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RESUMEN

El principal objetivo de este trabajo es mostrar que los meteoritos de
érbitas abiertas (hiperbélicas) vienen de una regién mis alld de la érblta de
Plutén., Hasta ahora, se habja supuesto que las érbitas abiertas caiculadas
eran producto de errores técnicos o estadisticos (Ceplecha, 1967; McCrosky &
Posen, 1961).

Otro propésito de éste trabajo es buscar una relacién entre los
meteoritos descritos y los cometas por medlo del andlisis de sus propiedades
fisicas y orbltales. Para ello es necesario conocer lo que es un cometa
(estructura, composicion, Interaccién con el Vlento Solar, distribuclones
orbitales, etc.), asi como las teorias que involucran su formacién y
procedencia de cometas, y realizar un andlisls similar para los meteoritos.
Una revisioén de éste tipo no ha sido publicada con anterioridad.

En el capitulo I se da una introduccién histérica del estudio de los
cometas. Se hace una descrlpcién de la llamada nube de Uort como fuente de
cometas, con especial énfasis al caso de reservorios internos a la nube de
Oort, los cuales explican su existencia actual, asi como la existencia de los
cometas de perfodo corto observados y del comportamiento de los meteoritos
estudiados aqui. Se describen las teorias que explican la distribucién de
cometas de periodo largo observados desde la Tierra asi como un andlisis de si
estas teorifas explican el orlgen y formacién de los cometas. Se discute ia
relacion entre origen de estos cometas con el origen del Sistema Solar. Se
presentan también evldenclas observadas en otras estrellas acerca de posibles
reservorios de cometas.

En el capitulo Il se hace una descripcion detallada de la estructura y



formacién de un cometa al acercarse al Sol. Se explica como actua la radiacién
solar sobre la superficle de un cometa, asi como la energia necesaria
para subllmar sus capas. Se determinan las condiclones que permiten formar
la coma de un cometa. A partlr de las ecuaciones de conservacion se
describe la evoluclén y desarrollo de la coma del cometa conforme éste se
acerca al Sol.

En el capitulo III se estudlan las técnicas utilizadas para conocer
las propledades flsicas de meteoritos esporadicos.

Se hace un estudio detaliado de la dinamica de un meteorito al penetrar
la atmdésfera terrestre. A partir de esto se llegan a ecuaciones que permiten
conocer, por ejemplo, la masa de un meteorito antes de caer a la superflcile
terrestre, o blen, predecir la altura a la cual un meteorito deja de verse,
asi{ como otros pardmetros tales como la densidad, temperatura, etc.

En el capitulo IV se explica la clasificaclén de los meteorltos en grupos
con base en el parametro kB. Este parametro permite distingulr dlstintos
grupos de meteoritos con propledades fislcas y orbltales diferentes cada uno.
Por lo tanto el parametro ksresulta clave para encontrar que a un grupc de
parametros orbitales corresponden clertas propiedades fisicas y, viceversa.

En el capitulo V, se utilizan algunos parametros orbitales publicados por
MaCrosky & Posen (1961) sobre la trayectoria preatmosférica de una muestra de
meteoritos esporadicos, de orbitas ablertas (hiperbdlicas), detectados
anteriormente. Con éstos datos, se investiga el comportamiento orbital de
éstos meteoritos y se les relaciona con sus propledades fisicas. Se analiza sl
existe alguna relaclon de éstos con el cowmportamiento orbltal y las
propiedades fisicas de los cometas. Se concluye que el grupo de meteoritos

estudiados esta estrechamente relaclonado con los cometas.

[a



Con base en las teorias acerca de los reservorios internos de la nube de
tort, se concluye que los meteoritos aqui estudiados provienen muy

probablemente de alguno de estos reservortos.



CAPITULO | -EL ORIGEN DE LOS COMETAS

1.~ INTRODUCCION

El origen y constitucién de los cometas, es uno de los problemas mas
viejos y misteriosos de la Cosmologia. Los registros mas antiguos acerca de su
estudio datan desde la antigua Grecia (Balley, 1990).

El tratar de conocer el origen de los cometas ha conducido a considerar
el origen del proplo Sistema Solar, de las estrellas sobre las cercanias de
nuestro sistema solar, de la formaclon de estrellas y de la importancia que
pueda tener la influencla de la Galaxia (a través de las mareas galacticas)
sobre el Sistema Solar

En esta segunda mitad del sliglo XX, se han logrado enormes avances
tecnolégicos que, en particular, han ayudado mucho a la Astrofisica para
generar ideas y conceptos que permitan vislumbrar el posible origen,
composlcién fisica y quimica de los cometas.

Actualmente se sabe que el materlal de los cometas es parecldo al de
algunos componentes de las estrellas y al de clertas reglones interestelares,
pero no se tiene un registro concreto acerca del flujo cometarlo hacia nuestro
Sistema Solar que permita conocer los efectos sobre, por ejemplo, la evoluclén
geoléglca y biolégica en la Tierra.

Aunque la actividad cientifica en el estudio de los cometas en algunas
etapas de la historia humana ha sido intensa, en otras ha sido muy escasa. A
partir de 1986 se ha intensiflicado esta actividad debido a las misiones
soviéticas, Jjaponesas y europea que se hicleron para acercarse al cometa

Halley cuando se aproximaba a su perihelio. FEsto arrojé una cantidad de



datos que reflejan en forma mis concreta y precisa las mediciones que se
hablan venldo reallzando desde la superficle terrestre aMos atras, sobre el
cometa Halley, revelando un material poroso, de baja densidad, con una
superficle de apariencia asteroidal, y con una actividad del nucleo cometario

en regiones locallzadas de la superficie.

2.~ BOSQUEJO HISTORICO

La primera observacion sistematica del clelo parece datar del tercer
milenio A.C., en la antigua Shinar, lo que ahora es Iraq, entre los rlos
Tigris y Eufrates, ahi se desarrollaron los primeros mapas celestes hacia 2000
A.C. (Bailey, 1990).

La literatura cunelforme contiene informacién de abservaciones de
cometas, meteoros y meteoritos, y muestra una clara idea de su origen
extraterrestre. Pero, en general, los primeros registros de los cometas, o
fenémenos relacionados con ellos, Indican creencias y habitos soclales de las
civilizaclones mas tempranas.

Los fundadores del Imperlo Helénico (Balley, 1990). lograron establecer
la famosa escuela de Alejandria en Egipto, en la cual se desarroild la
Fllosofla Natural griega. Encontramos una comunidad relativamente pequefia de
filosofos romanos y escritores como Séneca, el cual, al formular su
cosmologla cientifica expone, que éi, al igual que todos los romanos, plensa
que clertas "iiuminaciones" ocurridas en el cielo son causadas por nubes gue
chocan entre si, El ve que, dependlendo de las circunstancias, estos eventos
podrian advertir consecuencias favorables o efectos dafiinos, pueden cambiar el
estado de animo de la gente y de los acontecimientos sociales. lLos sucesores
de Séneca no fueron habiles para entender los fendmenos cometario y meteédrico.

Hubo periodos de trastorno social, seguidos por aumento y disminucién de



actividad en registros metedricos. Durante el periodo {100-300 D.C.) el debate
de los eventos cometarios y metedricos fue estéril, debido a las ideas
apocalfipticas cristianas, aunque la opinién acadécima pensaba que los cometas
eran fenémenos atmosféricos. Como consecuencia, la cosmologia cristiana y la

teologia romana adoptaron la idea de que el cosmos era divino e inmutable.

2.1 REGISTROS METEORICOS

Algunas fuentes chinas y europeas muestran registros de lluvias de
meteoros desde hace dos milenios, con una observacién significativa en los
siglos V, XI, X1V, XVI y XIX.

Los chinos hicleron una sofisticada clasificaciéon hacla {168A,C.) vy
mantuvieron un Interés profesional los sigulentes ocho siglos, al registrar la
incidencia de bolas de fuego, chubascos de meteoros y cometas.

Las ideas asocladas con la era cristiana, que tuvieron bases
completamente falsas en la descripcién de los fendémenos celestes, duraron

cerca de 2000 afios.

2,2 TEORIAS
@) TEORYAS GRIEGAS Y RENACENTISTAS

Las primeras teorias razonables de cometas, de las que podamos estar
seguros datan de la clencia griega, ia cual estd asociada con la escuela
Mllesiana, cuya fundacién es atribuida a Tales de Mileto (624-548 AC).

El ultimo de la escuela Milesiana fue Anaximenes (500 AC) quien proponta
que la Tlerra era un disco que flotaba en aire, propuso los cuatro elementos
primigenios, slendo el luego el primordial y considero que todos los cuerpos
se derivaban de la Tierra. Tal concepcidn, posiblemente la obtuve ai suponer

una relacion entre la luz zodiacal con los cometas.
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Xenofanes de Colofén (§70-470 AC) pensaba que la Tierra estaba soportada
por grandes columnas y sugirié que las estrellas fijas, el Sol y la Luna eran
encendidos dlariamente por "exhalaciones" debidas a la Tierra, dando la misma
explicaclédn para los cometas,

Anaxagoras y Demécrito (450 AC) desarrollaron una teoria de cometas en la
que recurrieron a la conjunclén de los planetas para explicarlos.

Diégenes de Apolonia (430 AC) pensaba que las estrellas eran rocosas y
que los cometas eran cadenas de estas estrellas.

Aristételes aseguraba que los planetas se encontraban en esferas
concéntricas a la Tlerra, que la Via Lactea se encontraba en la zona sublunar,
y que los cometas eran fendmenos atmosféricos; mientras que Metrodorus de
Chios (330 AC) consideraba que el fenémeno luminoso puede ser explicado por
una clase de influjo del Sol en ciertas nubes.

Las ldeas del orlgen atmosférico de los cometas declinaron con los
trabajos de Copérnico, qulen desplazaba a la Tlerra del centro del Universo,
para hacerla girar, al igual que los demis pianetas, alrededor del Sol,

El debate sobre las PRIMERAS TEORIAS FISICAS de los cometas comenzé en el
siglo XVII. Para Kepler, "los cometas se forman gracias a un tipo de radiacién
solar", pensaba que habia un gran numero de estos, que venian del espacio
interestelar, formados de "aire celeste' o fuego, y calculé que se movian bajo
aceleracién constante; para Tycho Brahe, probablemente los cometas fueron
eyectados por los planetas, para luego moverse en 6rbitas circulares alrededor
de! Soi, mas lejos que Venus, Para Hevellus los cometas provenian de las
atmésferas de los planetas glganies y fue el primero en reconocer que algunos
cometas tenian orbitas parabdlicas (Bailey, 1990).

Mientras que en el Repacimlento surgen ideas en contra de las ldeas

aristotéiicas, en la Edad de la Ilustracion, Newton hace su aparicién. La



Xenofanes de Colofén (570-470 AC) pensaba que la Tierra estaba soportada
por grandes columnas y suglrié que las estrellas {ljas, el Sol y la Luna eran
encendidos diariamente por “"exhalaciones" debidas a la Tierra, dando la misma
expiicaciéon para los cometas.

Anaxagoras y Deméerito (450 AC) desarrollaron una teoria de cometas en la
que recurrieron a la conjuncion de los planetas para explicarlos.

Dibgenes de Apolonia (430 AC) pensaba que las estrellas eran rocosas y
que los cometas eran cadenas de estas estrellas,

Aristoteles aseguraba que los planetas se encontraban en esferas
concéntricas a la Tierra, que ]la Via LActea se encontraba en la zona sublunar,
y que los cometas eran fendmenos atmosférlcos; mientras que Metrodorus de
Chios (330 AC) consideraba que el fenomeno lumlnoso puede ser explicado por
una clase de influjo del Sol en ciertas nubes.

Las ldeas del origen atmosférlco de los cometas declinaron con los
trabajos de Copérnico, quien desplazaba a la Tlerra del centro del Unlverso,
para hacerla girar, al igual que los demids planetas, alrededor del Sol.

El debate sobre las PRIMERAS TEORIAS FISICAS de los cometas comenzé en el
siglo XVII. Para Kepler, "los cometas se forman gracias a un tipo de radiaclén
solar", pensaba que habia un gran numero de estos, que venian del espacio
interestelar, formados de "alre celeste" o fuego, y calculo que se movian bajo
aceleracidén constante; para Tycho Brahe, probablemente los cometas fueron
eyectados por los planetas, para luego moverse en drbitas circulares alrededor
del Sol, mas lejos que Venus. Para Hevelius los cometas provenian de las
atmosferas de los planetas gigantes y fue el primero en reconocer que algunos
cometas tenian érbitas parabélicas (Bajiley, 1990).

Mlentras que en el Renacimiento surgen ideas en conira de las ldeas

aristotelicas, en la Edad de la ilustracién, Newton hace su apariction. La



dinamlca del Sistema Solar y la astronomia cometaria parecen estar en control.

Ahora hay que expllcar otras cosas, como las estrellas flJas por ejemplo,

b) LA TEORLA DE KANT

En 1755 Kant estableci6 una teoria para explicar el origen del Sistema
Solar a partir de una nebulosa protosolar. Para él los cometas tienen origen
similar al de los planetas, sus diferencias fisicas se deben a que fueron
creados en diferentes reglones de la nebulosa original, sus érbitas tan
excéntricas le sugerian que debleron originarse mids lejos del Sol y deberian
ser tan masivos como los planetas gigantes del Sistema Solar.

La hipétesis nebular de Kant fue el primer intento serio para explicar el
movimiento de todos los cuerpos del Sistema Solar, basado en las leyes de
Newton, Sin embargo, las ideas religlosas que prevaleclan en esa época no
aceptaban que los cometas fueran parte del Sistema Solar, sino interestelares,

por lo que estas ideas trataron de olvidarse (Bailey, 1990).

c) LA TEORYA DE LAPLACE

En 1805, Laplace escribe un libro llamado Mecanique Céleste. El hecho
de que las orbitas de los planetas tenian érbitas coplanares y casl
circulares, le sugirié a Laplace su "hipdtesis nebular”, segin la cual el
Sistema Solar se cred a partir de un colapse y contracclén de una nube de gas
primigénla

Esta teoria se acepto pronto para explicar el origen del Sistema Solar,
no ast el de los cometas, pues, a diferencia de los planetas, estos tienen
orbitas demasiado excéntricas, algunos con oérbitas muy ablertas y con
inclinaciones aleatorias en la boveda celeste. Debldo a esto, Laplace supuso

que tenian que provenir del medio {interestelar, y para explicar la



existencia de los cometas con 6rbitas cerradas, introduce la idea de que han

sldo capturados por los planetas glgantes.

d) LA TEORYA DE LAGRANGE

Con este descubrimiento de los planetas menores, Olbers (1802) pronto
especuld que eran el resultado de una gran explosién sufrida en el pasado por
algin planeta situado entre Marte y Jupiter, lo que llevé al matematico
Lagrange (1814) a suponer que la probabilidad de explosién o ruptura de
un
planeta es muy grande, con esto quisoc explicar tamblén el origen de los
cometas, slendo estos resultado de estos cataclismos, incluso para él, en los
planetas gligantes ocurren frecuentemente explosiones que eyectan cometas hacia
el espaclo interplanetario.

De esta manera Lagrange quiso dar una expllcacién del origen cometario
diclendo que éstos se habian formado en el Sistema Solar, mientras que para
Laplace los cometas vienen del exterior del Sistema y no dice cémo se
originaron.

La primera teoria que se bas6é exclusivamente en observaciones de cometas
fue la teoria de Oort que es, aun hoy en dia, reconoclda como la hlpdtegis mas

vlable. Debido a esto es que profundlzaremos un poco mas en su descripcién.



3.~ LA NUBE DE QORT

3.1 DINAMICA

En 1950 Jan Oort {1950) propuso una teoria para explicar el origen de los
cometas observados: propuso la existencia de una nube de planetesimales
localizada a 5 x 10° UA. Esta hipdtesls se basa en la evidenclia abservaclonal
de cometas de perfodo largo (PL) que llegan al Sistema Solar con &rbitas
parecidas a las parabélicas y con inclinaciones respecto al plano de la
ecliptica distrlbuidas uniformemente en la béveda celeste. En su trabajo, Oort
llegd a la conclusién de que deberia existir un gran reservorio de alrededor
de 10'' cometas que ha surtido al Sistema Solar durante los 4.5 x 10? afios de
su existencla.

Con éste modelo se tratan de explicar los slgulentes aspectos:
1.~ Probar que el Sistema Solar esta rodeado realmente por una Ilnmensa nube
cometaria.
2.~ Discutir la importancia de las perturbaciones estelares al determinar la
estructura de la nube y evolucién de las érbitas de periodo large.
3,- Interpretar la distribucién de energias 1/a (la energia es proporcional a
17a), donde a es el semieje mayor de la érbita del cometa,
4.~ Presentar una teoria sobre la formacion cometaria basada en la idea de un

origen comun para todos los cuerpos del Slstema Solar.

Oort comienza considerando 19 cometas de PlL, de los cuales llega a la
conclusién de que estos nunca antes habian llegado al Sistema Solar interior.
Mas de la mitad tuvleron valores de 1/a mayores a 50 x 10™% UA™', el cual es
proporcional a la energia total del cuerpo (de la tecoria de la gravitaciédn, la
energia de una masa en presencia de una fuerza central es de la forma E =

~GMo/2a con Mo la masa del Sol y a el semieje mayor del cometa), y ninguno
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tuvo valores mayores a 750 x 10°° UA™'. Ver tabla 1,

aanco pE 17a (107°UA™Y) NUMERO DE COMETAS

~-50-0

0-50
50-100
100-150
150-200
200-250
250-500
S500-750

L e I < < TN \N )

TABLA 1, ESTOS SON LOS 19 COMETAS QUE UTILI2Z0 OQORT PARA  ELABORAR SU
TEORIA, SE PRESENTA EN LA TABLA LOS INVERSOS DEL SENIEJE NAYOR DE
CADA UNO DE DICHOS COMETAS

La tabla muestra que mis de la mitad de esos cometas tienen semiejes
mayores (es decir, el Inverso de 1/a) que exceden los 4 x 10' UA. Los
periodos orbitales de estos cometas corresponden al menos a 30 x 10° aflos.
Note que exlsten dos cometas con 1/7a < 0, lo que impllica orbltas ablertas.

Las perturbaclicnes estelares pueden produclr un camblo en el valor del semieje
mayor.

Conslderando la dinamlca celeste, la velocldad méxima que pueden tener

los cometas en la nube es
112
vmx(r) = [2GMa (r Ro)] , 1.1)

donde Ro = 2 X 10S UA es el radlo exterior de ia nube de Dort, y Mo es la masa

del Sol y r es la distancla al Sol.
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Para estudlar el comportamiento de la nube, Qort supone que exlste:
- equilibrio dinamico
- veloclidad lsotroépica espacial

- una dlstribucién de densldad nc(r).

Si se considera equllibrio hidrostatico:

de _
dl" = =P8 1.2)

donde P(r) = % pvzes ia preslién cinétlca efectiva; plr) = nm; g= GMo/rZ.
Con Mc la masa del cometa y Mo la masa del Sol.
Con esto Oort demuestra que {Bayley 1983a):

>, 1.3)

Ro
nc(r) = A( r !
Utillizando el fiujo paraboéiico observado se sabe que A = 10"5UA'3. por lo
que Ro = 2 % 10° UA (Oort 1950 ec 24, Bayley, 1983a).

Integrando n, {ec 1.3) sobre el volumen total se tiene que
No = n’AR.%/4, 1.4)

lo cual implica que No = 2 x 10''cometas es el nimero de cometas que deberia
contener la nube de Oort.

La evalucion de las energias cinéticas cometarias bajo la influencia de
las perturbaciones estelares es estocdstica. Un cometa sufre un pequefio
impulso Av debido a estas perturbaclones, de manera que el cambio en la
energla clinétlca por unidad de masa del cometa es:

MEe =1 (v e an? - L2 s %—mv)2 + VA, 1.5)

¥ o
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Esta energia siempre es positiva y acumulativa, lo cual es critico para
el modelo de Oort, pues puede haber gran pérdida de matertial a lo largo de los
4.5 x 10° afios de vida del Sol, ya que al aumentar la energia del cometa su
velocidad también lo hace, por lo que puede escapar de su érbita original.

Oort usa la "aproximacién de impulso” en la que el Sol y el cometa
son afectados por el paso radpido de las estreilas el cambio en la velocidad
del cometa respecto a una estrella es:

. 2GM* 2GM*

Av = By - Av o= Taogd - S0RD, 1.6}

b y d son vectores unitarios hacla el Sol y cometa respectlivamente, V, y M,
son la velocidad y masa de la estrella respectivamente.

La energia medla de transferencla puede obtenerse elevando al cuadrado
Av, multiplicando por la frecuencia de cada tipo de encuentro, sumando sobre
todos los posibles encuentros y promediando el resultado a lo largo de una
orbita representativa con semieje mayor a y excentricidad e. Suponiendo una e

=« 1, la energia media de transferencla queda como (Balley 1986 b,c)

2.2.
€ = AnG M* n (azac)® sl asac 1.7
v, 2in{a‘ae) + 1 si adae
donde ac = 1.309b; b = (Elnn,v,T)‘“2 es el parédmetro minimo de enhcuentro

estelar durante un tiempo T, n, es la densidad media de estrellas en la
vecindad solar durante el mismo tiempo T. Vemos que la energia, que le pueden
transferir los perturbadores externos a la nube de QOort, depende del semieje
mayor del cometa y del parametro de impacto del perturbador. Habra
perturbadores que tengan un parametro de impacto mayor o igual que el semieje

mayor. En tal caso valdra la parte superlor de la llave de la ecuacion 1,7), y
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la energia de transferencia ird con el cuadrado del semieje. S el parametro
de impacto es menor que el semieje mayor entonces valdra la parte inferior de
la ecuacion 1.7) y la energia de transferencia soélo dependerd logaritmicamente

del semieje mayor.

3.2 VIDA MEDIA DE LA NUBE DE OORT

La expresion de la energia media de transferencia (ec. 1.7) permite
conocer ia probabilidad de supervivencia de las orbltas cometarias en la nube
de Oort.

De la ecuacién [.4) se observa que mis de la mitad de los cometas se
encuentran a 7 x 10 UA en la nube de Oort. De la ecuaclén de la energia de

172 & 2 % 10% UA,

transferencia, ec. 1.7) (ver también ec. 1.12))si a = (Ag/A)
implica que e(a) 2 2A, y con esta energia casi todos los cometas de la nube
son afectados, ganando energia orbital y perdiéndose en el espacio.

La vida media de la nube de Oort es el tiempo que le toma perder la mitad
de su masa. Asi, los cometas que tienen semieje mayor mias grande a 2 x IO‘UA.
después de 4.5 x 10° afios, ya han sldo perdidos. Por lo que, los cometas de
periodo largo observados no pueden haber pertenecido (recordemos que se han
registrado cometas con semlejes de hasta 4 x lO‘UA) a ese tipo de cometas
durante la vida del Sistema Solar. Asi que la parte externa de la nube debe

estar abastecliéndose de alguna forma, ya sea a través de un ntcleo interno a

la nube, o bien, del medio interestelar.

3.3 PROBLEMAS DL LA TEOR!A DE OORT
Debido a la densidad extremadamente baja de material en la parte externa
de la nube, e¢s dificil encontrar un mecanismo en el que los cometas se hayan

condensado originalmente a distancias de 10° UA.  Oort argumento que



probablemente se formaron en el mismo disco de los planetas, y con el tlempo
las estrellas han cambiado los perihelios de los cometas, llegando a tener
orbitas de a > 2.5 x 104 UA y un periodo de 5 x 106 afios,

La nube de Oort expllca las principales caracteristicas de los cometas
observados, particularmente el flujo de cometas con érbitas cuasi-parabélicas
asl como la distribucién 1/a, sin embargo, existe el problema de explicar su
existencia a lo largo de los 4.5 x 109aﬁos de vida del Sol,pues, como se
vié, parte de su masa ya se hublera perdido por las perturbaciones
estelares. Tamblén esta pendiente el problema de la formacién de los cometas

individuales, as! como el origen de la nube misma.

3.4 INFLUENCIA GALACTICA

El problema de la evoluclén de las é6rbitas cometarlas tiene impllcaciones
sobre la teoria del origen de los cometas, pues estudiar la evolucibén de 1la
nube de Qort permite examinar las diflicultades asociadas con su origen.

El propgsito de estudiar ia evoluclén de la nube es determinar la
proporcién de los cometas creados originalmente en el disco protoplanetario
que podrian razonablemente sobrevivir en la nube de Qort durante la vida de}

Slstema Solar.

A finales de 1970 y principlos de 1980 se observaron dos fenomenos muy
importantes para el entendimlento de la evolucién de la nube de Qort: las
nubes moleculares y las mareas galacticas. Asi que, en total, son tres los
perturbadores que se deben tomar en cuenta en la evolucidn de la nube de Oort:
a) La existencia de nubes moleculares pudiera provocar perturbaciones en las

cercanias del Sistema Solar. Las nubes moleculares son uno de los factores que



pueden Influir en el desarrollo y evolucién de la nube de Oort.

A través del medio Interestelar se han observado nubes molecuiares de 3 x
10°Mo (Mo = masa del Sol) y 20 pc {pc = parsec) de radio, con una masa total
de 10°Me en la Galaxia, por 1o que se ha calculado que han exlstido entre 5 y
15 encuentros con nubes moleculares gigantes durante la vida del Sistema
Solar.

Estos encuentros pueden provocar una destruccién de la nube de Qort. El
"camblo en la velocidad impartida a un cometa con semieje mayor a por una nube
de masa M es (Hills, 1981):

Av ﬁg.gM—a.’ 1.8)

bV

donde b es el parametro de impacto de la nube y V su velocidad respecto al
Sol.

St b = 20pc, V = 20 km/s, M = 3 X 1O5Mo, a=95x IO‘UA, lo que implica
que Av « 120m/s. Tales encuentros, que han ocurrido varlas veces, deben haber
ocasionado efectos devastadores (como chubascos cometarios en las vecindades

de la Tierra).

b) Las mareas galacticas. .

En 1986, Torbett(1986a), Morris & Muller(1986)y Byl{(1986) se dieron
cuenta que los efectos de la marea de la Galaxia, principalmete las fuerzas
perpendiculares al plano, no pueden ignorarse, pues su principal efecto es
alterar el momento angular orbltal de los cometas, haclendo que su perihelio
aumente o disminuya,

Los efectos de la marea galactica son producldos por la variacién de la

fuerza gravltacional de la Galaxia en su conjunto, sobre nuesiro Slstema Solar
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y sobre los cometas, es decir, un cometa ligeramente desplazado respecto al
Sol siente una ligera aceleraclén galactica diferente de la dei Sol, y por lo
tanto experimenta una fuerza neta de marea relativa al Sol,

Para ver el efecto de la marea galdctica se deben considerar las
caracteristicas de la Galaxia en su conjunto: sabemos que se trata de una
galaxia espiral, con un centro esferoidal masivo {lamado bulbo (contiene el
10% de la masa de la Galaxia), los brazos espirales contienen casi todas las
nubes moleculares de la Galaxia, y es ahi donde se observa la formacién de
nuevas estrellas.

Para representar la posicién de un objeto en la Galaxia, se pueden
utilizar las coordenadas galacticas, dadas por el vector R = (R,8,2), donde R
es la proyeccion de la distancia al centro de la Galaxia a lo largo del plano,

68 es la longltud galactica y Z es la distancia al plano galactico.

Asi, sl se definen las coordenadas del Sol como Ro = (Ro,80,20), las
coordenadas de un cometa se podrian escribir como R = Ro + r, donde r es la
posicién heljocéntrica del cometa. Entonces, 1a fuerza diferenclal entre el
cometa y el Sol ( o lo que es lo mismo, la fuerza de marea galactica) se puede

escribir como

Faarea(r,Ro) = Fgal(Ro + r) - Fgal(Ro), 1.9)

donde Fgal(R) = Fqal(R,2) = - V&(R,2), es la fuerza de gravedad de la Galaxia,

suponiendo simetria esférica (Cuando hay simetria esférica 1la fuerza no
depende de 8). Se observa de las ecuaciones anteriores que la fuerza de marea
depende de la separacioén del sistema Sol-cometa y de la posicién del Sol en la

Galaxia. El Sol se encuentra a Zo < 10 pc, Ro = 8.5 kpc y se mueve a 220km/s
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respecto al centro de la Galaxia, Respecto al grupo local de estrellas, su
vector velocidad es Vo = (10, 15.4, 7.8)km/s, el movimiento del Sol no es
circular alrededor de la Galaxia, pues se notan dos movimientos en epiciciaos,
uno a lo largo de su plano y otro perpendicular a éi, cuya frecuencia es de
1.7 % 108aﬁos, mientras que el Sol da una vuelta a la Galaxia en 2.4 x 10°
afios. La amplitud mdxima del movimiento en el plano es de uno 600 pc, mlentras

que la del movimiento perpendicular es de 80 pc.

Los efectos de la marea sobre cometas o planetas se obtlene al resolver
las ecuacliones diferenclales (a primer orden) planetarias de Gauss y Lagrange,
las cuales expresan la variacién del semieje mayor, excentricidad,
inclinacién, etc, en términos de las componentes de perturbacién

{Bayley, 1990):

.

2
L TTY]
Aq = '_LQ?_I_IJ/z 12— | sen(b)cos(b)cos(a) 1.10)
GMo 2
a2 0
y
8209al
Ab = Z'Egll-nawaqua—“—‘ (5sen’(b) - 1)cos(a) 1.11)
o a8 22
0

donde Ab y Aq rcpresentan los cambios en la latitud galactica b y en el
perihelio q del cometa, a es el &angulo entre el plano orbital y el circulo
maximo polar que pasa por el perlhelio. Asi, para un semieje mayor a = 2.5 x
IO‘UA. b = 25° y 27.5° (lineas sélida y discontinua respectivamente, en la
filgura 1,1) se obtiene la variaclén del perihelio y la latitud debido a la
fuerza galactica que se visuallza en la fig 1.1.

La marea galactica, entonces, influye en los cometas de periodo largo, de

manera que cuando su q - 0 {es decir, cuando su perihelio se aproxima al Sol),
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se hacen visibles y son capturados por los planetas gigantes,

c) Si los perturbadores son estrellas, muchas pasaran a través de la nube de
Qort durante la edad del Sistema Solar, por lo que el pardmetro de impacto b
sera pequeflo y, en concecuencia ac también lo serad, es decir a > ac, Asi, de

la ecuaclon de transferencia de energla, ec. 1.7}, se tlene que

2,42
AnG"M*“n®
£ = A, = I,u10"3mas'3 ' 1.12)
Ve

donde I, = In(2 x 10*). Y si ac 2 a entonces ec(a) = Acaz, donde se ha usado p

-3

= Myny lo que implica Ac = l4u2G2p2T/3 « 1074 Se consideraron también

los valores de los sigulentes pardametros: n, = 0.1pc'3; Vo = 60km/s y M,

0. 7Mo.
Por lo tanto la tfansferencla de energia se puede escribir como
cla) = Ay + Aa® . 1.13)
La figura 1.2 muestra la variacién en el perihelio como funcién del

orden de la distancia a la nube de Oort, compardndose cada uno de los

perturbadores: marea galdctica, nubes y estrellas.
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Figura 1.1. Varlacion del perihelio y de la latitud galactica debido a
la marea galdctica, para un semleje mayor iniclal de a = 2,5 x 10‘ UA con b =

25° (iinea sbélida) y b = 27.5° (1inea discontinua) (obtenido de Byl, 1986).
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Figura 1,2 Variacién del perihelio como funcién de la distancia
heliocéntr;ca de la nube de Oort debido a los tres perturbadores: marea

galactica, nubes moleculares y estrellas. (tomado de Baifley et al, 1990)
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4.~ DISCOS MASIVOS
4.1 DISCOS MASIVOS

a) ANILLO DE HILLS

Hills (1981) fue el primero en pensar que las estrellas de baja
velocidad, masivas o de pardmetros de impacto grandes podrian producir grandes
perturbaciones en {as orblitas cometarias de la nube de Oort. Segin &1, un
modelo mds adecuado de la nube de cometas debe contemplar mds cuerpos en
orbitas de periodos mds cortos, es declr, érbitas internas a la nube de Qort,
De esta manera se ha supuesto un hipotético "nucleo interno masive”.

El principal problema fue mostrar que el tiempo de formacldn de los
cometas fuese menor al tlempo de formacion del Sistema Solar

Dada la masa mo de los protocometas y radio lnicial
3me

143
I

Ro = ( 1.14)

Ancp
donde & es la razén de producclén de gas y p la densidad del protocometa (la

relacién anterior se obtien de conslderar que la densidad se puede escrlbir
como p = mo/V, donde V es (4/3)nRg). el tlempo de formacion de los

cometas es:

Ro

= ’

Av

form

Av es la veloclidad entre los granos de ia nube.
Usando la Tercera Ley de Kepler para encontrar el tiempo de caida de la
nube primigénea que daria nacimiento al Sol, el tlempo de formacién del Sol

{3a. Ley de Kepler) es

ro 1
372 /2
) I Gy B

t = q(—
2 GMo

calda
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donde ro( = a/2) =« 10° UA y Mo la masa del Sol, lo que significa que tmd:
1.77 x 10''s = 5602 afios.
Considerando la profundidad dptica t para determinar Av, pues Av = ™V

donde v, es la velocldad del gas debldo a la presién de radiaclén, as{ como la
fuerza de radlaclén y el arrastre de las particulas, Hills & Sandfordll
(1983a )llegan a que el tlempo de formaclén de los cometas es de 10%afios. Por
lo tanto tform B tcalda.

Asi que Hllls & SandfordIl (1983a) concluyen que los cometas se pudieron

haber formado por este mecanismo.

Una caracterfstica comin de éstas alternatlvas a la hipétesis
convenclonal del Sistema Solar es que rompen con la relacién dlrecta de la
formacién de cometas y planetas,

Si la nube de Oort contiene un disco masivo interno (en este caso el
1lamado anillo de Hills), los cometas probablemente jueguen un papel crucial

en la formacién de la nube protosolar.

b) CINTURON DE KUIPER

De los estudlos que se hlcleron sobre el origen del Slstema Solar al
adoptar la hipotesis ncbular , surgié la idea de que el disco protoplanetarlo
podria tener una masa de alrededor de 0.1Mo (Mo es la masa del Sol), y que la
mayor masa se concentraria mas alla de Neptuno. En este lugar se formarfan al
principio pequebas “bolas de nleve contaminada" y con el tlempo se Iirian
aglutinando por colisiones subsecuentes, hasta que la densidad ya no fuese
suficiente para seguir formando planetesimales mds alla de unos cuantos
kilémetros del nlicleo del cometa (Kuiper, 1949). Lsta region, llamada el

Cinturén de Kuiper, que se encontraria a unos 50 UA, podria abastecer la nube
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de Qort, pues segun Kuilper (1950) debido a que Plutén barre una regldn de
entre 30 y 50 UA las perturbaclones de éste planeta, podrian empezar a
modificar las orbltas de estos cometas, enviandolos cada vez mas lejos, hasta
que los planetas gigantes completaran el proceso, y luego mandarlos a las

distancias caracteristicas de la nube de Oort

4.2 EN INFRARROJO

Bailey (1983c) ya habia pronosticado que una observacién en infrarrojo en
las estrellas podria revelar la exlistencla de un nuicleo interno, antes de que
el satélite IRAS lo hlciese en el infrarrojo.

Este satelite ha observado material (poslblemente cometas) a 200 UA de
otras estrellas, como 8 Pictoris, a Lyrae (Vega), a Plscls Austrini y e
Eridani (Aumann et al 1984), pues dicho material absorbe luz y reemite
principalmente en infrarrojo.

Welssman (1984) y Harper et al (1984) han calculado que la estrella Vega
tiene un nucleo de unas 15 Mo (Me es una masa terrestre) a B85 UA de la
estretla,

También se ha detectado un exceso de luminosidad de polve en las

estrellas de baja temperatura, de 10"3 a 10°°

de la luminosidad solar. Es
probable que la mayoria de estrellas de la secuencia principal esté rodeada de
granos de polvo calentados por la estrella, Se ha detectado (Balley, 1990) en
infrarrojo un disco plano, poslblemente de polvo en clertas estrellas Jévenes,

por ejemplo, IRAS 1629 A, con un radio externo de unos 3000 UA, HLTau de unos

2000 UA.

4.3 Simulacion

Por otro lado, existen 100 cometas observados hasta ahora con un periodo
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de P = 15afios y solamente 21 con 15 afios £ P = 200 afios. Hacen un total de 121
cometas de periodo corto conocidos hasta ahora (Duncan et al, 1987). De estos
121, solamente cuatro son de érbitas retrégradas. Las inclinaclones I (angulo
de la érblta respecto a la ecliptica) satisfacen el hecho de que <cosi> = 0.88
(<cosi{> = 0 para orbitas isotrépicas y es 1 para Srbitas en la eciiptica,
Duncan et al, 1987). Con lo anterior, Duncan et al (1987) presentaron un
trabajo en el que reportaron los resultados de una simulaclén en computadora
de 5000 cometas de perfodo corto, suponiendo la existencla del ilamado
Cinturon de Kuiper, para darle parametros iniciales al movimiento de estos
cometas, llegan a la conclusidén de que realmente los cometas de periodo corto
provienen de un cinturén cometario localizado mds alid de Neptuno, y que ain
no les quedaba claro cémo es la distribucién espaclal de los cometas en dicho
cinturén asi como el mecanismo para enviar esos cametas al interior de nuestro
Sistema Solar.

Ast, la existencia de gran cantidad de polvo alrededor de estrellas
viejas de 1ia Secuencia Principal aunado a la necesidad de un rapido
reemplazamiento y a los trabajos reailzados por personas como Duncan et al
{1987), es evidencia de la existencla de un anillo masivo de cometas o
planetesimales alrededor de muchas estrellas.

Tal anillo puede ser inmune a las perturbaciones estelares o a las nubes
moleculares. Exliste la posibllidad de que el espaclo interestelar contenga no
solamente gas y polvo, sino una poblacién de cometas, pues se han detectado
elementos relativamente pesados, observados en las nubes moleculares Estas
nuevas observaciones no son contundentes para probar las teorias sobre el
origen cometario. Se deben explicar las observaclones con la fisica basica de

los cometas, estructuras morfoléglicas detalladas, los mecanlsmos de produccidn
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de gas y polvo, la interacclaon del gas con el vlento solar, etc.

Por otro lado, exlste la dificultad para explicar la familia de cometas
de perlodo corto de Jupliter, algunos autores han dicho que se debe postular un
flujo mayor de cometas de largo periodo en la vecindad de Japiter, o bien, una
fuente alternativa de cometas de periodo corte , como el llamado nlcleo
masivo.

Esta sugerencia fue investigada por Ferniandez (1980a) quien mostré gque
tal disco podria contener cuerpos de tamafic lunar. Estos cuerpos podrian
perturbar el movimlento de los cometas y enviarlos al Slstema Solar.

Duncan et al (1988, 1989) hicleron una simulacién de érbitas de cometas de
periodo corto con un perihello g iniclal en la dérblta de Urano-Neptuno del
disco protoplanetario. Mostraron que una fuente isotrépica (tal como la nube
de Qort) mantiene las mismas inclinaciones de los cometas todo el tiempo.

El modelo de Duncan et al (1987) es algo conslstente con lo observado en
los cometas de perfiodo corto. Todo lo anterior ha llevado a muchos autores a
argumentar que el nucieo interno o disco cometario en la zona de Urano-Neptuno
{o mas alla) es ahora esencial para explicar los nimeros y elementos orbitales

de los cometas de periodo corto.

5,~ MEDIO AMBIENTE DE FORMACION
5.1 EVIDENCIAS
l.a evidencia de un ambiente frio de formacidén la da la molécula de azufre
S2, descublerto en el cometa IRAS-Araki-Alcock. Para que este compuesto se
forme se requlere de unas cuantas decenas de °K (30-40°K), lo cual puede
suceder cuando los hielos de composicién interestelar se exponen a radiacién

ultravloleta, por lo que Grlm & Greenberg (1987) suponen que los granos

26



cometarios han sido irradiados por el espacio circunestelar antes de 1la
agregacioén final del nacleo cometario.

Un gas de composiclon solar a 107 atm que se esté enfriando bajo
condiciones de equilibrio, produce moléculas CH4 en vez de CO (io cual ocurre
en condiciones de desequilibrio). Sin embarge las abundancias moleculares
implican no solo temperaturas bajas, sino procesos de no equilibrio, como las
posibles turbulencias que pudieron existir en el disco protoplantetario.

Mientras los cuerpos mas grandes (planetas) pudieron formarse de un medio
ambliente con relativamente alta temperatura y pocos camblos en su composicién,
los cometas se pudieron formar en una ambiente muy frio, de algunos cuantos
grados kelvin y con una diferenciacién a nivel de las particulas (estas
particulas son granos de material refractario cubliertos de hielos que se
encuentran arreglados en conglomerados como si fuesen nidos de péjaro (Mundeo

Cientifico No. 97).

5.2 RAZONES ISOTOPICAS

La tabla II muestra diferentes razones Isotépicas, de las que, con
excepcién de la razon del isotopo del carbono, los valores para el Sistema
Solar y la Galaxia son idénticos.

Los granos individuales de los cometas indican una abundancla de masas

12CH / 13CH va de acuerdo con el valor

atomicas entre 12 y 13, la razon
detectado para los meteoritos.

Los cometas no parecen haberse originado en la regién de Japiter-
Saturno, debido a las diferencias en '°C / ”c, sino mds alld, El hecho de que

20 )13 = 65 ¢ 8 es una Indicaclén de que tiene un

Halley tenga una razén de
aorigen interestelar, pues este valor se acerca mas al que tlene el gas de

nuestra galaxia.
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Raz@n
)satdplce Cometa Halley Galaxia Sistema Solar
e 6548 gne 6247 Modelos 8014
175433 potvo 4344 Estreliss
067 Gan
150180 4804390 500 500425
UMg/ Mg 2749.8 7.040.8 7.8
Mg /Mg 14:43.9 7.24:0.7 7.0
519951 19.041.5 19.6
HAg; /305 30.742.3 29.8
g /34§ 224:2 20 22.6
%Fe/54Fe 1524 3.2 gl 15.8
Tabla If. Razones lsotépicas de diferentes materiales en diferentes

medlos: Cometa Halley, Galaxla y Sistema Solar, mostrando que estas razones,

excepto el isétopo de carbono son lidénticas para el Sistema Solar y la

Galaxla. (Tomada de Bailey et al 1990).
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5.2.1 HIDROGENO
La razoén de deuterio a hidrégeno D/H (ver fig 1.3) del cometa Halley
muestra que tlene como subintervalo a la razén D/H de las nubes moleculares.

Lo cual sugiere un enriquecimiento relatlvo al valor protosolar

©.~ CONSTRICCIONES A LA TEORIA DE OORT

Las anomalias quimicas, la distribucién de crateres en la Tierra y
registros de masas de animales extingulidos, son herramientas para un andlisis
mas riguroso sobre las ideas catastrofistas ( acerca de la lluvia de cometas
desde la nube de Oort cada clerto tiempo como consecuencia de las
perturbaciones externas).

Sin importar qué tan efectiva sea la ruptura de la nube convencional de
Qort por el acercamiento de estrelias y nubes moieculares, se ha postulado un
nicleo interno suficlientemente masivo para abastecerla. Deben existir como
10" cometas en el nicleo Interno segin Balley (1990).

Para una masa estandard de 10" kg por cada cometa, entonces la masa de
la nube interna ha de ser como 10°Me. No existe evidenca observacional de tal
cantidad de masa.

Los flujos bipolares, que emanaron del Sol en un principio (en la fase
T-Tauri) como factores importantes en la formacién de cometas, no se
entienden bien,

Actualmente existe una tendencia para conslderar la formacién de los
cometas mas lejos del lugar donde se formé el Sol, lndicando que los cometas
pueden desarrollarse en la regién de formacién de las estrellas o en el medio
interestelar, lo que significa una formacién a una temperatura de T « 20%, y
esto a su vez suglere una composicidén heterogénea de moléculas organlcas y

radicales formados en particulas de tamafio interestelar, como las de las nubes
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moleculares observadas.

7.~ CONCLUSIONES

En 1950 Oort establece su teoria de una nube externa de cometas que
fueron formados en la nebulosa solar primitiva, y paulatinamente fueron
adquiriendo érbitas que se extendleron hasta 10* uA,

Por otro lado, en Astronomia Galdctica se han descublerto nubes
moleculares y efectos de marea galactica, eventos que han tenldo profundas
consecuenclas en la comprensién de la dinamlca y posible origen de la nube de
cometas. Estos efectos de marea pueden ocasionar lluvias de cometas, ruptura
en la nube de Qort y una reposiclén por parte de un nucleo interno masivo, el
cual puede controlar el flujo de cometas con posibles consecuencias
catastréficas para el Sistema Solar. (Produccién de lluvias de cometas cada
cierto tiempo).

No sabemos a clencla clerta el lugar del que provienen los cometas
existen al menos sels posibles hipétesis plausibles de la configuracién que
pheda tener un reservorio (ver fig. 1.4), lo que s! es claro, es que éste esta
ligado gravitacionlmente al Sistema Solar. Sabemos con clerta precisién las
propiedades fisicas y orbitales de los cometas, pero no sabemos dénde
nacieron: si en una nebulosa solar o mas lejos.

Para una teoria completa del origen de los cometas, y en consecuencla de
la nube de Qort, es lmportante explicar su dinamfca en un contexto galactico.

Y por ultimo, a través de la dindmica estudiada en los cometas de periodo
largo y cortos, de las observaciones de nubes moleculares y mareas galacticas,
de las observaclones que se han hecho en Infrarrojo en otras estrellas, asi
como del efecto que puedan causar las estrellas cercanas o masivas, se ha

postulado la exlstencla de un nicleo interno masivo a la nube de Oort.
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CAPITULO Il .- ESTRUCTURA DE UN COMETA

1,~ NUCLEO COMETARIO
1.~ MODELO DE WHIPPLE,

El modelo mds aceptado del nicleo de un cometa es el propuesto por
Whipple (1950a), el cual dice que éste estd compuesto por una mezcla de
hielos, con predominio del }50, ademds de particulas de polvo incrustradas,
(por eso a este modelo se le conoce como el de la bola de nleve
contaminada), de unos cuantos kilometros de dliametro.

Una prueba de que los nicleos son solidos es que no se volatilizan
a distanclas perihéiicas de 0,005 UA, asi como por sus repetlidas apariciones,
l.a observaclén indica que el nicleo es homogéneo y que la superficle puede ser
no uniforme,

Bajo la lnfluencla del calentamlento solar, las especles mas volatiles se
subliman y entonces el cometa empleza a evaporarse, arrastrando al mlsmo
tiempo, desde el interior de! nGcleo, los hielos menos voldtiles y el polvo

metedrico,

Este modelo explica, entre otras cosas, las fuerzas no gravitaclonales
esto es, las aceleraclones repentinas que se han observade en las trayectorias
de cometas como consecuencla de las eyecciones de material desde el interlor

del cometa, asi! como las razones de produccioén de gas observado.

Existen argumentos que favorecen el hecho de que el nucleo de los cometas
no esta diferenciado (Delsemme 1981b), es decir, la composicléon y la densidad
de los cometas es uniforme en todo ¢l cuerpo, st un nicleo fuese radtalmente

diferencliado, el decaimiento de sus capas externas deberia producir cambios
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observables con el tiempo. Otro hecho que deberia producir camblos observables
es la fragmentacién (rompimiento de los cometas principalmente durante el
perihelio), sin embargo, ninguno de los dos fendmenos anteriores ha producido
camblos abservables.

los sigulentes fenémenos también estan a favor de un nucleo no
diferenciado:
1.~ La razon de polvo a gas no estd influenctada por la edad del cometa.
2.~ Los espectros de emisién son independientes del envejecimiento (o edad del
cometa).
3.~ Existe la misma cantidad de fragmentos observadeos de cometas
de periodas largo y corto.
4.~ La aceleracion no gravitacional es inversamente proporcionai a los tiempos
de vida de los fragmentos después del rompimiento, es decir, hay un mismo
patrdon de vaporizacion después de la fragmentacion.

Lo anterlor, a su vez, indlca que hay un mlsmo patron de caracteristicas
para todos los cometas, no hay diferenclas entre los cometas y en sus procesos
de envejecimiento. Puede haber pequefias diferenclas en su superficle, como la
debida a la incldencia de rayos cosmicos galacticos, el mismo viento solar o

las particulas cargadas aceleradas por el campo magnético de .Jupiter.

1.2 ESTRUCTURA Y COMPOSICION QUIMICA

Una forma de conocer la estructura del nicleo es a través de las
moléculas neutras o lonizadas que han sldo observadas desde la Tlerra en la
cola v en la coma de numerosos cometas, la tabla [II muestra que la fraccioén
volatil estd compuesta principalmente de elementos ligeros de C,N,0,S. Sin
embarga, cast todas las moléculas madre no son observadas directamente. EI
material observado se debe a su abundancia, lo cual le permite reflejar ia luz

solar.
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Las moléculas han slido ldentificadas experimentalmente (tabla II1).

CABEZA COLA

H, OH, H0, O, S co', cos, Hx0', on'
C, C Ca, CH, CN, CO, CS  CH', N3 ca*, C*, oN*
HCN. CH3, CN, NH

NH2, Na, Fe, K

Ca, V, Cr, Mn, Co, Ni, CQu

Tabla [Il. Moléculas detectadas en la cabeza y cola de un cometa.

Estas se originan de los hlelos del nucleo,

Otra forma de conocer la estructura del nucleo cometarlo es recuperar
muestras o estudiar los meteoritos de baja densidad que cruzan la 6rbita de la
Tierra, y ver si estos cuerpos tlenen conexién con los cometas o simplemente
son de origen asteroidal. Dichos meteoritos, que aunque no sean recuperables,
se pueden estudiar por su entrada a la atmésfera de la Tierra, como veremos en

el capitulo IV.

1.3 EVIDENCIA EXPERIMENTAL

Cuando las naves Glotto (a 68.4 km/s) y Vega 1 y 2 (a 78km/s) se
acercaron a Halley lievaban espectrémetros y blancos de metal en los que, las
particulas que surgian del nucleo del Halley se vaporizaban instantaneamente,

midiéndose su composicién. La masa del polvo detectado fue de 1077 - 107°

kg,
los cuales corresponden a granos individuales interestelares. Hay también
silicatos en forma cristalina, granos de carbén y granos de otros tipos

EL H20 comprende el 80% del material volatii, exlsten hlelos de CO (5 -

15%), CO2 (3 %) y otros. EL amoniaco y el metano no fueron detectados por los
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experimentos, pero parece que hay un 2% debido al ion CH; detectado por

Giotto.
Se detectaron tamblén elementos ligeros de C, H, O y N, lo que indica que

existen compuestos orgénicos en el cometa. lLas observaciones en suelo del

Halley revelan que existe un 2% de amonio en la fraccién volatil.
Las proporciones de éstas moléculas son muy diferentes a las de los

planetas exteriores, lo cual implica que posiblemente no hay conexién entre el

origen del Sistema Solar y el de los cometas. ‘
La existencia de moléculas organicas como el CO, H20, CN, sugiere que el

medio amblente donde los cometas se formaron puede mantener material organico,

asociado a los granos de las nhubes moleculares observadas.

Esta clase de consideraciones (Greenberg, 1982) implican que el nucleo
puede estar formado de granos interestelares (sillcatos) cubiertos de hielo,
lo cual estad en contradiccién con la idea de un orlgen comin, a partir de una

nube presolar, entre Sistema Solar y cometas.

1.4 DETERMINACION DE PARAMETROS FisICOS
1.4.1. RADIO
Una forma de conocer el radio del nuicleo de una cometa es utilizando la

formula de Houzeau (Houzeau & Lancaster, 1882) y basadndose en una combinacién

con el albedo y el brillo del cometa (Vorontsov-Velyaminov 1946):

R%A®(0)

me = mo ~ 2.5og[ 1 2.1)

2
réa

donde A es5 el albedo del cometa, ¢ es la funcién fase, 6 el dngulo Sol-cometa-

Tierra, r y A las distanclas hellocéntrica y geocéntrlca respectivamente, R el
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radio del nlcleo, mec y mo la magnitud aparente del cometa y del Sol
respectivamente,

Los radles fueron caculados para albedos que van de 0.02 a 0.7 detectados
en cuerpos del Sistema Solar como asteroides y planetas, Si el nicleo esta
compuesto de hielos (come se ha supuesto) significa que refleja una buena
cantidad de luz y, por tanto, se deben tomar albedos grandes. Para cometas con
érbitas cercanamente parabdlicas se han medido radios de 1 a 10km. Para

cometas periodicos se han medido radios de alrededor de 1km.

Desde antes del encuentro con el cometa Halley ya se habian obtenido datos
de él, Por ejemplo, para calecular su radio Rc se habia utilizado ia ecuacién
2.1), con la cual se encontraron radios de entre 1 y 3km. Perao dicha férmula
no es muy adecuada para grandes distancias ya que siempre hay un halo de
granos de polvo envolviendo el micleo, lo que ocasiona una medida inadecuada
del albedo de la superficle del niucleo y, por tanto, un radio equivocado

Por otro lado al cometa Schuassmann-Wachmannl se le ha calculado un radio
de 20 km, con un albedo de =0.3. A Newjminl & Arend-Rigaux un radlo de 7 km
con un albedo de 0.03.

A Halley se le habia supuesto un albedo de unos 0.06

Otra forma de saber el radio es a través del radar, conociendo la
reflectividad de la superficle.

Vega y Giotto midieron las dimensiones del nicleo de Halley: 16 x 8 x 7.5
km. Gracias al espectrometro de Vega, Halley mostrd una superficie callente:
300 - 400 K ( se esparaban unos 200 K, que es la temperatura a la cual se
subiima el hielo ). Lo que significa que Halley no solamente es negro, sino
que ademas es poroso y alslante, la "manta aislante” puede ser de algunos cm o

m. Se detectd que el gas y polvo eyectado por Halley vienen de pequefias
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reglones activas (una de ellas de unos § km de didmetro)

Se han obtenide rotaclones en cometas de algunas horas o dlas, pero los
Jets de gas y polvo pueden modificar dichas rotacliones,

Halley tiene un movimiento complejo: 3.7 dias de rotacién sobre un eje y

2.5 dias sobre otro.

1.4.2 MASA

Los cometas son muy pequefios para determinar sus masas con base en sus
efectos de gravedad.

Una forma de conocer la masa de un cometa es usando el hecho de que ésta
se puede expresar como Me = 4pR3. donde p es la densidad, cuyo valor puede es
= lg/cm3 sl consideramos que el nucleo estd esenclalmente constituldo por
hieios de H20. Asi, para nlcleos entre 1 y 10km de radio se tliene que la masa
de un cometa va de 4 x 10158 aldx lolsg.

Antes de las visitas de Vega y Glotto al cometa Halley, Weissman
(1983b), estimaba que la masa de la nube de Qort era de 1.6 Mo,gracias a la
distribucién de brillo de los cometas, suponiendo un albedo de A = 0.6.
Incluso con los estudios de las simulaclones Montecarlo y un albedo A = 0.3 se
estimaba una masa de entre 7 y 8 Mo terrestres. Para algunos autores, como
Weissman (1986b) la masa de la nube de Qort es de 250 Me, para Mendlis y
Marconi (1986) la masa del nicleo Interno a la nube de Gort es de 10°Mo can
25Me para la nube de Oort externa.

Vega y Glotto midieron que Halley tiene una masa de 2 x 10'4kg, (antes se
pensaba que era de 5 x 10 - 7 x lolakg con un radio de 2.5km) y un albedo de

0.3.
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2,- LA COMA

2.2 EXPANSION DE LA COMA

Cuando el cometa se va acercando al Sol, la cantidad de
energla radlante que el cometa recibe aumenta, provocando la
evaporacléﬁ de su superficie, No toda la energia del Sol es
utilizada en la evaporacidén, parte de ella se reemite en el
infrarrojo. Entonces, si el flujo solar llega con un 4ngulo @ a la superficie
del nucleo, la ecuacidn de equillbrio de flujo puede escribirse como

(Wllkening, 1982):
Foll - Ao)r ®cosd = (1 - AT* + Z2(TIL(T) 2.2)

donde Fo es el flujo solar a 1UA, Ae y A1 son los albedos del niucleo en el
vigible y en el infrarrojo respectivamente (entre 10 y 20 um), (1 - A1) es la
emisividad para la radiacién reflejada, r es la distancla heliocéntrica, ¢ es
la constante de Stefan-Boltzman, T la temperatura superficial, 2 la produccién

25!, la cual varia muy répidamente con T, L es el

de gas en moléculas cm
calor latente de vaporizacidén de los hielos volatiles, S! analizamos el
término 2 se tliene lo sigulente: por un lado, la presion P que hace el gas

vaporizado en equilibrio con el hielo tiene la expresién
P = NKT, 2.3)

donde N es la densidad del gas en equilibrio (moléculas cm's).

En la teoria clinética de condensacidén, todas las moléculas que checan con
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las moléculas de la superficie de hlelo se condensan, por lo que se debe
considerar un flujo de condensacion 2 (numero de collsiones por unidad de

tiempo del gas con la superficie), el cual puede ser calculado a partir de

z =1 News 2.4)
4

donde <V> es la velocldad medlia de de la distribucién maxwelllana;

8kT 172
W= Co)

2.5)
Despe Jando N de la ecuacién 2.3) y sustituyendo en 2.4) junto con 2.5) se
tiene que

2:———L~_ 2-6)

(2nmkT)'/?
siendo m la masa molecular del gas y k la constante de Stefan Boltzmann. La
presién del vapor puede obtenerse de tablas quimicas.
Mientras se expanden en el vacio, las moléculas se aceleran radialmente
debldo al gradiente de presién, pero pronto alcanzan la velocidad del sonido,
por lo cual, la velocidad para las moléculas del agua es

)72 = 0.17<v>, 2.7)

Ve = (L
donde 7 es la razén de los calores especificos cp/cv, m 1a masa molecular
Al seguir expandiéndose los gases forman una onda de choque cerca del nucieo
como consecuencia de la gran velocidad con que salen hacia un espacio
practicamente vacio. Delsemme & Miller (1971) muestran que, para el vapor de
agua la velocldad terminal es Vi = 1.77<V>, jo que da un valor de 860 m/s a

200K.
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Esta velocidad terminal es pricticamente adlabdtica, pues hay un ligero
calentamiento debido a exclitaciones moleculares por la radiaciéon solar, pero
la coma se enfria facllmente debido a la radiaciéon emitida hacia el espacio.

La razén de enfriamiento para el agua es (Bates, 1951):
2
Re a TN, 2.8)

donde R es el enfrlamiento radiativo y N la densldad del gas. La constante de
tiempo para enfriamliento v = (NCV)" (v es la velocidad de las particulas y
¢ su seccidn eficaz) es de 10%s (Shimlzu 1976). El OH se enfria a la misma
velocidad que el H20. Como la razdén de calentamiento Rn se debe princlpalmente
al flujo solar, entonces (Bates, 1951)

Rn a Nr8, 2.9)

Para un estado estaclonario Rc = Rh, y entonces

T = Tor™ 6 V = Vor V2 2.10)

Para la molécula del H20, su velocldad radlal fipal es (Wilkening, 1982):

Vuzo = 0.580"2 2,11)

Las moléculas que aparecen en la tabla 1 ({secc 1.2), se originan en el
niucleo, formando inicialmente una capa esférlca cerca de él, ya que después

se fotodisociaran debido a la radiacidn solar

2.2 ESTRUCTURA DE LA COMA
La coma puede ser dividida en tres partes:

a) Una regién nuclear, la cual esta formada por una densa nube molecular cuyo
radio es de unos cuantos km, y puede ser la causante de medir un nlcleo falso
que refleja la iuz,

b) La atmbésfera cometaria, es la regién externa a la reglédn nuciear, donde
las colisiones son lmportantes, La frontera de esta reglon es tal que la
trayectoria libre media es lgual a la distancia radial.
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¢) La coma (regién mas externa) es la regidn que estd mas alld de la
atmésfera, donde las colisiones no son frecuentes y las moléculas pueden
excltarse por radiacién,
Entre los pardmetros atomicos de las moléculas de la coma, un célculo del
espectro requiere de cuatro cantidades:
a) El espectro solar visto por el cometa
b) La velocidad radial del cometa respecto al Sol (efecto Swings)
c) La velocidad de expansién del gas Ve y sus movimlentos diferenclales
(efecto Greenstein)
d) Un parimetro que dé la eflclencia relativa de collsiones y la
fluorescencia para determinar el estado de excitacién de la molécula.
Dicho pardmetro se define como

o "

= 2.17)
1-a Tc

donde 1t es el tiempo caracteristico para establecer equllibrio de
fluorescencia y tc es el tiempo caracteristico para equilibrio collsional. Si
a = 1 (o 100%) entonces se dlce que dominan las coligiones, y 8l a = 0
entonces domina la radiacién. El tlempo de colisibtn esta dado por

2nkT

vl = 2n8 2.18)

M

n es la densidad total de la atmésfera, 8 la seccion transversal de colision,
p es la masa reduclda de las particulas en colisién. Tr se determina por los
coeficientes de absorcién y reglas de seleccién de las transiclones
radiativas, asi a 1UA del Sol r = 10* seg (Malaise, 1970). Entonces, se tiene
que Q es de la forma

nkT
g = Andte—— 2.19)
M

donde T es la temperatura 8 la seccidén colislonal de excitacién en unidades de
10"%cn®.
e) Por ultimo, se requiere de un parametro que describa la fotolonlzacidén de

las moléculas
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Usando las cuatro cantidades, se obtuvieron ([Malaise (1970)] 1los

parametros a partir del espectro de los sigulentes cometas:

CONETA r (UA) ®(K) T (K) Ve (km/s) n(msn)
SEKI-LINES 0.55 90 600 Q.80 4.7
IKEYA 0.66 90 580 0.74 6.0
ENCKE 0.69 55 480 - -
HONDA 0.71 20 550 - -
IKEYA 0.74 {75) 500 Q.67 6,4
ENCKE 0.79 25 350 - -
BURNHAM 0.99 <2 (350) 0.59 2.2
CANDY 1.15 20 325 - -

D es la distancia viajada por la molécula antes de la colisién,

Se observa que el efecto de colisiones es importante (por lo menos para
los tres primeros y el So cometas).

A 10* km del nucleo la frecuencta de collsiones es de 107 - 107 s".
las densidades atmosféricas totales estan entre 107 - 10° cm's, para un cometa
a 1UA o menos (Malaise, 1970).

Usando estimaciones de la densidad y la velocidad de flujo, el flujo
total esta entre 1030 y2nx wnmoléculas/s.

De la definicién de atmésfera cometaria, 1la trayectoria libre media
cinética es pequefla y la dindmica de la coma puede ser tratada
hidrodindmicamente.

Probsteln (1968) ha considerado el problema como una fase doble de
polvo-gas, ya que cuando el gas se sublima este arrastra el polvo hacla el
extertor.

La velocidad terminal de las particulas de polvo se alcanza a = 20 radios
del nucleo (20 - 100 km) gue ain pertenece a la reglén nuclear, por lo que
puede conslderarse el flujo del polvo como s! provenlese de una regién

puntual.
2,3 EXPLOSIONES

Para entender las propiedades fisicas de los cometas se debe inclulr una

explicacion detallada de los explosiones, que son repentinos incrementos en la
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luminosidad del cometa, de dos a cinco magnitudes, correspondiente a un
incremento en ia luminosidad de 6 a 100,

Una explosién tipica puede Hurar de 3 a 4 semanas. Estos se producen
cuando el cometa se encuentra dentro del Sistema Solar aunque no parece haber
dependencia en la distancia hellocéntrica,

Una explosién estd conformada por material que fluye del nucieo (no
necesarliamente en forma simétrica) a velocidad de 100 a 500 m/s. La evidencia
observacional, concerniente con dicho materiai, es consistente con la 1luz
gsolar dispersada por particulas de O,5um de diédmetro (Brandt & Chapman, 1982),

Existen varios mecanismos sugeridos para la produccién de las
explosiones, por ejemplo Hughes (1975) dice que éstas pueden producirse debido
a la presiéon liberada por bolsas de gas, a explosién de radicales o al
rompimiento del nucleo.

3.- INTERACCION DEL VIENTO SOLAR CON EL COMETA

En la flg 2.2 se presenta la morfologia de la interaccién del vlento
solar con la atmésfera cometaria, La masa cargada del flujo solar con iones
cometarios pesados se desplaza a lo largo de una superficle de discontinuldad
(la tonopausa) que lo separa del plasma cometario. Un choque interno
desacelera el flujo supersénlico de iones cometarfios y los manda a la cola
iénica,

Entre 2 y 5 UA existen varias formas de interacciéon del viento solar con

el cometa, como io explica Mendis (1983).

3.1 MODELO BASICO

En el modelo bésico, se conslderan {as ecuaciones de conservacién de
masa, momento y energla del fiujo solar. Considerando el problema a lo largo
de la linea que une el Sol con el cometa (eje Sol-cometa) las ecuaciénes de

conservaclén son:

d. =p

- artew) =mo 2.23)
d 2 g_a_ .

—;—(pu +p+ 8“)=Sm 2.24)
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BZ

d, 1 2 v —_—ac
clr(u(;pu + 1 Pt 4')) SE 2,25)

donde p, u,p,B y 7 son la densidad, la velocidad de flujo, la presién térmica,
la intenslidad del campo magnético y la razén de los calores especificos del
viento solar conslderado como plasma; n, m y T son la densidad numérica, la
masa promedio y la escala de tiempo de lonlzacién de las particulas neutras
cometarias, respectivamente, mlentras que Sa y SE SO}I los. términos fuente en
momento y energla, respectivamente.

La expresién para la densidad de las particulas neutras es

Qn
n=————— 2.26)
axfvn

donde Vn es la velocidad neutra de expansién y Qn es la razén de produccién de

neutros,
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Flgura 2.2 Morfologia de la interaccion del Viento solar con el cometa.

(Tomado de Wilkening, 1982).
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3.2 FORMACION DE LA ONDA DE CHOQUE
El viento solar esta dominado principalmente por el término de la derecha

de 2.23), despreciando }os t?rmlnos de la segunda y tercera ecuaclones
(Biermann et al, 1967): Sm ~ SE « 0, Es decir, Blermann supone que el campo
magnético es muy pequefio comparado con ia presién térmica p y con el flujo pu2
debidas al viento solar y que, ademis, el momento y la energia debido a estas
dos cantidades se mantiene practicamente constante. Asi, las ecuaciones 2.24)

y 2.25) se convlierten en ias ecuaclones 2.27) y 2.28)

Lol +p) =0, 2.27)

d 1 2 v .

dr(u(- pu” + -—;:;—-p))-o, 2.28)
2

las cuales pueden integrarse, suponiendo que los parametros lejos del nicleo
(densidad, velocidad y presién del viento solar respectivamente) son: pw, uw y
pw, donde podemos suponer que pw = 0 (la presién térmica del Viento Solar es
nula lejos del nucleo).
Integrando 2.27) se tiene que:
u,pp
2
pu” + pl= O
©
de donde
2 2
pum - pu” +p=0
haciendo x = pu, entonces
p + Xu = Xouw 2.29)

Por otro lado, integrando 2.28) se tiene que:
P up

12 4 |
u(- pu” + ——p) ' =0,
2 -1 @
entonces:
27

pu + xu® = xwuwa. 2.30)
r-1
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Ahora de la ec. 2.29) p = XU, = Xy, sustituyendo en 2.30) y haclendo y =
2 se tiene que

2 2 2
4(x u u - Xu"} + xu” = x u
[+ ] w0 W

Dividiendo entre xmu;‘; y hacliendo yx = x/xm y u= u/uw en la ecuacién
anterior se llega a que

2 4 .1
2V P tge o 2.31)
cuya solucién es
. 2 S Uz
v = I {1+ (1 47‘) ) 2.32)
lo que significa que, para que la solucién sea real
xs? 2.33)

Por un lado, el signo {+) en la ecuacién 2.32) representa una velocldad
supersonica, mientras que el signo (-) representa una velocidad subsénica,
pues sl consideramos que el valor mas pequefio que puede tener x es 1, entonces
el valor de u, considerando el signo (+) es de uw, mientras que si ¢
conslderamos el signo (~) se tiene un valor de (1/3)uw para u, que es un valor !
subsonico.

La ecuacidén 2,32) muestra que el estado estable del flujo solar es

posible sdlo cuando x = Sl x -~ 4 entonces se tiene que {ec. 2.32) v ~» 1/2,

3
pu/pnum. entonces u/uﬂ = (pm/p)x. asl que pa/p By

# AT

o u/um—) 172. Como x
2x, 0 sea
p Bpm/S 2,34)
cuando x +» 4/3.
Por otro lado pu » 4p°u“/3 {pues y = pu/pmum) entonces, de 12) 8pmu/3 >
dpmuw/:!. asl que
u - u”/z 2.35)

Vemos que la densidad aumentard (ec 2.34), y a su vez la veloctdad
disminuira a valores subsonicos (ec 2.35), habrd mads iones cometarios y las
particulas empezardn a diverger alrededor del cometa, lo suficlente para
asegurar que no se exceda el valor critico de x. Por lo tanto, se formard una
onda de choque.

Para estimar la distancia hellocéntrica a la cual comlenza a formarse
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esta onda de choque, es decir la distancia heliocéntrica a la cual se puede
alcanzar el limite dado por 2.33), se puede integrar 2.23) haclendo Vn = cte y
usando el hecho de que y = pu/pmum se llega a que:

Qnml

- 1
x= - 2.36)

1+ 4nVntpain

Para obtener Qn se puede utillzar la ecuacién de balance de energia para
cambio de estado en la superficle del nicleo que no es mas que escribir de

otra forma:

2.37)

donde J es la constante solar, A el albedo , ¢ la emisividad en infrarrojo, L
el calor latente de sublimaclén, ¢ la constante de Stefan-Boltzman, Ts la
temperatura superficial del nicleo, d la distancia hellocéntrica y é = naVe,
donde ns es la densidad numérica superficial y Vs la velocidad de expansién
desde la superficle.

El miembro izquierdo de la ecuaclién anterior es la energia de radiacién
solar recibida por el cometa, el primer término de la derecha representa la
energia rerradiada (principalmente en infrarrojo) por el cometa, y el segundo
término es la energla requerida para sublimar los hielos del nucleo. También
se puede usar la ecuacién de Clauslus Clapeyron para encontrar la densidad

numérica superficial:

To L 1 i
ns = no( Yexp[ (— N 2.38)
Ts kNA Ts Ts
Por otro lado
Q= 4nR:2 2.39)

Se supondra que la velocidad de expansién es igual a la velocidad del

sonido en el medio:

ykTs

172
)

Vs = ( 2.40)

m
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Si suponemos adicionalmente que el hielo es principalmente de H20,
entonces el calor latente L = 5 x Iollerg/mol, To = 373K, no = 1,94 x 10‘9cm"3
y v =4/3, ademas supongamos uh Rn = 3km, A = 0.225 =2 e = 1 -~ A = 0775

(Mendis & Marconi, 1984)

Resolviendo 2,37) y 2.38) (Mendis & Marcon! 1984) numéricamente junto con
2,39) y 5.40) se obtiene Qn como funclén de d (ver fig 2.3). Sustltuyendo Qn
en 2.36), donde uw = 400 km/s, p = 107%7d% (en g/cm3 condenUA), T = 3.0 x
10° s, m = m{H20) = 3.0 ¥ Idstg, se obtlene y comoe funcién de la distancia
radial r a partir del nucleo para varias distancias heliocéntricas (ver figura
2.5).

A 1UA x alcanza el valor critico 4/3 a una distancla radlal r « 2 x
10%km.

Se observa que a d « 5 UA el fluJo nunca alcanza el valor critico. la
figura 2.4 muestra la variacién de rs con d, donde rs es el valor de r cuando
x = 4/3.

Se observa que rs = Rn (=3km) cuando d = 3.92 UA. Por lo tanto, el choque
se forma a d s 3,92 UA,

Pero, también hay que conslderar el radio de Larmor Li, pues las
particulas del viento solar viajan en un medio donde existe campo magnético.
Para que haya interaccién entre dichas particulas con el cometa se debe
cumplir que:

rs S L 2.41)

Para d 2 2 UA sc cumple que B oo 1/d. Se tiene, ademds, que para un medio
politrépico del viento solar, su temperatura varia como

T(a v3) a 427" 2.42)
donde 7 = 4/3 es el indice politrépico del viento solar. Entonces
mv c mec v
i 4 } i1
L = ——— z —— —— g?? 2.43)

eB e B1

donde el indice 1 indica cantldades a d = 1 UA,
St B=5y T1=1" Ky mo=mp = 1.67 X 10 se obtiene la variaclén
de L‘ con d en la fig 2.5. La deslgualdad 2.41) se satisface cuando d = 3,14
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Figura 2.3 Arriba, Varlacién de la produccién Qn de neutros como
funcién de la distancia d al Sol,

Figura 2.4 Abajo.Variacién de la distancia al nmicleo cometario cuando x

= 4/3 como funcién de d la distancia hellocéntrica. (Tomados de Mendis §

Flammer, 1984)
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X como funcién de la distancia radial al nucleo cometario
para varlas distanclas heliocéntricas (Tomado de Mendis & Flammer, 1984)
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UA, por lo que podemos decir que la onda de choque se empieza a formar a esa
distancia del sol.

3.3 FORMACION DE LA IONOPAUSA

Aunque la onda de choque se forme puede no formarse la Jfonopausa (esto
es, la frontera que separa el Viento Solar de las particulas cargadas del
cometa), porque el flujo cometarlo carece de suficlente momenta,

Hoplus & Mendis mostraron (1981b) que el momento de las particulas
neutras es el responsable de parar el viento solar. El viento solar penetra la
atmosfera cometaria a tal distancla que la trayectoria libre media de colisién
(para que haya transferencla de momento) de un protdn es igual a la distancla
radial desde el nlcleo:

G.Qn

i

Tc
Vs

donde a = 2 x 1075w’ (es la secclén transversal de colisién para que haya

transferencla de momento)., Y también se debe cumplir que
re s Ly

lo cual se satlsface para d s 2,65 UA, como se puede notar en la grafica de la
figura 2.5. Por lo tanto, la lonopausa se forma después del frente de choque.

4,- DOS TIPOS DE COLA DEL COMETA

4.3 Cola de plasma

Los cometas tlenen dos tipos de colas, colas de plasma (o de Tipo I) y
colas de polvo (o de Tipo Il), Los de tipo 1 tlenen la cola muy allneada al
radio vector de la érbita del cometa (a lo mas hacen un 4ngulo de 5°). La
cola de plasma esta compuesta de lones. Blermann (1951) infirié la existencia
del viento solar para explicar la dindmica de la cola de plasma y Alfvéen
sugirté que el arrastre del campo magnético debido al viento solar actia con

ia iondsfera del cometa para llevarla hasta la cola de lones, cuya
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extensiéon se ha observado que va de 10° a 10'km. Las velocidades de la cola de
plasma van de 20 a 250 km/s (Blermann et al, 1983). Las aceleraciones de los
fones en la dlreccién antisolar van de 10 a 103c:m/s2 (Wilkening, 1982).

La cola de plasma tiene espectro de emislén de co' y H20* principalmente
de (3800 a 48008) y (5600 a 70008) respectivamente. Aunque también se ha
detectado el OH’. cH' y el N3. La densidad del CO'(responsable del color azul
observado en la cola) es de 103/cm3 cerca de la cabeza y de 10/cm® lejos de
ella.

Es probable que el mecanismo de ionizacién se deba a la fotolonizacién de
las moléculas en la coma. Las moléculas jonizadas que se han observado tienen
un potencial de lonizaciéon de = 12eV (Wilkening, 1982). Las frecuencias de

! con tiempos de vida de ios lones de

fotolonizacién calculadas son de = 10™%s”
210°s. Existen diferentes fuentes de 1§nlzaclén posibles en la regién de
colisién de la coma (a s lO‘km). como la fotolonizacién, el intercambio de
carga con protones del viento solar, impacto entre electrones del viento solar

y lonizacién fotodisociativa. Los ultimos dos pueden ser fuentes Ilmportantes

del CO' en el interior de la coma.

4.2 Cola de polvo

La cola de polvo estd menos alineada al radio vector, haclendo un éngulo
s 60° con él. lLas estimaciones que se han hecho dei tamafio del polvo dan
valores de lum, al anallzar el espectro de la luz reflejada por el polvo.

Houpis & Mendis (1981c) han sugerido que la sublimacién del CO2 es la
causa principal para llberar el polvo a grandes distanclas heliocéntricas
(como ocurrié con el cometa Bowell, 1980b). La forma de la cola es el
resultado del movimiento kepleriano de las particulas debldo a la acclén

gravitacional del Sol.



CAPITUO M-DETECCION DE METEORITOS

En éste capitulo se hace un andlisis de 1las técnicas utilizadas para
detectar un meteorito al entrar a la atmésfera terrestre, saber sus
propiedades fisicas asi como su trayectoria preatmosférica, pues actualmente
se puede determinar con exactitud la trayectoria y velocidad de un meteorito
entrando a la atmdésfera, su trayectoria puede extrapolarse hacla atras en el
espacio y determinar su 6rbita, A diferencia de los cometas, los meteoritos
esporddicos son granos de polvo, menores que un miiimetro de tamaflo. Por lo
que no es posible observar su evolucion orbital en el medio interplanetario, y
menos obtener informacién de su composicién quimica, de su masa o radio, ete.
desde la Tlerra (en el caso de los cometas si se puede, come ya vimos). En
este caso, el andllsis de las propledades fisicas y orbitales de los

meteoritos se hace desde el suelo terrestre, como veremos a continuacién,

1.~ INTRODUCCION

Se sabe que decenas de millones de cuerpos s6lidos (meteoroides) venidos
del espacio exterior penetran ia atmésfera de la Tierra cada afio. Para los
filésofos de la antigua Grecla los meteoros eran fenémenos transltorios
ocurridos en la atmésfera debido a la interaccién de los vapores terrestres
con el aire,

Filésofos de la antigua Grecia como Anaxdgoras, Dldgenes de Apolonia,
Aristoteles, etc. y escritores de la dinastia Han, ya habian observado el
fenomeno meteoro por la boveda celeste (Xi Ze-zong, 1984).

Anaxagoras pensaba que los meteoros eran cuerpos celestes perdidos de sus
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El 85.7% de los meteoritos recuperados son de ia clase liamada condritas
ordinarias. Son de la famiiia de los meteoritos pétreos y se componen de
sulfuros y mlnerales. Estdn compuestos principalmente de 510z, que conforman
la parte de sllicatos, con pequefias cantidades de MgO y FeQ; contienen tamblén
Fe y N1, que conforman los granos metdllcos, asi como FeS, que conforma los
granos suifidicos.

El 7.1% de los meteoritos recuperados es de la clase ilamada acondritas
que son diferentes a las anterlores en cuanto a que se parecen mds a rocas
igneas terrestres y no contlenen la parte de hlerro y niquel de las condritas
ordinarlas. El1 §.7%4 de ios recuperados son de naturaieza puramente metaiica, a
base de Fe y Ni, y el 1.54 es una combinacién de la familla de pétreos con
metales. (G.Tschermak, 1964).

Sln embargo, las bolas de fuego pueden ser productos cometarios que se
han desintegrado. Con las trayectorlas de vuelo y la iumlnosidad reglstrada de
dichos meteoros (Oplk, 1955a,b; Fechtig 1982)), se puede deduclr su densidad y
composicién, considerdndose como porosos y fraglles. Por ejemplo, en 1970, el
globo aerostdtico U-2 capturé, a wuna aitura de 20 km, particulas
extraterrestres de 2 a 50 um de tamafio.

Es poslbie que algunas de ias particulas de polvo interpianetario
pudieran originarse de rocas Interplanetarias, como las del Clinturén de
Asteroides, y que con el transcurso del tiempo sus érbitas hayan evoluclonado,
debido al efecto Poynting - Robertson (ver 2. Ceplecha, 1967), para después

ger capturados en la Tlerra.
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El 85,7% de los meteoritos recuperados son de la clase llamada condritas
ordinarias. Son de la familia de los meteoritos pétreos y se componen de
sulfuros y minerales. Estdn compuestos principalmente de 510z, que conforman
la parte de silicatos, con pequefias cantldades de Mg0 y FeQ; contienen también
Fe y Ni, que conforman los granos metdlicos, asi como FeS, que conforma los
granos sulfidicos.

El 7.1% de los meteoritos recuperados es de la clase llamada acondritas
que son diferentes a las anterlores en cuanto a que se parecen mds a rocas
igneas terrestres y no contlenen la parte de hierro y niquel de las condritas
ordinarlas. El 5.7% de los recuperados son de naturaleza puramente metalica, a
base de Fe y NiI, y el 1.5%4 es una combinacién de la famllla de pétreos con
metales. (G.Tschermak, 1964).

Sin embargo, las bolas de fuego pueden ser productos cometarios que se
han desintegrado, Con las trayectorias de vuelo y la luminosidad reglstrada de
dichos meteoros (Oplk, 1955a,b; Fechtig 1982)), se puede deducir su densidad y
composicion, conslderandose como porosos y fragiles. Por ejemplo, en 1970, el
globo aerostdatico U-2 capturé, a wuna altura de 20 km, particulas
extraterrestres de 2 a 50 um de tamafio.

Es posible que algunas de las particulas de polvo interplanetario
pudleran orliglnarse de rocas Interplanetarlas, como las del Clnturén de
Asteroldes, y que con el transcurso del tlempo sus érbitas hayan evoluclonado,
debldo al efecto Poynting - Robertson (ver 2. Ceplecha, 1967), para después

ser capturados en la Tlerra,
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2,- COMO DETECTARLOS

2.1 ATRAVESANDO LA ATMOSFERA

Para que haya un lmpacto de algin meteorolde con la Tierra sabemos que
sus érbitas se deben intersectar y ambas deben alcanzar un punto de intersec-
cién al mismo tiempo.

En la teoria fisica de meteoros se conslderan procesos que se llevan a
cabo durante el vuelo del meteoro al atravesar la atmésfera. En ella se
pretende como predecir la variacién de 1a masa, velocidad, lumlnosidad y
fonizacién a lo largo de la trayectoria.

Cuando un meteoro entra a la atmésfera su superflicie se calienta
rapidamente y, en unos cuantos segundos la temperatura es suficlente como para
que comience el proceso denominado ablacién, es decir, hay un desgaste
continuo en la superficle del cuerpo por pérdida de materia, debida a 1la
friccidn del aire conforme el meteoro avanza. Las tensiones que se producen en
el interior por los gradientes de temperatura pueden ocasionar que el cuerpo
se fragmente. La gran veloclidad del cuerpo provoca que las moléculas de su
superficie y de los vapores expelidos por la ablacién se exciten e incluso se
fonicen, produciéndose asi una estela luminosa, al mlismo tlempo que ia mayor
parte del cuerpo ablandado despide vapores que lo rodean y, eventualmente, se
observa una bola brillante en el clelo conocido como una bola de fuego.

El meteoro siempre sufrird una desaceleracion, hasta alcanzar una
velocidad terminal (fenémeno caracteristico de la dindmica de un cuerpo que se
mueve en un fluldo), y en ese momento la ablaclén habrd terminado y ya no sera
sufuciente la energia cilnética (como consecuencia de la baja velocldad del
meteoro) para exclitar las moléculas, dejando de haber emislén de radiaclién.

Mientras haya emlsién de radiacién se puede tener informaclén del cuerpo
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en movimiento desde la superficle terrestre utllizando estaclones
fotograficas, camaras de T.V. o radares. Dichas estaclones registraran la
trayectoria luminosa del meteoro que ha penetrade ia atmésfera terrestre y que
duraré varios segundos. Para obtener 1la trayectoria real de un meteorito se
requieren al menos dos cdmaras separadas una distancia adecuada
sobre el suelo, ambas camaras deben estar enfocadas hacla un mismo campo
visual, tenlendo las estrellas de la bdveda celeste como fondo. Supongamos que
un meteoro ha recorrido la trayectoria MiM2 (figura 3.1}.
La cdmara A verd proyectada esta trayectoria en la béveda celeste a lo largo
de AtA2 y la cdmara B lo hard a lo largo de la trayectoria BiB2, la intersec-
cién de los planos AA1A2 y BBiB2 sera la trayectoria real de meteoro. Obvia~
mente que, para obtener esta trayectoria, ambas cdmaras deben estar bien sin-
cronizadas, es declr, reglstrar el mismo evento a la vez.
Tales registros, con tiempos sincronizados, nos dan la posibilidad de
conocer
-La posicién { y por ende la velocldad y desaceleracién) del cuerpo a lo
largo de la trayectoria vislble,
-La altura maxima y minima observables.
-Su Intensidad luminosa a lo largo de la trayectoria.

-Las diferentes densidades de aire por las que atraviesa.

2.2 PRINEROS INTENTOS

Eil primer meteoro fotografiado fue en noviembre de 1885 por L. Welnek, en
Praga, el cual pertenecia a las andrémedas, restos de material del cometa Bie-
la. Durante los primeros S50 afios, los proyectos para fotografiar meteoros die-
ron escascs resultados. Durante los siguientes 50 afios se hicleron buenos

avances con las camaras de larvard, equlpadas con obturadores rotatorlos para
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frayecioria
estrelas aparente

fiias

frayaciorla®
det mateorg

camaraA

Figura 3.1 A y B son dos camaras para fotografiar una traza luminosa y

obtener la trayectoria real MiMa,
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medir las velocidades de los meteoros. Fueron operadas por Whipple(1938, 1954)
de 1936 a 1951 en forma continua., Este fue el primer trabajo que dié una
clasificacion de meteoros acorde a sus trayectorias y érbitas. Se publicaron
144 elementos f{otografiados.

El segundo gran proyecto, también con base en dos estaciones
fotograficas, fue el del observatoric Ondrejov en Checoslovakia, funcionando
continuamente desde 1951 a 1977 (Ceplecha 1957, Ceplecha et al 1959), Después
de los primeros 8 afios de funcionamiento de estas estaciones, el 17 de abrll
de 1959 se detect6 un meteoro de magnitud -19., Al analizar la trayectoria, se
predijo el lugar de caida de este meteorito, encontrandose cuatro pedazos de
éste cerca del pueblo de Pribram en Checoslovakia (Ceplecha, 1961). Este fue
el primer caso de un meteoro fotografiado cuyos restos han sido rescatados en
la Tlerra,

A finales de 1963 se pusieron en operacién las prlmeras cadenas de esta-
clones, tanto en Checoslovakla como en los Estados Unidos,

En 1971 se puso en marcha el Meteorite Observation and Recovery Project
{MORP) en Canadad. Registraron 100 meteoros por afio hasta 1986, de los cuales,
se lograron recoger mas de 100 gramos del material de 7 meteoros detectados.
Esta cadena obtuvo los datos del meteorito recuperado en Innisfree (Halliday
et al, 1978), haclendo un total de 3 meteoritos que han sido recuperados
después de fotograflarse. Hasta ese momento, lo que se pretendia era entender
la relacion de los meteorolides con los meteoritos. La idea mads arralgada era
que el numerc de meteoroldes "blandos” (supuestos de origen cometario) debia

ser insignificante en comparacién con los mas grandes y duros (supuestos de

* La magnitud es una medlda del brillo aparenle de las aestrellas. FEn el
siglo 11 (d.C), Hiparco la dlvidi® en 6 nlveles: las estrellas mds  brillantes

al ojo humano tlenen magnitud 1, las mds débites magnltud 6.
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origen asteroidal). Para obtener informacién acerca de ia dureza de estos
cuerpos, los datos ayudan a calibrar las eficienclas lumlnosas y otras
cantidades en la teorta fisica de meteoros.

Se ha encontrado que existen diferentes poblaclones de meteoroides
{Ceplecha y McCrosky, 1976), como se ejemplifica en la sigulente tabla, se
listan meteoroldes de aproximadamente la misma velocidad inicial {(va), 1la
misma magnitud maxima y la misma intensidad (I) integrada a lo largo de la
trayectoria y la misma inclinacién (z) de dicha trayectoria respecto a ia

vertical. Sin embargo se observa que existe gran diferencia entre sus alturas

No. de 39276 39406b 40425 39533 39480
meteoroide PN
vm (km/s) 26,8 23.3 25,6 23. % 25.6
¥ag.abs., max -10. 6 ~10,6 -10,5 ~B. & -11.7
t
£
ioq(f Idt} 123,85 13,44 13.79 13.561 14.23
t
8
cosZ 0.626 Q.88t 0.640 0,623 0.963
he (km) 68.9 §7.1 1.7 35.1 32,3
Tabla 1v Meteoros con pardmetras 1niciales simltares muestran

diferentes alturas terminales.

terminales. Los meteoroldes mas duros han logrado penetrar mas en la atmésfera
respecto a los meteoroides "blandos”,

La densidad de alre al final de la trayectoria luminosa llega a dlferir por un
factor de 1000 entre los cuerpos mas fuertes y los mas blandos. La clasifica-

cion de los meteoroldes anterliores en grupos individuales representa la combi~
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nacién de efectos de diferentes habilidades de ablaclon (ver ecuacién 3.12)) y
diferentes densidades de los cuerpos, los cuales estan relacionados a su vez

con diferencias en sus estructuras y composiclones.

3.~ MEDICIONES DE PROPIEDADES F1SICAS

3.1 MASA DINAMICA

Conforme el meteoro penetra a la atmésfera, las moléculas de la atmésfera
le transfleren a aquel una clerta cantidad de momento. Supongamos, desde el
sistema de referencla del meteoro, que una pequefia cantidad de masa de aire dm
le transfiere una cantidad de momento vdm al meteoro de masa M, y su velocldad
se modiflca una cantidad dv, tal que su momento serd -Mdv (el signo menos se
debe a que el meteoro va cayendo). Sin embargo, no todo el momento del alre
vdm es usado para modificar la velocidad del cuerpo, otra parte puede ser
usada para generar calor, radlacién, o blen para formar un frente de choque,
por lo que se Introducird el factor I (liamado coeflclente de arrastre) en la

ecuacién de conservaclén de momento:

Fvdd = -Mdv, 3.1)
Despe jando M tenemos M = _rd__ﬁ_v ) 3.2)
dv

Podemos pensar que las moléculas de aire, que golpean al meteorolde
provienen de un pequefio cilindro imaginario de altura vdt y de seccidn
transversal S:

En ese instante la densidad del cilindro sera.

~dn
pd )

<

donde, de la figura 3.2, dV = Svdt, entonces
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vdt

dm

Figura 3.2 Cilindro imaginario de secclén transversal S.y altura

vdt que representa las moléculas de alre al inclidir sobre un meteorito.
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dm
Svdt

De donde dm = pSvdt 3.3)

Sustituyendo en la ecuacién 3.2) tenemos

donde dv/dt es la aceleracién sufrida por el meteoroide
Definamos el factor de forma como
A& S/ 3.4a)

Puesto que la densidad del meteoro es 8 = M/V, entonces

273
- a M
S=A"0"
Q
Sustituyendo esto en la ecuacién 3.4), la masa queda como:
3.6
Y Y - T . 9 A
M = (62/3) dvrdt 3.4p)

El subindice d que se ha puesto indica que la masa a considerar mediante
esta ecuacién es la llamada masa dinamica. l.a velocidad y la aceleracién son
determlnadas diréctamente de camaras fotogrédficas o de T.V., como se mostré

anteriormente.

3.2 COEFICIENTE DE ARLACION

Es evidente que el camblo dM en la masa del meteoroide dependera
directamente de la energia cinética transferida por el cllindro de la figura
3.2, y dependera cn forma inversamente proporclonal al calor latente de las
moléculas del cuerpo metedrico, ya que st el calor latente de vaporizacion es

muy grande diffictlmente habra pérdida de masa en el meteornide. Asi que
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escriblremos la expresidn para dM como

dK 3.5)

Donde L es el calor latente , A es el coeflciente de transferencla de

calor y dK es la energia cinética de las moléculas de alre, o sea,

D
dK = dev

De la ecuacién 3,3) dK = 1/2 vadet :

Sustituyendo en 3.5) tenemos

3L 3.6)

Como resultado de ello, se puede derivar la habllidad de ablacidén del
meteorolde por medio del coeficlente de ablacién que se definird a !
cont inuacién:

De la ecuacldn 3.4) se tlene que

dv _ . 2
Mdt' Fpv's 3.7)

Si dividimos 3.6) entre 3,7) se ylene que,
dM/M = (A/2TL)vdv
Sea ¢ = A/2I'LL el coeficliente de ablacidn, entonces

. svdv 3.8)

M

Fisicamente, el coeficlente de ablacléon Indica que tan "fdcll" es que
se gaste un cuerpo que penetra a la atmésfera (un meteoro), es decir, que tan
ablativo puede ser un meteoro. St el calor latente del meteoro es alto,
significa que se requerlrd de una gran cantidad de calor para subllmar su
superficle, asi que dificiimente perderd masa. De la ecuacién 3.8) vemos que,

sl el calor latente (L) es alto, o sera pequefio y se dird que el cuerpo es
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poco ablativo. El proceso contrario ocurre cuando el calor latente del cuerpo
es pequefio, en este caso ¢ es mas alto y se dira que el cuerpo es muy
ablativo.

Se deduclird ahora una expresidén para ¢, el coeficiente de ablaclién, en
términos de parametros que se puedan conocer, ya sea directa o indirectamente,
o bien, con las relaciones antes encontradas

Si el meteorolde ingresa a la Tierra con un angulo z respecto a la verti-
cal y en un tiempo pequefio ha recorrido una distancia dl = vdt, entonces, la
componente vertical de la distancla recorrida ser& dh = -vdtcosz (figura 3.3).
entonces  dh/dt = -vcosz o vdt = - dh/cosz 3.9a)

De la ecuacién 3.6)

ApSV® ApSv2dh
dM = vdt - dM = 3.9b)
2L 2Lcosz

Suponiendo una atmoésfera estdtica, con temperatura constante, la

denslidad puede encontrarse, para cualquier altura, con la expresién

p= poe'"’" , 3.10)

donde P, es la densidad de ia atmésfera al nivel del mar, h la altura y el
parametro H (ia escala de altura) esta dado por la expresién H = Rl/ug, donde
a su vez, R es la constante universal de ios gases, g la aceleracién de
gravedad, p el peso molecular y T la temperatura.

Asi:

-h/
e He 2

Apo Sv

2Lcos2
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e

- &dt

vertical — v

meteorito

angulo de entrada

Figura 3.3  Meteorito entrando a la atmdsfera con un angulo z respecto

a la vertical.
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ApoS h

Integrando: Mo - Mr = J
2l.cosz L

vze-hmdh

donde el subindice o representa la cantidad iniclal y el sublndice g 1la

cantidad final a lo largo de un segmento de trayectoria.

Multiplicando y dividiendo por T' (' es ei coeficiente de arrastre) el
segundo lado de la ecuacién, se tiene que '

T'ApoS

2 -h/K
“STcosz J ve 7 Tdh 3.11)

Mo -~ Mr =

Pero A/2FL es la definicién del coeficlente de ablacién ¢.
Sustituyéndola en la expresién anterior, despejando y despreciando Mg
(pues la masa del meteoro es muy pequefia al final de su trayectoria !
luminosa como consecuencla de la fricclon sufrida por ia atmésfera) se llega a

que, la expresién buscada para el coeficiente de ablacién es de la forma:

Mocosz

¢ =z 3.12)

rp Sfvie™%dn
o

En esta ecuacién, Mo es la masa cuando el meteoro entra a la atmésfera,

la cual puede ser calculada con la ec. 3.4b).

3.3 MASA FOTOMETRICA

Otra forma de medir la masa del meteoro es a partir de la luminosidad,
observada mientras la energia cinética del cuerpo es suflciente para que haya
emisiéon de luz durante la Interacclén de las partlculas del meteoro con las de
la atmosfera.

Puesto que ia luminosidad se debe al camblo de la energia cinética por
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unidad de tiempo, podemos escribir:

donde I es la intensidad luminosa y T es el coeficiente de luminosidad, pues
no toda la energia cinética que plerde el meteoro es convertida en luz. Otra
parte se puede Ir en calor.

Puesto que E = ';- Mva, entonces

T
= - dv . edM ‘
I= (MZvdt+vdt ’
2
dv ,
T 2M ==
-~ 2 ST dt !
6 I 2v(n(1+ vqﬁ ). .
dt

Por la regla de la cadena el segundo término dentro del paréntesis se

puede escribir como 2M d

v
v dM

Pero, por la ecuaci6tn 3.8), se tiene que

dMdv 1
v dM av?
entonces
T
2 dM 1
I==-v"0+—).
2 dt o

Si consideramos un valor medio ¢ = C).O&'vsz/km2 (Bronshten, 1961) y la

velocidad de escape de la Tierra que es de unos 12km/s, tenemos entonces que

-—‘; = 0.14
oV

Este valor es mucho menor que 1.
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Por lo tanto, podemos despreclar el segundo término del paréntesls y es-

cribir la intensidad luminosa simplemente como
T

1=~y 3.12a)
2
t
f
+ aw=-Eq + M o-M o= -[ 2l at 3.12b)
v IR
to

Aqui, lo que interesa conocer es Ml, pues ja masa final generaimente es
despreclable una vez que el cuerpo ha sufrido los efectos mecdnicos de la
atmosfera, o bien, m. puede conocerse si logran caer restos al suelo. Asi que
la expresién para la masa fotométrica sera

t

v
to

,
- [21 dt 3.12¢)
J 2

Donde se ha sustituido el subindice i por ph para indicar la

masa fotométrica.

3.4 ALTURA TERMINAL

La masa dindmica calculada a partir de los datos de desaceleracién puede
ser usada para calcular la altura terminal tedrica, esto es, la altura a la
cual se deja de ver el meteoro (ver el apéndice), cuya expresion esta dada

por:

h = - Hin{(e ™ erK) fe" du ) 3.13)
‘3

De la ecuacién anterior, el acuerdo observado entre la altura terminal
teérica y la observacional es una consecuencia del hecho de que sl la masa

dinamica iniclal se mide correctamente de los dates de desaceleracléon (ver ec
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3.4b) y decrece sobre toda la trayectoria (ver también ec. 3.9b), entonces el
uso de los datos de desaceleracién y mediciéon de la altura terminal

representan métodos equivalentes de medicién de la masa dindmica inlcial Mo.

3.5 PRESION Y FLUJO DE ENERGIA
El cilindro de la flgura 3.2 ejercerd una preslén P0 = F/S sobre el
frente del meteoro, donde F es el camblo en el momento respecto al tiempo
cedido por las moléculas: vdm/dt. De la ecuaclon 3.3) para dm se llega a que )
la presién ejerclda sobre el meteoro es
P = V% 3.14)

o
El flujo de energia (energia por unidad de area y de tlempo) debido al

cilindro de molécuias es de la forma:

dE '

LT ‘

donde E es la energia clnética de las moléculas del cilindro en cuestidén, S su !

area frontal y A el coeficlente de transferencia de calor. Entonces

2 3 3
L oavdm o, vidm, ., vde _ ,1 3
W= Aogar ® Mgy T A aay T MV 3.15)
h/H

Donde dV es el volumen del pequefio cllindro. Sustituyendo p = poe' y h

= -vcoszt en la ecuacidn anterior, se tlene que

3 _vcoszti/H
_ ve
W= Apo'-——a—-—-— 3.16)
3.5 PARADOJA DE LAS MASAS

Hemos visto que, en principio, se pueden utilizar cualesqulera de las

ecuaciones 3,4b) o 3.12c) para encontrar {a masa deil meteoro; la primera es a
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partir de la velocidad y aceleracién, la segunda a partir de la luminosidad
observadas en la trayectoria del meteoro. Sin embargo, Whipple (1952) comparé
las masas dindmicas obtenidas con las masas fotométricas determinadas a partir
de las curvas de luz de los mismos meteoros, encontré que las masas dinamicas
eran slignificativamente menores que las fotométricas,

En reallidad los objetos pueden exhibir una razén de masa fotoméirica a
masa dindmica. Por ejemplo, el meteorlto recuperade Lost City tlene una razén
mph/md = 23, la cual es tomada como 1, al ser comparadc este coclente con
otros casaos.

En 1966, Ceplecha uso el catalogo de 413 meteoros brillantes compllados
por Jacchla, Vernlani y Briggs, lLas masas fotométricas fueron tomadas de ese
catalogo y las masas dindmicas fuefon calculadas con la ec 3.4b), suponienda

que el término (5275)3 s 1,
)

Haclendo un histograma de log(mpﬁ/md) vs el numero de meteoros, Ceplecha

obtuvo el sigulente histograma:

100 ' ' ' y
,7 -
1
50 4
-
2
-2 -/ 0 ! 2, Mph J
lg--.._...
M4
Figura 3.4 Distribucién de meteoritos al graflcar su razéon de masa

fotométrica a masa dinamica (Tomada de Bronshten, 1983).
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En la figura 3.4 se observa que hay un maximo cerca de mph/md = 10.

Para tratar de reconciliar ambas masas se pueden recurrir al sigulente
argumento:

Considérese la ecuacién 3.4b) para la masa dinadmica, sl suponemos la masa
fotométrica como la masa correcta, entonces mph = m,, donde n es la razén de
las masas. Sustituyendo nm, en vez de M en la ec. 3.4) y despejando nuevamente

m, se llega a que

M, = - (Tp)’ ﬁ%%g —~— 3.17)
(8/Vnf
Esto significa que la densidad que aparece en la ec 3.4b) es sbélo
aparente, y la densldad que aparece en 3,12) (definamosla como 8 ®# 3'), es la
densidad real.
Para el caso del meteorlto Lost City, puesto que n = 23, entonces su
densidad real es §' = \/556, donde en la ecuacion 3.4b) se ha supuesto 8 «

15/0&3, entonces §' = 4.783/cm3.
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CAPITUO IV .-CLASIFICACION DE METEOROS

1.~ GRUPOS DE METEORITOS
1.1 HABILIDAD DE ABLACION
El primer intento por clasificar 1los meteoros de acuerdo con sus
habllidades de penetraclén a la atmésfera fue hecho por Ceplecha y McCrosky
(1976) al hacer un analisis de los coeficlentes de ablacién individuales asi
como de sus densidades. Encontraron cuatro grupos de diferente composicidn y

estructura:

GRUPO I.- En este grupo, los meteoros tlenen la mas baja habllidad de
ablacion, es decir ¢ es la mas baja que se ha detectado: ¢ = 0.014s%/kn%. A
este grupo pertenecen los meteoritos encontrados Pribram, Lost Cilty e
Innisfree, y se dice que esta relaclonado con condritas ordinarias.

GRUPO II.- Tiene densidad menor que la anterior y habilidad de ablaciodn
mayor: o = 0.04252/Km2. Este grupo esta relaclonado con las condritas
carbonosas.

GRUPO ITIA. - tlene densidad ain menor y habllidad de ablacién mas alta
que el grupo anterior: 0.1352/kma. Su densidad es menor que lg/cma. alrededor
de 0.6g/cm3.

GRUPO I1IB.- Tiene la menor densidad y la mas alta habilidad de ablacién:
0.20s’/km®. Su densidad es de unas cuantas decenas de g/cms: O.Zg/cm3 en
promedio. Ceplecha y McCrosky suponen que los grupas [ITA y [IIB tlenen el
mismo origen cometario.

El proposito inicial de esta clasificacién consistié en ver si habia una

diferencia en las propledades fisicas de los meteoros fotografiados.
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2.~ Parémetro kB

2.1 CALCULO DEL PARAMETRO ka

En 1967 Ceplecha hizo uso de un parimetro, llamado parametro ka en base
al cual clasifica los meteoritos en tres grupos, cada uno con diferentes
caracteristicas fislcas y orbitales.

Un meteoro comienza a calentarse cuando tiene contacto con las primeras
moléculas de la atmosfera. Parte del calor producido por las moléculas
incidentes es utilizado para calentar el cuerpo del meteorc y el resto se
radia haclia el espacio.

Consideremos ahora el calentamiento de un meteoro al penetrar la
atmésfera. El problema del calentamlento de los meteoros requlere la soluclén
de la ecuacién de calor. A principlos de 1939, Levin resolvid este problema al
considerar un cilindro semi~infinito con un frente plano y con una superficie
lateral alslante (figura 4.1). Deslgnemos por T{(x,t) la temperatura que tiene
el meteoro conforme transcurre el tlempo a lo largo de su cuerpo., En este caso

Levin (1939) resolvid la ecuaciédn de conduccidn de calor unidimensional:

2
LI 4.1)
at ax

Aqui b = A/8c, donde 8 es la densidad del meteoro c el calor especifico y
A la conductividad térmica.

El flujo de energla en la parte frontal del cilindro define una condicidn
de contorno:

aT
W(t) = -A("a—x)x=o

76



aT
2 (—), =~
ax **

>

4.2)

Donde W es el flujo de energia por unidad de drea y de tiempo.

Consideremos también una porcién pequefia de la trayectoria del cuerpo, de
tal forma que la velocidad no varie demasiado y sea vdllda la ecuacién 4.1).

De la ecuaclén 3.15), el flujo de energia que empleza a experimentar el
meteoro al contacto con las moléculas de aire es

W= /\%povu3 4.3)
donde v, es la velocidad al comienzo de la trayectoria del meteoro, y P, €8
la densidad atmosférica.

De manera que el flujo W(t) a través del meteoro (parte inicial del
cilindro) sera:

W = Al viexp(h /H) 4.4a)
considerando hB = vatcosz, tenemos que (ver ec, 3.9a)
W= A%pov:exp(vocosztlu) 4. 4b)

Una segunda condicién de contorno (que pide Levin) es decir que en un
tiempo muy grande, en el pasado, la temperatura del meteoro era cero, es
decir:

T(x,-=) = 0 4.5)

Con estas condiclones Levin (1939) encuentra la soluclén a la ecuacién
4.1) (ver también el iibro: Fourier Transformation and Linear Differentlal
Equations, de 2, Szmydt):

Wxo X

exp(~ — ) , 4.6)
Xo

T{x,t) =

(a4
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Figura 4.1 Cilindro semi-Infinito con un frente plano y superficie

iateral aislante.
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Donde

VoCOSZ

v H

Xo = b 4.7)

Ahora, la temperatura en la superficie (frontal) del meteorolde es

Wxo
T(O,t) = 4.8)
A
De manera que la temperatura a lo largo dei cuerpo es
T(x,t) = T(0,t) exp(— x/xo ) 4.9)

Esto significa que la temperatura decrece exponenclalmente conforme nos
adentramos al meteorito.

Definamos la temperatura superficial al comlenzo de la trayectoria del
cuerpo simplemente como T. Usando la ecuaclén 4.4b) y sustituyendo en 4.8) se

llega facilmente a que

T = A 52 (—H 2 s2 4.10)

2A cosz pnvo

Como b® = A/8c, sustituyendo en 4.10) y rearreglando términos, tenemos

que
EI( Asc )1/2 o (cos'“zz)p v:/z 4.11)
A H
Sacando logaritmos se obtlene:
1 Mc ==-1 5 4.12)
log ;\- + 1 og( — ) = 2log(cosz) + logpst zlogvo

De esta manera, Ceplecha define el parametro ka como slgue.
Del lado izquierdo de la igualdad de 4.12) sea

k= Jog 2 ‘é os( 1) 4.13)



Y del lado derecho, sea

=-1 5
kB— 2log(cosz) + long+ zlogvo 4.14)

Donde T es la temperatura superficial del cuerpo, A el coeficlente de
transferencla de calor, A la conductividad térmica, & la densidad del cuerpo,
c el calor especifico del material meteoritico y H la escala de altura. En
4.14) Py e8 la densldad al comienzo de la trayectoria, vc la velocidad
preatmosférica (o velocidad al comienzo de la trayectoria visible en la
atmésfera) y 2 el angulo de entrada respecto a la vertical.

En la ecuacldon 4.13) el parametro kB nos muestra términos que solamente
contienen propliedades fisicas del meteorito. La ecuacién 4.14), nos nmuestra
términos que contienen las caracteristicas orbitales de los meteoritos
{excepto por pa). Asi que el parametro kB en principio puede determinarse de
dos maneras: como se observa en 4.14) puede ser determinado de la observacién
directa, conoclendo la velocldad de entrada a la atmésfera del meteorito, el
adngulo de inclinacién con que entra y la densidad de {a atmésfera al inicio de
la trayectoria visible; otra forma de hacerlo es conociendo la composicién del
cuerpo, como puede verse en 4.13), la cual no se puede hacer directamente como
en el caso de los parametros orbltales,

Para conocer las propiedades flslcas de los meteoritos se hace una buena
medicién de la velocidad de entrada a la atmbsfera (vo] de la inclinacién
respecto a la vertical (z) y de la densidad atmosférica (pB) en el comienzo de
la trayectoria observable, se usa entonces la ecuacién 4.14) para obtener el
valor de kn' Sustituyendo este valor en la ecuacién 4.13) se puede tener
estimaclones de, por ejemplo, la densldad de los meteorlitos, como se vera en

la seccion 3 de éste capitulo.
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Ceplecha (1967) utiliza este pardmetro para poder contestar a las
sigulentes preguntas, muy importantes en el estudio de 1la dinamlca de
meteoritos:
1.~ sExisten grupos entre los meteoros esporidicos que sean reconocibles?
2.~ St es asi, ¢se pueden relaclonar estos grupos con otros cuerpos conocidos
del Sistema Solar?

La primera pregunta ha sido respondida ya por otros autores {como
Ceplecha y McCrosky, 1976), al hacer el reconoclmlento de diferentes grupos.

La segunda pregunta la contesta Ceplecha en su articulo (Ceplecha, 1967)
al concluir que los diferentes grupos estdn conectados con otros cuerpos del
Sistema Solar (tal como el Cinturén de Asteroldes o los cometas), pues al
aplicar el pardmetro ka a una muestra de meteoritos, Ceplecha encuentra tres
grupos diferentes con caracteristicas fisicas y orbitales cada uno, como

veremos a continuaclén,

2,2 APLICACIONES DE ke PARA CLASIFICAR

Ceplecha (1967) calculdé el parametro kB para los 2529 meteoros
esporddicos de McCrosky & Posen (1961). Utilizé los datos de los parémetros
orbitales obtenldvs por dos estaciones de cédmaras en Nuevo México.

Con dichos datos se obtuvo la sigulente grifica (fig. 4.2):
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Figura 4.2 Distribuclién de ks al graflcar los 2529 meteoritos de

McCrosky & Posen (Ceplecha, 1967),
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Se observan dos maximos de distribucién para ku al graficar los 2529
meteoros de McCrosky & Posen (1961), Sin embargo, al considerar subgrupos de
meteoros, atendiendo a diferentes intervalos de velocidades y graficarlos como
se muestra en la figura 4.3, se nota claramente la presencia de un tercer
grupo. Estos tres grupos, llamados A,B y C por Ceplecha tienen sus maximos en

k. como se muestra a continuacién:

Grupo miembros observados max kn
A 1366 7.6
B 154 7.2
C 1012 6.9
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Figura 4.3 Distribuclén de kB al graflcar subgrupos de meteorltos

considerando diferentes intervalos de sus velocidades, (Ceplecha, 1967)
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En la flgura 4.3 se observa que el {intervalo Ve € 20km/s contiene
practlicamente sélo elementos del grupo A. El intervalo de 20 a 30 km/s
contiene los tres grupos, con predominancia del A. De 30 a 40 km/s también se
encuentran los tres pero con predominancia del C. De 40 a 50 km/s hay pocos
meteoros debido a un minimo en la distribucion de velocldades, pero existen
los tres grupos. De 50 a 60 km/s también hay pocos, siendo el C el

predominante. Casi todos los de v, > 60 km/s son del grupo C (ver figura 4.4).

2.2,1 SEMIEJE MAYOR (a)
El grupo A tiene un mdximo de semleje mayor entre 1t y 2 U.A., El grupo B
entre 1 y 3 U,A.., El grupo C tiene dos maximos, uno entre 2 y 3 U,A. y el otro

en a = m

2.2.2 INCLINACIONES (1)

Ceplecha (1967) encuentra también las inclinaciones orbitales (4angulo del
plano de 1.9 orbita respecto a la ecliptica) de los tres grupos. El grupo
A tiene una alta concentracién de orbitas en la ecliptica con muy poca
presencia de &angulos mayores. El grupo C también tlene concentracién en la
ecliptica pero hay una alta concentracién de sus érbitas fuera de ella. Las
fnclinaciones de las orbitas del grupo B se distribuyen casi uniformemente
entre 0° y 30°.

El grupo C se puede separar en dos grupos mas de acuerdo a sus orbitas.
Tiene 6rbitas con inclinaclones mayores a 90° respecto a la ecliptica (i 2
50°) a la cual se ha llamado grupo C2, y la otra componente con { < 50°, que

se acopla con la ecliptica, se ha llamado grupo Ci. (Ceplecha,1967)
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Figura 4.4

Distribucién de ku al graficar subgrupos de meteoritos

conslderando diferentes intervalos de sus velocidades. (Ceplecha, 1967)
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2.2.3 EXCENTRICIDAD (e)
El sigulente elemento a considerar es la excentricldad. El grupo A tiene
un méximo en e = 0.65. El Ci en 0.75 con una cantlidad desprecliable de

elementos para e < 0.6. El grupo Cz tiene un miaximo de excentricidad en e =

1.

2.2.4 PERIHELIOS (q)

La distribucién de perihellos para los grupos A y C son diferentes. El
giupo A tlene un miximo en q = 0.95 U.A. mlentras que Ci tlene una
distribucién constante de q = 0.2 en adelante.

En resumen, vemos que el grupo A contiene mayor cantldad de cuerpos con
semiejes y excentricidad mas pequefios que los del grupo C. Ambos tienen
concentracién eciiptica y érbitas de corto periodo.

Para confirmar la existencia de los grupos encontrados, Ceplecha anallza
la distribuclén de los elementos orbitales al calcular el parametro kB de
otras muestras de meteoros obtenldos con cdmaras pequeflas, y encuentra las

mismas distribuciones.

' 3.~ CALIBRACION DEL PARAMETRO kB

Si calibramos ei parametro kB podemos obtener estimacliones aproximadas
de las densidades de los diferentes grupos de meteoros.

Se puede calibrar la escala ka a partir de meteoros de composicién
conoclida (fig. 4.5). Ceplecha (1961) usa dos meteoros que muestran un espectro
de hlerro puro y el meteoro artificial de McCrosky- Soberman (1963), El
parametro kn que encuentra Ceplecha para cada meteoro tlenen losv valores de
8.12, 8,08 y 8.05, respectivamente. El valor promedio es de 8.08.

Se puede conocer ademis el producto Adc experimentalmente para estos
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meteoros prueba, Se encuentra que 2

logAdc = 7.1 (Levin, 1939) es el valor
medio aceptado para estos cuerpos.

Podemos escribir el parametro kB como

- 1 4,15)
kB = const + Zlogxac ,
donde 2T 4.16)

const = log — - élogH ,
A

Puesto que kB = 8.08 para los meteoros de hierro, sustituyendo esto en
4.15) asi como el segundo término de la suma, se tiene que const = 0,98,

De esta manera, se puede encontrar el valor de %logk&c para los grupos A,
B y C. Usando los valores de kB para cada grupo y de los datos experimentales
(ver fig 4.5) Ceplecha llega a la conclusién de que la densidad (8) de cada

grupo es:

para el grupo A logé = 0.602 3 8 = 4g/cm{
para el grupo B logd = .34 = 8 = 2.2g/cm3
para el grupo C logd = 0.144 » 3 = 1.39g/cm{

Vemos que el grupo A, con el semieje mayor y excentricidad mis pequefias
tiene la densidad mds alta, que caracteriza al meteoro pétreo, Por otro lado
el grupo C tiene una densidad no mucho mis grande que 1.

Al analizar la evolucién que pudieron tener las érbitas de la muestra
de meteoritos en el transcurso de la vida del Sol, Ceplecha llega a la
conclusién de que el grupo A posiblemente tiene relacién con el cinturén de
Asteroides y los grupos By C (el cual dividié en C1 y C2) tienen relacién con

los cometas (figura 5.6).
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Figura 4.5 Meteoros experimentales para obtener la densidad de cada uno

de los grupos (Ceplecha, 1967).
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CAPITUO V-METEORITOS HIPERBOLICOS

1.~ UNA NUESTRA DE 100 METEOROS
1.1 HIPOTESIS

Se entlende por meteoritos hiperb6licos aqueilos cuyas o6rblitas tienen
excentricidad mayor que 1, De los 2529 meteoros fotografiados simultaneamente
por dos estaciones de camara Super-Schmidt del Harvard Meteor Proyect
(McCrosky & Posen, 1961) se eligleron todos los datos de meteoritos que
tuviesen excentricidad mayor que 1.2, ({los cuales resultaron ser solamente 102
elementos} para tomar una muestra confiable de meteoritos hiperbélicos. Se
sospeché que, por tener esta clase de orbitas, (drbitas ablertas), podrian ser
de origen Iinterestelar, que no estaban ligados al Sistema Solar y que,
posiblemente sus trayectorlas pudieran dar una idea de su procedencia.

Localizando las poslclones de los perihellos de las érbitas, de cada uno
de los meteoritos en la béveda celeste se tiene un elemento fundamental de su
trayectoria. Puesto que sus excentricidades son mayores que 1, s} es que los
datos de McCrosky & Posen(1961) son correctos, podemos suponer que estos
meteoritos son de origen interestelar,

S1 suponemos que los meteoritos seleccionados provienen del espacio
interestelar, deberiamos observar que sus trayectorias iniclales provienen del
Apex Solar y que sus perlhelios se encuentran preferentemente en el hemisferilo
que da hacia el Antiapex Solar (la direccion contraria al movimlento del Sol,
ver figura 5.1).

Si, por el contrario, estos meteoritos tienen una distribucién aleatoria
en la béveda celeste (como algunos cometas de largo periodo), y ademas tienen
propiedades fisicas slmilares a las de los cometas, serd un indiclo de la

existencia de la Nube de Gort,

90



Trayectoria aparcnic
del meleorite { Biperbols)

Esticllas cercanas

[N

FIGURAS.1

Flgura 5.1 Movimiento caracteristico de un meteorito interestelar desde

el Sistema de referencia del Sol.
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Por otro lado, si estos meteoritos tlenen una distribucion en la
ecliptica (como los cometas de corto periodo), y ademids tienen conexiédn con
los cometas en sus propiedades fislcas, esto serd un i{ndiclo de la existencla

de un nucleo interno a la nube de Uort

1.2 COORDENADAS EGLIPTICAS

En el articulo de McCrosky & Posen (1961) se especifican los elementos
orbitales, calculadds por el método descrito por Jacchia (1958), tales como la
inclinaclén de la érbita respecto a la ecliptica, la excentricidad, el
perihelio (distancia mds corta de la 6rbita del meteoro al Sol), el semieje
mayor, la velocldad fuera de la atmosfera, la longitud perihélica, etc.

El fin de esta seccldn es localizar la posicién del perihelio en la
béveda celeste (los datos de McCrosky & Posen solamente nos dan las distancias
mas cortas de las 6rbitas al Sol) de cada uno de los 102 meteoros, lo cual nos
permitird verificar la procedencia de éstos.

Para locallzar el perihelio de los meteoros en la bdveda, es suficlente
conocer tres parametros (ver flgura 5.2):
1.~La inclinacién { del plano de la érbita del meteoro respecto al plano de la
ecliptica.
2.~ El 4ngulo {1 ehtre la direcclén del punto vernal y ia linea de los nodos,
esto es, la linea que se forma como resultado de la interseccién entre ambos
planos.

3.~ El Angulo w entre la linea de los nodos y 1la linea que une la posicién del
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TABLA V

En la tabla sigulente (las dos paginas sigulentes) se muestran los datos
mas importantes utilizados para el andlisis de los 102 meteoritos en éste
trba jo.

A continuacién se da el significado de cada columna (ver también la

figura 5.3 para una mejor comprensidn):

i es el angulo de inclinaclén del plano de la érbita del meteoro respecto
al plano de ila ecliptica.

f es el angulo entre la direccién del punto vernal y la linea de los
nodos, esto es, la linea que se forma como resultado de la intersecciéon
entre ambos planos.

W es angulo entre la linea de los nodos y la linea que une la posicién del
Sol con el perihelio.

P es la declinaclién,

A es la longlitud ecliptica.

u es el angulo diferencia A - .

B es la latltud ecliptica,

Kk es el parametro para determlnar grupos de meteoritos del que se habld en

el capitulo anterior.
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Figura 5.2 Es suflclente conocer los pardmetros i,w, y Q para localizar

el periheilo de un meteorito.
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Sol con el pertheltio,

Proyectando cada perihelio en la béveda celeste se pueden obtener las
coordenadas eclipticas (A,8) de un punto M, como en la figura 5.3, al usar
trigonometria esférica.

Las coordenadas eclipticas se calculan a través de la ecuaciones (ver
apéndice):

B = angsen(senwseni) 5.1)

Con 8 € {-n/2,n/2] la latitud ecliptica

A=0+p 5.2)
Con A € (D, 2n} la longitud ecliptica

y donde p = tan"(senwcosi/cosw).

1.3 DISTRIBUCION

En {a grifica de la figura 5.4 se muestra la distribucién de los 102
perihellos calculados segin el método esbozado en 1a seccié4n anterlior y
descrito en detalle en el Apéndice. Se encontré que la mayoria de ellos no
tienen una distribuclén aleatoria en la bbéveda celeste, o alguna dlrecclén
preferenclal como el Apex solar (tal como se esperaria si fueran
interestelares), sino que muestran una distribucién preferentemente cercana al
plano de la ecliptica, pues la mayoria de ellos (82) se concentra en el
intervalo 8 € [-30°,+30°) de latitud ecliptica. Esta franja representa el S0%
de la superficle de toda la bbéveda celeste. La otra mitad de la superficle

(r,8) (g € [-90°,-30°) u (30%90°)), practicamente no contlene perihellios.
1.4 CALCULO DE ka
Por otro lado, haciendo también uso de las tablas de McCrosky & Posen

(1961) que contienen los 2529 meteoritos, se calculé el parametro ks (ver ec
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Figura 5.3 Proyeccién de un perihello en la béveda celeste, (punto M).
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4,14) para cada uno de los 102 meteoritos. Se encontré la distribucién que se
muestra en la grafica de la figura 5.5. Obsérvese que el maximo de ésta
distribucién estia en ks = 6,9, curlosamente corresponde a meteoros que
Ceplecha clasificé como el grupo C, con una densidad de 1.39g/cu%

considerandose los meteoritos mis fragiles detectados,

ks ulla

Figura 5.5 Distribucién del parametro ku para los 102 meteoritos. Note

que el maximo esti en ky = 6.9.
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2.~ CONCLUSIONES

Hasta ahora se ha pensado que el tener registros de meteoritos con
trayectorias hiperbélicas es debldo a errores técnicos o estadisticos.

Sin embargo, el estudio de los 102 meteoritos de drbitas hiperbdlicas que
se tomaron de los datos de McCrosky & Posen (1961) muestran que estos no
pueden ser “"productos de errores" por tres razones principales:

a) Las posiciones de los 102 meteoritos muestran una preferencla en la
béveda celeste: provienen de una region cercana a la ecliptica, como se
observa en la figura 5.4, sin mostrar preferencia en ninguna longltud
ecliptica. Como se habia supuesto, si los meteoritos aqui descritos fuesen
interesteiares deberfan mostrar una preferencia en sus perihelios hacla el
Antlapex Solar. Lo cual no sucede. Esto descarta la posibilidad de que sean
meteoritos externos al Sistema Solar ja pesar de ser de oOrbitas ablertas!
(Sobre una posible explicacién de esto se hablard mds adelante, en las
conjeturas). Ademds, el hecho de que la latitud ecliptica del B80% de las
4rbitas estén en el intervalo: B e [+30°, -30°) concuerda con el Intervalo de
inclinaciones de los cometas de corto periodo (capltulo I). Por lo tanto,
estos meteoritos tienen relacién con los cometas de corto periodo en cuanto a
sus inclinaciones orbltales respecto a la ecliptica.

b) Al calcular el parimetro ka(secc. 2, cap 1V) para estos 102 meteoritos
se encontrdé que el maximo de distribucién estd precisamente en kB = 6.9, el
cual corresponde a meteoritos del grupo C, segin la clasificacién de Ceplecha
(1967}, MAs del 64% de estos meteoritos tlenen ka < 7.2 (donde ka = 7.2 es el
maximo de distribucién del grupo B, segin Ceplecha, 1967), aunque la
distribucién parece contener elementos del grupo A y B, ya que hay valores de
k, = 7.2 para algunos elementos metedricos, debemos conslderar que
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Figura 5.6 Trayectorias caracteristicas de los diferentes grupos de
meteorltos en el Sistema Solar encontrados por Ceplecha (Tomado de Ceplecha

1967),
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Ceplecha(1967), en su articulo, ha dividldo el grupo C en dos subgrupos: C1 y
Ca. Al grupo Cit lo asocla con meteoritos de 4rbltas de gran excentricldad y
con inclinaciones cercanas a la ecliptica, mientras que Cz2 lo asocla con
meteoritos de orbitas ablertas o, en términos de Ceplecha, de orbitas
parabdlicas y de distribucion aleatoria en la bbveda celeste {ver figura 5.6).
Asi que Ceplecha (1967) concluye que los meteoritos del grupo C tlenen
relacién con los cometas de largo periodo.

Los 102 meteoritos estudlados aqul son de 6rbitas ablertas, por lo que la
muestra es mis bien representatlva del grupo Ca' con un maximo de KB en 6.9,
camo era de esperarse.

Lo anterlor lleva a concluir que los 102 meteorltos son representativos
del grupo C. Mas aun, son del subgrupo Cz con distribucién en la ecliptica y
érbitas hiperbblicas. Y, por lo tanto, los meteoritos de 6rbitas hlperbblicas
aqui estudiados también tienen una relaciéon dlrecta con los cometas de largo
perfodo. Recordemos que éstos meteoritos también tienen relacién con los
cometas de corto perlodo, pues estdn distribuidos en el Intervalo de 8 =
[+30°, -30°] respecto a la ecliptica. Ver el inclso a).

¢) Por altlmo, si consideramos que se ha obtenldo una muestra confiable
de meteoritos que pertenecen ail grupo C (definido por Ceplecha) se trata de
meteoritos con densidades cercanas a la unidad, lo que los hace ser los
meteoritos mas fragiles que ge han detectado.

Es posible que las trayectorias de los meteoritos estudlados pudiesen
estar determinadas por alguno de los planetas glgantes del Sistema Solar. Para
averlguar sobre ésta poslbllldad, y como uUltima parte de éste trabajo, se
investigé en el Anuario Astronémico Naclonal de Méxlco la trayectorla que
slguieron Japliter, Saturno, Urano y Neptuno en el intervalo de tiempo, que va

de febrero de 1952 a Jullo de 1954, tiempo en que fueron fotografiados los
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Figura 5.7 Trayectoria de los cuatro planetas gigantes en la béveda
celeste. Note que no hay reglones mds densas de perlhelios cerca de estas

trayectorlas.
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2529 meteoros esporddicos de McCrosky & Posen (1961). En la grafica de la
figura 5.7 aparece la trayectorla segulda por estos cuatro planetas durante
este perfodo de tlempo.

Como se observa, estos planetas parecen no ser los responsables de tener
una distribucién de meteoritos como la ya mostrada, ya que, sl asi fuera,
deberian notarse regiones mis densas de perihelios cerca de las trayectorias
seguldas por los cuatro planetas gigantes, pero eso no sucede asi. Parece
entonces que hay otros (u otro) perturbadores que envian a los meteorites con
4rbitas hiperbélicas al Sistema Solar (ver seccién de conjeturas),

Ahora, como sabemos, existen algunos modelos que predicen la existencia
de un nicleo interno a la nube de Qort, tal como el cinturén de Kulper
(Capitulo I). Segun éste modelo, tal cinturén se encuentra acoplade en la
ecliptica y alberga una gran cantidad de cometas. Asi que, Junto con la
evidenclia expuesta en el capitulo I de que existen estrellas rodeadas por una
gran cantidad de polvo que posiblemente esté en forma de cometas (Aumann et al
1984), por lo encontrado en la simulacién que hicleron Duncan et al (1987) al
suponer la existencia de un reservorio interno (el cinturén de Kuiper) y que
reproduje la misma distribucién de cometas de periodo corto observados, por
las caracteristicas orbltales y propledades fisicas de los 102 meteoritos
expuestas aqul, tenemos una evidencia mids de la existencia del cinturén de

Kulper.

CONJETURAS

Si los cometas y meteoritos se formaron de los mismos materiales, la
formacion de los segundos involucra pérdida de los elementos voldtiles C, H, O
y N, los cuales son mds facilmente retenldos por los cometas.

La exlstencla de moléculas orgénicas como el €0, H20, CN (Capitulo II),
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sugieren que el medio amblente donde los cometas se formaron puede mantener
material orgdnico, asoclado a los granos de las nubes moleculares observadas.

Ademds, estos meteoritos pueden formarse debido a la fragmentaclén de la
corteza formada por un cometa, como resultado de la aglomeraclén de gas en
ciertas regiones de ta superficle del cometa, tal como fue detectado por la
nave Glotto en 1985 (Capitulo II).

Clertamente el modelo mas acertado de la composicién de un cometa es el
modelo de Whlpple. El cometa estd compuesto de granos helados diferenclados,
pues tienen una parte central de silicatos y una fraccién volatil, tal como se
ha observado en granos individuales lnterestelares (Capitulo II). Lo anterlor
sugiere que en un principlo tuvo que exlstir una agregacidén fria de granos
helados que conformase una composicién consistente con el espectro de meteoros
cometarios y con las abundanclas vinterestelares de las moléculas madre
inferidas de 1a coma (Capitulo II).

Puesto que los cometas tlenen una estructura interna diferenciada se
supone que tal vez se hayan formado en condiciones de desequilibrio (como en
el caso de la conveccién de Hills, 1973), aunque no pudleron haberse formado a
temperaturas mayores a ~ 200 K, debido al H20 helado detectado.

Por ultimo, una posible explicaclén acerca de las caracteristicas
orbitales de los 102 meteritos presentados en este trabajo es que, tal vez
existe un anillo de planetesimales (el Cinturén de Kulper) de diferentes
tamafios en forma de cometas, lunas (como de las que conjeturaba Fernandez,
1980a) y meteorjtos, mas alla de Neptuno. Todos estos cuerpos podrian ser
producto de la formacléon de dicho anlllo. Pues blen, debido al movimiento
relativo entre estas Junas y los meteoritos, puede haber eventuales
lanzamientos de los mas pequefios hacia el Silstema Solar con velocldades de

escape suficlentes para que nlngun cuerpo del Sistema Solar los atrape
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APENDICE
A continuacién se deducira una expresién para la altura terminal:
De la ecuaclién 3.10) tenemos que

e-h/"

p/po = » h = -Hin{p/po) 1)

Asi la altura terminal serd hE = - Hln(palpo)

Segin Levin (1939) la razén de las secciones transversaies S y So de un
meteoro (considerandolo esférico) en dos momentos diferentes estd dada por

s_ M

S (M

o

0

" 2)

En el caso de una esfera tenemos que S = nrz. y como M = V& (V = volumen
, 8 = densldad del meteoro), entonces M = 4/3 aura. y

§/S0 = ro/re’ = MMe = r/ra’. Sustituyendo en 2}, tenemos:
(r/ro)® = (r/ro)™

Por lo que p = 2/3.

Por otro lado, integrando 3.8) y sustituyendo en 2) se tlene que

m 2 2
S _ M _ pe(v® - vo')/2
So.. (Mo) =e v 3)

Sustituyendo la ecuacién 3) en 3.7) tenemos

2 2
Meo~(v va“}/2dv

- . 2
at = I'Spv

108



o(v? - vol)/2 dv
= e

= r S
v r Mopvdt

Pero de 3.9a) vdt = seczdh, entonces

2 2
o(v" -~ wiady _ . 8
e v r Mopseczdh

De 3.13), sustituyendo S en la ecuacién anterior:

2 2
AR LRI 9—3 = T a':(M/Mo)ppseczdh

Ahora, sustituyendo la ecuacién 3) en esta ultima, tenemos

2 2 2 2
T - vz dy | Sepera(vt - vt
v Me
De donde
2 2 2 2
o1l = w/2)e(v" - vo') Q% = - Ezeuc/Z(V vo™) pseczdh

Integrando ambos mlembros, suponiendo I' constante, tenemos

2 2
geltimmrale(vi-ve )g§ =-T S: seczfpdh

Sean P

2
1= fe(" /2oy gz
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en la ecuaclén 5), entonces du

dv du
H — =

<
08—
c
¥
-
n
N -
—
1)
s
Iﬁ-
£ic

6)

Por otro lado, integrando la ecuaclén 1), tenemos

Jpdh = pOJ'e'h’"dh = pOHe'h/HI =0, (e M _ gmhorH,y

De la definlcién del factor de forma, A = S/Vam. en el caso

de una esfera, S = nra yvs= %nra. entonces A = 1,209,

8)
Como V = M/d

(3 es la densldad del meteoro), sustituyendo en 19) resuita
que

2/3
Sé
A= ~ At!2/:4 M02/3
2/3 b 5= Y 57" 9)
M 3 3
Sustituyamos 6) y 7) en S):
1 v-u du _ So -h/H __-hosH
2 Je e u = r Mo seczpol{(e e )

Se -/ ~ho/R
r Mo seczpoH(e e )

S1 consideramos que la altura inicial ho a la cual aparece el

meteoro es mucho mayor que H (el valor H es de 8.6 Km si consldera

mos temperatura constante) entonces:
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e o %.I‘e" du _

o So ~h/H
u r Mo seczpoHe

Sustituyamos 3.4a) en esta ultima ecuacién

-u l.udy _ _ A Hsecz -h/H
e o e = e s
M° 3

Despejemos e ™!, y después h:

273 173

- 8" “coszMo el 1 u-u .
_— = Je = e '
2
Ip AH
273 coszMo’’? ™o . u-u
B h = -H In(§"" =———— Je o du )
u
zrpoAH
Sea ‘ 2lpoAlsecz 10)
A —————
VR L
[+]
» h = - HIn((e " e/K) fe“ dy ) 1)
u
Y para calcular la altura terminal:
h, = - Hin{(e "o/K) le" du ) 12)

u

m



Deduccién de las coordenadas eclipticas dados los parédmetros princlpales

(l,wy ) de un meteorito,

Usando la figura 5.3 y de la ley de los senos, en trigonometria esférica,

se tiene que

senf = senwseni 13)

De la férmula de la cuatro partes y de la ley de los cosenos:

tanp = senucosi/cosi 14)

En ésta Gltima expresion, sean f1 = senwcosi y f2 = cosw dos funclones

que dependen de w e i. Se deben considerar los siguientes casos:

Sifa>0 y f1 <0 =» @ = 2n + angtan(f1/f2)

n + angtan(fi/f2)

Si f2<0 s u
angtan(fi/f2)

n

Sifa>0 y f1>0 o N

por lo tanto:

B = angsen(senwseni) 15)
Con 8 € {-n/2,m/2) la latitud ecliptica

A= +n 16)
Con A € [0,2n] la longitud ecliptica

112



REFERENCIAS

Aumann, H.H. Gillett, F.C., Belchman, C.A., de Jong, T., Houck, J.R., Low,
F.J., Neugebauer, G., Walker, R.G. & Wessellus, P.R., 1984, Discovery of a
shell around Alpha Lyrae, Astrophys. J. Lett., 278, L23-127,

Bailey, M.E., 1983a. The structure and evolution of the Solar System comet
Mon. Not. R. Astron. Soc., 205, 47P-52P.

Balley, M.E., 1983c. Theories of cometary origin and the brightness of the
Infrared sky, Mon. Not. R. Astron. Soc., 205, 47P-52P.

Bailey, M.E., 1986b. A note on the mean energy transfer rate by point mass
perturbers, Asteorids Comets Meteors II, eds, Lagerkvist, C.-I., Lindblad,
B.A., Lundstedt, H & Rlckman, H., 207-210. Uppsala Unlversity, Uppsala,
Sweden,

Balley, M.E., 1986c. The near parabolic flux and the origin of the short-
period comets, Nature, 324, 350-352.

Bailey, M.E. Clube, S.V.M. Napler, W.M., 1990. The origin of comets, Pergamon
Press.

Bates, D. R., 1951, The temperature of the upper atmosphere. Proc. Roy. Phys.
Soc. London. Secc. B 64, 805-821.

Blermann, L.F., 1951, Kometenschweife und solare korpuskularstrahlung.
Zeltschrift fir Astrophysik 29, 274-86.

Biermann, L., Huebner, W.F. & Lust, Rh., 1983. Aphelion clustering of "new"
comets: star tracks through Oort's clud, Proc. Natl. Acad. Sci. (USA), BO,
5151~5155,

Brandt, J. C. & Chapman, R. D., 1982, Introduction to comets. Cambridge
University Press.

Bronshten, U.A., 1983, Physics of meteorlc phenomena. Reldel, Dordrecht, The
Netherlands,

Byl, J., 1986. The effect on the Galaxy on cometary orblts, Earth, Moon,
Planets. 36, 263-273.

Ceplecha, 2., 1957. FPhotographlic Geminids 1955, Bull. Astron. Inst.
Czechoslovakla. 4, 55-59.

Ceplecha, Z., Rajchl, & Sehnal, L. 1959, Complete Data on Bright Meteor 15761.
Buil. Astr. Inst. Czech. 10, 204-212.

Ceplecha, 2., 1961. Multlple Fall of Pribram Meteorites Photographed. |I.
Double statlon Photographs of the Firebalis and their Relation to the found
Meteorites. Bull. Astr. Inst. Czech.,b12, 21-47.

Ceplecha, 2., 1967. Clasiflcation of meteors orbits. In: Meteor orbits and
dust. Smithson. Contr. Astrophys., 11, 35-60, 64.



Ceplecha, 2., & McCrosky, R. E. 1976. Firebail end Hights: a diagnostic for
the structure of Meteoric Material. J. Geophis. Res. 81, 6257,

Chladni, E.F.F., 1798, Observations on a mass of iron found in Siberia by
Proffessor Pallas, and on other masses of the same kind, with some conjetures
respecting their connection with certain natural phenomena, Philos. Mag. and
Journ. of Sci. (ist series) 2, 1-8.

Delsemme, A.H. 1981b, Are comets connected to the origin of 1ife? In Comets
and the Origin of Life, ed. C. Ponnamperuma (Dordrecht: D. Reldel), pp.
141-159.

Delsemme, A. H. & Mlller, D.C. 1971, Physico-chemical phenomena in comets,
111, The continuum of Comet Burnham. Planet. Space. Sci. 19: 1229-1258.

Duncan, M., Quinn, T. & Tremaine, S.D., 1987. The formation and extent of the
solar system comet cloud, Astron. J., 94, 1330-1338.

Duncan, M., Quinn, T. & Tremaine, S.D., 1988. The origin of the short-period
comets, Astrophys. J. Lett., 328, L69-L73.

Duncan, M., Quinn, T, & Tremaine, S.D., 1989. The long-term evolution of
orbits {n the solar system: a mapping aproach, CITA preprint.

Fechting, H., 1982. Cometary dust f{n the solar system, Comets, ed. Wiilkening,
L., IAU Coll. No. 61, 370-382. University of Arizona Press, Tucson.

Fernidndez, J. A., 1980a. On the existence of a comet belt beyond Neptune, Mon.
Not. R. Astron, Soc., 192, 481-491.

Greenberg, J.M. 1982, What are comets made of? A model based on inlerestellar
dust, Comets, ed. Wilkening, L., IAU Coll. No. 61, 131-163. University of
Arizona Press, Tucson

Grim, R.J.A. & Greenberg, J. M., 1987. Photoprocessing of Has in interestellar
grain mantles as an explanetion for 52 in comets Astron. Astrophys., 181,
155-168.

Halliday, [., Blackweel, A. T., and Griffin, 1978. A, A. The Innisfree
Meteorite and the Canadian Camera Network, J. RAS Canada, 72, 15-39.

Harper, D.A. Llowenstein, R.F. & Davidson, J.A., 1984. On the nature of the
materlal surrounding Vega, Astrophys. J. 285, 808-812.

Helsler, J. & Tremaine, S.D., 1986. The influnce of the galactic tldal field
on the Qort comet cloud, Icarus, 65, 13-26.

Hills, J.G., 1981. Comet showers and the steady-state infall of comets from
the Cort Cloud, Astron, J,, 86, 1730-1740.

Hills, J.G. & Sandford 11, M.T., 1983a. The formation of comels by radiation
pressure in the outer protosun. Il. Dependence on the radiation-grain
coupling, Astron. J., 88, 1519-1521,

Howard, E.C., 1802, Experiments and observations on certain stony and
metalline substances, which at diferent times are said to have fallen on the
earth; also on various kinds of native iron, Phllos. Trans. R. Soc. London,
92, 168-212.



Houzeau, J. C. & Lancaster, A., 1882, Bibliographie Générale de 1’'Astronomie.
2, 1090-1099. Xavier Havermans, Bruxelles.

Houpis, H. L. F. & Mendis, D. A. 1981b, The nature of the solar wind
interaction with C02/C0- dominated comets. Moon and Planets. 25, 95-104,
Astrophys. J. 249, 1787.

Houpis, H. L. F. & Mendis, D. A, 1981c, Dust emission from comets at large
heliocentric distances. 1. The case of comet Boweil. Moon and Planets.

Hughes 1975. Cometary outbursts, a brief survey. Quart J. Roy Astron, Soc. 16,
410-427.

Jacchia L.G. 1958. Smithson. Contr. Astrophys. 2, 181.
Kant, I, 1755, Universal Natural History and Theory of the Heavens.

Kuiper, G.P., 1949. The law of planetary and salellite dlstances, Astrophys.
J. 109, 308-313.

Kulper, G.P., 1950, The dlameter of Pluto, Publ. Astron. Soc. Pac., 62,
133-137.

Lagrange, J. L., 1814, Sur !'orlgine des coméles, Additions a la Connalssalnce
des Temps, 211-223.

Levin, B, Yu., 1939, Elements of the phisical Theory of Meteors. Dokl. Akad.
Nauk SSSR, 25:372-37§; Astron. Zhurn,

Malalse, D.J. 1970. Collisional effects in cometary atmospheres. Astron,
Astrophys. 5§, 209-227.

McCrosky, R. E., & Posen, A. 1961. Orbital Elements of Photographic Meteors.
Smithson. Contr. Astrophys. 4, 15-84.

McCrosky, R. E., & Soberman, R. K., 1963. Results from an Artificlal lIron
Meteoroid at 10km/s. Smithson. Contr, Astrophys., 7, 199-208.

Mendis,D.A. 1983, paper read at AGU Fall Meeting San Francisco, Dec. 1983
Abstract in EOS, €4, 826 (1983),

Mendis, D. A. & Marconl, M. L, 1985, The physics of comets, Fundam. Cosmic.
Phys., 10, 1-380.

Mendis, D. A. & Marconi, M. L. 1986. 4 note on the total mass of comets in the
solar system, Earth, Moon, Planets, 36, 187-191.

Mendis, D. A. & Flammer K. R. 1984, The multiple modes of interaction of the
solar wind with a comet as it approaches the sun,

Morris, D.E. & Muller, R. A., 1986, Tldal gravitational forces: the infall of
"new" comets and comet showers, Icarus, 65, 1-12.

Olbers, H.W.M., 1802. Fortgezetzte Nachrichten iber den neuen Haupt-Planeten
unseres Sonnen-Systems, Pallas Olbersaniana Monatlliche Correspondenz zur
Berférderung der Erd-und lUlmmels-Kunde, 6, 71-96. edlted by Frhr. von Zach.

fort, J. H., 1950. The structure of the cloud of come!s surrounding the solar



system and a hipothesis concerning its origin, Bull. Astron, Inst, Neth. 11,
91-110.

Opik, E.J., 1955a, The mases and structure of meteors, Meteors, ed Kaiser,
T.R., 33-35., (Spec. Suppl. (Vol. 2) to J. Atmos. Terr. Phys.) Pergamon Press,
London.

Opik, E.J., 1955b. Meteors and the upper atmosphere, Ir Astron., J,, 3,
165-181.

Probstein,R.F. 1968. [n Problems of MNidrodynamlcs and Contlnuum Mechanics.
Soc. Industr. Appl. Math., 568,

Shimizu, M. 1976. Neutral temperature of Cometary Atmospheres, Part 2, In the
study of Comels, eds B. Donn, M, Mumma, W, Jackson, M. A’Hearn and R.
Harrington (Washington: NASA-SP 393), pp 763-772,

Smith, W. H. et al, 1989. The D/H ratio of Jupiter, Astrophys J., 336,
967-970.

Tschermak, G., 1964, The microscopic properties of meteorites, Smithsonian
Contr, Astrophys

Torbett, M.V., 1986a. Dynamical influence of galactlc tides and molecular
clouds on the Oort cloud of comets, The Galaxly and the Solar System, eds,
Smoluchowsky, R., Bahcatl, J.N. & Matthews,M.S., 147-172, Unlversity of
Arizona Press, Tucson.

Vorontsov~Velyaminov, B., 1946, Structure and mass of cometary nuclei,
Astrophys. J., 104, 226-233.

Welssman, P.R., 1983b. The mass of the Oort clud, Astron. Astrphys., 118,
90-94.

Weissman, P.R., 1984, The Vega particulate shell: comets or asterolds?
Sclence, 224, 987-989.

Weissman, P, R., 1986b. The mass of the Uort Cloud: a post flailey
reassessment, Bull. Amer. Astron., Soc. 18, 799 p.

Whipple, F.L., 1938, Proc. Amer. Philosoph. Soc. 79, 499.

Whipple, F.L., 1950a. On tests on the lIcy conglomerate model for comets,
Astron J., 55, 83.

Whipple, F.L., 1950b. A comet model. I. The acceleration of comet Encke,
Astrophys, J., 111, 375-394.

whipple, F.L., 1952. On meteor mases and densities. Astron. J., 57, 28-29.
Whippie, F.L., 1954, Astron. J. 59, 201.

Wilkening, L. L., 1982, Comets. Ed. Wilkening, L. L., IAU Coll. No. &t.
Unlversity of Arizona Press, Tucson, Arizona USA.

Xl 2e-zong, 1984. The cometary atals in the silk book of the Han Tomb at
Mawngdui. Chinese Astron. Astrophys., 8, 1-7.



	Portada
	Índice
	Resumen
	Capítulo I. El Origen de los Cometas
	Capítulo II. Estructura de un Cometa
	Capítulo III. Detección de Meteoritos
	Capítulo IV. Clasificación de Meteoros
	Capítulo V. Meteoritos Hiperbólicos
	Conclusiones
	Apéndice
	Referencias



