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INTRODUCCION

El trabajo que a continuacion se presenta se centra en hacer una estimacion de la velocidad mas
probable de impacto con la Tierra de los asteroides que cruzan su orbita. Con esto se pretende
determinar uno de los parametros importantes en el proceso de formacion de criteres de impacto: la
velocidad.

El craterismo de impacto no sélo es el proceso externo que mas modifica las superficies
planetarias en todos los cuerpos con corteza sdlida visible en el Sistema Solar, sino que ademas
proporciona informacién muy valiosa sobre la historia geolégica de los planetas, el ancho de sus
cortezas y la presencia o ausencia de agua, entre otras cosas. El tamafio de un crater de impacto
depende de una serie de parametros tanto del blanco (planeta, satélite, asteroide o cometa); como del
proyectil (asteroide, cometa). Del planeta importan principalmente el tipo de rocas que componen su
corteza y el valor de la aceleracion gravitacional en su superficie. Del proyectil importa su composicion
quimica, sus condiciones fisicas como son densidad, porosidad, su masa (o tamafio) y su velocidad.

Dado que es muy complicado integrar todas las variables involucradas, aqui solo vamos a
estudiar la velocidad de impacto mas probable con la que los asteroides que cruzan la érbita de la
Tierra podrian chocar con ella. Para esto utilizamos algunos parametros orbitales y datos fisicos de los
asteroides llamados Apolo y Atén (que son los dos grup.os de asteroides que cruzan la orbita de la
Tierra), proporcionados por el centro de planetas menores de Cambridge Massachusetts. Con estos
datos se realiza un analisis de completez de la muestra y se calculan las velocidades con la que
impactarian estos cuerpos con la Tierra, considerando 3 modelos geométricos en que podria impactar
un objeto. En uno de ellos se utiliza que el éngulo de impacto mas probable es de 45°.
(Shoemaker,1962).

Cominmente, para llevar a cabo los calculos de la energia cinética del cuerpo que produjo un
crater de impacto se considera que su velocidad es del orden de 20 km/s o bien el promedio entre dos
valores extremos: por un lado la velocidad de escape debido al campo gravitacional de la Tierra = 11.2
km/s y por otro la velocidad maxima que se daria si el asteroide que impactard con la Tierra se
encuntrara sobre la orbita de la Tierra viajando en sentido retrogrado la cual equivaldria a 71.2 km/s.
En este contexto, la estimacion de la velocidad mas probable de impacto que se realiza en este trabajo
es una contribucion que permitira acotar el valor esperado de la velocidad con la que colisionan los

cuerpos cercanos a la Tierra



En la secciéon 1.1 se pone de manifiesto de manera general la importancia que tiene el
craterismo de impacto en el conocimiento de la historia geologica y las caracteristicas corticales de un
planeta con corteza solida visible.

En la seccion 1.2 se describe la morfologia y clasificacion de los crateres de impacto. En la
seccion 1.3 se presenta el proceso de formacion de un crater de impacto y los diferentes fenomenos
fisicos ocurridos durante las fases de contacto y compresion, excavacion y modificacion. En la seccion
1.4 se hace un analisis comparativo de los crateres de impacto en los planetas interiores del sistema
solar.

En el capitulo 2 se discuten los diferentes grupos de asteroides, de acuerdo a su trayectoria;
destacando los asteroides cercanos a la Tierra (por sus siglas en Inglés NEAs) que agrupan a los
asteroides tipo Apolo, Amor y Aton, los cuales se diferencian por sus parametros orbitales.

En el capitulo 3 se discuten las ecuaciones que determinan la velocidad de impacto de los
asteroides que cruzan la orbita de la Tierra (por sus siglas en inglés ECAs), es decir los asteroides de
los grupos Apolo y Aton. Asi mismo se hace un anilisis grafico sobre algunos parametros orbitales.

Finalmente, en el capitulo 4 se presentan las conclusiones a las que se llegd después de realizar
este trabajo. Haciendo un analisis sobre la funcién de distribucion de la velocidad se concluye que la
velocidad de impacto més probable con la Tierra de los asteroides que cruzan su orbita es de 13 km/s,

aproximadamente.



CAPITULO 1

CRATERISMO DE IMPACTO

En un pasado remoto, la Tierra fue victima de choques violentos, provocados por cuerpos de
dimensiones gigantescas que dejaron cicatrices a las que los gedlogos llaman crateres de impacto.

La atmdsfera terrestre es bombardeada diariamente por toneladas de material que viaja sin
rumbo por el espacio. Aunque la fuerza gravitacional los atrae, el rozamiento con la atmdsfera actia
como freno por lo que la mayor parte de ellos se desintegra en el aire pero los que consiguen
atravesarla chocan con la superficie y pueden producir crateres de impacto cuyo tamario depende de la

energia cinética del material ( meteoritos).

1.1. Crateres de impacto.

Los crateres de impacto son depresiones circulares que deja el choque de un meteorito en la
superficie de un planeta, satélite o cuerpo menor. El tamafio y la forma del crater dependen de la
velocidad, angulo de impacto, composicién y tamaiio del proyectil, asi como de la aceleracion
gravitacional y presencia o no de una atmdsfera en el planeta que recibe el impacto.

El estudio de los crateres de impacto tuvo su origen en 1610 cuando Galileo dirigié su
telescopio de 11/2 pulgada hacia la Luna y observé gran cantidad de manchas circulares. Galileo
reconocio que esas manchas eran en realidad depresiones debido al levantamiento de los bordes.

La primera especulacion que se dio sobre el origen de los crateres de impacto fue hecha por
Robert Hooke en 1665, él sugirié que dichos criteres son el resultado de la actividad volcanica,
aunque también consideré a los crateres como resultado de un impacto de algiin objeto proveniente del

espacio exterior (Melosh, 1989).



En 1791 J.H. Schroter, después de hacer comparaciones entre los crateres lunares y depresiones
topograficas en la Tierra, concluyé que los criteres lunares eran de origen volcanico debido a que no se
conocian otros procesos que produjeran cadenas montafiosas circulares. Similarmente, Kant en 1787
reporto haber observado erupciones volcanicas en la Luna. (Melosh, 1989).

La siguiente persona, después de Hooke, en proponer que los crateres eran producto del
impacto de un objeto extraterrestre fue Gruit Guisen, quien en 1829 propuso que los crateres lunares
habian sido el resultado de un bombardeo césmico en el pasado (Melosh,1989).

Uno de los soportes mas serios sobre la hipétesis de impacto fue hecho por G. K. Gilbert
en1893 en un estudio que hizo sobre la Luna. Gilbert, describié los crateres de la Luna desde una
perspectiva geoldgica, reconociendo la relacion tamaiio-morfologia. El concluyé que sélo un impacto
podria explicar la formacion de crateres.

Posteriormente, ya para la década de los 30 los trabajos sobre crateres lunares mostraron cada
vez mas evidencia de que dichos crateres tienen su origen en un impacto.

La primera relacion entre una estructura terrestre y el impacto de un meteorito fue establecida
por D. M. Barringer en 1906. Barringer sostuvo que el Crater Meteoro en Arizona fue producido por
el impacto de un meteorito de hierro (los meteoritos de éste tipo son conocidos como meteoritos
férricos) que choco con la Tierra a alta velocidad.

El primer criterio geoldgico formal para el reconocimiento de una estructura de impacto en
ausencia del meteorito fue establecida por R.S. Dietz quien encontré ciertas caracteristicas peculiares
en las rocas fracturadas. Los mejores resultados del estudio geoldgico de los crateres terrestres
comenzaron en la era de la misién Apolo.

Todos los cuerpos interiores de nuestro Sistema Solar han sido duramente sometidos al impacto
de asteroides y cometas. Las superficies de la Luna, Marte, y Mercurio, donde los procesos geoldgicos
cesaron hace millones de afios, registran claramente este bombardeo, mientras que los planetas
gaseosos como Jupiter, Saturno, Urano y Neptuno no pueden mostrar crateres aunque si se encuentran
crateres de impacto en sus satélites ( Kowal, 1996). Si se toma el caso de la Luna se puede ver que su
superficie esta llena de crateres de impacto, dichos crateres pueden ser observados debido a que no hay
atmosfera y los procesos geoldgicos como el viento solar y la afluencia de otros impactos son los
tiinicos que han modificado las estructuras antiguas.

La superficie de la Tierra también ha sido bombardeada por cientos de miles de asteroides, sin
embargo muestra relativamente pocos crateres, esto es debido a diferentes factores tales como la
erosion por el viento y el agua, la vegetacién, la actividad humana, la constante renovacién de la

superficie terrestre y la proteccion que la atmésfera ejerce sobre la Tierra.



Los crateres originados siempre son mucho mas grandes que los cuerpos que lo producen,
debido a la gran cantidad de energia que libera el impacto de un cuerpo solido a una velocidad de
varios kildmetros por segundo. Se estima que el didmetro de un crater de impacto es aproximadamente
10 veces mayor que el diametro del proyectil que lo formé al menos en el caso de la Luna (Barnes-
Svarney, 1996).

El craterismo de impacto es importante, ya que su estudio nos permite obtener informacion
sobre la historia geologica, la presencia de agua y el ancho de la corteza. Otro aspecto importante de los
crateres de impacto radica en que su densidad superficial es uno de los mejores indicadores de la edad
relativa de la corteza de un planeta (dado que las superficies mas antiguas suelen poseer mas densidad
de crateres), sobre todo si su corteza no ha sufrido o no estd sufriendo un proceso de renovacion

parecido al que opera en la Tierra. (Cordero, 1997).

1.2 Morfologia y clasificacion de los criteres de impacto.

Diversos factores determinan las caracteristicas de un criter de impacto, siendo la intensidad del
impacto (velocidad, masa y angulo de impacto del proyectil) el de mayor importancia. Por su
morfologia, los crateres se clasifican en simples, complejos y cuencas multianillo. En la Luna los
crateres simples presentan un didmetro inferior a 15 km, los complejos entre 15 km y 150 km y las
cuencas multianilladas mayores a 150 km. Cabe mencionar que la clasificacion de los crateres no se
hace con respecto a su tamafio, se hace con respecto a su morfologia, pero ha resultado que los crateres
que tienen una cierta morfologia corresponden, en su mayoria, a un cierto didmetro. Estos limites
cambian cuando consideramos crateres de impacto en cuerpos distintos a la Luna debido a la diferencia
en el valor de la aceleracién gravitacional (Hamblin y Christiansen, 1990). En la figura 1.1 se muestran

los tres tipos de crateres de impacto de acuerdo a su morfologia.



Figura 1.1 Crateres lunares. De izquierda a derecha, a) Alfrancus C es un criter simple con 10km de diametro, b) Tycho es un crater

complejo, con 85km de didmetro, ¢) Oriental es una cuenca multianillada, con 900km de diametro (Romano,2002).

Los crateres simples tienen forma céncava con bordes inclinados, mientras que los complejos
muestran un pico central (figura 1.2). (Romano,2002).

Investigaciones geologicas sobre las elevaciones centrales de los crateres complejos terrestres,
han mostrado que dichas elevaciones estan constituidas de rocas deformadas y fracturadas que
originalmente se encontraban por debajo del crater transiente (se le llama crater transiente al que se
forma cuando todo el material ha sido expulsado, pero no es visible debido al colapso del material de
las paredes del crater, asi como del mismo material expulsado que cae dentro del crater).

Asi mismo se ha encontrado que los picos centrales podrian originarse por un proceso de
“rebote” en el cual las rocas que se encuentran por debajo del crater transiente son sumamente
comprimidas por la fuerza del impacto de tal forma que “saltan” de forma elastica una vez que la
compresion ya es minima, de esa manera el piso del crater se “levanta” dentro de la estructura del
crater. (Romano,2002).

Los crateres de tipo cuenca casi siempre presentan anillos montafiosos concéntricos, que

pierden altitud de los bordes al centro. El interior de los crateres esta recubierto por material vitreo,

producto de la fusion originada en el momento del impacto.
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CRATER SIMALE

CRATER COMALEDD

Figura 1.2 Morfologia de un criter simple y un complejo; una de las principales caracteristicas que los diferencian es la presencia de la

s

elevacion central en los criteres complejos. http://www.Ipi.usra.edu/publications/slid /impacts.html

1.3 proceso de craterismo

1.3.1 Proceso de formacion de crateres de impacto.

La formacion de un crater de impacto es un proceso continuo que comienza cuando el proyectil
hace contacto con la superficie planetaria y termina con la remocién de material que ha sido emplazado
alrededor del créter. Sin embargo, para poder estudiar mejor este fendémeno

es usual dividir este proceso en tres etapas o fases, caracterizadas por diferentes fenémenos

fisicos. Las fases son: contacto y compresion, excavacién y modificacion. (figura 1.3)



Figura 1.3. Esta figura muestra las tres fases del proceso de formacién de un criter: contacto y compresion, excavacion y modificacion.

(Lup:-‘.*rﬂ.ggfg.ng sa.gov/Sect18/Sect18 2.himl).

Aunque no es posible definir exactamente cuando termina una fase y cuando comienza la
siguiente, el proposito real de la division es que se comprendan los procesos que ocurren durante el
impacto y la formacion del crater (Melosh, 1989).

Para explicar el proceso de la formacién de un criter, se realizan varios experimentos en
laboratorio como son la simulacién de impactos en blancos de diferente material utilizando distintos
tipos de proyectiles que son lanzados a diferentes angulos y velocidades que van entre 10 km/s y 30
km/s. Estos experimentos producen efectos similares a los de la colision de un meteorito con las

superficies planetarias.



1.3.2 Fasel Contactoy Compresion.

La fase de contacto y compresion es la primera de las tres fases del proceso de formacion de un
crater y es la mas breve. Esta primera fase estd caracterizada por la generacion de altas presiones,
temperaturas y velocidades, todas localizadas dentro de una regién comparable al tamario del proyectil,

asi como por una particion de energia. La duracion de esta fase esta dada por

Re (1.1)

donder es un intervalo de tiempo que delimita la fase de contacto y compresion, L es el diametro del
proyectil y V; la velocidad de impacto.

El tiempo de esta fase, es el tiempo que le lleva a la onda cruzar (dentro del blanco) una distancia igual
al diametro del proyectil. ;

Esta fase comienza justamente cuando el bélido hace contacto con la superficie planetaria
(blanco). La duracién de dicha fase depende de la masa, la velocidad de impacto, y de la composicion
tanto del proyectil como del blanco y puede variar desde 10~ segundos para un proyectil de silicatos
de 10 metros de didametro golpeando a 10 km/s, hasta 10" segundos para un proyectil de 1 km de
diametro bajo las mismas condiciones, por eso literalmente se dice que la duracion de ésta fase es
menor que un parpadeo de ojos (Melosh,1989).

Inmediatamente después del primer contacto se originan ondas esféricas y concéntricas (ondas de
choque), resultantes de la presion ejercida por el impacto, dichas ondas se propagan por la superficie de
ambos cuerpos, es decir una onda viaja dentro del proyectil hacia la parte posterior (parte ain no

chocada) y la otra viaja a través del blanco hacia abajo. (figura 1.4).

Fragmentos eyoctados
£obre 13 superficie

Figura 1.4. Propagacion de la onda de choque. los esquemas 1,2y 3 repr los fend fisicos de la fase de contacto y
compresion, mientras que los esquemas 4,5 y 6 representan los fendmenos fisicos de la fase de excavacion
(http:/fes.wikipedia.org/wiki/Geolog%C3%ADa_de_Mercurio)



La onda de choque que viaja en el proyectil alcanza rapidamente la parte posterior y se refleja
hacia atrds como una onda rarefractada que adiabaticamente libera al material de la presion, este
proceso termodinamico se da debido a que la onda rarefractada viaja lo suficientemente rapido como
para impedir que se produzca un intercambio de calor con el medio circundante. Lo anterior ocasiona
que el material que habia sido comprimido por la onda de choque, ahora es descomprimido por la onda
de rarefaccion (Romano, 2002).

En la interfase (drea donde el proyectil y el blanco estan en contacto directo, formando asi un
solo cuerpo) ambos cuerpos alcanzan la misma presion y, por consiguiente, la misma velocidad. Pese al
breve lapso de tiempo, dicha presién es suficiente como para producir cambios drasticos en el estado

fisico y quimico de las rocas implicadas.

1.3.3 Aproximacién de impacto plano

La presion ejercida durante la fase de contacto y compresion, puede ser estimada por medio de
una técnica llamada “Aproximacién de Impacto Plano” que consiste en suponer que el proyectil no es
un cuerpo esférico o de simetria irregular si no mas bien una placa que se extiende lateralmente en
forma infinita, con un grosor igual al didmetro del proyectil. Por otro lado, el blanco es representado
por un semi-espacio compuesto del mismo material del cual estaria constituido el blanco. Esta fase a su
vez se subdivide en tres partes; momento de contacto, fin de la compresion y fin de la fase.

La ventaja que existe al aproximar al proyectil como un bloque lateralmente infinito es que
reduce el problema de impacto bidimensional o tridimensional a una aproximacién unidimensional.
Por ofra parte, esta técnica omite la onda de rarefaccion que se propaga a través del proyectil hacia la
interfase de ambos cuerpos por lo que se obtiene una sobreestimacién de la presién media en la
interfase.

Como se trata de un choque inelastico, las condiciones en el choque quedan determinadas aplicando las
ecuaciones de Hugoniot, estas ecuaciones son derivadas de la ecuaciones de conservacion de masa,

momento y energia.
plU-u,)=pU
P-Po= pyu,U (1.2)
E-Eo= (P+P )V, -V)/2



Donde V= 1/p y Vo = 1/ p, que son los volimenes especificos por unidad de masa del material

comprimido y del no comprimido, respectivamente, P la presion, u, la velocidad de las particulas

detras del frente de choque, u, la velocidad de las particulas no perturbadas, p y p, la densidad de los

medios atrds y enfrente de la onda de choque respectivamente.
Las tres ecuaciones anteriores no especifican completamente las condiciones en ambos lados del
choque, por eso hace falta una cuarta ecuacién que involucre la presion escalar, el volumen especifico y

la energia interna necesaria, esta ecuacion generalmente se conoce como ecuacion de estado.
P=P(V,E). (1.3)

Con respecto a la energia transferida en el impacto, se puede decir que la energia cinética
inicial del proyectil se particiona en energia interna y cinética del proyectil y energia interna y
cinética del blanco.

La aproximacion de impacto plano da una buena estimacion de la presion media del choque, asi
como la particion de energia que se desarrolla durante la corta vida de esta fase. Asi mismo, esta
técnica es adecuada para evaluar la energia transferida del proyectil, la velocidad inicial de las
particulas (al momento del choque) y la velocidad de la onda rarefractada en el blanco. Esta técnica
representa una buena estimacion de los parametros que intervienen en el choque entre un proyectil y la
superficie planetaria siempre y cuando el impacto sea vertical, de otra manera, esta técnica no es

recomendable ya que la aplicacion de esta técnica a impactos altamente oblicuos es incierta.

1.34 Fase2 Excavacion

La segunda fase del proceso de craterizacién es la fase de excavacion, la cual tiene una duracién
mayor que la anterior. Esta fase estd caracterizada por dos procesos muy importantes que son: la
expansion de la onda de choque producida en la fase de contacto y compresion y el flujo de

excavacion.
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El proceso inicial es la expansion dentro del blanco de la onda de choque que se produjo en la
fase anterior, esta onda se expande y se debilita, conforme se propaga dentro del blanco. El
decaimiento de la energia de la onda se debe a que su energia se extiende sobre un gran volumen de
material y a la pérdida de energia en el material comprimido por el choque.

El flujo de excavacion es quien se encarga de abrir el crater. Este flujo en el blanco tiene una
duracién mucho mayor que la expansién de la onda, ya que el tiempo que dura el flujo de excavacion
es el tiempo necesario para que el crater transiente quede totalmente formado.

Las masas y temperaturas del material fundido y vaporizado son determinados exclusivamente
por los detalles del flujo de excavacion y su interaccién con la fuerza gravitacional del planeta. Las
velocidades del flujo de excavacion son mayores en el punto de contacto que en otros puntos y decaen
aproximadamente como 1/r a partir del punto de contacto. La velocidad méaxima del flujo de
excavacion esta entre una sexta y una décima parte de la velocidad de impacto. Las altas velocidades
de impacto son aproximadamente de 40km/s, por tanto el flujo de excavacién nunca es mayor a 6km/s.
Esta velocidad decrece rapidamente después del impacto. (Melosh, 1989).

Otra de las caracteristicas de esta fase es la geometria del flujo de excavacién (flujo de material

eyectado) formado por el paso de la onda choque ( figura 1.5).

Figura 1.5. Esta figura esquematiza la geometria del flujo de excavacién. Las flechas ilustran el flujo de excavacién. Los vectores de
velocidad son conectados por lincas de chorro, en donde los vectores de velocidad son ortogonales a lineas de igual presion (Melosh,

1989).

En esta figura las curvas muestran puntos de igual presién, mientras que las flechas representan
los vectores de velocidad del material conectados por lineas de chorro, donde los vectores de velocidad
son perpendiculares a las lineas de igual presion.

El flujo de material termina cuando rebasa el nivel de la superficie original; por encima de este
nivel comienza a moverse en trayectorias balisticas formando asi una figura de cono invertido la cual

recibe el nombre de cortina de eyecta (ver figural.6).
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Figura 1.6, Esta figura muestra la cortina de eyecta producida en experimentos de laboratorio a pequefia escala, la cual tiene la forma de

un cono invertido cuando se expande (Mclosh, 1989).

Los fragmentos de eyecta en esta cortina rara vez interacttan unos con otros, la forma
aparentemente coherente del cono se debe a la coincidencia de muchos fragmentos que siguen su
propia trayectoria libre. La forma detallada de la cortina de eyecta es controlada por la velocidad,
angulo y tiempo en que las particulas que la componen son arrojadas. Las velocidades son tan altas
que en algunas ocasiones llegan a ser mayores a la velocidad de escape del planeta en donde impacto el
asteroide, de tal forma que algunos fragmentos pueden llegar a formar crateres de impacto en otros
cuerpos planetarios o quedarse en el medio interplanetario. (Melosh,1989),

En experimentos a escalas mas pequefias que se han llevado a cabo en el vacio, la cortina de
eyecta muestra un cono invertido el cual hace un dngulo de 45° con respecto a la superficie del blanco.
(Melosh,1989).

Estudios tedricos y experimentales de la formacion del crater han mostrado que originalmente el
flujo de excavacion abre la cavidad hemisférica. La primer cavidad que se forma lo hace en la fase de
contacto y compresion, cuando el didmetro es comparable al didmetro del proyectil. Ya en la fase de
excavacion, la cavidad contintia aumentando de tamafio aunque cada vez mas lentamente hasta alcanzar
su profundidad maxima. El tiempo requerido para que el crater crezea a su maxima profundidad, (M,),
por debajo de la superficie de preimpacto (superficie original) es aproximadamente el tiempo que le

lleva a un objeto caer libremente la misma distancia.

Ta=(2My/g)"”? (1.4)



Adn después de que el crater ha dejado de crecer hacia abajo, el crecimiento lateral continiia.
Finalmente, la excavacion cesa cuando el material ha dejado de ser expulsado hacia el exterior, por lo
tanto el diametro final (Df) queda establecido (didmetro aparente medido en la superficie de
preimpacto) (figura 1.7).

El crater resultante es asi mas amplio que un hemisferio y se parece mas a un paraboloide de

revolucion.

[a) onaren smassanre

Figura 1.7. Formacién de un criter. (a)Primeramente el criter se forma de manera hemisférica en un tiempo muy corto después del
impacto, (b) posteriormente se sigue expandiendo aungue ya a menor velocidad, hasta alcanzar la profundidad méxima, (c) y una vez que
ha alcanzado su méxima profundidad, el criter sigue creciendo radialmente, (d) y por Gltimo se muestra el criter resultante al que se le

llama crater transiente (Melosh, 1989).

1.3.5 Distribucion de la eyecta

Las primeras observaciones que se hicieron de los crateres de la Luna por medio de un
telescopio revelaron que su cavidad era circular, sin embargo fue hasta los afios 60’s cuando estudios
geologicos realizados en el crater de Arizona mostraron que el borde de los crateres no esta compuesto

en su totalidad del material eyectado, sino que aproximadamente el 50% de la altura del borde de los
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crateres es debido a la elevacion estructural de la superficie de preimpacto. Esta elevacion se da
principalmente debido a la deformacion plastica de la terraza debajo del borde

Una vez que ha comenzado la fase de excavacion, gran cantidad de materia (mezcla de material
del proyectil y del blanco) es arrojada hacia el exterior del crater a grandes velocidades en trayectorias
balisticas.

Para alcances balisticos pequefios comparados con el radio del planeta, el alcance de las

particulas de material expulsado esta dado por.

R, =[ Ve }seﬂ;ﬁ (1.5)
g

Donde V., es la velocidad de eyeccion, g es la aceleracién de 1a gravedad y ¢ es el dngulo de eyeccion.

(Ver las ecuaciones de la dinamica de movimiento con aceleracion constante en el apéndice A).
Cuando el alcance es muy grande, es decir que el alcance es significativo con respecto al radio

del planeta (blanco) R, la ecuacién del alcance se vuelve mas complicada (Melosh 1989).

1 [P%Pg]-%’”ﬁf'cos@" "
1—[% g}coszé

R,=2R, tan"

Por otra parte se tiene que la eyecta (material arrojado al exterior del crater) se extiende de
manera continua aproximadamente a una distancia equivalente a un radio del crater a partir del borde.
Una compilacion de datos de criteres lunares llevados acabo por Moore y colaboradores,1974,
muestran que el radio promedio de la eyecta continua Re. alrededor de un crater de radio R esta dado

por

Re. =(2.3%0.5)R"%% 1.7)



Esta relacién es vélida para distancias en crateres lunares que van de 1.3 km a 436 km de
diametro, aproximadamente. _

Es importante enfatizar que en los cuerpos planetarios con poca o nula atmdsfera, una fraccion de
la masa total del material eyectado se escapa del campo gravitacional del cuerpo planetario pudiendo

asi impactarse en otros cuerpos.

1.3.6 Fase3 Modificacion

Esta fase, que corresponde a la tercera y tltima dentro del proceso continuo de la formacién de
un crater, es a la que le lleva mas tiempo dependiendo de si existe o no erosion, en alguna de las formas
ya mencionadas en algun cuerpo planetario. Esta fase puede durar millones de afios, incluso hay que
hacer notar que crateres producidos en la Luna hace miles de millones de afios aun estin sujetos a la
modificacion.

La modificacién de un créter se da con mayor rapidez en la Tierra que en la Luna debido a que
la Luna no presenta erosion mientras que en la Tierra la modificacién se da por varios factores, como
son: el viento, la lluvia, el vulcanismo, el movimiento de placas tecténicas, etc.

Después de que el flujo de excavacion cesa, las paredes del crater se derrumban debido al
colapso gravitacional.

En el momento en que empieza el colapso, se puede decir que ha comenzado la fase de
modificacion.

Los efectos de dicho colapso son los causantes de las alteraciones en la forma del criter en
donde el fondo del crater (piso) asciende, asi mismo pueden aparecer picos centrales, aunque aqui hay
que enfatizar que la elevacion de los picos centrales no se debe principalmente al derrumbamiento, sino
méds bien a la resistencia que opone el blanco a deformarse, ya que el blanco presenta un
comportamiento elastico plastico (ver figura 1.2) de tal forma que cuando la energia es minima como
para seguir excavando el crater se produce un rebote; a éste limite de deformacién se le conoce como el
limite de Hugoniot. Este limite va a variar dependiendo, por una parte del tamafio, composicion y
velocidad de impacto del proyectil y por otra parte de la composicion del blanco.

El tiempo de colapso (derrumbamiento) es similar al tiempo de excavacion, ocupando un

intervalo de (D/g)'?. Este intervalo puede ir de unas decenas de segundos para créteres de 10 km de
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didmetro en la Tierra a 10 minutos aproximadamente para crateres con diametro de 300 km en la

Luna debido a su poca gravedad superficial.
1.3.7 Impactos oblicuos

No todos los bolidos golpean las superficies planetarias exactamente de forma vertical.
Algunos impactos pueden ser casi verticales, pero el angulo mas probable de impacto segiin Shoemaker
es de 45°. (ver apéndice B). La probabilidad de impacto de un meteorito con una superficie a un angulo
entre & y@ +d@ es proporcional al sen@cosé independientemente del campo gravitacional de la
superficie planetaria (Shoemaker, 1962), esta probabilidad es practicamente cero para impactos
verticales o rasantes (< 5”6 90°).

Se sabe que el angulo de impacto tiene poco efecto en la forma final del crater excepto para dngulos de
incidencia muy bajos. (Pierazzo E. and H. J melosh, 2000).

La duracion de la fase de contacto y compresion para impactos oblicuos es mayor que para
impactos verticales.(como se menciond anteriormente, la duracion de dicha fase es el tiempo que le
lleva a la onda recorrer una distancia igual al didmetro del proyectil). Sin embargo para impactos
oblicuos la velocidad apropiada es la componente vertical de la velocidad de impacto, Visen @ .Por lo

tanto 7 =L/(Visen@). (figura 1.8)
|
|
|
I
I
I

Vysen A

Vx cos A

Figura 1.8. Para impactos oblicuos, la duracion de la fase de contacto y compresién es mayor que para un impacto vertical debido a

que la velocidad de impacto es la componente vertical de la velocidad V;sen .

Conforme el angulo crece con respecto a la horizontal, 7 es menor, lo cual quiere decir que para un

angulo igual a 90°, la ecuacién anterior es de la forma 7 =-J£—' ‘
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1.4 CRATERISMO EN EL SISTEMA SOLAR INTERIOR

1.4.1. FRECUENCIA DE IMPACTO

El bombardeo de asteroides, no solo sobre la Tierra sino sobre todos los planetas, fue muy
intenso durante el periodo de acrecién del Sistema Solar, hace unos 4600 millones de afios. A partir de
ese momento, la tasa de craterizacion disminuy6 rdpidamente. Esta tasa caydé a un nivel semejante al
actual hace aproximadamente tres mil millones de afios y desde entonces se ha mantenido constante. En
la Figura 1.9 se muestra la curva donde se observa la disminucién progresiva de la tasa de

craterizacion sobre la Tierra, la Luna y los planetas interiores.

curva que muestra la disminucién de la tasa de
craterizacion en la Tierra

100000 -
90000 -
80000 -
70000 -
60000
50000
40000 -
30000 -
20000 -
10000 -

Y ', fa
- T il T o

4750 -3750 -2750 -1750 -750
milones de afios antes de la actualidad

tasa de craterizacion en
relacién con la tasa actual

Figura 1.9. Muestra la relacién de la tasa de craterizacion con la tasa actual de impactos con la Tierra. (Boot / Fitch 1986).

Segin Greenberg el intervalo entre impactos de 10° megatones en la Tierra es

aproximadamente de 63,000 afios (Herrera,2000).
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Reportes de la NASA han confirmado que un asteroide o cometa podria considerarse como
peligroso para la civilizacion humana si pudiera producir un impacto en el que la energia fuera
equivalente a 50,000 megatones de TNT o mas (Kowal, 1996).

Mas recientemente, los reportes de la UK (comision investigadora para mision especial) con
respecto a los NEOs peligrosos, es decir los ECAs, indicaron que las energias de impacto de 10°
megatones deberian también considerarse como una amenaza para la vida humana ya que ellos
pueden producir un dario regional. Para darnos una idea mas amplia del dafio, cabe hacer mencién que
la energia producida por la bomba atémica en Hiroshima fue de 15 kilotones de TNT y la de Nagasaki
fue de 25 kilotones de TNT.

Por otra parte se estima que la probabilidad de colisién de los ECAs conocidos es sélo 18% de
la tasa de colision total. Esto implica que el 82% de la probabilidad de impacto proviene de algin ECA

que todavia no se descubre, el cual podria causar la siguiente catéstrofe. (Kov\;al, 1996).

1.4.2 CRATERES DE IMPACTO EN MERCURIO

Es el planeta mas cercano al Sol, y el segundo mas pequefio del Sistema Solar.

La sonda Mariner 10, contemplé en 1974 un mundo que parece gemelo de la Luna, ya que todo
el planeta esta tachonado con crateres de impacto de tamarfios que van desde el minimo detectable (1
km) hasta el enorme "ojo de buey" de la cuenca multianillo de Caloris, con 1,340 km de didmetro. La
Cuenca Caloris fue causada por un proyectil que superaba los 100 kilémetros de didmetro, dicho
impacto dio lugar a anillos montafiosos concéntricos con alturas de tres kilémetros que arrojaron
material a una distancia de los 600 u 800 kilometros sobre la superficie del planeta.

Las ondas sismicas producidas por el impacto en Caloris se enfocaron en el otro lado del
planeta, dando lugar a una region de terreno cadtico (zona montafiosa). Después del impacto el crater

fue cubierto por flujos de lava.



1.4.3 CRATERES DE IMPACTO EN VENUS

El segundo planeta del sistema solar esta cubierto de nubes y tiene una atmdsfera muy densa, lo
que dificulta su estudio desde la Tierra. De hecho es el tinico planeta terrestre con una atmosfera tan
gruesa que no es posible observar su superficie atin con el telescopio més potente, por ello que la
mayor parte de los conocimientos que se tienen del planeta se han obtenido mediante imagenes de radar
(Ivanov et al,1992).

Gracias al mapeo que realizé la sonda Magallanes sobre la superficie de Venus se ha podido
hacer una serie de estudios sobre la poblacion de crateres de impacto sobre su superficie.
Aproximadamente 900 estructuras de impacto han sido identificadas en la superficie de Venus
(Schai'Jer et al,1992). En Venus el proceso de craterismo de impacto es afectado por la densa atmésfera
del planeta y la alta temperatura superficial (Ivanov et al; 1992).

Una de las principales caracteristicas que llamé la atencién de los cientificos fue la carencia de
crateres de impacto de didmetros menores que 2 km (Herrick y Phillips, 1994). La respuesta a éste
fenémeno radica en la atmosfera de Venus: su gran espesor y su alta densidad funcionan, entre otras
cosas, como un filtro que solo permite la llegada a la superficie de meteoritos masivos. La excepcion se
produce cuando los meteoritos grandes se fracturan justo antes del impacto, dando lugar a los campos
de créteres.

Los volcanes y los fendmenos volcanicos son todavia mas numerosos. Al menos el 85% de la

superficie de Venus esta cubierta por roca volcanica.

1.4.4 CRATERES DE IMPACTO EN LA TIERRA

En la Tierra los crateres son continuamente borrados por la erosién y la redepositacion, asi
como por la actividad volcédnica y tectdnica haciendo dificil observar crateres de impacto, sobre todo
porque existe muy poca superficie terrestre de mas de 2000 millones de afios.

Se han detectado en la tierra aproximadamente 152 criteres de impacto caracterizandose por una
geometria circular inusual o una forma oval, en su mayoria en Norte América, Europa y Australia

donde las exploraciones han tenido lugar. (http://axxon.com.ar/zap/123/c-ZappingASCrateres.htm).

En la figura 1.10 se muestran los criteres de impacto registrados.
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Esfnoc buwas de Impacts

Figura 1.10. Esta figura muestra los criteres de impacto registrados hasta ahora, de tal forma se puede apreciar qué partes de la Tierra

tienen su corleza mas joven (donde hay menos criteres) http://axxon.com.ar/zap/123/c-ZappingA SCrateres.htm.

Como se puede ver en la figura anterior, las zonas que representan mayor cantidad de crateres
son Norte América, Australia y Europa, esto obedece a varias circunstancias, primeramente a que el
estudio de los criteres de impacto es relativamente nuevo, a que corresponden a regiones de la Tierra
donde la actividad cientifica y los recursos economicos permiten llevar acabo una investigacion
sistemdtica del craterismo de impacto y a que la mayoria de ellos se localiza en los cratones, es decir,
en partes de la corteza terrestre que no han presentado actividad tecténica y que han permanecido

estable por mas de un millon de afios En la tabla 1 se muestra una tabla con los crateres de mayores

dimensiones mas grandes registrados en la Tierra. (http://www.solarviews.com/eng/crater.htm).

21



Tabla 1. Los crateres de impacto mas grandes en la Tierra.

http://www.solarviews.com/eng/crater.htm

Diémetro

Nombre Latitud Longitud (km) Edad (Ma)
Chicxulub, Mexico 21°20'N 89°30'W 300 64.98 +0.05
Sudbury, Ontario, Canada 46°36'N 81°11'W 200 1850.00 + 3.00
Acraman, Australia 32°1's 135°27E 160 570.00
Vredefort, South Africa 27%0'S 27°30'E 140 1970.00 = 100.00
Manicouagan, Quebec, Canada 51°23'N 68°42'W 100 212.00+ 1.00

. Popigai, Russia T1°30'N 111°0'E 100 35.00 £ 5.00
Chesapeake Bay, Vir.g!'nia., USA 37°15'N 76°5'W 85 355£06
Puchezh-Katunki, Russia 57°6'N 43°35'E 80 220.00 = 10.00
Kara, Russia 69°5'N 64°18'E 65 73.00 £ 3.00
Beaverhead, Montana, USA 44°36'N 113%0'W 60 600.00
Siljan, Sweden 61°2'N 14°52'E 55 368.00% 1.10
Tookoonooka, Queensland, Australia 27°0'S 143°0'E 55 128.00 £ 5.00
Charlevoix, Canada 47°32'N 70°18'W 54 357.00+ 15.00
Kara-Kul, Tajikistan 39°1I'N 73°2T'E 52 25.00
Montagnais, Nova Scotia, Canada 42°53'N 64°13'W 45 50.50+0.76
Araguainha Dome, Brazil 16°46'S 52°59'W 40 249.00 + 19.00
Mjolnir, Norway T3°48N 29°40°E 40 143 £ 20
Saint Martin, Canada 51°47TN 98°32'W 40 220.0 £ 32.00
Carswell, Saskatchewan, Canada 58°27N 109°30'W 39 115.00 + 10.00
Manson, lowa 42°35'N 94°31'W 35 65.70 £ 1.00
Clearwater West, Quebec, Canada S6°13'N 74°30'W 32 290.00 £ 20.00
Azuara, Spain 41°10'N 0°55'W 30 130.00
Slate Islands, Ontario, Canada 48°40'N 87°0'W 30 350.00
Teague, Western Australia 25°52'S 120°53'E 30 1685.00 + 5.00
Mistastin, Labrador, Canada 55°53'N 63°18'W 28 38.00 £4.00
Strangways, Northemn Territory, Australia 15°12'S 133°35'E 25 470.00
Ust-Kara, Russia 69°18'N 65°18'E 25 73.00 £3.00
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Tomando como referencia la clasificacion de los diferentes tipos de criteres en la Luna, se
puede decir que, de acuerdo con esta clasificacion, en la Tierra se encuentran de los tres tipos.

Un buen ejemplo de estructura simple es el crater Barringer, en Arizona (Estados Unidos), que
estd bien preservado por haberse formado hace aproximadamente 50 mil afios. Ese crater se hizo
mundialmente famoso por ser la primera estructura terrestre reconocida como resultado de un impacto.
Su porcion central estd 147 m por debajo de la superficie de preimpacto, y sus bordes 47 m por encima

del mismo nivel de referencia. (ver figura 1.11).

Figura 1.11. Vista aérea del criter de Arizona, el cual esta localizado cerca de Winslow, a 70km al Este de Flagstaff en Arizona. Este
criter tiene aproximadamente 1200 m de diametro y 180 m de profundidad. Se cree que se formé hace aproximadamente 50,000 afios.

http:/faxxon.com.ar/zap/123/¢c-ZappingASCrateres.him.

Como una estructura compleja podemos citar el criter Gosses Bluff, en Australia, formado hace
142,5 millones de aflos el cual presenta una elevacion central de 5 km de didmetro y 200 m de altura.
El anillo lateral fue completamente erosionado por la accién del tiempo, dejando como testimonio del
impacto apenas la elevacion central, pero estudios geofisicos pudieron comprobar su didmetro total,

que era originalmente de 24 km (figura 1.12). (Romano,2002).



Figura 1.12. Criter Gosses Bluff, en Australia. Arriba se aprecia su elevacion central, testimonio del impacto. En la imagen

satelital de abajo, se puede observar la huella de la estructura original de 24 km (Romano,2002)

Los crateres del tipo cuenca, también existen en la superficie terrestre, mas no estin bien
preservados. Un ejemplo de esa estructura que se encuentra bien preservada debido a su sepultamiento
y baja actividad tecténica en el drea es el crater de Chicxulub, en el estado de Yucatan (México).
(figura 1.13). Las modificaciones que imprimen los procesos que se producen en la superficie terrestre,
enmascaran los crateres de ese tipo que pueden confundirse con cuencas sedimentarias.

(Romano,2002).
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Figura 1.13. Estructura del Chicxulub obtenida por estudios gravimétricos ( hitp://axxon.com.ar/zap/123/c-ZappingASCrateres. him).

En la Tierra, el clima y la erosién en el drea sometida al impacto alteran rapidamente la
expresion superficial de la estructura; a pesar de la morfologia inicial, los anillos de los crateres y el
material que ha sido expulsado son rapidamente erosionados, causando alteraciones en las estructuras a
medida que las rocas mas débiles en el fondo del criter se van removiendo. Las rocas mas resistentes se

conservan como estructuras que sobresalen de las demas.

1.45 COLISIONES CON LA TIERRA

Primeramente hay que considerar la magnitud de la colision. El pardmetro principal involucrado
en el impacto es la energia, la cual es transferida en gran medida a la Tierra, dicha energia estd en

funcion de la masa y la velocidad, de acuerdo con la siguiente ecuacion.

Lo ead
E=—mV"*. (1.11)
2



Todos los asteroides que cruzan las drbitas de los planetas pueden chocar ocasionalmente con
ellos. La Tierra es un blanco de este bombardeo. Aunque la erosion ha borrado gran cantidad de trazas
de impactos antiguos, se ha estimado que la Tierra ha recibido golpes por asteroides del tamafio de 1
km cada 300 000 afios.

En la figura 1.14 se muestra la grafica de la relacion entre el intervalo de tiempo y el diametro o
energia de un asteroide que choca con la Tierra.

Hace aproximadamente 65 millones de afios los dinosaurios desaparecieron de la faz de la
Tierra, asi mismo plantas y otros animales desaparecieron masivamente, de hecho se calcula que el
90% de las especies que existian desaparecieron. Este evento marcé la transicion de los periodos
geologicos del Cretacico al Terciario llamado con frecuencia el limite K-T.

En 1979 varios cientificos en los Estados Unidos y en otras partes del mundo propusieron que la
extincion de masiva en el limite K-T fue causado por el impacto con un gran asteroide. Este impacto
cred nubes de polvo y vapor de agua que impidieron el paso de los rayos del Sol por varios afios, como
consecuencia las plantas no pudieron llevar a cabo el proceso de fotosintesis y por ende los animales
perecieron de hambre. También se piensa que se produjeron incendios, agotamiento de la capa de
ozono, y una variacién en la temperatura (Kring y Durdo, 2003). La evidencia que estos cientificos
dieron fue la existencia de una capa de arcilla (barro) en los limites de la época geologica del K-T. Esta
capa de arcilla es una capa rica en contenido de Iridio, el cual es raro en la Tierra, pero relativamente

abundante en meteoritos. Esta teoria ha sido objeto de grandes debates. (Herrera,2000).
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Figura 1.14. Esta figura muestra los intervalos tipicos entre impactos con diferentes energias. La frecuencia de impacto puede tener una
incertidumbre de un factor de 10 para energias cercanas a 0.01MT, y un factor de 3 para energias >100MT, asumiendo una velocidad de

impacto de 20km/s y una densidad de 3gr/cm’ (http://rst.gsfc.nasa.gov/Sect18/Sect18_2.html).
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1.4.6. Crater Chicxulub

Si la Tierra fue en verdad golpeada por un asteroide o cometa hace 65 millones de afios, ;donde
esta el crater? EIl crater en cuestion es el criter de Chicxulub cercano a la costa de la peninsula de
Yucatan. Debido a que una parte de dicho crater se encuentra debajo del Golfo de México, es
complicado medir su verdadero tamafio, pero estudios sismicos, magnéticos y gravimétricos han
revelado una estructura circular de aproximadamente 180km de didmetro enterrada bajo un kilémetro
de sedimentos, centrada en un pequefio pueblo llamado Chicxulub. Ver figura 1.13. De ahi el nombre
del crater (Herrera,2000).

Una de las caracteristicas geofisicas asociadas con los grandes crateres de impacto es una
anomalia gravitacional negativa en el subsuelo(es decir un déficit de la masa observada respecto a la
esperada); esta anomalia suele ser particularmente evidente en los crateres de tamafio medio. En
localidades alrededor del Golfo de México se presentan evidencias de depositos de capas de arena
hechas por tsunamis gigantes. Toda evidencia indica que el impacto ocurrié hace 65 millones de afios
precisamente en limite K-T.

Se estima que el objeto que formé el crater de Chicxulub, tenia un diametro aproximado de 10
km, una masa de 10'° kg y que golpe6 a la Tierra a una velocidad de 20 km/s. Este impacto liber6 una
energia equivalente de 6x10’ megatones de TNT.

Otro evento importante que no puede pasar desapercibido es la explosion ocurrida en Junio de
1908. Un objeto explotd sobre la region del rio Tunguska en Siberia, se creé que dicho objeto pudo ser
un meteorito rocoso; éste objeto tenia aproximadamente 50 metros de diametro, asi mismo se creé¢ que
dicho objeto exploté a 10 km de altura y debido a eso no produjo ningiin criter. Aunque no alcanz6 el
suelo, la onda de choque de la explosion en la atmésfera alcanzé un area de 200 km’. Segin

estimaciones, la energia de la explosion fue de entre 10 y 20 megatones de TNT. (figura 1.15).
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Figura 1.15. En el lugar del impacto, el bosque quedd carbonizado instantineamente, Los arboles fueron arrancados de raiz y tumbados
radiaimente por el interior de una zona de 30 a 50 km a la redonda; los troncos caidos quedaron orientados en direccion al foco del

impacto. (Booth/Fitch, 1986).

1.4.7. CRATERES DE IMPACTO EN LA LUNA

La historia de la Luna esta ligada al debate de los origenes de los crateres. Aunque los créteres
de impacto son un evento raro o muy poco frecuente en nuestros dias, sin duda es un proceso
fundamental en la historia de un planeta. La Luna estd marcada con millones de crateres, los cuales van
desde un tamafio microscopico hasta crateres con cientos de kilémetros de diametro.

Savage ha calculado que existe un millén de crateres de mas de 300 metros de didmetro ademas
de 4000 millones de crateres de 10 metros de diametro (Sage, 1999).

Una de las diferencias entre los crateres de impacto y los crateres volcanicos, ademas de la
estratigrafia invertida en el borde, es su simetria, ya que los crateres de impacto son generalmente
simétricos salvo para angulos de impacto menores de 10 grados, mientras que los crateres volcénicos
son frecuentemente asimétricos o elongados. Los crateres lunares muestran las diferentes morfologias
mediante las cuales se han clasificado a los crateres de impacto, de acuerdo con su tamafio y forma.

La antigiiedad de los crateres que se encuentran en el Mar de la Tranquilidad es de 3700
millones de afios, en el Mar de las Lluvias es de 3500 y en el Océano de las tempestades de 3300. Se

puede decir que la superficie de la Luna estaba casi igual que la actual hace 3000 millones de afios y
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s6lo se ha modificado por pequefios impactos. La tinica erosion a la que se ven sometidos los crateres
lunares es a la formacion de los crateres posteriores, y sobre todo a la accion directa del viento solar.
Al no presentar procesos erosivos, los crateres en la Luna tienen una duracion casi indefinida y por
ello se puede establecer la antigiiedad de un terreno segin la densidad de crateres que presente. Una
formacion geoldgica mas antigua esta sometida durante mas tiempo al bombardeo de asteroides y por
tanto tendra maés crateres, mientras que una superficie mas joven tendrd menor densidad de

crateres(Booth y Fitch,1986).

1.4.8. CRATERES DE IMPACTO EN MARTE

En términos de tamafio y forma los crateres marcianos son semejantes a los crateres de otros
cuerpos planetarios. Los crateres < 15 km de didmetro, son crateres simples, crateres con diametro
mayor son crateres complejos y usualmente tienen picos centrales. Anillos concéntricos, en lugar de
picos son caracteristicos de muchos criteres mayores de 100 km de diametro, la misma transicion
ocurre en los criteres de la Luna cuando exceden los 200 km de didmetro, debido posiblemente al
efecto de su poca gravedad superficial.

La morfologia del eyecta en Marte es tinica. El manto de eyecta de los crateres en la Luna y
Mercurio estan usualmente cercanos al borde, esta caracteristica es consistente con el emplazamiento
balistico del eyecta, en contraste, gran cantidad de crateres marcianos tienen depdsitos de eyecta que
aparecen como material que fluye sobre la superficie.

Los depésitos de eyecta continuo se extienden comiinmente de 1.5 a 2 veces el radio del criter;
en la Luna este valor es sélo aproximadamente 0.7 y en Mercurio (el cual tiene una gravedad similar a
Marte) es de 0.5.

Los crateres que presentan eyecta fluido son llamados crateres de muralla. Uno de los ejemplos

mas espectaculares de crateres amurallados es el crater de 18 Km de didmetro llamado Yuty.
Los crateres amurallados normalmente tienen grandes picos centrales u hoyos los cuales pueden
resultar de la expansion de material congelado como vapor durante el impacto. Si los crateres de
muralla realmente son el resultado de la incorporacién de agua dentro del eyecta, estudios detallados de
su distribucion en el planeta pueden mostrar eventualmente variaciones regionales en el piso helado y
los crateres pequefios que presentan eyecta fluida pueden revelar la profundidad a la cual se podria
encontrar agua por debajo de la superficie.
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La tnica forma para estimar la edad absoluta en Marte es por medio de la comparacion con los
crateres de la Luna. Si esta comparacién es vélida, el craterismo mas intenso ocurrié durante el periodo
de 4.5 a 3.9 mil millones de afios. La frecuencia de grandes impactos en Marte (aproximadamente | por
100 millones de km?) es mucho menor que en la Luna (8 por 10 millones de km?) o Mercurio (1 por 10

millones de km?).
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CAPITULO 11

ASTEROIDES CERCANOS A LA TIERRA

2.1 DESCUBRIMIENTO DE ASTEROIDES

La palabra asteroide significa “parecido a una estrella”. Esta descripcion se debe a la apariencia
visual de estos objetos vistos a través de un telescopio; los asteroides son llamados también “planetas
menores”. ,

En 1766 Titius encontrd una relacién matematica que describe las distancias de los planetas al
Sol. Johann Elert Bode redescubrid esta misma relacion y la publicd; por lo que se conoce como la ley
de Titius-Bode. Aunque esta ley no es realmente una ley por naturaleza, ya que falla para Neptuno y
Pluton.

A continuacion se muestra una tabla de la ley de Titius-Bode.

Tabla 2. Comparacién de las distancias medidas a los pl con las distancias predichas por la ley de Titius-Bode

planeta N Distancia Distancia
predicha por | actual en U.A
T-Ben UA

Mercurio 0 0.4 0.39

Venus 1 0.7 0.72

Tierra 2 1.0 1.00

Marte 4 1.6 1.52

Hueco 8 2.8 2.77 Ceres

Japiter 16 5.2 5.20

Saturno 32 10.0 9.54

Urano 64 19.6 19.19

Neptuno 128 38.8 30.07

Plutén 256 77.2 39.53

Distancia (en U.A) = 0.4 +(0.3 x N), donde N es 0,1,2,4,8 etc.
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Lo interesante de esta ley es que haciendo los calculos para N = 8, resulta una distancia de 2.8
U.A pero todavia a finales del siglo XVIII no se conocia un objeto que estuviera a esa distancia del Sol
por lo que las opiniones se dividieron, y mientras que unos cientificos pensaron que esta ley fallaba,
otros se dedicaron a buscar el objeto “perdido”, pero antes de iniciar esta busqueda, el primero de enero
de 1801 Giuseppe Piazzi en Sicilia, descubri6 accidentalmente el “planeta”. El lo llamo Ceres el cual
tiene aproximadamente 980 km de diametro.

Posteriormente, en 1802, Olbers encontré otro asteroide, Pallas, este segundo descubrimiento
abrid la posibilidad de que podria haber muchos planetas menores. En 1804 su colega Kart Harding,
encontro un tercer asteroide, Juno, mas tarde en 1807, nuevamente Olbers encontrd un nuevo asteroide,
Vesta y posteriormente en el gran hueco, Kart Henkche encontré el quinto, Astraca en 1845(Kowal,
1996).

En los siguientes afios fueron encontrados ms asteroides, lo que hizo més interesante el asunto, ya
que se formularon al menos dos teorias, en la primera se conjeturaba que estos asteroides eran parte de
un planeta que se desintegré y en la segunda eran fragmentos, que nunca formaron un planeta. En la
actualidad se conocen mas de 6000 asteroides aunque no a todos se les ha calculado sus parametros

orbitales y se siguen encontrando aproximadamente 30 asteroides nuevos por afio (Kowal,1996).

2.2 CLASIFICACION DE ASTEROIDES

No todos los asteroides tienen la misma composicion, es por eso que se hace una clasificacién
de acuerdo a su composicion, asi mismo se puede hacer un clasificacion de asteroides en funcion de sus

orbitas alrededor del Sol.

2.2.1. Por su composicién

Por su composicion, los asteroides pueden ser clasificados en 18 grupos, ( Britt y Lebofski,
1999), aunque en general se mencionan a tres grandes categorias: férricos, rocosos y férrico-rocosos
(una combinacién de las dos categorias). Los asteroides férricos tienen un porcentaje entre el 90% y
95% de hierro y entre el 5 % y el 10% de niquel. Los asteroides rocosos estan compuestos de silicatos
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con aproximadamente 10% de contenido metalico, estos asteroides son a su vez subdivididos en dos
nuevas categorias: condritas y acondritas.

.Segﬁn estudios de espectrofotometria se estima que los asteroides del tipo S (rocosos)
representan el 60% de la poblacion que se encuentra a 2.2 U.A del sol y su abundancia disminuye hasta
representar s6lo un 15% de la poblacion ubicada a 3.0 U.A. Con los asteroides de tipo C ocurre lo
contrario con 10% de la poblacién a 2.3 U.A. y su nimero aumenta hasta ser el 80% de los asteroides a
33UA.

Cerca del 75% de todos los asteroides son de tipo C y 15% de tipo S y el 10% restante es una

combinacion de ambos tipos.

2.2.2 Por su posicion

La vasta mayoria de los asteroides se encuentran dentro del cinturén principal de asteroides,
localizado entre las 6rbitas de Marte y Jupiter entre 2.0 U.A y 3.5 U.A. del Sol, sin embargo existen

otros asteroides que se encuentran fuera de dicho cinturdn.

En Marzo de 1898, el Dr. Gustav Witt, de Berlin descubrié un objeto el cual se movia
excepcionalmente a gran velocidad; cuando fue calculada su orbita, se encontré que este asteroide
cruzaba la orbita de Marte, y que pasaba mas tiempo en el interior de esta orbita. Este asteroide fue

llamado Eros.

El siguiente asteroide con oOrbita inusual fue Aquiles, encontrado en 1906 por Max Wolf. Este
viaja en la orbita de Jipiter, pero aproximadamente 60 grados por delante del planeta (de hecho oscila
alrededor de un punto a 60 grados de Jupiter).

A primera instancia parece imposible que dos objetos ocupen la misma 6rbita, esto origina la
pregunta de si Aquiles chocarad en algiin momento con Jupiter. La respuesta la dio el matematico
francés, Joseph Louis Lagrange, quien encontrdé que ciertos objetos pequefios podrian viajar en la
misma orbita que un objeto grande, tal como un planeta, siempre y cuando el objeto pequefio formara
un tridngulo equilatero con el planeta y el Sol. En otras palabras el angulo formado entre los segmentos
que van del Sol al asteroide y del Sol al planeta debe ser de 60 grados. Este objeto podria estar 60

grados por detras o por delante del planeta sobre los puntos conocidos como puntos de Lagrange. La
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razon por la cual los asteroides que se encuentran en los puntos Lagrangianos no chocan con el planeta
es que en estos puntos hay un equilibrio de fuerzas.

En el caso de Aquiles, éste viaja cerca de uno de los puntos de Lagrange, el que precede a
Jupiter (Jupiter va detras). Otros asteroides han sido encontrados cerca de estos puntos y no ha habido
efectos ya que Jupiter sigue en su orbita. Como Aquiles fue un héroe de la guerra troyana, los
asteroides que se encontraron en los puntos de Lagrange, posteriores a Aquiles, fueron designados con
nombres de héroes de esta guerra, en conjunto, a estos asteroides se les conoce como asteroides

troyanos. Hoy en dia se conocen cientos de ellos compartiendo la érbita de Jupiter. (ver figura 2.1).

Ao
sﬁ‘/; _____ Jupiter

{grupo secundario)

Figura 2.1 Los asteroides troyanos y los puntos lagrangianos estables L4 y L5 son dos puntos localizados a lo largo de la érbita de
Japiter, 60 grados hacia el frente y 60 grados hacia atrds, donde las fuerzas gravitacionales del sol y Jipiter mantienen a los asteroides en
drbita (Kowal, 1996).

La figura 2.2. muestra un esquema del cinturén principal y los asteroides troyanos. Los dos
circulos interiores representan las orbitas de la Tierra y de Marte. El circulo externo es la 6rbita de
Jupiter. La posicion de los 7000 asteroides (conocidos hasta mayo del 2004) es mostrada en este
diagrama.
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Figura 2.2. El cinturén principal y los asteroides troyanos. Los dos circulos interiores representan las orbitas de la Tierra y Marte. El

circulo exterior es la orbita de Jupiter (Kowal, 1996).

Existe un tercer grupo conocido como asteroides cercanos a la Tierra de los cuales se tratara en

mayor detalle en la siguiente seccion
Otros asteroides, recorren las remotas regiones del Sistema Solar exterior. Entre las 6rbitas de

Jupiter y Neptuno se encuentran objetos conocidos como Centauros, mientras que mas all de la érbita

de Neptuno se encuentran los transneptunianos. La figura 2.3 muestra las orbitas de algunos de estos

asteroides.

Figura2.3. Las orbitas de algunos asteroides que se encuentran mis alla del cinturdn principal. Este esquema muestra al asteroide 944
Hidalgo (Hi), 5335 Damocles (Da) y tres de los objetos Centauro; Chiron (Ch), Pélux (Ph) y 1993 Ha, asteroides con orbitas mas alla del

cinturén principal (Kowal,1996).
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2.3 Asteroides cercanos a la tierra (NEAs)

Como ya se menciond, gran parte de los asteroides orbitan entre Marte y Jupiter, en el
denominado cinturén principal de asteroides, aunque algunos describen trayectorias orbitales distintas.
Los denominados NEOs, objetos cercanos a la Tierra, hacen referencia a los asteroides cuya orbita esta
relativamente cerca o que cruzan la érbita de la Tierra, tal es el caso de los tres grupos de asteroides
llamados Apolo, Amor y Aton, los cuales se mueven por el Sistema Solar interior, sin rebasar la orbita
de Jipiter.

La poblacién de los objetos cercanos a la tierra (NEOs) estd definido como el conjunto de
asteroides pequefios con un perihelio (distancia minima al sol) q< 1.3 U.A y con un afelio (distancia

maxima al sol) Q> 0.983 U.A. (Kowal,1996)

2.3.1. Asteroides Apolo

Se conoce como asteroides Apolo a los asteroides cuyas orbitas discurren por el exterior de la
terrestre, aunque al encontrarse su perihelio a distancias inferiores a una unidad astrondmica, pueden
llegar a cruzarse con ésta. Es decir, estos asteroides pasan mas tiempo fuera de la 6rbita terrestre, pero
en algiin momento se aproximan al Sol cruzando la region donde esta la orbita de la Tierra. Por esta
razon existe la posibilidad, remota pero real, de que alguno de estos objetos pudiera llegar a chocar con
nuestro planeta. Estos asteroides toman su nombre del asteroide mas conocido del grupo: Apolo
numero 1862, descubierto en 1932.

Segiin los datos proporcionados por el centro de planetas menores al 31 de mayo del 2004, y
haciendo un analisis sobre el porcentaje de los asteroides que forman los Neas, los Apolo conforman el

48% de un total de 2841 asteroides descubiertos hasta la fecha sefialada.

2.3.2. Asteroides Amor

Las orbitas de éstos asteroides cruzan la 6rbita de Marte y se aproximan a la 6rbita de la Tierra.

Los asteroides Amor fueron nombrados asi después del descubrimiento del asteroide 1221. Estos
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asteroides pueden estar a menos de 1,3 U.A del Sol (afelio) pero no llegan a pasar por el interior de la
orbita de la Tierra, la cual esta entre 0,983 y 1,017 UA del Sol.

Estos asteroides no cruzan la orbita de la Tierra, pero puede darse el caso de que por alguna
colisién entre asteroides del mismo grupo o debido a alguna perturbacion gravitacional con los
planetas, su 6rbita fuese alterada de tal forma que pudiera cruzar la orbita de la Tierra e impactar con
la misma. Tal es el caso del asteroide 1998FMS5 que es del tipo Amor, cuya érbita cruza la de nuestro

planeta. Estos asteroides conforman el 44% de los NEAs.

2.3.3. Asteroides Aton

En 1976 se encontré un asteroide, el cual orbita por dentro de la orbita de la Tierra, a este
asteroide se le llamé 2062 Atén, los asteroides Atén tienen una distancia promedio menor a 1U.A y
distancia en el afelio mayores a 0.983 U.A. Sus orbitas al igual que los Apolo intersectan la orbita de
la Tierra, asi que ellos tienen el potencial de poder impactar con la Tierra pero sélo cuando estan cerca
de uno de sus extremos (afelio), es decir que ocasionalmente pueden cruzar la 6rbita de la Tierra pero

generalmente estan mas cerca del Sol que ésta. Estos asteroides conforman sélo el 8% de los NEAs.

2.4. Orbitas de los NEAs

En la Figura 2.4. Se muestran las 6rbitas de los asteroides Amor, Apolo y Aton en relacion con
el cinturdén principal de asteroides, las elipses ilustran las orbitas de los tres asteroides tipo de cada
grupo.

Podemos notar que los asteroides Amor cruzan la orbita de Marte y se acercan a la 6rbita de la Tierra
aunque no la cruzan. Los Apolo cruzan la orbita de Marte, la Tierra y Venus (este planeta no se

muestra) Los Aton siempre se encuentran por el interior de la 6rbita de la Tierra.
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Figura 2.4. Orbitas de los NEQ’s y el cinturén principal de asteroides (Kowal,1996).

Aunque la probabilidad de impacto es mucho mayor para los Apolo, debido a su cantidad, los
tres tipos pueden chocar con nuestro planeta. En promedio, cada 1400 afios se produce un crater de
impacto de 1 km, de 10 km cada 100.000 afios, de 100 km cada 14 millones de afios y un crater de mas
de 200 km cada 300 millones de afios. En todos estos casos el desastre seria global para todo el planeta

y podria significar el fin de nuestra civilizacién. (Herrera, 2000).

2.4.1 Origen de los asteroides que cruzan la érbita de la Tierra (ECAs)’

A causa de que los Apolo, Atén y Amor pueden colisionar con la Tierra y con otros planetas,
estos asteroides tienen una expectativa de “vida” limitada. En promedio un asteroide de este tipo puede
tener una vida de unos cuantos millones de afios antes de chocar con algin planeta o ser expulsado del
Sistema Solar (Kowal, 1996).

Los asteroides que cruzan la orbita de la Tierra pueden tener su origen en el cinturén principal
de asteroides o en los cometas, aunque es probable que ambos origenes contribuyan a la poblacién

presente de los asteroides que cruzan la Tierra.

* ECAs ( Earth Cross Asteroids ) son llamados los asteroides que cruzan la érbita de la Tierra
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Los asteroides en el cinturén principal, tienen una orbita estable, dichas drbitas no cambian
apreciablemente, al menos que algin asteroide sea perturbado por alguna influencia (colision y/o
perturbacion gravitacional).

Es probable que alguna fraccidon de los asteroides que cruzan la orbita de la Tierra se haya
originado por colisiones dentro del cinturén principal de asteroides seguido por perturbaciones de
Jupiter o Marte.

Por otro lado, si los cometas tienen un nicleo sélido capaz de sobrevivir al paso por la
atmosfera terrestre, entonces al menos algunos meteoritos podrian tener su origen en un cometa
(Kowal, 1996 ).

Se ha estimado que al menos 1500 de los asteroides cercanos a la orbita de la Tierra tienen un

didmetro mayor a 1 km. (ver figura 2.5).
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Figura 2.5. Nimero estimado de asteroides que cruzan la 6rbita de la tierra, N, mayores que un cierto didmetro (en km) ( Mc Fadden,
1994).

De acuerdo a nuestros resultados obtenidos de la funcién de distribucién de los didmetros podemos

argumentar que la cantidad de asteroides mayores de 1 km es aproximadamente la misma.
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CAPITULO 3

Velocidad de impacto con la Tierra de los ECAs

3.1 DESCRIPCION DE LA MUESTRA DE ECAS

3.1.1 La muestra

Dentro del grupo de los Objetos Cercanos a la Tierra NEOs, (también llamados algunas veces
NEAs) se encuentran los asteroides que cruzan su érbita y que se conocen como “asteroides cruzadores
de la Tierra (ECAs, por sus siglas en inglés “Earth cross Asteroids”), los cuales tienen una
probabilidad mayor de impactar con nuestro planeta. Los grupos de asteroides que conforman los
ECAs son el grupo de los Apolo y el grupo de los Atén cuyas caracteristicas orbitales ya fueron

descritas en el capitulo anterior.

En este trabajo de tesis, se utilizan los datos de los asteroides Apolo y Atén proporcionados por
el centro de planetas menores de Cambridge (E.E.U.U) actualizados hasta el 31 de mayo de 2004
(http://cfa-www .harvard.edu/cfa/ps/lists/Unusual html).

3.1.2 Brillo y Albedo

El brillo aparente de un asteroide depende tanto del tamafio de los objetos como de la distancia
que los separa del observador. Como la distancia entre la Tierra y el asteroide no es constante debido al
movimiento relativo de cada uno, es conveniente definir una magnitud absoluta que indique su brillo
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intrinseco independientemente de su distancia. La magnitud absoluta se define como la magnitud que
tendria un asteroide si estuviera a una unidad astronémica tanto de la Tierra como del Sol y estuviera
tolalmeme. iluminado ( Barnes-Svarney,1996).

Por otra parte, el brillo también depende del albedo del objeto (cociente entre la intensidad de la
luz reflejada respecto de la intensidad de luz incidente). Algunos asteroides reflejan 3 6 4 % de la luz
incidente (Barnes-Svarney,1996). Sin embargo otros reflejan hasta el 40% de ésta. La luz que no es
reflejada, es absorbida por el asteroide, esta radiacion causa que el asteroide de alguna manera
almacene cierta cantidad de calor hasta alcanzar un equilibrio térmico a partir de entonces el calor es
radiado como radiacion infrarroja ( Barnes-Svarney,1996).

Gran cantidad de asteroides que emiten en la longitud de onda del infrarrojo fueron descubiertos
durante la mision IRAS (satélite astrondmico equipado con camaras de infrarrojo).

En la siguiente seccion se hace un analisis sobre la funcion de luminosidad de los ECAs,
mediante la cual se puede hacer una transformacion para poder hacer una estimacion de los diametros

de los asteroides que cruzan la érbita de la Tierra.

3.1.3  Prueba de completez de la magnitud absoluta fotografica de los ECAs

La funcién de distribucién acumulada N(d) de los didmetros de los ECAs es derivada de una
funcion exponencial que representa la distribucion de las magnitudes absolutas fotograficas de los
asteroides.

En la figura 3.1 se observa que en el intervalo de magnitudes absolutas fotograficas 14< H<
15.5, la muestra presenta completez, es decir, que se puede asegurar que en ese intervalo se tienen
todos o casi todos los asteroides que existen con esa magnitud.

Poveda y colaboradores (Poveda et al,1999) mostraron que la distribucion de las magnitudes
absolutas de los NEAs tiene la forma funcional,

N(<H)=e™ (3.1)

La ecuacion de la recta definida por los puntos donde la muestra es completa (figura 3.1) esta
dada por

Y =13737X -17.435 (3.2)

Por lo que la ecuacion (3.1) se transforma en
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L3TATH -17.435
N=e

O bien en

N - Ael.l?l?h‘ {3‘3)
donde

A=e" = 26x10°%

Con albedos y densidades apropiados la funcion de luminosidad dada por la ecuacion 3.3 se
puede transformar para encontrar la funcién de distribucion de los didmetros.

Adoptando la relaciéon de Shoemaker (Shoemaker, 1982) que relaciona la magnitud absoluta y
el diametro, se tiene que

H =30.61-5logd - 2.5log p,, (3.4)

donde d es el diametro del asteroide en metros y py es el albedo del asteroide. En este caso vamos a
tomar p, =0.155, que corresponde al albedo de un asteroide tipo S (Poveda,et al.,1999), debido a que la
mayoria de los asteroides cercanos a la Tierra son de este tipo (Kowal, 1996).

Sustituyendo (3.4) en (3.3) tenemos
N(Z d)= Aeah‘ e Ael.]?JTI(SO.SI—Sbgd—I.ﬂogp,} (3‘5}

de donde obtenemos que

N(zd)=(7.8x10")(d ") (3.6)

Por otro lado tenemos que a pesar de todos las investigaciones para determinar la proporcion de
asteroides de tipo S con respecto a los de tipo C no se ha encontrado una evidencia clara para asumir
que la poblacion de los asteroides tipo S sea mayor que la poblacién de tipo C o viceversa (Poveda et.
al.,1996). Por esta razon Poveda y colaboradores consideran tres posibilidades.

a) El mismo nimero de asteroides tipo S y tipo C.

b) Poblacién compuesta de 70% de asteroides tipo S y 30% de asteroides tipo C.

c) Poblacion compuesta de 70% de asteroides tipo C y 30% de asteroides tipo S.

Nosotros tomaremos exclusivamente el caso (b) debido a que como se mencioné anteriormente los

asteroides de tipo S constituyen la mayoria de los asteroides cercanos a la Tierra.
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De acuerdo a la proporcion de asteroides tipo S y tipo C, se tiene la siguiente distribucion de los

didmetros de los ECAs (esta funcion es vélida para los tres casos lo tinico que cambia es la proporcion).
N, (>=d)=(1+A)n(d)=7.8X10"d**(1+ 1)
donde 4=0.3/0.7=0.428.

Finalmente tenemos que
N, (>=d)=1.1138x10"d7* (3.7)
que es la funcion de distribuciéon acumulada esperada de los didmetros de los asteroides que cruzan la

orbita de la Tierra.

Funcién de luminosidad de los ECAs
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Figura 3.1 Gréfica que muestra la distribucién acumulada de la magnitud absoluta de los ECAs. Donde se muestra una completez para el
intervalo que va de 14<H < 15.5.
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3.1.4 Distribucion de los didmetros de los ECAs

Partiendo de la ecuacion (3.7) se hizo la funcién de distribucién acumulada de los didmetros de
los asteroides que cruzan la orbita de la Tierra (ver figura 3.2) y lo que se obtuvo es que los asteroides
con diametros mayores o iguales a 1 km son aproximadamente 1500, esto concuerda con la estimacién
de la figura 2.5. De igual forma los resultados obtenidos en este trabajo, fueron comparados con la
funcién de distribucion de Poveda (Poveda et al.,1999) y de Mc,Fadden, 1994) encontrando bastante
semejanza, en la cantidad de asteroides mayores o iguales a 1 km que cruzan la érbita terrestre. En
otros puntos de la grafica, las rectas que representan la distribucién son diferentes aunque no
significativamente. Esto puede deberse al, esto se debe quiza al intervalo de completez en la
distribucion de magnitud absoluta fotografica, ya que como se menciond anteriormente nuestra
distribucion tiene una completez que esta entre 14<H<15.5 y la completez de Poveda et al. esta entre
12<H<15.5.

El interés de saber la cantidad de asteroides con didmetros mayores o iguales a 1 km que cruzan
la 6rbita de la Tierra obedece a que asteroides con ese didmetro representan un gran peligro para la vida
ya que provocarian una catéstrofe global. De acuerdo con la figura 1.14, este tipo de eventos tienen una
periodicidad de cien mil afios.

En la figura 3.2 se muestran las funciones de distribucién acumulada del diametro de los

asteroides que cruzan la 6rbita de la Tierra.

Distribucién Acumulada de Diametros e
L3 M Fadden, 1994

=d)
]
f:
P
|

N (>
4

2 45 -1 05 ] 0s 1
Diametro (Km)

Figura 3.2. Funciones de distribucién de los didmetros de los asteroides que cruzan la érbita de la Tierra de Poveda et al. y esta tesis. Se
puede observar que para didmetros de 1 km , las estimaci son muy semejantes a los datos de Mc Fadden, 1994.
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3.2 Caracterizacion de los parametros orbitales de los ECAs.

3.2.1 Funcién de distribucién de las inclinaciones.

La funcion de distribucion de las inclinaciones de los ECAs muestra que aproximadamente el

80% de los asteroides que cruzan la érbita de la Tierra tienen una inclinacién menor a 20° (figura 3.3).

Distribucién de la inclinacion de los ECAs
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inclinacion de los ECAs (en grados )
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Figura 3.3. Muestra la funcion de distribucién de la inclinacion de los ECAs. En el eje vertical, N, significa nimero de asteroides con

inclinaciones entre ie i+di

3.2.2 Relacion entre la excentricidad y la inclinacién

En la figura 3.4 se muestra la relacion entre la excentricidad y la inclinacién; podemos observar

que si la inclinacion es menor que aproximadamente 20° con respecto a la ecliptica, se concentra un

nimero mayor de asteroides tal como se observé en la figura 3.3, pero no hay una relacién clara entre

la excentricidad y la inclinacion, es decir sin importar la inclinacién de la 6rbita de los ECAs sus

excentricidades abarcan un intervalo amplio de valores que en general estan entre 0.1 y 0.9.
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Relacion excentricidad - inclinacion de los ECAs
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Figura 3.4  Relacion entre la excentricidad y la inclinacién de las 6rbitas de los ECAs. En esta grifica lo que se muestra es que la

mayoria de los asteroides que cruzan la érbita de la Tierra tienen una inclinacion pequeiia lo que hace que sean més peligrosos.

3.2.3 Funcion de distribucion del semieje mayor de los ECAs

En la figura 3.5 se muestra la funcién de distribucién del semieje mayor de los ECAs

200
>
¢
150 ® ¢
. &
= 100 ry & ¢
[
L 2
50 {—
L ]
o4 R Mooy : -, S
0,5 15 2 2,5 3 35

semieje mayor (U.A)
Figura 3.5. Grifica que muestra la funcién de distribucién del nimero de asteroides que tienen semiejes comprendidos entre a y a+da, en

donde se puede apreciar que la moda se encuentraen 1.15 U.A.
De acuerdo con la grafica de la figura 3.5 observamos que la moda de la distribucién de
semiejes de los ECAs estaen 1.15 U.A.
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3.2.4. Relacion entre la excentricidad y el semieje mayor de los ECAs

En la figura 3.6 se muestra la relacion entre la excentricidad y el semieje mayor de los ECAs. Es
importante remarcar que los asteroides que tienen un semieje mayor, menor a 1 U.A corresponde a los
Aton y los que tienen un semieje mayor, mayor a 1 U.A. corresponde a los Apolo. Por lo tanto
podemos identificar que conforme aumenta el semieje mayor de los Aton, su excentricidad tiende a
adquirir valores en un intervalo mas amplio, mientras que los Apolo tienden a aumentar su
excentricidad conforme aumenta su semieje-mayor. Esto implica que a semiejes mayores mas grandes,
los asteroides Apolo tienen que tener una excentricidad mayor para que la 6rbita en la cual se mueven
pueda cruzar la 6rbita de la Tierra, de lo contrario no la cruzarian y no serian del grupo de los ECAS.
De igual manera, conforme el valor del semieje mayor de los Atén disminuye, su excentricidad tiende

a crecer, pues de otra forma no cruzarian la drbita terrestre.

relacion exc-semieje de los ECAs

04

02

3000 3500 4.000

semisie mayor (L.A)

Figura 3.6. Muestra la relacion entre la excentricidad y el semieje-mayor. Gran Parte de los asteroides con semieje-mayor,
menor a una unidad astronémica corresponde a los asteroides Atén.
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3.3. VELOCIDAD DE IMPACTO DE LOS ECAs

3.3.1. Modelos geométricos para calcular la velocidad de impacto

Los asteroides que cruzan la 6rbita de la Tierra son usualmente identificados después de muchas
observaciones para asi poder determinar su 6rbita precisa; por lo que los asteroides que se han venido
descubriendo no son declarados ECAs hasta que su orbita se ha calculado de manera rigurosa. De
acuerdo a los datos reportados por el centro de planetas menores, al menos un objeto se descubre
diariamente.

Si el sistema solar fuera bidimensional, todas las 6rbitas que cruzan la orbita de la Tierra se
intersectarian con ella, pero como el sistema solar es tridimensional, un cuerpo que cruza la orbita de la
Tierra usualmente pasa por abajo o por arriba del plano de la ecliptica. Las érbitas de los planetas son
casi coplanares con la érbita de la Tierra y la mayoria de ellas tienen angulos de inclinacién menores a

20°.El angulo entre los dos planos orbitales es llamado inclinacién i (ver figura 3.7).

Figura 3.7. En esta figura se muestra la geometria de la érbita de un objeto que cruza la érbita de la Tierra. Aqui, i es la inclinacién
(dngulo entre los planos orbitales). (Lovell, 1954).

Por otra parte, la velocidad minima de encuentro entre un planeta y un asteroide es la velocidad

debido al campo gravitacional del planeta donde impacte el objeto. La méxima es la combinacion de la

48



velocidad de escape, la velocidad orbital heliocéntrica y la velocidad del objeto al entrar a la érbita del
planeta (velocidad relativa). Para el caso de la Tierra, se estima que la velocidad de un meteorito antes
de impactarse oscila entre los 11 km/s y los 72 km/s, la velocidad minima queda establecida por la
velocidad de escape del campo gravitacional terrestre, Ve = 11.2km/s. Para otros cuerpos planetarios
estas velocidades varian dependiendo de su masa y velocidad orbital.

La velocidad méaxima corresponderia a una colision completamente de frente con la Tierra, tal
seria el caso de un cuerpo que tuviera una drbita retrégrada (es decir se trasladara alrededor del Sol en
sentido contrario al de los planetas) y situado en la ecliptica (plano de la o6rbita terrestre). La velocidad
del asteroide seria entonces practicamente igual a la velocidad de la Tierra, Vo = 30km/s (ver apéndice
C) de manera que la velocidad relativa seria igual a 2Vo. A esta velocidad hay que sumarle el
incremento de velocidad debido a la caida del asteroide en el campo gravitacional terrestre, que es igual
a Ve. Por lo tanto, la velocidad maxima de colisién seria de 2Vo+Ve, es decir, aproximadamente
71.2km/s.

Los experimentos a escala del impacto de un asteroide han mostrado que sélo una pequefia
fraccion de los asteroides “caen” (llegan a la Tierra) con velocidades superiores a unos 40Km/s
(Kowall,1996).

La fuerza de atraccion entre dos cuerpos con masas M y m estd dada por la fuerza

gravitacional, es decir

é 3.7)

Considerando el movimiento de una particula sobre una érbita eliptica y la ecuacion anterior se
llega a que la velocidad orbital de un asteroide va a depender tanto de su excentricidad, como de su
semieje mayor. (Para ver detalles del desarrollo ir al apéndice D).

La velocidad en cualquier punto en una drbita eliptica esta dada por:

GMa(l -é’ )
Vorbumf = T {3‘8)

donde M es la masa del cuerpo grande, en este caso la masa del Sol la cual tiene un valor de 1.98x10*
kg y G es la constante de gravitacion universal igual a 6.67x10"''Nm? kg . Donde a, es el semieje
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mayor de la 6rbita del asteroide en metros, e, su excentricidad y r es la distancia que existe entre el
asteroide y el Sol en metros. En nuestro caso r es una unidad astrondémica, pues es donde se quiere
saber la velocidad que tendria el asteroide si chocara con la Tierra.

La velocidad relativa esta dada por la siguiente relacion (para ver desarrollo ir al apéndice E).

Ve =\/V2 +Va§

Tierra teroide

W,V

ierra " asteroide

cosi (3.9)

donde la velocidad orbital de la Tierra (Vrira), €8 aproximadamente 29660.507m/s, aunque
generalmente se redondea a 30,000 m/s..e i, es el dngulo de inclinacién de la orbita del asteroide con
respecto a la ecliptica.

Para tener una mejor comprension de la velocidad de impacto, se desarrollaron tres modelos
geométricos en los cuales se analizan las diferentes posibilidades en las que podria impactar un

asteroide

3.3.2. Primer modelo de impacto

5T S
’,/ \\\
e ~,
T centro de la Tierra
-
T B e
T o e
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- st —
o e
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Figura 3.8. Esquema en el cual el asteroide impacta de lleno con la Tierra.

En este modelo se hace la suposicion que la velocidad relativa del asteroide es colineal con el
inverso aditivo de la velocidad de escape, por lo cual no hay componentes vectoriales y el célculo de la
velocidad de impacto se limita a una suma de rapideces, (rapidez relativa entre el asteroide y la Tierra)
mas la magnitud de la velocidad de escape terrestre:

Vimp.= Vrel + Vesc., (3.10).
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Donde Vin, es la magnitud de la velocidad de impacto, V. es la velocidad relativa entre el asteroide y
la Tierra y V. es la velocidad de escape debido al campo gravitacional terrestre.,

Este caso es semejante al caso cuando el asteroide viaja en la misma orbita de la Tierra (caso extremo)
en donde la velocidad de impacto es la velocidad relativa del asteroide con respecto a la Tierra, mas la
velocidad de escape de la Tierra. En este primer modelo la tnica diferencia es que la trayectoria del
asteroide no es la misma que la de la Tierra, pero se supone que el objeto impacta de lleno con la Tierra

de tal manera que el angulo de impacto es de 90°.

En la figura 3.9 se muestra la funcion de distribucion de la velocidad de impacto, en donde
podemos observar de acuerdo a la grafica que el 50 % de los asteroides tienen velocidades entre 11.2
km/s y 19.0 km/s, asi mismo la velocidad de impacto del 75 % de los asteroides se encuentra entre
11.2 km/s y 23.1 km/s; de aqui podemos decir que la velocidad mas probable de impacto para éste
modelo es de 17.0 km/s = 4.05 km/s .
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Figura 3.9 Gréfico que muestra la velocidad més probable de impacto de los ECAs con la Tierra, bajo el modelo de impacto radial con la
Tierra. El valor es de 17.0 km/s & 4.05 km/s.
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3.3.3. Segundo modelo

Velocidad orbital del asteroide
‘ Ty

s

-

Velocidad de escape

Figura 3.10. Muestra un esq de la velocidad de imj y de un asteroide con la Tierra, en donde el dngulo de impacto mds probable

para este caso es de 57°.

Este modelo es el que se utiliza cominmente para calcular la velocidad de impacto. En €l, la

velocidad de colision de un asteroide con la Tierra esta dado por

Vo =V +V2 3.11)

El modelo describe que cuando un asteroide pasa cerca de la drbita de la Tierra, ésta lo atrae
gravitacionalmente.
Shoemaker y Pierazzo (Shoemaker, 1962) y Pierazzo y Melosh (2000) han encontrado que el

angulo mas probable de impacto es de alrededor de 45° con respecto a la horizontal. Si calculamos el

angulo de impacto que resulta de éste modelo haciendo simplemente la suma vectorial de PtV
y calculando el angulo respecto a la horizontal del vector resultante, vemos que el angulo de impacto

mas probable no es de 45°, si no de aproximadamente 57°. Geométricamente, tenemos
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Vrel >

V V.
1gA=—c = A=arctg V"‘ =57"

rel rel

Haciendo un analisis grafico con las velocidades relativa y de escape, se muestra que el angulo mas
probable de impacto bajo éste modelo (como se dijo anteriormente) es de 57° (figura.3.11). Esta
observacion nos llevé a plantearnos la pregunta ;Qué pasaria con los valores de la velocidad de

impacto si obligdramos al objeto a impactarse a 45%

cantidad de asteroides (N)
g

=
L ]

15 20 25 30 35 40 45 50 55 60 65 70 75 80 85 80

Anniiln de imnarta an aradne

Figura 3.11. Es quema que muestra la distribucién del 4ngulo mas probable de impacto calculado respecto a la horizontal haciendo la

suma vectorial de F ret + V esc .el cual es de 57° aproximadamente
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En la figura 3.12 se muestra la funcién de distribucion de la velocidad de impacto. Asi mismo la
velocidad de impacto del 75 % de los asteroides se encuentra entre 11.2 km/s y 16.4km/s, de aqui

podemos decir que la velocidad mas probable de impacto para éste modelo es de 13.0 km/s + 1.3 km/s.
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Figura 3.12 Grifico que muestra la velocidad mas probable de impacto segiin este modelo. La velocidad més probable es de 13 x10°m/s

aproximadamente.

Segun Chyba, aproximadamente el 50% de las colisiones ocurren a velocidades por debajo de 15 km/s.
Haciendo la funcion de distribucién acumulada de la velocidad anterior se tiene que el 50% de los
asteroides que pueden impactar con la Tierra lo harian a menos de 15 km/s, por lo que la velocidad

antes encontrada satisfaria lo encontrado por Chyba (Chyba,1991).
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3.3.4 Tercer modelo

Velocidad orbital —

-

Velocidad de impacto

Figura 3.13. Esquema que ilustra el angulo Y al momento de entrar a la Tierra y el angulo de 45° al momento de impactarse.

Este modelo contesta la pregunta ;Qué pasaria con los valores de la velocidad de impacto si
obligéramos al asteroide a impactarse a 45" .
En este modelo suponemos que el angulo de impacto debe ser de 45° por lo que hicimos un
esquema que nos permitiera ver que el vector de la velocidad de escape, el vector de la velocidad de
impacto y un vector que fuera paralelo con la horizontal formaran un tridngulo rectangulo isdsceles.

De aqui podemos ver de acuerdo a la figura 3.14 que

Vtsc Ly Vr!.f
sen B sen 135
135V
B = arcsen [M} (3.12)
rel
Por otro lado se tiene que
C=A+90° (3.13)
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y 180" = 135+B+A (3.14)

A=45— B, de A tenemos finalmente que

C=135"-B (3.15)

vel, rel

Vel, esc

vel. esc / 135

Figura 3.14. Se muestra un esquema de las relaciones trigonométricas en donde se encuentra el dngulo C de tal forma que el dngulo de

impacto sea de 45° con la Tierra en el momento de hacer contacto.

Una vez que hemos encontrado C (C no es un angulo fijo ya que cambia dependiendo de la
velocidad relativa del asteroide), podemos calcular la magnitud de la velocidad de impacto haciendo

uso de la siguiente ecuacién

Voo = V2 +VE =2V, ¥, cosC. (3.16)

esc
De nuestros resultados observamos que no es posible determinar la velocidad de impacto

mediante este modelo para el 50% de la muestra ya que las velocidades involucradas son tales que no

permiten que se forme un tridngulo con las caracteristicas geométricas mostradas en la figura 3.13

56



A continuacion, en la figura 3.15 se muestra la funcién de distribucién de la velocidad de
impacto mas probable para este modelo. Haciendo un anélisis de la distribucién igual que en los
modelos anteriore':.i, podemos observar que el 50 % de los asteroides tienen velocidades entre 11.2 km/s
y 15.5 km/s, asi mismo la velocidad de impacto del 75 % de los asteroides se encuentra entre 11.2
km/s y 20.3 km/s; de aqui podemos decir que la velocidad mas probable de impacto para éste modelo
esde 18 km/s £ 2.3 km/s.

Debemos sefialar que a un 50 % de los asteroides no se les pudo calcular su velocidad de impacto

mediante este método, y por tanto no fueron contemplados en la funcién de distribucion.
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Cantidad de asteroides
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5 10 15 20 25 30 35 40 45
Velocidad de impacto ( km/s)
Figura 3.15.. muestra la velocidad mas probable de impacto de los ECAs que impactan a 45" con la Tierra. De acuerdo con el gréfico, la

velocidad més probable es de 18 km/s. £ 2.5 kn/s.
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3.4 ENERGIA

La energia liberada en el momento del impacto es muy importante ya que es la responsable de
los dafios que puede sufir el planeta o el drea donde se impacta el objeto. La energia se puede calcular
si sabemos la velocidad con que puede impactar un objeto en la superficie planetaria, la densidad de
dicho objeto y su didmetro, suponiendo que el objeto es esférico. Con esta informacién es posible
saber cual sera la energia producida en el momento del impacto y a su vez poder hacer una estimacion
de la catastrofe que causaria.

En este trabajo tesis, para calcular la energia de impacto, suponemos que el impacto seria con
un asteroide tipo S ya que la mayoria de los ECAs son de este tipo. Un asteroide tipo S tiene una

densifiad, &, =2400 kg;’m3 (Poveda et. al,1999). Utilizando la siguiente ecuacion obtenemos la cantidad

de energia liberada.
E =-;-m y? 3.17)

Tomando la ecuacién 3.4, que relaciona la magnitud absoluta, el diametro y el albedo, donde el

albedo para los asteroides tipo S es de P, =0.155 (Poveda et. al,1999), tenemos la siguiente ecuacion.

[H+2.5(-0.809668301)-30.61 [ i]w.sz
d=10 E: =10t *

Una vez encontrado el diametro para cada uno de los objetos tenemos que
m=8y (3.18)

donde v es el volumen, por lo tanto tenemos que

s 2400kg / m® 7 (d)’
6

= (1256kg / m*) d* (3.19)
Sustituyendo los valores de la masa y la velocidad encontrados para cada uno de los asteroides
de la muestra en la ecuacion 3.17, obtenemos la energia de impacto con la Tierra.
A continuacién se muestra la relacién entre el diametro de un asteroide y la carga equivalente en
megatones que se produciria en un impacto con nuestro planeta si utilizamos las velocidades calculadas

en el caso 2 (ver figura 3.16).
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Relacion entre el didmetro y la energia

¥
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Figura 3.16. Grafico que muestra el aumento de energia conforme aumenta el didmetro de un asteroide suponiendo asteroides de tipo S.

En la figura 3.16 también se muestra la energia producida por asteroides como los que
impactaron en Chicxulub, Arizona (Meteor Crater) y el evento de Tunguska, dichos eventos ocurren
en tiempos grandes comparados con la vida humana. De acuerdo con la figura 1.14, eventos como el de
Chicxulub ocurren en un intervalo de tiempo de 10® afios aproximadamente, eventos como el del
Meteor Crater ocurren en promedio entre 1000 y 10 000 afios y como el de Tunguska ocurren en
promedio entre 100 y 1000 afios.

Otra nota interesante a la figura 3.16 es que se obtienen resultados similares a los de otros
autores ya que objetos con energias del orden de 5 x 10° MT corresponden a objetos con diametros
mayores a 1 km. En este sentido, el trabajo aqui expuesto también apoya la busqueda de objetos
mayores a dicho didmetro, ya que son los potencialmente peligrosos para la vida en la Tierra. Los

mecanismos para evitar una colisiéon que pudiera afectarnos, queda fuera del objetivo de este trabajo.
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Capitulo IV

Conclusiones

El desarrollo de este trabajo de tesis nos ha llevado no sélo a encontrar la velocidad mas
probable de impacto con la Tierra de los asteroides que cruzan su 6rbita, (13.2 km/s), si no que ademas
nos ha revelado algunas de sus caracteristicas orbitales como son sus inclinaciones y excentricidades.
Asi mismo, se hizo una estimacion de las dimensiones de estos objetos mediante una transformacion de
su funcién de luminosidad y de la energia transferida durante un impacto. En este altimo punto, se
obtuvo el mismo resultado que en otros trabajos en el sentido de que los objetos potencialmente
peligrosos tienen dimensiones mayores a 1 km de didmetro.

De los analisis que se hicieron sobre la funcién de distribucion de las inclinaciones, lo que
podemos decir es que la mayoria de los ECAs tiene una inclinacion menor a 20° y aunque no hay una
relacion clara entre la inclinacién y la excentricidad, se pudo observar que conforme la inclinacion es
menor de 20, aproximadamente, sus excentricidades abarcan intervalos entre 0.1 y 0.9.

En donde si se observa una relacion estrecha es entre la excentricidad y el semieje mayor, ya
que en el caso de los asteroides tipo Atén, conforme aumenta el semieje mayor su excentricidad tiende
a adquirir valores en un intervalo mas amplio, mientras que para los Apolo su excentricidad tiende a
aumentar conforme aumenta su semieje mayor. La razon de esto es esencialmente geométrica.

Con respecto a los diametros de los objetos que cruzan la érbita de la Tierra, utilizando la
prueba de completez se encontré que aproximadamente 1500 objetos mayores a 1 km deberian estar
cruzando la orbita de la Tierra. De acuerdo a los datos del centro de planetas menores que empleamos,
existen alrededor de 300 objetos registrados con estas caracteristicas. Lo anterior implicaria que solo
una quinta parte de los asteroides con estas dimensiones ha sido registrada por lo que aun es necesario
un gran esfuerzo para detectar todos los asteroides potencialmente peligrosos.

El intervalo de completez que nosotros encontramos segtn la funcién de distribucién esté entre
14 y 15.5, es decir que podemos estar seguros de tener casi todos los objetos con estas magnitudes. Lo
relevante es que para objetos de 1 km de didmetro, nuestra funcién de distribucién acumulada de los

didmetros es muy parecida en ese punto a la de Poveda et. al. (1999) y a la reportada en la figura 1.14.
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Antes y después de este punto, las tres relaciones difieren un poco, por ejemplo la funcién de
distribucién de Poveda y colaboradores (1999) tiene un intervalo de completez que va de
12 < H <15.5, por lo tanto creemos .quc la diferencia entre las funciones de distribucién acumulada de
los didmetros se debe a que Poveda et. al tomaron como muestra a los NEAs mientras que nosotros
tomamos sélo a los ECAs que son los que realmente cruzan la orbita de la Tierra. En nuestro caso, el
nimero de objetos menores a 1 km es mayor que las estimaciones que han aparecido en la literatura.

Con respecto a la velocidad de impacto, ésta va a depender en gran medida de la velocidad
orbital del asteroide y en consecuencia de la velocidad relativa entre la Tierra y el asteroide. Para hacer
una buena estimacion de la velocidad de impacto se analizaron tres modelos.

En el primer modelo, la velocidad de impacto se calculd suponiendo que el asteroide en su
6rbita impacta de lleno con la Tierra, en este caso el impacto se llevaria a cabo a 90° y la velocidad mas
probable encontrada es de 17 km/s aproximadamente.

En el segundo modelo para calcular la velocidad de impacto se supone que al pasar el asteroide
en su orbita en las cercanias de la drbita de la Tierra, ésta lo atrae gravitacionalmente. En este caso, la
velocidad de impacto es la suma vectorial de la velocidad relativa delasteroide respecto a la Tierra y al
inverso aditivo de la velocidad de escape.

Después de hacer un analisis sobre la funciéon al momento del impacto, concluimos que la
velocidad de impacto promedio de un ECA con la Tierra es de 13 km/s aproximadamente.

En el tercer modelo se impone que el angulo de impacto es de 45°, bajo esta premisa se obtuvo
que la velocidad de impacto mas probable es de 18 km/s, obviamente este modelo no lo podemos tomar
como representativo para cumplir con nuestro objetivo, debido a que al 50% de los asteroides no se les
pudo calcular su velocidad de impacto.

Una vez analizados los tres casos, se adopto el segundo modelo como més confiable porque una
colisién de “frente” con la Tierra es menos probable que una colision en la cual el asteroide es
atrapado, ya que las orbitas de los asteroides no intersectan exactamente la orbita de la Tierra. Con
respecto al tercer modelo la ventaja radica en que en éste ultimo no es posible obtener la velocidad de
impacto para la mitad de los objetos, lo que no permite sostener conclusiones adecuadas.

Un punto interesante es que, independientemente del modelo empleado, se obtuvo que la
velocidad de impacto mas probable es menor de 20 km/s que es el valor que normalmente se utiliza
para realizar los calculos de energia. La propuesta de este trabajo es utilizar un valor de 13 km/s para

estos calculos.
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APENDICE A

ECUACIONES DE LA DINAMICA DE MOVIMIENTO CON ACELERACION CONSTANTE

A) X =(V,COS )t

B) V,=Vqcos 8

C) Y =(Vesen )t -1/2gt?
D) Vy-Vgsenf-gt

Combinando A y C se tiene

1 .
y_ (Vsenb)t ~3 gt ) (Vsent)t ) o g & "
x (V cosB)t (Vcos8)t  (2V cos8)t 2V cos@
Despejando t de la ecuacion A y sustituyendo en E)
Setiene 2 =xtand- —‘g-———z—x2 Esta ecuacion es la de una parabola con eje paralelo al
% 2(V cos)

eje y.

El alcance lo encontramos haciendo Y =0

2 [senﬂ)z(yz cos’ 6’] :
g == i cos@ _ V*2senfcos@

2(V cos8)’ g g

Como 2senflcosf = sen28 =

Vsen26
x —3
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APENDICE B

ANGULO DE IMPACTO

En 1962 Shoemaker demostré que el éngulo de impacto més probable de un objeto que se aproxima a
un planeta, desde una direccion al azar, es de 45°. En éste apéndice se reproduce dicha demostracion.

Vamos a considerar dos casos: el de un planeta sin masa y el de otro con masa.

T T p—

,.
\

R
(a) Esfera de masa homogénea (b} Esfera sin masa

Los diagramas a y b ilustran el 4ngulo de incidencia de objetos que se aproximan a un planeta esférico

desde una direccion aleatoria.

Caso 1: planeta sin masa.

Consideremos una esfera sin masa de radio r y un meteorito que se aproxima a ella en una
direccion al azar. Imaginemos un circulo de radio r perpendicular a la trayectoria del meteorito. Dentro

de este circulo, cualquier punto tiene la misma probabilidad de ser “golpeado por el meteorito que otro,
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por lo tanto, la probabilidad total de que el meteorito golpee algiin punto dentro del circulo estd dada

por:
P=IMM¢=Am2ﬂ
0

donde A es una constante que normaliza a 1 la probabilidad de que ocurran todos los eventos posibles.
La frecuencia con la cual un meteorito pasa a través de un punto a una distancia x del centro del
circulo es
dP = 2A 7 xdx 0<x<r y
x=rseni

Donde i es el angulo zenital de incidencia del meteorito con la esfera.

Como dx = rcosi di, entonces

dP = 2 Amrsenircosidi = Amr’sen2idi = sen2idi

y el angulo de incidencia mas probable es de 45"

Caso 2: Planeta con masa:
En el caso de un meteorito que se aproxima a un planeta con masa ( es decir con un campo
gravitacional), la probabilidad de que intercepte un plano, perpendicular a la trayectoria de un

meteorito dentro de la seccion eficaz de captura de radio R es,

P=AzR2=1
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Donde A igual que en el caso anterior es una constante de normalizacion. La probabilidad de que el

n__wteorito pase a través de un punto a una distancia x del centro de la zona de captura es
dP = 2A rx dx,

por otro lado se tiene que por conservacion del momentum angular se tiene que,
mxV,_ =mrV,

donde m es la masa del meteorito, ¥, es la velocidad del meteorito a una distancia infinita del planeta,
V. es la componente tangencial de la velocidad del meteorito al momento del impacto y r es el radio
del planeta. Si V, es la velocidad del meteorito al momento del impacto e i es el angulo zenital de
incidencia, entonces.

Va=seniV,,

_ rV,seni
V.

w

rV,_ cosidi
V.

=

dx =

F i gy 2172
dP=2Ax[rV,semJ[rV, cos:d:)= AnrV,

= > e sen2idi

] L] L)

Notando que seni =1, cuando x =R, por lo tanto se tiene que

272
De donde Am'TK =1 ydP=senidi

Por tanto, en este caso también se cumple que el dngulo de incidencia mas probable es de 45
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APENDICE C

Calculo de la velocidad orbital de la Tierra

Supondremos que la Tierra describe un 6rbita circular de radio R=1.49x10'"' m alrededor del
Sol. Aplicando la ecuacion de la dindmica del movimiento circular uniforme, obtenemos la velocidad

constante V, de la Tierra en su movimiento de traslacion alrededor del Sol.

v GMM [Gad
ML — 3 V= :
R R? ¥ R

Esta ecuacion también es valida para encontrar la velocidad media orbital de un objeto en una orbita

eliptica.

Los datos que se precisan son:

« El radio de la 6rbita circular de la Tierra, R=1.49x10"' m.
« Lamasa del Sol M;=1.98x10*" kg

El resultado es ¥,=29771.6 m/s =~ 30000m/s

El periodo de la Tierra o tiempo que tarda en dar una vuelta completa es

3
_p:@=2ﬂ R

Z I, =363 96 dias
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APENDICE D

VELOCIDAD DE UNA PARTICULA EN UNA ORBITA ELIPTICA

Para calcular la velocidad de un cuerpo pequefio que se mueve en una oOrbita alrededor de un

cuerpo mayor, usamos la ecuacion de la fuerza gravitacional.

ma=F=— GA:‘m é, Por otro lado tenemos que la aceleracion esta dada por
r
i sgr | gmm (@ e GM . fipez
a=(F-r-6)e, +(0 +—rf)é, =———e, Como la componente es radial, implica que
" r r
;—ré*=—Gf" y (D1)
r
a D os
G+=r0=0 (D2)
r

Asi mismo si multiplicamos (D2) por r* tenemos
ré+2rr6=0 (D3)
Por otro lado tenemos que la velocidad esta dado por V =r4.

Para una elipse se tiene que

P

= (1+ecos®) B

Derivando tenemos: 7 = M y multiplicando y dividiendo por P tenemos

(1+ecosf)

PPGesent) | [ P ]2 efisend _ r*@esent

"= P(+ecosf) \l+ecosd) P P

o
IO Ge;enﬁ (D5)
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(2:‘:’5‘4— rzé)esena +ri@ecosd

e ( 2r7@esend + rBesend + r*6 ecos 9] B [
P P

Pero por (C) tenemos que 26 +2r76 =0

192
:”_,zri?e;osﬁa (D6)

Por otro lado tenemos de (D4) que
(D7)

ecos@=£—l
i

y sustituyendo (D7) en (D6) tenemos

r6? (f - IJ
5 r
=
P
Como V =r6, entonces sustituyendo en (D8) tenemos
(D9)

2
;=V_(£_1)
:

P

(D8)

Como ré? =£—V—z.
r r

Sustituyendo (D9) en (D1) tenemos
it TOM —V—z(f-l o R
r P\r r r
V_"_V_z_ V2 _-GM
r P r r
V= GﬁfP pero P = a(1-¢%).

Por lo tanto la velocidad de impacto esta dado por

- ‘GMa(inez)
r

(D10)
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APENDICE E
VELOCIDAD RELATIVA ENTRE DOS CUERPOS
Haciendo un analisis geométrico de la velocidad relativa se tiene lo siguiente. Sean A y B dos

cuerpos moviéndose (en éste caso la Tierra y un asteroides) en su orbita respectiva. Utilizando como

sistema de referencia los ejes (X,Y,Z) en el Sol.

Sol Tierra
Vral
Vas
v
VT =7,
V,=V,-V,

Por consiguiente para obtener la velocidad relativa de dos cuerpos se restan sus velocidades con

respecto al observador (en este caso un observador en la Tierra)

La magnitud de la velocidad relativa entre dos cuerpos esta dada por:

JVZ +V2-2V ¥, cos6

La velocidad del asteroide con respecto a la Tierra esta dada por

2 2
Vre! = \/Vﬂ'erra + V

asteroide

V. V CcoSi

Tierra " asteroide
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