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Capitulo 1

Introduccion

Una de las lineas de investigacién del Grupo de Ciencias Planetarias de la Univer-
sidad de Alicante aborda la estructura interna de los pequenos cuerpos del Sistema
Solar, como asteroides y cometas, junto con algunos de los aspectos dinamicos de la
colisién entre ellos. Segun la definicion establecida por la Unién Astronémica Inter-
nacional (22 de agosto de 2006), se denomina colectivamente ”pequetios cuerpos” del
sistema solar -en inglés, Small Solar System Bodies- aquellos objetos que, orbitando
en torno al Sol, no cumplen las condiciones para ser considerados planetas, planetas
enanos o satélites.

1.1. Pequenos cuerpos del sistema solar

De acuerdo con la definiciéon actualmente aceptada, reciben el nombre de pe-
quenos cuerpos aquellos objetos que carecen de la masa suficiente para adoptar una
forma basicamente esférica; es decir, no poseen la gravedad suficiente para vencer
las fuerzas internas de un sélido rigido y adquirir la esfericidad tipica de los demas
cuerpos astronomicos. La estructura interna de muchos de estos cuerpos se corres-
ponde probablemente -para didmetros entre 200 m y 100 km- con la de cimulos de
fragmentos, denominados agregados gravitacionales o ”pilas de escombros” (rubble
piles, en inglés), cuya mutua atraccién gravitacional los lleva a formar agregados cu-
ya integridad se mantiene en parte por la autogravitacién y en parte por fricciones
internas.

Las lineas de investigacion tipicas, en la mayoria de los estudios sobre la estruc-
tura interna de los pequenos cuerpos en el sistema solar, se relacionan con una serie
de preguntas basicas en este campo de trabajo.
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a) {Cudl es la estructura interna de estos objetos?; json cuerpos monoliticos de
naturaleza rocosa (con las fuerzas de cohesién interna tipicas del estado sélido), o
son méas bien agregados gravitacionales (unidos por las mutuas atracciones gravita-
torias)?

b) {Cudl es la distribucién de masas de sus componentes?; ;sigue algun tipo de
pauta, o las masas de los fragmentos se distribuyen al azar?

c¢) ;Cémo dependen los comportamientos anteriores de las formas de los frag-
mentos que componen estos cuerpos?; ;jinfluye en algo el grado de irregularidad de
los componentes de estos pequenos cuerpos?

d) {Cudl es su respuesta a las colisiones?; jse disgregan con facilidad o resisten
los impactos sin perder la integridad del conjunto?; ;y de qué depende esa resisten-
cia a la desintegracién estructural?

e) ;Cudl es su evolucién al incrementarse su momento angular por efectos no-
gravitacionales?

En la presente tesis nos centraremos en las cuestiones (b) y (¢), ya que en relacién
con (a) partimos de la hipdtesis que los cuerpos se fragmentan en una colisién y se
reacumulan. Se deja para trabajos posteriores la tarea de profundizar en aspectos
estructurales de los pequenos cuerpos no abordados ahora, asi como en el tratamiento
de la resistencia mecanica a la disgregacion en funcion de las condiciones particulares
de la colision.

Afortunadamente, ya que casi nunca tenemos la posibilidad de una experimen-
tacién directa sobre asteroides (fig. 1.1) y cometas, disponemos de procedimientos
numéricos que nos permiten, mediante métodos especializados, construir simula-
ciones virtuales de tales colisiones y de sus efectos dindmicos mas notables. Estas
simulaciones se ven complementadas con experiencias de laboratorio que, a menor
escala, tratan de reproducir los efectos mecanicos basicos ocurridos en estos fenome-
nos de colision.

Sea como fuere, siempre es necesario partir de alguna informacién bien contrasta-
da sobre la que basar las condiciones en las que tienen lugar tales impactos. Sabemos,
por ejemplo, que es la atraccién gravitatoria mutua la causa principal de su esta-
bilidad fisica. Es decir, la estructura interna de los cuerpos pequenos en el sistema
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Figura 1.1: Asteroides FEros (NASA) e Itokawa (ISAS/JAXA)

solar se corresponde con el modelo antes denominado ”pila de escombros” [Campo
Bagatin et al. 2001, Harris et al. 2009, Sharma 2013], conclusién que viene reforzada
por diversos datos observacionales.

Uno de ellos surge del estudio de los periodos de rotacién de estos cuerpos [Hol-
sapple 2007, Holsapple 2010]. Si bien se trata de un asunto de notable complejidad,en
esencia podria resumirse como sigue. De acuerdo con las ecuaciones dinamicas, los
periodos de rotacion de muchos de estos objetos son demasiado breves para que las
fuerzas centrifugas no los fracturen, si es que son bloques monoliticos de material
rocoso. Sin embargo, una configuracién de”pila de escombros explicaria el manteni-
miento de su integridad estructural a pesar de tales fuerzas centrifugas, mediante
las fricciones internas que los diversos fragmentos ejercerian sobre todos sus vecinos.

Otro de los argumentos que apuntan hacia una estructura de agregado gravi-
tacional procede de la comparacion entre la densidad estimada de algunos de estos
objetos y la densidad tipica de los analogos meteoriticos correspondientes a los espec-
tros observados. Ello se deduce de los datos espectroscopicos obtenidos analizando
las longitudes de onda reflejadas por su superficie, junto a la suposicién de que los
materiales detectados en la superficie representa bien la composicién interna del
objeto. Si la densidad de un asteroide resulta notablemente inferior a la densidad
tipica del material de que esta compuesto, parece légico suponer que su estructura
interna debe presentar algin grado de porosidad a gran escala; es decir, macroporo-
sidad, distinta de la microporosidad propia de la estructura muicroscopica de rocas
y meteoritos (fig. 1.2). Esa porosidad es la que corresponde a una estructura interna
como la que denominamos ”pila de escombros”, es decir, un agregado gravitacional
de fragmentos solidos.

Un buen ejemplo de ello lo tenemos en los asteroides Mathilde e Itokawa. Se
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Huecos entre 1os fragmentos
MACRO-POROSIDAD

Hueoos en la estructura del
mineral:
KICRO-POROSIDAD

v

Figura 1.2: Distincién entre la macroporosidad y la microporosidad

estima que Mathilde (con un didmetro de unos 50 km) tiene una densidad de 1,3
g/cm? mientras que su composicién superficial es compatible con la de condritas
carbonéceas, cuya densidad tipica oscila entre 2 y 2,5 g/cm?. Igualmente sucede con
el asteroide Itokawa, cuya densidad es 1,9 g/em?. La condrita ordinaria -material
del que se compone Itokawa- posee, por el contrario, una densidad tipica de entre 3
v 3,5 g/em3. Esa diferencia estimada de densidad a la baja en el asteroide, sugiere
poderosamente una estructura de notable porosidad, como la que corresponde a un
agregado gravitacional [Hilton 2002, Holsapple et al. 2002, Merline et al. 2002, Pravec
et al. 2002, Richardson et al. 2002, Consolmagno et al. 2008, Jutzi et al. 2015, Michel
et al. 2015].

La estructura interna de los agregados gravitacionales proporciona de algiin modo
informacion relevante sobre la historia colisional del objeto de que se trate. Esto
nos lleva a la cuestion principal, concerniente al modo en que se fragmentan estos
pequenos cuerpos segin las condiciones (energia y momento lineal del proyectil,
masa y momento angular del objeto-diana, etc.) de los impactos sufridos. En otras
palabras, ;jcudl es el proceso de fractura de los asteroides?

Contamos basicamente con dos caminos en la busqueda de una respuesta a la
pregunta anterior. Uno de ellos pasa por la realizacién de experimentos de colisién en
el laboratorio, y la posterior extrapolacién de sus resultados, mediante las oportunas
leyes de escala [Holsapple 1993, Holsapple 1994], a sistemas con las caracteristicas
-masa y tamano- de los objetos astrondmicos reales. Esta opcion tiene el gran valor
empirico de los datos obtenidos en las experiencias de colisién, aunque su validez
descansa en la fiabilidad de las leyes de escala aplicadas.

La alternativa, por otra parte, consiste en el desarrollo de experimentos virtuales
de colisién mediante los pertinentes programas de calculo numérico, fundamental-
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mente programas especificos para la realizacién de simulaciones de sistemas materia-
les concretos y el tratamiento de los datos de ellas obtenidos. Entre tales programas
se encuentran el Smooth Particle Hydrodynamics, SPH [Benz 1990, Libersky & Pets-
chek 1991, Benz & Asphaug 1994, Jutzi et al. 2014, Jutzi 2014 a, Jutzi et al. 2015], y
los c6digos Chart to the Three-Halves, o CTH [Leinhardt & Stewart 2011, Leinhardt
& Stewart 2012, Canup et al. 2013, Li et al. 2014].

En estos casos hemos de tener en cuenta las posibles restricciones geométricas
derivadas de la forma del cuerpo que recibe el impacto [Tanga et al. 1999, Campo
Bagatin & Petit 2001]. Cualquiera que sea la via escogida, se trata siempre de
conectar eficazmente el espectro de las masas de los fragmentos de un agregado
gravitacional con los detalles dindmicos del proceso de fractura responsable de esa
estructura.

1.2. Medios granulares

Los pequenos cuerpos del sistema solar, en tanto se hallan formados por una
gran cantidad de fragmentos en contacto mutuo, poseen una estructura que en cierto
modo puede entrar en el ambito de la fisica de los sistemas granulares. Ademas de
ello, no debe olvidarse que materiales granulares compuestos por constityentes de
distintos tamanos se hallan presente en el sistema solar sobre la superficie de diversos
cuerpos pequenios carentes de atmosfera [Tancredi et al. 2012].

Un material granular se define como el que esta compuesto por muchas particulas
solidas individuales, con indepedencia del tamano de dichas particulas. La estatica de
los materiales granulares se ocupa de predecir y calcular la distribucién de tensiones
en el seno del material granular, dando especial importancia a las fuerzas de contacto
con el entorno del sistema. La cinematica y la dinamica de los sistemas granulares
estudian el flujo de estos materiales asi como los gradientes de las fuerzas que pueden
sufrir o producir por su interaccién con el medio circundante [Mehta 2007].

Los medios granulares no se comportan del todo ni como sélidos ni como liquidos;
se compactan como solidos, pero fluyen como liquidos. Pueden adaptarse la forma
del recipente que los contiene, analogamente a los liquidos, pero por el contrario
solo pueden adoptar una serie de formas de equilibrio cuando son abandonados a
la accién de sus propias fuerzas internas. Estos sistemas no sélo se consideran des-
ordenados por su geometria macroscépica (como sucede en un amontonamiento de
arena, por ejemplo), puesto que la forma y la textura de los granulos constituyentes
también contribuyen al desorden del material. Estas caracteristicas, junto con sus
compactaciones amorfas, revisten gran importancia en la dinamica y la estéatica de
los medios granulares.
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Ya que los componentes de un material granular poseen masas muy superiores
a las que podrian verse agitadas por la energia térmica del ambiente, esta clase de
sistemas se consideran atermales, lo que a su vez implica que las configuraciones
granulares no pueden relajarse espontaneamente en ausencia de perturbaciones ex-
ternas. Cuando tales perturbaciones ocurren, dependiendo del cociente de las fuerzas
entre particulas con respecto las fuerzas de viscosidad intersticial, se tendra un régi-
men de flujo macroviscoso o uno de inercia granular. Este cociente, llamado niimero
de Bagnold es menor (N < 40) para los flujos macroviscosos, donde predomina la
viscosidad del flujo intersticial, que para los de inercia granular (N > 40), donde
la viscosidad es despreciable en comparacién con los efectos de las colisiones en-
tre particulas [Bagnold 1955, Bagnold 1966, Andreotti & Douday 2001, Anthony et
al. 2004]. Es obvio que en los casos de reacumulacién gravitatoria, como los que
inetresan para el tema de esta tesis, son los regimenes de inercia granular los méas
relevantes.

Las acumulaciones de granulos normalmente se compactan en desorden, y tan-
to la rigidez como el desorden geométrico de su empaquetamiento tridimensional
son importantes para determinar el tipo de flujo granular cuando éste se produz-
ca. Aunque desde mucho tiempo atras se ha considerado sin demostracion que el
empaquetamiento mas denso posible en tres dimensiones es la estructura regular he-
xagonal con una fraccién de volumen igual a 0,74 (conjetura propuesta por Kepler),
el mayor empaquetamiento asequible para una aglomeracion desordenada -como en
un material pulverulento- esta méas cerca del limite tedrico para el empaquetamiento
aleatorio tridimensional, cuya fraccién de volumen es 0,64 [Bernal 1994].

En los materiales granulares el angulo de reposo se define como aquel cuya pen-
diente es la maxima que puede tener una pila de particulas sin que éstas se precipiten
en forma de avalancha. Debido a que la materia granular no es un medio continuo,
sino que estd conformado por particulas discretas y huecos, la fuerza de friccion
no es constante sobre toda la superficie del material. La fraccién de volumen del
material, la forma de las particulas, entre otros factores, influyen la forma en que
la friccion actia. Por esta razon, un angulo de inclinacién igual a 6 no es garantia
de estabilidad en el material. Una pequena fuerza sobre el mismo puede provocar
un deslizamiento de los granos, similar al que se observa en los aludes de nieve. A
pesar de lo anterior, ninguna pila de material granular puede existir si el &ngulo de
inclinacién de sus paredes es mayor al angulo de reposo.

Cuando en el material granular existen otros tipos de fuerzas entre las particulas -
que colectivamente se pueden considerar como fuerzas de cohesion- tales como cargas
eléctricas, las particulas tienen mayor dificultad al deslizarse hacia abajo, por lo que
el apilamiento de particulas puede tener un mayor angulo de inclinacién y, por lo
tanto, el angulo de reposo se incrementa. Cuando esto ocurre, se define un angulo
de friccién interna ¢ como el dngulo que tendria el monticulo si dentro de éste solo
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actuaran las fuerzas de friccion estatica. En este caso, este ultimo dngulo es siempre
inferior al angulo de reposo y, solo cuando las fuerzas de cohesiéon son nulas, ambos
angulos coinciden.

Aunque algunas observaciones sugieren que al angulo de repsoso no depende de
la gravedad [Atwood-Stone & McEwen 2013], se han llevado a cabo estudios expe-
rimentales que apuntan hacia la conclusién opuesta [Kleinhans 2011]. Si denotamos
como D el didmetro de las particulas granulares, ps la densidad del material, p, el
valor de la densidad para el cual el material se comportaria dindmicamente como un
fluido, St el nimero de Stokes, y n la viscosidad, la relacién entre el seno del angulo
de reposo y la gravedad g vendria dada por la expresion:

nQStQ
ps(ps — pu)gD?

senf ~

Sin duda, el grado de empaquetamiento de los sistema granulares guarda una
estrecha relacién con los rozamientos internos que tienen lugar entre sus compo-
nentes. La primera tentativa de formular un coeficiente de fricciéon macroscépica
se atribuye a Coulomb, quien lo definié como el cociente de la tensiéon normal y
la tensién de cizalladura en sistemas ejemplificados por un amontonamiento verti-
cal de arena [Coulomb 1773]. No obstante, trabajos posteriores demostraron que la
fuerza de friccion depende del cuadrado de la velocidad de cambio de la tensién de
cizalladura en flujos de inercia granular. Por otra parte, la naturaleza de las fuer-
zas de rozamiento en regimenes cuasi-estaticos es notablemente compleja. En tales
casos, la friccion entre granulos puede tomar cualquier valor hasta cierto umbral
superado el cual se inicia el desplazamiento relativo de unos elementos con respecto
a otros [Brown et al. 1996], de modo que las consideraciones sobre la estabilidad
global del sistem revelan poco sobre la naturaleza de los mecanismos microscépicos
de adherencia y deslizamiento [Barker & Mehta 1996, Luck & Mehta 2004].

Las interacciones entre los componentes de un flujo granular se clasifican, a gran-
des rasgos, en dos tipos [Ancey 2001]: los contactos impulsionales (colisiones), con
intercambio de momento lineal, y los contactos prolongados, con transmision de
fuerzas. El flujo en el que predominan los contactos impulsionales se denomina flujo
colisional, mientras que se llama flujo friccional aquél en el que dominan los contac-
tos prolongados. La dinamica de los flujos colisionales presenta cierta semejanza con
la de un fluido molecular, de manera que las teorias cinéticas basadas en colisiones
binarias ineldsticas conservan algin grado de validez [Goldhirsch 2000]. Por el con-
trario, el flujo friccional es drasticamente distinto de un fluido molecular, y apenas
se tiene conocimiento detallado de sus mecanismos. Para casos como estos, con un
flujo granular denso, se han propuesto modelos en los que surge una transmisién no



10 CAPITULO 1. INTRODUCCION

local de fuerza debida a la configuracion reticular de los puntos de contacto entre los
granulos. Sin embargo, en la practica es dificil especificar la naturaleza microscépica
del contacto prolongado en un flujo granular denso [Mitarai & Nakanishi 2003].

1.3. Motivacién y objetivos

Es interesante estudiar la estructura interna y procesos de reacumulacién gravi-
tatoria de los pequenos cuerpos del Sistema Solar, en las condiciones mas cercanas
a su régimen natural de baja gravedad, por cuanto tales procesos pueden propor-
cionar informacién sobre su origen y evolucién. Ademas del interés intrinseco que
tiene ampliar nuestro conocimiento sobre cualquier poblaciéon de objetos celestes
en el sistema solar, hay muchas otras razones cientificas que aconsejan profundizar
esta linea de trabajo. Por una parte, el estudio de la estructura interna de los pe-
quenos cuerpos nos permitird avanzar en el conocimiento de su historia colisional.
Con ello, a su vez, obtendremos més informacioén sobre los mecanismos de formacion
de los planetesimales, que durante sus etapas iniciales debieron sufrir fenémenos de
impacto similares a los de asteroides y cometas [Sekanina et al. 1985, Sekanina 2000)].

Por otro lado, también reviste gran importancia la aplicaciéon de todos los cono-
cimientos asi adquiridos en el diseno de planes y estrategias destinadas a mitigar los
riesgos y las consecuencias de posibles impactos de asteroides sobre nuestro planeta.
Este aspecto social del estudio de los pequenos cuerpos es quizas el que suele gozar
de mayor relevancia publica, y por ello no debe desdenarse en absoluto.

En general no cabe esperar que los constituyentes de los pequenos cuerpos del
sistema solar sean ni esféricos ni redondeados siquiera. Por tanto, el objetivo de
una investigaciéon como la aqui descrita se dirige a reproducir cierto conjunto de
parametros fisicos caracteristicos de los agregados gravitacionales -por ejemplo, la
porosidad- partiendo de componentes con formas irregulares (no esféricas) y de un
espectro de masas similar al que realmente se encuentra en la naturaleza. Con ese
proposito utilizaremos en este trabajo dos clases de objetos, una de ellas caracteri-
zada por una densidad igual a la de las condritas siliceas (objetos tipo S) y la otra
con la densidad de las condritas carbondceas (tipo C).

El objetivo consiste en conocer qué morfologia se obtiene de los procesos de reacu-
mulacién gravitatoria, las porosidades tipicas de estos agregados, y relacionarlas con
objetos observados, ademas del efecto de las condiciones iniciales (distribucién ini-
cial de los fragmentos, masa total) y de contorno (densidad, parametros criticos de
las simulaciones) sobre estos fendmenos. Cuando se carezca de datos espectrales que
permitan deducir la composicién de uno de estos objetos, si existen patrones de frag-
mentacién asociados a un cierto espectro de masas en tales fragmentos, seria posible
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en principio inferir la densidad de los componentes de un asteroide de composicion
desconocida.

Habiendo expuesto ya la motivacion y los objetivos de este trabajo, en el capitulo
2 se presentard una breve introduccion a los aspectos dinamicos de las colisiones, en
régimen de baja gravedad, entre los pequenos cuerpos del sistema solar. El capitulo 3
versara sobre la estructura interna de los asteroides. Tras ello se dedicara el capitulo
4 a explicar el procedimiento de trabajo empleado, con especial insistencia en los
programas numéricos utilizados en las simulaciones, asi como el modo concreto en
que se han usado para obtener los resultados finales, discutidos en el capitulo 5.
Dichos resultados se resumiran a modo de conclusiones en el capitulo 6, que cierra
esta tesis.
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CAPITULO 1. INTRODUCCION



Capitulo 2

Asteroides y colisiones

De acuerdo con la resolucion establecida por la IAU en 2006, los planetas y otros
cuerpos del Sistema Solar se agrupan en tres categorias distintas de la siguiente
manera;

1) Un planeta es un cuerpo celeste que (a) describe una drbita alrededor del Sol,
(b) tiene suficiente masa para que su propia gravedad supere las fuerzas de cuer-
po rigido de manera que adquiera un equilibrio hidrostatico (forma practicamente
esférica), y (¢) ha despejado dindmicamente el entorno de su 6rbita. Por tanto, los
ocho planetas son ahora Mercurio, Venus, Tierra, Marte, Jupiter, Saturno, Urano y
Neptuno.

2) Un planeta enano, o planetoide, es un cuerpo celeste que (a) describe una
érbita alrededor del Sol, (b) tiene suficiente masa para que su propia gravedad su-
pere las fuerzas de cuerpo rigido de manera que adquiera un equilibrio hidrostatico
(forma casi esférica), (¢) pero no ha despejado dindmicamente el entorno de su 6rbi-
ta, vy (d) no es un satélite.

3) Todos los otros objetos (asteroides, cometas, la mayoria de los objetos trans-
neptunianos y otros cuerpos pequenios) que orbitan al Sol se deben denominar co-
lectivamente ” Cuerpos Pequenos del Sistema Solar”.

Los asteroides (fig. 2.1) y los cometas son cuerpos que orbitan en torno al Sol, al
igual que los planetas, aunque de menor tamano que estos y con una composicion
caracteristica que explica algunos rasgos de su comportamiento dindmico. Mientras
los cometas son objetos -presumiblemente compuestos por hielos de agua, amoniaco,
hidrocarburos, etc.- que describen oOrbitas acusadamente elipticas en torno al Sol

13
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[Weissman et al. 2004, Brownee et al. 2006, Hsieh & Jewitt 2006], los asteroides son
cuerpos rocosos con didmetros que no superan las pocas centenas de km, que también
orbitan alrededor de nuestra estrella [Bottke et al. 2002, Bottke et al. 20064, Britt
et al. 2010, Connelly et al. 2008, Asphaug 2009]. Si bien se suponia inicialmente que
la distincién entre ambas clases de objetos estaba bien establecida, investigaciones
posteriores realizadas a lo largo de la segunda mitad del siglo XX contribuyeron a
difuminar la frontera entre cometas y asteroides [Weissman 1986, Weissman et al.
2002]. Algunos asteroides, por ejemplo, poseen colas gaseosas, presentan trayectorias
que salen del plano de la ecliptica, y algunos otros recorren sus orbitas en sentido
retrogrado [Javaraiah 2005, Thies et al. 2011, Greenstreet et al. 2012, Paolicchia &
Kryszczynskab 2012, Gaftonyuk & Gorkavyi 2013|, caracteristicas todas ellas que
antes se atribuian en exclusiva a los cometas.

Figura 2.1: Imagen del asteroide 67P/Churyumov-Gerasimenko (ESA, 2014)

medskip

Las modernas técnicas de observacion y andlisis espectroscopico de la luz reflejada
[Kaasalainen & Torppa 2001, Kaasalainen et al. 2001, Nolan et al. 2001, Benner et
al. 2001, Benner et al. 2002, Kaasalainen et al. 2002, Hom et al. 2007, Durech et al.
2009, Durech et al. 2010,Durech et al. 2011, Kaasalainen & Viikinkoski 2012, Murchie
et al. 2013], observaciones con radar [Benner et al. 2001, Benner et al. 2002, Benner
2013, Benner et al. 2015, Nolan et al. 2001, Nolan et al. 2006, Ostro et al. 2006],
asi como las sondas espaciales enviadas a su encuentro -Near Shoemaker, Hayabusha,
Giotto- han aumentado la informacion disponible sobre la composicion de estos
cuerpos. A ello también ha contribuido el estudio de los meteoritos recogidos sobre



15

la superficie terrestre. En general se admite que los cuerpos pertenecientes a la
familia de los asteroides (fig. 2.2) nacieron en las regiones més densas y calientes
del sistema solar interior, donde se formaron los planetas rocosos del tipo terrestre
[Zellner 1979, Agnor & Asphaug 2004, Asphaug 2009]. Ambas clases de objetos son
planetesimales remanentes, es decir, materiales que no consiguieron incorporarse a
los planetas en las fases tempranas de la formacién del sistema solar [Sierks et al.
2011]. Esa es la razén de que se suponga que estédn formados por el mismo tipo de
materiales que los planetas cercanos a ellos.

Figura 2.2: Composicién de imdgenes de diversos asteroides (no representados a
escala relativa): Ida, Braille, Annefrank, Gaspra, Borrelly, Steins, Eros, Itokawa,
Mathilde, Lutetia, Halley, Temple 1, Hartley 2 y Wild 2. (National Academic Press)

Los asteroides que se encuentran en el sistema solar interior suelen tener orbitas
sometidas a numerosas interacciones gravitatorias ocasionadas por la multitud de
cuerpos que pueblan esta regién. Los encuentros y las colisiones que ocurren entre
asteroides, tienen lugar a velocidades elevadas (su valor medio se halla alrededor de
5,8 km/s), razén por la cual pueden considerarse como un ejemplo de sistema coli-
sional [Davis et al. 1979, Chapman et al. 1989, Marzari et al. 1995, Asphaug 2009]. El
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95 % de los asteroides de nuestro sistema solar residen en el llamado Cinturén Princi-
pal que se extiende desde 2,15 hasta las 3,3 U.A. a partir del Sol. Los calculos indican
que debe haber unos 10° asteroides en esa zona con un didmetro igual o superior a
un kilémetro [Ivezic et al. 2001, Margot et al. 2007, Bus & Binzel 2002, Tedesco et al.
2002, Krasinsky et al. 2002, Lazzaro et al. 2004, Nesvorny et al. 2005, Marchis et al.
2006a,Marciniak et al. 2007, Yoshida & Nakamura 2007, Baer & Chesley 2008, DeMeo
et al. 2009, Masiero et al. 2011, Carry 2012, Hanus et al. 2013a]. Y aunque también
hay miles de millones de cuerpos mas pequenos de un kilémetro, la masa total del
Cinturén Principal se estima en el 4% de la masa de la Luna.

No hay una distribucién espacial uniforme de asteroides en toda la extensién
del Cinturén Principal [Bottke et al. 2005, Nesvorny et al. 2006]. Ciertas regiones
tienen distintas poblaciones con propiedades similares, y el estudio de estas fami-
lias asteroidales [Marzari et al. 1995, Tanga et al. 1999, Vokrouhlicky & Nesvorny
2008] ofrece a los investigadores la oportunidad de obtener datos estadisticos sobre
las frecuencias de impactos, colisiones y fragmentaciones en el sistema solar. Y tal
informacion es la que mas nos puede acercar a los primeros momentos de la vida de
estos objetos, cuando los grandes cuerpos originales del Cinturén Principal colisio-
naron y se fracturaron [Minton et al. 2010]. El examen cuidadoso de estas familias
permite a los investigadores poner a prueba sus modelos sobre los efectos de las
colisiones catastroéficas en la disgregacién de estos objetos [Michel et al. 2003].

Los asteroides, ademas de orbitar en torno al Sol, también suelen rotar sobre
si mismos [Holsapple 2007, Taylor et al. 2007, Walsh et al. 2008, Holsapple 2010],
aunque en algin caso seria mas correcto hablar de balanceo (tumbling) en lugar de
rotacion. Aquellos que si rotan sobre un eje definido, tienen periodos que abarcan
desde unos cuantos minutos hasta varios dias terrestres (17 dias para Mathilde).
El valor medio se sitia en unas seis horas, aunque la distribucion es muy ancha en
torno a ese valor. La cadencia de la rotacion de los asteroides se estima cominmente
tomando medidas de su brillo a lo largo del tiempo, y representandolas tabuladas o
graficamente (curva de luminosidad). El brillo de un asteroide varia segin el tamano
del area confrontada con el observador y del albedo, es decir, la tendencia de una
superficie a reflejar radiacion incidente medida como el porcentaje de radiacion que
reflejada respecto a la radiacién incidente. Las graficas representativas del brillo
medido guardan una relacién directa con el periodo de rotacion, que depende de su
historia colisional y de las interacciones gravitatorias con otros cuerpos [Hanus et
al. 2011, Hanus et al. 2013a].

En cuanto a otros cuerpos pequenos, en el Sistema Solar se tienen los objetos
transneptunianos, TNOs, descubiertos en 1992 [Jewitt & Luu 1995]. Asi se denomi-
na un conjunto muy diverso de cuerpos que orbita més alla de Neptuno, entre las 30
y los 49 UA [Luu & Jewitt 2002, Brown et al. 2007,Cuzzi et al. 2010, Petit et al. 2011].
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2.1. Naturaleza de los asteroides

Una de las mas importantes fuentes de informacién sobre las propiedades fisicas
de los asteroides, proviene del estudio fotométrico y espectroscopico de la luz refleja-
da por estos objetos [Sierks et al. 2011]. Tal cual se ha dicho antes, la representacién
grafica de la intensidad de la luz observada en funcién del tiempo -generalmente
tomando su periodo de rotacion como una referencia cronoldgica- se denomina cur-
va de luminosidad [Torppa et al. 2003, Usui et al. 2011]. De ella podemos obtener
informacion sobre la frecuencia de giro, el albedo, la irregularidad de su forma, la
luz dispersada por su superficie y el tipo de compuestos quimicos presentes en ella.
Disponiendo de suficientes datos espectrofotométricos de los cuales pudiese dedu-
cirse la dinamica rotacional del objeto, también seria posible estimar la orientaciéon
de los ejes sobre las cuales rota, y el cociente entre los tres ejes principales en un
modelo elipsoidal.

Podria pensarse que los cuerpos rigidos que han sufrido colisiones violentas o
perturbaciones externas bastante poderosas, se hallaran a consecuencia de ello en un
estado de rotaciéon muy complicado. Sin embargo, la observaciones contradicen esta
expectativa tan razonable. La mayoria de los asteroides se sabe que rotan en torno a
un eje que coincide muy aproximadamente con el eje principal de inercia, y que dicha
direccion permanece fija con respecto a un espacio inercial ideal. La explicacién de
ello reside en que los asteroides, como la mayoria de los cuerpos celestes, no son
objetos perfectamente rigidos sino que se deforman bajo presiones o tracciones.
Cuando no se hallan rotando a lo largo de alguno de sus ejes principales de inercia,
se produce una périda de energia cinética, que se disipa en el interior del asteroide
como energia asociada a sus tensiones internas. Y ya que el momento angular debe
conservarse, el estado dinamico del asteroide evoluciona asintoticamente hacia la
rotacién en torno al eje de mayor inercia.

La difusién de modernas concepciones geofisicas (como la robustez de la roca, la
disposicion geométrica de los fragmentos, las ideas de micro- y la macro-porosidad,
etc.), las misiones espaciales junto con notables avances en las técnicas de labora-
torio (simulaciones numéricas, experimentos de colision a pequena escala, etc.) han
permitido un considerable progreso en el conocimiento de cuerpos como los asteroi-
des y -en menor medida- cometas. De todo ello se desprende que la geodinamica
y la mecanica de estos objetos se hallan lejos de ser triviales, y su estudio abre la
puerta a la comprensién de procesos dindmicos en régimen de baja gravedad que
todavia permanecen sin esclarecer por completo. El flujo granular, la mecéanica de
los procesos de craterizacién por impacto, la atenuacion de las ondas de choque y
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el movimiento de las fallas en medios geoldgicos, asi como la mecanica de los des-
lizamientos y avalanchas de fragmentos con tamanos muy variados (desde grandes
rocas a fino regolito), son algunas de las muchas dreas de investigacién que resultan
beneficiadas por el estudio de la geofisica de los asteroides.

2.2. Colisiones

Se admite generalmente que en las primeras etapas de la formacién planetaria, la
gran frecuencia de choques a baja velocidad condujo al crecimiento de los primeros
planetesimales por acrecién gravitacional [Sirono 2004, Wurm et al. 2005, Bottke et
al. 2006a, Cuzzi & Weidenschilling 2006, Dominik et al. 2007, Merline et al. 2008].
El origen de la Luna, por ejemplo, se atribuye a la reacumulacion gravitatoria de
los escombros producidos por la colision de un planetesimal con el proto-planeta
Tierra [Canup & Asphaug 2001]. En una etapa posterior, una vez formados los
planetas (fig. 2.3), la velocidad de la colisién entre los cuerpos pequenos aumenté a
causa de las perturbaciones introducidas por dichos planetas [Bogard 1995]. En este
nuevo régimen de colisiones mas energéticas, los choques no provocan ya fenémenos
de acrecién sino mas bien de fragmentacién.

Figura 2.3: Representacion grafica del sistema solar primigenio(NASA-Ames Labo-
ratory)
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2.2.1. Fragmentacion

El grado de fragmentacion, f;, se define en general como el cociente de la masa
del fragmento mayor con respecto a la masa total del objeto diana (fig. 2.4). Na-
turalmente, este parametro depende de factores tan variados como la energia del
impacto o la estructura interna y la composicién de los cuerpos implicados [Kuri-
ta et al. 1999]. Una de las metas principales en la mecénica colisional de cuerpos
pequenos, consiste en determinar la energia de impacto necesaria para obtener un
grado de fragmentacion determinado en funcién de otras variables fisicas ya conoci-
das en principio, aunque limitadas por comodidad de calculo al tamano del objeto

diana y a la velocidad del proyectil [Holsapple 2009].

1.0000 T g T T 5 10000 e g . :
E - E F L J
C \.‘.
L . P
0.1000 Vi) O, fkm) —: 0.1000 | B
b W: oo ] F 3
4 014 1 L
£ 5 018 1 £ F L 8
< oaotoof & Oz L 3 2 0.0100F E
= : W O ® = : *,
E (e @ e
0.0010F Impact Angle = 15 deg - 00010 Impact Angle = 30 deq ® -
® ] [ [ ]
0.000 L 1 I 0.0001 L I I
10? 0% 108 108 wr 102 104 103 108 107
Specific Impact Energy (J/kg) Specific Impact Energy (J/kq)
(@l L)
1.0000 E T TS & T e 1.0000 e s ey TRy g :
b o 3 b ° ° 3
0.1000 3 01000 3
—-.2;0.01005— ® - E:_CI.D]UOE— E
= E = E
0.0010 Impact Angle = 45 deg . == 00010 Impoct Angle = B0 deg <
0.0001 PPN | — 1 il i 0.0001 PPN 1 e 1 el M
103 104 10% 108 107 103 104 10% 108 107
Specific Impoct Energy (J/kq) Specific Impact Energy (J/ka)

el G

Figura 2.4: Cociente de la masa del fragmento mayor entre la masa original del
objeto-diana en funcién de la energia especifica de impacto.(Durda et al. 2007)

Convencionalmente en f;, = 0,5 se establece la frontera entre el fenémeno de
craterizacién y el de fractura, puesto que ese valor corresponderia al caso en el
cual el fragmento mayor contendria el 50 % de la masa original. Los estudios de la
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mecanica colisional mediante leyes de escala, tratan de hallar la energia de impacto
necesaria para obtener el valor del grado de fragmentacién cualquiera que sea el
tamafio del objeto diana (fig. 2.5). Partiendo de estudios experimentales que asf lo
indican, se admite que valores de f;, < 0,5 corresponden a fragmentacion, en tanto
que fr > 0,5 indica un régimen de craterizacion.
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Figura 2.5: Estimaciones de la energia especifica requerida para la disrupcién ca-
tastrofica de un asteroide en funcién del radio del objeto impactado (Holsapple
2002)

No obstante,los datos observacionales sugieren que la craterizacion se correspon-
de con valores de f; més cercanos a 0,8. De hecho, la variacién entre los valores 0,5 y
0,8 es muy rapida en un rango muy pequeno de energias especificas. Esa es la razén
de que observen pocos crateres grandes. Teniendo siempre en cuenta que la frontera
entre la fractura y la craterizacion es meramente convencional, con una fragmenta-
cién cercana a 0,5 la morfologia correspondiente no es la tipica de un crater sino
mas bien una devastacion a gran escala.
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La craterizacién no implica los mismos procesos fisicos que la fractura por im-
pacto [Michikami et al. 2010, Noguchi et al. 2010]. La formacién de un créter es un
fenémeno que atane tan solo a una regién limitada del objeto diana, mientras que
la disgregaciéon por fractura afecta globalmente a toda la estructura de éste. En par-
ticular, durante el proceso de fractura la onda de choque producida por la colisién
puede llegar al extremo opuesto del objeto diana y reflejarse de nuevo hacia atrés
(va que se trata de una onda mecénica y no puede propagarse hacia el exterior en
el vacio sideral). El valor de f; se muestra dependiente tanto del material del obje-
to diana como de la energia de impacto del proyectil, @), definida como la energia
cinética del proyectil dividida entre la masa del cuerpo receptor del impacto. Incluso
resulta posible distinguir entre diferentes materiales conociendo los valores de @) y

fr-

Para un mismo material el grado de fragmentacion parece depender de la energia
de impacto de un modo matematicamente expresable como una ley de potencias.
En general, f; = K-7¢, donde K es un coeficiente relacionado con la robustez del
material del objeto diana, y el valor del parametro a se escoge de modo que coincida
con los datos observacionales. Es posible relacionar concretamente la fracciéon maésica
del fragmento mayor, f7, creado en una colision, con la energia cinética (E,..;) de la
misma (relativamente al centro de masa del sistema de los dos cuerpos involucra-
dos en la colisién), la energia critica de fragmentacion (Q%) y la masa del cuerpo
fragmentado (M) ( [Fujiwara et al. 1977]):

_1 Q:;M 1,24
=3 (es) 1

El nimero de fragmentos generados por una disgregacion colisional es inversa-
mente proporcional a su masa en una forma que también suele representarse me-
diante una o mas leyes de potencias. la distribuciéon acumulativa del tamano de los
fragmentos se ajusta mediante la expresién N(> D) «x*, donde D es el didmetro de
los fragmentos y N(>) es el nimero de fragmentos con un didmetro mayor que D
(fig. 2.6). Por el contrario, el rango de valores del exponente a no se halla univo-
camente caracterizado, y todavia se desconocen relaciones generales que vinculen
sus posibles valores con los pardmetros tipicos de una colisién de este tipo (masa
y velocidad del proyectil, dureza del objeto diana, direcciéon del impacto, cociente
de la masa del fragmento mayor con respecto a la masa total, etc.). Pese a ello, se
cuenta con diversos trabajos experimentales que acotan el valor de a segun el tipo
de material, generalmente entre 0,8 y 0,9 [Scheeres et al. 2002, Michel 2006].
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Figura 2.6: Frecuencia acumulativa de asteroides en el Cinturén Principal en funcion
del didmetro (Bottke et al. 2005)

Para los fragmentos menos masivos, las experiencias de laboratorio [Durda et
al. 2015] sugieren una distribucién con la forma de ley de potencias con exponente
3/4 > B > 5/4 de acuerdo con la relacion N(> m) = Am~" donde m es la
masa del fragmento, [ es el exponente de la ley de potencias y A es la constante
correspondiente. La masa de los fragmentos mayores, normalizada con respecto a
la masa total del objeto progenitor, tiende a reducirse conforme crece la energia
especifica de impacto.

También es importante estimar las velocidades de eyeccion una vez producido el
impacto, ya que de ellas podria depender la dispersién espacial de los fragmentos
ocasionados por la colisién. Los experimentos de laboratorio que tratan de reproducir
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estos fenomenos en menor escala, se encuentran con la grave dificultad de medir las
velocidades de muy diversos fragmentos con tamanos extraordinariamente variados

(fig. 2.7).
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Figura 2.7: Velocidades de los fragmentos -con respecto al centro de masas del
sistema- en funcién del tamano de dichos fragmentos (Holsapple et al. 2002)

En una situacién ideal se dispondria de una regla que conectase el tamano de los
fragmentos con sus respectivas velocidades. Parece haber una muy débil correlaciéon
entre la velocidad y la masa de los fragmentos expresable como V' (m) oc Vo(m /M),
siendo m la masa del fragmento, M la masa del objeto diana, V5 un pardametro de-
pendiente de la energia de impacto @), y 7 es un exponente elegido para ajustar los
datos y que toma valores inferiores a 1/6 [Giblin 1998]. Pese a su utilidad practi-
ca, el rango de validez de relaciones funcionales como ésta sigue siendo un asunto
controvertido.

Las simulaciones realizadas con algoritmos numéricos especificamente disenados
para ello, muestran que en los procesos colisionales realmente existentes en la na-
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turaleza, no soélo interviene la fractura del cuerpo progenitor -como sucede en las
experiencias de laboratorio- sino también la interaccién gravitatoria entre los frag-
mentos asi producidos. Tales interacciones pueden ocasionar la formacion de grandes
agregados surgidos a causa de la reacumulacion gravitatoria de fragmentos mas pe-
quenos. De acuerdo con estas consideraciones, la mayoria de los grandes miembros de
las familias asteroidales poseerian una estructura correspondiente al modelo de pila
de escombros y, por tanto, no serian cuerpos monoliticos [Chapman 1978 Campo
Bagatin et al. 2001, Harris et al. 2009, Michel et al. 2001, Richardson et al. 2002, Be-
navidez et al. 2012].

Para el proceso de reacumulacion de los fragmentos tras la colisién, se han pro-
puesto dos modelos:

(a) Un modelo "masa-velocidad” [Petit & Farinella 1993] que hace referencia
a la mecionada débil correlacion entre la masa y la velocidad de los fragmentos
eyectados tras una colsisién catastrofica V' o« M~". En este modelo, a una masa
dada corresponderia una tnica velocidad.

(b) Un modelo acumulativo, en el que no hay correlacién entre la velocidad y la
masa de los fragmentos [Campo Bagatin et al. 2001]. En este caso la distribucién de
velocidades es la misma para todos los fragmentos con independencia de su masa,
y la proporcién -con respecto a la masa total- de la masa acumulada de todos
los fragmentos con una velocidad superior a un valor dado V, vendria dada como
M (> V) /Mg = (V/Viin)~F. El exponente k ha de ser mayor que 2 para garantizar
la conservacion de la energia, y en general se supone que su valor se halla en torno
a 9/4. Por su parte, V,,;, es una cota inferior para la velocidad de los fragmentos.

Aun reconociendo los grandes avances que han tenido lugar en este campo de
investigacion durante los tdltimos anos, no debe olvidarse la permanencia de mu-
chas incertidumbres en nuestro conocimiento de los fenémenos colisionales, incluso
en relacién con los procesos fisicos subyacentes. Por ejemplo, cualquier programa
de calculo numérico se ve condicionado por las presuposiciones fisicas adoptadas
al disenarlo. Tales presuposiciones se hallan basadas a su vez en modelos mecani-
cos especificos [Jutzi et al. 2010] asi como en el conocimiento disponible sobre los
parametros fisicos validos para los materiales terrestres. No obstante, resulta es-
peranzador que a pesar de esas incertidumbres los resultados sean coherentes con
las restricciones derivadas de los datos observacionales sobre las diversas familias
asteroidales.

2.2.2. Craterizacion

El efecto fisico mas visible de una colisién es la depresién del terreno formada
en el punto de impacto, llamada crater (fig. 2.8). Dependiendo de la masa y para
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una velocidad de impacto superior a la del sonido en el medio, el crater formado
puede abarcar entre veinte y treinta veces el didmetro del proyectil [Melosh 1989,
lo que ocasiona elevados valores locales de presion y temperatura. Hay tres etapas
principales en el proceso de impacto colisional: (1°) compresién, en la cual la energia
cinética del proyectil se emplea en comprimir mecédnicamente el material del objeto
diana; (2°) excavacién, cuando la relajacion del material comprimido impulsa la
roca fuera del crater creando el chorro de eyeccién; y (3°) modificacién, en la cual
los fragmentos alrededor del crater adoptan formas mas estables y el material rocoso
bajo el crater refluye hacia una posicion que lo estabilice.

La presion inicial de la onda de choque que golpea la roca del objeto diana,
equivale en un caso tipico a varios millones de veces la presion atmosférica terrestre.
Con ese valor de la presién el material sélido se puede comprimir hasta un tercio
de su volumen original perdiendo con ello toda su rigidez interna hasta comportarse
como un fluido, e incluso puede volatilizarse en parte. La poderosa onda de choque
inicial comprime los materiales que encuentra por delante y abre la cavidad de
impacto. El proyectil puede resultar fundido o completamente vaporizado en este
proceso, mezclandose de ese modo con el material del objeto diana.

Figura 2.8: Imagen del Meteor Crater de Arizona (University of Arizona)

A la fase de intensa compresion inicial sigue una descompresion violenta, durante
la cual la mezcla de materiales provenientes del proyectil y del objeto diana salen
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despedidos ya sea en forma soélida, fluida o vaporizada cuando la roca del fondo de
la cavidad de impacto vuelve a elevarse. El material de las paredes de la cavidad
de impacto se ve lanzado fuera de ella, dejando en la superficie circundante unas
marcas tipicas, o trazos de eyecciéon. La roca vaporizada del proyectil y del objeto
diana ascienden a gran velocidad en un penacho supercalentado, como la tipica nube
de una explosion nuclear. El crater y sus alrededores pueden oscilar hundiéndose y
rebotando muiltiples veces hasta llegar a una estabilizacién definitiva, que puede
durar entre minutos y horas (fig. 2.9).

En los objetos con una porosidad elevada (més del 40 %) la compactacion, a
diferencia de la excavacién, ha resultado ser el mecanismo principal en la formacion
de crateres. Cuando la porosidad supera el 55 %, sélo una pequena parte del material
de la zona de impacto se ve proyectado hacia el exterior por efecto de la colision.
Es decir, la mayoria del volumen del crater se genera por la compresién permanente
del material del objeto diana [Housen & Holsapple 1999, Jutzi et al. 2008, Jutzi et
al. 2009a, Jutzi et al. 20096, Jutzi et al. 2009¢, Jutzi et al. 2010]. En este objeto tiene
lugar una reduccion de volumen y el consiguiente aumento de su densidad.

La importancia de este fenémeno no es en absoluto desdenable, dada la relevancia
de los depésitos de eyeccion en el estudio de las colisiones y la subsiguiente formacion
de crateres de impacto. La excavacién y deposicion del material eyectado durante
la colision craterizante juega un papel esencial en investigaciones tan diversas como
la degradacién y borrado de las caracteristicas superficiles previas del objeto diana,
la aparicion de crateres secundarios, las consecuencias de la exposicion del regolito
a los rayos césmicos y al viento solar, la formacion de meteoritos, o la buisqueda
de explicaciones para la configuracion de los crateres de impacto sobre la superficie
terrestre. Es decir, los depdsitos de material eyectado constituyen el signo distintivo
de los crateres de impacto.

De ahi el interés suscitado por las informaciones obtenidas en 1997 sobre el as-
teroide 253 Mathilde, segin las cuales los depdsitos de eyeccidon estaban ausentes de
los grandes crateres que ocupaban su drea superficial [Yeomans et al. 1997, Chap-
man & Merline 1999, Veverka et al. 1999]. Resultados similares se obtuvieron de las
observaciones realizadas sobre Hyperion [Thomas et al. 2007], uno de los satélites de
Saturno. Esta inusitada circunstancia se atribuye a la porosidad de las estructuras
internas de ambos asteroides, alrededor del 50 % para Mathilde y mas del 40 % para
Hyperion [Housen et al. 1999, Veverka et al. 1999, Thomas et al. 2007]. En los ma-
teriales porosos, una gran parte del volumen del crater se forma por compactacién
de los huecos intersticiales del propio material [Housen et al. 1999]. Las perdidas de
energia durante este proceso ocasionan velocidades de eyecciéon tan pequenas que
buena parte del material eyectado no consigue salir del anillo del crater y cae de
nuevo muy cerca de su ubicacién original [Holsapple & Housen 2012].
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La distribucion del material eyectado, una vez vuelve a depositarse sobre la
superficie de impacto, variard segun el tamano del crater venga determinado por la
rigidez del material del objeto diana (régimen mecdnico) o por la fuerza de gravedad
(régimen gravitatorio). La frontera entre estos dos regimenes se establece mediante el
cociente entre la rigidez mecanica del material superficial, Y, y la presion litostatica,
pgR, donde p es la densidad de dicho material, g es la aceleracién de la gravedad,
y R el radio del crater. En el régimen mecanico, donde Y/pgR > 1 -como en
los pequenos crateres en materiales con rigidez no nula- la dispersion del material
eyectado puede alcanzar distancias grandes comparadas con el tamano del crater.
Por el contrario, en el régimen gravitatorio, Y/pgR < 1, los depdsitos de material
eyectado son semejantes con independencia de la escala [Housen & Holsapple 2012b].

En estos dos regimenes, la distribucién de velocidades de eyeccion es una funcién
del cociente de la distancia radial = en la que se deposita el material eyectado (medida
desde el centro del créter) entre el radio R del crater [Hogan et al. 2013]. No obstante,
los factores que intervienen en las correspondientes igualdades matematicas, no son
los mismos, como se aprecia en las ecuaciones (2.1) y (2.2) asociadas respectivamente
al régimen mecanico y al régimen gravitatorio.

vV/p]Y = f(a/R) (2.2)

v/\/gR = f(z/R) (2.3)

Sea cual fuere el caso, ocurre que en los pequenos crateres el material eyectado
se deposita en posiciones muy externas a la periferia de dicho crater. Ahora bien,
conforme el tamano del anillo aumenta tales deposiciones de material eyectado van
disponiéndose cada vez mas cerca del propio crater. Finalmente, para un tamano
umbral del créter [Housen & Holsapple 2012a] el material eyectado ni resulta ex-
pulsado ni rellena de nuevo el crater, debido a la gran disminucién de volumen
subsiguiente a la compactacion de las porososidades que produce la onda de choque
tras el impacto.



CAPITULO 2. ASTEROIDES Y COLISIONES

Propecie

(a)

Cenlacttomprassan stage

‘\‘\ Eocia I"“.-r"’f

l:b:l Aacglpmion ielgace maval

[]
_,.'r — S e

— APA

L
Weiprial s

End coneclicompression slaga

Ejecia cumiain

Upited em Wedlaich
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2.2.3. Experimentos

A fin de comprender mejor la evolucién colisional de asteroides y cometas, en
el ultimo cuarto del siglo XX comenzaron a llevarse a cabo pruebas de laboratorio
consistentes en experimentos de impacto disenados para determinar la relacion entre
las condiciones iniciales -velocidad y angulo de impacto, estructura y composicién del
objeto diana, etc.- y el resultado final -por ejemplo, la energia cinética requerida para
la fractura, o el momento lineal y el momento angular de los fragmentos [Fujiwara
et al. 1977, Fujiwara et al. 1980, Fujiwara 1987, Housen 1993, Martelli et al. 1993,
Martelli et al. 1994, Leinhardt & Richardson 2005, Jutzi et al. 2009a, Nakamura et
al. 2009]. Obviamente tales experiencias quedaban limitadas al empleo de proyectiles
y dianas cuyas masas -varios érdenes de magnitud por debajo de los asteroides reales-
podian acelerarse hasta las velocidades tipicas de colisién entre estos objetos. Sin
embargo, ya que la gravedad terrestre supera con mucho los efectos autogravitatorios
de estos cuerpos, esta circunstancia tiende a ocultar efectos dindmicos que pueden ser
importantes a gran escala, como las posibles reacumulaciones gravitatorias -totales
o parciales- posteriores a la fragmentacion.

Se ha venido trabajando comunmente con dos modelos basicos para la frag-
mentacion por impacto (Fujiwara et al 1989) en los ensayos de laboratorio. Estos
modelos son: (1°) la fragmentacién de tipo central (Core-type),y (2°) la fragmenta-
ci6én periférica (Cone-type). El tipo central se da en los regimenes de alta velocidad
y elevada densidad de energia, mientras que el tipo periférico corresponderia al caso
contrario, con baja velocidad y una pequena densidad energética.

En relacién con el tamano de los objetos-diana empleados en los experimentos
de laboratorio realizados hasta ahora, los efectos contemplados en estos modelos de
fragmentacion parecen ser invariantes en un intervalo de escalas que abarca desde
los centimetros hasta los metros. Asi se constaté en experiencias en las cuales se
lanzaron esferas de aluminio de 4,45 cm de didmetro a 2 km/s de velocidad contra
esferas de granito de 1 metro de didmetro [Walker et al. 2013].

Debido a la tendencia en los experimentos de laboratorio efectuados hasta ahora
de concentrarse sobre la fragmentacion sufrida por esferas idealizadas, existe cierta
dificultad en discernir la importancia relativa de la velocidad de impacto del proyectil
y de la forma esférica del objeto-diana en el tipo de fragmentacién en “capas de
cebolla”visible en tales experiencias. Si los fragmentos en forma de lascas se deben
bésicamente al cociente {velocidad de impacto/densidad de energia} [Fujiwara et
al. 1989], esta circunstancia podria jugar un papel crucial en el resultado de los
impactos sobre pequenos cuerpos monoliticos en el cinturén principal de asteroides
a causa de la probabilidad no despreciable de impactos a baja velocidad [Bottke et
al. 1994], es decir, por debajo de 3 - 4 km/s, que es la velocidad subsénica en la
roca.
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Hay un creciente interés sobre las colisiones que producen cimulos de escom-
bros en lo que inicialmente eran rocas monoliticas, debido a la atencién prestada
actualmente a los pequeflos asteroides cercanos a la Tierra (NEAs), asi como en los
bloques fragmentarios que hay en el regolito grueso observado sobre objetos como
Itokawa [Nakamura et al. 2008, Noguchi et al. 2010]. Estos pequenios cuerpos serian
objetivo de futuras misiones exploratorias [Holsapple & Housen 2013], teniendo en
cuenta que los efectos acumulativos de multiples impactos subcatastréoficos pue-
den tener el mismo efecto que un impacto mayor de tipo genuinamente catastrofi-
co [Gault & Wedekind 1969, Housen 2009).

Las bajas densidades de los NEAs, que en su rango de tamanos llegan desde los
cientos de metros a las decenas de kilometros, sugieren que algunos de estos cuerpos
podrian ser aglomeraciones de escombros cuyas bajas densidades se relacionarian
con la distribucién de masas y formas de los fragmentos mayores, asi como con
el modo en que se reacumulan gravitatoriamente tras las colisiones disruptivas. Un
proposito adicional de los experimentos de fragmentacion por impacto en laboratorio
es la comprobacién practica de la conjetura tedrica, apoyada por modelos numéricos
[Tanga et al. 1999, Campo Bagatin & Petit 2001], referida al papel de la forma de
los objetos-diana en la distribucién de masas de los fragmentos producidos.

Como se ha dicho, debido a la dificultad que presentan las exploraciones directas
mediante sondas espaciales de la composicion y estructura de asteroides y cometas,
los experimentos de colision llevados a cabo en las condiciones controladas de un
laboratorio (fig. 2.10) resultan ser de gran utilidad en estas investigaciones [Holsapple
et al. 2002, Nakamura et al. 2007, Nakamura et al. 2009, Walker et al. 2013, Durda
et al. 2015, Jutzi et al. 2015, Michel et al. 2015]. Tales experiencias consisten en la
fragmentacion por colisién de sélidos cuyo tamano es del orden de los centimetros,
con una composicién granitica, baséltica o de otros materiales rocosos.

2.2.4. Modelos teoricos y numéricos

Unos parametros convenientes en el estudio de las colisiones son el ya menciona-
do valor critico de la energia especifica de fragmentacion, )%, y la energia especifica
critica de dispersién @, [Davis et al. 1979, Durda et al. 1998]. @7}, es la energia
especifica requerida para disgregar permanentemente el objeto diana superando las
interacciones gravitatorias de sus fragmentos, de modo que el fragmento mayor re-
sultante (tal vez un objeto reacumulado) posea el 50 % de la masa original. Mientras
la gravedad sea poco intensa la energia de fragmentacion disminuye al aumentar el
tamano porque es mas dificil escindir un granulo muy pequeno y compactado que
un objeto més grande. Después, una vez superado un valor minimo de volumen (a
densidad constante), la energia de fragmentacién vuelve a crecer debido a la compac-
tacion interna de los objetos grandes debido a su propia gravedad. Habitualmente se
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recurre a hipervelocidades para estudiar estos efectos mecanicos que con velocidades
pequenas no se darfan [Capaccioni et al. 1984, Michel 2006, Schwartz & Michel 2014].

Figura 2.10: Imagenes del experimento de impacto llevado a cabo en el verano de
2013 en San José de California

Es obvio que en el laboratorio sélo puede medirse )%, cuyo valor disminuye
generalmente con el aumento del didmetro del objeto diana debido a la probabilidad
creciente de encontrar fisuras mayores en cuerpos més grandes [Housen & Holsapple
1990, Holsapple 1993, Holsapple 1994]. Cuando las masas en juego son tan grandes
que la fuerza de gravedad es el factor dominante, ()5 se hace despreciable frente
al valor de @}, [Housen et al. 1991]. Tanto Q% como @}, pueden expresarse como
una ley de potencias dependiente de dos pardametros [Holsapple et al. 2002]. Uno
de ellos, ¢, es el exponente de una distribucién de Weibull para el tamano de las
dislocaciones del material. El otro parametro, i, expresa el incremento de la energia
dispersada como calor con el aumento de la velocidad de impacto.
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En el régimen mecanico, cuando dominan las fuerzas internas relacionadas con la
rigidez del material, la pendiente de la ley de potencias asociada con Q%(d) -donde
d es el didmetro medio del objeto diana- es 9u/(3 — 2¢) [Holsapple et al. 2002]. En
el régimen gravitatorio la funcién @Q7,(d), en principio tiene una pendiente especifica
dada por 3u [Holsapple et al. 2002].

Se han venido desarrollando dos lineas principales de investigacion con el fin de
extrapolar los resultados de laboratorio a las escalas de tamano verdaderamente re-
levantes para las situaciones reales. Una de ellas consiste en la utilizacion del analisis
dimensional para extrapolar los resultados experimentales a tamanos diversos. Este
método del cambio de escala suministra directamente relaciones muy significativas
entre los parametros basicos del problema, como el tamano de los fragmentos en fun-
cién de la energia y el momento del proyectil, o la velocidad de eyeccién en funcion
de la robustez del material rocoso [Leinhardt & Stewart 2012].

Las leyes de escala -en el sentido que tal expresion tiene en este trabajo- son
reglas semiempiricas que relacionan matematicamente propiedades caracteristicas
de los agregados gravitatorios, como la energia especifica de impacto, con el valor
de otros pardmetros tipicos, como pueden ser el radio del objeto impactado, o la
densidad y la resistencia a la fractura del material que lo compone. Por ello resulta
conveniente realizar un somero repaso a las principales leyes de escala descritas en
la literatura especializada [Davis et al. 1994, Housen & Holsapple 1999].

En ellas se supone que la energia especifica de impacto varia con el tamano del
objeto-diana de acuerdo con dos fenémenos: el efecto de auto-compresion gravitato-
ria y la intervencion de fuerzas de cohesién interna. Conforme el tamano del objeto
crece el efecto gravitatorio gana en importancia relativa hasta hacerse predominante.
La principal ley de escala genérica para la dispersién critica (Q73,) tiene en cuanta el
efecto de disminucion de la resistencia a las al aumentar el tamano del objeto diana,
que se manifiesta para tamnos para los que la gravedad no juega ningin papel (y
que evidentemente coincide con Q%), cuanto el efecto debido a la autocompresién
gravitatoria. [Benz & Asphaug 1999]:

R \* R\’
QE = QO (ﬁ) + BP (E) R (24)

(a, b, , B son parametros dependientes de los materiales constituyentes). De esta
expresion se pueden derivar las expresiones equivalentes para Q% [Campo Bagatin
et al. 2001].

La limitacién mas importante en el método del cambio de escala, es que presu-
pone un medio continuo y homogéneo, es decir, cuerpos monoliticos. Por ello esta
técnica deviene insuficiente en aquellas circunstancias en las que hay mas de una
escala de longitud relevante para el problema. No obstante, el método del cambio
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de escala tiene ya una utilidad bien establecida, con la ventaja de proporcionar
una intuicion fisica directa de los fenémenos -por ejemplo, la dependencia entre
el didmetro del crater y la velocidad de impacto- sin exigir grandes esfuerzos de
computacién. [Housen & Holsapple 1990, Housen 2009, Holsapple 1993, Leinhardt &
Stewart 2012, Jutzi et al. 2013, Walker et al. 2013].

Una aproximacion diferente a este mismo problema seria integrar directamente
las ecuaciones de la dinamica colisional -como en cualquier otro caso de choques-
junto con la ecuacién de estado y las relaciones de conservacion de la masa, la energia
y el momento, tipicas de la mecanica de medios continuos. Los métodos numéricos
desarrollados para ello se denominan ”hidro-cédigos” (Smooth Particle Hydrocodes,
SPH), lo que en un sentido amplio hace referencia a cualquier procedimiento explicito
basado en la mecdanica del continuo, susceptible de modelizar la dinamica de las
colisiones y el comportamiento de un medio sélido bajo presiones elevadas [Benz &
Asphaug 1999].

Originalmente estos métodos se aplicaban tan solo para valores extremos de las
tensiones internas, cuando la rigidez del material rocoso podia despreciarse. Sin em-
bargo, con el tiempo evolucionaron hacia la construccién de modelos especificos para
comportamiento no fluidos, como los procesos de fragmentacion y las propiedades
elasticas.

Estos hidro-cédigos son tan versétiles que las modernas computadoras comien-
zan a tener la capacidad de ejecutarlos con suficiente resolucién para gran variedad
de casos, incluyendo objetos con una estructura en capas, formas irregulares, pre-
fracturas y multiples componentes [Michel et al. 2004a, Michel et al. 2004b, Jutzi et
al. 2008, Jutzi et al. 2014, Jutzi 2014b]. No obstante, en su mayoria estos métodos
numéricos son complicados de manejar, y los datos que resultan de ellos tampoco
tienen una interpretacion sencilla. Las caracteristicas concretas de una colision de-
terminan la velocidad del flujo de excavacién (o equivalentemente, la penetracion
del proyectil en el objeto diana), y por tanto la posterior formacién de un crater, o
incluso la disrupcién catastrofica del cuerpo que recibe el impacto.

Otras dificultades en la aplicacion de hidro-cédigos abarcan desde el uso de ecua-
ciones de estado inapropiadas hasta la utilizacién de modelos fuera de sus limites
de validez, y las interpretaciones equivocadas de los resultados. A pesar de ello, una
oportuna contrastacién de los métodos numéricos con mediciones de laboratorio sir-
ve para controlar la fiabilidad y rango de aplicacion de estos procedimientos que tan
ttiles demuestran ser cuando la experiencia directa se hace inaccesible [Holsapple &
Housen 2013].

Junto a los hidro-codigos se tienen asimismo los codigos para N cuerpos, como
el utilizado en el presente trabajo. Estos programas modelizan las colisiones como
un sistema mecanico formado por un conjunto de particulas discretas sometido a las
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leyes newtonianas del movimiento y de la gravitaciéon [Durda et al. 2004, Durda et al.
2007, Benavidez et al. 2012]. Tales particulas no son puntuales, sino que poseen un
volumen y una elasticidad que puede ser nula o no nula dependiendo de la versién
del programa.

Los resultados obtenidos experimentalmente se emplean como base para elaborar
y comprobar simulaciones numéricas [Ryan & Melosh 1998, Stadel 2001, Jutzi et al.
2015, Michel et al. 2015] que reproduzcan las colisiones realmente acaecidas en la
naturaleza, a través de las extrapolaciones oportunas y del correspondiente cambio
de escala. Estos programas de calculo numérico han ayudado notablemente a pro-
fundizar en importantes detalles de los procesos que estan en el origen de ciertas
propiedades observadas en los cuerpos del Cinturén de Asteroides. En particular,
nuestras simulaciones consideran que para cuerpos de un tamano de varios kilome-
tros -o superior- el proceso de colisién no solo implica la fractura de objeto inicial,
sino que también han de tomarse en cuenta las interacciones gravitatorias entre
los fragmentos asi formados. Este mecanismo da lugar a la formacion de grandes
agregados producidos por reacumulacion gravitatoria.

Las simulaciones numéricas (fig. 2.11) de este proceso completo han permitido re-
producir por primera vez tanto las principales propiedades de las familias de asteroi-
des -cada una de ellas formada tras la ruptura de un gran objeto progenitor [Michel
et al. 2003]- como la posible estructura interna de dichos cuerpos originarios [Davis
et al. 1985, Chapman et al. 1989]. No obstante, es mucho el trabajo que atin queda
para conocer en detalle los procesos fisicos que atanen a estos objetos en funcion de
las propiedades de sus materiales constituyentes, y comprender las caracteristicas
de los resultados de las colisiones, como las formas de los fragmentos creados, siendo
éste uno de los objetivos de esta tesis.

Por ahora, las simulaciones numéricas constituyen un planteamiento valido pa-
ra estudiar estos impactos y sus consecuencias. En la actualidad es posible simular
las colisiones entre cuerpos pequenos con cierto grado de sofisticacién y una corres-
pondencia razonable con las estimaciones observacionales gracias a unos elaborados
programas de calculo numérico, unidos a la notable mejora de las prestaciones de los
modernos computadores [Benavidez et al. 2012, Leinhardt & Richardson 2002, Lein-
hardt et al. 2010, Polishook et al. 2011, Richardson et al. 2000, Tanga et al. 2009].
Estos avances permiten abordar importantes problemas concernientes a la naturale-
za fisica de los objetos con una historia colisional especifica, el origen de las familias
asteroidales, y la formacion de los planetesimales por acrecién colisional. Ciertamen-
te, los experimentos de impacto en un laboratorio siguen desempenando un papel
crucial en la corroboracion de los modelos numéricos a pequena escala antes de su
aplicacion a fenémenos de impacto en escalas mucho mayores.
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Figura 2.11: Imagen de la simulaciéon de un impacto entre un pequeno objeto y un
cuerpo mayor, mediante un hidrocodigo

En las colisiones protagonizadas por objetos de masa considerable, los fragmentos
despedidos tras la fractura pueden interactuar gravitatoriamente entre ellos. Ese es
el motivo de que ocurran reacumulaciones cuando las velocidades relativas de los
fragmentos se encuentran por debajo de sus mutuas velocidades de escape, lo que en
ocasiones da lugar a una poblacion de grandes agregados gravitatorios. Concentrarse
solo en la fase de fragmentacién menospreciando la etapa de mutua interaccién
gravitatoria, impide una correcta comprensién del proceso de formacién de estos
cuerpos, desembocando en la prediccion de propiedades que no se corresponden
con las de los objetos reales. Precisamente esta desconsideracién de los efectos de
interaccién gravitatoria, explica la inoperancia de las experiencias de laboratorio
realizadas mediante impactos sobre cuerpos de prueba cuyas dimensiones son del
orden de centimetros. En esa escala de tamanos las interacciones gravitatorias son
enteramente despreciables y sus efectos pasan desapercibidos.
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Si en las simulaciones numéricas se permite un cierto grado de elasticidad en los
fragmentos que se reacumulan gravitatoriamente, se obtiene un espectro de tamanos
muy similar al realmente observado en la naturaleza con la posible formacién de
satélites en torno a algunos de estos objetos reacumulados [Chapman et al. 1995,
Durda 1996, Doressoundiram et al. 1997, Merline et al. 1999, Margot et al. 2007,Durda
et al. 2004, Cuk 2007, Marchis et al. 2008a,Marchis et al. 2008b, Vachier et al. 2012},
o lo que queda de ellos tras la colision.

Para poner a prueba la validez tanto de nuestra comprensién de estos proce-
sos colisionales como la pertinencia de los métodos empleados para simularlos, se
cuenta con la inapreciable ayuda de la informacién recogida sobre las familias de
asteroides en el sistema solar [Milani & Knezevic 1990, Scott et al. 2001, Nesvorny et
al. 2005, Nesvorny et al. 2006]. Estas familias han sido descubiertas en el Cinturén
Principal, cada una de ellas vinculada a un grupo de cuerpos pequenos que com-
parten las mismas propiedades espectrales y dindmicas [Zappala et al. 1995|. Esta
similitud de propiedades sugiere poderosamente la idea de que todos los cuerpos de
una misma familia provienen de un mismo asteroide original, llamado cuerpo proge-
nitor [Hirayama 1918, Michel et al. 2003], que resulté catastréficamente fracturado
tras el impacto con un objeto de pequenos dimensiones a gran velocidad.

En concreto, el propédsito de las investigaciones sobre los procesos colisionales
recurrentes en la dindmica de cuerpos pequenos en nuestro sistema solar, puede ex-
presarse del modo siguiente. Dados el tamano y la velocidad tanto del proyectil como
del objeto diana contra el cual la colision se da con una velocidad especifica, se trata
de determinar la distribucion de ciertas propiedades de los fragmentos resultantes,
como el tamano, la forma o las velocidades de eyeccién y de rotacién, entre otras.
Los modelos numéricos desarrollados hasta la fecha para realizar simulaciones de
choques entre asteroides, centran sus esfuerzos en el calculo de la distribucién de
tamanos y velocidades tras la colisién [Ward 2000, Richardson et al. 2005, Warner
et al. 2008, Richardson et al. 2011, Jutzi et al. 2014]. Seria deseable estimar también
el espectro de formas y de rotaciones [Fujiwara et al. 1989, Giblin 1998, Walsh et
al. 2012] en los fragmentos resultantes, lo cual constituye uno de los propésitos del
presente trabajo.
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Estructura interna de asteroides

Se cuenta ya con un crecido registro de datos procedentes de fuentes diversas
-perturbaciones mutuas entre asteroides, observaciones mediante radar [Ostro et al.
2006, Magri et al. 2007, Brozovic et al. 2010a, Brozovic et al. 20100, Brozovic et al.
2011, Busch et al. 2006, Busch et al. 2011] (fig. 3.1) u épticas de asteroides indi-
viduales o de sistemas binarios [Margot et al. 2002, Marchis et al. 20060, Scheeres
2002,Scheeres 2009a,Scheeres 20090, Scheeres et al. 2006, Pravec et al. 2006, Richard-
son & Walsh 2006, Pravec & Harris 2007, Pravec et al. 2007, Scheeres 20075, Marchis
et al. 2008a, Marchis et al. 2008, Pravec et al. 2010, Polishook et al. 2011], encuen-
tros con vehiculos espaciales [Anderson 1971, Patzold et al. 2010, Cheng 2012] cuyos
datos indican que la mayoria de los asteroides presenta una densidad inferior a la
densidad de grano de sus mas probables analogos meteoriticos.

De ello cabe deducir que esos cuerpos poseen un alto grado de porosidad [Britt
& Consolmagno 2000, Britt & Consolmagno 2001, Britt et al. 2006, Jutzi et al.
2009¢, Britt et al. 2010, Carry 2012], lo que afecta tanto a los procesos de crate-
rizacion como a la propagacion en su interior de las ondas de choque cuando sufren
una colisién, alargando considerablemente los tiempos de vida colisionales en los
asteroides porosos.

Tales consideraciones sugieren la posibilidad de atribuir a muchos de estos objetos
la estructura de un agregado gravitacional, un sistema formado por restos de una
colisiéon que se reagrupan a causa de la mutua atraccién gravitatoria. Esto nos lleva
el concepto de cuerpo reacumulado como consecuencia de la energia negativa del
mismo, que lo convierte en un sistema ligado cuyos componentes individuales carecen
de la energia cinética suficente para liberarse de la atraccién gravitatoria del conjunto
[Petit & Farinella 1993, Campo Bagatin et al. 2001].

37
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Figura 3.1: Modelo para la forma del asteroide 1999 KW4 a partir de los datos
obtenidos mediante radar (Cheng et al. 2009)

3.1. Agregados gravitacionales

Los tipos asteroidales se agrupan en tres familias en un sentido amplio: (1°)
cuerpos monoliticos, (2°) cuerpos con macroporosidades inferiores al 20 %, con un
importante grado de agrietamiento interno, y (3°) cuerpos con un macroporosidad
superior al 30 %, correspondientes al modelo de agregado gravitacional [Harris 1996,
Melosh & Ryan 1997, Asphaug et al. 1998, Richardson et al. 1998, Fujiwara et al.
2006, Harris et al. 2009], un ctimulo de fragmentos unidos entre si mayoritariamente
por atraccién gravitatoria, aun cuando las fricciones internas también jueguen algin
papel en su estabilidad estructural [Holsapple 2009, Sharma 2013].

Lo cierto es que tanto consideraciones teéricas [Petit & Farinella 1993] como
simulaciones numéricas [Campo Bagatin et al. 2001, Campo Bagatin & Petit 2001],
sugieren que una gran parte de los cuerpos del sistema solar con tamanos entre 0,1
y 100 km poseen una estructura asimilable al modelo de agregado gravitacional,
es decir, una acumulacién de fragmentos unidos entre si gravitatoriamente y por
rozamiento mecanico [Ward 2000, Warner et al. 2008, Harris et al. 2009, Sharma
2013]. En el rango intermedio que va desde los 10 a los 200 km de didmetro el
porcentaje de agregados gravitatorios se estima entre el 30 y el 100 %, dependiendo
de los parametros del algoritmo empleado en la simulacién [Campo Bagatin et al.
2001]. Este intervalo de tamanos puede ampliarse hasta un rango que abarcarfa de
los 0,5 - 1 km hasta los 500 km, segtin las condiciones del impacto que da lugar a la
fragmentacion.

Las evidencias favorables a la estructura de agregado gravitatorio para estos
pequenos cuerpos astrondémicos serian:

e Disgregaciones cometarias. La disgregacion de cometas como el Shoemaker-
Levy -ocurrida en mayo de 1994- ofrecen sélidos indicios de la configuracion de
agregados para los pequenos cuerpos del sistema solar. Estimando las tensiones de
marea acaecidas en este y otros casos se llea a concluir que tales cuerpos son en
realidad acumulaciones de fragmentos [Aspaugh & Benz 1996, Sekanina 2000]. El
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seguimiento del cometa Shoemaker-Levy 9 permitié deducir -por el calculo de las
fuerzas de marea a las que estuvo sometido y su patréon de disgregacién- que debia
componerse, antes de su ruptura, de un agregado incoherente de fragmentos [Scotti
& Melosh 1993, Aspaugh & Benz 1996, Chodas et al. 1996]. De hecho, la aplicacién de
un programa de calculo numérico para N cuerpos [Aspaugh & Benz 1994, Richard-
son et al. 2005], mostro que las tensiones de marea gravitatoria [Solem & Hills 1996]
sobre una configuracion de agregado gravitacional, producirian inestabilidades es-
tructurales que ocasionarian su descomposicién en una serie de fragmentos (fig. 3.2),
dando lugar a un comportamiento muy similar al obervado en la realidad [Holsapple
2006, Walsh & Richardson 2006, Goldreich 2009].

Figura 3.2: Imagen del tren de fragmentos en que se disgregé el cometa Shoemaker-
Levy en 1994 (NASA Hubble Space Telescope)

e Bajas densidades globales. Otra evidencia observacional favorable al modelo
de agregado gravitatorio consiste en el reducido valor de las densidades tanto de
asteroides tipo C [Cheng et al. 2009, Merline et al. 1999, Merline et al. 2002, Britt &
Consolmagno 2000, Hilton 2002] como tipo S [Consolmagno et al. 2008, Merline et
al. 2002, Pravec et al. 1997, Pravec et al. 1998, Pravec & Harris 2000, Pravec et al.
2002, Pravec et al. 2007]. Estas bajas densidades, en relacién con los voliimenes esti-
mados, solo encuentran una explicacion razonable atribuyéndolas a las porosidades
tipicas de una estructura de agregado de fragmentos unidos por su mutua atraccién
gravitatoria.

e (rdteres gigantes. La existencia de crateres con un didmetro del orden del radio
del propio objeto impactado, sugiere poderosamente que tales objetos son en realidad
agregados de fragmentos, susceptibles de reordenarse tras el impacto para producir
crateres de tamanos tan considerables. [Asphaug & Melosh 1993, Belton 1994, Belton
et al. 1995,Belton et al. 1994, Greenberg et al. 1994, Murchie & Erard 1996, Thomas et
al. 1996]. Estos créteres gigantes y la presencia de surcos muy pronunciados [Thomas
et al. 1979, Horstman & Melosh 1989, Belton et al. 1994, Veverka et al. 1994, Veverka
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et al. 2000] constituyen otra prueba de que, si no un agregado gravitacional, nos
hallamos ante cuerpos prefragmentados. Asi ocurre porque sélo los cuerpos de ese
tipo pueden absorber localmente la energia de grandes impactos que despedazarian
sin remedio objetos monoliticos [Benz & Asphaug 1999].

e Cadenas de crateres (Catenae). Sobre la superficie de planetas y satélites se
han observado configuraciones lineales de hasta varias decenas de crateres uniforme-
mente espaciados y con tamanos similares [Bottke et al. 1997]. Estos alineamientos
de crateres serian la consecuencia del impacto de una hilera de fragmentos pro-
ducida por la descomposiciéon de uno de estos agregados a causa de las tensiones
gravitatorias de marea.

e Medidas directas sobre Itokawa. Una de las evidencias mas sélidas que respaldan
la estructura de agregado gravitatorio es el conjunto de mediciones realizadas en 2006
sobre el asteroide Itokawa por la sonda Hayabusa. Este asteroide -de tipo S y 320
metros de didmetro- parece tener un 40 % de espacio vacio en su interior, indicativo
de la porosidad asociada a los ctimulos de fragmentos gravitatoriamente unidos entre
si [Abe et al. 2006, Fujiwara et al. 2006, Saito et al. 2006].

e El andlisis de los periodos de rotacion de los asteroides. El estudio de sus curvas
de luminosidad, también aporta una considerable informacion sobre la estructura in-
terna de estos objetos. El tamano se deduce de la magnitud visual media, suponiendo
que el valor promedio de su albedo es coherente con la clase de asteroide estudiada.
El dato mas llamativo es la existencia de una cota muy abrupta en los periodos
de rotacién correspondiente a un valor situado en torno a 2,2 horas. Muy pocos
asteroides mayores de 200 m han sido observados con una velocidad de rotacién su-
perior a la marcada por ese umbral [Weidenschilling 1981, Scheeres 20075, Holsapple
2001, Holsapple 2004, Holsapple 2007, Holsapple 2010]. Por otra parte, se conocen
muchos pequenos cuerpos (con un didmetro inferior a 200 m) cuyos peridos de ro-
tacién pueden ser tan pequenos como dos minutos y medio [Pravec et al. 2002], lo
que implica la presencia de fuerzas internas de estado sélido (cuerpos monoliticos)
o de otro tipo (rozamiento, Van der Waals).

Es posible determinar los limites de la rotacién propia de un pequeno cuerpo as-
tronémico mediante modelos dinamicos que incluyen fuerzas cohesivas, tensiones de
cizalladura y presiones internas en diversos materiales de tipo geoldgico. Esa fuerza
de cohesién interna es necesaria para explicar la rapidez del giro en algunos pequenos
cuerpos descubiertos en los tltimos anos [Holsapple 2001, Holsapple 2004, Holsap-
ple 2007]. De tales modelos se desprende la existencia de dos comportamientos que
marcan los limites en el modo de rotacion de estos objetos: el régimen mecanico
para cuerpos de un didmetro por debajo de los 3 km, y el régimen gravitatorio para
tamanos superiores a los 10 km. El hecho de que los giros de los cuerpos de gran
tamano estén limitados a periodos mayores de dos horas no implica necesariamente
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que sean cumulos de fragmentos (rubble piles). Por el contrario, con didmetros infe-
riores la existencia de una pequena fuerza interna de cohesién entre los componentes
del objeto permite rotaciones méas rapidas que en ausencia de dicha fuerza.

Sin embargo, los pequenos cuerpos astronémicos no adoptan necesariamente la
forma predicha por los modelos matematicos basados en el comportamiento de los
fluidos en equilibrio [Chandrasekhar 1969]. Dependiendo de las fricciones internas
entre los componentes granulares del material del asteroide, cuando el objeto supera
el limite de estabilidad -segiin las condiciones de equilibrio hidrostatico- por un au-
mento progresivo del momento angular, su forma se altera siguiendo univocamente
una cierta sucesion de estados en el espacio abstracto de las formas elipsodales po-
sibles [Scheeres 2007, Tanga et al. 2009]. Y evoluciona elongdndose con una inercia
rotacional creciente que produce una disminucién del ritmo de giro sobre si mis-
mo. Mediante simulaciones numéricas y argumentos tedricos puede mostrarse que
el proceso de reconfiguracién de un elipsoide rotante determinado por su energia
potencial, es compatible con la distribucién realmente observada en las formas de
los asteroides. En tales simulaciones se comprueba que en los asteroides la accion de
los impactos aleatorios, las sacudidas sismicas o las tensiones de marea gravitato-
ria, pueden provocar efectos equivalentes a la fluidificacion temporal de un material
granular [Tanga et al. 2009].

La mayoria de los asteroides de entre unos poco cientos de metros hasta unos
cuantos kilémetros, pueden ser, de hecho, agregados gravitacionales (fig. 3.3). Asf ocu-
rre porque la probabilidad de una colision que los disperse resulta bastante menor
que la probabilidad de un impacto que los fragmente [Ryan & Melosh 1998, Benz &
Asphaug 1999]. Los crateres gigantes y los surcos son, por tanto, una muestra de la
capacidad de los ciimulos de fragmentos para absorber las ondas de choque.

En términos cuantitativos se supone que en caso de fragmentacion la totalidad
de la energia involucrada se reparte por igual entre los cuerpos en colisién [Petit &
Farinella 1993], de modo que para cada uno de ellos la fragmentacién ocurre cuando
E =z 25M/p. En esta expresion p es la densidad del objeto, M es su masa y S
representa el valor minimo de la energia por cada unidad de volumen necesaria para
provocar la disrupcion catastréfica de cada objeto.

El valor de S se estima a partir de los datos obtenidos en los experimentos de
laboratorio sobre fragmentacién por impacto (Sp), del didmetro D = (6M /7p)*/3y
de un coeficiente v dependiente del tipo de material, mediante la siguiente transfor-
macion de escala

Ty D\ 4
S = (SO + 1—5Gp2D2> (—) (3.1)
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Figura 3.3: Representacién de cuatro posibles modelos estructurales para un as-
teroide tomando como ejemplo 4179 Toutatis: (a) cuerpo monolitico, (b) cuerpo
fragmentado, (¢) sistema binario de contacto y (d) agregado gravitatorio o ”pila de
escombros” (Nature 1999)

El término proporcional a D? representa la resistencia a la autocompresién de
cada objeto, v es un coeficiente numérico dependiente del material, y en cuanto a
Sp abudante evidencia experimental indica que para materiales similares al granito
o al cemento su valor se halla en torno a 3 x 10%J/m3.

Otra cuestién interesante concierne a la cantidad de fragmentos que podran
escapar del pozo de potencial gravitatorio creado por el par de objetos en colision.
Una respuesta detallada requeriria conocer la posicion original de cada fragmento
dentro de su objeto progenitor, y su movimiento inmediatamente después de la
disrupcién catastrofica.

Para evitar tales complicaciones resulta mas 1til operar con una velocidad de
escape efectiva, V., definida por analogia con la velocidad de escape desde la su-
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perficie de un cuerpo celeste [Petit & Farinella 1993]. Con ello bastard admitir que
s6lo los fragmentos con velocidad superior a esta V.4 escaparan al infinito, o lo
que es lo mismo en este caso, adquiriran érbitas heliocéntricas independientes. Esto
permite formular un balance de energia de la forma:

1
5 (Ml - Mmax,l + M2 - Mmam,Q) ‘/6250 + Wtot = Wfr,l + Wfr,Z + Wh (32)

Los factores My, My, My4.1, Mmaz,2 Tepresentan respectivamente la masa de los
objetos progenitores 1 y 2, asi como las masas de los fragmentos mayores de cada
uno de ellos. Por su parte, Wy, es la energia potencia total de los dos objetos
inmediatamente antes de la fragmentacion, cuya expresion, teniendo en cuenta que

Q; = (47p;/3), es:

3eM? seMp” G M, M,
5Ch 5Q2 QM + QoM

(3.3)

El término Wy, ; es la suma de las energfas potenciales autogravitatorias de cada
fragmento del objeto . Considerando que b; es el exponente caracteristico de la
distribucién acumulativa de tamanos en la fragmentacion del objeto i, queMy,s es
el valor minimo de corte para tal distribucién, tendremos que

3G 5M>P —3b MY MO

maz,i max,i”"" dust (34)

2Q; 5 — 3b;

Wiri = —

Finalmente, tomando M, la masa del Sol y Ry la distancia orbital al mismo de
cada fragmento, la energia potencial W}, se define como

3G (M, + My)* (30Mp)"*

W pr—
h 5 R,

(3.5)
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3.1.1. Empaquetamiento en medios granulares

En el campo de la cristalografia microscépica, el grado de empaquetamiento
(atomic packing factor, APF) es la fraccién de volumen en una celda unidad que
esta ocupada por atomos, los cuales se consideran a efectos practicos como esferas
rigidas. Se trata de una cantidad adimensional y siempre menor que la unidad.
Relacionada con este concepto, la porosidad se define como 1 —(p,/pm), donde p, es
la densidad global del objeto, y p,,, es la densidad del material que lo compone. Este
pardmetro se interpreta a menudo como el porcentaje del volumen de un cuerpo
correspondiente al espacio vacio de sus huecos interiores. Llamando V} a la suma
de los volimenes individuales de los fragmentos que componen el agregado, V, al
volumen gobal del objeto y V,, al volumen correspondiente a todo el espacio vacio
en el interior del agregado, la definicién formal de la porosidad es:

p=1=V;/Vs) =Vo/Vy (3.6)

Conviene distinguir entre macroporosidad y microporosidad [Blum & Schrapler
2004], pues un asteroide macroporoso (con huecos entre sus componentes), puede
estar formado a su vez por componentes microporosos (con huecos en su propia
estructura). Esta distincién cobra importancia no tanto en el estudio de los agregados
gravitacionales sino en el analisis detallado de la fisica de las colisiones. La manera
de disipar energia no es la misma en un asteroide macroporoso dependiendo de que
tenga, o no, una cierta microporosidad. De no tenerla, la disipacién de energia en
la colisién se produce mediante procesos de excavacién y eyeccién de material. De
tener también microporosidad, tal disipacion se produce por compactacion de los
componentes del asteroide.

Es interesante destacar los estudios realizados sobre la influencia de la forma
de los fragmentos que componen un agregado gravitatorio en el grado de empa-
quetamiento, y por ende la porosidad, de dicho agregado [Korycansky & Asphaug
2006]. El empaquetamiento amorfo més denso de particulas rigidas se conoce como
empaquetamiento aleatorio cercano -close packing- en el cual se consiguen mayores
densidades usando conjuntos de particulas de tamanos diversos. En el caso de las
esferas, la variedad de tamafos se cuantifica a menudo mediante la polidispersiéon en
la distribucion del tamano de las particulas; es decir, la desviacion tipica del radio
entre el radio promedio. Las simulaciones numéricas de empaquetamientos en los que
se ha variado la polidispersion y la asimetria de las particulas, independientemente
una de otra, muestran que la densidad del empaquetamiento aumenta significativa-
mente con el aumento de la asimetria de las particulas, la cual en ocasiones influye
més que la polidispersién [Desmond & Weeks 2014].
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Por otro lado, también puede haber empaquetamientos holgados -loose packings-
modelizados con simulaciones en las que particulas extraidas al azar de una distri-
buciéon continua de tamanos previamente generada, se deja caer en una caja de
dimensiones especificas de modo que su posiciéon final se obtiene mediante reglas
mecanicas similares a las usadas para minimizar el potencial de esferas liberadas
en un campo gravitatorio [Shi & Zhang 2008]. Recurriendo al modelo de elementos
discretos (Discrete Element Model: DEM) ambos tipos de empaquetamientos cer-
canos y holgados- fueron sometidos a un estudio que abarcé ocho tipos de granos
poliédricos, elipsoides con distintas relaciones triaxiales, cubos y esferas, del cual se
concluyé que el grado de empaquetamiento disminuia al aumentar la esfericidad de
las particulas [Stroeven & He 2013].

La distribucion del tamano de las particulas y el porcentaje de vacio de empa-
quetamientos geométricos aleatorios, con particulas de la misma forma, se puede
modelizar como una ley de potencias [Brouwers 2006]. Otros modelos estadisticos
consideran empaquetamientos aleatorios de esferas sin friccion, y sitian el sistema
de referencia en una ellas (formulacién granocéntrica)- de modo que la complejidad
del empaquetamiento global se aborda mediante un proceso estocastico local [Cor-
win et al. 2010]. Con este formalismo el problema del empaquetamiento aleatorio
se describe mediante dos parametros: el angulo sélido accesible alrededor de cada
particula y la ratio de contactos entre vecinos; ambos pueden obtenerse por medio
de experimentos o simulaciones. Este modelo predice analiticamente la distribucién
microscopica de los vecinos mas cercanos a la esfera considerada y sus puntos de
contacto con ella, las fluctuaciones locales de densidad asi como la densidad global
del empaquetamiento.

Cuando tratamos con particulas no esféricas de tipo elipsoidal, un detallado anali-
sis de las propiedades estructurales de los empaquetamientos resultantes muestra que
los empaquetamientos elipsoidales més holgados se obtienen con las particulas cuya
friccién mutua es mayor [Delaney & Cleary 2010, Delaney et al. 2011]. Ahora bien,
a diferencia de las esferas estos empaquetamientos no pueden considerarse genuina-
mente aleatorios ya que poseen un grado significativo de ordenamiento direccional
que aumenta conforme disminuye la esfericidad del elipsoide.

Distinto es el caso de los empaquetamientos confinados de esferas, donde las
propiedades estructurales de un empaquetamiento de tamano finito cambian osten-
siblemente a causa del confinamiento. Por ejemplo, la presencia de paredes disminuye
significativamente el grado de empaquetamiento debido a la configuracion inducida
en el sistema por dichas paredes en las regiones cercanas a ellas. Esta estructura
inducida por las paredes decae rapidamente al alejarnos de ellas, con una escala de
distancia caracteristica del mismo orden que el didmetro de las particulas del siste-
ma [Desmond & Weeks 2009]. Los modelos tridimensionales desarrollados para esta
clase de sistemas arrojan resultados similares [Kwan et al. 2015].
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También se han realizado modelizaciones de empaquetamientos con particulas
cilindricas, en las que se ha comprobado que los factores mas relevantes son la
densidad media de empaquetamiento y la proximidad a las paredes del recipiente
contenedor del sistema [Zhang et al. 2006]. Cuando la densidad promedio es elevada
la porosidad en las regiones cercanas a las paredes llega a ser casi igual a la porosidad
interior del sistema, a pesar del mayor grado de ordenamiento de las particulas
proximas a las paredes.

m=2.10 mo= 3.0 me= 5.0
¥ =10 ¥ =1.0 ¥ =10
m=20 m=23.0 m= 5.0
¥ = 2.0 ¥ =20 (¥ =2.0
m=2 m=3 m=5
oy = 0,33 ¥ = 0.33 ¥ = 0.33

Figura 3.4: Ejemplos de superelipsoides con diferentes valores de m, tomando para
sus ejes, a = 1, b = 2y ¢ = a (Delaney & Cleary 2010)

Existen investigaciones tedricas que analizan mediante simulaciones numéricas
las propiedades de los empaquetamientos de particulas no esféricas, cuya variabili-
dad geométrica se representa mediante elipsoides generalizados, también llamados
superelipsoides [Delaney & Cleary 2010]. Gracias a esta técnica resulta posible ex-
plorar las repercusiones que un amplio rango de formas tiene sobre las propiedades
macroscépicas del sistema, asi como su configuracion local en zonas concretas. Los
superelipsodes se definen partiendo de la ecuacién general de una elipsoide tridi-
mensional para sustituir el exponente cuadratico de cada término por un exponente
indeterminado m de forma que se tenga:

En esta igualdad, a, b y ¢ simbolizan los tres ejes principales de la figura, como
es habitual. Los diferentes valores que puede asumir el exponente m permiten una
transiciéon suave desde las particulas perfectamente esféricas, donde solo cuentan
los grados de libertad traslacionales, hasta figuras muy asimétricas cuyos grados de
libertad rotacionales adquieren una importancia decisiva (fig.3.4).
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Figura 3.5: Imagen del asteroide Ida, y de su pequeno satélite Dactyl, tomada por
la sonda Galileo en 1993 (NASA)

Como cabe esperar, el tipo de asimetrias y la curvatura superficial local ejercen
una profunda influencia sobre las propiedades de empaquetamiento, hasta el pun-
to de determinar si de hecho se forma una configuraciéon ordenada o una aleatoria
(fig. 3.5). Sucede que la forma de los elementos bésicos provoca la aparicién de es-
tructuras muy diferentes, que abarcan desde configuraciones sin apenas un orden
discernible hasta empaquetamientos casi cristalinos. Dos propiedades basicas deter-
minan el tipo de empaquetamiento: el grado de anisotropia (o ratio de aspecto) y
la curvatura superficial [Bezrukov& Stoyan 2006]. Las extensas regiones con una
pequena curvatura superficial, baja para valores elevados de m, ocasionan un gran
nimero de contactos entre las superficies de los elementos basicos, lo que a su vez
produce una marcada tendencia a la orientacién espacial y a densos empaquetamien-
tos muy ordenados. Con valores altos de m (entre 4 y 5) la configuracién alcanza
el mayor grado de simetria, y cuando aumentamos la anistropia -a medida que el
ratio de aspecto se aleja del valor unidad- se observa una rapida caida en el orden
y la densidad del empaquetamiento. La anisotropia parece reducir en este caso las
posibilidades de formacién de un empaquetamiento muy estructurado, conduciendo
a una disminucién de la densidad y del ordenamiento espacial. Un comportamiento
contrario tiene lugar con valores més bajos de m (entre 2 y 3), para los cuales predo-
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minan los empaquetamientos desordenados en los que un cierto grado de anisotropia
incrementa la compactacién de la estructura.

Figura 3.6: Ejemplos de diferentes empaquetamientos mediante superelipsoides (De-
laney & Cleary 2010)

3.1.2. Densidad y porosidad de asteroides

Un alto nivel de porosidad influye notablemente sobre propiedades tan carac-
teristicas de los asteroides como la estructura interna, el campo gravitatorio creado
a su alrededor, su dinamica colisional, el tiempo de vida antes de la disgregacion,
la difusividad térmica o la velocidad sismica entendida como la propagaciéon de las
ondas de choque en el interior del asteroide tras una colisiéon [Ryan et al. 1991, Con-
solmagno et al. 1998, Flynn et al. 1999, Britt et al. 2002, Jutzi et al. 2009¢, Jutzi et
al. 2014).

Comparando las densidades estimadas para asteroides con la densidad de sus
analogos meteoriticos recogidos en la Tierra, puede calcularse la porosidad de estos
objetos, estimando con ello la influencia de una elevada porosidad sobre su estructura
interna y la interprertacion que merecen estos datos con respecto a la distribucion
de agregados gravitacionales en el Cinturén Principal de asteroides y entre los NEAs
(Near Earth Asteroids, o asteroides cercanos a la Tierra).

Las rocas minerales, tal como son conocidas en nuestro planeta, poseen estruc-
turas cristalinas, volimenes reticulares y composiciones quimicas bien definidas, lo
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que permite comparar sus densidades tipicas con las de los materiales comunes en
los asteroides. Conviene senalar que las denominadas ”densidades de grano”vienen
dadas por el cociente entre la masa del objeto y el volumen ocupado tan solo por
los granos minerales que forman la roca, lo que es un promedio de la densidad de la
parte solida de la roca.

Por otro lado, los datos de la medidas realizadas por las sondas espaciales (fig.
3.6) proporcionan la densidad entendida como el cociente de la masa de un objeto
entre su volumen, incluyendo el volumen de los espacios intersticiales de su estructura
interna.

Pruebas experimentales de impacto [Housen 2009] revelaron que en el objeto
diana se producia un deterioro significativo cuando la energia cinética especifica -
energia cinética dividida entre la masa del cuerpo impactado- superaba apenas un
cuarto de la energia necesaria para una fractura catastréfica (en la cual la masa del
fragmento mayor es la mitad de la masa de cuerpo original). Los impactos subca-
tastroficos debilitan la resistencia del objeto diana frente a posteriores colisiones.
Por ejemplo, para energias de 1000 J/kg el resto més grande poseia un 70 - 80 % de
la masa original. Los subsecuentes impactos demostraron que el umbral de energia
para la fractura se habia reducido en un factor de tres. Todo ello, junto con la distri-
bucién estimada de tamanos de los cuerpos del Cinturén Principal, lleva a suponer
que gran cantidad de pequenos asteroides rocosos experimentaron una o més de
estas colisiones prefragmentadoras antes de sufrir un impacto de disgregacion final.

Las leyes de escala deducidas a partir de estas experiencias mostraron que en
colisiones semejantes -aquellas que conducen a la misma relaciéon entre la masa del
fragmento mayor y la masa original- las velocidades de los fragmentos disminuyen
con la escala del impacto. Es decir, los asteroides rocosos cuyos didmetros se encuen-
tran en torno a unos cientos de metros, retienen los restos de la colisién formando un
amasijo de escombros. Pero cuando tenemos objetos mas grandes las velocidades de
eyeccion llegan a reducirse hasta tal punto que los fragmentos mayores permanecen
esencialmente en el mismo lugar, y de ello resultan estructuras ordenadas.

La estimacion de masa y volumen -y a partir de éstas, la densidad- de los aste-
roides ha mejorado progresivamente segin los avances tecnolégicos permitian me-
diciones mas precisas de estos pardmetros (tabla 3.1). Las masas pueden deducirse
a partir de las perturbaciones producidas entre asteroides o sobre sondas espaciales
enviadas al efecto, de modo que sufran alguna desviacién en su trayectoria (fly-by)
o entren a describir una orbita en torno al objeto. El método de la érbita, utilizado
en el caso de asteroides binarios, consiste en observar el movimiento de un satélite
alrededor del asteroide primario con el objetivo de estimar la masa del cuerpo en
torno al cual giran [Brozovic et al. 2010a, Brozovic et al. 20100, Brozovic et al. 2011].
Ahora bien, aunque la tercera Ley de Kepler permite deducir la masa del sistema, la
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masa del objeto primario sélo puede estimarse de manera aproximada si se conoce
la separacion del secundario y su relacién de tamano con el primario.

Type Met. Taxonomy Average density for each class
(#) (%) N P Nag Psg Nag Px

5 oc 14 38 50 2.66+129 28 2.70 + 0.69 11 272+ 054
Sa oc 2 =1 1 1.07+025 1 1.07 +0.25 -

S5q oc 29 7 5 2.78+ 085 4 278 + 0.81 2 343+020
Sr oc 22 5 - - -

Sv oc 2 =1 - - -

B cv 4 1 10 2.19+1.00 4 215+ 0.74 2 238+ 045
C cM 13 3 33 1.57+138 15 1.41 + 0.69 5 133+ 058
Ch cM 3 =1 13 1.88+209 6 143 +0.74 3 125+ 021
Cg cM 1 =1 1 056+027 1 0.96 +0.27 -

Cgh cM 10 2 5 2.64+135 1 3.48 + 1.06 -

Ch ™ 18 4 47 1.96+165 27 1.70 + 1.10 9 141+029
X cv 4 1 26 2.87+259 15 1.99 + 0.99 8 185+ 0381
Xc Mes 3 <1 9 496+239 3 463 +0.76 2 486+ 081
Xe EH 7 1 4 2.94+ 085 2 291 + 0.65 1 260+ 0.20
Xk Mes 18 4 13 3.85+127 9 3.79 + 1.18 3 422+ 0865
D cM 16 4 3 9.56+022 - -

K cv 16 4 2 4.25+203 1 354 +0.21 1 354+021
L co 22 5 4 3.24+103 3 3.22 + 0.97 -

T Ata 4 1 1 2.61+254 - -

A Pal 6 1 1 3.73+140 1 373 +1.40 -

o oc 1 =1 - - -

Q oc 8 2 = - -

R oc 1 =1 1 223+102 1 223 +1.02 -

v HED 17 4 3 1.93+107 3 1.83 + 1.07 3 153+107
Transneptunian objects 22 077+ 020 10 1.06 + 0.80 6 1064075
Comets 12 047+025 4 0.56 +0.14 3 054+ 0.09

Tabla 3.1. Densidad media para cada clase taxonomica de asteroides. Los indices
i representan el nivel de precision considerado: precision mayor que un 20 %, 50 %
y sin restricciones en la precision (00). Para cada clase se indica el tipo de meteo-
rito asociado y el numero de asteroides observados con la correspondiente fraccion
representada por la clase. (Carry 2012)

En el caso de las misiones espaciales, puede determinarse la masa de un asteroide
-e incluso la distribucion interna de dicha masa- por medio de la monitorizacion del
movimiento de una sonda orbitando en torno a él, como hizo la sonda Hayabusa
con el asteroide Itokawa. Ya sea gracias a las mejoras en 6ptica adaptativa o por
el registro de imagenes mediante radar, son numerosos los casos en los que se ha
empleado esta técnica. Ejemplos de ello son los asteroides Ida, 45 FEugenia, 1998
WW31, 90 Antiope y 762 Pulcova, 1999 KW4, 2000 DP107, 2000 UG11y Dydimos
[Belton et al. 1995, Merline et al. 1999, Merline et al. 2000, Benner et al. 2001, Benner
2013, Margot et al. 2007, Nolan et al. 2001, Veillet et al. 2001], entre otros.

Otro procedimiento para la estimacién de las masas se basa en la observacién
de los movimientos de aquellos asteroides que han interactuado una o mas veces
con otros cuerpos pequenos. Asi ha ocurrido, por ejemplo, con casos como los de 1
Ceres, 2 Pallas y 4 Vesta [Schubart 1979, Michalak 2000, Goffin 2001, Standish 2001],
o las misiones espaciales a cuerpos como Mathilde, Eros, Itokawa, 67P /Churyumov-
Gerashimenho.
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Cuestién aparte es que los meteoritos caidos sobre la superficie terrestre sean una
muestra representativa de los materiales que componen el Cinturén de Asteroides.
Podria haber efectos de seleccién debidos a los detalles de la eyeccion desde el
cuerpo progenitor, el viaje hasta la Tierra y la entrada a través de nuestra atmosfera
[Blandi et al. 1998, Sears 1998, Meibom & Clark 1999]. Ademés, hay diversas clases
de asteroides (C, S, D, P, M, ...) algunas de las cuales (C, P, D) son fragiles.

No hay argumentos suficientes para afirmar sin lugar a dudas que el material
meteoritico recogido sobre la superficie terrestre ofrece una muestra representantiva
y fiable de la composicién de los asteroides del sistema solar (Tabla 3.2 y fig. 3.7-
3.8). Las abundancias de los elementos formadores de rocas minerales medidas en el
espectro de emisién del Sol, no son significativamente diferentes de las abundancias
observadas en las condritas meteoriticas ordinarias.

Meteorite 1] N MNm Refs.
Ord. chondrites H 342 +0.18 265 157 23
Ord. chondrites L 336 +0.16 277 160 23
Ord. chondrites LL 322 +022 149 39 23
Carb. Chondrites Cl 1.60 + QD3 14 4 23
Carb. Chondrites M 225 + 0,08 33 18 23
Carb. Chondrites CR 3.10 7 3 2
Carb. Chondrites co 3.03 + 019 22 B 23
Carb. Chondrites v 279 + 0,06 51 10 23
Carb. Chondrites CK 2.85 +0.08 3 3 3
Enstatites EH 3.47 +0.21 16 9 4
Enstatites EL 346 +0.32 25 14 4
Achondrites HED 325+ 026 96 56 5
Stony-lron Pal 476 +0.10 10 5 2
Stony-lron Mes 4.35 + 002 B 3 2
Stony-lron Ste 418 + 0,10 2 1 2
Iron Ata 4.01 + 004 1 1 1
Iron Hex 737+ 014 2 2 1
Iron Oct 714 +013 5 5 1

Tabla 3.2. Densidad global media medida en muestras Ny o meteoritos N,,: condritas
ordinarias (OC, H, L y LL), condritas carbondceas (CC, CI, CM, CR, CO, CV y
CK), Enstatito-condritas (EH y EL) acondritas (promedio de howarditas, eucritas
y diogenitas), hierro pétreo (palasitas, mesosideritas y steinbach) y meteoritos de
hierro (ataxitas y hexahedritas). (Carry 2012)

Solo hay unas cuantas maneras en las que los componentes de los asteroides
de tipo S (silicatos) pueden formar minerales, y es por ello muy improbable que
la gran mayoria de miembros de esta clase en el Cinturéon de Asteroides presenten
composiciones minerales muy distintas a las del olivino o el piroxeno. También hay
limites fisicos para el grado de porosidad que puede presentar una roca compacta sin
disgregarse. El mismo argumento que justifica la coherencia estructural de cuerpos
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como el asteroide Eros [Yeomans et al. 1999], impone limites a su vez sobre la
microestructura de una roca que permite mantener tal coherencia.
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Figura 3.7: Densidad de asteroides frente a la masa. Los objetos aqui representados
se dividen en tres categorias principales TNOs, cometas y asteroides. Estos tltimos
se subdividen a su vez en cuatro grupos taxonémicos (S, C, X y miembros finales).
El tamano de los simbolos depende del didmetro de los objetos referidos. (Carry
2012)



3.1. AGREGADOS GRAVITACIONALES 53

3.0 - ‘ 7

2.5 PR

Z 20 % .
7] "
E L .- B i
2 1.5 H { : {‘ e 4C 7
i + %f*f v 8Ch T
o Ut i . 30p
(o " " m 2B 7
0.5 I S N TN NN TN NN RN SR (NN SRS SN SR SR NN SR SN MR M NN SN N SR SR NN S
0 100 200 <00 400 500
Diameter (km)
T T T T T T T T 7] |“| T T T T T T T T T T T T
4.0 - o
- - " =
3.5 — HM —
Z3o0- & -7 S
E - T- -7 == _
=25 —{ @ 115 7
- ® 2 Sq -
2.0 F -
1.5 P TR TR SN NN T TANNY TN SN NN TN SN SN SN [N TN TN SN SN NN TN SN SO SO Y SO

0 30 100 130 200 250
Diameter (km})

Figura 3.8: Densidad de asteroides frente al diametro. En la parte superior se tienen
18 asteroides tipo C (s6lo un 20 % de precisién relativa en su didmetro, sin Ceres),
frente a la densidad media para las condritas carbonaceas CI, CM, CV y CV. En
la parte inferior se tienen 13 asteroides tipo S (sélo un 20 % de precisién relativa en
su didmetro), frente a la densidad media de las condritas ordinarias LL y H. (Carry
2012)

La macroporosidad de un asteroide es un factor clave en la determinacion de
su estructura interna (fig. 3.9). El punto de partida consiste en analizar los tres
parametros béasicos que a este respecto importan en un asteroide: su densidad global
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(la masa dividida entre el volumen), el anélisis espectroscépico de la reflectancia
de la superficie asteroidal (lo que informa sobre la composicién de los andlogos
meteoriticos), asi como la densidad de grano y la porosidad del andlogo meteoritico.
Puesto que la densidad de grano meteoritica ofreceria la densidad del asteroide si
éste fuese un cuerpo completamente compacto, la desviacion de la densidad global
del asteroide con respecto a este valor proporciona una estimacién de su porosidad.
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Figura 3.9: Macroporosidad frente a la masa, representada en condiciones similares

a las de la fig. 3.7. (Carry 2012)

La suposicién de que el espacio entre componentes estd vacio, establece una
cota superior sobre el valor posible de la porosidad del asteroide. Y ya que no cabe
asignar una densidad propia al espacio vacio en si mismo, este es el valor minimo del
volumen necesario para reconciliar la densidad material observada en el asteroide

con la densidad de grano de su composiciéon mineralégica.
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3.2. Efecto de las colisiones y el regolito

El llamado tiempo de vida colisional de un asteroide depende de la distribucién
de tamanos y el flujo de los proyectiles [Farinella et al. 1994, Bottke et al. 1994], de
la velocidad relativa de la colisién y del tamano umbral del proyectil [Holsapple et
al. 2002] a partir del cual el objeto diana se disgrega en pedazos.

La energfa cinética especifica Q* se define en términos de una serie de pardmetros,
como son el radio minimo a* del proyectil requerido para la fractura del objeto diana,
la densidad § y la velocidad U del proyectil, asi como la densidad p y el radio R del
asteroide impactado.

0(a”)*(U)*

v = 2p(R)?

(3.7)

Se ha podido estudiar mediante simulaciones numéricas la relacién entre el ta-
mano del fragmentos mayor tras la disgregacién por impacto, con la energia especifi-
ca de dicho impacto. Cuando ciertos parametros -como la densidad del proyectil, la
velocidad de impacto y el radio del objeto diana- quedan fijados, surge la relacion
de proporcionalidad Q* o< (a*)?/p. Sabiendo, ademés, que la densidad material se
halla relacionada con la porosidad n y con la densidad de grano p, segtn la igualdad
p = (1—n)p,, se ha llegado a establecer tentativamente [Love et al. 1993, Farinella et
al. 1994] la relacién semiempirica a* < (1 —n)~*, donde x adquiere valores situados
entre 0,87 y 2,2. De acuerdo con estos razonamientos numéricos, un asteroide con un
60 % de porosidad sobrevivird un periodo de tiempo que serd casi tres veces y media
mayor que el de un objeto del mismo material pero con una porosidad del 30 %. No
obstante, sigue siendo cierto que en muchos casos se desconoce la verdadera rigidez
del material que compone el asteroide, y por ello las estimaciones al respecto han
de acogerse con cautela.

La respuesta mecanica de un asteroide ante una colision viene determinada por el
modo en que las ondas de choque generadas por el impacto se propagan y atentian
a través de la mole del objeto [Jutzi et al. 2010]. La propagacién de estas ondas
de presion, a su vez, se halla gobernada por las propiedades mecanicas y la forma
del asteroide [Jutzi et al. 2008, Jutzi et al. 2009b], como el tamanio y la distribucién
espacial de las fisuras y los poros. De modo semejante, el acaecimiento de un impacto
puede alterar bruscamente la estructura interna de un asteroide mediante la creacion
de fracturas adicionales y de poros a gran escala, o alternativamente reduciendo la
porosidad por compactacién [Gault & Wedekind 1969, Grimm 1985]. Las imdgenes
y mediciones tomadas por las sondas espaciales muestran que sobre la superficie de
estos objetos se extiende una fina capa de regolito [Trombka et al. 2001, Scott &
Pain 2009, Coradini et al. 2011, Sierks et al. 2011].
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La pregunta natural que surge a continuacién concierne al motivo por el cual
ese regolito no acaba inflitrandose hacia el interior del asteroide [Miyamoto et al.
2007,Schwartz et al. 2011}, a través de las grietas superficiales, de modo que reduzca
la porosidad de estos objetos. Parece claro que a lo largo de millones de anos, y
tras numerosas colisiones, ha habido tiempo suficiente para que la agitacién de la
estructura del asteroide -segin el modelo de agregado gravitacional- permitiera la
entrada de la capa de regolito superficial hacia el interior de su volumen.

La explicacion parece residir en un conjunto de tres factores. El primero de ellos
seria la propia dindmica de ruptura del cuerpo monolitico original, que da lugar pos-
teriormente a un agregado gravitatorio de fragmentos diversos. Una vez producida
la disgregacion del objeto progenitor, los pedazos méas masivos poseeran velocidades
relativas pequenas y mayores atracciones gravitatorias. Por eso tenderén a situarse
en el nucleo central del cimulo de fragmentos que por acrecién se formara después
de la correspondiente colisién catastrofica. Y, a la inversa, los pedazos mas ligeros
tendran velocidades mayores, lo que determinard que se sitien en los estratos ex-
ternos de la nueva estructura asi formada [Nakamura et al. 2009, Jutzi et al. 2013].

En segundo lugar, la formacién del regolito se produce sobre la capa externa
del asteroide, ya que son impactos de menor escala los que van pulverizando pau-
latinamente una parte del material rocoso exterior. Es decir, el regolito aparece
mediante procesos superficiales [Housen et al. 1979, Horstman & Melosh 1989, y es
el mecanismo de su penetracién al interior del asteroide lo que precisa explicacion.
Precisamente por ello entra en juego ahora el tercer factor relacionado con la efecti-
vidad de las fuerzas de friccion. Mientras tales fuerzas ejercen muy poca influencia en
la superficie del asteroide sobre las particulas de regolito, su importancia crece con
gran rapidez a medida que la particula se interna en el agregado gravitacional [Britt
& Consolmagno 2001, Tancredi et al. 2011]. Muy pronto las fuerzas de friccién sobre
las particulas de regolito superan la atraccion gravitatoria del conjunto del objeto,
y la tendencia a descender se interrumpe.

Es 16gico que asi sea pues a menor tamano de las particulas, menor es su gravedad
y mayor su cociente superficie/volumen. En consecuencia, mayor es la proporcién
entre las fuerzas de friccién y las fuerzas de gravedad a las que se hallan sometidas.
La fuerza de fricciéon Fy y la de gravedad F vienen dadas por las siguientes relaciones
[Britt & Consolmagno 2001]:

Fy o plpa)’Gr® ((Rr)? = ) by (3.8)

F, o< pG(r)? pa Rks (3.9)
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En las expresiones anteriores, r es el radio de la particula, R da la posicién
de la particula en el asteroide, Ry es el radio del asteroide, p es el coeficiente de
friccion, p es la densidad de la particula, p, es la densidad del asteroide, y ki y ko
son constantes cuyo valor depende de la forma de las particulas y del contacto -o
grado de empaquetamiento- con las particulas vecinas.

Igualando entre si (condicién de equilibrio) las ecuaciones (3.9) y (3.10), se puede
despejar el valor de r para determinar qué particulas se desplazan por accién de
la gravedad y cudles quedan retenidas en su lugar por efecto de la friccién. A su
vez, el cociente p/p, indica la macroporosidad del asteroide. Despejando r bajo las
condiciones senaladas tenemos

r=3u/87(pa/p) (Rr)* — R)) (k1 /ks) (3.10)

Con estos razonamientos se llega a concluir que la fuerza de friccién domina sobre
la de atraccién gravitatoria en particulas con un radio inferior al metro.

Otro efecto a tener en cuenta con respecto a las fuerzas de friccién [Scheeres et
al. 2010], es que su presencia conlleva lo que en la préactica es un mayor grado de
cohesion interna en los cuerpos fracturados. Ya que la friccion se opone al desplaza-
miento relativo entre los fragmentos de un objeto previamente troceado, dispersar
esos pedazos requerira de hecho una fuerza mayor que si sélo hubiese que vencer la
atraccion gravitatoria entre ellos. Por tanto, en los cuerpos reacumulados gravitato-
riamente el material generado o depositado sobre la superficie, tiende a permanecer
en la zona donde efectivamente se oberva el regolito sin penetrar en su interior.

En un régimen de gravedad extremadamente baja, las fuerzas cohesivas de Van
der Waals entre los granos de regolito superan incluso la influencia de la fuerza
electrostética y la fuerza asociada con la presion de la radiacién solar [Scheeres et
al. 2010, Sanchez & Scheeres 2011]. Los grandes huecos en el interior profundo del
asteroide, que datan de su nacimiento por acrecion de las partes que lo componen, se
mantienen sin rellenar. De ello se desprende que la mayor reduccién de la macroporo-
sidad se debe, probablemente, al colapso estructural resultante de grandes impactos,
aun cuando se trate de un efecto muy localizado debido a la rapida disipacién de la
onda de choque en un medio poroso.

3.3. Clasificacion de las estructuras internas

Los asteroides con didmetros superiores a 500 kilémetros son cuerpos probable-
mente diferenciados, sin apenas macroporosidad [Hilton 2002]. Exceptuando estos
-muy pocos- grandes objetos, los asteroides con baja macroporosidad son escasos.
De macroporosidades moderadas, en torno al 20 % (como el asteroide 433 Eros), se
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deduce que los objetos diana han sido significativamente fracturados pero sin llegar
a la plena disgregacion colisional.

Es mas, de haber sido primero disgregados y luego reacumulados, habrian sufrido
una compresion en su estructura a causa de impactos posteriores. En general, los
asteroides de tipo C presentan macroporosidades mayores que los de tipo S, lo que
sugiere que estos tultimos son algo mas resistentes a la disrupcién catastréfica que
los primeros [Britt & Consolmagno 2000].

El término ”agregado gravitacional”, mencionado con frecuencia en los epigrafes
anteriores, suele ser demasiado genérico y requiere por ello una mayor concrecion.
Para ello suelen emplearse dos parametros principales que permitan clasificar los
objetos segin su grado de consolidacién interna, desde los cimulos de escombros
hasta los cuerpos monoliticos [Richardson et al. 2002]. Tales parametros de interés, el
segundo de los cuales ha acabado empleandose con poca frecuencia- son la porosidad,
p, v la resistencia relativa a la traccién, RTS (por las iniciales en inglés de Relative
Tensile Strength). Se entiende por "resistencia a la traccién”, el méximo esfuerzo de
cizalla (fuerza entre cada unidad de area, aplicada de modo que tiende a provocar
una separacion a través del plano sobre el cual actiia) que puede soportar un objeto
antes de que tenga lugar una deformacién permanente (ruptura, en nuestro contexto)
del mismo. Por su parte, si y es la resistencia a la traccién del objeto, y x,, es el
valor medio de este parametro para sus componentes individuales, la RTS se define
como

RTS = x/Xm (3.11)

Junto con estos dos parametros adquiere relevancia un tercero, denominado ” frac-
cién mésica del componente mayor” [Campo Bagatin et al. 2001, Campo Bagatin &
Petit 2001, Cuzzi et al. 2010]. Esta fracciéon mésica, MF, viene dada como el cociente
de la masa del fragmento mas grande M entre la masa total del objeto My, es
decir MF = My, /My. De acuerdo con algunos estudios de modelizacién realizados
a partir de la evidencia experimental disponible [Petit & Farinella 1993], la fraccién
de masa podria expresarse como sigue:

M Ty D \ ' kS
T T~ 212
<pEC) (S + —Gp*D ) <072m> ] (3.12)

Ademas de la masa total del objeto progenitor Mrp, en la expresién anterior
entran en juego la densidad del material que lo compone p, la energia cinética del
impacto E., la constante gravitatoria G, la energia por cada unidad de volumen
necesaria para fracturar el material Sy, un coeficiente numérico dependiente del

My /My =
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tipo de material fracturado =, y el diametro del objeto, expresable también como
D = (6M/mp)'/3.

Disponiendo de estos conceptos basicos, es posible delimitar una clasificacion es-
tructural de los diferentes tipos de asteroides. Una de las més admitidas [Richardson
et al. 2002] establece las siguientes categorias:

(A) Monoliticos. Son asteroides sin apenas porosidad ni fisuras externas o inter-
nas. Permanecen esencialmente indiferentes a los procesos mecéanicos de largo plazo,
como las tensiones gravitatorias de marea debidas a los planetas de su entorno.

(B) Fracturados. Estos objetos pueden presentar un considerable nimero de
fallas y fisuras sobre su superficie. También suelen carecer de suficiente resistencia
a la traccién para impedir la disgregacion por tensiones mecanicas ejercidas a lo
largo de prolongados periodos de tiempo. La estructura original de estos asteroides
se halla todavia presente en su mayor parte, lo que justifica su baja porosidad.

(C) Fragmentados. Estos cuerpos guardan una estrecha relacién con la estruc-
tura propia de los asteroides fracturados, con la diferencia de que en este caso son
mas susceptibles a la disgregacion por efectos mecanicos de largo plazo como las
tensiones gravitatorias de marea [Holsapple 2006, Goldreich 2009], ya mencionadas,
o la la resistencia al cambio de momento angular en los cuerpos en rotacién sobre
si mismos [Walsh et al. 2012]. Los miembros de este grupo pueden definirse como
objetos cuya configuracion fisica esta dominada por las fisuras y particiones en sus
materiales constituyentes. El valor de la RTS de los asteroides fragmentados suele
ser superior a cero, ya que la friccion entre los bordes y aristas de sus componentes
les permite resistir cierto grado de tensiones mecanicas. Su estructura fragmentada
favorece la disipacién de las ondas de choque tras una colisién [Stevens & Hrenya
2005], haciéndolo mas dificil de disgregar que un mero cuerpo monolitico.

(D) Fragmentados con componentes rotados. Los cuerpos pertenecientes
a esta categoria, tienen componentes que han sido desplazados o rotados en cierta
medida, aunque gran parte de la estructura original acaso perdure también.

(E) Agregados gravitatorios (o rubble piles). Como su mismo nombre indi-
ca, esta estructura es literalmente un amontonamiento o pila de escombros. Poseen
la misma estructura desordenada que cabe esperar en los revoltijos de rocas que se
amontonan en las laderas de una montana tras un desprendimiento. En esta cate-
goria entran todos aquellos objetos que han sufrido un proceso de fragmentacion
completa, posterior disgregacion y finalmente reacumulacion gravitatoria. Tipica-
mente estos asteroides presentan una porosidad moderada a causa de su propia
desorganizacién estructural [Jackson 1997]. La reaccién de las pilas de escombros
ante las colisiones, consiste en absorber la energia del impacto por compresién de
su estructura, dejando que apenas una pequena onda de choque las atraviese. Asi la



60 CAPITULO 3. ESTRUCTURA INTERNA DE ASTEROIDES

energia del impacto se disipa o se convierte en calor. Por el contrario, las tensiones
a largo plazo pueden acarrear la completa descomposicién de estas estructuras.

(F') Agregados gravitatorios cohesionados. En este grupo se encuadran las
pilas de escombros cuyos componentes han llegado a establecer algiin tipo de unién
o adhesién entre ellos, lo que les confiere una cierta rigidez mecanica.

(G) Débiles y porosos/Fuertes y porosos. Estos cuerpos tienen una RT'S
que puede ir desde valores bajos hasta otros mas altos, a la vez que presentan una
elevada porosidad. El nticleo de los cometas, por ejemplo, ha sido descrito a menudo
como débil y poroso [Bockelée-Morvan et al. 2001].

Resulta interesante considerar las consecuencias dinamicas de las colisiones a baja
velocidad (< 100m/s), ya que durante la fase de crecimiento de los planetesimales
[Stewart & Leinhardt 2009] las velocidades relativas de los cuerpos participantes
son del orden de la velocidad de escape superficial para la mayoria de los objetos
ligados gravitatoriamente; es decir, en torno a 1 m/s para un asteroide con un
radio de 1 km y una densidad de 2 g/cm3. Las colisiones a baja velocidad con
similar grado de rigidez estructural -relevantes durante la etapa de reacumulacion
tras un impacto disruptivo- demuestran ser sorprendentemente mas eficientes en
cuanto a la fragmentacion y dispersion que las colisiones de alta velocidad para
la misma energia cinética por cada unidad de masa del proyectil [Cellino et al.
1999, Benz 2000, Leinhardt & Stewart 2009], aunque sélo en el caso de tamanos
similares. Asi ocurre porque la transferencia de momento lineal es tanto mas eficaz
cuanto mayor sea la semejanza entre las masas y tamanos de los cuerpos en colision.

3.4. Evolucion de la estructura interna

Los trabajos de simulacién numérica indican que con velocidades iguales o su-
periores a 1 km/s, cuerpos solidos de tipo monolitico pueden fragmentarse sin dis-
persién [Asphaug et al. 1998, Benz & Asphaug 1999, Asphaug et al. 2001]. Ademsés,
la energia critica de dispersion es una funcion creciente con el didmetro del objeto
diana, mientras que la distribucién del tamano de los proyectiles obedece una ley
de potencias con un gran exponente negativo [Davis et al. 1989]. El hecho es que el
primer impacto que fragmenta sin dispersar, crea un cuerpo que podria tener ma-
yor resistencia a la disgregacién [Weidenschilling 1994, Weidenschilling 1997, Housen
2009].

El crecimiento de los planetesimales a través de inestabilidades gravitatorias -por
ejemplo- podria conducir de modo natural a una estructura en forma de agregado
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[Ward 2000]. Otros muchos asteroides, particularmente aquellos de en torno a 100 km
o mas, deben haber sufrido con toda probabilidad al menos un impacto fuertemente
disruptivo a lo largo de su tiempo de existencia [Davis et al. 1989, Bottke et al.
1994, Michel et al. 2002, Holsapple 2009, Jutzi et al. 2010]. Algunos sistemas binarios
de asteroides [Vokrouhlicky & Nesvorny 2008] también podrian explicarse como
resultado de una captura mutua tras un impacto altamente dispersivo sufrido por
un objeto inicial mucho mayor [Durda 1996, Greenberg et al. 1996, Margot et al.
2007, Michel et al. 2001, Walsh & Richardson 2006].

Cuando ya son agregados gravitacionales, en algunos objetos cercanos a la Tierra
(o NEAs por sus iniciales en inglés, Near Farth Asteroids) las tensiones de marea
sufridas por los cuerpos pequenos al desplazarse cerca de un objeto de masa suficien-
temente grande, constituyen otra via para la fragmentacion [Boss et al. 1991, Sridhar
& Tremaine 1992, Aspaugh & Benz 1994, Aspaugh & Benz 1996, Bottke & Melosh
1996a, Bottke & Melosh 19960, Bottke et al. 1997, Bottke et al. 1998, Richardson et
al. 1998, Hurford & Greenberg 2001, Sharma et al. 2006, Sharma 2009].

Vale la pena senalar que todavia permanecen sin esclarecer en su totalidad los
detalles del proceso de reajuste por el cual los agregados gravitatorios modifican su
forma y rotacién bajo la influencia de las tensiones de marea antes mencionadas [Hol-
sapple 2004, Sharma 2009, Sharma et al. 2009]. Faltan ain estudios y simulaciones
numéricas mas amplias acerca de las transiciones entre los estados posibles de ro-
tacion [Cicalo et al. 1996, Jacobson et al. 2013, Jardetzky 2013] y las estructuras
permitidas en distintas condiciones fisicas: forma, masa, grado de cohesion inter-
na y velocidad del asteroide, asi como la intensidad de la marea gravitatoria que
sufre [Castillo-Rogez et al. 2011]. Los modelos analiticos que aproximan el compor-
tamiento de estos cuerpos como esferoides fluidos de MacLaurin o como elipsoides
de Jacobi, muestran que la rotacion y la forma del objeto dependen de su porosidad
y de su rigidez interna [Weidenschilling 1981, Farinella et al. 1981a, Farinella et al.
1981b, Binney & Tremaine 1987, Holsapple 2001, Washabaugh & Scheeres 2002].

3.4.1. Evolucion por colisiones

El principal efecto mecanico de la porosidad del objeto diana en un fenémeno
colisional consiste en atenuar las ondas de choque generadas por el impacto [Sharma
2013]. Conforme tales ondas se propagan a través de un cuerpo poroso, una por-
cion de la energia se destina a colapsar los poros comprimiendo el material, lo que
contribuye a un proceso termodinamicamente irreversible como el calentamiento del
objeto diana. Por otro lado, el propio espacio de los poros, dependiendo de su escala
de tamano, dispersa el frente de la onda de choque. Estos dos procesos sirven para
hacer de los materiales porosos atenuadores mucho mejores que los materiales no
porosos, caracteristica que incluso ha sido observada en simulaciones experimentales
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de fragmentacion colisional [Stewart & Ahrens 1999, Holsapple et al. 2002, Jutzi et
al. 2014].

Los impactos por debajo de un cierto umbral de energia necesario para la rup-
tura catastréfica, dejan un cuerpo altamente fracturado pero intacto en su ma-
yoria [Holsapple 2009]. Este es el caso, probablemente, del asteroide Eros [Britt &
Consolmagno 2000, Veverka et al. 2000, Wilkinson & Robinson 2000]. Las fracturas
originadas por el impacto incrementan muy poco la porosidad del objeto diana, a
diferencia de los casos en los que el asteroide se disgrega y sus fragmentos se disper-
san temporalmente para reagruparse después en cumulos de escombros. De hecho,
la distribucién de tamanos de los fragmentos que acaban formando uno de estos
cimulos tras un impacto disruptivo catastréfico [Williams & Wetherill 1994, Love &
Ahrens 1996, Michel et al. 2001, Durda et al. 2004, Durda et al. 2007, Scheeres 20095,
depende de los diversos sistemas de fracturas originados en colisiones previas no
catastréficas. En agudo contraste con ello, los asteroides que ya poseen una elevada
porosidad -ya sea como remanente de los procesos de acrecion, o a resultas de la
formaciéon de un cimulo de escombros- pueden experimentar una reduccién neta de
esta magnitud durante la colisién. Las sacudidas en los asteriodes porosos actian
como ondas de compactacion, estrechando los espacios intersticiales conforme se
expanden en el interior del objeto [Menikoff 2001].

La fisica de los sistemas granulares [Halsey & Mehta 2003, Anthony et al. 2004,
Schiffer 2005, Mehta 2007, Sharma 2010] en pequena escala -regolito- sugiere la po-
sibilidad de dos mecanismos principales de reduccion de la porosidad. Uno de ellos,
sobrevenido a bajas presiones, procede por deslizamiento de unos granulos sobre
otros hasta llegar a una configuracién mas compacta que la inicial. Asi ocurre cuan-
do la presion es suficiente para causar una deformacion eldstica en esos granulos,
venciendo las fuerzas de friccién entre sus superficies, o bien rompiendo los enlaces
intergranulares en los cimulos consolidados.

La mera reordenacion geométrica es posible en tanto la densidad material del
objeto no sobrepase un cierto valor umbral que entre los especialistas se denomina
"maxima densidad relativa”, es decir, la densidad maxima alcanzable de modo na-
tural sin fragmentar los granulos constituyentes de la estructura microscépica del
objeto. Por tanto, siempre que los granos constitutivos de un asteroide no se hallen
en su configuracion de maxima densidad, a presiones relativamente bajas puede dar-
se una reduccion de porosidad. El valor concreto de dicha reducciéon dependera de
las propiedades geométricas, mecanicas y tribologicas de los granos microscopicos.

El segundo proceso de reduccion de la porosidad se da cuando la presién ejercida
es tan grande que se produce la fractura de los propios componentes estructurales
-microscopicos o no- del objeto. Asi se dan desplazamientos y empaquetamientos
inasequibles en el caso anterior [Hagerty et al. 1993, Yamamuro et al. 1996].



3.4. EVOLUCION DE LA ESTRUCTURA INTERNA 63

3.4.2. Evoluciéon por rotacion

Para simular la reconfiguracién rotacional y la disrupcion de los agregados gra-
nulares gravitacionales sin cohesion -modelo representativo de los asteroides con es-
tructura fragmentaria- se ha utilizado en ocasiones [Walsh et al. 2012] el programa
de calculo numérico llamado Soft-Sphere Discrete Element Method, o SSDEM. Los
agregados con formas esferoidales y elipsoidales se someten a incrementos progresi-
vos de su velocidad angular hasta iniciar un proceso de reestructuracién que conduce
a la disrupcion final de dicho agregado. Los resultados son esencialmente diferentes
segun exista, o no, algin grado de friccién entre los componentes granulares de tales
agregados [Sanchez & Scheeres 2012]. Es decir, la capacidad de estos sistemas para
mantener formas elongadas sugiere unas fricciones internas notables [Sharma 2010)].

Se pueden estimar los valores limites para la rotacién de los pequenos cuerpos
astronémicos usando un modelo para cuerpos sin fuerzas cohesivas internas [Pravec
& Harris 2000], pero con las tensiones de cizalladura tipicas de materiales como la
arena seca o la gravilla [Holsapple 2001, Holsapple 2004]. Este planteamiento incluye
como caso especial los andlisis clasicos para cuerpos fluidos realizados por Maclaurin,
Jacobi y otros. Para cuerpos soélidos en general cabe demostrar que existe un rango
muy extenso de formas y rotaciones permitidas (fig. 3.10). La ampliacién de estos
trabajos incluye tomar en consideracién materiales geoldgicos con fuerzas cohesi-
vas y rozamientos internos. Estas tensiones internas son necesarias para explicar el
comportamiento de pequenos asteroides con una elevada velocidad de rotacion [Hol-
sapple 2007, Sharma et al. 2009, Sharma 2009].

Analizando la distribucién de valores de la velocidad de rotacién propia de los
asteroides en el Cinturén Principal, se constata una fuerte evidencia estadistica
favorable al caracter no maxwelliano de dicha distribucién debida a una mayor
cantidad de objetos en rotaciéon lenta con un tamano pequeno y mediano. Este
resultado parece explicarse en términos de una historia colisional dependiente del
tamano del objeto, con un amplio rango de fragmentaciones [Zappala et al. 2002] y
la frecuente formacién de sistemas binarios [Farinella et al. 19815, Benavidez et al.
2012].

Se estima en torno a un 15 % , o superior, el porcentaje de sistemas binarios (fig.
3.11) en las poblaciones de NEAs y de componentes del Cinturén Principal [Pravec
& Scheirich 2012]. Entre los sistemas binarios los més abundantes son aquellos cuyo
objeto primario tiene un didmetro de 10 km o menos [Pravec et al. 2007]. En muchos
casos el momento angular del sistema se halla muy proximo al limite critico corres-
pondiente a un objeto individual en el régimen gravitatorio. Ello sugiere que tales
sistemas se formaron a partir de objetos progenitores que rotaban a la velocidad
limite para su rango de tamanos, tras un proceso de fisién o de desprendimiento de
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masa. El efecto Yarkovsky-O'Keefe-Radzievskii-Paddack (YORP) es uno de los més
firmes candidatos a explicar el aumento de velocidad de rotacién hasta el umbral
de la inestabilidad [Bottke et al. 20060, Holsapple 2010]. Hay ya dos objtos, 1862
Apollo y 54509 YORP, cuyos cambios en el periodo de rotaciéon han sido medidos y
atribuidos al efecto YORP [Lowry et al. 2007].
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Figura 3.10: Periodos de rotaciéon de unos 1500 asteroides en funcién de su didmetro

(Holsapple 2007)
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Figura 3.11: Tmagen del asteroide Ida con su satélite Dactyl (NASA)

El cambio de momento angular por efecto YORP, la respuesta dindmica de di-
versos asteroides junto con la alteracién en la velocidad de rotacién para formas es-
pecificas en funcion de la oblicuidad, son parametros que pueden estimarse mediante
una cantidad adimensional que sélo depende de la geometria del objeto [Scheeres
2007a,Scheeres 2007b]. No siempre ocurre que el efecto YORP produzca un aumento
monotono de la velocidad de rotacién en un asteroide hasta llegar al fraccionamiento
y formacién de un sistema binario [Lowry et al. 2014]. Cualquier incremento en la
velocidad de rotaciéon de un objeto provoca cambios en su forma, lo que a su vez
influird sobre la eficacia del efecto YORP. En tal caso puede aparecer eventualmente
un comportamiento caracterizado por variaciones aleatorias de la velocidad de gi-
ro, incluyendo periodos en los que el ritmo de rotacién disminuya [Holsapple 2010].
Algunos trabajos publicados al respecto afirman que el efecto YORP no deberia pro-
ducir una aceleracién sistemdtica sino una fluctuacién aletoria [Statler 2009, Statler
et al., 2013], aunque los hechos parecen desmentir esta posibilidad.

Las parejas de asteroides también pueden formarse por fisién rotacional de un
cuerpo progenitor en lo que cabria denominar sistema proto-binario, el cual se dis-
grega bajo su propia dindmica interna poco después [Walsh et al. 2008, Pravec et al.
2010, Walsh et al. 2012]. Los agregados gravitacionales pueden cambiar sus formas
bajo la accién de agentes exteriores -como pequenas colisiones- que modifican la
union entre sus bloques constituyentes permitiendo asi la evolucion asintotica hacia
un estado de equilibrio de energia minima correspondiente a su estado rotaciénal.
Las simulaciones numéricas muestran que este comportamiento es susceptible de
producir una distribucién de tamanos compatible con las observaciones. Esto tam-
bién sugiere que la mayoria de los asteroides poseen una estructura interna que
estd al menos parcialmente fragmentada [Tanga et al. 2009).

Resulta evidente, asi pues, la necesidad de estudiar la estructura y comporta-
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miento dinamico de los agregados gravitacionales. Esta es precisamente la tarea
que nos proponemos en esta tesis, utilizando métodos esperimentales y simulaciones
numéricas, llevadas a cabo con algoritmos especificamente disenados a tal fin, y que
se describen en el siguiente capitulo.



Capitulo 4

Desarrollo de la investigacion

El objetivo de este trabajo es la construcciéon de un modelo de reacumulacién
gravitatoria mediante simulaciones numéricas de sistemas autogravitantes de n cuer-
pos. Para ello partimos de una situacién en la que se supone que, tras recibir un
impacto, un pequeno cuerpo genérico del sistema solar sufre una fragmentacion.
Algunos de los fragmentos producidos escaparan, y por ello no son de interés para
los propédsitos de esta investigaciéon; otros se reacumulardan mostrando un campo de
velocidades mas o menos central y rotaciones aleatorias. En las simulaciones, por
tanto, se fijaran unas condiciones iniciales entre las cuales existird una distribu-
ci6én cualquiera de velocidades (aproximadamente en direccién central), imponiendo
siempre que se trate de un sistema ligado gravitatoriamente.

Una de las estrategias de trabajo consiste en establecer un abanico de valores pa-
ra el radio inicial de la distribucion tridimensional aproximadamente esférica sobre
la que se colocan los fragmentos que habran de reacumularse gravitatoriamente. Las
simulaciones se realizaran para casos en los que la proporcion entre la masa del frag-
mento mas grande y la masa total del objeto (fr = Mpr/Mry.) es diferente, segin
los datos obtenidos empiricamente -como se mencion6 en los capitulos anteriores-
en el curso de una serie de experimentos de fragmentacion llevados a cabo en las
instalaciones de la NASA-Ames en San José de California (USA) en 2013.

En este trabajo se ha centrado la atencién en un tamano especifico de los futuros
cuerpos reacumulados, en torno a los 2 km, por las siguientes razones. En primer
lugar, se deseaba limitar el estudio a tamanos relativamente pequenos, desde luego
inferiores al centenar de km, que es el rango en que estd prevista la existencia
de cuerpos reacumulados. Por otra parte, se da la circunstancia que los valores
tipicos de la energia especifica critica para la fragmentacion (Q7,) para cuerpos
de aproximadamente 1 km de radio coinciden —por efecto de las leyes de escala—
con las )}, correspondientes a las pocas decenas de cm, que es justo el rango de
valores empleados en los experimentos de laboratorio llevados a cabo y descritos mas
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adelante. De esta forma, las fracciones masicas f; obtenidas en estos experimentos
pueden considerarse representativas de andlogos eventos de fragmentacién escalados
a asteroides del orden del km de tamano.

Ademas se deseaba poder comparar el resultado de las simulaciones numéricas
con observaciones reales, y muchas de estas observaciones estan disponibles con
cierto grado de fiabilidad especialmente en el caso de asteroides NEA (Near Earth
Asteroids), cuyo rango es inferior a la decena de km. De todas formas, para dar
caracter de generalidad al estudio, se han realizado simulaciones numéricas que
extienden los resultados hallados en el rango de pocos centenares de metros a los
10 km (Cap. 5).

En los sucesivos apartados del presente capitulo se describiran los procedimientos
empleados para el desarrollo de la investigacién que sustenta esta tesis, comenzando
con la descripcién de los experimentos de los cuales se extrajeron los datos que
sirven de base a las simulaciones numéricas, seguida por una somera explicacion
del programa de calculo numérico utilizado en la preparacion de las simulaciones
posteriormente analizadas. En concreto, el programa pkdgrav [Richardson 1994] fue
desarrollado por Derek C. Richardson, de la Universidad de Maryland - EE.UU. Y
se finalizara con la descripcion del desarrollo de las simulaciones, para la evolucién
dindmica de las cuales se ha utilizado la versién mas reciente del programa antes
mencionado.

El programa pkdgrav trata el problema de N cuerpos, y por tanto esta disenado
para realizar calculos numéricos que reproduzcan la evolucién dinamica de un con-
junto de puntos materiales sometidos tan solo a sus mutuas influencias gravitatorias
y a las leyes de la mecanica clasica del solido rigido, por lo que trata con plenitud
las colisiones parcialmente inelasticas. El programa cuenta con dos versiones, una de
ellas (llamada hard-sphere) no considera las particulas dotadas de una cierta elas-
ticidad. Por ello, tampoco permite un contacto muy estrecho entre las particulas,
ya que se corre el riesgo de que en un acercamiento entre ellas se produzca algin
solapamiento. El programa detectaria durante el calculo una interpenetracion en
los volumenes de las particulas, e intentaria resolverlo a través de pasos temporales
cada vez mas pequenos. Si las particulas estuvieran muy empaquetadas, este sola-
pamiento llevaria a pasos de célculo durante tiempos extremadamente pequenos y
la ejecucién del programa quedaria detenida. La versién mas reciente (soft-sphere)
si admite la posibilidad de asignar a las particulas interactuantes una cierta elastici-
dad, de modo que en el caso de sistemas estrechamente empaquetados, de producirse
algiin solapamiento como el antes mencionado, el programa introduciria una fuer-
za de reaccién -similar a las fuerzas reales de recuperacién elastica- separando las
particulas parcialmente superpuestas en el espacio.

Cualquier programa de simulacién numérica precisa de unos datos iniciales sufi-
cientemente razonables con respecto al problema a abordar para reducir al minimo
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la posibilidad de obtener resultados poco o nada realistas. En este caso, el pkdgrav
habria de disponer de alguna distribucién inicial de tamanos para los fragmentos
participantes en los procesos de reacumulacion gravitatoria que se pretende simular
numéricamente. Esa distribucién inicial de tamanos deberia ser tan semejante como
fuese posible a las distribuciones realmente existentes en el interior de los pequenos
cuerpos reacumulados del sistema solar. Y puesto que no se cuenta con ninguna
informacion directa al respecto, una alternativa aceptable seria obtener dicha distri-
bucion inicial de tamanos a partir de valores cuantitativos recogidos en experiencias
de fragmentacion de materiales asimilables, por sus caracteristicas fisicas, a los de
estos pequenos cuerpos, llevadas a cabo en la superficie de nuestro planeta.

Asi se hizo gracias a los experimentos de fragmentacién por impacto de rocas
basalticas realizados en las dependencias de la NASA-Ames en San José de Cali-
fornia (USA) durante el mes de julio de 2013. Tras cada uno de los impactos y la
correspondiente fragmentacién, se recogian con sumo cuidado los restos obtenidos
-desde los pedazos mas grandes hasta las pequenas esquirlas- y se sometian a una
doble secuencia de estudios. Por una parte se estimaba la irregularidad de las formas
midiendo sus dimensiones en los tres ejes del espacio (longitud, altura y anchura).
Por otra parte, todos esos fragmentos se sometian a un proceso de pesada para de-
terminar sus masas y obtener asi la distribucién de valores necesarios para que la
simulacion a efectuar por el programa pkdgrav partiese de condiciones iniciales las
mas realistas posible.

Partiendo de una distribucion inicial de tamanos y formas basada en los datos ex-
perimentales registrados por el procedimiento arriba descrito, un algoritmo numérico
auxiliar disenado al efecto situaba los fragmentos en el espacio. A continuacién era
pkdgrav el que resolvia su evolucién dinamica posterior tan solo bajo la influencia
de sus interacciones gravitatorias mutuas. Como se relatara en el ultimo apartado,
los sistemas virtuales creados por el programa se dejaban evolucinar dinamicamente
durante varios dias hasta alcanzar la estabilidad suficiente. Una vez alcanzado ese
régimen de estabilidad, se aplicaba otros programas auxiliares de calculo desarrolla-
dos por el Grupo de Ciencias Planetarias del Departamento de Fisica, Ingenieria de
Sistemas y Teoria de la Senal (DFISTS) de la Universidad de Alicante, que permi-
tiesen calcular en los objetos reacumulados diversos parametros de interés.

En esta etapa era necesario eliminar del calculo del volumen los fragmentos
despedidos durante la reacumulacion, para finalmente obtener tanto el volumen como
la densidad y la porosidad del objeto reacumulado, junto con su grado de elongacién
entendido como un parametro que estima cuanto se aleja la forma del objeto de
la esfericidad. Estos parametros se representaran posteriormente en graficas con
el propdsito de descubrir posibles regularidades y dependencias mutuas, como se
discutira en el capitulo siguiente.
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4.1. Experimentos de fragmentacion

El punto de partida del sistema de trabajo empleado en esta investigacion, se
halla en los resultados obtenidos en las experiencias de impacto y fragmentacion lle-
vadas a cabo durante julio de 2013 en las instalaciones del Canén de Disparo Vertical
(Vertical Gun Range) de NASA - Ames, en San José de California. Participante en
estos experimentos fue el profesor Adriano Campo Bagatin, director de esta tesis,
y Dan D. Durda, del Southwest Research Institute (SWRI) en Boulder (Colorado,
USA). Los datos alli obtenidos, ademds de tomarse como referencia para establecer
algunos parameros inciales de las simulaciones de reacumulacién gravitatoria que
han sido el objetivo principal de esta tesis, fueron analizados por este doctorando
y finalmente publicados [Durda et al. 2015]. Las concidiciones concretas de estos
experimentos e discutiran extensamente en apartado 5.1 del préximo capitulo.

Recordemos que las bajas densidades de la mayoria de asteroides de entre pocos
centenares de metros y algunas decenas de kilémetros, sugieren que algunos de ellos
pueden ser agregados gravitatorios (Campo Bagatin 2001). Uno de los propdsitos
de estos experimentos era comprobar si las formas de los cuerpos originales podrian
relacionarse con las distribuciones de formas y masas de los fragmentos creados, e
investigar la conjetura, apoyada por modelos numéricos [Tanga et al. 1999, Cam-
po Bagatin et al. 2001] que permitia aventurar una posible relacién de las forma
del objeto impactado con el espectro de masas de los fragmentos creados en las
colisiones disruptivas, relacion que finalmente no se ha visto confirmada por estos
experimentos.

Antes de exponer el desarrollo de las simulaciones numéricas, es conveniente men-
cionar el hecho de que las distribuciones de masas y formas extraidas aleatoriamente
como datos iniciales en las simulaciones efectuadas, no coinciden necesariamente con
las distribuciones de valores de esas mismas magnitudes en las familias asteroidales
realmente observadas. También es oportuno recordar que muchos de los miembros
de tales familias son tambien agregados gravitatorios [Campo Bagatin et al. 2001],
y las pendientes de esas distribuciones de tamano son generalmente mayores que las
obtenidas para las distribuciones de fragmentos en los experimentos de laboratorio.
Como se ha presentado en el capitulo anterior, para los objetos reales de tamano
asteroidal hay leyes de escala para la energia especifica (energia por cada unidad
de masa) necesaria para la fragmentacién sin disgregacién de un pequenio cuerpo
rocoso que dependen, por ejemplo, del tamano del cuerpo impactado.

En los experimentos de laboratorio se tiene una ley diferencial que relaciona N,
el nimero de particulas, m, la masa de los fragmentos y el exponente a, que es una
funcion de la fraccion masica fr:

NdN < m™*dm (4.1)
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Una situacion ideal seria conseguir el valor de a para algin objeto real y compa-
rarlo con la distribucién experimental correspondiente con la misma fracciéon masica
a partir de los experimentos de La NASA - Ames. Esto solo seria posible por medio
de misiones espaciales que sondearan el interior de algin asteroide. Mientras tanto,
s6lo podemos intentar simular estas estructuras numéricamente.

Vale la pena remarcar que es el cociente Mpp/Mry €l que regula la ley de
potencias de la distribucion de masa. Por ello, una vez fijado ese parametro para
cada simulacion -a partir de datos experimentales, por ejemplo- ya no hay problemas
de escala en la distribucion misma al trasladarla al rango de tamanos propio de los
asteroides reales. Las experiencias de laboratorio [Durda et al. 2015] sugieren una
distribucién con la forma de ley de potencias con exponente 3/4 > [ > 5/4 de
acuerdo con la igualdad N (> m) = Am~", donde m es la masa del fragmento, 3 es
el exponente de la ley de potencias y A es la constante correspondiente.

4.2. Introduccién al programa pkdgrav

Ya que no es posible la observacién directa de la dindmica de colisién y reacu-
mulacién gravitatoria de los pequenos cuerpos del sistema solar -y mucho menos el
control de las condiciones en las que estos procesos tienen lugar- nos vemos obli-
gados a recurrir a simulaciones virtuales, realizadas mediante programas de célculo
numérico desarrollados para este proposito especifico.

El programa aqui utilizado se denomina pkdgrav, inicialmente creado en la Uni-
versidad de Washington para su aplicacién a modelos cosmolégicos [Richardson
1994]. Bésicamente es un programa disenado para el cdlculo del problema de n
cuerpos bajo la accion de sus mutuas atracciones gravitatorias, que incluye el tra-
tamiento completo de las colisiones (eldsticas o totalmente ineldsticas). Su buen
funcionamiento en ese campo suscito la idea de adaptarlo a la simulacion de colisio-
nes entre cuerpos constituidos por esferas rigidas, con el fin de facilitar los calculos
en las investigaciones sobre modelos de formacion y evolucion de planetesimales [Ri-
chardson et al. 2000].

Las principales caracteristicas técnicas de este programa incluyen el uso de un
algoritmo ramificado jerarquicamente para minimizar el tiempo de cémputo de las
fuerzas de interaccion entre particulas, y la posibilidad de distribuir el trabajo de
calculo entre un numero arbitrario de procesadores funcionando en serie o en para-
lelo (el trabajo expuesto en esta tesis se realizé6 mediante procesamiento en serie).
Estas prestaciones sitian el programa pkdgrav entre los pocos disponibles para la
comunidad astronémica en general, y la de ciencias planetarias en particular, capa-
ces de modelizar sistemas complejos de particulas que interactiian tanto a través de
la mutua atraccién gravitatoria como por medio de colisiones.
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Es interesante senalar la forma en la que pkdgrav modeliza el comportamiento de
los agregados ligados, representados como conjuntos de esferas obligadas a moverse
como un unico solido rigido. Tales agregados pueden existir ya al comienzo de la
simulacion, o formarse gradualmente durante ésta. Asi, el programa trata cada uno
de estos agregados como una ”pseudo-particula”, para la cual la posicion y la velo-
cidad del centro de masa, junto con sus tensores de inercia, se calculan a partir de
sus particulas constituyentes. Estos agregados obedecen las ecuaciones newtonianas
del movimiento, junto con las ecuaciones de Euler para el cuerpo rigido [Richardson
1995].

El modelo tipico de una colision simulada mediante pkdgrav trata cada particula
esférica como un cuerpo rigido con un radio determinado que se mueve en linea
recta de modo que las posiciones de tales particulas cambian linealmente con el
tiempo [Richardson et al. 2000]. Esto, obviamente, es tan solo una aproximacion,
pues en general las particulas no se mueven en lineas rectas en un caso real. Para
reducir los errores debidos a esta simplificacion, se suele escoger convenientemente
el tiempo de cada paso de célculo. La duracién de estos pasos de calculo se elige de
manera que sea una fraccion de la escala temporal dominante en la dindmica del
sistema; es decir, un pequeno periodo de tiempo durante el cual las trayectorias de
las particulas sean aproximadamente rectilineas.

Cuando el programa considera que se ha producido una colision entre las particu-
las de la simulacion, los resultados se ven restringidos por los parametros definidos
por el usuario, los cuales incluyen el grado de disipacién energética (segun los coe-
ficientes de restitucion normal y tangengial, y el coeficiente de rozamiento entre
superficies) y si las particulas se adhieren o rebotan al contactar. Las particulas con
adherencia -como ya se comenté- dan lugar a agregados ligados, y para las que rebo-
tan se aplican ecuaciones de conservacion que toman en cuenta el posible giro de tales
particulas sobre si mismas cuando hay contacto instantédneo entre ellas [Richardson
1994].

La presencia de agregados ligados complica las predicciones y la resolucion de los
problemas de colisién, lo que consiguientemente incrementa los tiempos de célculo.
Aunque las particulas que componen un agregado ligado no colisionan entre si por
definicién (ya que se hallan sometidas a la restriccién de carecer de movimientos
relativos), el movimiento rotacional de estos objetos implica que el tiempo de colisién
con una particula externa -quizas una perteneciente a otro agregado ligado- no se
puede calcular con total exactitud. En lugar de ello, la ecuacion cuadratica para
el tiempo de colisiéon se modifica ligeramente para dar cuenta del movimiento de
rotacion mediante series de Taylor [Richardson et al. 2009].

Hay tres resultados generalmente posibles cuando un proyectil colisiona un agre-
gado ligado: (1°) la mutua adhesién tras el contacto de modo que el agregado crece,
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(2°) el rebote, calculado para el caso general de impactos no centrales mediante el
método de coeficientes generalizados [Brach 1998, Richardson 1995], y (3°) fragmen-
tacion, en la cual las particulas involucradas se separan de sus respectivos agregados
y comienzan a rebotar como esferas rigidas, liberando posiblemente con sus impactos
otras particulas.

El usuario puede especificar cudles de estos resultados quedan permitidos y las
circunstancias en las que cada uno de ellos tendria lugar, normalmente fijando un
umbral para la velocidad de impacto en relacién con la velocidad de escape gravi-
tatorio superficial. El momento angular se conserva en todo caso, mientras que la
energia puede disiparse dependiendo de los coeficientes de restitucién escogidos.

El uso repetido del programa pkdgrav ha demostrado su eficacia en el estudio
de las distribuciones de tamano de las familias de asteroides, complementado con el
Smooth Particle Hydrodynamics, o SPH [Benz 1990, Libersky & Petschek 1991, Benz
& Asphaug 1994] que trata el proceso de fragmentacién en si. El tamano y la dis-
tribucion de los fragmentos reacumulados se ajustan bien a los datos disponibles
sobre las familias de asteroides observadas [Richardson et al. 2009], reforzando asi la
conclusion de que la reacumulaciéon gravitatoria juega un papel clave en la forma-
ciéon de familias asteroidales, lo cual es consecuencia del campo de velocidades de
los fragmentos generados en las colisiones. En tales pruebas las caracteristicas del
mayor fragmento remanente dependen de la energia de la colision, y la distribuciéon
y tamanos de los fragmentos reacumulados menores varian ampliamente de un caso
a otro.

La siguiente etapa en el desarrollo de pkdgrav como programa de calculo para las
colisiones de N-cuerpos, llegé con el uso de métodos numéricos basados en elementos
discretos (modelo de particulas) con el fin de simular dindmicas de tipo granular. Las
colisiones se tratan como sucesos instantaneos en los cuales las superficies de esferas
rigidas contactan en un solo punto en la version hard-sphere de pkdgrav, motivo
por el cual no funciona bien con aglomeraciones de particulas en espacios reducidos
[Schwartz et al. 2012]. El comportamiento de los materiales de tipo granular se
esta revelando, sin duda, de gran importancia en el marco de las ciencias planetarias.
Sabemos que esta clase de materiales, en forma de regolito, cubren la superficie de
la mayoria de los pequenos cuerpos en el sistema solar.

La presencia de estas capas de regolito juega un papel de especial relevancia en la
geologia de los asteroides, ya que la dinamica de los flujos granulares en presencia de
diferentes aceleraciones gravitatorias proporciona informacién clave sobre el entorno
fisico -tamano del regolito, presencia de rocas, distribucién de crateres o fracturas
superficiales, etc.- que puede hallarse durante la exploracién de estos objetos.El
programa pkdgrav también ha demostrado su utilidad en el calculo de la dindmica de
los flujos de materiales granulares en la superficie de los pequenos cuerpos del sistema
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solar [Rosato et al. 1987, Asphaug et al. 2001, Robinson et al. 2002, Richardson et al.
2004, Miyamoto et al. 2007, Miwa et al. 2008, Michel et al. 2009).

Para este calculo del flujo granular, las particulas constituyentes de los asteroides
se representan como esferas no absolutamente rigidas -como seria el modelo hard
sphere- sino dotadas de una cierta elasticidad -modelo soft sphere- a las cuales se
asignan interacciones de corto y largo alcance, referidas respectivamente a las fuerzas
de contacto y a la gravedad [Sanchez et al. 2010]. Estas dos clases de interacciones
quedan representadas en el modelo mediante sendos tipos de potenciales.

En general, una de las principales motivaciones para aplicar el programa pkd-
grav a los agregados ligados era superar las limitaciones mostradas por los modelos
previos de reacumulacion gravitatoria empleados en las simulaciones de formacion
de familias asteroidales y sus satélites [Michel et al. 2001, Durda et al. 2004] debido
a la utilizacion unicamente de particulas esféricas. Estas deficiencias consistian en
la pérdida de informcién importante sobre la forma y la rotacién de los agregados
tras la colision. En el caso de la formacién de satélites en particular, esa carencia de
informacion y las consiguientes perturbaciones perjudicaban seriamente la posibili-
dad de obtener estimaciones realistas sobre el campo gravitatorio en el entorno del
cuerpo remanente de mayor tamano. Y la estimacion de este campo es, a su vez, el
factor decisivo para determinar la estabilidad de cualquier satélite.

Aunque el presente trabajo comenzé empleando pkdgrav en su versién hard-
sphere, posteriormente se pasé a utilizar el modelo soft-sphere. Asi pues, el progra-
ma aqui aplicado es el pkdgrav SSDEM (Soft-Sphere Discrete Element Method),
que permite modelizar las diferentes fuerzas de contacto entre las particulas en los
materiales granulares. Tales fuerzas de contacto incluyen las distintas clases de fric-
cién, como los rozamientos de rodadura y de torsion, y las deformaciones normal y
tangencial de las particulas en colisién [Schwartz et al. 2012]. Este género de mode-
los es particularmente importante en regimenes en los que las colisiones no pueden
tratarse como sucesos instantaneos o concernientes a un tinico punto de contacto en
las superficies de las particulas, como en la version hard-sphere de este programa.

Estos métodos de elementos discretos, enriquecidos con la posibilidad de incluir
deformaciones transitorias idealizadas en las particulas interactuantes por contacto,
se vienen utilizando desde tiempo atrés en el estudio de la dindmica granular, pero
solo recientemente se han trasladado al ambito de las ciencias planetarias con el
mismo éxito practico [Sanchez & Scheeres 2011, Tancredi et al. 2012]. Una impor-
tante caracteristica de esta versién de pkdgrav, junto con la posibilidad de realizar
varios calculos en paralelo, reside en el amplio abanico de regimenes gravitatorios y
condiciones de contorno que puede abarcar, como se requiere para el estudio de la
gran variedad de entornos encontrados en el sistema solar. Se trata de un aspecto
importante, puesto que la dindmica de los materiales granulares puede depender
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fuertemente de la gravedad local, que a su vez varia marcadamente de unos cuerpos
astronémicos (asteroides, cometas) a otros (planetas).

La version SSDEM de pkdgrav, por tanto, facilita una modelizacién realista de las
fuerzas de contacto en los materiales granulares. Para un adecuado tratamiento de
las deformaciones superficiales de las particulas en contacto, el programa permite un
cierto grado de solapamiento a las particulas en colisién. Durante ese solapamiento
aparecen fuerzas que se oponen a tal deformacion, dependiendo de las rotaciones y
las velocidades relativas de las particulas, sus propiedades materiales, asi como la
historia previa de los contactos entre ellas.

El programa pkdgrav toma en consideracion tanto la deformacion tangencial
plastica como la de tipo eldstico, sin olvidar el intercambio de momento lineal y
angular entre las particulas en contacto. Todo ello permite estimar de modo realista
la disipacion de energia rotacional y traslacional bajo una amplia variedad de condi-
ciones. Asi pues, este programa resulta ser de alcance general, posee la capacidad de
simular muy diversas clases de materiales, y puede usarse para explorar un exten-
so conjunto de valores para los parametros relevantes en las situaciones analizadas,
como -en el caso de esta tesis- la densidad, porosidad, elongacién o el periodo de
rotacion de los cuerpos obtenidos en las simulaciones.

A fin de establecer una cierta ”"tara” para los valores de los parametros en cada
caso, se recurre al programa demparams. Este programa contiene opciones en las
que ha de proporcionarse el radio, la velocidad maxima y la masa de las particulas,
asi como la aceleracién gravitatoria tipica (en orden de magnitud), la distancia tipica
entre particulas y el grado de superposicion permisible entre ellas en el momento de
tratar una colision. Introduciendo valores convenientes de estos parametros segin
las condiciones del problema, demparams proporcionara un coeficiente de elasticidad
y un paso temporal éptimo para el caso considerado.

4.3. Simulaciones numeéricas

Las distribuciones de masas y formas (razones de ejes) obtenidas en los experi-
mentos descritos en el apartado precedente, constituyeron la base sobre la cual se
eligen aleatoriamente distribuciones de formas y masas para los fragmentos sintéti-
cos como parametros iniciales para las simulaciones a realizar. A partir de los datos
experimentales mencionados, escogemos al azar un cierto nimero de fragmentos que
puede ser cualquiera, aunque para evitar una cantidad demasiado elevada de de
particulas este niimero se limita a 36, que fue el niimero de fragmentos para los que
se midieron sus 3 dimensiones en los experimentos, lo que nos da un abanico de
entre 4000 y 8000 particulas en total em las simulaciones.
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De cada distribucién de formas y masas, fijando el valor My r/Mry. que la ca-
racteriza, creamos artificialmente, mediante el programa cumulatur, distribuciones
aleatorias por el procedimiento de tomar valores -que pueden repetirse- de las dis-
tribuciones empiricas de esas formas y masas. Se toman tres razones de ejes al azar
de entre los determinados en las distribuciones empiricas, y se asocia a ellos una
masa también aleatoria, hasta constituir la distribucién sintética que se utilizara en
la simulacion con el programa pkdgrav.

Estos fragmentos virtuales se extraen de una esfera-madre de 5000 particulas
mediante la opcion de pkdgrav de mantener constantes las distancias entre particu-
las, formando asi un sélido rigido para cada uno de los fragmentos, indeformable e
indestructible. Dicho programa ofrece la posibilidad de extraer objetos con forma
paralelepipédica o aproximadamente elipsoidal. Dado el niimero limitado de particu-
las en cada fragmento, la forma en realidad es mas irregular que la de una de los
citados solidos regulares, lo que -en lugar de ser un problema- anade realismo a la
simulacion. Después adaptamos la masa mediante un cambio de escala. Ha de te-
nerse en cuenta que se ha recurrido a la creacion sintética de distribuciones aletorias
partiendo de otras empiricas, y no de las distribuciones observadas de familias aste-
roidales, porque los asteroides miembros de esas familias también son en si mismos
objetos ya reacumulados.

Figura 4.1: Imagen de la esfera madre de 5000 particulas de la que se extraen los
fragmentos que se colocan en las posiciones iniciales para iniciar la reacumulacion
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El cédigo de colores de los fragmentos sintéticos no es aleatorio, es decir, cada
color indica una fraccién decreciente de la masa del fragmento mayor. Si el color
blanco se asocia con la masa del fragmento méas grande myp, el color amarillo indica
1/2 de ese valor, el rojo 1/4, el verde 1/8, el azul 1/16 y el violeta 1/32.

Como se ha mencionado, se toman como referencia los datos de las seis experien-
cias de impacto en NASA-Ames, y se opera como sigue. Tenemos inicialmente seis
distribuciones (denominadas shot1, shot2, shot3, shot4, shot5 y shot6), que luego
reducimos a cuatro puesto que con esas se abarca de manera adecuada el espectro
de valores para el cociente fr. Los casos escogidos son shot2, shot3, shot4 y shotb.
El caso shot1 presentaba un valor de la fraccién de masa muy semejante a shot2, en
tanto que shot6 contaba con un niimero de fragmentos con formas medidas inferior
a los otros casos, por lo cual no se considerd equiparable a ellos.

Para cada caso (shot2, shot3, shot4 y shot5) se escalan convenientemente la
masa y el tamano del fragmento més grande, y se sitia en el origen de coordenadas
del sistema. A continuacién, a partir de la lista donde se recogen las masas y las
razones de ejes de los 36 siguientes fragmentos de cada caso se elige aletoriamente
uno de esos fragmentos y se construye un elipsoide triaxial con tales parametros,
repitiendo ese proceso 36 veces. Cada uno de esos fragmentos se situa en el espacio
al azar dentro de un volumen limite fijado con anterioridad, evitando solapamientos.
A cada fragmento se asigna también una velocidad radial negativa (dirigida hacia
el centro de masas) y una rotacién, ambas extraidas de distribuciones aleatorias
de velocidades iniciales cuyo valor maximo es 10 cm/s (u otro valor, segin sea
la masa total), y de rotacién, con un periodo medio de 6 horas. En ocasiones, para
obtener periodos de rotacién similares a los observados en algunos casos interesantes,
asignamos a estos fragmentos un cierto momento angular, de modo que el periodo
de rotacion del cuerpo reacumulado esté en torno a esos periodos.

Los fragmentos asi dispuestos quedan preparados para después dejarlos evolu-
cionar gravitatoriamente mediante pkdgrav. Todas las operaciones descritas de po-
sicionamiento en el espacio y fijacién de condiciones dinamicas, se realizan de modo
automatico mediante el ya mencionado programa Cumulatur, desarrollado por el
grupo de investigacién en cuyo seno se completd esta tesis. Un archivo especifico
(ini-con.ss) contiene las condiciones iniciales asi producidas, y se utilizara como ar-
chivo de entrada para el cédigo pkdgrav, que llevara a cabo la simulacién. Se toman
volumenes iniciales para la distribucién espacial de fragmentos, cuyo radio -tomando
como distancia unidad el radio de una esfera que a igual densidad contuviese la mis-
ma cantidad de masa que la suma de las masas de todos los fragmentos a reacumular-
presentaria la secuencia de valores 2, 3,175, 4 y 5,04. De ese modo los volimenes
posibles para la distribucion esférica inicial de los fragmentos varia a razén de un
factor 2 (fig. 4.2).
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El archivo ss.par establece el niimero de pasos temporales de la simulacién (dDel-
ta) junto con otros parametros de especial relevancia (tabla 5.9), como los coeficien-
tes de restituciéon normal (ey) y tangencial (e7) . El paso temporal y el coeficiente
de elasticidad de las particulas que forman el fragmento (dK,)se obtienen por medio
de un programa auxiliar llamado demparams, en el cual se recogen los parametros
generales que van a caracterizar la evolucion dinamica del sistema colisional a estu-
diar.

Datos
experimentales

Reacumulacion
PKDGRAV: evolucion dinamica y estabilizada

S -
-\“‘\—CO“'S colisional
¢ Perdida de
fragmentos?

Cumulatur
= Formacion de fragmentos
= Distribucién inicial en el espacio

Sinetelum: elimina los
fragmentos perdidos

Archivo condiciones

finales
PKDGRAV: / \
creacion de la -
esfera madre Bulkvol: cdlculo del volumen, rpx: calculo del
(50000 particulas) densidad, porosidad, elongacién periodo

Figura 4.2: Diagrama de las etapas de una simulacién numérica con pkdgrav en el
que se mencionan los progrmas auxiliares utilizados

El programa pkdgrav hace evolucionar gravitatoriamente el sistema hasta su es-
tabilizacién como objeto reacumulado, momento en el cual se determinan los parame-
tros que lo caracterizan. Los tiempos fisicamente reales de la reacumulacié (no el
lapso que tarda el equipo informatico en realizar los calculos, sino el tiempo que
tardarfa la reacumuluacion gravitatoria en verificarse en el mundo fisico) varfan en
torno a las 4 horas, en un rango de valores que siempre se encuentra entre 3 y 5
horas, dependiendo del volumen inicial, del momento angular y otras caracteristi-
cas concretas del sistema. Semejante resultado coincide con las previsiones tedricas
que. para una distribucion de masa con una densidad p da como tiempo de caida
libre (free fall time) un valor en segundos tr; = 66430/(p™°). En nuestro caso, el
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calculo tedrico proporciona un resultado cercano a las 2 horas. Considerando que
hay colisiones y rebotes hasta que el sistema alcanza una estabilizaciéon razonable,
el resultado es compatible con las previsiones de la teoria [Kippenhem & Weigert
1995].

Cuando la simulacién se da por terminada, o bien durante la misma, es posible
traducir a fotogramas los datos de los céalculos de la simulacion que recogen las
osiciones tridimensionales de todas las particulas y su evolucién con el tiempo. De
ese modo se puede visualizar el curso de la simulaciéon en formato video mediante
los programas adecuados (Xanim, Povray). En algunos casos puede ocurrir que a
lo largo de la evolucién dinamica un sistema pierda algun fragmento, los cuales se
excluiran del sistema para el calculo de sus caracteristicas fisicas finales, por medio
de un algoritmo oportuno (sinetelum).

Una vez hecho esto se calculan el volumen, la densidad, la porosidad y el grado
de elongacién (una medidad del alargamiento del cuerpo reacumulado), entre otros
parametros de interés mediante el programa bulkvol, también desarrollado al efecto
por nuestro grupo de investigacion. En concreto, se tiene que

= ¢l grado de elongacion se calcula como la distancia entre el centro de masas del
fragmento mayor y el centro de masas del resto del objeto (es decir, sin el frag-
mento mayor), dividida entre el radio equivalente de la esfera que contendria
el mismo volumen.

= la definicion y determinacién del volumen V, de los cuerpos reacumulados es un
problema intrinsecamente complejo, tratandose de volimenes irregulares, con
perfiles dificilmente definibles. Sin embargo es posible estimarlos con técnicas
diferentes y en el caso de esta tesis se determina de dos maneras distintas.

1) Utilizando el método DEEVE (Dynamically Equivalent Equal Volume Ellip-
soid). Este método se basa en el resultado que equipara el volumen de un sélido
rigido cualquiera al del elipsoide triaxial cuyos ejes coinciden con los ejes prin-
cipales de inercia del sélido mismo. Este método es ampliamente utilizado para
el célculo de volumenes de cuerpos irregulares en ambito observacional (espe-
cialmente Radar). Formalmente se trata de calcular el tensor de inercia del
solido rigido formado por el cuerpo reacumulado, con respecto de un sistema
de ejes centrado en el centro de masa del sistema. Los autovalores de dicho
tensor son los momentos principales de inercia del sélido rigido en cueston
(I3, Iyy, I..). El tensor de inercia de un elipsoide triaxial es una matriz dia-
gonal y existe una relacién directa entre sus semiejes (o, (3, v) y los momentos
principales de inercia del sélido rigido. Para que el elipsoide sea el equivalente
dindmico del sélido rigido, sus momentos de inercia deben ser iguales.
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Los momentos principales de inercia de un elipsoide triaxial se pueden expre-
sar en funcion de sus semiejes de rotacion y de su masa total M:

M
I:m: = ? (ﬁ2 + 72)

M
Ly =5 @+

M

Izz = = (a2 + /62)
)

De donde se obtien «, (3, v y finalmente se determina el volumen del elipsoide

triaxial, que tiene el mismo volumen del sélido rigido buscado.

4
V= cm(a-7)

Concretamente, este cédlculo se ha realizado rotando cada agregado para que
sus ejes principales de inercia coincidieran con los ejes del sistema definido por
el programa pkdgrav y calculando los momentos de inercia correspondientes,
que son los I,,), Iy, I.. que se utilizan para calcular los semiejes del DEEVE.

2)Una técnica alternativa para el cdlculo de volimen consiste en una apli-
cacion del método estadistico de Montecarlo. A partir de las posiciones de
las particulas esféricas que conforman uno cualquiera de los objetos sintéticos
reacumulados, se lanzan N puntos virtuales al azar en un volumen paralele-
pipédico que contiene el objeto mismo. Segin estos puntos estén, o no, en el
interior del agregado, el programa bulkvol estima el volumen total del objeto
como numero de puntos considerados internos al cuerpo (V;) dividido entre el
nimero de puntos totales. Esa fraccion, multiplicada por el volumen del pa-
ralelepipedo (V') da el volumen del cuerpo: V; = %V. Mas concretamente, el
método funciona de la siguiente manera. Cada punto al azar puede caer dentro
de cualquier particula componente o en un espacio entre particulas. Para dis-
criminar si ese espacio es interior o exterior al cuerpo, se desplaza el punto en
las tres direcciones del espacio, de modo que si en alguna de estas direcciones
no encuentra mas particulas se deduce que no esté en el interior del objeto.
Para obtener los valores de los volimenes, en este trabajo se utilizé en cada
caso el lanzamiento de N = 100000 puntos repetido 20 veces, para tener una
buena estadistica. De esta manera se tiene un valor medio para cada volumen,
con su correspondiente desviacién tipica. La fiabilidad del método Montecarlo
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utilizado en esta tesis para el cédlculo del volumen de las estructuras finales
de la reacumulacién, ha sido comprobado comparando los resultados con los
obtenidos por el método DEEVE, que fue finalmente el que se utilizé para los
resultados de esta tesis.

El método DEEVE se prefirié para el calculo de los volimenes de los agregados
obtenidos por estar exento de problemas de fluctuaciones debidos esencialmen-
te a la naturaleza esférica de las particulas basicas que forman los componentes
de los objetos reacumulados. Esto se debe principalmente a la zona del "borde’
del objeto, formado por esferas en contacto entre si, lo que hace dificil definir
exactamente la superficie del objeto mismo.

» la porosidad se define como 1 — (p,/pm), donde p, es la densidad global del
objeto, v p, es la densidad del material que lo compone. Este pardmetro
equivale al porcentaje del volumen de un cuerpo correspondiente al espacio
vacio de sus huecos interiores. Llamando V}, al volumen gobal del objeto y V,
al volumen correspondiente a todo el espacio vacio en el interior del agregado,
la definicién formal de la porosidad seria p =V, /Vj.

Este procedimiento se repite para cada una de las simulaciones realizadas en
dos series de ensayos que corresponden a materiales diferentes. Una de estas series,
correspondiente a asteroides tipo S, opera con elementos cuya densidad es de unos
3500 kg/m?, a semejanza de la medida para los meteoritos de la clase de las condritas
ordinarias, ricos en materiales siliceos. En la otra serie, correspondiente a asteroides
tipo C, se trabaja con componentes cuya densidad es pareja a la de los meteoritos
de la clase de las condritas carbonéceas, unos 2500 kg/m?.

Para comprobar el efecto del coeficiente de restitucién normal sobre los resulta-
dos de las simulaciones, de entre todas las combinaciones anteriores se toman cuatro
simulaciones para cada valor de la densidad a fin de repetirlas cambiando el valor
del coeficiente de restitucién normal de 0,3 -su valor habitual- a 0,5 y 0,8. El valor
0,8 es poco realista por demasiado elevado, pero nos suministrara informacion sobre
la influencia del coeficiente de restitucion en la evolucion de los procesos de reacu-
mulacién gravitatoria. Asimismo, se varié el tamano de los objetos reacumulados
-en lugar del valor usual de 2 km, los diametros finales se fijaron en 0,5 km en un
grupo de simulaciones y 10 km en otro grupo- para comprobar la dependencia de
los resultados con ese factor.

= Cuando no se discriminaba por el volumen inicial teniamos cinco valores de la
fraccién masica por ocho casos de simulacién, lo que da un total de 40 casos
(shot1-1, shot1-2,..., shot5-7, shot5-8), sélo realizados para el tipo S.
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A continuacién, cuatro valores de la fraccién maésica (Mpp/Mr,) por cuatro
volimnes iniciales por dos valores alternativos del momento angular, y todo
ello por duplicado -ya que se realizan para los casos S y C- hacen un total de
64 casos.

= Ocho casos por dos nuevos valores del coeficiente de restitucién normal dan 16
simulaciones para el tipo S.

» Cuatro casos por dos nuevos valores del coeficiente de restituciéon normal dan
8 simulaciones para el tipo C.

= Finalmente 8 casos por dos nuevos valores posibles para el tamano final, su-
ministran dieciseis nuevas simulaciones.

Todo ello hace un total de 144 simulaciones realizadas, si bien no todas formaron
un agregado estable. Algunas de ellas se disgregaron y por eso no participaron de
forma efectiva en las estadisticas de esta investigacion.



Capitulo 5

Resultados

Es légico inferir que de la energia del impacto inicial que escinde el cuerpo pro-
genitor, dependen las distancias iniciales a las que comienza la reacumulacion. Y a
su vez, de esas distancias iniciales depende en parte la forma final y algunas otras
propiedades relevantes del objeto reacumulado. Por eso los resultados de esta inves-
tigacién se obtuvieron en cuatro fases sucesivas, desarrolladas con el fin de analizar
la influencia de diversas modificaciones en las condiciones iniciales sobre el valor de
las magnitudes calculadas una vez finaliza el proceso de reacumulacion y el objeto
se ha estabilizado.

Procedemos inicialmente a trabajar sobre un rango de cinco casos caracterizados
por el valor inicial de la fraccién de masa (cociente de la masa del fragmento mayor
entre la masa total del sistema), el cual se toma del conjunto de datos experimentales
seglin se expuso en el capitulo 4. Estos cinco casos, de los tipos S y C, se denominan
respectivamente shot1, shot2, shot3, shot4 y shotb. De cada uno de ellos se lanzan
ocho simulaciones con distintas condiciones iniciales escogidas aleatoriamente dentro
de un rango razonable -aunque no todas ellas acabasen reacumulandose- de modo
que finalmente tendremos 40 casos denominados shot1-1, shot1-2, shot1-3,..., shot5-7
y shotb-8.

La segunda etapa del desarrollo de las simulaciones consistié en probar un aba-
nico de valores del rango espacial -distancia a la que se sitdan inicialmente los
fragmentos al comenzar la reacumulacion- para casos en los que la fraccion de masa
es diferente, y analizar los resultados correspondientes cuando el sistema se estabi-
liza (tablas 5.3 - 5.4). Los casos escogidos son shot2, shot3, shot4 y shot5, puesto
que shotl y shot2 son bastante parecidos. Tomando como distancia unidad el ra-
dio esférico equivalente del sistema (es decir, el radio de una esfera que, a igual
densidad, contuviese una cantidad de masa igual a la suma total de las masas de
los fragmentos a reacumular), los radios de las esferas iniciales en el interior de las
que se disponen aleatoriamente los fragmentos al comenzar la reacumulacion, seran

83
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2,000, 3,175, 4,000 y 5,045. De ese modo vamos aumentando el volumen de la esfera
inicial en un factor de 2.

Dentro de cada uno de los casos escogidos (shot2, shot3, shot4 y shot5), se reali-
zan cuatro simulaciones referidas a cada radio inicial, en las que varia la distribucién
de formas y tamanos, asi como las posiciones de los fragmentos en el espacio, dentro
de una esfera de ese mismo radio. Asi pues, para shot2 se tendran las simulaciones
shot2-2, shot2-3175, shot2-4, shot2-504, y del mismo modo se actia con shot3, shot4
y shotb.

Ademas, manteniendo configuraciones espaciales y distribuciones de formas y
masas idénticas, se realizan unas series paralelas de simulaciones con momento an-
gular mas elevado. Estas series se realizan de forma que, en términos genéricos, el
periodo de rotacion de los objetos reacumulados finalmente obtenidos se sitiien en
torno a las 3 horas para los tipos S, vy a las 4 horas para los tipos C, periodos ca-
racteristicos de muchos NEAs. De esta forma se persigue comprobar como influye
un mayor momento angular en la evolucién del sistema. Para este proposito se toma
el archivo final de una simulacién estabilizada, tal como viene dado por el progra-
ma pkdgrav, se obtiene de ese archivo el dato del momento angular del sistema ya
estabilizado y su periodo de rotacién. Se calcula el factor necesario para obtener el
periodo de rotacion deseado y se utiliza para transformar convenientemente el valor
del momento angular inicial necesario para obtener esa rotacién.

En la tercera fase del trabajo se analizo6 la influencia de un cambio en el coeficiente
de restitucién normal (cambiando el valor ordinario de 0,3 a 0,5 y 0,8) sobre ocho
casos caracteristicos. Estos casos fueron shot2-3175, shot2-4, shot3-2, shot3-5045,
shot4-2R, shot4-5045, shot5-3175 y shotb-4. Finalmente, en la cuarta y ultima etapa,
tomamos esos ocho casos anteriores y -manteniendo el coeficiente de restitucién
en el valor nominal 0,3- ensayamos procesos de reacumulacion estableciendo un
didmetro distinto para el tamano del objeto reacumulado. En lugar de un tamano
aproximado de unos 2 km para los objetos reacumulados obtenidos, como hasta
ahora, se ensay6 un diametro de 0,5 km y otro de 10 km con el fin de comprobar
si ese cambio de escala influye en la propiedades del objeto reacumulado. Debido
a este cambio de escala de un factor 4-5 en tamano, la masa del sistema varia en
un factor 64 y 125 respectivamente. Esto obliga a reconsiderar, calculandolos por
medio del programa demparams, los valores del paso temporal y del coeficiente de
elasticidad.

Tomamos una serie de valores para los parametros -paso temporal, coeficiente de
elasticidad, coeficientes de restitucién normal y tangencial- del programa de calculo
numérico (tabla 5.9), correspondientes a los distintos casos analizados. El paso tem-
poral (0t) es el intervalo de tiempo que el programa deja transcurrir antes de calcular
c6mo ha evolucionado el proceso de reacumulacién.La constante de elasticidad (k),
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caracteristica de la version soft-sphere del programa pkdgrav, permite eludir la ab-
soluta rigidez de las subunidades que forman los fragmentos en reacumulacion, como
sucedia con la version hard-sphere del citado programa. El coeficiente de restitucion
normal (ey) expresa la proporcién de la componente normal del momento lineal a
la superficie de impacto que cambia de sentido tras una colisiéon, en tanto que el
coeficiente de restitucién tangencial (7) -como su mismo nombre denota- expresa
lo mismo para la componente tangencial.

A continuacion se presentaran dos epigrafes: el primero de ellos explicard los
datos obtenidos empiricamente en el transcurso de los experimentos de fragmenta-
cién efectuados en las instalaciones de NASA-Ames, en San José de California. El
segundo epigrafe tratara de las simulaciones numéricas en si y constara de diversos
subapartados. En ellos se abordara sucesivamente la primera fase de la puesta en
funcionamiento de las simulaciones -en la que no se tenia en cuenta la influencia de
las variaciones en el volumen inicial de la nube de fragmentos a reacumular- los casos
posteriormente tratados en los que en se variaba el volumen inicial, los cambios en el
valor del coeficiente de restitucién, los efectos de modificaciones en el tamano final
del agregado gravitatorio y la clasificacién cualitativa las formas obtenidas cuando
las simulaciones se estabilizan.

Figura 5.1: Forma irregular y forma esférica de los objetos utilizados como diana en
los experimentos de impacto. El color oscuro de la esfera se debe al lubricante usado
al pulirla para obtener la forma redondeada. (Durda et al. 2015)
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5.1. Resultados experimentales

Los experimentos de impacto y fragmentacion realizados durante julio de 2013
en las instalaciones del Canén de Disparo Vertical (Vertical Gun Range) de La
NASA - Ames, en San José de California produjeron resultados que se publicaron
en el articulo referenciado como Durda D., Campo Bagatin A., Aleman R.A., Flynn
G.J., Strait M.M., Clayton A.N., Patmore E.B., 2015, ” The shapes of fragments from
catastrophic disruption events: Effects of target shape and impact speed”, Planetary
and Space Science 107, 77-83. Tales experiencias se llevaron a cabo empleando rocas
basalticas con formas artificialmente esféricas creadas en laboratorio, y también con
formas irregulares de origen natural (fig. 5.1). Las muestras de basalto se tomaron
de un flujo de lava consolidada cercana a Flagstaff (Arizona) en la latitud N 35°
207 59”7 y longitud O 111° 33" 55" . Los fragmentos a impactar tenfan masas entre
238 g v 534 g, con densidades -medidas por el método de Arquimedes- situadas en
el intervalo de 2,95 4 0,03g/cm? hasta 2,98 4= 0, 05g/m3.

Se efectuaron seis disparos en total (dos sobre esferas y cuatro sobre objetos
irregulares) usando como proyectiles esferas de aluminio (0,476 cm de didmetro y
unos 0,1583 g de masa) cuya velocidad era de entre 4 y 6 km/s (Tabla 5.1 y fig. 5.2).
Los objetos-diana se colgaban de un fino hilo de nailon en el centro de la camara
de vacio, donde se realizaba el disparo, procurando que su eje mayor (en el caso
de formas irregulares) estuviese en direccién vertical. De ese modo se aumentaba la
estabilidad del objeto a impactar, facilitando que la trayectoria del proyectil pasase
practicamente por su centro de masa.

A continuacién se recogieron los fragmentos de cada disparo para medir tanto
su espectro de masas como -aproximadamente- la forma de los mismos (fig. 5.3),
considerandolos como elipsoides triaxiales. Los 36 mayores fragmentos resultantes
de cada disparo fueron fotografiados y sus ejes mayores (a y b) medidos con precisién
mediante un programa de tratamiento de imagenes llamado ImageJ. Para ello, este
programa ajusta una elipse media sobre la silueta de cada fragmento, y de ese
modo ofrece un valor para cada uno de los ejes a y b. El eje mas pequeno ¢ se
midié manualmente con un calibre digital, y la proporcion entre ellos resulto ser
aproximadamente 1 : /2 : 2 para la relacién c:b:a. Con todo ello se dispuso de un
conjunto de valores para los cocientes de ejes a/b, b/cy c/a .

La conclusién de esta serie de medidas fue que el valor del cociente b/a se apro-
ximaba mucho a 0,7, mientras el cociente ¢/a era del orden de 0,4. Este resultado se
mantenia valido para todos los experimentos de impacto, con independencia de la
forma del objeto impactado y de la energia del impacto (hasta un factor de 3), resul-
tado que modifica el de anteriores estudios [Capaccioni et al. 1986]. Es interesante
notar también que los valores de los cocientes b/a concuerdan con el aspectos de
las rocas sobre la superficie del asteroide Eros [Michikami et al. 2010]. Asimismo se
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ha comprobado que la distribucién de formas entre las particulas traidas a la Tierra
por la sonda Hayabusa desde la superficie del asteroide [tokawa es consistente con
el resultado de una disgregacion mecanica, principalmente provocada por impactos,
aunque el tamano de estas particulas es tan reducido que seguramente debe haber
otros procesos que también determinen sus formas..

Shot 13071 13072 13073 13074 13075 13076
Target type Irregular | Irregular | Spherical | Spherical | Irregular | Irregular
Target mass (g) 433.00 534.60 237.90 270 479.10 451.20
Impact speed (km/s) 1.73 1.45 3.80 3.59 3.68 5.82
Projectile mass (g) 0.1587 0.1582 0.1584 0.1582 0.1582 0.1582
o (J/kg) 4100 2930 5040 2970 2240 5940
Ir 0.07326 | 0.13118 | 0050944 | 018494 | 023556 | 0.01622
Exponent -1.00 -0.82 -1.22 -0.96 -0.75 -1.03
< bfa > 0.73 0.73 (.74 0.72 0.67 0.73
< cfa > 0.41 0.42 0.41 0.38 0.34 01.38
< U > 0.61 0.62 0.62 0.58 0.54 0.60
<F> 0.46 0.49 0.44 0.45 0.49 0.48
< Porosity > 0.53 0.51 0.49 0.54 0.61 0.54

Tabla 5.1. Caracteristicas de los shots realizados durante las experiencias de la
NASA-Ames en 2013, incluyendo las condiciones de impacto y los resultados ob-
tenidos. Los corchetes verticiales indican valores medios para cada shot y el simbolo
Q representa el cociente de la energia entre la masa. (Durda et al. 2015).
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Shot 130705

Figura 5.2: Fotograma tomado de una secuencia en un video de alta velocidad,
donde se observa la aparicion de fragmentos con formas aplanadas (capas de cebolla)

formados a partir del material que rodea el nicleo del objeto impactado. (Durda et
al. 2015)

También se estudiaron dos pardmetros caracteristicos de las formas, ¥ = (c?/ab)'/?

y F'=(a—b)/(a — c). Estas dos cantides miden, respectivamente, la desviacién de
la esfericidad y al aplanamiento relativo de la forma en un fragmento dado. Para
objetos redondeados, la forma se aproxima maés a la esfericidad completa cuanto
mas cerca de 1 esté el valor de W. Si el objeto no es redondo, valores de F' cercanos
a 1 indican un objeto alargado con forma de cigarro , mientras que valores cercanos
a 0 implican una forma aplanada. Los valores de ¥ y F' | asi como sus promedios,
no muestran una dependencia significativa con la energia especifica, la velocidad de
impacto o la forma del objeto diana (fig. 5.4).

La recoleccion de los fragmentos del suelo de la caAmara de disparo recuperaba
generalmente mds del 95% de la masa del objeto impactado. Los fragmentos més
grandes recogidos de ese modo (0,20 g o mas) se pesaban individualmente, lo que a
su vez representaba el 90 % de la masa original. Mediante cinco diferentes camaras de
video (dos Phantom V10, una Phantom V12.1 y dos Shimadzu HPV-1) se obtuvieron
grabaciones de alta velocidad (entre 1900 y 125000 fotogramas/s) que ayudasen a
interpretar el modo de fragmentacién de los objetos impactados.

Las curvas de distribucién acumulativa del niimero de fragmentos frente a la
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masa normalizada m/M se recogen en la figura 5.5.

La combinacion de datos sobre formas y masas nos permite calcular la densi-
dad de los asteroides en algunos casos, en tanto que los andlisis espectroscépicos
desde la Tierra proporcionan una estimacion de las densidades de grano de los com-
ponentes por comparacion con los meteoritos cuya composicion coincide con tales
datos espectroscépicos. Para un asteroide dado, la comparaciéon entre la densidad de
los componentes y su densidad global ofrece informacién sobre la porosidad a gran
escala (macro-porosidad) del objeto.

La estimacion de la macroporosidad de un asteroide varia ampliamente en un
rango que alcanza desde 0,2 a 0,6. Estos resultados se deducen en muchos casos
con gran incertidumbre, la causa de lo cual es a veces una pobre estimaciéon de la
masa, y sobre todo del volumen (las esferas o los elipsoides triaxiales no suelen ser
buenas aproximaciones). Hay pocas determinaciones precisas de la masa y la forma
-el volumen- de pequenos cuerpos rocosos que se consideren agregados gravitatorios.

A ello se debe anadir la diferencia entre el concepto de macroporosidad (debida
al espacio entre los fragmentos que forman el agregado gravitatorio) y la microporo-
sidad (la porosidad interna de la estructura mineral de cada uno de tales fragmentos
constituyentes del agregado, como se discutié en el cap. 2).

Para intentar estimar la macroporosidad de reagrupamientos de fragmentos pro-
cedentes de los experimentos realizados, se llevé a cabo una serie de medidas de la
densidad tipica al agrupar aleatoriamente los fragmentos que se recogian tras cada
experimento de impacto, reunidos en una ’pila de escombros’. A fin de facilitar el
agrupamiento de cada cumulo de fragmentos, se envolvieron todos aquellos cuya
masa habia sido previamente pesada con una fina pelicula de plastico (el tipo de
lamina plastica usada al envolver alimentos domésticos) cinendo al méximo posible
dicha pelicula a la superficie externa del agregado. Cada agrupamiento asi envuel-
to se suspendié de un soporte horizontal de modo que quedase sumergido en agua
dentro de un recipiente situado sobre una balanza (con el método de la balanza de
platillos).

Se midieron las macro-porosidades de los seis conjuntos de fragmentos agregados
aleatoriamente correspondientes a los seis experimentos de impacto. Se hallé que
el valor de la porosidad media para los seis conjuntos de agregados era 0,53 (o4
= 0,10). Repitiendo las medidas tras remover y envolver de nuevo los grupos de
fragmentos se obtuvo un valor medio para la porosidad de 0,48 (o7 = 0,10). Un
analisis posterior revela que el volumen englobado en el film de plastico utilizado en
estas mediciones era considerablemente superior a una superficie ideal que envolviera
los fragmentos asi dispuestos. Por consiguiente, las medidas de macroposrosidad no
tienen la fiabilidad deseada y deben ser tomadas con mucha precaucion.
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Figura 5.5: Curvas de distribucién acumulativa del nimero de fragmentos en funciéon
de la fraccién de masa (Durda et al. 2015)

En cuanto a la forma de los fragmentos, se fotografiaron los 36 mayores resultan-
tes de cada disparo y se midieron sus ejes mayores (a y b) con precision mediante
un programa de tratamiento de imagenes llamado ImagelJ. Para ello, este programa
ajusta una elipse media sobre la silueta de cada fragmento, y de ese modo ofrece un
valor para cada uno de los ejes a y b. El eje més pequeno ¢ se midié manualmente
con un calibre digital. Con todo ello se dispuso de un conjunto de valores para los
cocientes de ejes b/a, ¢/b y c¢/a. La conclusién de esta serie de medidas fue que
el valor del cociente b/a se aproximaba mucho a 0,7, mientras el cociente c¢/a era
del orden de 0,4. Este resultado se mantenia valido para todos los experimentos de
impacto, con independencia de la forma del objeto impactado y de la energia del
impacto (hasta un factor de 3). Finalmente, la distibucién de formas de los tres
ejes principales de los fragmentos responde a un patrén aproximado b/a = 0,7 y
c/a =0,4.
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5.2. Resultados de las simulaciones numéricas

5.2.1. Fase de partida

Este apartado contiene el conjunto de resultados de las simulaciones donde no
se ha tratado explicitamente la influencia del volumen inicial (lo que se verd en el
siguiente epigrafe) En las tablas 5.2 y 5.3 se contienen datos sobre la densidad, la
fraccién masica, la porosidad, el periodo de rotacion, la elongacién y el momento
angular normalizado. Concretamente, para nuestros propoésitos definimos el momen-
to angular normalizado como el cociente del médulo del momento angular entre la
raiz cuadrada del producto de la constante gravitatoria universal G, el cubo de la
masa y el radio del objeto reacumulado, Ly = L/(GM?*R)"/?. La expresién N.A. se
refiere a los sistemas no acumulados que no llegaron a formar un agregado estable
y se dispersaron.

5.2.2. Influencia del volumen inicial

En este epigrafe se presentan primero los valores concretos para cada una de las
simulaciones de los tipos Sy C (tablas 5.4 - 5.5), caracterizado por su radio corres-
pondiente, para seguir a continuaciéon con los valores medios de los datos obtenidos
en las simulaciones teniendo en cuenta su volumen inicial (tabla 5.7).

A continuacion se presentan las graficas de distribucion acumulativa de las ma-
sas de los elementos sintéticos que forman las condiciones iniciales de la nube de
fragmentos a reacumular engendrados por el algoritmo cumulatur. Cada figura se
corresponde con un valor concreto de la fraccién mésica f; (cociente de la masa
del fragmento mayor con respecto a la masa total). En realidad, como cada simu-
lacion correspondiente a un determinado shot es un tanto diferente, a causa de la
aleatoriedad con la que el programa genera los fragmentos, las distribuciones no son
idénticas para un mismo fr.

Después seguiran las graficas que correlacionan los diferentes valores de las va-
riables estudiadas en las simulaciones, comenzando con el andlisis de la influencia de
los pardmetros escogidos sobre la porosidad del sistema ya estabilizado, su periodo
de rotacién, y la elongacion del mismo. Esa misma secuencia en la presentaciéon de
los datos se mantendra en los posteriores epigrafes.
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Shots\Sim 1 2 3 4 5 6 7 8
m1/M 0,2511 | 0,2249 0,1689  0,2142  0,2038 = 0,2171  0,1734  0,2658
M.A.N. 0,1786 = 0,0480  0,0381  0,0489 00651  0,0608  0,0292 01531

shot1 |PMU-1) 2121 2131 2266 2304 2421 2651 2441,0 2518
P 0,4140 = 04114  0,3746  0,3639  0,3316  0,2679 = 0,3261  0,3041
T(h) 3,730 10,60 12,21 21,00 5,830 4,810 21,40 3,030
E 1,7311 | 1,7599 1,2348 14281  0,8612  0,6846  0,3527  1,0028
m1/M 0,3145 N.A. N.A. 0,3096 N.A. 0,2809 N.A. 0,2727
M.A.N. 0,0977 N.A. N.A. 0,0520 N.A. 0,0874 N.A. 0,0477

shotz |21 2492 N.A. N.A. 2385 N.A. 2098 N.A. 2296
P 0,3091 N.A. N.A. 0,3389 N.A. 0,4189 N.A. 0,3641
T(h) 5,460 N.A. N.A. 4,170 N.A. 4,650 N.A. 5,270
E 1,0403 N.A. N.A. 1,1011 N.A. 1,8110 N.A. 1,4957
m1/M 0,200 = 0,2281 = 0,2514  0,2179  0,2304  0,2228 = 0,2236  0,2139
M.A.N. 0,0381 | 0,1155 0,0359 0,039 02575  0,2782  0,1194  0,0579
shota |21 2050 2113 2334 2158 2183 2186 2284 2294
P 0,4287 04101  0,3475  0,3980  0,3906  0,3900  0,3628  0,3603
T(h) 35,10 14,10 20,10 26,00 43,60 25,90 6,370 11,10
E 1,3087  1,4649 0,5761 14942 14169  1,3016  0,8740  0,58%4
m1/M 0,3620 = 0,3620  0,3829 N.A. 0,3520 N.A. 0,4720 N.A.
M.A.N. 0,3895 0,0110 = 0,0847 N.A. 0,1000 N.A. 1,2275 NL.A.
shota |P(U1) 2470 2455 2654 N.A. 0,3174 N.A. 2314 N.A.
P 0,3076 = 0,3116  0,2551 N.A. 0,3174 N.A. 0,3477 N.A.
T(h) 9,996 8,5275 7,130 N.A. 8,590 N.A. 9,060 N.A.
E 1,2940 | 1,3161  0,3677 N.A. 1,0356 N.A. 0,7645 N.A.
m1/M 0,4568 N.A. 0,3394 N.A. N.A. 0,3356 N.A. N.A.
M.A.N. 0,0072 N.A. 0,4635 N.A. N.A. 0,3263 N.A. N.A.
shots |21 2507 N.A. 2288 N.A. N.A. 2264 N.A. N.A.
P 0,2890 N.A. 0,3563 N.A. N.A. 0,3630 N.A. N.A.
T(h) 135,0 N.A. 23,91 N.A. N.A. 4,532 N.A. NL.A.
E 1,0077 N.A. 1,3623 N.A. N.A. 1,5531 N.A. N.A.

Tabla 5.2. Datos de la primera etapa de simulaciones con objetos tipo S, donde la
numeracion del 1 al 8 indica la cantidad de simulaciones realizadas con cada uno de
los shots. D(U.L): Densidad en unidades internacionales; my /M : Fraccion mdsica;
M.A.N: Momento angular normalizado; P: Porosidad; T(h): Periodo de rotacion en
horas y E: Elongacion.
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Tipo S
Shot Densidad | Porosidad | Periodo (h)| Elongacion
1 2357 0,3492 10,33 1,1319
2 2318 0,3578 4,888 1,3620
3 2200 0,3860 22,78 1,1282
4 1979 0,3079 8,661 0,9556
5 2353 0,3361 54,480 1,3077
Valor medio 2239 0,1298 17,54 1,5100
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Tabla 5.3. Valores medios de los datos obtenidos en las simulaciones numéricas
cuando no se distinguen los casos por el radio inicial de la nube de fragmentos
a reacumular, con DM (densidad media), PM (porosidad media), EM (elongacion
media), TM (periodo medio) y Dv Std (desviaciones estindar).

Shots R. Inic. 3,175 4 5,045
Caso A Caso B Caso A Caso B Caso A Caso B Caso A Caso B
m1/M 0,2834 0,2640 0,2848 MN.A. 0,3083 M.A. 0,3111 M.A.
M.A.N. 0,0347 0,2933 0,1386 MN.A. 0,3126 MN.A. 0,1602 MN.A.
Shot 2 D(U.1.} 2491 2451 2405 MN.A. 2290 M.A. 2509 M.A.
P 0,3098 0,3101 0,3338 MN.A. 0,3654 MN.A. 0,3046 MN.A.
T(h) 19,88 2,8710 7,1060 MN.A. 3,951 M.A. 5,889 M.A.
E 0,4096 0,4103 1,2652 MN.A. 0,9198 MN.A. 0,9638 MN.A.
m1/M 0,2117 0,2179 0,1998 0,1344 0,2107 M.A. 0,2300 M.A.
M.A.N. 0,0054 0,2543 0,0075 0,2508 0,0055 MN.A. 0,0177 MN.A.
Shot3 D(U.1.} 2403 2346 2386 2319 2180 M.A. 2344 M.A.
P 0,3300 0,3457 0,3350 0,3562 0,3922 MN.A. 0,3456 MN.A.
T(h) 114,9 3,798 79,74 2,961 15,21 M.A. 37,10 M.A.
E 0,2264 0,1768 0,0718 0,3183 1,1132 N.A. 0,3665 MN.A.
m1/M 0,3573 0,3945 0,3722 0,3730 M.A. 0,5575 0,4032 0,4286
MLA.N. 0,0410 0,1037 0,0518 0,2959 MN.A. 0,1759 0,1158 0,0957
Shot D(U.1.} 2765 2726 2681 2308 MN.A. 2589 2456 2606
P 0,2249 0,2346 0,2479 0,3525 MN.A. 0,2669 0,3099 0,2699
T(h) 12,41 5,545 10,98 3,156 M.A. 4,767 7.526 8,141
E 0,2732 0,2839 0,4415 0,9462 MN.A. 1,1114 0,8763 0,8936
m1/M 0,4726 0,4256 0,4285 0,4439 0,3600 0,3615 0,3780 0,2030
MLA.N. 0,0161 0,2192 0,2054 0,2040 0,1348 0,1739 0,4312 0,2109
Shots D(U.L.} 2731 2757 2649 2649 2481 2380 2559 2251
P 0,2247 0,2199 0,2501 0,2493 0,3010 0,3293 0,2780 0,3722
T(h) 35,99 2,930 3,626 3,626 5,533 4,774 24,91 3,398
E 0,3886 0,3744 0,4674 0,4666 0,6945 0,9008 1,0554 1,1811

Tabla.5.4. Datos de la sequnda etapa de simulaciones con objetos tipo S, en el que
la numeracion horizontal indica el radio inicial de la nube de fragmentos en reacu-
mulacion. D(U.1L.): Densidad en unidades internacionales; my /M : Fraccion mdsica;
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M.A.N: Momento mangular normalizado; P: Porosidad; T(h): Periodo de rotacion
en horas y E: Elongacion.

R Inicial 2 3,175 4 5,045

Caso A Caso B Caso A Caso B Caso A Caso B Caso A Caso B
m1/M 0,3204 0,3504 0,2865 MN.A. 0,3566 MN.A. M.A. MN.A.
M.A.N. 0,1653 0,7830 0,2132 MN.A. 0,7936 MNL.A. M.A. M.A.
DjU.L.} 1300 1815 1628 MN.A. 1520 MNL.A. M.A. M.A.
P 0,2515 0,24 0,3236 MN.A. 0,3674 MNL.A. M.A. MN.A.
Tih) 6,2200 3,9500 5,6500 MN.A. 63,3000 MN.A. M.A. M.A.
E 0,4700 0,2110 0,8174 MN.A. 1,2924 MN.A. M.A. MN.A.
m1/M 0,1766 0,2290 0,2358 0,2590 0,2133 0,2341 0,2212 0,2383
MLA.N. 0,0846 0,3183 0,0567 0,3404 0,2069 0,3713 0,1062 0,5183
D{u.L} 1617 1545 1591 1403 1414 1477 1537 1482
P 0,3253 0,3530 0,3336 0,4114 0,4086 0,3813 0,3570 0,3791
Tih} 12,7250 5,1300 19,0350 5,1310 6,6200 6,6400 12,5200 4,3000
E 0,1995 0,2573 0,3412 0,3185 0,3866 0,3196 1,0699 0,1337
ml/M 0,4236 0,4916 0,3764 0,4122 0,3979 MNL.A. 0,4048 0,4570
MLALN. 0,1811 0,1466 0,0578 0,5895 0,2246 MNL.A. 0,0944 0,1982
D{U.1.) 1795 1923 1787 1640 1512 MNL.A. 1768 1767
P 0,2430 0,1864 0,2487 0,3089 0,3633 MNL.A. 0,2552 0,2534
Tih) 5,9700 3,5300 20,4750 5,6400 68,5000 MNL.A. 11,7300 4,7900
E 0,6002 0,3783 0,1506 0,3087 0,8541 MNL.A. 0,4734 08811
mi1/M 0,4185 0,4242 0,4625 MN.A. MLA, 0,3474 0,3629 M.A.
M.A.N. 0,1049 0,2450 0,3235 MN.A. MLA. 0,2099 1,1225 M.A.
D{U.l.) 1779 1740 1813 MN.A. MLA. 1537 1574 M.A.
P 0,2451 0,2616 0,2285 MN.A. M.A. 0,3508 0,3348 M.A.
Tih) 9,3300 53,1700 17,8377 MN.A. MLA, 11,8700 145,00 M.A.
E 0,3125 0,3125 0,7043 MN.A. M.A. 1,2701 1,3205 MN.A.

Tabla.5.5. Datos de la sequnda etapa de simulaciones con objetos tipo C, en
el que la numeracion horizontal indica el radio inicial de la nube de fragmentos
en reacumulacio. D(U.1L.): Densidad en unidades internacionales; my /M : Fraccion
masica; M.A.N: Momento mangular normalizado; P: Porosidad; T(h): Periodo de
rotacion en horas y E: Elongacion.

En la tabla 5.6 se dan los valores medios, con sus correspondientes desviaciones
tipicas de la densidad, la porosidad, la elongacién y el periodo.
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Tipo S
R inicial Densidad | Porosidad | Periodo (h) | Elongacion
2 2437 0,3247 7,940 0,7937
3,175 2330 0,3508 42,28 0,3739
4 2590 0,2724 7,503 0,6894
5,045 2557 0,2781 10,60 0,6911
Valor medio 2490 0,3023 16,57 0,6384
Tipo C
R inicial Densidad | Porosidad | Periodo (h) | Elongacion
2 1691 0,2968 19,78 0,6977
3,175 1508 0,3687 9,075 0,4408
4 1742 0,2656 8,376 0,5273
5,045 1689 0,2842 35,85 0,7839
Valor medio 1644 0,3090 16,230 0,5357

Tabla.5.6. Valores medios de los datos obtenidos en las simulaciones numéricas en
funcion del radio inicial

Debido a que el rango de f;, = mpr/M, en todas las simulaciones realizadas, es
siempre superior a 0,15, en un determinado momento se decidié calcular un cierto
ntmero de porosidades eliminando el fragmento mayor mpr (que aqui llamaremos
simplemente mq), para asi estimar la macroporosidad de estructuras con valores
inferiores de fr. Asf la nueva fraccién masica seria el cociente del segundo fragmento
més grande, ma, entre la masa total M menos la masa de my, es decir, mo /(M —my).
Los valores de la porosidad obtenidos de ese modo, p’, se exponen en la tabla 5.7.

Las graficas doblemente logaritmicas referidas al tipo S (fig. 5.6) y al tipo C (fig.
5.7) muestran en general la curva de descenso tipica en la distribucién acumulativa
de masas: las masas menores son mucho mas abundantes que las mayores.

La porosidad en funcién del radio inicial de la nube de fragmentos a reacumular
(fig.5.8), parece mostrar una ligera tendencia a la dismunicién de la secuencia de
valores de la porosidad entre los radios 2 y 4, para volver a aumentar en el radio
5,045. Del mismo modo, en los radios 2, 3,175 y 5,045 la serie de valores para el tipo
S aparenta situarse algo por encima de los valores del tipo C, mientras que para el
radio 4 esa disposicion se invierte. Sin embargo, no se advierte una pauta definida
en la relacién entre el periodo de rotacién y el radio inicial (fig. 5.9), ni en la relacién
entre elongacién y radio inicial (fig. 5.10).
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Tipo § Tipo C
Shot m2/(M-m1) p' m2/{M-m1) p'

s2-2 0,1316 0,3851 0,1068 0,32308
s2-317% 0,1324 04120 0,0910 04014
s2-4 0,1482 0,4543 0,1256 04744
s2-504 0,1502 0,3887 0,0524 M.A.

s3-2 0,0789 0,3864 0,0780 0,3848
s3-3175 0,0708 0,3863 0,0811 0,3958
s3-4 0,0757 0,4498 0,0734 0,4692
s3-504 0,0847 0,4068 00781 0,4187
sd-2 0,0480 0,3240 0,1005 0,3577
s4-3175 0,0470 0,3445 0,1259 0,3468
sd-4 0,0929 0,4514 0,1379 0,4866
s4-504 0,0498 0,4294 0,0930 0,3654
5h-2 0,0941 0,3546 0,0909 0,3583
s5-3175 0,1020 0,3685 0,1086 0,3553
s5-4 0,1211 0,4028 0,1092 0,4530
s5-504 0,0545 0,3258 0,0719 0,4413

Tabla.5.7. Datos de la porosidad obtenida eliminando el fragmento mayor en el sis-
tema reacumulado.
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Figura 5.6: Distribucion acumulativa de la masa de los fragmentos a reacumular para
los cuatro valores del radio inicial, con escala logaritmica en ambos ejes, en los casos
del tipo S shot2 (my/M = 0,283), shot3 (m,/M = 0,218), shot4d (m;/M = 0,395)
y shoth (my /M = 0,473).
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Figura 5.8: Representacion grafica de la porosidad frente al radio inicial
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Figura 5.9: Representacion grafica del periodo de rotacion frente al radio inicial
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Figura 5.10: Representacién grafica de la elongacion frente al radio inicial

5.2.3. Resultados globales

En el histograma de frecuencias para la porosidad conjunta de los tipos S y C,
asi como para cada tipo, las distribuciones parecen mostrar una somera tendencia
hacia el perfil acampanado de algo semejante a una curva gaussiana (fig. 5.11). Esa
tendencia no es tan evidente cuando se representa por separado el histograma del
tipo S y el del tipo C, conde la distribuciéon parece mas bien bimodal, con moda en
0,25 (fig. 5.12).

El histograma de frecuencias para el periodo de rotacién (fig. 5.13) presenta una
visible concentracion de valores por debajo de las 20 horas. Ampliando el intervalo
mencionado, ese efecto se observa con mucha mayor claridad (fig. 5.14).

La elongacion de la formas de los cuerpos reacumulados tiene un histograma
de frecuencias (fig. 5.15) que acaso parece sugerir una distribucién en cierto grado
bimodal. Esa impresion se mantiene moderadamente al representar dicha frecuencia
por separado para el tipo S y el tipo C (fig. 5.16). No obstante, la confirmacién de
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estas tendencias queda pendiente hasta la realizacién de un nimero considerable-
mente mayor de simulaciones numéricas que permita comprobar si existe en realidad
un perfil de distribucién bimodal.

12 1 HTipoC
HTipo S

Frecuencia

02 0225 0,25 0,275 03 0,325 0,35 0,375 04 0425 045

Porosidad

Figura 5.11: Histograma de frecuencias para la porosidad de los tipos Sy C
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Figura 5.12: Histogramas de frecuencias para la porosidad del tipo S y del tipo C
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Figura 5.14: Histogramas de frecuencias para el periodo de los tipos S y C, restringido
al intervalo entre 2 - 20 horas.
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Figura 5.15: Histograma de frecuencias para la elongacion de los tipos Sy C
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Figura 5.16: Histogramas de frecuencias para la elongacion de los tipos Sy C
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En lo que concierne a la porosidad en funcién de la fraccién masica fr, = mi/M,
con my el fragmento de masa mayor y M la masa total del cuerpo progenitor, la
grafica correspondiente (fig. 5.17) muestra la nube de puntos tipica de todas las
simulaciones realizadas. Ademaés se ha incluido los valores de la porosidad obtenidos
restando a las estructuras el fragmento mas grande y recogidos en la Tabla 5.7. Si
bien la distribucion es bastante dispersa, parece clara la tendencia de la porosidad a
aumentar al disminuir los valores de la fraccién masica fr. Resulta interesante que
para f, < 0,25—0,30 la porosidad se mantenga superior al 30 % (hasta valores incluso
cercanos al 50 %) y que para valores superiores a 0,40 la porosidad se mantenga por
debajo del 30 %. Véase el cap. 6 para las conclusiones.

Realizando un ajuste por el método de los minimos cuadrados a la distribucién
correspondiente a los tipos S y C por separado y a la distribucién conjunta, se
obtiene:

Tipo S.

ps = —0,325f1, + 0,426 (5.1)
Tipo C.

pe = —0,441f + 0,448 (5.2)
Distribucién conjunta.

psc = —0,373fL + 0,437 (5.3)

Cabe senalar que el coeficiente de correlacion lineal para estas distribuciones
oscila entre 0.7 y 0.8, indicativo de una correlacion moderada.

No se observa una correlacion determinada entre la porosidad y el momento
angular normalizado (M.A.N.) (fig. 5.17). Unicamente parece haber cierta tendencia
a que la porosidad minima tienda a aumentar a medida que aumenta el M.A.N.

Tampoco se ve correlacion entre el periodo de rotacién de los agregados y la
fraccién mésica correspondiente (fig. 5.18).
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Figura 5.17: Representacion gréfica de la porosidad (casos con seleccién de radio
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angular normalizado.
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Como se observa en la figura 5.19, parece ocurrir que para para valores bajos
del momento angular normalizado el periodo puede tomar valores grandes. También
sucede que en la representacién gréfica de la elongacion frente a la fraccion masica
y el momento angular normalizado aparece una nube de puntos en las que apenas
resulta distinguible alguna tendencia particular (fig. 5.20).
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Figura 5.19: Representacion grafica del periodo de rotacién, en un intervalo de 0-20
h, frente al momento angular normalizado
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5.2.4. Influencia del coeficiente de restitucion normal

Como se dijo previamente, el efecto del coeficiente de restitucién normal sobre los
resultados de las simulaciones se contrasté tomando cuatro simulaciones para cada
valor de la densidad repitiéndolas con distintos el valores del coeficiente de restitucién
normal (0,3, 0,5y 0,8). Las tablas 5.8 y 5.9 exponen los resultados obtenidos al variar
el coeficiente de restituciéon normal en los casos Sy C.

CRN(S) 0,3 0,5 0,8 m1/M R inic Shot

0,3300  0,3299 0,3311 | 0,2117 2 3(A)

0,2249 0,1393 0,2438 | 0,3573 2 ()

0,3380  0,3492 M.A. 0,2848 3,175 2(A)

porosidag | 2501 02575 0,2607 | 0,4285 3,175 5(A)

0,3654 0,3367 MN.A. 0,3083 4 2(A)

0,3010  0,3046  0,3034 | 0,3600 a 5(A)

0,3456 0,3269 0,3190 0,2300 5,045 3(A)

0,3093 0,2679 MNL.A. 0,4032 5,045 4(A)

114,39 18,24 278,5 0,2117 2 3(A)

5,545 3,230 M.A. 0,3573 2 4({B)

7,106 9,841 5,045 0,2848 3,175 2(A)

periodo 3,026 4,546 4,330 0,4285 3,175 5(4)

3,951 95,89 M.A. 0,3083 a 2(A)

5,533 4,522 13,31 0,3600 a 5(A)

37,10 43,92 28,70 0,2300 5,045 3(A)

7,526 30,76 M.A. 0,4032 5,045 a(a)

0,2264  0,1370  0,1321 | 0,2117 2 3(4)

0,2839 04738 MN.A. 0,3573 2 4(B)

1,2652  1,2633 1,5363 0,2848 3,175 2(A)

B 0,4674  0,8416  0,8337 | 0,4285 3,175 5(A)
Elongacidn

10,9138 1,7691 ML.A. 0,3083 4 2(A)

0,6945 1,0384  1,1095 0,3600 a 5(A)

0,3665 0,4096 0,0960 0,2300 5,045 3(A)

0,8763 0,8747 MN.A. 0,4032 5,045 4(A)

Tabla.5.8. Datos de la tercera etapa de simulaciones con objetos tipo S, variando el
coeficiente de restitucion normal (CRN)

Cuando se representa la porosidad en los tipos S y C frente a los valores del
coeficiente de restitucién normal (fig. 5.21 - 5.22), se trata de comprobar si, para un
mismo caso, el coeficiente de restitucién normal tiene algun efecto, y tal y como se
observa ya en la tabla correspondientno, no parece ocurrir asi. Para un mismo caso,
los valores de porosidad se mantienen muy parecidos, siendo las tinicas excepciones
debidas al ey = 0,8.
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El periodo de rotacion de los agregados ya estabilizados no parece verse afectado
con claridad por las variaciones del coeficiente de restitucion en el tipo S (fig 5.23),
pero si se aprecia una cierta tendencia creciente en el tipo C (fig. 5.24). No se precibe
una influencia clara del coeficiente de restitucion sobre la elongacion ni para el tipo
S ni para el tipo C. (figs. 5.25 - 26) en funcién del coeficiente de restitucién normal.

CRN(C) 0,3 0,5 0,8 m1/M R inic shot

0,2451 0,2525 0,2105 0,4211 2 5

. 0,2236 0,3398 0,3253 0,2865 3,175 2
Porosidad

0,2487 0,2537 02774 0,3793 3,175 a

0,4086 0,2822 0,2923 0,2183 4 3

9,330 8,548 7,646 0,4211 2 5

N 5,650 6,638 7,729 0,2865 3,175 2
Periodo (h)

2048 9,104 10,06 0,3793 3,175 4

6,620 11,53 12,72 0,2183 4 3

0,3125 0,8860 0,3820 04211 2 3

. 10,8174 0,4403 0,8172 0,2865 3175 2
Elongacion

0,1906 0,8167 0,3814 0,3793 3,175 4

0,88b66 0,1906 0,8866 0,2183 4 3

Tabla.5.9. Datos de la tercera etapa de simulaciones con objetos tipo C, variando
el coeficiente de restitucion normal (CRN)



5.2. RESULTADOS DE LAS SIMULACIONES NUMERICAS 117

04 T T T T T T T
523 +*
52-4 x
532 [ |
x 535 o
035 r s4-2R 1
o + sd5 o
= : * 553
% 554 A
03 + & Fy i
=
5 o o
@ 025 —
5 [ ]
o
02 F .
015 .
01 1 1 1 1 1 1 1
02 03 04 05 06 0.7 08 0a 1

Coeficiente de Restitucion MNormal

Figura 5.21: Representacion grafica de la porosidad frente al coeficiente de restitucion
normal para el tipo S
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Figura 5.22: Representacion grafica de la porosidad frente al coeficiente de restitucion
normal para el tipo C
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Figura 5.23: Representacion grafica del periodo frente al coeficiente de restitucion
normal para el tipo S
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Figura 5.24: Representacion grafica del periodo frente al coeficiente de restitucion
normal para el tipo C
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Figura 5.25: Representacién gréafica de la elongacién frente al coeficiente de restitu-
cién normal para el tipo S
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Figura 5.26: Representacién gréfica de la elongacién frente al coeficiente de restitu-
cién normal para el tipo C



5.2. RESULTADOS DE LAS SIMULACIONES NUMERICAS 123

5.2.5. Influencia del tamano final de los agregados

Las tabla 5.10 recoge los valores obtenidos cuando se varian las condiciones
iniciales y la masa y dimensiones de los fragmentos de la distribucion inicial, para
obtener distintos tamanos del objeto reacumulado, con el fin de averiguar si un
cambio de escala de esta clase afectaria a los resultados de manera apreciable con
respecto al tamano tipico (2 km) escogido en las simulaciones anteriores.

Tamafio final{km) 0,5 2 10 m1/M R inic shot

0,3272 0,3253 0,3345 0,2179 2 3

0,2235 0,2430 0,2231 0,3945 2(B) 4

0,3471 0,32326 0,3325 0,2848 3,175 2

porosidad 0,2549 0,2285 0,2189 0,4285 3,175 5

0,3817 0,3574 03484 | 0,3120 a 2

0,2892 0,3010 0,2812 10,3600 4 5

0,3526 0,3570 0,3020 0,2300 5,045 3

0,2785 0,2552  0,2610 | 04230 5,045 4

49,23 114,89 80,32 0,2179 2 3

17,47 5,545 19,31 0,3945 2(B) 4

4,083 7,106 3,711 0,2848 3,175 2

) 3,346 3,626 11,66 0,4285 3,175 5
Periodo (h)

8,771 3,951 12,07 0,3120 a4 2

12,02 5,533 7,173 0,3600 a 5

50,51 37,10 71,41 0,2300 5,045 4

38,50 7,526 6,475 0,4230 5,045 5

0,1105 0,2264  0,1702 | 0,2179 2 3

0,2697 0,2839 0,3646 | 0,3945 2(B) 4

1,3264 1,2652  1,2572 | 0,2848 3,175 2

. 0,7251 0,4674 0,5430 0,4285 3,175 5
Elongacion

1,4626 0,919  0,7137 | 0,3120 4 2

0,7542 0,8023 0,766 | 0,3600 a4 5

0,6748 0,3665 0,2686 | 0,2300 5,045 4

2,3231 0,8763 0,8829 0,4230 5,045 5

Tabla.5.10. Datos de la cuarta etapa de simulaciones con objetos tipo S, variando el
tamano final del objeto reacumulado.

De la comparacion entre los resultados para la porosidad, el periodo de rotacién
y la elongacién, en funcién del tamano final de los objetos reacumulados (de unos
500 m a unos 10 km), tanto en los tipos S y C, no aparecen diferencias significa-
tivas, siendo los resultados coherentes con el caracter estocédstico del fenémeno de
reacumulacion ya mencionado.
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Figura 5.27: Representacién grafica de la porosidad frente al rango de didmetros en
escala logaritmica
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Figura 5.28: Representacion grafica del periodo de rotacion frente al rango de diame-
tros en escala logaritmica
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Figura 5.29: Representacion gréafica de la elongacién frente al rango de didmetros en
escala logaritmica

Finalizaremos esta subseccién con la tabla 5.11, en la que se exponen los valores
-segun el diametro final del agregado- de algunos de los parametros empleados por el
programa pkdgrav durante la realizacién de las simulaciones numericas cuyos resul-
tados se han expuestos en los apartados anteriores. En particular, el paso temporal
(dDelta), el coeficiente de elasticidad (dKn) y los coeficientes de restitucion normal
(dEpsN)y tangencial (dEpsT).
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Df ~0,5 km ~2 km D™ 10 km
dDelta (s) 4,45x107 5,022x107 5,93x107
dkn (kg/s) 3,045x10"* 1,580x10™ 1,370x10%°
dEpsN 0,3 03 | 05 | 08 0,3
dEpsT 0,8 0,8 0,3

Tabla 5.11. Valores utilizados en los parametros iniciales necesarios para el funcio-
namiento del programa pkdgrav

5.2.6. Clasificacion morfolégica de los agregados

Con el fin de realizar una estimacién estadistica de las formas finales de los
agregados gravitatorios procedemos a observar las animaciones correspondientes a
los procesos de reacumulacién mediante el programa Xanim, desde distintos dngulos.
Estas animaciones visualizan, en un sistema de coordenadas elegido por el usuario,
la evolucién de las simulaciones numérica cada cierto nimero de pasos temporales,
elegido también por el usuario. El programa Xanim (como otros a veces utilizados
en este ambito, por ejemplo, Povray) traduce a pixels las coordenadas 3D ocupadas
por elementos de la simulacién, pudiendo simular su iluminaciéon con intensidades y
angulos distintos, elementos que pueden ser elegidos a discrecion.

Clase A BC R RC A-P BC-P RC-5 A-S
Frecuencia 15 15 21 14 3 3 2 1
Porcentaje 18,99 18,99 26,58 17,72 10,13 3,80 2,53 1,27

Tabla.5.12. Clasificacion y estadistica de las formas obtenidas en los agregados gra-
vitatorios estabilizados.

Mediante este tipo de visualizacion y la ayuda del parametro de elongacion, se
interpreta cualitativamente la forma de cada resultado final y se la asigna a una
de las categorias siguientes: forma alargada (A), binaria de contacto (BC), forma
redondeada con el fragmento mayor en posicién no centrada (R), forma redondeada
con el fragmento mayor en el centro (RC), simulacién con pérdida de uno o dos
fragmentos (P) y simulaciones con formacién de algun satélite (S). El recuento final
conduce a los resultados que se exponen en la tabla 5.12. En la figura 5.30 se muestra
el aspecto de cuatro de las formas clasificadas tras la estabilizacién de los agregados.
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Figura 5.30: Comenzando desde arriba a la izquierda: forma redondeada centrada,
redondeada no centrada, binaria de contacto y, finalmente, forma elongada.



Capitulo 6

Discusién de resultados y
conclusiones

A continuacién se interpretaran los datos recopilados en el capitulo anterior y
se discutiran las pautas generales que de ellos puedan deducirse. Finalmente se
expondran las conclusiones extraidas del trabajo realizado y se comentaran futuras
lineas de trabajo.

6.1. Experimentos de laboratorio

Del analisis de las caracteristicas de las distribuciones masa-frecuencia de los
fragmentos obtenidos en los experimentos realizados en las instalaciones AVGR,
asi como del rango de formas de los mismos, no se desprendia una dependencia
significativa de la forma del objeto impactado. Por ejemplo, las esquirlas mas o
menos aplanadas -lascas- se producian por igual en impactos sobre objetos esféricos o
con formas irregulares. Los impactos con velocidad inferior parecian ocasionar lascas
delgadas, las cuales cabe pensar que se originan a partir de las regiones internas del
objeto fragmentado, a diferencia de lo que aparecié en alguno de los experimentos
previos [Walker et al. 2013]. De hecho, la constatacién de que tras el impacto se
producen esquirlas de fragmentacion aplanadas es la primera vez que se refiere en
la bibliografia especializada.

Es interesante notar también que los valores de los cocientes b/a concuerdan con
la relacién aproximada de ejes (aspecto) de las rocas sobre la superficie del asteroide
Eros [Michikami et al. 2010]. Asimismo se ha comprobado que la distribucién de for-
mas entre las particulas traidas a la Tierra por la sonda Hayabusa desde la superficie
del asteroide Itokawa es consistente con el resultado de una disgregacién mecanica,
principalmente provocada por impactos, aunque el tamano de estas particulas es tan

129
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reducido que seguramente debe haber otros procesos que también determinen sus
formas.

En definitiva, el andlisis de los seis experimentos de impacto realizados en San
José de California no revelan una dependencia apreciable entre el perfil de la dis-
tribucion frecuencial de la masa de los fragmentos, o la forma de tales fragmentos,
y la forma del objeto-diana. El analisis de los videos de alta velocidad y el estudio
de los fragmentos obtenidos invita a pensar que varios de los mayores fragmentos
surgidos en los impactos de baja velocidad tienden a exhibir formas mas aplanadas
que en el caso de los impactos de alta velocidad. Se observa ademés la formacion
de fragmentos aplanados tanto en objetos-diana irregulares como esféricos, y resulta
especialmente interesante subrayar que esos fragmentos pueden originarse en el inte-
rior del objeto, cerca del niicleo (los fragmentos mas grandes), ademas de las tipicas
lascas observadas a menudo en la zona de fragmentacion cerca de la superficie del
material en experimentos de craterizacion.

Finalmente, la distibucién de formas de los tres ejes principales de los fragmentos
responde a un patrén aproximado b/a = 0,7y ¢/a = 0,4, resultado que modifica el
de algunos anteriores estudios [Capaccioni et al. 1986] en los que la proporcion c¢/a
resultaba ser aproximadamente 0,5 y que ha sido confirmado en postriores estudios
[Michikami et al. 2010].

6.2. Simulaciones numeéricas

Se discuten, a continuacion, los resultados obtenidos en la parte principal de este
estudio que intenta aportar informacién sobre la estructura interna de asteroides
reacumulados.

6.2.1. (Macro)porosidad

Como ya se ha explicado en el cap. 3, cuando no se indiquen otras acepciones, con
el término 'porosidad’ en realidad se esta haciendo referencia a la macro-porosidad,
o porosidad a gran escala. De las tablas 5.1 a 5.5 y de los histogramas 5.11 - 5.12
parece desprenderse que la porosidad se mantiene generalmente en valores superiores
al 20 %. No hay variaciones significativas pasando de un tipo asteroidal (S o C) a
otro, pues los valores medios son 33 £5% en el tipo Sy 31 6% en el tipo C.

En general, la distribucién frecuencial de porosidades parece tener un perfil va-
gamente gaussiano en su conjunto, lo cual concuerda con la naturaleza claramente
estocastica del conjunto de procesos que llevan a la reacumulacién de los componen-
tes en las distintas simulaciones.
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Examinando en mayor detalle los resultados, en particular la figura 5.17, que
representa la porosidad frente a la fraccion masica f; para los tipos S y C, pue-
de observarse cierta relacion lineal negativa -si bien con moderada correlaciéon- ya
cuantificada en el cap. 5 para cada tipo, entre la porosidad y la fracciéon masica. En
general, y con minimas variaciones entre los dos tipos espectrales, principalmente
debidas a fluctuaciones estdisticas de la muestra sintética disponible, hay una clara
tendencia a que las estructuras con f; < 0,25 — 0, 30 tengan porosidades superiores
al 30 %, al mismo tiempo para estructuras con fr > 0,40 es una rareza (de hecho,
s6lo un caso) observar porosidades superiores al 30 %.

Si esta tendencia corresponde a un patron real, podria utilizarse para tener indi-
caciones semi-cuantitativas acerca de la estructura interna de asteroides para los cua-
les se dispusiera de estimaciones fiables de su macroporosidad. Por ejemplo, podria
cuncluirse que porosidades superiores al 35% pueden ser un indicio de estructuras
internas donde f7, no supere el 25 —30 %, al contrario, porosidades inferiores al 30 %
serfan tipicas de fragmentos relativamente grandes (f; > 0, 3).

Estos resultados pueden ayudar -entre otros muchos aspectos- en la discrimina-
cién entre los modelos de formacion de asteroides binarios, recientemente relaciona-
dos con la mayor o menor rigidez de la estructura interna de sus primarios.

Invirtiendo las ecuaciones 5.1 - 5.3, se pueden establecer relaciones cuantitativas
mas concretas para la fraccion masica del fragmento mayor f; y la porosidad p de
un asteroide.

Tipo S:
0,426 — p
= 1
o =335 (6.1
Tipo C:
0,448 — p
fo="g (6:2)

Evidentemente, siendo la correlacion moderada, ademéas de tener en cuenta la
incertidumbre con la que se conociera la porosidad, lo razonable seria considerar un
intervalo del orden del 50 % en torno al valor de f;, asi obtenido.

Utilizando estas relaciones, por ejemplo en el caso del primario del asteroide
binario (65803) Didymos, objetivo de la misién espacial AIDA (Asteroid Impact
and Deflection Assessment), con una porosidad estimada del 30 — 35 %, se podria
sugerir que su fragmento mayor es inferior al 35 — 40 % de su masa total. Esta
circunstancia podria ser comprobada por las mediciones que realice la misiéon misma
en 2022.
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De la parte inferior de la figura 5.17, donde se comparan las porosidades con
el momento angular especifico del cuerpo reacumulado, es también posible observar
cierta tendencia hacia valores minimos de la porosidad mas elevados cuando L es
mayor.Esto podria indicar que las distribuciones mas alargadas -por efecto de la
rotacion- darian lugar a objetos tendencialmente mas porosos, excluyendo las confi-
guraciones mas 'empaquetadas’ tipicas de objetos mas simétricos correspondientes
a bajos valores de L.

La discusién sobre la comparacién entre los valores obtenidos en estas simulacio-
nes y las estimaciones de las porosidades de asteroides se pospone al subapartado
6.2.2.

6.2.2. Periodos de rotacion

El histograma de frecuencias frente al periodo de rotacién (fig. 5.13) ofrece valores
situados en un amplio intervalo, desde cuerpos en rotacién relativamente rapida (3-
4 horas) hasta periodos superiores a las 20 horas (con un valor méximo de 147,5
h). El valor medio de los periodos de los cuerpos reacumulados en las simulaciones
realizadas es de 6,9 horas, excluyendo del calculo los cuerpos con rotacién més
lenta de 20 horas. [Pravec & Harris 2000] documentan valores medios, para los
cuerpos inferiores a 10 km de didmetro, entre las 5 y las 6 horas. Esta diferencia
podria deberse a que los datos reales no son puramente el resultado del proceso
de reacumulacién, ya que ademds incluyen los cuerpos monoliticos y los efectos
debidos a pasos cercanos a planetas (Marte, Tierra, Venus), asi como efectos no
gravitacionales, que tienden a acelerar la rotacién de los asteroides con respecto a
los periodos de rotacién que tendrian aquellos cuerpos cuando se formaron en el
cinturén principal por fragmentacion y siguiente reacumulacién.

El hecho de que aparezcan de forma natural en el proceso de reacumulacion
objetos con periodos de rotacién muy largos (7" > 20h) podria ayudar en la biisqueda
de una explicacién para el origen de lo que se conoce como rotatores lentos [Pravec
& Harris 2000]. Estos dos mismos autores encuentran una fraccién del 8 % para
objetos menores de 10 km en el intervalo de rotacién que corresponde a periodos 5
veces mayores que el valor medio para ese intervalo de tamaros.

Realizando un céalculo analogo a partir de nuestras simulaciones, se toman en
consideracién sélo las simulaciones para un diametro equivalente del cuerpo final de 2
km (el caso bésico de nuestro estudio), ya que para esas simulaciones las condiciones
iniciales fueron obtenidas de manera aleatoria e independiente. Se obtiene de esta
forma un 12 % de rotatores lentos (7 objetos de 58), en cierto acuerdo con los datos
recopilados por [Pravec & Harris 2000], lo que apoya la conclusion que los asteroides
en rotacion lenta serian el resultado de procesos de reacumulacion correspondientes
a sistemas que salen con bajo momento angular del proceso colisional que los origina.



6.2. SIMULACIONES NUMERICAS 133

En el caso de los rotadores rapidos, asteroides cuyo periodo de rotacién es infe-
rior, por ejemplo, a la mitad del valor medio, las simulaciones de este trabajo dan un
porcentaje de 9% de los casos, que coincide con el porcentaje publicado por [Pravec
& Harris 2000]. Sin embargo, el valor minimo para el periodo de rotacién de los
cuerpos de tipo S simulados es de 2,9 horas, mientras que las observaciones dan
como periodo minimo el bien conocido limite de 2,2 horas. En el caso de la simula-
ciones para el tipo C, el valor minimo es de 3,5 horas, mientras que los asteroides
carbonaceos mas rapidos tienen periodos en torno a las 3,0 horas. Una explicaciéon
razonable para estas diferencias podria estar en el citado efecto YORP, que seria el
responsable de llevar los asteroides formados en procesos de reacumulacién hasta el
limite de estabilidad compatible con su densidad.

Con respecto a la dependencia entre el periodo de rotacién y los parametros de
contorno, las graficas no muestran ninguna dependencia de la fracciéon masica, de-
pendencia que tampoco era esperada, mientras que se observa cierta tendencia hacia
periodos elevados para valores bajos del momento angular especifico, que parece del
todo natural (figs. 5.18 - 5.19).

6.2.3. Elongacion

En cuanto a la elongacion de los agregados gravitacionales obtenidos en las si-
mulaciones numéricas (fig. 5.15 - 5.16 y 5.20), parece existir una vaga tendencia
bimodal, tanto en el tipo S como en el tipo C. Eso apuntaria al comportamiento
realmente observado de hecho en las simulaciones que tiende a proporcionar dos
clases morfologicas de agregados gravitatorios tras la reacumulacion, aquellos méas
redondeados y los que presentan una forma alargada o de binaria de contacto.

La elongacion -tanto en el tipo S como en el C- muestra ademés una cierta
tendencia a incrementarse con el aumento del volumen inicial de la esfera que ca-
racteriza la distribucién inicial de los componentes que después van a reacumularse.
Esto parece razonable, puesto que una mayor separacion espacial al inicio favoreceria
los choques aleatorios entre los componentes segin van aproximandose entre ellos,
lo que a su vez aumentaria la probabilidad de que al final surgiese una configuracion
mas bien asimétrica y alargada

No se observa ninguna dependencia de la elongacién con la fracciéon maésica ni con
el momento angular especifico, lo que atiende a la naturaleza fuertemente estocastica
de los procesos de reacumulacion que llevan a las formas finales de los cuerpos que
se obtienen.
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6.2.4. Morfologia de los agregados

Con el propésito de cuantificar las formas finales de los agregados gravitatorios
estabilizados se realiz6 el recuento de las formas cualitativas recogido en la tabla
5.10. Si agregamos las clases designadas como A y BC (alargados y binarias de
contacto) por un lado (ya que son las que presentan formas elongadas en algun
grado), y por otro sumamos los valores de las clases R y RC (formas redondeadas),
tendremos que alcanzan alrededor de un 38 % y un 44 % respectivamente. Es decir,
las formas alargadas y redondeadas sin pérdidas de componentes ni satelizaciones
llegan al 82 %, sin que los porcentajes por separado sean muy distintos entre si. Por
otro lado, se tienen casos de satelizacién de algin componente en torno al cuerpo
principal del agregado para las clases A (1,27%) y RC (2,53%). En conjunto se
produce satelizacién en un 3,8 % de los casos. Se dicuten en detalle, a continuacion,
los resultados morfoldgicos de las simulaciones.

e Contrariamente a lo que -en el imaginario comun- se considera como la manera
natural en que un cumulo de fragmentos deberia reacumularse, el componente mas
grande sélo termina enterrado en el nicleo del cuerpo reacumulado en cerca del 18 %
de nuestras simulaciones. Esta circunstancia esta en la base de la explicacion de uno
de los mas novedosos resultados de este trabajo: la formacion de cuerpos reacumu-
lados que se han catalogado -por su similitud morfolégica con sistemas observados-
como ’binarios de contacto’, relativamente frecuente entre los asteroides observados.

Concretamente, en una fraccién cercana a una quinta parte de las simulaciones
realizadas con éxito, se observa la formacién de objetos relativamente alargados (fig.
5.30) constituidos por dos partes destacables, un 'cuerpo’ formado por componentes
reacumulados y una ’cabeza’, constituida por el componente mayor del sistema.
Esta forma es la que se denomina habitualmente como ’binario de contacto’ y se ha
atribuido corrientemente (sin explicacién dindmica sélida, por cierto) al colapso de
sistemas binarios. La fraccién de masa de la ’cabeza’ con respecto del objeto entero
varia en las simulaciones entre 0,20 y 0,36, andlogamente a lo estimado para los
binarios de contacto.

Para interpretar este fendmeno conviene recordar en primer lugar que, siguiendo
las indicaciones de los resultados experimentales, el componente mayor se sitia
aproximadamente en el centro de la distribucién inicial de masa, aunque el centro de
masa del sistema no coincida necesariamente con el centro de masa del componente
mayor.

Lo que ocurre es que, en las primeras fases de reacumulacion, alguno de los
componentes cercanos al mayor alcanza y colisiona a baja velocidad (del orden de
las decenas de cm/s) con éste, despazandolo de su posicién central mientras el resto
de componentes sigue cayendo hacia el centro de masa del sistema.
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Cuando todos los componentes se terminan reacumulando, no lo hacen ’sobre’ el
componente mayor, ya que éste fue apartado del centro, y termina siendo la 'cabeza’
del supuesto binario de contacto. Esta sencilla explicacién para la formacion de este
peculiar tipo de cuerpo puede ser comparada y comprobada por medio de estudios
sobre sistemas observados, como en el caso del asteroide Itokawa [Lowry et al. 2014]
que se discute separadamente en este capitulo.

e Es interesante que en algunas simulaciones surgen también espontdneamente
sistemas binarios (fig. 6.1), en los que un pequenio componente satélite orbita en
torno a un objeto central. Asi ocurre, por ejemplo, en algunas simulaciones del ti-
po C (shot2-504 en el caso A y shot2-2, shot3-4 en el caso B). Asi parece que la
reacumulacion gravitatoria de fragmentos producidos en una colisiéon catastrofica
ofrece un nuevo mecanismo para justificar la existencia de sistemas binarios en los
pequenos cuerpos del sistema solar. En tal caso, el satélite seria uno de los fragmen-
tos, algo que contrasta con alguna de las ideas actualmente mas extendidas sobre
la formacién de sistemas binarios. Estas teorias prevén que los satélites se formen
por acumulacion en érbita de particulas de diversoso tamanos desprendidas de la
zona ecuatorial durante aceleracién por efecto YORP de la rotacién de un objeto
reacumulado, o -alternativamente- como resultado de una fisién de parte del objeto
acelerado.

Quizas en el futuro a medio plazo se puedan realizar mediciones que permitan
comprender mejor la génesis de los sistemas binarios. De todas formas, poco puede
decirse en esta fase del estudio, sobre la estabilidad de estos sistemas. Los parame-
tros de pkdgrav que es necesario modificar para garantizar fiabilidad a la evolucion
dindmica del sistema implican tiempos de célculo muy elevado. Estas comprobacio-
nes se posponen a una fase sucesiva del estudio.

Una posibilidad es la que proporcionan las misiones espaciales a sistemas bi-
narios, como en el caso de la misién AIM al NEA binario (65803) Didymos de la
European Space Agency en el ambito de la misiéon conjunta con NASA, AIDA, o
en el caso de una misién al sistema del NEA binario 1996 FG3, prevista por la
Agencia Espacial China en la préxima década. En esas misiones se podria estimar
con suficiente precisiéon la densidad de los dos componentes del sistema binario: este
dato permitiria delucidar si el mecanismo aqui propuesto ocurre en la realidad. Si
la densidad del satélite fuera significativamente superior a la del cuerpo primario,
significaria que el primero seria un objeto de una sola pieza, como alguno de los
componentes de las simulaciones de este trabajo.

Poco se puede decir, sin embargo, sobre la estabilidad de los satélites formados en
las simulaciones que reproducen estos procesos. Para estudiar la estabilidad a largo
plazo de estos satélites habria que modificar parametros especificos del tratamiento
dinamico del problema de N-cuerpos que elevaria significativamente el tiempo de
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ejecucion de las simulaciones. Esta parte del estudio se deja por lo tanto para el
desarrollo futuro de la investigacién que derive de este estudio.

e Cuando el momento angular del sistema es superior al valor critico necesario
para la formacién de un satélite, lo que las simulaciones producen es la pérdida
de uno o dos componentes del sistema durante el proceso de reacumulacion. Esta
circunstancia podria ser también el origen de lo que en la naturaleza se han de-
nominado 'pares de asteroides’ o ’clanes de asteroides’. Es decir, pares o pequenos
grupos de asteroides que poseen elementos orbitales muy parecidos pero velocidades
relativas incompatibles con un origen colisional [Pravec et al. 2010]. Queda aplazado
el estudio detallado de las velocidades relativas de los componentes despedidos y su
comparacion con los datos observacionales disponibles, que no es el objetivo directo
de este estudio.

Objeto D aprox. {(km) T(h)
2063 Bacchus 2.6x1.1x1.1 14.9
4450 Pan 1 60
4486 Mithra 1,0 67,5
47689 Castalia 0,6 4
11066 Sigurd 3 ]
(179806) 2002 TDAEA 0.3 9.5
2007 TU24 0,3 36
80/ Tuttle 4.5 ¥
2014 HO124 0.4 20+

Figura 6.1: Lista de sistemas binarios y ternarios de contacto observados por radar
(Benner 2013)

6.2.5. Dependencia del coeficiente de restitucion normal

Como se explico en el cap. 4, era necesario comprobar la solidez de los resultados
frente a uno de los parametros criticos en el mecanismo de colisién entre los com-
ponentes rocosos simulados en este estudio. El valor nominal para el coeficiente de
restitucién normal es ey = 0,3, que es el que corresponde a rocas de forma y tex-
turas superficiales irregulares y muy rugosas, pero no puede excluirse la posibilidad
que este coeficiente pueda considerarse mayor en algun caso, de ahi investigar su
efecto sobre las simulaciones. Finalmente, se ha incluido por comparaciéon un valor
extremo, 0,8, muy improbable para materiales rocosos naturales y mas proprio de
superficies lisas.
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Las condiciones iniciales y de contorno son idénticas para cada simulacién com-
parada y se han investigado 8 distintas condiciones iniciales para objetos de tipo S
y 4 para los de tipo C. Las tablas (5.6 y 5.7), asi como de forma mas grafica, las
figuras que le siguen, muestran que la porosidad no se ve afectada por este coefi-
ciente, con la excepcion de tres casos correspondientes a ey = 0,8, en los cuales la
excesiva elasticidad llevaba a mantener demasiada energia cinética en varios com-
ponentes, que lograban escapar del campo gravitatorio del resto del sistema. Puede
comprobarse como tanto los valores en cada caso, como los valores medios de la
porosidad correspondiente a cada ey son muy préximos (0,31, 0.30, 0,29) para los
valores ey = 0,3, 0,5y 0, 8.

Sin embargo, si que existen ciertas diferencias entre los resultados para los pe-
riodos y las elongaciones al variar ey y en correspondencia a las mismas condiciones
iniciales. Es interesante notar que, de todas formas, esto no afecta a los valores
medios correspondientes a cada valor del coeficiente de restitucion normal, que coin-
ciden (T = 5,5h) para ey = 0,3 y 0,5 cuando excluimos los ’outliers’ debidos a la
aparicion de rotaciones lentas (7' > 20h). Igualmente, en el caso de la elongacién, si
bien los resultados varian de un coeficiente a otro, a pesar de partir de las mismas
condiciones iniciales, los valores medios son muy parecidos y oscilan entre 0,61 y
0,76.

Esto responde a la naturaleza profundamente estocastica del proceso de reacu-
mulacion. Una diferencia en ey implica un rebote con absorcion de energia ligera-
mente diferente en cada caso y una rotacion de los componentes también ligeramente
diferente. Esto a su vez da origen a una cadena de nuevas colisiones entre los compo-
nentes del todo aleatoria, con posiciones y rotaciones diferentes de los componentes.
Todo este proceso aleatorio implica formas finales distintas, por lo tanto valores de
la elongacién distintos en cada caso, y momentos de inercia diferentes que dan lugar
a periodos de rotacién también diferentes.

En conclusion, tomar valores diferentes para ey no afecta a los valores de po-
rosidad y afecta a los resultados para periodos de rotacion y formas de manera
estocéastica, manteniéndose los valores medios iguales o muy cercanos en las series
de casos comparativos.

6.2.6. Dependencia de la escala del proceso reacumulativo

La tabla 5.8 y las figuras que le siguen muestran el resultado de cambiar la escala
de los sistemas destinados a reacumularse, comparando el caso nominal, en que el
tamafio final (didmetro equivalente) es del orden de los 2 km, con los casos en que
el tamano final es aproximadamente 0,5 y 10 km respectivamente. Esto se realiza
escalando la masa del sistema un factor 1/64 en el primer caso y un factor 125 en



138 CAPITULO 6. DISCUSION DE RESULTADOS Y CONCLUSIONES

el segundo, con respecto al caso nominal. Todas las condiciones iniciales espaciales
son también escaladas un factor 1/4 y 5 respectivamente.

Los resultados que se obtienen son practicamente idénticos en el caso de la po-
rosidad, mientras que en el caso del periodo la estocasticidad del proceso vuelve a
mostrarse ain manteniendo ciertas pautas comunes, como por ejemplo la aparicién
de periodos de rotacién lentos en correspondencia de los mismos casos. Finalmente,
para la elongacién, si bien los resultados obtenidos varian segin la escala, esas fluc-
tuaciones son minimas en la gran mayoria de los casos, dando origen a formas muy
similares en todas las escalas.

De lo aqui expuesto se puede concluir que los fenémenos y los parametros fisicos
caracteristicos de los procesos de reacumulaciéon no parecen variar en el rango de 4
ordenes de magnitud para la masa aqui estudiado, o visto de otra manera, entre un
tamano final del agregado de pocos centenares de metros y la decena de kilometros.

6.3. Comparacion con las magnitudes observables

6.3.1. El asteroide Itokawa

El asteroide (NEA) 25143 Itokawa fue investigado por la sonda espacial Haya-
busa en 2005, gracias a la cual se obtuvo un modelo topografico muy detallado
y un mejor conocimiento de su contorno. Esta nueva modelizacion condujo a di-
versas predicciones sobre los torques radiativos esperados sobre este asteroide, que
sugerian una variacion en la velocidad de rotacién sobre si mismo de este objeto.
Estas variaciones en el periodo de rotacién pueden utilizarse a su vez para investigar
la estructura interna del asteroide.

Para detectar cambios en la rotacion de Itokawa posiblemente debidos al efecto
YORP, se recurrié a un seguimiento de su evolucién dindmica mediante observacio-
nes que abarcaron desde 2001 a 2013 [Lowry et al. 2014]. Los autores obtuvieron
asi una variedad de curvas espectrales de rotacién durante las 1ltimas cinco aproxi-
maciones del asteroide a la Tierra. A fin de analizar el comportamiento rotacional
de Itokawa y sus variaciones a largo plazo, emplearon técnicas de modelizacion de
formas poliédricas. También aplicaron un minucioso estudio termofisico al modelo
de forma deducido de los datos registrados por la sonda Hayabusa.

Como resultado de todos estos trabajos [Lowry et al. 2014] determinaron que
Itokawa mostraba una aceleracién en su velocidad rotacional de dw/dt = (3,54 +
0,38) x 10~%rad/(dia)? equivalente a una disminucién de su periodo rotacional de
unos 45 ms/ano. A partir del andlisis termofisico, y teniendo en cuenta las condi-
ciones que tedricamente operan en el efecto YORP, el centro de masas parece estar
desplazado unos 21 metros a lo largo del eje mayor del asteroide.
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Estos resultados encuentran explicacion, segiin estos autores, considerando que
[tokawa se compone de dos partes bien diferenciadas por sus respectivas densidades
1750 + 110kg/m? y 2850 + 500kg/m3. Esta configuracién pudo formarse por la
union de dos cuerpos separados, o bien a consecuencia de la disrupcién catastrofica
de un objeto mayor, o bien por el colapso de un sistema binario. De todo ello se
desprende que la mediciéon observacional de los torques radiativos, junto con un
modelo detallado de la forma del objeto, puede proporcionar informacién relevante
sobre la estructura interna de un asteroide. En concreto, esta es la primera medida
de inhomogeneidades en la densidad de un pequeno cuerpo del sistema solar, que
revela una variacion significativa en su estructura interna.
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kg m
* Head: 2850

100

y (m)

-100

200 - - S
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Figura 6.2: Modelo bidimensional de la forma de Itokawa destinado a representar
las dos partes de la estructura. (Lowry et al. 2014)

Como se desprende de la tabla 6.1, los datos obtenidos en las simulaciones lleva-
das a cabo durante la realizacién de esta tesis muestran resultados compatibles con
los datos estimados en el articulo de [Lowry et al. 2014] con un grado de aproxima-
cién que puede considerarse suficientemente satisfactorio. Esta comparacion positiva
respalda la fiabilidad de los resultados obtenidos mediante esta clase de simulaciones
numéricas y la plausibilidad de las condiciones iniciales establecidas para ellas en
cada proceso de reacumulacion.
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ltokawa Simulaciones
(Lowry et al., 2014) (esta tesis)
Densidad 'cabeza' (kg/m’) 2850 * 500 2850
Densidad 'cuerpo’ (kg/m’) 1750+ 110 1520 - 1750
M,/ M, 0,21 0,25 - 0,29

Tabla 6.1. Comparacion de los datos de densidad estimados por Lowry et al. 2014 y
los obtenidos de las simulaciones del presente trabajo. My y Mp son respectivamente
la masa de la ‘cabeza’ y del resto del ‘cuerpo’ de Itokawa.

6.3.2. Porosidades estimadas

Gracias a los detallados valores registrados sobre la densidad de los tipos asteroi-
dales S y C -entre otros datos mas recientes, en particular sobre algunos primarios de
sistemas binarios- es posible comparar la porosidad de tales tipos de asteroides con
los valores que resultan de las simulaciones llevadas a cabo en esta tesis. En la tabla
3.1 estan resumidos los datos para los tipos S y C. [Carry 2012] clasifica los datos
recopilados segtin la precisién con la que se determina la densidad de cada asteroide
y ademas calcula el valor de su porosidad a partir de la densidad correspondiente al
analgo meteoritico identificado segun la clasificacion espectal del asteroide mismo.

Para tener una muestra fiable con la que comparar las porosidades encontradas
en las simulaciones, se consideran unicamente los asteroides cuya estimaciéon de la
densidad tiene una precisiéon mejor del 20 % sea en la clasificacién de [Carry 2012]
o en cualquier otra fuente utilizada y que ademas tengan una estimacion de su
porosidad superior al 10 %, para evitar incluir en la estadistica asteroides claramente
‘monoliticos’. Ademas, solo se seleccionan los tipos S y C ya que son los dos tipos
de asteroides objeto de las simulaciones.

De este andlisis se obtiene que la porosidad calculada para los 9 asteroides tipo
S que cumplen las condiciones fijadas seria de 0,28 4+ 0, 14 y, para los 25 asteroides
del tipo C, 0,42 £ 0, 18, datos que revelan de todas formas una amplia dispersion
en torno a los valores medios.

Volviendo la mirada a las simulaciones numéricas, tenemos, para los valores me-
dios de la totalidad de los objetos tipo S, una porosidad media de 0,33 £ 0,05 vy,
para los objetos tipo C, 0,31 + 0,06. Sin embargo, concentrando el andlisis en las
porosidades correspondientes a valores de la fraccién de masa f;, < 0, 15, observamos
valores medios para la porosidad de 0,39 40,4 (tipo S) y 0,40 £+ 0,5 (tipo C).

Para los asteroides tipo S, el valor de la porosidad obtenida en las simulaciones
estd muy cerca (ampliamente dentro de las desviaciones tipicas) de la media estimada
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seguin los datos observacionales. Las porosidades estimadas para f;, < 0,15 a partir
de los resultados de las simulaciones, podrian permitir concluir que para la mayor
parte de los asteroides reacumulados, su componente mayor deberia representar una
fraccion no inferior al 15 % de la masa de todo el cuerpo.

El analisis de los resultados para el caso de los asteroides de tipo C es intere-
sante. En este caso, hay cierta discrepancia entre los valores medios estimados de la
porosidad de asteroides y los resultados de las simulaciones (42 % de los datos ob-
servacionales frente al 31 % en las simulaciones), aunque esté dentro de los margenes
de error con los que se determinan las medias correspondientes.

Es necesario reflexionar sobre esta circunstancia. En las simulaciones, el factor
que distingue los objetos de tipo S de los de tipo C es la densidad de sus componen-
tes, que son caracteristicas de sus andlogos meteoriticos, respectivamente condritas
ordinarias y condritas carbonéceas. Este cambio en la densidad no produce ningin
cambio significativo en ninguna de las variables cuantitativas caracteristicas de los
resultados, ni siquiera al modificar un pardmetro de contorno tan sensible como el
coeficiente de restitucién normal para las colisiones entre componentes. Por otra par-
te, tampoco la visualizacién de las simulaciones ni las caracteristicas morfoldgicas
finales parecen ser sensibles a ese cambio en la densidad.

Por todo ello, cabe concluir que, segiin las simulaciones realizadas, un cambio en
la densidad no altera significativamente los procesos dinamico-colisionales que deter-
minan la reacumulacion de los componentes a partir de las distribuciones aleatorias
iniciales. No es facil imaginar una razén por la que, sin embargo, en la naturaleza
estos procesos tuvieran que dar resultados tan diferentes para la porosidad. Por este
motivo, debemos considerar opciones alternativas.

Por otra parte, considerando los valores estimados de la porosidad en fracciones
masicas fr < 0,15, es notable la cercania del valor medio (40 %) para los asteroides
tipo C al valor estimado observacionalmente. Esto plantea la posibilidad que la
estructura interna de los asteroides de tipo C esté formada por un componente
mayor cuya fraccién mésica esté frecuentemente por debajo de 0,15, circunstancia
que marcaria una diferencia estructural con los asteroides de tipo S.

La causa de esta diferencia podria estribar en la superior fragilidad de los as-
teroides carbondceos frente a las colisiones, comparados con los asteroides siliceos.
En los experimentos de colisiones catastréficas llevadas a cabo en laboratorio en las
ultimas décadas, se ha puesto en evidencia que la energia especifica critica para la
fragmentacion en materiales fragiles es tipicamente inferior a la de los materiales
méas consistentes.

Esto implica que objetos de igual masa, pero con distinta resistencia a las colisio-
nes (objetos de tipo S y C), sometidos a colisiones con la misma energia especifica
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-energia cinética del cuerpo impactante por unidad de masa del blanco- sufriran
un dano estructural diferente. Siendo la fraccién de masa del fragmento més gran-
de creado en una colision proporcional a la energia especifica critica, esa fraccion
serd menor en el caso del objeto consitutido del material més fragil (ver ec. 2.1), que
parece ser lo que se concluye de la comparacion llevada a cabo en este estudio.

Explicaciones alternativas a la recién ofrecida estarian relacionadas con que cier-
tas macroporosidades en asteroides de tipo C estén sobre-estimadas.

(A) Los volumenes podrian estar sobrevalorados, debido a la dificultad involucra-
da en su determinacién. Los asteroides de tipo C poseen albedos mas bajos que los
tipo S y dificiles de determinar. Admitiendo que el tamafo estimado D o< /p, (don-
de p, es el albedo geométrico), esos valores de albedo podrian estar infraestimados de
forma que los objetos cuyo tamano se deduce por este método -la mayoria- podrian
estar contribuyendo de manera decisiva a elevar el valor medio de las porosidades
estimadas para este tipo de asteroide.

(B) Podria abrirse una posibilidad interesante, y es que los componentes de los
asteroides de tipo C sean mas porosos intrinsecamente que sus analogos meteoriticos.
Es decir, los componentes de decenas de metros que forman estos agregados tendrian
més espacios huecos en su interior que un meteorito de pocos cm (o decenas de
cm, como en el caso unico del fragmento mas grande del meteorito de Allende),
y eso acabaria reduciendo la densidad global de cuerpo. Es bien sabido que las
condritas carbondceas son mas fragiles que las condritas ordinarias, de hecho, si bien
la probabilidad de caida de meteoritos de ambas clases sea parecida, la abundancia
de los primeros es un orden de magnitud inferior a la de las condritas ordinarias.

Esta fragilidad acaso provenga de su propia estructura, que podria ser intrin-
secamente mas porosa que la de las muestras que han sobrevivido a la entrada en
la atmosfera terrestre. Una mayor porosidad de los componentes monoliticos de los
asteroides reacumulados, contribuiria a la porosidad total de los cuerpos de este ti-
po que sin embargo se estaria atribuyendo erroneamente sélo a su macroporosidad,
entendida como la fraccion del volumen de los huecos entre los componentes, sobre
el volumen total del cuerpo.

De ese modo, las estimaciones realizadas tomando como base la porosidad de los
analogos meteoriticos del material componente de un asteroide -particularmente en
el caso de las condritas carbondceas- se hallarian viciadas por la presencia de este
efecto inadvertido.
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6.4. Conclusiones

Finalmente, podemos resumir los resultados de este trabajo en una serie de sucin-
tas conclusiones que sinteticen lo que ha sido ampliamente expuesto en las paginas
precedentes:

1) Los resultados para la macroporosidad estimada en procesos de reacumulacién
coinciden de manera satisfactoria con la porosidad estimada en asteroides de tipo S
con datos obsrvacionales relativamente fiables.

2) La estructura interna de asteroides de tipo S es compatible con la presencia
de componentes con fraccién masica f;, > 0, 15. Sin embargo, los asteroides de tipo
C podrian tener preferentemente fracciones masicas inferiores a 0,15, debido a la
mayor fragilidad frente a las colisiones del material del que estan formados.

3) Parece existir una relacién lineal inversa, con correlacién moderada, entre la
fraccién masica f; y la porosidad, tanto para los objetos de tipo S como para los de
tipo C.

4) Uno de los resultados méas novedosos de este trabajo es la formacién de cuerpos
reacumulados claramente elongados que -por su similitud morfolégica con sistemas
observados- se han catalogado como "binarios de contacto’, tipo relativamente comiin
entre los asteroides conocidos. Las formas elongadas en tales cuerpos pequenos pue-
den aparecer de manera natural como resultado de un proceso de reacumulacion
gravitatoria, sin que sea necesario apelar a sistemas binarios abortados.

5) La elongacion -tanto en el tipo S como en el C- muestra una cierta tendencia
a incrementarse con el aumento del volumen que caracteriza la distribucion inicial
de los componentes que después van a reacumularse. Esto indicaria que el origen de
estas estructuras es mas probable en caso de eventos de fragmentacién relativamente
energéticos, que alejan los fragmentos creados del centro de masa del sistema.

6) Los sistemas binarios, formados por un cuerpo central y un pequeno satélite,
pueden formarse como resultado natural de procesos de reacumulacion gravitatoria.

7) La aparicién de forma natural en el proceso de reacumulacién de objetos con
periodos de rotacién muy largos (7' > 20 h) podria sugerir una explicacién para el
origen de lo que se conoce como rotatores lentos. Los asteroides en rotacién lenta
serian el resultado de procesos de reacumulacién correspondientes a sistemas que
surgen con bajo momento angular del proceso colisional que los origina.
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8) Segun las simulaciones realizadas, un cambio en la densidad de los componen-
tes (de condritas ordinarias, en torno a los 3500 kg/m? a condrits carbondceas, en
torno a 2500 kg/m?) no altera significativamente los procesos dindmico-colisionales
que determinan la reacumulacion de los componentes a partir de las distribuciones
aleatorias iniciales.

9) La eleccion de valores diferentes para el coeficiente de restitucion normal no
afecta a los valores de porosidad ni a las caracteristicas morfologicas de los cuerpo s
reacumulados, si bien influye en los periodos de rotacion y en las formas de manera
estocéstica.

10) Los fenémenos y los pardmetros fisicos caracteristicos de los procesos de
reacumulacién no parecen variar en el rango de valores de la masa aqui estudiado (4
6rdenes de magnitud); o dicho de otro modo, no se aprecian variaciones significati-
vas en las caracteristicas fisicas entre un tamano final del agregado de entre pocos
centenares de metros y la decena de kilémetros.

11) Se confirma la fiabilidad del programa pkdgrav en las simulaciones numéricas
destinadas a reproducir propiedades fisicas -como la densidad o la porosidad- de
pequenos cuerpos del sistema solar tras un proceso de reacumulacién gravitatoria.

6.5. Futuras lineas de trabajo

Partiendo de los resultados obtenidos a lo largo del trabajo que constituye esta
tesis se abren nuevas vias de investigacion, ya sea destinadas a mejorar o precisar el
tipo de procesos aqui estudiados, o bien orientadas a explorar nuevas posibilidades
relacionadas con los casos aqui expuestos. Fundamentalmente, podriamos enumerar
las siguientes:

e Mejorar la resolucién de las simulaciones numéricas seria uno de los objetivos
a alcanzar en posteriores investigaciones. Con ese fin, y disponiendo de la potencia
de calculo necesaria, habria de aumentarse el nimero de esferas constituyentes de
los componentes que forman los agregados gravitatorios. De ese modo cabria la
posibilidad de construir una mayor variedad de formas -con perfiles més irregulares
y por tanto mas realistas- y un mayor niimero de componentes, ampliando el rango de
masa de los mismos, para comprobar cuanto influyen las formas de los componentes
sobre la porosidad y la morfologia de los cuerpos reacumulados.

e Estudiar la evolucion dindmica de los satélites que se forman, de los fragmentos
perdidos por estos y de los pares de asteroides. Para hacer esto es necesario cambiar
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algiin pardmetro propio del algoritmo de calculo en pkdgrav (en la parte del tree-
code propio del c6digo N-cuerpos), cambio que implica un mayor detalle en el cdlculo
mismo, y una mayor duracion de las simulaciones numéricas.

e Seria interesante investigar més a fondo la evolucion rotacional de los agregados
obtenidos en los procesos de reacumulacion gravitatoria aqui tratados, simulando los
efectos no-gravitacionales, como YORP, por medio de un aumento constante y pau-
latino del momento angular del agregado, hasta el limite de estabilidad, para inves-
tigar bajo qué circunstancias se produciria la fisién rotacional o -alternativamente-
la pérdida de masa de las regiones ecuatoriales con su eventual reacumulacién en
orbita.

Todo esto contribuiria a la comprension de la formacion de sistemas binarios. La
realizacién de misiones espaciales como la Asteroid Impact Mission (AIM) (Euro-
pean Space Agency, ESA), ofreceria la posibilidad de estudiar las caracteristicas del
binario Didymos -objetivo de la mision- y costrenir las variables de las simulaciones
numericas que se realizarian. De hecho, el grupo de investigacién en el seno del cual
se ha realizado esta tesis estd activamente involucrado en el grupo de trabajo sobre
las propiedades fisicas y dindmicas del objetivo de la mision AIM, que conjunta-
mente a la misiéon DART (Double Asteroid Redirection Test, NASA) conforman la
mision espacial AIDA (Asteroid Impact and Deflection Assessment).

e Una linea de trabajo interesente es la utilizacién de las formas resultantes de las
simulaciones para comprobar la eficiencia de los modelos empleados en la estimacion
de las formas de los asteroides observados.

e El analisis de los impactos -y el seguimiento de las posteriores reacumulaciones-
sobre cuerpos prefragmentados es otra via de investigacion que queda abierta al
uso de simulaciones numeéricas como las empleadas en esta tesis. La colision de un
proyectil con iguales valores de masa y velocidad contra un cuerpo monolitico o uno
prefragmentado, no acarrea en principio las mismas consecuencias para la posterior
reacumulacion gravitatoria del sistema. La propagacion y los efectos mecanicos de
la onda de choque no seran iguales en un objeto monolitico o en uno con fracturas
estructurales previamente existentes. De ahi el interés de este tipo de investigaciones,
ya que es posible variar en un amplio rango el grado de prefragmentacion del objeto-
diana.

e Teniendo en cuenta la existencia de presuntos agregados gravitatorios cuya ve-
locidad de rotacién propia parece ser demasiado elevada para justificar su integridad
estructural, cabria suponer que en tales casos las fuerzas internas de friccion entre
los fragmentos son mayores de lo esperado y esa seria la razén de que los diferentes
fragmentos componentes del objeto se mantengan unidos, en alternativa a los po-
sibles efectos de la cohesion debida a las fuerzas intermoleculares, superiores a las
fuerzas de gravedad a estas escalas. De hecho no hay estudios tribolégicos sobre el
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comportamiento de las fuerzas de rozamiento en condiciones de microgravedad, muy
bajas presiones y muy bajas temperaturas.
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