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RESUMEN

Se realiza un estudio general sobre la estructura de los cometas, haciendo énfasis
en el origen y composicion de los dos tipos de colas cometarias mas importantes;
se estudia los parametros fisicos involucrados en la formay desarrollo de dichas
colas, para luego disefiar un Software en lenguaje Visual Basic que permita
simularlas.



ABSTRACT

A general study on the structure of the comets is carried out, making emphasis in
the origin and composition of the two types of more important cometary tails; the
physical parameters involved in the form and development of this Tails is studied,
to design then a software in Visual Basic language which allows to simulate them.



INTRODUCCION

Los cometas son unos de los objetos celestes mas extraordinarios, debido a que
estan acompafados por vistosas colas que solo se observan cuando ellos se
aproximan al Sol. Desde la antigledad han sido reconocidos y se les relacionaba
con acontecimientos trascendentales, catastrofes naturales, etc. Hoy gracias a los
trabajos realizados por muchos investigadores, se sabe que ellos forman parte de
nuestro sistema solar y aquellas concepciones erréneas poco a poco han ido
desapareciendo.

En el presente trabajo se estudia una de las partes principales de los cometas, las
colas cometarias, de manera especifica la cola de iones 6 cola tipo | y la cola de
polvo 6 cola tipo Il, se analiza los parametros fisicos involucrados en la forma y
estructura de dichas colas, luego se crea un modelo utilizado en la elaboracion de
un Software que permite simularlas en las cercanias al Sol.

En el desarrollo de esta monografia, uno de los propdsitos principales es recopilar
informacion necesaria para la formulacién del modelo matematico, aclarando que
la bibliografia sobre este tema es muy escasa, convirtiendo a este trabajo en una
gran herramienta para futuros proyectos de investigacion en esta area.
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1. OBJETIVOS

1.1 OBJETIVO GENERAL

? Estudiar un modelo tedrico con base en herramientas computacionales que
permita reproducir la forma de las colas de un cometa en las proximidades
del Sol.

1.2 OBJETIVOS ESPECIFICOS

? Estudiar el origen, composiciébn y naturaleza de los dos tipos mas
importantes de colas presentes en un cometa.

? Estudiar los pardmetros fisicos que estan involucrados en la forma y
generacion de las colas cometarias.

? Disefar un programa computacional en lenguaje Visual Basic para modelar
las colas de los cometas.

21



2. LOS COMETAS

Entre los varios objetos celestes del sistema Solar, los cometas han atraido y
fascinado al hombre comun en gran magnitud durante los ultimos dos mil afios.
Esta informacion proviene de antiguos registros en pinturas o dibujos de cometas
en cuevas y rocas, asi como de las observaciones de escritores de la época. Los
antiguos griegos les llamaron aster kometes ("estrellas con cabellera”) y aun hoy
se les sigue llamando cometas. Solo hasta el siglo XVI se demostrd que los
cometas eran objetos celestes, gracias al trabajo de Tycho Brahe, quien observo
el cometa luminoso de 1577 DC con instrumentos mas precisos y desde varios
sitios en Europa. Esto revolucioné realmente las ideas sobre los cometas y desde
aquel momento, los observadores tomaron una vision seria de estos y
comenzaron a realizar medidas de su posicion. El reconocimiento al
descubrimiento de que los cometas son parte del sistema Solar se debe a Edmond
Halley, quien usé la mecanica Newtoniana para demostrar que los cometas que
habian aparecido en 1531, 1607 y 1682 eran el mismo, con un periodo de
aproximadamente 75.5 afios'Y). Not6 también que el intervalo de tiempo en cada
paso sucesivo por el perihelio no era el mismo. Concluyé que esto se debia a la
perturbacién de su 6rbita producida por los planetas Jupiter y Saturno. Después de
esto, predijo que el mismo cometa volveria en 1758. Asi sucedio, el cometa
aparecio en 1758 y Halley, fallecido para esa fecha, no pudo dar testimonio del
triunfo de su prediccion. Este cometa lleva su nombre en su honor.

Hace mucho tiempo, la aparicion de un cometa era asociada con desastres,
calamidades, tragedias y muchas desgracias mas. Aunque un resultado
beneficioso de tales malas nociones e ideas, es que se ha podido registrar las
apariciones de la mayoria de los cometas. Estas observaciones han demostrado
ser muy valiosas para los astrbnomos modernos. Existia también el miedo de que
un cometa pudiera chocar con la Tierra y traer consecuencias desastrosas. Por
supuesto, con el pasar del tiempo, muchas de estas ideas se han borrado de la
mente de las personas. Se sabe ahora que ellos son objetos que giran alrededor
del Sol en varias oOrbitas y la probabilidad de una colisibn de un cometa con la
Tierra es muy pequefia. Con el pasar del tiempo la investigacion cometaria ha
evolucionado, principalmente en las dos o tres ultimas décadas, donde se ha
enfatizado méas en h fisica, la quimica y el origen de estos cuerpos celestes. La
presencia de moléculas organicas complejas en los cometas, que pueden tener
alguna relacion con la existencia de vida en la Tierra también ha interesado a
Bidlogos.

@ Fuente: Krishna, S, K. S. Physics of Comets. W. S. P USA 1986. p. 5.
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2.1 ORIGEN

Generalmente se cree que el origen de los cometas esta intimamente relacionado
con el origen del Sistema Solar, lo cual es un problema de gran interés actual. Por
consiguiente, el estudio de los cometas puede proporcionar pistas que ayuden a
entender el origen de nuestro sistema planetario. Ademas de estas posibles
relaciones mutuas, los cometas son objeto de estudios muy interesantes, pero su
naturaleza y origen ain no son muy claros. Hay muchas ideas e hipétesis con
respecto al origen de los cometas, pero ninguna de estas explicaciones es
completamente satisfactoria. Puesto que el material de observacion es escaso, los
investigadores han intentado avanzar con sus propias ideas basadas en
argumentos creibles. A continuacion se discutiran algunos de ellos brevemente.

Kuiper, Gerard (1905-1973); astrbnomo nacido en Holanda, reconocido por sus
estudios de la superficie de la Luna, descubrié a Miranda (satélite de Urano),
Nereida (satélite de Neptuno) y también atmoésfera en Titan (satélite de
Saturno)®. Propuso en 1951 que existe una regiéon en forma de disco que se
extiende desde la érbita de Plutén hasta unas 100 UA @ del Sol, este disco es
conocido como Cinturon de Kuiper (aunque parece que la hipotesis fue de
Whipple). El cinturén de Kuiper, Figura 2, esta formado por una gran multitud de
objetos helados que orbitan alrededor del Sol. Debido a la baja radiacién Solar que
llega hasta alli, estos cuerpos tienen unas temperaturas superficiales de entre 212
y 240 °C bajo cero. Es posible que por esta causa, el agua helada sea uno de los
componentes principales de los cuerpos del cinturén de Kuiper, a estos objetos se
les conoce también como KBOs (Kuiper Belt Objects), se estima que existen unos
100.000 objetos™ mayores de 50 Km. Algunos de ellos tienen un periodo de
rotacion conocido. Con datos actuales, se cree que estan formados por metano y
otros hidrocarburos Igeros; algunos de ellos presentan agua en forma de hielo.
Las observaciones muestran también que se hallan confinados dentro de unos
pocos grados por encima o por debajo del plano de la ecliptica. Se considera que
la mayoria de cometas de corto periodo, es decir, de menos de 200 afios
provienen de este cinturdn.

@ Tomado de la pagina en Internet: http://www.mipagina.cantv.net/aquilesr/cinturon_kuiper.htm

®) Una unidad astronémica (UA) es la distancia promedio entre el Sol y la Tierra que equivale a
149.597.870 kildmetros (Valor IAU 1976).

“ Tomado de la pagina en Internet:
http://www.iespana.es/intercosmos/reportajes/pluto/pluto_principal.htm
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Ocasionalmente la Orbita de un objeto del Cinturén de Kuiper puede ser
perturbada por la interaccion con los planetas gigantes y estos pueden ser
enviados en Orbitas dentro o fuera del Sistema Solar.

En los ultimos dias se ha destacado el estudio de los cometas enfatizando
principalmente en el estudio de su Orbita. El estudio analitico de las orbitas ha
mostrado que los cometas estan caracterizados por una elevada excentricidad
orbital (lo que significa 6rbitas muy elipticas) y se vio la posibilidad de realizar una
primera clasificacion de estos objetos con base al valor del periodo orbital. Se
identificaron asi los cometas de largo periodo, caracterizados por orbitas con
periodos superiores a 200 afios y los cometas de corto periodo, cuyo retorno al
perihelio era mas frecuente y comunmente inferior a 200 afios. El grupo mas
numeroso esta representado por los cometas de largo periodo, que constituyen la
mayor parte (84%) de los cometas con o6rbita conocida. Estos cometas entran en
la zona planetaria del sistema solar bajo cualquier angulo, la inclinacion respecto a
la ecliptica es al azar, alrededor del 50% esta caracterizado por la revolucion
retrograda®. A pesar de la limitacién de datos disponibles (aproximadamente 19
cometas de largo periodo de los que se conocia la érbita original), en 1950 J. H.
Oort presentd un estudio acerca de la procedencia de los cometas. Mostré que
una simple relacion del niumero de cometas versus 1/a, el inverso del semi-eje

mayor, daba un maximo notable alrededor de (1/a) ~ 107 (UA)™* (Tabla 1) ©.

Entonces la mayoria de estos cometas parecen venir de una regién ubicada a
30.000 hasta 50.000 UA V). Esto parece manifestar la existencia de una nube de
cometas alrededor del Sol a esa distancia. Esta se conoce como la "nube de
Oort". Debe sefalarse que en 1932, Opik habia pensado en la posibilidad de la
presencia de semejante nube que rodea el sistema solar. La Figura 1 muestra el
histograma del nimero de cometas versus los valores originales de (1/a)

establecidos para aproximadamente 86 cometas con las Orbitas bien
determinadas.

®) Revolucién retrograda se considera cuando la inclinacion de la 6rbita supera los 90 grados.
® Krishna, Op. cit., p. 243.

™) pid. p. 243
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Tabla 1. Distribucion de los valores del semi eje mayor a (AU)

1 _ \
g( UA)™ NUMERO DE COMETAS

0.00005 10
0.00005 - 0.00010
0.00010 - 0.00015
0.00015 - 0.00020
0.00020 — 0.00025
0.00025 - 0.00050
0.00050 - 0.00075

> 0.00075

ORRRRERRED

Fuente: Krishna, S, K. S. Physics of Comets. p. 244

Figura 1. Histograma, nimero de cometas versus los valores originales de (1/a) de 86
cometas
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Valoresoriginalesde (1/a) 10° (UA)

Fuente. Adaptado de: Krishna, S, K. S. Physics of Comets. p. 245
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El maximo en la distribucién ocurre aproximadamente en (1/a) ~4x10®(UA)™ y se
extiende hasta 8x10”°(UA)™. El periodo correspondiente para el valor del maximo
de (la) es aproximadamente 4x10° afios y la distancia al afelio es
aproximadamente 50.000 UA. Los cometas en la nube de Oort son perturbados
gravitacionalmente por estrellas, de manera que la orbita de los cometas se
modifica continuamente. Por consiguiente el efecto de estas perturbaciones es
aleatorio. Esto explica la simetria esférica de la nube. Actualmente se distinguen
en la nube de Oort dos regiones diferentes llamadas respectivamente nube
externa y nube interna. La nube interna esta a 3.000 y 20.000 U.A. La nube
externa se extiende desde las 20.000 U.A. Debido a la influencia de

perturbaciones estelares, el nimero de cometas que escapan del sistema Solar a
la distancia de r ~ 100.000 UA debe ser mayor que aquellos que estan a

r ~40.000UA. La proporcion estimada de cometas que se acercan al Sol

comparado con aquellos que no lo hacen, es aproximadamente del orden de 10°.
Combinando esta informacion con la frecuencia observada del paso por el
perihelio se ha hecho una estimacion razonable del nimero total de cometas en la

nube del Oort, la cual es ~ 10" entre las distancias de 30.000 y 100.000 UA ®,

Figura 2. Cinturén de Kuiper y Nube de Oort

Ceintura da Kuipar

[

Fuente: Tomado de la pagina en Internet: http://www.cielosur.com/ribas12.htm

®) Krishna, Op. cit., p. 245.
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No siempre ha sido evidente la conexién entre los cometas, sobre todo los de
corto periodo, y las regiones mas periféricas del Sistema Solar (nube de Oort 0
cinturén de Kuiper); se ha intentado, de hecho, muchas veces identificar otros
reservorios mas cercanos al Sol, pero con resultados no siempre aceptados por la
comunidad cientifica. Se recuerda con este propésito la teoria del astrénomo
soviético S.K. Vsekhsvyatskii, quien en los afios setenta, imaginaba un origen
ligado a las erupciones volcanicas ocurridas en planetas mayores o en sus
satélites. En aquellos mismos afios Rabe pensaba que una posible fuente de los
cometas de corto periodo podria ser identificada con el mecanismo de evolucion
dindmica de los asteroides Troyanos®, cuya similitud fisica con los nucleos de los
cometas extintos habia llevado ya a pensar en un mecanismo inverso, es decir, la
captura de nacleos cometarios por parte de Juapiter. Siempre surgen serias dudas
sobre el hecho de que los cometas de corto periodo hayan podido tener origen en
el reservorio gigantesco de cometas de la nube de Oort. El andlisis de sus
parametros orbitales (sobre todo el bajo valor de la inclinacién) conlleva, de hecho,
gran perplejidad acerca de la posibilidad de que una Orbita inicialmente
caracterizada por una inclinacion al azar pueda ser modificada y aplanada de una
forma tan eficiente por las perturbaciones planetarias. Como puede verse de la
discusion anterior, hay varias hipétesis y sugerencias que se han adelantado para
explicar el origen de los cometas.

En un campo como éste dénde los datos son escasos, en una muestra de sélo un
sistema Solar y con escaso conocimiento, hay lugar limitado para los modelos y
explicaciones a los fendmenos observados. S6lo méas y mejores datos combinados
con ingeniosidad pueden ayudar a reducir la amplia variedad de explicaciones
existente. Hasta ese tiempo, la creencia general de que el origen de los cometas
también es asociado con el origen del sistema Solar continuara.

2.2 COMPOSICION Y ESTRUCTURA

Otro asunto bien diferente es el conocimiento de la composicién y estructura de
los cometas, que se reducia a teorias sin posibilidad de confirmacion hasta que la
técnica no desarroll6 los instrumentos adecuados para su identificacion. A finales
del siglo XIX con ayuda de espectroscopios se conocieron rasgos de la
composicion quimica y se descubrié que el agua era un componente primordial en
las diferentes capas que podian ser prospectadas. Se definieron con mas claridad
las partes de un cometa, estableciéndose diferencias entre la cola, la coma y el
nacleo o parte mas profunda que es realmente el generador de las otras
estructuras.

®) Asteroides situados en los puntos de Lagrange L4 y L5 de la Orbita de Jupiter. A todos estos
astros se les han asignado nombres de héroes de la guerra de Troya, griegos a los que ocupan el
punto L4 y troyanos a los del L5.
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2.2.1 EIl Ndcleo. Aunque el nucleo parece ser responsable de la mayoria de los
fenébmenos observados en los cometas, su naturaleza es la menos entendida.
Como el nucleo no puede ser observado directamente desde la Tierra a causa de
su pequefio tamafo, la informacién con respecto a su naturaleza, estructura y la
composicion viene de medios indirectos. Existe un modelo de funcionamiento
razonable para el nucleo, el astronomo norteamericano Fred L. Whipple propuso
en 1949 la teoria de que el nucleo de un cometa, de forma cuasi esférica y que
constituye practicamente toda su masa, es una estructura soélida helada, una
especie de "bola de nieve sucia”, es decir, esta compuesto de agua congelada,
polvo metedrico y moléculas complejas como de dioxido de carbono CO,, cianuro
de hidrogeno HCN, amoniaco NHs;, metano CH4, monoxido de carbono CO
(formadas a causa de la abundancia de elementos como H, C, N y O) y otros
compuestos de carbono y azufre, generalmente volatiles, que rodean una parte
central mas interior, constituida al parecer de silicatos de hierro, magnesio y
manganeso!?. Varios hechos puntuales sirven de demostracién a esta teoria; el
principal es que la mayoria de los gases y particulas eyectados por los cometas, y
gue conforman la coma y la cola de los mismos, estdn compuestos por moléculas
fragmentarias, o radicales, de los elementos mas comunes en el espacio:
hidrogeno H, carbono C, nitrogeno N, y oxigeno O.

Los radicales de, por ejemplo, CH, NH, y OH pueden generarse a partir de
moléculas estables como CH, (metano), NH3; (amoniaco) y H,O (agua), los cuales
pueden existir como hielo o compuestos mas complejos a baja temperatura en el
ndcleo. Otro hecho que apoya la teoria de la "bola de nieve" es que los cometas
gue mejor han sido observados se mueven en 6Orbitas significativamente desviadas
con respecto a las calculadas usando la mecanica celeste de Newton. Esto provee
una clara evidencia de que el escape de gases del cometa produce un efecto de
"propulsion a chorro" que aleja ligeramente al nucleo cometario de su trayectoria
original. El estudio de estos chorros muestra también que el nucleo posee un
movimiento de rotacion, ya que los mismos no son rectos sin0 que estan
curvados, de tal manera que ponen en evidencia la rotacion del cuerpo central.

Un estudio de los hielos interplanetarios’? a dado mas informacién sobre estos
compuestos y su particular estado, al formarse en ausencia de gravedad y a
temperaturas tan bajas de solo unos pocos grados por encima del cero absoluto
(0° Kelvin), su estructura no es cristalina como lo es para nosotros el hielo de agua

19 Tomado de la pagina en Internet:
http://www.udistrital.edu.co/comunidad/profesores/pdeaza/html/Colas.html

(11) Pagina en Internet: http://www.astrosurf.com/Cometas-obs/ArtSoftUtil/Cometasblandos.doc
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sino que son hielos amorfos, solo agregaciones de material a muy baja
temperatura, ese estado amorfo es semejante al del agua liquida en sus enlaces
del hidrégeno y por ello aunque de altisima viscosidad permanecen moviles y
permiten con ello envolver o atrapar a otros compuestos. El aumento de
temperatura debido al acercamiento al Sol es responsable de transiciones de fase
gue hacen que el hielo adquiera una forma de cristalizacion extrafa, la forma
cubica, que en determinadas condiciones coexiste con la amorfa, solo cuando el
calentamiento es mayor la forma cubica se hace hexagonal que es el hielo
ordinario y cuya disposicion atdbmica no permite la presencia de otras sustancias
en su interior, siendo estas expulsadas y por ello una de las causas de los chorros
habidos en algunos cometas, esto puede suceder por capas preservando la forma
de hielo normal a las capas internas, asi el nucleo subsiste a través del tiempo
dando vueltas alrededor del Sol y perdiendo Solamente en cada paso una masa
promedio del 1%. Cuando el cometa esta a grandes distancias del Sol, el espectro
continuo visto es simplemente la luz del Sol reflejada en el nucleo.

2.2.2 La Coma. Cuando un cometa se aproxima al Sol, a una distancia menor o
igual a 6 UA, la radiacion solar repercute en la superficie del nucleo, parte de la
energia se absorbe y parte se refleja. La energia absorbida da origen a la
temperatura de la superficie que sublima®® el material del nucleo; el gas,
principalmente compuesto de moléculas complejas, y el polvo se liberan
extendiéndose en el espacio, este proceso forma una nube larga y tenue de gas y
polvo llamada coma o cabellera del cometa.

Obviamente la coma aumenta en tamafio y brillo cuando se acerca al Sol, pero
decrece, por perdida de material Cometario, al interactuar fuertemente con el Sol.
La coma alcanza tamafios que oscilan entre 10° y 5x10° Km de radio™®. Al
absorber la radiacion ultravioleta del Sol, los gases comienzan a sufrir reacciones
quimicas y a liberar grandes cantidades de hidrogeno molecular. Comienza
entonces a formarse una gigantesca nube de hidrégeno neutro alrededor del
cometa. El hidrégeno también absorbe la radiacion ultravioleta y comienza a emitir
su propio brillo debido al fendbmeno de fluorescencia, a unas 5 UA del Sol, la
fluorescencia generalmente se hace mas intensa que la luz reflejada. Sin
embargo, este brillo no es detectable desde la Tierra pues es absorbido por
nuestra atmédsfera, pero ha sido detectado desde naves espaciales.

12 Sublimacion es el proceso de paso de sélido a gas, sin la etapa liquida intermedia.

3 Tomado de la pagina en Internet:
http://www.udistrital.edu.co/comunidad/profesores/pdeaza/htmi/colas.html
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La coma de un cometa esta brmada por tres capas concéntricas: procediendo

desde el nicleo hacia el exterior encontramos una prlmera capa reducida llamada
coma interna o molecular de aproximadamente 10* Km, a continuacién la coma
intermedia o de radicales de aproximadamente 10° Km vy finalmente una capa
enorme llamada coma de hidrégeno que alcanza tamafios que oscilan entre 10°
y 10" kilémetros de radio. El ntcleo y la coma forman la cabeza de un cometa.

Una manera de estudiar caracteristicas fisicas de un objeto celeste, es
detectando, analizando e interpretando la radiacién electromagnética proveniente
de él. En una estrella esta radiaciéon se origina en su parte central a causa de los
procesos de fusién nuclear que ocurren alli. Un planeta o un cometa generalmente
reflejan la radiacion proveniente del Sol y la que produce corresponde a un minimo
porcentaje. Para un cometa este minimo porcentaje se produce en las vecindades
del perihelio a causa de eventos moleculares, atdbmicos y nucleares ocurridos en la
superficie del nacleo durante todo el proceso de sublimacion.

La formacién de la coma permite localizar al cometa en observaciones visuales,
cuando se halla por término medio entorno a 3 UA del Sol. Para hablar de la
localizacion visual de los cometas, es oportuno hacer una breve consideracion
sobre el brillo de estos cuerpos celestes.

2.2.3 Variacion de la magnitud fotométrica de un cometa. El brillo de un
Cometa es inversamente proporcional al cuadrado de la distancia ? alatierray a
la n potencia de su distancia r al Sol:

1

f)
B?B, 22

(1)

Si r ?? ?1UA, de la ecuacion (1) se ve que B?B,. A B, se le denomina brillo

absoluto, es decir, el brillo que tendria el cometa a una distancia de 1 UA del Soly
de la Tierra en un mismo instante. Aqui n puede adoptar valores entre 0y 25 e
incluso negativos. El valor més frecuente de n esta entre 3y 5. n es una funcién
gue depende de la reflectividad del nucleo, la composicidon quimica, la proporcion
de polvo y también al parecer de la mecanica de rotacién. Por ello no ha podido
establecerse en un modelo fisico ni relacionarla con algun parametro fisico
conocido del cometa. En astronomia no es comun hacer uso del brillo para
estudiar fisicamente un objeto, sino de su magnitud. La magnitud permite un
andlisis mas eficiente y comodo pues varia mas lentamente que el brillo. Para
trabajar en términos de las magnitudes se utiliza la ecuacién de Pogson:

B

M ?m,? ?2.5|og§E 2)

NN
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Esta ecuacion establece que la diferencia entre dos magnitudes, es proporcional al
logaritmo en base diez del cociente entre sus brillos. Si se reemplaza en esta
ecuacion la relacion entre brillos para un cometa se obtiene

M ?m,?5log??25nlogr 3)

Las distancias se expresan en unidades astronémicas. Si r ? ? ? 1UA entonces:
M ? m, que se conoce como Magnitud Absoluta. Si en la ecuaciéon (3) se

considera
M, ? M ?5log ? 4

M es la magnitud observada desde la tierra, luego se tiene
M, ?25nlogr?m, (5)

La ecuacion (5) se conoce como Magnitud reducida del cometa y es la magnitud
observada desde el Sol. Para muchos cometas activos, la grafica de la magnitud
reducida M, en funcion del logaritmo de la distancia Sol-cometa, sera una recta de
pendiente 2.5n, por lo tanto, dicha curva conocida como Curva de Luz permite

calcular el coeficiente n y la magnitud absoluta m, (Figura 3). Basandose en la

ecuacion (4) y con ayuda de la curva de luz, el brillo esperado puede predecirse
facilmente. En ocasiones los nucleos sufren estallidos, llamados "outburst”, ya sea
por mayor efecto de la radiacion Solar o por fractura del nucleo, con lo cual se
desprende mas cantidad de material aumentando el brillo de la coma en media
magnitud o mas.

Figura 3. Curva de luz de un cometa.
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El rasgo mas caracteristico de un cometa es, por supuesto, la presencia de dos o
mas colas. Las colas que apuntan en direcciébn contraria al Sol surgen
principalmente debido a la interaccion del polvo y el gas del material cometario con
la radiacién y el viento solar. Las colas que aparecen en los cometas pueden ser
de tres tipos.

2.2.4 Cola de plasma. También llamada cola de tipo | 6 cola de iones. Debido
a las reacciones quimicas sufridas por algunos gases de la coma, ocasionadas por
la interaccion de éstos con la radiacion Solar, se producen grandes cantidades de
moléculas ionizadas (moléculas que han perdido o ganado uno o varios
electrones). Debido al viento Solar y a la presion ejercida por los fotones ("presion
de radiacion"), los gases de la coma son "empujados" muy lejos del ndcleo en la
direccidon caracteristica. Las particulas que forman los gases ionizados poseen
una masa muy pequefia por lo que son arrastradas facilmente formando una cola
recta que puede llegar a tener varios cientos de millones de Km de largo; éstas
crecen a medida que el cometa se acerca al Sol. Como esta formada por
particulas cargadas, existe una gran interaccién entre el material de la cola con el
viento y la radiacion Solar por lo que se generan corrientes eléctricas y campos
magnéticos turbulentos dentro de la misma. Su brillo, causado por el proceso de
fluorescencia, es de un tono azulado o verde.

2.25 Cola de polvo. También es llamada cola de Tipo Il. Es la mas facil de
observar a simple vista. Esta formada por granos finisimos de polvo de un tamafo
del orden de las micras 4. Debido a que son mucho méas masivos que los iones,
estos granos no son arrastrados tan facilmente por el viento y la radiacion Solar,
formando una cola curvada cuya direccion es la caracteristica, siempre alejandose
del Sol. Su brillo se debe principalmente a la luz que estas pequefias particulas
reflejan del Sol. Estas colas pueden llegar a tener decenas de millones de Km de
largo. No todos los cometas desarrollan esta cola, debido a que los pasos
sucesivos de éstos alrededor del Sol los ha desgastado. Se cree que debido a la
trayectoria de los cometas y a la posicion cercana de la Tierra al Sol, es muy
probable que ésta intercepte las enormes colas o el polvo dejado en el espacio por
las mismas. Cuando esto sucede, el polvo, al entrar a la atmdésfera terrestre,
empieza a quemarse, produciendo lo que se conoce como las lluvias de meteoros
o vulgarmente “lluvia de estrellas”. Por ejemplo, cuando la Tierra intercepta el
polvo dejado por el cometa Swift-Tuttle, aproximadamente entre el 9 y el 13 de
agosto, se producen las Perseidas ("lluvias de meteoros" cuyo vértice o punto
radiante de origen, se encuentra en la constelacion de Perseus); cuando la Tierra
intercepta hs particulas de polvo dejadas por el cometa Halley se producen las
Oridnidas (punto radiante en la constelacion de Orion, entre el 20y 22 de octubre).

) Tomado de la pagina en Internet: http://www.astropanama.org/materiainterplan.html
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Estas "lluvias" se producen casi-peridédicamente cada afio. Esto se debe a que las
particulas de polvo dejadas por estos cometas, han quedado en Orbita en el
espacio interplanetario e intercepta la oOrbita de traslacion de la Tierra. Con el
tiempo (quizés algunos cientos de afios) estas lluvias iran desapareciendo por la
dispersion del polvo debido al viento Solar.

2.26 Cola de Hidrogeno. Es muy pequefa debido a la rapida dispersion del
hidrogeno por el espacio. No es observable desde la Tierra pues la luz que emite
es absorbida por la atmésfera.

2.2.7 Cola anémala o Anticola. Se han fotografiado cometas que poseen una
pequefia cola que "apunta hacia el Sol'. Este fendbmeno es explicado de la
siguiente manera: se ha encontrado que las particulas de estas colas andmalas
son mucho mas grandes (del orden de los milimetros) que las de la cola normal,
por lo que éstas no son arrastradas por el viento solar, sino que se van quedando
a lo largo de la drbita del cometa debido a la inercia de las mismas. Ahora bien,
cuando el Sol, el cometa y la Tierra estan en las posiciones adecuadas es posible
ver a dicha cola facilmente (el hecho de que no siempre es posible verlas no
significa que no estén alli). Asi, debido al efecto de la perspectiva, parece
entonces que tal cola estéa dirigida hacia el Sol.

Las anticolas no son mas que un efecto visual causado por la geometria formada
por el sistema Sol-Tierra-cometa y se pueden observar cuando se cumplen las
siguientes condiciones: la Tierra esta muy cerca del plano orbital del cometa, el
angulo Sol-cometa-Tierra sea mayor de 90° el cometa desprenda particulas
grandes y que todo esto ocurra después del paso por el perihelio.

En resumen, un cometa consta de un nucleo, que es su parte esencial, una coma
o envoltura de polvo y gas que lo rodea y una o varias colas formadas por el gas y
los granos que se liberan del ndcleo por sublimacion de los hielos, fendmenos que
solo ocurren cuando el cometa se acerca lo suficiente al Sol. Se Puede mirar en la
Figura 4 las principales partes de un cometa.
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Figura 4. Esquema tipico de un cometa.
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Fuente: http://bang.lanl.gov/solarsys/comet.htm, mayo 1996.



3. DINAMICA DE LOS COMETAS

Mediante observaciones de la esfera celeste realizadas por antiguos astronomos
se evidencio la existencia de cuerpos celestes que, a diferencia de las estrellas
fijas, se desplazaban por el cielo formando extrafias trayectorias. Se tienen
registros histéricos*® de que filésofos y geémetras griegos intentaron describir el
movimiento de los planetas, la Luna y el Sol en términos de trayectorias circulares
con movimiento uniforme. Pero el asunto se complicé debido a que en aquellos
tiempos se creia que la Tierra era el centro del universo con todos los demas
cuerpos, incluido el Sol, girando alrededor de ella (modelo de Ptolomeo). No fue
sino hasta el afio de 1542 cuando el monje polaco Nicolas Copérnico publicé su
libro: “Sobre las Revoluciones de los Cuerpos Celestes” en el cual planteaba un
modelo Heliocéntrico, es decir, todos los planetas incluyendo la Tierra giran en
torno al Sol en Orbitas circulares; esta idea ya habia sido propuesta por el
astronomo griego Aristarco en el siglo IV AC. Sin embargo esta idea encontrd
oposicién por parte de la Iglesia Catélica. Johannes Kepler™® estaba convencido
de la validez de la teoria de Copérnico, con base en este modelo y con las
observaciones de los planetas realizadas por Tycho Brahe encontr6“” tres
relaciones geométricas que cumplian todos los planetas sin excepcion,
permitiendo explicar y calcular con suma precision el complicado movimiento
planetario y la posicion de los astros en el cielo. Ahora, se tendra en cuenta las
tres leyes de Kepler, para calcular la posicién del nucleo de un cometa en funcién
del tiempo.

15 PORTILLA BARBOSA, José Gregorio. Elementos de Astronomia de posicién. Observatorio
Astrondmico Nacional. Bogota: Universidad Nacional de Colombia. 2001. p. 208

@9 |bid. p. 209

@7 Ipid. p. 210
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3.1 LA ELIPSE

La elipse®® es el conjunto de puntos cuya suma de distancias a dos puntos
distintos prefijados (focos) es constante

PF + PF’ = constante (6)

La recta que pasa por los dos focos F y F’ y que corta a la elipse en dos puntos
llamados Vértices, es conocida como el Eje mayor, como se ilustra en la Figura 5.

Figura 5. La Elipse

Fuente: ADAPTADO DE LARSON, Roland E. HOSTETLER, Robert P. p. 784
La distancia del centro C a cualquiera de los veértices se conoce como semieje
mayor

CD=CD’ =DD'/2=a (7)
La distancia del centro de la elipse aE o0 a E’ se conoce como semieje menor

CE=CE =EE'/2=b (8)

8 | ARSON, Roland E. HOSTETLER, Robert P. Célculo y Geometria Analitica V. 2 Quinta
edicion: McGRAW-HILL. 1995. p. 784
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Para cualquier punto sobre la elipse se cumple que
L, + L, = constante 9)

Si se toma un punto en uno de los vértices se tiene
DF +DF'=(a-c)+(a+c)=2a (10)

Se puede por lo tanto asumir que la suma de las distancias entre cualquier punto
sobre la elipse y los dos focos debe ser 2a (el eje mayor)

Li+L,=2a (11)

Para los puntos E y E’ se tiene
a®?c??b? (12)

Ahora bien, para cualquier punto (x, y) de la elipse, la suma de las distancias entre
(x,y) y los focos (tomando el centro en el origen y el eje mayor ubicado sobre el
eje x)es

Ix2c?2y? 2:x?c?2y? 2 2a (13)

Con algo de algebra se llega a

21 (14)

y teniendo en cuenta la ecuacion (12) se obtiene la ecuacidon general de una elipse
en coordenadas cartesianas con centro en el origen y el eje mayor ubicado sobre
el eje x

2 y2
—?22_7?1 (15)
a’ b?

X

Para medir cuan distinta de un circulo es una elipse se utiliza el concepto de
excentricidad. La excentricidad se define como

e?c/a 0?e?1 e?0 circunferencia 0?c?a (16)

Para una elipse muy excéntrica los focos estan cerca a los vértices y el cociente
es aproximadamente 1. Reemplazando ¢ ? ea en la ecuacion (12) se tiene que
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b?aV1? e’ (17)

De acuerdo con la primera ley de Kepler, el Sol se encuentra en uno de los focos
de la orbita del cometa, entonces, se expresa la ecuacion de una elipse en
coordenadas cartesianas con respecto a uno de los focos F 0 F’' (Figura 6). En la
Figura 6 el punto P de la orbita més cercano al Sol se denomina Perihelio y el
punto A de esta orbita, se denomina Afelio. El eje mayor de la 6rbita AP es la linea
de Apsides y la recta que une al Sol con el nucleo del cometa se denomina radio
vector del cometa. La distancia entre el cometa y el Sol en el Afelio es

a, ?7a(l?e) (18)

Figura 6. Elipse con el Sol en uno de sus focos.

Fuente: Adaptado de KRISHNA S, K. S. p. 22.

y la distancia entre el Soly el cometa en el Perihelio es
a, ?7a(l?e (29)
Para expresar la ecuacion de una elipse en coordenadas cartesianas con respecto

a uno de los focos, se realiza una traslacion de coordenadas de C a F’ (Sol) sobre
el ejex. Se sabe que CF'? c ? ea por lo tanto la ecuacion (15) se transforma en

(x?ea)® ) y?
a—z?b_z 21 (20)

Sin embargo esta ecuacion no es muy utilizada en astronomia, por lo que es
necesario expresarla en coordenadas polares
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‘o a(l?¢e)

" 1? ecos? (21)

La ecuacion (21) es la ecuaciéon de una elipse en coordenadas polares con origen
en el foco F’ (Sol) y permite calcular la posicion del cometa en cualquier punto
sobre su orbita conocido el valor de ? . ? es llamada la Anomalia Verdadera

? =0 r?all?e)?a, (22)
?=180 r?a(ll?e?a, (23)

La distancia promedio existente entre el cometa y el Sol, llamada r., es el
Semieje Mayor

9
. 323,

?a (24)

Mmed

Sea
p?a(l?e’) (25)

Conocido como semi-latus, entonces la ecuacién (21) se transforma en

r ? L
1? ecos? (26)

22907 r?p. 9222707 r?p

3.2 CALCULO DE LA ANOMALIA VERDADERA

3.2.1 Relacion Geométrica entre las Anomalias. Se considera una elipse de
semieje mayor a inscrita en una circunferencia de radio a como se muestra en la
Figura 7. La elipse y la circunferencia tienen el mismo centro C. La distancia FG
esigual a

FG ?rcos? (27)
Ademas
FG?CG?CF

(28)
FG? a(cosE ?e)
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donde E es llamada Anomalia excéntrica. Remplazando las ecuaciones (21) y (28)
en la ecuacion (27) se tiene

?
1? ecosE

De (29) y teniendo en cuenta las identidades trigonométricas

,2? 2

1? cos? ? 2cos 252 (30)
2? 2

1? cos? ? 2sen2353 (31)

Figura 7. Relacion Geométrica entre las Anomalias

Fuente: Adaptado de POLLARD, Harry. p. 17
Es facil demostrar que:

27?7 2 1?e:. 2E?2
tan?—"?7? tan?—? (32)
222 \2?2e? 2297
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Conociendo el valor de la excentricidad e de la orbita del cometa, el valor de la

anomalia excéntrica E, se puede calcular la anomalia verdadera ? por medio de
la ecuacion (32).

3.3 EL PROBLEMA DE LOS DOS CUERPOS

Uno de los temas fundamentales de la mecanica celeste es el estudio del
movimiento de dos cuerpos, uno respecto al otro, regidos por las leyes de Newton.
Para tal proposito se consideran dos particulas de masas m; y m, completamente
aisladas de los demas cuerpos del universo. Se debe encontrar el estado dinamico
de ambas particulas con respecto a un sistema inercial dado, cuando la Unica
fuerza que actla entre ellas es la atraccion gravitacional.

En este problema solo se considera la fuerza de atraccion Newtoniana, lo que

significa que no existen fuerzas externas o si existen, son de magnitud tan
pequefia que se consideran insignificantes.

] Ll L

rorn?n (33)
L - -7 - -

I es el vector posicion de my, con respecto a my. Las fuerzas ejercidas entre las

masas m y m, son:

zu
m, ‘ltzz 2 2CMM g 5p9 (34)
r
d’r, , Gmm, 41, [y
MF?T'Z?G' (35)

Estas ecuaciones equivalen® a seis ecuaciones diferenciales de segundo orden,
que requieren doce constantes arbitrarias para su completa solucion. Ahora
sumando las ecuaciones (34) y (35) e integrando se llega a:

L LJ D
at at (36)

La ecuacion (36) representa la conservacion del momentum lineal de ambas
particulas. Una nueva integracion de la ecuacion (36) permite obtener

(19) DANBY, J. M. A. Fundamentals of Celestial Mechanics. 29, Edition Revised & Enlarged.
Richmond, Virginia, U. S. A. : Willman-Bell, Inc. 1992. p. 125.
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m,r,?mp, ? Gt 2C, (37)

J J
Donde C, yC, son dos vectores constantes que proveen las primeras seis
constantes de integracion.

Figura 8. Configuracién de dos masas en un sistema inercial.

Ya

XV

Utilizando la definicién del vector posicion del centro de masas en este sistema,
para representar la posicion de las particulas como si se tratara de un solo cuerpo

R(M ? m,) 2 myr, ? mr, (38)

Con esto se puede escribir la ecuacion (37) como

R»_Gt ,_ G
m?m, m?m,

(39)

Se puede decir que el centro de masas, se mueve con velocidad constante o
simplemente esta estéatico, con respecto al origen en O (sera el sistema de
referencia inercial). Hasta ahora, solo se sabe que el momentum lineal de las
particulas de masas m; y mp, se conserva y que el centro de masas se mueve en
linea recta con respecto al origen O del sistema de referencia inercial. Por lo tanto
se debe encontrar el movimiento de las particulas de masas my y m, ya no con

respecto al punto arbitrario O sino con respecto al centro de masas del sistema.
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De la Figura9 se deduce que

cC
-~

-C
N}

O

LI

2?0

puls
BN TS

?

Derivando dos veces con respecto al tiempo las ecuaciones
tiene

(] (] U
d’rR, d*?, , d’q
dt? "~ dt®?  dt?

[} L u
dZR? d??, 5 d’r,
dt®>  dt? dt?

De la ecuacion (39) se deduce

d’R

e

Entonces las ecuaciones (41.1) y (41.2) se transforman en

2; 2L|
d<?, 5 der,
dt?  dt?

25 2U
d<?, 5 d-,
dt®>  dt?

De esta misma Figura, también se puede ver que

[ [
2?7

=C
N

=
L

i)
? ?27?
f0, 00

ArC
N

[
N

=

pols
-~

e
N)

N
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(43.1)
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Como se toma el origen de coordenadas en el centro de masas entonces

(]

R?0 (45)
Con esto, las ecuaciones (44.3) y (44.4) se transforman en
2,71 (46.1)
2,71, (46.2)
Figura 9. Movimiento con respecto al centro de masas.
my
YA Centri de masas
mp
X
Fuente: Adaptado de GOLDSTEIN, Herbert. p. 72
y por definicion de vector posicion del centro de masas ecuacién (38), se tiene
m,r,?mr, ? 0 (47)
Finalmente las ecuaciones (46.1) y (46.2) se convierten en:
[ [
5 oM,
2,27 2,

(48.1)
m



0 0
2,220 (48.2)
m

Estas ecuaciones permiten encontrar cualquiera de los vectores posicidbn uno en
funcién del otro. De las ecuaciones (46.1), (46.2) y (27)

m,?, ? 2m?, (49)
Sumando en ambos lados de la ecuacion (49) el término ? m,?, se tiene

‘ a
F oo MMty (50.1)
m2

Ahora se suma el término m?, en ambos lados de la ecuacion (49) para obtener

‘ 2
fo M ? Mg (50.2)
m 2

Con las ecuaciones (34), (35), (50.1) y (50.2) se tiene

2’) 5
dl77G%;? 75 (51)
d?2, m 2,
e o')G,m?mz??a (52)

Se tienen aqui dos ecuaciones diferenciales vectoriales de segundo orden, que
representan seis ecuaciones diferenciales en términos de sus componentes. Si se
logra resolver alguna de ellas, ejemplo para '?2, la solucién para '?1 gueda
determinada por la ecuacién (49) y el movimiento de ambas particulas queda
completamente especificado con respecto al centro de masas.

Otra manera de resolver el problema de los dos cuerpos con solo tres ecuaciones
diferenciales es estudiar el movimiento de una de las particulas con respecto a la
otra, tomando el origen en cualquiera de las dos particulas. Los astronomos tratan
de encontrar el movimiento de un planeta con respecto al Sol, o el de un satélite
con respecto a su planeta y no con respecto a un punto arbitrario ubicado en el
espacio.
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Sumando las ecuaciones (34) y (35) se tiene

d2r r
F ? ?2GM = (53)
donde M ? my ? mp. Definiendo
GM ?? (54)
Se obtiene finalmente
PPl (55)
r3

Esta ecuacion diferencial vectorial de segundo orden describe el movimiento de
my, con respecto a un origen en my. La ecuacion equivale a tres ecuaciones

diferenciales también de segundo orden en sus componentes, que requiere de
seis constantes arbitrarias de integracién para su completa solucion. Encontrar,
analizar e interpretar esas seis constantes de integracion, es el fundamento central
para la solucién del problema de los dos cuerpos?.

3.3.1 Momentum Angular por Unidad de Masa. De la ecuacion (55) se tiene
?2r?2?2—=r?r?0 (56)

Al integrar la ecuacién (56) resulta el vector constante

0
LI (57)

3||—r

]

| es llamado momento angular por unidad de masa y es un vector perpendicular
[}

L ;. . .
al plano formado por r y E por tanto la uUnica forma de que | sea un invariante
para todo tiempo, es que el movimiento de m, con respecto a m; este contenido en

L

un plano formado por los vectores r y

9 DANBY, Op. cit., p. 127.
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Como el movimiento de m, con respecto a m;, sea cual sea debe estar contenido

en un plano, se estudia el movimiento utilizando solo dos coordenadas. Se
considera el sistema de coordenadas polares (r,?) para encontrar las constantes

de movimiento y asi poder resolver el problema. Es facil demostrar que la
ecuacion (55) en coordenadas polares tiene la forma

~ ?
(2 r P2)f 2 (202 2r 9)? 2 ?r'—zr‘ (58)

Comparando los términos de ambos lados de la ecuacion (58) se obtiene

?
7 r 212 ???f (59)
2r? 21320 (60)

Figura 10. Momento angular constante, el movimiento de nm, con respecto a m, esta
contenido en un plano.

=C

my
Trayectoria

Fuente: BOULET, Dan L. p. 87
Resolviendo la ecuacion (60) se obtiene la siguiente constante de integracion:
C, ?r*? (61)

. . ()
Para encontrar el valor de Ci, se considera la Figura 11. Donde r es el vector
posicién para un tiempo dado, después de un instante de tiempo ?tel vector r se

. LI L . . , = . L
hua mcLementado hasta r ? ?r . El diferencial de area ?A cubierto por r vy
r ? ?r de acuerdo con la interpretacion geométrica del producto vectorial es

a7



? 62
> (62)
Figura 11. Relacion area-tiempo
my
Al tomar el limite cuando ?ttiende a cero se tiene
A 0
9,1 (63)
dt 2
por lo tanto
C L
dA ? %I dt (64)

La expresion (64) es la forma matematica de la segunda ley de Kepler, el cuerpo
de masa mp barre un diferencial de area que es proporcional al diferencial de

tiempo; es decir el cuerpo barre areas iguales en tiempos iguales. Ahora se
calcula el area generada por el movimiento del cuerpo de masa m; al barrer un

cierto angulo d? , Figura 12. El diferencial de area dA es

2g7
ga? ¥ (65)
Comparando las ecuaciones (64) y (65) se deduce que
| 212 (66)

Teniendo en cuenta la ecuacion (61) se puede concluir que la constante de
L
integracion C, ? | . El vector | provee las tres primeras constantes necesarias para
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Figura 12. Relacién area-angulo

Fuente: Adaptado de la pagina en Internet:
http://www.geocities.com/lemagicien _2000/mathpage/cal corbesp/cal corbesp.htmi#t1

la solucion del problema de los dos cuerpos y es una cantidad que se conserva en
el movimiento.

3.3.2 Vector Laplace-Runge-Lenz. Ahora realizando el producto vectorial de los
[}
vectores Eﬂy | se obtiene

@J?F??:—Z(PE?%) (67)

Al considerar las siguientes expresiones

d L L
E(E?l)?@ﬂ (68)
202930 25 o (69)
dtor 2

la ecuacién (67) se transforma en

D (]
9321 22350 (70)
dt 2 ro

Cuya integral es inmediata, con lo cual resulta un vector constante que se define
asi
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U (-]
p2121 220 (71)
r

] .
p es conocido como el vector Laplace-Runge-Lenz®Y, este vector provee dos
[}

7 s L
constantes mas para la solucion del problema. Los vectores p y | son
ortogonales, por lo tanto

U L
pa ?0 (72)
Ahora
P 212221 (73)
entonces
12 . p
— ? —cos? ?1 (74)
?2r  ?

Despejando r de la ecuacion (74) se llega finalmente a

|2

re—2 (75)

1?7 —cos?
?

Comparando la ecuacion (75) con la ecuaciéon (21), siendo p el semilatus rectum
se mira que

e? (76.1)

2

57? a(l?e’)?p (76.2)

@) Tomado de la pagina en Internet;
http://scienceworld.wolfram.com/physics/Two-BodyProblem.html
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3.3.3 Conservacion de la Energia para el Problema de los Dos cuerpos. La
tltima constante de movimiento se obtiene mediante el siguiente analisis

Horopdl 2820 77)
como r ? 0 se debe cumplir que
202/ 212 20 (78)

Teniendo en cuenta la ecuacién (66) y usando la condicién anterior, la ecuacion
(58) se transforma en

12,2
H?—?2-=20 (79)
r r

Con las siguientes identidades:
"
— 22272 [ (80.1)
?

d?122,__I?
a3’ 7" (80.2)

d2?2._7

282575, ¢ 80.3
dtor 2 r? (803)

la ecuacion (79) se transforma en:

d f E?@o—g? 0 (81)

Definiendo la energia orbital como la suma de la energia cinética y la energia
potencial gravitacional

E?LmiaoM? (82)
2 r

51



donde mes la masa reducida®® del sistema, definida por

m? MM (83)
m?m,
se encuentra que
d 29
—E”o0 (84)
dt

Por lo tanto E se conserva y es la dltima constante de movimiento necesaria para
resolver el problema de los dos cuerpos.

3.4 ECUACION DE ORBITA

Se debe resolver ahora la ecuacion (59), para lo cual se multiplica por 2t y se
tiene en cuenta la ecuacion (66) expresada en términos de |.

dr d?r _ _dr |2 ? dr
2———?2———7?772—— 85
dt dt? dt r® r? dt (85)

Considerando las identidades (80.1), (80.2), (80.3) e integrando con respecto al
tiempo se obtiene la solucion

< 12 27
3‘;t_r? 2L 22750, (86)
200 ? r r

C, es una constante de integracion. Con el cambio de variable

—? 5?72 (87)

la ecuacion (86) se expresa en términos de la variable angular T

(%2 GOLDSTEIN, Herbert. Mecanica Clasica. Universidad de Harvard. Segunda edicion espafiola.
1972. p. 73.
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d?2_ 12 , 21 27
— =272 ]Q?—?-7 (88)
d?2 r? 2r 192
siendo
Q? ’>—’>2C (89)

Ahora realizando el siguiente cambio de variable

27 '>_9 '> (90.1)
ar |12
iool 57 ")d_? (90.2)

d?2 r7? d?

la ecuacion (88) se transforma en

?
d 222 (91)

/Qz??z

integrando la ecuacion (91) se obtiene la siguiente solucién
? 2 Qcos(? ??) (92)

Donde ? es una nueva constante de integracion. Finalmente reemplazando los
valores de Q y ? dados por las ecuaciones (89) y (90.1) se llega a

r?

(93)

[
?
1?\/1? 2|7C cog(? ?7?)

Esta ecuacion del tipo r ?r(?)se conoce como ecuacion de Orbita y es la

generalizacion de la primera ley de Kepler, se debe recordar que el movimiento de
My con respecto a m; no solo describe orbitas elipticas, puede también efectuar
orbitas parabdlicas e hiperbdlicas. Si se conoce los valores de las constantes |, C;
y ? se puede conocer cualquiera de las posibles trayectorias. La ecuacion (93)

representa la ecuacion generalizada de una cénica en coordenadas polares.
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Ahora, la ecuacién (21) es la ecuacion de una elipse en coordenadas polares con
origen en uno de los focos, comparandola con la ecuacion (93) se encuentra que

2

% ?2a(1?e’)?p (94.1)
5> [1,21%C,

e? 17— (94.2)

220 (94.3)

De la ecuacion (94.2) es facil deducir que para una trayectoria eliptica

l)
C,? 72— (95)
2a

Para continuar con el estudio de las trayectorias se debe recordar las propiedades
geomeétricas de la pardbola y la hipérbola.

3.5 LA PARABOLA

La parabola®® es el conjunto de los puntos en un plano equidistante de un punto
fijo llamado foco y una linea recta fija llamada directriz. En otras palabras, para
una parabola se cumple que (Figura 13):

PF = PR (96)

g es la menor distancia existente entre el foco y la trayectoria, conocida como
distancia pericéntrica. Ahora

FS=ST (97)
entonces

FT =2q (98.1)

23) LEITHOLD, Louis. Céalculo con Geometria Analitica. 2", University de Southern California. p. 44
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Figura 13. Orbita Parabdlica

A A
_\Y
X P R
y
FV/ T S T X
«— q
_/

El foco F se encuentra en el origen de coordenadas, por lo tanto la ecuacién de la
directriz es

X =2q (98.2)
Las coordenadas del punto P son (x,y), las de R son (2q,y), la distancia
PR =2q-x (99)
Ahora por la definicién de parabola se tiene que
PF2 = PR? (100)

Con lo cual y utilizando las ecuaciones de transformacion entre coordenadas
cartesianas y polares se llega finalmente a

T (101)
1? cos?

Esta es la ecuacion de una parabola en coordenadas polares con el origen en uno
de los focos. Comparando esta ecuacion con la ecuacion (93) se deduce que

| 2

]
5?24 (102.1)
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(102.2)

220
(102.3)

C,?0

3.6 LA HIPERBOLA
Una Hipérbola es el lugar de los puntos tales que la diferencia de distancias hasta

dos puntos fijos llamados focos es constante.
PF - PF’ =2a (103)
Figura 14. Orbita Hiperbdlica.
Y
—1_P
r /
2 c !
Fl o X
ae/ ___ °
a

Para obtener la ecuacion de una Hipérbola en coordenadas polares se realizan los

mismos paso utilizados para la orbita Eliptica.
29
P G PP (104)
17? ecos(?)
Comparando la ecuacién (104) con la ecuacién (93) se obtiene
|2
(105.1)

—? 20
5 a(e*?)
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[ 2%C
e?./1? ?22 (105.2)

2 20 (105.3)

2
C, 2~ (105.4)
a

Ahora se necesita identificar fisicamente la constante C,, para ello se utiliza la
ecuacién (66) en términos de ? y de esta manera expresar la ecuacién (86) como

+* 2 F 29
303 5123972 527 5 00, (106)
20t ? 2dt 2 r

El lado izquierdo de esta ecuacion corresponde al cuadrado de la velocidad en
coordenadas polares, con lo cual se llega a

?
C,? %? - (107)

Multiplicando ambos lados de la ecuacion (107) por la masa reducida m se obtiene

c,2E (108)
m

Un resultado interesante es analizar el valor de la energia para cada una de las
trayectorias, si reemplazamos la ecuacion (95) en la ecuacion (108) se obtiene

para orbitas elipticas

Gmm,
2a

E??

(109)

De igual manera encontramos que para orbitas parabdlicas e hiperbdlicas se tiene
respectivamente

E?0 (110)
E? Gr:l—amz (111)
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3.7 ECUACION VIS-VIVA

La velocidad de un cuerpo celeste (planeta, satélite o cometa) en cualquier punto
de su orbita, se puede obtener como consecuencia de la conservacion de la
energia. Si se reemplaza la ecuacion (95) en la ecuacién (107) es facil mirar que
para una orbita eliptica se cumple que

22 1?
[P2V222 -2 112
333 (112)

Esta expresion es de gran utilidad en Mecénica Celeste y se conoce como
ecuacion Vis-Viva. Siendo e la excentricidad de la orbita eliptica, se puede calcular

las velocidades en los puntos de apsides, perihelio y afelio

» ~ ?27A?e?

V2o 113.1

T ( )
?271?e?

V2o, : 113.2

e Ty ( )

De igual manera para una orbita parabdlica ( E ? 0) e hiperbdlica, se tiene

R
veo 22 (114)
r

Vgo,)?Z 1?2

? gr—’?gg (115)

Ahora, para Orbitas elipticas, existe una relacion entre el semieje mayor a y el
periodo T empleado por el cuerpo de masa m, en completar una revolucion

alrededor de m,. Se integra la expresion matematica de la segunda ley de Kepler
dada por la ecuacion (64), desde un area cero (t ? 0) hasta que el cuerpo cubra el
area total de la elipse A lo cual se consigue al completar un periodo T

A?2ab? %T (116)

Reemplazando las ecuaciones (17) y (94.1) en la ecuacion (116) da
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42233
?

T?? (117)

Esta es la forma matematica de la tercera ley de Kepler, el cuadrado del periodo
de revolucién es proporcional al cubo del semieje mayor. Esta ecuacion se puede
expresar utilizando el concepto de movimiento medio. Se conoce como
movimiento medio a la expresion

n?2?/T (118)
en unidades de radianes / dia. Reemplazando el valor de T se tiene

? ? n‘a’ (119)
Haciendo referencia nuevamente a la Figura 7, se mira que la abscisade P y P’

es
X'? X ? acoskE (120)

La ordenada de P’ es
y'? asenE (121)

Reemplazando la abscisa de P en la ecuacion (15) inmediatamente se encuentra
la ordenada de P

y ? bsenE (122)
entonces el radio vector r se puede expresar como
r ?a(l?ecosE) (123)

La ecuacion (21) permite encontrar el radio vector r en términos de la anomalia
verdadera ? . Se necesita entonces una relacion que exprese el radio vector r en
funciéndel tiempo t. Reemplazando el valor de C; encontrado para una trayectoria
eliptica en la ecuacion (86) se llega a

) 2
207 ,22,1%,

s : 124
20t r  r? (124)

I;
a

Teniendo en cuenta las ecuaciones (76.2) y (119) la ecuacién (124) se transforma
en
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rdr ? na+/a%?®?(r ?a)’dt (125)
De la ecuacion (123) se puede obtener

r ?a? ?eacosk (126.1)

dr ? easenkE dE (126.2)

Por lo tanto la ecuacion la ecuacion (125) se convierte en

ndt ? (1? ecosk) dE (127)

Integrando la ecuacion (127) para el paso por el perihelio donde E?0, t?t, y
para un valor de E dado en un tiempo t, se obtiene

n(t?t,) ? E?esenE (128)

La ecuacion (128) es la ecuacion de Kepler, que es una de las expresiones
famosas de la astronomia dindmica. Esta puede escribirse en la forma

M ? E?esenE (129)
Donde M es la anomalia media definida por
M ?n(t?t,) (130)

La ecuacion (66) permite calcular la anomalia verdadera ? en funcion del tiempo
t; recordando que para los distintos tipos de orbitas que pueden seguir los
cometas, los valores de | y r son diferentes. Cuando un cometa de largo periodo,
procedente de la nube de Oort entra en el sistema solar, se caracteriza porque sus
orbitas muy excéntricas (e ? 1); con lo cual es dificil determinar con gran exactitud,
el periodo 6 el semieje mayor a de la orbita. Por lo tanto es importante comprender
la dindmica de una orbita parabdlica, trayectoria que parece seguir el cometa en
este caso. Hay que recordar que para Orbitas parabdlicas la excentricidad es igual
a la unidad. La ecuacion en coordenadas polares y el momentum angular por
unidad de masa para una parabola, estan dadas por las ecuaciones (101) y
(102.1); reemplazando estas ecuaciones en la ecuacion (66) se obtiene

27

W27 2
—-at ? sec” ?—2d? (131)
q 227

que al integrar entre los limites
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t?t, cuando ? ?0

y cualquier tiempo t, el cual tiene un valor correspondiente para ?, se llega

finalmente a
327 2 279 2
tan”?—??3tan 2-??3 . [— (t?t,) (132)
227 227 2q

t, es la constante final de integracion, es el tiempo en el que ocurre el maximo
acercamiento del cometa con respecto al Sol, 6sea el paso por el perihelio.

De la ecuacion de una parabola en coordenadas polares, ecuacion (101), se tiene

29 ?r(1?cos?) (133)

derivando con respecto al tiempo y reemplazando la ecuacion (102.1) se llega a

rr ?.42qt ? (134)
NP
Si
rr
D?— 1
7 (135)
entonces
5
D ?./29 tan'E (136)

El parametro D es conocido como anomalia excéntrica parabdlica. Sustituyendo la
ecuacion (136) en la ecuacién (132) se obtiene finalmente la siguiente expresién

3
J2(t?t)?gD? % (137)

La ecuaciéon anterior, es una ecuacion de tercer grado que posee una sola raiz
real y dos raices imaginarias, por lo cual es de gran ayuda en los célculos
astronémicos. La relacién (137) se conoce como ecuacion de Barker y es la forma
parabolica de las ecuaciones de Kepler.
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Para una orbita hiperbdlica el procedimiento es practicamente similar al realizado
en el caso de la trayectoria eliptica; con lo cual es facil llegar a

r ?a(ecoshF ?1) (138)

F es una variable que se encuentra de la solucion de la ecuacion trascendental

[?
esenhF ? F ? ? (t?t,) (139)

la anterior es la ecuacién de Kepler para una orbita hiperbdlica; F juega un papel
similar a la variable E de la trayectoria eliptica. Para relacionar la anomalia
verdadera ? con F se utiliza la siguiente expresion

222 [e?1_ 2F?
tan—5? 1/—tanh 55 (140)
2292 \e?1 229

En la Tabla 2 se encuentran algunos de los parametros caracteristicos de las
oOrbitas elipticas, parabdlicas e hiperbdlicas.

Tabla 2. Parametros principales para orbitas elipticas, parabdlicas e hiperbdlicas.

Tipo de Momentum
oeri a Posicion angular por || Energia orbital Velocidad
unidad de masa
- al?¢e) Gmm 2nns 2 12
Eliptica Jfr ? ———= | 2.2 E?? 2llv??2?2 ~2?=
g 1? ecos? P 2a gr_ a%
. 2q 2 27
Parabdlica jjr ? ———— | 2./2? E?0 V2oLt
1? ecos? g ‘ r
. - a(e’ ?1) Gmm 2 2,172
Hiperbolicall r 27 —————~ ?2.? ? E? 2 lve22 2=
P 1? ecos? ! a(e’ 71 2a gr_ a%

3.8 ELEMENTOS ORBITALES

Generalmente los objetos en el espacio se especifican con respecto al plano de la
ecliptica o al sistema de coordenadas ecuatoriales. En el primero, la érbita de la
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Tierra alrededor del Sol, es decir, el plano de la ecliptica es el sistema de
referencia, mientras que en el segundo es el plano ecuatorial terrestre. La posicion
de un objeto celeste se determina por la longitud y la latitud en el plano de la
ecliptica y por la ascension recta ? y la declinacién ? en el sistema ecuatorial. La
ascension recta es medida desde el punto Vernales 0 equinoccio de primavera,
gue es uno de los puntos donde el plano de la ecliptica corta el ecuador celeste.
La declinacion es la distancia angular de norte a sur del ecuador celeste. La
longitud ecliptica ? es el angulo medido a partir del punto Vernal en direccion
contraria a las manecillas del reloj y la latitud ecliptica 3 es el angulo medido sobre
la semicircunferencia que pasa por los polos eclipticos y el astro en cuestion,
comienza a medirse desde la ecliptica hasta el astro correspondiente. La
transformacion entre los dos sistemas de coordenadas mencionados se realiza
teniendo en cuenta las siguientes ecuaciones trigonométricas.

De ecuatoriales a eclipticas

? ??tan? sen?
tan? 2 sen? cos an? sen (141)
cos?

sen? ? sen? cos? ? cos? sen? sen? (142)
de eclipticas a ecuatoriales

sen? cos? ? tan? sen?
tan? ? (143)
cos?

sen? ? sen? cos? ? cos? sen? sen? (144)
donde e conocido como oblicuidad de la ecliptica es el angulo que se forma entre
los planos ecuatorial y ecliptico. La posicion de un cometa en el espacio
generalmente se especifica en el sistema de coordenadas eclipticas. Para definir
completamente una Orbita en el espacio se requieren 5 parametros, conocidos
como elementos orbitales (Figura 15). Estos son:

? a semieje mayor.

? e excentricidad.

? 1. angulo entre el plano orbital y el plano de la ecliptica.

? O: longitud del nodo ascendente. Este es el angulo medido desde el punto

Vernale a lo largo del plano de la ecliptica hasta el punto de interseccién
del plano orbital con el plano de la ecliptica.
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? ?: longitud al perihelio, es el dngulo medido desde el nodo ascendente
hasta el perihelio.

Figura 15. Pardmetros orbitales requeridos para especificar una oOrbita

3
z
Eje mayor
Plano de la ecliptica
Sl ! >y
?
O
i
Plano Orbital
Nodo Ascendente
X 'Hacia el Punto vernal

Fuente: KRISHNA S, K. S. p. 23.

Los dos primeros parametros especifican el tamafio y la forma de la 6érbita,
mientras que los otro tres definen la orientacion de la 6rbita con respecto al plano
de la ecliptica. El sexto elemento es el parametro del tiempo que define la posicion
del cuerpo en su 6rbita en cualquier instante. Se toma el tiempo de paso por el
perihelio to. Este da un tiempo de referencia para poder situar el cuerpo en su
orbita. Por consiguiente, las cantidades a, e, tp y lbs angulos i, ?, O definen la

posicion del cuerpo y su 6rbita completamente en cualquier tiempo dado.
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4. COLAS COMETARIAS

En el presente capitulo se desarrolla el objetivo principal de este trabajo, se realiza
un estudio de los dos tipos de colas mas importantes presentes en los cometas, el
cual servirq de base en la elaboracion de un modelo que permite reproducir las
colas cometarias.

Existen dos tipos de colas cometarias, cola de plasma (tipo 1), cola de polvo (tipo
II) y en cualquier cometa en particular pueden estar presentes uno o ambos tipos.
La unica similitud para ambos tipos es que, el centro o eje de la cola esta en el
plano orbital del cometa.

4.1 COLA DE POLVO

Las colas de polvo (tipo Il) son més cortas (~ 10’ Km) y mas anchas que las colas
de plasma, son curvadas y se retrasan entre el radio vector extendido del Sol y la
trayectoria orbital del cometa. Raramente muestran detalle estructural. Debido a la
luz del Sol reflejada por las colas de polvo se observa un espectro continuo,
reafirmando el concepto de que estan compuestas por pequefias particulas de
"polvo”. Bessel en 1830 sugirid que estas particulas son repelidas hacia la cola por
la presion de radiacion solar, la fuerza de radiacion es en magnitud
aproximadamente igual a la gravedad solar. Bredikhin refind el concepto cerca de
1900, ideas que se formularon firmemente por Finson y Probstein en los afios
1950. Por lo tanto las particulas de polvo emitidas por el nacleo estan sujetas a
dos fuerzas opuestas. La presién de radiacion solar que actia sobre las particulas
de polvo intenta alejarlas del Sol, mientras la fuerza de gravedad solar las atrae.

Puesto que la fuerza de presion de radiacién se dirige radialmente al exterior y
varia como r’?(r es la distancia desde el Sol), como lo hace la gravedad solar, se
puede restar la fuerza de radiacion de la fuerza de gravedad y considerar que las
particulas estan sujetas a un pequefio campo gravitacional "eficaz". Este hecho
permite el uso de la mecénica orbital de Kepler para determinar el movimiento de
las particulas. La fuerza de presion de radiacion es a menudo medida por la razén
de la fuerza de radiacion a la de la gravedad, definida por la cantidad

(1?27)? Fraa (145)

grav
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La fuerza de radiacién es proporcional a la intensidad solar multiplicada por el area
transversal de la particula, mientras la fuerza de gravedad es proporcional a la
masa de la particula. Se asume que las particulas del polvo son esféricas, de

densidad de masa ?, de diametro d y que la naturaleza de la luz dispersada es
independiente del tamafio de la particula, entonces

I:rad ? 4 ; ?;4?Sr2 3 (1461)
M, 2?2 ?2d°2

Fow ? 30 02 (146.2)
r- - 6 5

Aqui Eg, es la radiacién solar total media (3.93 x 10%° W), ¢ es la velocidad de luz,
G la constante gravitacional universal y M, la masa solar. La cantidad Q, es el

factor de eficiencia de dispersion de la presion de radiacion; si las particulas son
comparables en tamafo con la longitud de onda, Q, se toma como constante del
orden de la unidad. El valor exacto de Q, depende de la naturaleza del medio de
dispersién, es decir, si es un dieléctrico o un medio absorbente. Para un
dieléctrico, Q, puede ser tan bajo como ; a 3, mientras para un medio
absorbente, para los tamafios de las particulas y longitudes de onda de interés,
Q, =~ 1-2.Elfactor Q, puede expresarse como:

Qyr ? Quos ?Qua (1?2 2087 ?) (146.3)

Donde ? es el angulo de dispersion; Q,. Yy Q.. son los factores de eficiencia
para la absorcién y dispersion.

Bajo las suposiciones dadas y reemplazando los valores de las constantes
conocidas la ecuacion (145) se convierte en

(1??)2C(?,d)" (147)
donde
3Q E g
C?—F5 21197210% 148
8? cGM, Qu cm? (148)
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Asi la presion de radiacion es mas importante para las particulas mas pequefias.

Esta fuerza repulsiva tiene un efecto despreciable sobre el movimiento del nicleo
del cometa.

4.1.1 Coordenadas Cometocéntricas. Para describir la forma de las colas
cometarias, es conveniente usar un nuevo sistema de coordenadas conocido
como sistema de coordenadas cometocéntricas (?,?) (Figura 16).

Figura 16. Sistema de coordenadas Cometocéntricas (?,7?) .

Colade polvo

observada
Orbita

Perihelio X

Fuente: Adaptado de FINSON, Michael L. and PROBSTEIN, Roland F. p. 330.

? El origen de este sistema se mueve con el ndcleo a lo largo de la 6rbita del
cometa.

? Las coordenadas ? y ? estan en el plano orbital del cometa.
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? El eje ? tiene como origen al Sol y se extiende a lo largo del radio vector a
través del nucleo del cometa.

? El eje ? es perpendicular a ?, esta en direccion opuesta a la trayectoria del

cometa a lo largo de su Orbita, por lo tanto su movimiento estara en la
coordenada negativa de ? .

? La tercera coordenada ? mide la distancia desde el plano orbital y es
perpendicular a dicho plano.

La posicion de una particula en la cola es calculada en el sistema de coordenadas
cometocéntricas (?,?)y luego convertida al sistema heliocéntrico (X,Y). En la

Figura 16, r (t) y ? (t) son las coordenadas polares heliocéntricas del nucleo del
cometay r,(t) y ?,(t) son las de la particula de polvo. El angulo ? se toma cero

en el perihelio de la orbita del cometa y aumenta en la direccidon del movimiento
del cometa. De la geometria de la Figura 16, la posiciébn deseada de la particula
de polvo relativa al nucleo del cometa en el tiempo de observacion t, es

? 21, (t.) oS 1?2 (t.)?? o (t.) 2 r (t,) (149.1)
2 2r,(t.)sSn 2 (t.)?? (t)" (149.2)

4.1.2 Syndynames y Synchrones. Para comprender la formacion de las colas de
polvo es conveniente usar el concepto de Syndyname (o Syndyne) y Synchrone,
los cuales fueron introducidos por Bredikhin. La naturaleza de la orbita de las
particulas de polvo es dada por el valor de (1??). Existen dos casos de interés
gue deben ser considerados. Primeramente, se asume que particulas del mismo
tamafio (Fisicamente esto significa que las particulas de polvo tienen valores
similares de (1?7?) y por lo tanto estan sujetas a la misma fuerza repulsiva) son
emitidas continuamente desde el nucleo con velocidad relativa cero, en tiempos
iniciales ? diferentes a lo largo de la 6rbita del cometa. Debido a la naturaleza

repulsiva de la presibn de radiacion, estas Orbitas seran generalmente
hiperbdlicas. El lugar en el plano (?,?) de las posiciones de estas trayectorias en

el tiempo de observacion t.es llamado un Syndyname o Syndyne, denotando asi

las particulas eyectadas desde el nacleo con velocidad relativa cero en diferentes
tiempos y sujetas a la misma fuerza repulsiva. Se debe sefalar que d tiempo
inicial ? es cero en el nucleo (? ?? ?0)y aumenta a medida que la distancia

desde el nucleo crece a lo largo del lugar.

En el otro caso se considera que todas las particulas de polvo son emitidas desde
el ndcleo al mismo tiempo, ? = constante y (1?7?) tiene un amplio rango de
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valores, como en el caso de una explosion. Este segundo tipo de lugar en el plano
(?,?) esllamado un Synchrone.

La suposicion de que las particulas de polvo tienen el mismo tamafio no es muy
realista, las trayectorias de las particulas de polvo estan relacionadas con sus
tamafios como puede verse de la ecuacion (147). Las particulas de tamafio mas
pequefias deberian haberse movido mas rapido comparadas con aquellas
particulas de tamafios mas grandes. En una situacion real, generalmente la
velocidad inicial de las particulas de polvo no es cero, el nicleo emite particulas
de polvo uniformemente en todas las direcciones con una velocidad Vv, la cola
resultante se centrard sobre el Syndyne para el cual la velocidad de emision
relativa al nacleo es cero y el ancho de la cola para cualquier seccién transversal
serd 2v.?. A una distancia dada del nucleo, ? puede determinarse de la mecéanica

orbital si (1?7 ?) es conocido y asi v. puede calcularse, tipicamente v.~1Km s 1

4.1.3 Parametros Funcionales Nty g(?,d). Considerando solo aquellos

cometas que presentan colas del tipo Il, lamados cometas de polvo puro, en los
cuales estan involucradas unicamente las fuerzas de gravedad solar y presion de
radiacion. Se asume que las particulas de polvo (esféricas, de diametro d y
densidad ?,) se emiten desde el nucleo del cometa de una manera esencialmente

continta en el tiempo y con una amplia distribucion de tamafios de particulas, de
modo que:

(1?22)? (?,d)" (150)

donde el coeficiente de proporcionalidad es independiente del tamafio de la
particula. La frecuencia con que se emiten las particulas de polvo (de todos los

~ 7 7 r r ’
tamafos) desde el nucleo se denotara por I@p :t:, en particulas por segundo. Se

asume en el modelo que la distribucién de tamafios de particulas es constante a lo
largo de la orbita del cometa, excepto posiblemente durante un evento inusual
semejante a una explosion repentina. Es conveniente expresar la distribucion de
tamafios de particulas en términos del producto (?,d), el cual, se expresa en

términos del diametro de la particula d si ? es constante. Se representa esta

distribucion de tamafios de particulas por medio de la funcion de distribucién
g(?,d) d(?,d), definida como la fraccion de particulas para las cuales (?d)

esta en el rango (?,d) a (?,d) + d(?,d). Esta distribucion se normaliza a la
unidad por medio de la relacion

fo)? g(?,d)d(?,d) 21 (151)
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Las cantidades N,y g(?,d)son consideradas como pardmetros funcionales

gue se determinan por la comparacion de calculos hechos en el modelo con las
observaciones. Ahora, es necesario conocer las velocidades con que salen las
particulas de polvo del nucleo. Para comprender este proceso de emision se
asume que las particulas de polvo salen de la superficie del nacleo sin velocidad
relativa y luego son aceleradas como resultado de la interaccion “drag” con el gas
gue se expande en la cabeza del cometa (EI modelo para el célculo de la
velocidad de las particulas de polvo est4 basado en la aproximacion a la situacion
de un fluido constante). Se ha encontrado que del resultado de la interaccion las
particulas alcanzan una velocidad final a una pequefa distancia desde el nucleo
(aproximadamente 20 radios del nucleo) comparada con los diametros tipicos de
la cabeza. Asi las velocidades de emisién desde el nucleo para los célculos del
presente modelo corresponden realmente a las velocidades finales alcanzadas por
las particulas de polvo. Recientes estudios demuestran que el ndcleo esté rotando
con un periodo del orden de 10% s, el cual es pequefio comparado con el tiempo
empleado por los cometas en cambiar de posicion orbital (? 10°s), por lo tanto se

asume que el nacleo es calentado simétricamente y el proceso de expansion del
gas es esféricamente simétrico, lo que concuerda con las observaciones. También
se asume que la temperatura del gas y del polvo en la superficie del nucleo es
igual y se omiten las colisiones entre particulas de polvo en la region de la cabeza.
Ningun efecto de reacciones quimicas o de calentamiento adicional fue
considerado en la region del flujo debido a la radiacién solar. Como se sefal6
anteriormente se ha encontrado que la velocidad final de las particulas de polvo se
alcanza después de 20 radios del nucleo (20 - 100 Km), funcionalmente, esta

velocidad final, aqui denotada por v, se expresa en la forma

—_29(M,?) (152.1)
(C,T)’
donde

m
M ? 2 (152.2)

mg

122, dryC,T)’

2723 — (152.3)

g

-1 . . -1
m, en (g s™), es la frecuencia del flujo de masa de polvoy m, en (g s™) la del gas.
Por consiguiente M representa la razon de masa de polvo-gas. Aqui R, es el
radio del nucleo del cometa, T es la temperatura inicial del gasy C, (cm? s °oC)
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el calor especifico a presion constante. Los resultados expresados por la ecuacion
(152.1) se muestran en la Figura 17, que indica la velocidad de las particulas de
polvo en funcion de ?, esta cantidad es adimensional.

Figura 17. Velocidad de las particulas de polvo emitidas desde la region interna de la
cabeza del Cometa.

[ ol

._,,_____"?;?5“*\

——
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Fuente: Adaptado de FINSON, Michael L. and PROBSTEIN, Roland F. p. 339.

En términos de los parametros del presente problema, v, se puede escribir como
Vi 2V, (2,d, Ny, m ) (153)

donde T y R,son conocidos. Basandose en estos resultados, se supone que las
particulas de polvo salen del ndcleo de manera simétricamente esférica cuyas
velocidades son dadas por los resultados mostrados en la Figura 17. También se
puede mantener la proporcion del flujo de masa del gas m,, como una variable.

Este valor puede obtenerse comparando los calculos tedricos con las
observaciones.

4.1.4 Distribucion de densidad de particulas de polvo en la Cola tipo Il de un
Cometa. Utilizando el modelo presentado en la seccién anterior, se formulan
ahora las ecuaciones adecuadas para calcular la distribucién de densidad de polvo
en la cola tipo Il presente en los cometas. Como se menciond, el modelo asume
gue la cola de polvo de un cometa es en cualquier momento una acumulaciéon de
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particulas con una amplia gama de tamafios, emitidas desde el nucleo en un
amplio rango de tiempos ¥,

Existen dos formas convenientes de calcular la densidad en lacola:

? Obtener la densidad para la cola compuesta de un tamafo de particula (de
la cual el syndyname para el valor correspondiente de (1??) sera el eje) y

luego integrar las colas como esta, sobre todos los valores de (1?7?),0 10

que es igual sobre de todos los tamafios de las particulas; este
procedimiento es conocido como aproximacion Syndyname.

? Obtener la densidad para la cola compuesta de todas las particulas
emitidas al mismo tiempo (un synchrone sera el eje) y luego integrar las
colas de este tipo sobre todos los valores de ?. Esta es la aproximacion
Synchrone. Estas dos aproximaciones dan el mismo resultado.

Para propdésitos ilustrativos, &£ muestra el procedimiento para el primer método,
primeramente se deduce la distribucion del numero de densidad para un
syndyname Unico en la cola. Realmente, interesa la integral del niumero de
densidad a lo largo de la linea de visién desde la Tierra. Esta integral se conoce
como Densidad de Superficie. Debido a que los espesores Opticos en las colas de
polvo son pequeiios, la densidad de superficie es proporcional a la intensidad luz,
una cantidad que puede determinarse de las observaciones y compararse con la
densidad de superficie predicha tedricamente. Se oonsidera que el cometa es
observado en el tiempo de interés t., medido desde el paso por el perihelio para el

cual el tiempo se toma como ero. Para un Syndyname individual de la cola
correspondiente a un valor particular de (1??), las particulas se emiten en el

tiempo
t?2t.?7? (154)

Aqui ? es cero en el origen del Syndyname y aumenta a lo largo del eje de la cola;
segun el modelo descrito en la seccion anterior, las particulas se emiten
simétricamente desde el ndcleo con una velocidad V., la cual se expresa

funcionalmente por la ecuacion (153) y se da especificamente por las curvas de la
Figura 17.

@9 FINSON, Michael L. and PROBSTEIN, Roland F. A theory of dust comet. I. Model and
equations. Massachussets Institute and Technology. p. 340.
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Se asume que los parametros funcionales que determinan esta velocidad, es
decir, la distribucion del tamafio de particulas g(?,d), la frecuencia de emision de

polvo I@p (t) y la frecuencia de emision de gas de la cabeza m,(t), son conocidas
o por lo menos han sido seleccionados.

De la ecuacion (147) se tiene que ? d ? (1??)™, por lo tanto, de las ecuaciones
(153) y (154) se puede escribir que

V.2V (122,7t) (155)

Se asume que el tiempo de observacion t, esta fijo, con lo cual se conoce un

parametro del problema. En consecuencia, el nimero de particulas emitidas en el
tiempo ? a ??d? con tamafios en el rango (?,d) a (?,d)? d(?,d) esta dado por

N, () d? g(?,d) d(?,d) (156)

Ahora la cantidad de luz dispersada es proporcional al area transversal o
(’?pd)2 para un ? dado. Ademas, para facilidad de los calculos es conveniente

considerar (1?7?) en lugar de (?,d) como una variable independiente. Por lo
tanto se introduce la funcion de distribucion de peso

f(122) d(12?) ? (2,d)* 9(,d) d(?,d) (157)

Esta nueva funcion de distribucién cumple la condicién de normalizacion

fDS f(127?) d(122)?1 (158.1)
entonces
2 d)?q(? 2
£(122) d(1??) 2 a8 9Cad) d(?,0) (158.2)
2 (?,0)°9(?2,d) d(?,d)
Con ayuda de la ecuacion (147) la anterior expresion se transforma en
21 (0 4 500
(122)2 22 (29 9(%d) (158.3)

2 (24d)*9(?,d) d(?,d)

Con lo cual el niumero de particulas emitidas en el tiempo ? a ? ? d? en el rango
(1??) a(1??)?d(1??) se puede expresar como
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N (1) d? f(1?2?) d(1??) (159)

Para calcular f (1? ?) se compara los resultados calculados con las intensidades

de luz observadas y luego se encuentra la distribucién de tamafio de particulas
con ayuda de las diferentes suposiciones consideradas.

Después de la emision, este grupo de particulas es repelido hasta la cola por la
presion de radiacion, formando simultaneamente una céscara esférica delgada
que se expande con velocidad v, expresada por la ecuacion (155). Para el tiempo

de observacion t_, este grupo de particulas forma una cascara esférica de radio
v,(1?7?,?;t)?, centrada en el punto sobre el lugar del syndyname para el valor
particular de ?. La cola syndyname esta compuesta de muchas cascaras

esféricas, para todos los posibles valores de ? desde 0 hasta ?. Los puntos
sobre este lugar son denotados por (?.,,?c) (con el subindice "CM "que denota

el centro de masa de los grupos de particulas emitidos en los varios tiempos
t.??) y se calculan usando la mecanica orbital de Kepler; en el Apéndice A se

dan los detalles para calcular la posicién relativa al nucleo del Cometa, en el
tiempo de observacion t., de una particula de polvo que se liberara desde el

nucleo del cometa con velocidad relativa cero en el tiempo t.?? y sobre la que

actla un campo gravitatorio efectivo. Como la velocidad de emision relativa se
toma cero, la orbita de la particula esta dentro del plano orbital del cometa. Debido
al tamano del nacleo del cometa no existe efecto sobre su oOrbita como resultado
de la presion de radiacion. Se considera conocida la 6rbita del nacleo del cometa,
por lo tanto, puede encontrarse la posicion y la velocidad del nucleo en cualquiera
tiempo deseado a lo largo de la orbita (Ver Tabla 2). La posicion y velocidad del
nucleo en el tiempo de emision t,?? sirve como condicion inicial para la orbita de
la particula, correspondiente al valor de ? con un valor escogido de (1??). Para

especificar la orbita de la particula bajo el campo gravitatorio efectivo, se
determinan cuatro constantes con ayuda de las condiciones iniciales, tomadas en
el tiempo de emision desde el nucleo del cometa. Dos constantes, el semieje
mayor y la excentricidad, definen la forma y el tamafio de la 6rbita. Como el
perihelio de las dos 6rbitas no esta alineado, el angulo entre el perihelio se toma
como la tercera constante. En general, el cometa y la particula no alcanzan
simultdneamente su respectivo perihelio, por lo tanto esta diferencia de tiempo es

la cuarta constante. Conociendo, la oOrbita de la particula que se emitio en t.?7?,
se puede encontrar su posicion en el tiempo posterior t.. Esta posicion, relativa a
la posicion del nucleo en este mismo tiempo t., determina la posicion resultante
sobre el eje del syndyne. El eje puede representarse en la forma paramétrica

2au ? %2 122,21) . 24, 22w 122,2;1) (160)
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En el Apéndice A se dan los detalles de la determinacién de la ecuacién (160). Es
claro que las particulas siguen 6rbitas bien definidas en el plano orbital del
cometa, sin embargo lo que realmente ve un observador sobre la superficie de la
Tierra, es la proyeccion de estas trayectorias en el plano del Cielo o plano
Fotogréfico. El plano del Cielo o plano Fotografico es el plano que contiene al
nacleo del cometa y es normal a la linea que une el nucleo y la Tierra. Este plano
corresponde a las placas fotograficas y se desea que los puntos en la cola del
cometa se proyecten en este plano. Se definen dos coordenadas en este plano;
M y N, el eje M representa la direccion radial aparente, es la proyeccion del eje
? en este plano. El eje N se define perpendicular al eje M y es escogido para que

los puntos sobre el eje ?? tengan valores positivos de N . La geometria y los
detalles de la proyeccién de cualquier punto (?,?) sobre el plano (M,N), se dan
en el Apéndice B. Proyectando el syndyname (?.,,?.) €n el plano fotografico,

puede representarse la apariencia resultante del eje de la cola en la forma
parameétrica

Moy ?2Mgy 122.2t),  Ngy ? Ny (12 2,23t.) (161)

La distancia entre un punto tipico sobre el eje de la cola (?.,,?) Y €l plano

Fotogréfico es generalmente pequefia comparada con la distancia Tierra-Cometa.
Por lo tanto, con poca pérdida en precision, se puede asumir que las cascaras
esféricas estan centradas en el punto (M, ,Ng,) en el plano fotografico, en lugar

del punto (?,,?cy) Sobre el plano orbital del cometa. Ahora, se busca determinar

la densidad de superficie modificada (modificada por que es proporcional a la
intensidad de luz) integrando la densidad a lo largo de la linea de vision sobre
estas cascaras esféricas.

Un ejemplo para una céscara de radio v;? se muestra en la Figura 18, con la linea
de vision a una distancia z,desde el centro. El numero de particulas en esta

cascara es dado por la ecuacion (159), de modo que el numero de particulas por
unidad de area de la superficie de la cascara se obtiene dividiendo este valor por
el area de la superficie 4? (v,?)?. La densidad de superficie modificada vista por el

observador es entonces

2r@p f(1?2?2)d?d(1??) dA
4? (v?)° dA,

(162)

d Ay dA,son los diferenciales de areas mostradas en la Figura 18 vy el factor 2

indica las dos intersecciones de la linea de vision con la esfera. De la geometria
de la Figura 18, se tiene
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2 M

dA 3. 7
—2?dn? ?21°? 2 163
dA :7? v'223 (163)
Con lo cual la densidad de superficie modificada para tal esfera es
N, f@1?2?)d?d1??
o F(1727) (1727?) (164)

22 (v.2)? A2 2,2 /v 2)*

Figura 18. Esfera de radio v,?

Lineade

o
N

Sefialando, que este resultado es valido s6lo para z,?Vv.? , sin ninguna
contribucion a la densidad de superficie por parte de z, ? v.?. Ahora se integra la

expresion (164) sobre todas las esferas con valores diferentes de ? para una linea
de vision dada.

f(122)d(12?) 3 N, d?

165
2? w2 A2, w2 Y e

?, y?,s0n los valores para los cuales z,?Vv?. La Figura 19, muestra el eje
(Mqu»Ngy) para un valor especifico de (1??), con un punto de interés (M,,N,)
dado en el plano (M,N) vy localizado a una distancia normal vy del eje del
syndyname. La linea de visiébn es normal al plano (M,N) y lo intersecta en el

punto (M,,N,), el cual esta a una distancia z, del centro de la esfera.

A fin de simplificar los limites de integracién y la integral expresada por la ecuacion
(165), se introduce la siguiente aproximaciéon, basada en el hecho de que a lo
largo del eje de cola del cometa, la velocidad de las particulas relativa al nicleo es
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del orden de 5 - 20 Km s, mientras la velocidad v, con la cual son emitidas las
particulas desde la regi6n interna de la cabeza, es del orden de 0.5 Km s*. Esta
aproximacion, conocida como aproximacion Hipersénica, facilita mucho los
calculos con pérdida despreciable en precision, aunque no sea necesaria 0
fundamental para la teoria. La condicién Hipersoénica puede expresarse como

LYY (166)

d?

Figura 19. Eje (M, ,Ng,) de un syndyname para un valor especifico de (1?7?) enel
plano (M,N).

M ‘ /

Mgy, (12 2,2;t), Ng, (122 2;t.)

Fuente: Adaptado de FINSON, Michael L. and PROBSTEIN, Roland F. p. 343.

Aqui dx/d? es la frecuencia de cambio de longitud a lo largo del eje de un

syndyname dado con respecto a ? (ver la Figura 19). Esta derivada puede
calcularse de los resultados de la mecéanica orbital, expresada en la forma
funcional por las ecuaciones (161). Como x representa la longitud a lo largo del
eje del syndyne, para el cual (1? ?) es constante, entonces

S w0
K r199,1)2 AMaw? 53 MNow 25 (167)
& D7 55 m a4

Con d? ? dx/ (dx/d?), la integral de la ecuacion (165) puede escribirse como
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f(l??)d(l’??),)xz N, dx

168
27 “ w2 @ya) A2 2,2 /v, 2) " e

La condicion Hipersonica expresada por la ecuaciéon (166) implica que dx/d?, es
tan grande que las varias esferas tienen esencialmente el mismo valor de ?. Esto,
permite tratar a I@p, v.? y dx/d? (todas las cuales son funciones de ?) como

constantes sobre el rango de integracion. Con ayuda de la aproximacion
Hipersodnica, la ecuacion (168) se convierte en

N, f(1?2?)d(1??) dx
22(y2)(aYd?) & Qy22 2577

(169)

De la Figura 19 se tiene que z2?x2?y?, en el limite de la esfera (v?)?? z,", con lo
cual los limites de integraciéon son

2

x,? (v?)22y2 (170.1)

r r
x, 2?2 ()Y 2y (170.2)
La integralde la expresion (169) se reduce a

N, f(1?2?)d(1??) 4 dx
22 (v ?)(dy/d?) & Qu2)z2 y2 2x2 7

(171)

El valor de la integral anterior es simplemente ?, de modo que la densidad de
superficie modificada para un syndyname individual de la cola es

21

K122, tc)g (172)

f)
297 ?2?2)2v?
N, f(1??)d(1" .)32\/,. -
El resultado anterior tiene una interpretacion fisica simple, el producto
I‘@p(tc?’?) f(1? ?) da el numero de particulas en cualquier punto (peso por su
capacidad para dispersar la luz), mientras 2v? y dx/d? dan la dilatacién en las

direcciones lateral y longitudinal, respectivamente. La solucion de la expresién
(172) para un syndyname individual, da una densidad de superficie modificada
constante a través de la cola; se debe sefialar que esta ecuacion solo se aplica a
puntos que realmente estan dentro de la cola. El ancho de la cola es 2v? y la
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densidad de superficie es cero para puntos cuya distancia normal desde el eje sea
mayor que Vv.?.

Para obtener la densidad de superficie modificado total, para un punto dado
(M,,N,) dentro de la cola del cometa, se integra los diferentes syndynames de la

cola para todos los valores de (1?7?):

’?l

D? 9 )bN f(1??) g2v'7_('> 1?72, t)3 d(1?7?) (173)

(12 ?)

(1??),y (1??), son los valores limites de (1??) para los cuales el punto dado
esta dentro de los syndynames individuales de la cola.

El procedimiento para derivar las ecuaciones para una cola synchrone
(Aproximacion synchrone), es completamente analogo al dado anteriormente, con
los papeles de (1?7?) y ? invertidos. Para este caso, la condicion Hipersénica se

expresa como

2 27 Y2
dx 32')MCM 7 52 Moy 9?) o W2

d(1??) 32(122)3 "2@22)55  (122?)

(174)

Agqui se toma el cambio relativo de (1?7?) con pequefias distancias v?. La
densidad de superficie modificada total D, para un punto dado se da por

’71

o )') d? (175)

2 ?
D’??a@pf(l??)gwi?m(l?.,., .

?. Y ?, son los valores limites de ? para los cuales el punto de interés esta dentro
de los synchrones individuales en la cola.

Tres parametros funcionales cometarios estan incluidos en la ecuacién (173) o en
la ecuacion (175), I@p(t), f(1??) y v(1??,?;t.). El primer paso es entonces
determinar estas tres funciones igualando la intensidad de luz calculada y
observada. Se puede distinguir una segunda fase, donde la informacién adicional

puede obtenerse introduciendo suposiciones con respecto a la dispersion de la luz
y la densidad de las particulas de polvo. También (1??) puede relacionarse al

producto (?,d) por medio de la ecuacion (147), asumiendo un valor para la
constante Q,.. Una eleccion adicional de ? (asumiéndola uniforme sobre todas
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las particulas del polvo) produce el diametro d de la particula. Asi f(1??) puede
relacionarse con g(?,d) usando la ecuacion (158.3), qué a su vez podria
expresarse luego en términos solo de d. Ahora puede encontrarse, el nivel
absoluto de I‘Qp(t) gué en la primera fase era indeterminado. Nuevamente es
necesario relacionar (1??) con d y asumir un valor para el albedo del material
de polvo (El albedo de las particulas de polvo no es muy conocido, los valores
mas probables estan entre 0,05 y 0.5. Por supuesto, al multiplicar IQp(t) por la
masa de la particula de polvo ? ? d3/6, se obtiene la frecuencia de produccion de
masa de polvo m, . En la tercera fase, se determina la frecuencia de produccion de
masa de gas de la cabeza a través de la Figura 17, con v, expresada en términos
de (?,d) y t. A estas alturas, deben asumirse valores para el radio del nucleo R,,
la temperatura del nucleo T y el calor especifico del gas de la cabeza C,.
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4.2 COLA DEIONES

El otro tipo de colas cometarias, es la cola de iones, la cual proporciona un lugar
anico y natural para el estudio de varios procesos del plasma. La formacién de la
cola de plasma o cola tipo |, se debe basicamente a la interaccion del viento solar
con el plasma cometario. A continuacion se discutiran algunos aspectos que
influyen en la desconexion de este tipo de cola y algunas caracteristicas
observadas en ella.

4.2.1 EI Viento Solar. Como muchos de los descubrimientos que se realizan a
menudo, la existencia del viento solar fue predicha tedricamente antes de tener la
tecnologia necesaria, para disefiar naves espaciales e instrumentos capaces de
identificarlo en el espacio interplanetario. El descubrimiento de que el medio
interplanetario esta constantemente atravesado por el viento solar, asi como la
gran variedad de fendmenos que en él ocurre dio origen a una nueva disciplina de
estudio, conocida como fisica del medio interplanetario. El primero en sugerir que
el Sol pudiera emitir un flujo continuo, fue el aleman Ludwing Biermann en 1951, al
notar que las colas cometarias siempre apuntan en direccidén contraria al Sol en su
movimiento orbital, tanto cuando se aproximan como cuando se alejan de él.
Biermann demostré que la presidon de la luz solar no puede causar las repentinas
aceleraciones y deflexiones observadas en la cola conformada por particulas
cargadas eléctricamente 6 iones; sugiere entonces que un flujo continuo de
electrones y protones provenientes del Sol si podria explicar este comportamiento.

En aquel entonces se asumia que hacia las capas exteriores del Sol, la presion y
densidad del gas disminuian hasta llegar a cero y que el calentamiento se debia a
la conduccién de calor desde el interior. En este modelo el gas de la corona solar
en la cual se registran temperaturas de 10° °C (1.8 x 10° °K ) esta en reposo. Solo
hasta 1958, Eugene N. Parker de la Universidad de Chicago, sugirio que una
corona estatica y extendida no puede existir sin una presion externa que la esté
confinando. Como la presion interestelar es muy pequefia y la fuerza de gravedad
solar no es capaz de retenerla; la corona solar debe expandirse continuamente a
muy alta velocidad, hacia el medio interplanetario. A esta atmdsfera solar en
expansion se le conoce como viento solar. Los resultados de Parker no fueron
bien recibidos y muchos cientificos preferian la imagen de una corona solar
estatica; pero en 1959 la sonda espacial Soviética Lunik 3, mediante el analisis de
datos recogidos por sus instrumentos, confirma la existencia del flujo de iones
provenientes del Sol.

El viento solar al igual que los gases tiene propiedades de un flujo, pero a
diferencia de estos ultimos, su enorme conductividad eléctrica hace que sean
también muy sensibles a campos electromagnéticos. Gracias a las mediciones
hechas por los instrumentos de las naves espaciales, se sabe que la velocidad del
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viento solar en el medio interplanetario es practicamente radial con respecto al Sol
y oscila entre 400 y 800 Km s, El viento solar es un fluido muy tenue en el medio
interplanetario, a una distancia de 1 U.A. del Sol su densidad apenas alcanza en
promedio, del orden de 10 protones por cm®. Este flujo que se encuentra
eléctricamente neutro, se expande esféricamente y se extiende mas halla de la
orbita del dltimo planeta del sistema solar. Se habla entonces, de la existencia de
una regién donde la expansion térmica del viento solar ya es contenida por la
presion del viento interestelar. No se sabe con certeza donde se encuentra dicha
frontera, pero algunos modelos indican que se encuentra a una distancia de 100
U.A. desde el Sol. La region ocupada por este plasma se llama heliosfera; la
sonda espacial Voyager 2 sigue operando y ya ha abandonado el sistema solar
tratando de encontrar la heliopausa, es decir, la frontera con el viento interestelar.
La Tabla 3 indica los valores tipicos de cantidades observadas cerca de la érbita
de la Tierra.

Tabla 3. Valores de cantidades observadas del viento solar cerca de la orbita de la Tierra.

I Valor Promedio Valor Maximo

Densidad de
iones 6 40 cm?®
electrones

Velocidad del 400 Km s 800 Km s’
viento solar
Temperatura de
los electrones 2 x 10° °K 8 x 10° °K
los iones (T;
Campo 5x 10° Gauss [ 20 x 10° Gauss
magnético

Fuente: COWLING T. G. The Solar Wind.

Cuando el viento solar comienza a fluir acarrea consigo al campo magnético de la
region del Sol de donde surgié, hacia el espacio interplanetario; este campo
magnético solar que conlleva el viento solar se le conoce como Campo Magnético
Interplanetario.

4.2.2. Modelo de Parker para el viento solar. El movimiento de un fluido normal
se describe por las ecuaciones de la Hidrodindmica, las cuales representan las
leyes de conservacion de la mecéanica. La conservacion de la materia se describe
por la ecuacion de continuidad
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» 00 00
S ?VR?222% 20 (176)

L
donde ? es la densidad y Vla velocidad del fluido. La conservacion del
momentum se describe por

0
p?F (177)

LJ

F representa una fuerza por unidad de volumen arbitraria y p la presion. La

principal suposicion del modelo de Parker es que el flujo es continuo (constante),
esféricamente simétrico e isotérmico, entonces las ecuaciones anteriores se
transforman en

2 A?2V) 20 (178)
2MR)2222 2729 (179)
p??RT (180)
T2T, (181)

LJ
La velocidad de viento solar solo varia radialmente V ?vfi y la aceleracion

gravitacional obedece la ley del inverso del cuadrado radial g ??G M?/rz.
Utilizando coordenadas esféricas la ecuacion (178) se transforma en

1d(r*?2v) 20

182
r’ dr (182)
y la componente radial de la ecuacion (179) es
?
2y 5,00, 7CM, (183)
dr dr r?

Utilizando la definicién de la velocidad del sonido para la corona solar ¢ ? p/?, la
ley de de los gases se expresar como

p??2c? (184.1)
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%’)CZE

p 1842
d Cadr ( )

Con lo cual la ecuacién (183) toma la forma

v onls
dr 2.dr r?

dv c? a? .G ’ (185)

Con ayuda de la ecuacion (182) se llega finalmente a

v , 2¢]

2dr r

r)

=(r?r) (186)

< |mON

'\)%}\J

donde r, ? GM, /2¢2. r,es importante porque r, ? r y v ? c, son puntos criticos de
la ecuacion (186). Si la velocidad del plasma alcanza la velocidad del sonido,
entonces el radio debe ser igual a r, o el gradiente de la velocidad se hace infinito;
otra forma de expresar esto es que si r,?r entonces dv/dr ?0 6 v?c,.
Integrando la ecuacion (186) se obtiene

2
2v?d  2v7 2r 2 4353
3—3 ?In3—3 ?4In3-3?24727?C (187)
2Cs? 2Cs ? Puep 207

donde C es una constante de integracion; la solucion para diferentes valores de
C se muestran en la Figura 20. Es facil observar de esta Figura que la solucién |
no es fisicamente aceptable, no es posible para el viento solar abandonar la
superficie solar con una velocidad por debajo de la velocidad del sonido, alcanzar
un radio maximo a muy poca distancia y retornar al Sol con una velocidad
supersonica. La solucion Il no es fisicamente aceptable puesto que nunca
comienza en la superficie solar. La solucién Il predice flujos supersénicos en la
base de la corona que nunca han sido observados, por lo tanto esta solucion
también debe despreciarse. Los dos tipos de soluciones que son fisicamente
razonables son la IV y la V. La solucién V es un caso Unico donde el plasma
abandona la superficie solar con una velocidad particular y pasa a través del punto
criticoen r, ?r y v?c,. Para estos valores especificos, de la ecuacion (187) se

encuentra que C? ?3. La solucién IV siempre permanece por debajo de la
velocidad del sonido y se conoce como solucion “brisa solar”. EI comportamiento
de la solucion V para valores grandes de r , se puede obtener facilmente.
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Figura 20. Velocidad del viento solar v, como funcién del radio r , para diferentes valores

de C.
3I— IIIIIIIII —
2_ —
v/c, | i
I— —
':'_I ||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||_
0 1 2 3
r/r,

Fuente: Adaptado de la pagina en Internet
http://farside.ph.utexas.edu/teaching/plasma/lectures/node66.htmi

De la Figura 20 se tiene que v??c,, asi

aproximadamente

asi que

2v 7 202
3—3 ?4In3-3
?Cs? ?Mc?

? 2r 2?
v? 2CS dng—g’?
2 WP

Y2

[+

la ecuacion (187) es

(188.1)

(188.2)

Segun la ecuacion (182) se encuentra que cuando r tiende a infinito, ? tiende a
cero y como consecuencia de la ecuaciéon (184.1) p también tiende a cero. Por lo
tanto para grandes distancias, la presion se iguala con la baja presion del medio
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interestelar. EI comportamiento de la solucién IV para grandes valores de r es
bien diferente. De la Figura 20 se mira que V tiende a cero cuando r tiende a
infinito, asi la ecuacion (187) toma la forma

2y 7 2 2
?In3—3 ? 4In3—3 (189.1)
2C o] )
con lo cual
P
vV ?C, ’) 2 (189.2)

2r 7
Reemplazando la ecuacion (189.2) en la ecuacion (182) se tiene

cte
c.r?

S C

27 (190)

Como ? tiende a un valor constante cuando r tiende a infinito, asi mismo lo hara

la presion; por lo tanto esta presion con un valor finito no puede igualarse con la
baja presion del medio interestelar. Claramente la solucién IV no seré fisicamente
aceptable; se concluye asi que el modelo Parker para el viento solar esta dado por
la solucién V de la ecuaciéon (187). Esta solucion predice que la corona solar se
expande radialmente con velocidades subsénicas que se incrementan hasta un
punto critico (punto sonico), en el cual alcanza la velocidad del sonido y luego es
acelerada gradualmente hasta alcanzar velocidades supersénicas mientras la
presion y la densidad del gas decrecen.

Ya se mencion6 que para r.?r y v?c, la constante C? ?3, por lo tanto la
ecuacion (187) se puede expresar como

2V 130 3V + 202
3— 3 INn3—3 2 4In% 39 71') (191)
A2 A T Ac 4 Arh or T2

)

4.2.3. Principales iones cometarios. En la Tabla 4 se encuentran los iones que
han sido observados en los cometas. De estos quiza CO*, CO,", H.O" y N," son
los mas importantes. Estos tienen emisiones en el rango del espectro visible y
cerca al ultravioleta, por lo tanto es posible observarlos desde la Tierra. A causa
de su carga eléctrica los iones son fuertemente acoplados al flujo del viento solar
circundante, el cual los arrastra luego en direccién antisolar para formar la cola de
iones. Esto hace muy dificil determinar la frecuencia de produccion de iones. Las
observaciones muestran que CO" es el ion cometario mas abundante.
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Tabla 4. lones observados en los cometas.

C’, OH', CO", CH',.CN’
N, ",H,0", CO,",CO3"
H,0", Ca’, H,S", HCS"

lones

Fuente: adaptado de COMETS IN SPACE AGE, WHIPPLE Fred. L. p. 10

4.2.4. Desconexion de la Cola de iones. Como ya se discutié anteriormente el
viento solar arrastra consigo el campo magnético solar hacia el espacio
interplanetario, a una velocidad promedio de 400 Km s™. Ahora se necesita saber
gue sucede con cada i6n del plasma cometario al interactuar con el viento solar,
para ello se realiza el siguiente analisis.

En ausencia de campo eléctrico la ecuacion de movimiento para un i6n se
representa mediante la fuerza de Lorentz

dV LV (192)
dt o
[}
donde mes la masa de uno de los iones, V la velocidad de un ién, g la carga
eléctrica, B el campo eléctrico y ¢ la velocidad de la luz en el vacio. Por

L ~
comodidad se toma el campo magnético de la forma B ? Bk, B esta dado en
Gauss, con lo cual se encuentra

V. 29y B (193.1)
a c
dv q
m—2 229y B (193.2)
at c
Ny 50 (193.3)
dt

Las ecuaciones (193.1) y (193.2) se pueden expresar como

ddztvx 2 2wV, (194.1)
ddzt\iy 2202V, (194.2)
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donde w? qB/mc, la solucién de las ecuaciones (194.1) y (194 .2) es
i wt
V,,?V, € (195)

aqui V, es una constante que denota la velocidad en el plano perpendicular a B.
Con ayuda de la ecuacion (193.2) se encuentra

V, ?V, senwt (196.1)
V, ?V, coswt (196.2)
V,? 2VZ 2 V7 (196.3)

Integrando nuevamente las ecuaciones (196.1) y (196.2) se tiene

X()? X,? \icosvvt (197.1)
W
V,
Y(t) ?Y, ? —senwt (197.2)
w
Z(t)?Z,?V,t (197.3)

- = . -
V, es la velocidad en el plano paralela a B. El desplazamiento en Z es lineal en

el tiempo, por lo tanto se debe analizar el desplazamiento en las direcciones X y
Y. Tomando X, ?Y, ?0, el radio de giro de la particula ionizada cuyo eje es la

direccién de B y su rapidez angular w, es entonces

o Yo (198)
W

r es conocido como radio de Larmor y el angulo de la trayectoria de la particula
con el campo magnético se conoce como angulo de inclinacién

Vv,
? 2 tan™ = (199)
I

entonces los iones cometarios describen trayectorias helicoidales alrededor de las
lineas de campo magnético (Figura 21)
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Figura 21. Trayectoria de un ién en un campo magnético uniforme

NN
¥ i ¥ B
—t—t—>
.

Fuente: OTTO, Antonius. p. 46

A medida que el viento solar recibe iones cometarios, se produce un aumento de
su masa, lo que genera una desaceleracion conservando asi su momentum o
cantidad de movimiento. Por otra parte, como el campo magnético y el plasma
estan unidos se afirma que el campo magnético esta congelado en el plasma,

teorema de Alfvén. Asi si J es el vector densidad de corriente y H la intensidad
del campo magnético se tiene

22H?J (200.1)
223720 (200.2)
0_d_ o
?22E??2uL (200.3)
2
2 7H 20 (200.4)
J??2(E?uV?B) (200.5)
B?uH (200.6)

donde ? es la conductividad del plasma, u es la permeabilidad magnet|ca la
ecuacion (200.5) es la ley de Ohm generalizada, aqui el término V?B es el
campo eléctrico del Lnowmlento, originado por el desplazamiento del plasma en el
campo magnético B. Para la ecuacion (200.1) se considera que el campo es
lentamente variable, lo que significa que la corriente de desplazamiento ?D/?t es

despreciable en comparacion a 3 Remplazando E de la ecuacion (200.5) en la
ecuacion (200.3) se llega a
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L

0 0 d 0 0O
Mo, ??7?2V?H? 1 ??J (201)
2 ?u
Ahora utilizando la siguiente expresion
ojogogoﬁo'g(%?ﬁ)o 2|-|U'>'>52|-u| (202)
se llega finalmente a
1 0 0 O 0
ﬂ?’??V’?H?L?ZH (203)
2 ?u

En el medio interplanetario la resistencia R es muy pequefia (tiende a cero), por lo
tanto ? se hace infinito, con lo cual se llega a

f,.Hu 0 O
7 ?2(V?H) (204)

Esta ecuacidn expresa que el material conductor del plasma conlleva en su
movimiento a las lineas de campo, el campo magnético sigue congelado en el
plasma. Gracias a esto se produce la desconexion de la cola idnica del cometa, la
cual continla su trayectoria acoplada al viento solar y a su antiguo campo
magnético. Para estudiar como se modifica el campo magnético al producirse un
desplazamiento en el interior de la cola cometaria desconectada, se tiene en
cuenta la siguiente relacion

LJ (B |

22V2H2V(? H)?H(? M) 2(H?)V?2 (V2 ) H (205)

Utilizando las condiciones dadas por las ecuaciones (200.4) y (178) la ecuacion
(204) se transforma finalmente en

N
RS

0020 000
3 VR 2 (H2 WV (206)
: ?

NN
N

Integrando la anterior ecuacion se podra conocer la evolucion temporal del campo
magneético congelado en lacola de plasma desconectada (la cual se aleja del Sol).

4.2.5. Aberracion Dinamica. Mas soporte para la hipétesis del viento solar

proviene del estudio de la orientacion de la cola de iones de los cometas. Los ejes
de la cola de iones se encuentran retrasados unos pocos grados con respecto al
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radio vector. El retraso es debido al efecto resultante de la velocidad del viento
solar y la velocidad del cometa. Esto se conoce como aberracién dinamica.

La Flgura 22 muestras la geometria de la cola del cometa en el plano fotogréfico;
aqui r, f y ?Vv denotan respectivamente, el radio vector, el vector a lo largo del

eje de Ia cola y el vector de la velocidad negativa del cometa.

Figura 22. Geometria de la cola de iones proyectada sobre el plano fotogréfico.

Fuente: KRISHNA, S. K. S p. 205

El dato de observacion es el angulo de posicién ? del eje de la cola sobre el plano
fotografico. Para interpretar la orientacion de la cola de iones, es conveniente usar
el plano orbital del cometa como marco de referencia. Conociendo las diferentes
cantidades que se muestran en la Figura 22, la orientacion de la cola en el plano
orbital del cometa puede calcularse (Figura 23), suponiendo que tal cola también
esta en el mismo plano. La ecuacion béasica usada para la interpretacion de la
aberracion dinamica observada es dada por

f2W?V (207)

donde w es la velocidad del viento solar; fisicamente la anterior ecuacién dice que
la direccion de la cola es la direccion del viento solar vista por un observador que
se encuentra enel cometa. El &ngulo de aberracién ? es el angulo de la cola con
respecto al radio vector y para un cometa que se encuentra cerca del ecuador
solar se da por
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vsen? ? w, cosi
w, ? vcos?

tan? ? (208)

donde i es la inclinaciéon de la orbita del cometa con respecto al plano del ecuador
solar y ? es el angulo entre el radio vector y la direccion de v, w es la

componente radial de la velocidad del viento solar y w, la componente tangencial,
el termino w cosi es aproximadamente la componente de la velocidad del viento
solar en el plano orbital del cometa y es perpendicular al radio vector r .

Figura 23. Geometria de la cola de iones proyectada sobre el plano orbital del cometa.

v Hacia el Sol

Todas las cantidades de la ecuacidn (208) anterior son conocidas excepto w, y
w, . Por lo general el valor de w, es muy pequefio, por lo tanto el valor de w,
puede calcularse facilmente de la Ecuacion (208). Si w, tiene un valor apreciable,

se debe mostrar el angulo de aberracion para los cometas directos (D) y
retrogrados (R). EI método anterior se ha aplicado a cerca de 60 cometas para
aproximadamente 1600 observaciones. Los angulos de aberracion promedios
resultantes para los cometas directos y retrogrados son

(?),23.7°
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(?) 2 ?5.5°
Si se asumen que w, y w, tienen el mismo valor para los dos casos y usando los
valores para los otros parametros requeridos, los valores promedios resultantes

para w, y w, son

{(w,)?450?11 Kms™

(w,)?84?13 Kms™

93



5. DISENO DEL SOFTWARE

Para elaborar el programa computacional denominado “SIMULACION DE LAS
COLAS COMETARIAS”, se ha utilizado el lenguaje de programacion Visual Basic
version 6.0, el cual cumple con todas las normas y acuerdos legales existentes
para el uso de cualquier software en las instituciones educativas. Se decidié
utilizar este tipo de lenguaje por su facil compresién y manejo, proporciona gran
precisidon en los calculos numéricos y es un lenguaje que esta orientado a objetos.

5.1 MODELO MATEMATICO

La observacion del flujo de materia en el nucleo del cometa Halley en 1835, junto
con el desarrollo de la cola del cometa, sirvid de pauta para el disefio de la teoria
de Bessel sobre la forma de los cometas. Segun Bessel las particulas salen del
nucleo del cometa (preferiblemente en direccién al Sol) con una velocidad V y
bajo un angulo ? , Figura 24.

Figura 24. Angulo ? bajo el cual salen las particulas desde el ntcleo del cometa con una
velocidad V .

Orbita del cometa

Hacia & Sol

Para la observacion de un cometa se tiene en cuenta el total de particulas que
salen del nuclko en un intervalo de tiempo y en diferentes direcciones, limitandose
a las regiones proximas de la cabeza y al comienzo de la cola del cometa, este
intervalo de tiempo es del orden de horas y para la cola, el mismo, crece a dias.
Bessel trata la cola como una formacion plana, que se encuentra sobre el plano
orbital del cometa.
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El elemento principal de la teoria de Bessel, es la representacion analitica de las
coordenadas cometocéntricas (?,?), para cualquier particula en un tiempo t, este
sistema de coordenadas ya se discutid en la seccién 4.1.1. La posicién de una
particula en la cola del cometa se describe por las coordenadas ? y ? en el

sistema cometocentrico y por Xy yen el sistema Heliocéntrico. De la geometria
de la Figura 16 se puede encontrar la expresion que relaciona los dos sistemas
coordenados

r?22?2xx?yy?r? (209.1)
r??2yxi?xy. (209.2)

Donde x y y representan las coordenadas heliocéntricas del nucleo del cometa.
Las transformaciones inversas respectivas son

rx:? x??y??rx (210.1)
ry:?2y??2x??ry (210.2)

Las coordenadas heliocéntricas X' y y: de la particula se desarrollaron por
Bessel® alrededor del intervalo de tiempo ?

x22 372 22 2 dz’,f’)z? daf?f... (211.1)
dt > 2 dt® 6

2 2 3 3
2., W22, &7

. . 211.2
dt a2 2 dt® 6 ( )

y?? y@?

X5 ¥ Yy indican la posicion de la particula en el tiempo t ??. Los cocientes
diferenciales d"x,/dt",d"y, /dt" resultan de las ecuaciones de movimiento para la

particula y el nucleo. Vale la pena aclarar que para el nucleo el valor de ? dado
por la ecuacion (54), es igual a la unidad, es decir, se considera la masa solar

igual a uno; mientras que para las particulas se asume una masa hipotética,
denotada por 7.

(25) FLUGGE, S. HANDBUCH DER PHYSIK. Band LIl. Astrophysik lll: Das Sonnensystem.
Springer-Verlag. Berlin Goéttingen Heidelberg. 1959. p. 497.
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Con lo anterior las ecuaciones diferenciales para el ndcleo y la particula son
respectivamente

X y
%27 225 (212.1)
? X 2y
X7 22 ViR A (212.2)
rp rp

El anterior desarrollo conduce a

?7? 272 21?7 ? 2
? ?2?V cos? ’?’?'??'L—’?szen') @?;??%'3' qesen
@r r @2 @ r ﬁ
2 273
PVer 30w Ve ST (213.1)
2r3 r4f_) P2 _36
\/6792 27177 59 3po
? ?Vsen? ’??Vcos? ? 5 2 p2Vsen? 5-22P3
32 40 Jp 2% 149
6 esen? 7?3
?Vcos? —— 45— 1a
r3 26 ( )

€, p Y ? son respectivamente la excentricidad, el parametro orbital y la anomalia

verdadera de la orbita del Cometa al tiempo t. Las ecuaciones (213) permiten
determinar la posicion de una particula relativa al nacleo, cuando las condiciones y
el parametro 7 se conocen. Si las observaciones permiten determinar el

movimiento de las particulas en la cola, estas ecuaciones conducen entonces a
calcular ? . En el método usado por Bessel se utilizan formulas complicadas, aqui

no se tendra en cuenta dicho procedimiento. Realmente lo mas importante es la
correcta interpretacion fisica mas no la formulacion matematica.

5.1.1 Ecuacion de un Syndyname. Para eliminar el tiempo ? de las ecuaciones
(213) es conveniente segun Bessel realizar la siguiente substitucion

I)
? 997)3 esen 2

3 rfp

Si no se tienen en cuenta pequefios valores para la coordenada ?, entonces
después de eliminar ?‘ se llega a la siguiente expresion

(214)

96



’P’PVsen’?"r“, 4 ersen? ’? 2 J2p - (215)
3r

51727 3(197)( J127?2

Esta es la ecuacion de la curva para la totalidad de las particulas, que son
eyectadas desde el nucleo del cometa en el intervalo de tiempo t,?? hasta t, bajo
el mismo angulo ? y con el mismo valor de (1?7?) (fuerza de repulsiéon). Las

curvas dadas por la ecuacién (215) se conocen como Syndynames; dicho
concepto ya fue estudiado en la seccion (4.1.2). Al dividir la coordenada ? por la

correspondiente coordenada ?, se encuentra

§ ry2 o4 _ersn? EOEM (216)
31222 3 [p@??) 5 8r (122

donde ? es el angulo que se forma entre un punto del Syndyname y el radio
vector extendido. La ecuacion (215) puede reescribirse da la forma

tan? ?V sen?

? 2Vsen? (AJ?2?2B?)2C? % (217)
con

2
a2 (218.1)

J1?272

5
4 ersen’ (218.2)
‘3wendp

J2

= P (218.3)

"3r [1722

5.2 PROCEDIMIENTO PARA EL CALCULO DE LA ESTRUCTURA DE LA
COLA

Los parametros A, B y C dependen solamente de los parametros basicos €, p,
? y de la posicion del nucleo del cometa dada por (r,?). Por consiguiente, una
vez se fija la posicion del nicleo, estas tres expresiones pueden calcularse y

usarse para determinar todos los syndynames necesarios para un punto dado en
la orbita del cometa. Esta manera mas corta de escribir la ecuacion (215),

proporciona también informacion sobre la estructura de un Syndyname.
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El factor C es independiente de los parametros de salida V' y ?, por lo tanto
describe la posicion del eje de la cola del cometa. Esto es en realidad un
Syndyname con el &ngulo de salida ? igual a 0° o 180°. Los otros dos factores de
la ecuacion (217), Ay B dependen de V y ?, estos describen como muchos
Syndynames se desvian del eje de la cola. Como ? solo esta presente en la
funcidn seno, las desviaciones maximas se encuentran para ? 2 90° y ? ? ?290°.
El factor V determina el ancho de la cola, debido a que actia como un factor de
multiplicacién en la desviacion del eje de la cola. Por consiguiente es suficiente
calcular los Syndynames para 90° y -90° para determinar el limite de la cola;
tomando ? ? 0°se obtiene el eje de la cola. Aqui se asume que la velocidad de

salida V es constante durante el célculo total de una cola, incluso durante el paso
cerca del Sol. En el transcurso de su extensa investigacion en mas de 50 cometas
diferentes, Bredichin llegé a la conclusiéon de que las colas cometarias se pueden
dividir en tres clases distintas o tipos caracterizados por diferentes valores de
(1??) y V. Los resultados de Bredikhin se dan en la Tabla 5, la velocidad V esta

dada en U.A/ 58.132 dias, la velocidad en Km. s™ se obtiene de 29.785?V .

Tabla 5. Valores de la Velocidad de salida V y (1? ?) para los diferentes tipos de colas

Tipo | Tipoll || Tipo 1l
(1?7 ?) >10 05-4 | 0.1-04
V 0.1-0.34 }|0.03-0.07 || 0.01-0.02

Fuente: adaptado de FLUGGE, S. HANDBUCH DER PHYSIK. Band LII.
Astrophysik 1ll: Das Sonnensystem. p. 501

Se puede observar de la tabla anterior que las colas tipo | poseen un valor grande
(1? ?), por lo cual estas colas son débilmente curvadas, el valor de (1? ?) para

el tipo Il y lll es mas pequefio, de aqui su fuerte curvatura.

Para calcular la estructura de la cola de un cometa en varias posiciones de su
Orbita, se realizan los siguientes pasos, vale la pena aclarar que cada uno de
estos pasos depende del anterior.

1. Se debe seleccionar un cometa, esto significa la eleccion de la
excentricidad €, la distancia del perihelio a, y el valor de (1? ?). Con esto

la orbita y los efectos de gravitacién y repulsion estan fijos. Ahora la
velocidad de salida V puede seleccionarse en relacion con el valor (1? ?),

por medio de la Tabla 5.
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2. Seleccionar una posicidén en la orbita. Esto se realiza escogiendo un valor
de la anomalia verdadera ? . Ahora es posible calcular la distancia r al Sol
y las coordenadas Heliocéntricas del nacleo (X, y). Ademas las cantidades

A, B y C son calculadas respectivamente con las ecuaciones (218).

3. Seleccion de un Syndyname, se debe elegir un valor para ? puesto que
cada valor determina un Syndyname (ecuacion (217)).

4. Calcular la coordenada ? correspondiente para varios valores ? del
Syndyname. Los puntos (?,?) en el sistema Cometocentrico se
transforman en coordenadas Heliocéntricas (X, y?) por medio de las
ecuaciones (210). Al graficar todas las coordenadas (X, Y9 junto con la

posicién del nucleo en el sistema de coordenadas Heliocéntrico, se puede
encontrar la posicion de cada Syndyname.

Para un cometa se consideran varias posiciones, para cada posicion se calculan
por lo menos tres syndynames. Por ejemplo, tomando nueve posiciones, tres
Syndynames para cada posicién y diez puntos (?,?) para cada uno de los
Syndynames, se requiere evaluar 270 puntos. Al trazar estos puntos en el sistema
(X,Y), se describe la forma de la cola y la naturaleza de sus cambios cuando el
cometa se acerca al Sol. Los Syndynames seleccionados son por supuesto, 0° 0
180° para el eje de la cola, 90° y -90° para los limites de la cola. Es importante
calcular Unicamente la longitud de la cola cuando el cometa se acerca al Sol,
puesto que a grandes distancias estas no se forman. La ecuaciéon (217) permite
calcular una cola de cualquier longitud, pero en la realidad solo alcanzan unas
cuantas fracciones de U.A. Hay que ecordar que las coordenadas (?,?) estan

expresadas en U.A.
5.3 PRESENTACION Y ESTRUCTURA DEL SOFTWARE

El programa denominado “SIMULACION DE LAS COLAS COMETARIAS” inicia
con la presentacion indicada en la Figura 25. Aqui se nombran los disefiadores del

programa,; luego se accede a la ventana principal donde se ofrecen las opciones
del software (Figura 26).
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Figura 25. Presentacion del programa SIMULACION DE LAS COLAS COMETARIAS.

SIMULACION DE LAS COLAS COMETARIAS

LARENA (ORDOEA M.
CARLOS 5. ORTEGA 0.

' ALRERTO QUIJANG V. ‘
h I

LINEA DE INVESTIGACION EN ASTROFISICA
UNIVERSIDAD DE NARINO

Figura 26. Ventana con las opciones del programa.

SISTEMA HELIOCENTRICO
DISTANCIA AL PERIHELIO (VA): [p.85 1 t-u:[2 POSICION

V (VELOCIDAD DE SALIDA:  [0.03 cancHTRICIDAD: | q _‘_J L

POSICION:]— .
2 @:
rwa) [
xwmy [
vos [
"
" —
"

-TIPDDECDLHI- "—F” v | - Wﬁs__d
T .’T"’—LJ 01 -] i ,m
TIPO I :m [0.03 -] :
TIPO I :m m

BORRAR Universidad de Narifio

SALIR [@
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Esta ventana se dividida en cuatro partes, en la primera parte se introducen los
valores para la distancia al perihelio a,, (1? ?), la excentricidad € y la velocidad

de salida V . Estos valores son utilizados en los diferentes calculos que se deben
realizar. Por medio de las flechas se puede calcular los Syndynames y la posicién

en la orbita del cometa. Estos dos botones también permiten visualizar las colas
cometarias en el sistema Heliocéntrico ubicado en la parte nimero (4). En la

segunda parte (numero 2), se muestran los valores de la anomalia verdadera ? ,
r, las coordenadas (X, y) para el nucleo del cometa, los valores de las constantes

A, B y C, en la tabla se indica el angulo de salida de las particulas ? , las
coordenadas (?,?) para cada Syndyname y las coordenadas (X,Yy?) de las
particulas en la cola. Se debe aclarar que las coordenadas (x,y) y (X, y?) fueron
cambiadas por (X,Y) y (X5,Y?) simplemente para dar mejor presentacion al
programa. En la parte nimero (3) se tienen los valores de (1? ?) y V para los
diferentes tipos de colas. Se puede tener acceso a una galeria de imagenes de
algunos cometas, como otra aplicacién también existe la opcién de seleccionar un
video sobre el impacto de la sonda Giotto con el nucleo del cometa Halley. El

botdn “borrar” permite escoger otros valores para visualizar otros tipos de colas,
sin necesidad de salir del programa. En la parte nimero (4) como se mencioné
anteriormente se puede visualizar los diferentes tipos de colas, las colas tipo | se
observan en color azul claro, el tipo Il en color amarillo y el tipo 11l en color blanco;
en esta seccion también se puede reproducir los videos seleccionados.

El video utilizado en este programa fue tomado de NASA movie Comet Halley
Returns (CMP 256). Este fue digitado by Calvin J. Hamilton.

5.3.1 Aplicacion del programa. Considerando los siguientes valores

Figura 27. Datos para a,, (1?7 ?), ey V.

DISTANGIA AL PERIHELIO (UA): 0.5 f-p:[4  PoscoN

v oeocowoesuos: o7 ecamenn:gss 4| [

Se obtiene los siguientes resultados
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Figura 28. Resultados para un valor de la anomalia verdadera de ? ? ?275.2°.

POSICION: T2 | 2lz] w | x | ¥
—90 |0,05 —0,003020 0,217943 0,813
ANOMALIA VERDADERA: [ 75.2° | —90| 0,1 0,004580 0,223366 -0,863
—o0 |0,15 0,016596 0,224520 -0,914
r(UA) | 0,791794 —90| 0,2 0,031938 0,222459 -0,967
—90 |0,25 0,050053 0217717 -1,020
X (UA) 0.202251 —90| 0,3 0,070593 0,210629 -1,073
Y (UA) 076528 | 90[0.35 0.093316 0201433 1,127
—on| 0,4 0,118037 0,190303 -1,182
A 0559883 | 900,45 0,144613 0,177380 -1,237
—90| 0,5 0,172928 0,162777 -1,293
B | -0,251332 0 |0,05 0,006623 0,208619 —0,815
0 | 0,1 0,018733 0,209683 -0,866 v
c 0592378 |3 =

Para los anteriores calculos se utilizé6 un valor de la anomalia verdadera de
? ??75.2°, es un Syndyname para ? ? ?90° y en una sola posicién. El resultado
para los tres Syndynames en nueve posiciones se muestra en al Figura 29.

Figura 29. Cola tipo Il
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De esta Figura se puede ver la curvatura propia de las colas tipo Il; con ayuda del
programa se puede visualizar y comparar las caracteristicas tipicas de las colas
cometarias, esto se puede observar en la Figura 31 donde estan expuestas los
tipos I, Il 'y Il. Los valores considerados son

Figura 30. Datos considerados para los tres tipos de colas

TIPO DE COLA _
it DISTANGIA AL PERIHELID (UA): |I]_85
TIPO | [ | [oa ~]
TIFO N |1 = |on3 ~| EXCENTRICIDAD: | 1

TIPO Il |u:.= j |n_uzj

Figura 31. Comparacién entres los diferentes tipos de colas

SISTEMA HELIOCENTRICO

Aqui las colas tipo | se observan en color azul claro, el tipo Il en color amarillo y el
tipo Il en color blanco. Es evidente h fuerte curvatura en las colas tipo Il y I,
mientras la cola tipo | parece tener una forma casi recta.
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CONCLUSIONES

1. La cola de polvo (Tipo Il) y la cola de iones (Tipo I) se forman solo cuando el
cometa se encuentra a una distancia menora 6 U.A

2. El nucleo constituye la fuente principal de las particulas de polvo y de los iones
gue forman la cola Tipo Il y Tipo | respectivamente, estos se liberan de manera
continua en el tiempo, durante los procesos que ocurren en el nicleo cuando el
cometa se aproxima al Sol.

3. Las colas cometarias se producen por la interaccion de los gases ionizados y

las particulas de polvo que conforman la coma del cometa, con el viento y la
presion de radiacion solar.

4. Los pardmetros fisicos que estan involucrados en la formacién de las colas
cometarias son la velocidad de salida de las particulas y el parametro (1?7?), el

cual esta relacionado con su diametro y densidad.

5. El software disefiado en lenguaje de programacion Visual Basic 6.0, permite
simular yvisualizar las diferencias existentes entre los principales tipos de colas
cometarias.

6. El lenguaje de programaciéon Visual Basic 6.0, facilité el disefio de la estructura

del software, gracias a su alta precision y velocidad para la realizacion de los
respectivos calculos.
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APENDICES
Apéndice A. Mecéanica orbital para el ntcleo y las particulas de polvo

Se desea ahora determinar la posicion de una particula de polvo relativa al nacleo
del cometa, en el tiempo de observacion t., que se libera desde el nucleo del

cometa en el tiempo t, ?? y que esta sujeta a la fuerza repulsiva de la presion de
radiacion durante este intervalo de tiempo. Si r es la distancia heliocéntrica de
una particula de polvo, M, la masa Solary G la constante gravitacional, entonces
la aceleracion de la gravedad es ?r G M?/ rpz. Con (1??) que denota la razén de

la fuerza de presion de radiacion a la de gravedad, se tiene que la aceleracién
total sobre la particula es

I)
?f?l?(l??)?GNzl? ? 7 - G';"?
r

p rp

(A1)

Para este desarrollo £ considera que t, ? y (1?7?) o ? son conocidos. La

particula de polvo bajo estas consideraciones se libera desde el nucleo del cometa

sin velocidad relativa, de modo que la Orbita resultante de la particula estara
contenida en el plano orbital del cometa. Como en la Figura 16, r(t) y ? (t) son

las coordenadas polares heliocentricas del nucleo del cometa 'y r (t) y ? ,(t) son
las de la particula de polvo. El angulo ? se toma cero en el perihelio de la 6rbita
del cometa y aumenta en la direccion de su movimiento. La posicion de la
particula de polvo relativa al nucleo del cometa en el tiempo de observacion t.,
segun la geometria de la Figura 16, esta dada por las ecuaciones (149.1) y (149.2)

Para sintetizar, se asumira que la Orbita del cometa es parabolica. Esta es una

excelente aproximaciéon para la mayoria de los cometas. Una discusion general
sobre este tipo de trayectoria se dio en la seccion (3.5). Asumiendo conocida la
distancia al perihelio g, la ecuacion de tal orbita se da por la ecuacién (101).

Para encontrar r(t) y ? (t) para un valor particular de t, primero se resuelve la
ecuacion cubica (132) que tiene una sola raiz real

1/3 3
?32GM., 7> _29GM 7?77 2396M. 7° 29 GM 272

z??gaG—;g t?3gG 212713 ? ??EgG—;g t’?3gG 212213 2 (A2)
322207 2 242 23 222972 ¥4 ? 3
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siendo z? tan(?/2),conlocual r(t) y ? (t) se pueden expresar por
r(t) ?2q(1? 2% (A3)

? (t) ? 2tan™ z (A4)

7

Asi se puede encontrar la posicion del cometa en tiempos tales como t?t. 0
t ?t.??. Ahora es necesario determinar de las condiciones iniciales de la 6rbita
de la particula en el tiempo de emision t.??. Con una Orbita parabdlica para el

cometa y un valor de presion de radiacion diferente de cero, esta érbita se asume
hiperbdlica. Sélo se consideran valores de (1? ? ) ? 1, de modo que la aceleracién

de gravedad es atractiva.

Se requieren cuatro constantes para especificar la 6rbita de la particula. El semieje
mayor a, y la excentricidad e,, dan la forma de la orbita; la tercera, ?  da la

orientacion del perihelio con respecto a la orbita del cometa y la cuarta, t;, es el

tiempo en el cual la particula alcanza el perihelio. La ecuacién para la trayectoria
hiperbolica se da por la ecuacion (104) y se cumple que e, ?1. Si éstas

7

constantes orbitales son conocidas, r (t) 6 ? (t) pueden determinarse
introduciendo la cantidad F(t) definida por la ecuacion

22 (1)?? .2 21
L OKETY PR L Xy () (A5)
? 2 2 \e?1 2

p

La cantidad F(t) se encuentra de lasolucion de la ecuacion trascendental

e, sith F(t)? F(t) ? /oi':" (t?t,) (A6)

La ecuacion (104), se puede expresar en términos de F(t)

r,(t) ?a, (e, coshF(t) ?1) (A7)
De la ecuacion (104) o de la ecuacion (A5), se puede encontrarse entonces ? (t).

Para determinar los cuatro parametros orbitales desconocidos, se sefiala que en el
tiempo de emision, la posicidon de la particula y el nucleo deben coincidir

M. ?2?2)2r,(2?), ?(t??)?7?,t??) (A8)
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También, en la emisién, la componente radial y tangencial de la velocidad de la
particula de polvo, con respecto al Sol, deben ser iguales a las del nucleo.
Teniendo en cuenta los valores de | para cada tipo de trayectoria (ver Tabla 2) se
tiene que las componentes radiales de los movimientos orbitales son

12
dr(t 7 dr,() .3 26M, 3
(rjt()'); 3 sn? (t), - ,)a = 'DE e, d9n(?,(1)?7?,) (A9)

y las componentes tangenciales

r r
@2 (1), (20GM,)"2  d? (1) | 2GM, a (e, 2D A10)
dt r) 0 dt r,2(t)

Las ecuaciones (A8)-(A10), junto con las ecuaciones (101) y (104) para r y r,
respectivamente, pueden resolverse para encontrar e, , a, y ?

I

e ?A? —=— All
S 2% (t.??)) (A11)
a ??——— ?? Al2
; 2(1,,,,) [t ??) (A12)
2280 ? (8, ?7?)?
?, 2?2t ??)?dn ')—9 (A13)
2 76 3
De las ecuaciones (A5) y (A6), se obtiene entonces t,,
e 213°  2(t,22)22,7
F(t,??) ? 2 tanh’ 1’” P an#E (A14)
’)'7 P 1‘7 2 5
2 g3 7
t, 21,2222 ,)G—F’M,’-; %e,sinh F(t, 22) 2 F (t, 22)? (A15)
? 279

Teniendo los cuatro parametros necesario para describir la érbita de la particula
correspondientes a los valores escogidos de t., ? y (1??), se puede encontrar la
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posicion de la particula en el tiempo t.. La Ecuacion (A6) se resuelve para
encontrar F(t.) y las ecuaciones (A5)y (A7) dan ? ,(t.) y r,(t.). Las ecuaciones
(149.1) y (149.2) dan entonces la posicion relativa al nucleo.

En la Tabla 6 se enumeran algunos parametros orbitales calculados para una
seleccion de cometas.
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Tabla 6. Parametros conocidos de algunos cometas

Periodo Distanciaal |l semi-eje || Excentric | Inclinacion

: Fecha del o . i
NOMBRE Orbital Perihelio Perihelio a, Mayor |dad Orbital

(Afos) (UA) (UA) i (9

1P Halley I 1986 02-09 o 587 17. 94 o 967 162 2 5.5
2P Encke I 2003-12-28 0.340 - 0.847 - 9.8

6P d'Arrest I 2008-08-01 1.346 0.614 8.5
9P Tempel 1 I 2005-07-05 1.500 0.519 12.0

19P Borrelly | 2001-09-14 1.358 0.624 11.9
21P Giacobini-Zinner I 1998-11-21 0.996 0.706 9.0
26P Grigg-Skijellerup I 1992-07-22 0.989 0.664 125

27P Crommelin | 2789 | 1984-00-01 || 0743 0.919 12.0
45P Honda-Mrkos 529 | 1995-12-25 0.528 3.02 0.825 43 135

-Pajdusakova

46P Wirtanen | 2013-10-21 | 1.063 0.652 9.0
55P Tempel-Tuttle I 3292 | 1998-02-28 0.982 10.33 0.906 162.5 9.0

-Gerasimenko
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Absoluta




/3P Schwassmann- 536 | 2006-06-02 0.937 3.06 0.694 11.4 117
Wachmann 3
75P Kohoutek | 1973—12—28 1571 n 0.537 n 121

76P West-Kohoutek

81P Wild 2 I 2003 09-25 1583 m 0540 -

Harrington

Hale-Bopp I 4ooo 1997-03-31 0.914 - 0.995 _
Hyakutake I ~ 4oooo 1996-05-01 0.230 ~ 1165 0.9998 124.9

Fuente: Comet Fact Sheet Disponible en http://nssdc.gsfc.nasa.gov/planetary/factsheet/fact_notes.htmi
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Apéndice B. Proyeccidn entre los planos orbital y fotogréfico.

Para determinar la apariencia de un cometa segun un observador estacionado en
la Tierra, debe encontrarse primero la posicion de la Tierra relativa al cometa.
Diariamente se tabulan los valores de la posicién de la Tierra relativa al Sol, los
valores se dan en coordenadas ecuatoriales. Estos valores pueden relacionarse

con las coordenadas cometocéntricas de la Tierra (?,,?,,7,) por medio de
métodos conocidos.

Se puede definir ahora un sistema de coordenadas cometocentrico L,M,N, que

es util para comparaciones con fotografias de cometas. Se asumira que el eje del
telescopio se dirige hacia el nucleo del cometa, de modo que la placa fotografica
sea normal a la linea que conecta la Tierra y el nucleo del cometa. El error
introducido por esta suposicién es despreciable si el telescopio se dirige poco
menos de 2° - 3° del nlcleo. La linea recta que conecta la Tierra y el nlcleo es

dada por

2.7 .2
Lol l (B1)
?e ?e ?e

El eje L del sistema coordenado L,M,N se toma a lo largo de esta linea y dirigido

hacia la Tierra. El plano normal a esta linea y que contiene el nucleo del cometa
corresponde al "plano del cielo" o "plano fotografico". Dicho plano contiene los ejes
M y N yseda por

2,222,222,2 20 (B2)

Para propositos ilustrativos es conveniente trabajar con vectores unitarios. El
vector unitario del eje L, en términos de los vectores unitarios de los ejes ?,? vy

? es

? A~ 9 ? A
22le79 e (B3)

L2 > le
2 2

e

?
2 2 2 . . . . .

donde ? ?(2°?2.°22°)/? es la distancia Tierra-cometa. El eje M se define

Como la direccion radial aparente sobre una fotografia, es decir, la proyeccion del
eje ? sobre el plano M, N. Esta proyeccion es entonces la linea de interseccién
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entre este plano y aquel plano determinado por la linea Tierra-cometa y el eje ?.

Puesto que el vector normal a un plano se da por el producto vectorial de
cualquiera de los dos vectores contenidos en el plano, el vector normal al daltimo

plano es

2% 525
2272022252227
272

N

)

El vector unitario resultante es

(B4)

o)
~
S
N
V.
(]
N | D
=|.
N >
NI

Como el vector a lo largo de la linea de interseccion entre dos planos es dado por
el producto vectorial de los vectores normales de los planos, el vector unitario a lo
largo del eje M es

(22?227 ~ 2 2 2.7
2. 2?0 5, 2.7 - 2, 2

M?L?]? PP T e
? 2 (22222 222222

(BS)

El signo de la ecuacion (B5) es escogido de modo que la direcciébn de M positiva
corresponda al incremento de ? (es decir, radialmente hacia fuera). La tercera

coordenada N, también esta en el plano fotografico y se escoge de manera que
forme un conjunto apropiado con L y M ; de hecho, N es idénticoa | de la
ecuacion (B4), usando el signo menos

(202M 292 50 2
AR ORI AN

.2
? 3 (B6)
?

De las ecuaciones (B3), (B5) y (B6), se tiene la transformacion deseada desde el
sistema (?,?,?) al sistema (L,M,N)

2enn?en o ?
L?-2??2-272 7227 (B7.1)
202 2
M 2 (?ez??ez)]lzr)r) ?e?e 29 ?e?e 2 B72
' ? 2022207 2222 ) (B7:2)
e e e e
? ?

? e ?2? e ?
. (?82 ??62)]/2 - (?82 ??82)]/2 . (B7'3)
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Con este sistema de coordenadas ahora determinado, la proyeccion de un punto a
lo largo del eje de la cola sobre el plano fotografico se encuentra facilmente. Tal
punto, encontrado por el método del Apéndice A, se denota por ?,,?.,0. Asi la

posicion de este punto en las coordenadas L,M,N es

?e ?e
Lo?? 2o ???CM (B8.1)
(2. 22.)" 22,
Mo?f 2w ? YR ?cm (B8.2)
? ?e ? B8.3
0T BT 7y oM (B8.3)
La posicion de laTierra es
L.?? M,?N_,?0 (B9)
La linea recta que conecta la Tierray el punto del eje de la cola es
2 ? ?
L?2L, o, M2M, , ,N?N, (B10)
27L, M, N,

La proyeccién deseada del punto del eje de la cola sobre el plano fotogréafico
(L ? 0) es entonces

M, L o N, L,

Mg, ? M, ? 2 Ney ?NO.??LO (B11)

gue con las ecuaciones (B8), produce la proyeccion deseada de los puntos

?ou?cw €N el plano orbita del cometa:

2 ? 229 ?

Moy ? ' 2222 2, ?—o e oM B12
CM N2 nn o nn o ’.;(e e) CM ,)2,)921/2?
(7 ..e.CM..e.CM)? (_e_,e) 2

New ? 72, 2au B13
M 22222 (222,72, ?2.2cy) (B13)
2. 272, 222, %m 2% %cm
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