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Resumen

Los objetos transneptunianos (TNOs) son objetos helados que se mueven alrededor del
Sol en órbitas más allá de la de Neptuno. Estos cuerpos, con diámetros que van desde
varios metros hasta los 2000 kilómetros, pasan la mayor parte de su vida a distancias del
Sol alrededor de las 40 UA, donde las temperaturas se mantienen bajas. Los materiales
que forman estos cuerpos, gran parte de ellos hielos condensados de la nebulosa presolar,
conservan información muy valiosa acerca de las condiciones primigenias en el Sistema Solar.

Los estudios f́ısicos acerca de los TNOs, realizados en los últimos 15 años, revelan la
existencia en épocas muy tempranas del Sistema Solar de una gran población de planete-
simales, mucho más densa que en la actualidad, en la que las colisiones eran frecuentes.
Hablan también de interacciones con los planetas externos y de dispersiones hacia las zonas
internas y externas del Sistema Solar. Por otro lado, sus caracteŕısticas f́ısicas actuales
hablan de procesos de acrección, de irradiación, de colisiones, de retención de volátiles y de
fenómenos criovolcánicos.

Esta tesis abarca el estudio de la superficie los TNOs mayores, los “planetas enanos”
helados. Estos son básicamente objetos transeptunianos de tamaño suficientemente grande
como para alcanzar el equilibrio hidrostático por autogravedad, pero no lo suficiente para
despejar su órbita de otros cuerpos menores. Su tamaño, de más de mil kilómetros de
diámetro, los sitúa en la cola superior de la distribución de masas (y tamaños) de los
TNOs.

Hasta el momento son cuatro los TNOs que se han identificado como planetas enanos
helados, Plutón, (136199) 2003 UB313 (Eris), (163472) 2005 FY9 (Makemake) y (136108)
2003 EL61 (Haumea). Tanto los programas extensivos de observación del cinturón trans-
neptuniano, como los cálculos de la función de distribución de tamaños, sugieren que no
existen muchos más, tal vez unos 10 planetas enanos, en el cinturón transneptuniano.

Presentamos en esta tesis los espectros, en el rango visible e infrarrojo, de los nuevos
planetas enanos descubiertos en el año 2005, Eris, 2005 FY9 y 2003 EL61. Estos espectros
muestran signos claros de una alta presencia de hielos en su superficie. También revelan
ciertas diferencias, seguramente relacionadas con la historia particular de cada uno de estos
objetos. Eris y 2005 FY9, por un lado, poseen superficies comparables a la de Plutón,
con alta concentración de volátiles (metano y nitrógeno), relacionada con su tamaño y sus
caracteŕısticas orbitales. Esto convierte a estos planetas enanos en fuertes candidatos a
poseer atmósfera, al menos en las posiciones de sus órbitas más cercanas al Sol.

Los espectros de 2003 EL61, por otro lado, sugieren una superficie diferente, cubierta
de hielo de agua casi puro. La superficie de este cuerpo, cuyo espectro muestra similitudes
con el de Caronte, sólo es comparable, dentro del TNb, con la de un grupo de objetos con
propiedades orbitales muy parecidas al planeta enano.

Los trabajos que aqúı se presentan suponen un primer acercamiento a la superficie de los
planetas enanos helados. Su originalidad e importancia radica no sólo en la presentación de
resultados particulares acerca de cada uno de estos cuerpos sino en que suponen un punto
de partida para los trabajos futuros a desarrollar acerca de los planetas enanos helados.
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1
Los cuerpos helados del Sistema Solar

La existencia de objetos de tipo cometario en un disco plano más allá de Neptuno fue
propuesta por Fernandez (1980) como la única manera de explicar la presencia de cometas
de corto peŕıodo. Con anterioridad Edgeworth (1949) y Kuiper (1951) hab́ıan sugerido
que, como residuo de la formación del sistema planetario, podŕıan haber quedado algunos
cuerpos menores en la región transneptuniana. Aśı pues, esta región del Sistema Solar
estaŕıa poblada por cuerpos helados de diversos tamaños, desde varios metros de diámetro
hasta el tamaño de Plutón, confinados cerca del plano de la ecĺıptica, el llamado cinturón
transneptuniano (TNb, acrónimo del término en inglés).

Lo que durante muchos años se mantuvo en el campo de la teoŕıa se confirma con el
descubrimiento en 1992 de (15700) 1992 QB1 (Jewitt & Luu 1993) primer objeto clasifi-
cado como transneptuniano (TNO, acrónimo del término en inglés). Desde entonces cada
año se ha informado del descubrimiento de decenas de objetos helados cuyas principales
caracteŕısticas son que mayoritariamente orbitan alrededor del Sol a una distancia entre 30
y 50 UA y con una inclinación respecto de la ecĺıptica menor de 40◦ (ver la figura 1.1).

El año 2005 trajo importantes novedades para los estudiosos de esta región del Sistema
Solar con el anuncio del descubrimientos de tres TNOs de tamaño comparable o incluso
mayor que Plutón. Los primeros estudios acerca de estos cuerpos muestran que sus carac-
teŕısticas son únicas en muchos aspectos dentro del TNb. Su descubrimiento dio lugar a
una revisión de la definición de planeta y al nacimiento de una nueva categoŕıa de cuerpo
en el Sistema Solar, los “planetas enanos” (Green 2006).

El estudio de los objetos transneptunianos en general, y de los planetas enanos en par-
ticular, es un campo de enorme interés para comprender el origen y evolución del Sistema
Solar. Dado que en ĺıneas generales, estos cuerpos son de pequeño tamaño y han per-
manecido la mayor parte de su vida a grandes distancias del Sol y por tanto a muy bajas
temperaturas, se supone que los materiales que los componen son los más pŕıstinos del
Sistema Solar. Poseen por tanto información única sobre las caracteŕısticas y condiciones
en que se encontraban los materiales que formaban la nebulosa presolar en la región en que
se originaron.

Por todo ello, el estudio de sus propiedades f́ısicas, y en particular el de sus propiedades
superficiales (composición, temperatura, atmósfera...) es de enorme interés cosmogónico.
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Figura 1.1: A la izquierda se muestran los objetos del Sistema Solar interno, en ella se aprecia claramente la
acumulación de objetos en el cinturón de asteroides y las dos nubes de Troyanos de Júpiter en los puntos de
Lagrange de la órbita de este planeta. A la derecha se muestra el Sistema Solar a distinta escala para abarcar
las órbitas de los planetas gigantes y el cinturón transnpetuniano que se extiende más allá de la órbita de
Neptuno. Se resalta la órbita de Plutón, como objeto transneptuniano más conocido. Imagen tomada de la
base de datos de la NASA.

La principal motivación de esta tesis es el estudio de las propiedades superficiales de los
planetas enanos helados y su comparación con el resto de TNO.

A continuación se presentará una descripción de los objetos del cinturón transneptunia-
no, aśı como de otras poblaciones de cuerpos menores del Sistema Solar relacionadas con
ellos. También se describe el caso particular de los planetas enanos y la importancia de estos
singulares objetos como fuente de conocimiento en el campo de los objetos transneptunianos
y del Sistema Solar.

En el caṕıtulo 2 se detallarán los objetivos concretos de este estudio, mientras que en
el caṕıtulo 3 se describen los métodos utilizados en los diferentes trabajos. Estos métodos
junto con la discusión de los principales resultados alcanzados en el desarrollo de esta tesis,
se describen en detalle en el caṕıtulo dedicado a cada art́ıculo (ver los caṕıtulos del 4 al 8).

Finalmente (ver caṕıtulo 9) se discuten y ponen en contexto las conclusiones y los
principales aportes de esta tesis al conocimiento del TNb y en concreto, al conocimiento de
la población de planetas enanos helados.

En el apéndice se presenta, como información complementaria, el art́ıculo orginal sobre
el que basamos el conocimiento de la superficie de 2005 FY9. Este trabajo ha sido realizado
en su mayoŕıa por Noemı́ Pinilla Alonso, autora de esta tesis, pero fue publicado con
anterioridad a la presentación del proyecto por lo cual no se puede adjuntar en el cuerpo
principal de este trabajo.
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1.1. Descripción dinámica de los transneptunianos

Los TNOs son cuerpos helados del Sistema Solar. La historia dinámica de un transneptu-
niano es muy importante para comprender, entre otras cosas, sus propiedades superficiales
en el presente. Como se verá en esta tesis, las superficies de los TNOs son modificadas,
entre otros factores, por la radiación de altas enerǵıas y las colisiones (ver la sección 1.5)
factores, ambos, que están directamente ligados a la historia dinámica de los TNOs.

Tradicionalmente se han definido diferentes grupos de TNOs de acuerdo a sus paráme-
tros orbitales: distancia perihélica (q) (en algunos casos utilizamos el semieje mayor de la
órbita, a, relacionado con q por la siguiente expresión, q = a(1 − e)), inclinación respecto
de la ecĺıptica (i) y excentricidad (e). Cabe considerar que no hay una única clasificación
dinámica. Los cont́ınuos decubrimientos muestran que las poblaciones generalmente no
están aisladas sino que se mezclan. Por esta razón, los valores de los ĺımites se suelen asumir
arbitrariamente (Morbidelli 2005; Elliot et al. 2005; Delsanti & Jewitt 2006; Lykawka &
Mukai 2007). A continuación presentamos los criterios que nosotros asumimos para definir
cada una de las categoŕıas.

Desde el punto de vista dinámico, definimos los TNOs como el conjunto de cuerpos
cuyas órbitas tienen un semieje mayor a, mayor que el de Neptuno y distancia perihélica
q <50 UA. La mayor parte de ellos se encuentran confinados en un cinturón alrededor de
la ecĺıptica i <40◦. Entre los TNOs podemos definir tres clases que aparecen representadas
en la Figura 1.2 y la tabla 1.1.3.

1.1.1. Objetos Clásicos

El cinturón clásico de TNOs es la región que ocupan los objetos con perihelio entre
la resonancia (4:3) a 36.4 UA y la (2:1) a 48 UA con Neptuno, excluyendo los objetos
resonantes (que definiremos a continuación). Las excentricidades son pequeñas (e = 0.06)
y también las inclinaciones (i = 6.97). Dentro de los TNOs clásicos, podemos distinguir
dos poblaciones, los TNOs de baja inclinación (i < 4◦) forman la población fŕıa que se
ha mantenido dinámicamente poco activa desde su formación, mientras que aquellos con
inclinaciones mayores, dinámicamente más activos, forman la población caliente. Como
veremos más adelante, ambas poblaciones, con caracteŕısticas superficiales diferentes, se
superponen en el espacio de parámetros (a, e).

1.1.2. Objetos Resonantes

Son aquellos TNOs atrapados en resonancias del movimiento medio con Neptuno. El
primer ejemplo es Plutón que se encuentra, junto con otros muchos TNOs, en la resonancia
(3:2). Ocupar una resonancia como la (3:2), la (2:1) o la (4:3), proporciona estabilidad a
las órbitas ya que protege a los cuerpos respecto a encuentros cercanos con Neptuno, que
es el principal perturbador dentro del TNb. La resonancia (3:2) es la más poblada (aproxi-
madamente 47 cuerpos) denominándose los objetos que se encuentran en ella Plutinos.
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Figura 1.2: Representación de la distribución orbital de TNOs observados hasta agosto de 2005, en varias
oposiciones. Las distintas poblaciones aparecen representadas en diferentes colores: clásicos en azul, reso-
nantes en verde, dispersados en rojo. Los objetos naranjas, comunmente conocidos como objetos desligados,
son una de las poblaciones relacionadas con los TNOs. La curva de puntos en el panel inferior izquierdo
representan q=30 y 35 UA; las del panel inferior derecho representan q=30 y 38 UA. Las ĺıneas verticales
muestran las principales resonancias con Neptuno. La órbita de Plutón se representa con una cruz rodeada
por un ćırculo. Imagen tomada de Morbidelli, 2005.

1.1.3. Objetos Dispersados

Estos son objetos con a >30 UA, y q < 40 UA, cuyas órbitas son inestables y cubren
un amplio rango de inclinaciones (una gran parte de estos cuerpos, se mueve en órbitas con
a > 50 UA). El primero de estos cuerpos descubierto fue (15874) 1996 TL66 (q =35.2UA,
e =0.577 e i = 24◦). Según los modelos de evolución dinámica del Sistema Solar (como vere-
mos en la sección 1.3), la gran dispersión de inclinaciones y excentricidades que caracteriza
a este grupo, es el resultado de encuentros cercanos con Neptuno.

1.2. Relación con otros cuerpos menores del Sistema Solar

Como ya hemos comentado en el apartado anterior, algunos transneptunianos han sufri-
do encuentros con Neptuno o algún otro planeta gigante que perturbaron sus órbitas. Como
consecuencia de esos encuentros, han sido enviados a otras zonas del Sistema Solar. Por ello,
entre los cuerpos menores del Sistema Solar hay otros grupos que podŕıan guardar una es-
trecha relación con los TNOs, por ejemplo los Centauros.
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a [UA] ē i[◦] Na

Clásicos 39.4≤a≤47.8 -0.6 41.5±3.4 % 681
Resonancia 3:2 39.4 0.22 9.93 47
Resonancia 5:3 42.4 0.2 9.35 4
Resonancia 7:4 43.6 0.2 3.97 4
Resonancia 2:1 47.6 0.31 11.5 7
Resonancia 5:2 55.8 0.41 8.03 6
Dispersados > 30 0.29 12.6 384

Tabla 1.1: Parámetros orbitales de cada población y número de objetos en cada grupo (Delsanti & Jewitt,
2006). El número total de objetos en cada grupo es el observado hasta la fecha de publicación del art́ıculo,
y los ĺımites para cada grupo, los adoptados por el grupo de autores de ese trabajo.

aEl número de cuerpos en cada población depende de cómo se defina cada una de ellas, habiendo
pequeños cambios entre diferentes autores.

Las teoŕıas dinámicas mantienen que estos son TNOs dispersados hacia el interior del
Sistema Solar en los últimos millones de años por colisiones mutuas y dispersión gravitato-
ria causada principalmente por Neptuno y los demás planetas gigantes (Levison & Duncan
1997). Las órbitas de los Centauros se encuentran entre Júpiter y Neptuno y son inesta-
bles, con una vida media entre 106 y 107 años (Tiscareno & Malhotra 2003). La relación
entre ambas poblaciones es tan clara que muchos estudios generales de las caracteŕısticas
superficiales de los TNOs incluyen a los Centauros.

El TNb seŕıa también, según los estudios dinámicos, la fuente de los cometas de la familia
de Júpiter (JFC, de su acrónimo en inglés) (Fernandez 1980). Estos son cometas de corto
peŕıodo (P≤ 20 años) con inclinaciones orbitales pequeñas. Sus órbitas son muy inestables
debido a frecuentes encuentros con Júpiter, por lo que es necesaria una fuente continua de
objetos que mantenga una población como la observada. Según Stern & Campins (1996)
parte de la población de Centauros, con perihelios próximos a Júpiter, seŕıan enviados al
Sistema Solar interior debido a perturbaciones planetarias transformándose en JFC.

Las evidencias respecto de la naturaleza cometaria de los Centauros provienen no sólo de
los estudios sobre la evolución dinámica, sino de la detección en alguno de ellos de comas co-
mo las observadas normalmente en los cometas, producidas por la sublimación de volátiles.
Tal es el caso del primer centauro descubierto, (2060) Chiron (catalogado actualmente co-
mo el cometa 95P/Chiron) y al que se le ha detectado actividad en diversas oportunidades
(Kowal 1977; Lazzaro et al. 1996; Lazzaro et al. 1997). Otros ejemplos son 166P/NEAT
(Bauer et al. 2003) y 2004 PY42 CINEOS, también denominado 167P/CINEOS (Roman-
ishin et al. 2005).

Otra población relacionada con los TNOs, son los Troyanos de Júpiter. Hasta 2005, eran
considerados planetesimales formados en zonas cercanas a la órbita de Júpiter y captura-
dos en los puntos lagrangianos, L4 y L5. Modelos recientes sugieren sin embargo, que se
originaron en el cinturón transneptuniano (Morbidelli et al. 2005).

Como Júpiter, Neptuno cuenta también con su población de Troyanos, orbitando con el
mismo peŕıodo que el planeta, en los puntos lagrangianos L4 y L5, 60◦ por delante, o por
detrás de él. El primer troyano de Neptuno, 2001 QR322, fue descubierto en el año 2001
por el “Deep Ecliptic Survey” (Chiang et al. 2003). En la actualidad se conocen 6 objetos
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como este, todos orbitando en el punto L4. Los modelos sugieren que estos cuerpos fueron
capturados del disco primordial de planetesimales durante la lenta migración de Neptuno
(ver la sección 1.3), luego han residido en sus órbitas por más de 109 años (Lykawka et al.
2008).

Hay otra población de cuerpos menores que según los modelos dinámicos podŕıa estar
relacionada con los TNOs. Según Levison et al. (2008), los asteroides con espectro del tipo
D1 del cinturón principal, son TNOs que fueron dispersados hacia esta zona interior del
Sistema Solar en la época conocida como “Bombardeo Intenso Tard́ıo” (LHB, de su acróni-
mo en inglés, ver la sección 1.3). Los asteorides tipo D se encuentran principalmente en el
cinturón principal exterior (a >3.3UA). A este tipo de asteroides pertenecen principalmente
la población de asteroides Cybeles (3.3 < a < 3.7 UA), la de Hildas (objetos en la reso-
nancia (3:2) con Júpiter, a 3.9 UA) y los Troyanos de Júpiter. Cabe destacar, en soporte
de la hipótesis de su relación con los TNOs, que todos estos objetos tienen propiedades
superficiales muy similares a las de los núcleos cometarios (Licandro et al. 2006a, 2008)
y que según di Sisto et al. (2005) los Hildas también podŕıan ser fuente de cometas de la
familia de Júpiter.

Entre los cuerpos que orbitan más allá de Neptuno, existe un grupo de cuerpos helados
que tradicionalmente vienen siendo considerados transneptunianos, los cuerpos del disco ex-
tendido de objetos dispersados. Nosotros preferimos considerarlos como objetos relacionados
con los TNOs, por ser objetos que, aún habiéndose formado en la misma zona que estos,
han escapado de la influencia dinámica de Neptuno. Se suelen denominar objetos desligados
(“detached” en Inglés) y en la actualidad se han identificado 9 (Lykawka & Mukai 2007).
Son objetos que tuvieron en épocas tempranas del Sistema Solar, algún encuentro con un
planeta gigante, pero que a diferencia los transneptunianos dispersados, no lo volverán a
tener en los próximos 4x109 años. Los primeros en ser descubiertos fueron 2000 CR105 (Mil-
lis et al. 2000) y Sedna (Brown et al. 2004). Todos estos cuerpos se mueven en órbitas cuyo
semieje mayor supera las 50 UA.

Finalmente, existe otra gran reserva de objetos helados también formados en la región de
los planetas gigantes, los objetos de la Nube de Oort (Oort 1950). Esta estaŕıa poblada por
cuerpos que fueron dispersados del disco de planetesimales durante la etapa de formación
de los planetas gigantes. La mayoŕıa de estos cuerpos, habŕıan sido dispersados de la parte
interior del disco por encuentros con Júpiter. La nube de Oort ocupa una región esférica
que se extiende hasta las 105 UA y contiene entre 1012 y 1014 objetos. Esta región es la
fuente de los cometas de largo peŕıodo.

1.3. Evolución dinámica del cinturón transneptuniano

Desde el descubrimiento de (15760) 1992 QB1, el TNb se ha revelado como una estruc-
tura dinámicamente complicada. Son muchos los modelos que intentan explicar la configu-
ración actual del cinturón transneptuniano y del resto del Sistema Solar, su formación y su
evolución. El más aceptado es el modelo de Niza (Gomes et al. 2005; Tsiganis et al. 2005;
Morbidelli et al. 2005) ya que consigue explicar no sólo el origen del TNb y sus caracteŕısti-
cas actuales, sino gran parte de la arquitectura del Sistema Solar por ejemplo: el LHB, el

1Espectros tipo D: levemente rojos y sin bandas entre 0.35 y 2.5 µm (Tholen 1989)
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ĺımite actual del cinturón transneptuniano (∼ 48 UA), las órbitas actuales de los planetas
gigantes y las órbitas de algunas poblaciones de cuerpos menores como Troyanos de Júpiter
y Neptuno o Hildas.

Según este modelo, la apariencia del Sistema Solar hace 4x109 años era muy distinta
a la actual. En ese momento, los planetas gigantes se mov́ıan en órbitas casi circulares y
coplanares, mucho más próximas entre śı que en la actualidad. En concreto, los planetas
gigantes, ocupaban la zona desde ∼ 5.5 UA a ∼ 14 UA, con Urano orbitando a mayor
distancia del Sol que Neptuno. Estos modelos además asumen que exist́ıa un disco de
planetesimales helados más allá de la órbita de los planetas gigantes, en órbitas cuya vida
dinámica era de 3x106 años. El ĺımite externo de este disco, estaŕıa a ∼ 34 UA (ver la
Figura 1.3a).

Durante este peŕıodo de tiempo, la parte interior de este disco es dispersada por per-
turbaciones planetarias provocadas por los planetas gigantes, lo cual aśı mismo, da lugar a
una suave migración de estos. Después de un tiempo (algún momento entre hace 350 ó 1100
millones de años), Júpiter y Saturno, entran en la resonancia (2:1) (ver la Figura 1.3b), esto
afecta enormemente a Urano y Neptuno, modificando sus órbitas al aumentar notablemente
su excentricidad hasta valores entre 0.3 y 0.4. En esta fase las órbitas de los cuatros planetas
gigantes se aproximan aún más entre ellas. Comienza una fase de encuentros mutuos de los
planetas gigantes, cuyo comportamiento se vuelve caótico. El aumento de la excentricidad
de sus órbitas implica que atraviesen una zona muy amplia del disco de planetesimales (ver
la Figura 1.3c). Esto desestabiliza el disco y los planetesimales son dispersados a diferentes
zonas del Sistema Solar. Finalmente, tras una fase de inestabilidad de unos pocos millones
de años, también conocida como época del LHB, las órbitas de los planetas se disocian y
finaliza la etapa de encuentros mutuos.

Durante toda esta etapa además, los planetas han migrado en sus órbitas como conse-
cuencia de las dispersiones de planetesimales. Los planetas helados gigantes (Urano y Nep-
tuno), tienen dificultad en eyectar planetesimales en órbitas hiperbólicas. Dejando aparte
los pocos planetesimales que ocasionalmente puedan llevar a la nube de Oort o al disco de
los dispersados, el resto (la gran mayoŕıa), irán a parar a regiones interiores del Sistema
Solar, hacia Júpiter y Saturno. La migración de las órbitas de los gigantes helados es con-
siderable, del orden de ∼ 7 UA para Neptuno, y ∼ 3 UA para Urano. Por otro lado, Júpiter,
con suficiente masa para eyectar casi todos los planetesimales que se encontró, y ponerlos a
gran distancia, en órbitas muy excéntricas (principalmente en la nube de Oort), realizó una
pequeña migración hacia el interior (∼0.8 UA). El caso de Saturno es algo más complicado,
aunque simulaciones modernas muestran que su migración fue muy pequeña (unas décimas
de unidad astronómica) y hacia el exterior. Finalmente, cuando la mayoŕıa del disco ha sido
dispersado, quedando reducida su masa a un 3% de la original, los planetas alcanzan sus
órbitas actuales (ver la Figura 1.3d).

Por otro lado, la migración de Neptuno, arrastra consigo a sus resonancias propias. Al-
gunos de los cuerpos que originalmente hab́ıan sido dispersados, son atrapados ahora en
dichas resonancias, mientras aumentan sus excentricidades y en algunos casos, sus inclina-
ciones. Finalmente, no todos estos cuerpos permanecen en las resonancias, sino que algunos
escapan de ellas, entrando a formar parte del grupo de los TNOs clásicos (manteniendo e
y/o i relativamente grandes)

Aśı pues, el cinturón transneptuniano, tal y como lo conocemos en la actualidad, será el
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Figura 1.3: Evolución del Sistema Solar según el modelo de Niza. (a) En un momento próximo al comienzo
de la evolución. Las órbitas de los planetas gigantes (ćırculos concéntricos) están muy cercanas unas a otras
y son casi circulares. Están rodeadas por un disco de planetesimales, cuyo ĺımite interior viene dado por la
acción de los planetas, y el exterior se asume en 34 UA. (b) Inmediatamente antes de la gran inestabilidad.
Saturno está muy próximo a la resonancia (2:1) con Júpiter. (c) En el momento de la inestabilidad. Notar
que las órbitas de los planetas se hacen más excéntricas y cruzan el cinturón de planetesimales, en este
peŕıodo tiene lugar la dispersión de la mayor parte de los planetesimales (d) Después de la gran dispersión
de planetesimales. Los planetas alcanzan órbitas muy similares (en términos de separación, excentricidad
e inclinación) a las que ocupan hoy en d́ıa. El disco masivo de planetesimales ha sido destruido, sólo una
pequeña fracción de planetesimales permanecen en el sistema en órbitas t́ıpicas del disco de objetos disper-
sados, del cinturón transneptuniano, y otras reservas de cuerpos pequeños. Figura sacada de Gomes et al.
(2005)
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resultado de la superposición de dos poblaciones formadas en diferentes zonas del Sistema
Solar: una población formada a < 30 UA y que posteriormente es depositada bien en el
disco de objetos dispersados, bien en las resonancias, bien en el cinturón clásico; y otra
población que es el conjunto de los TNOs clásicos que se formaron en la parte exterior del
disco de planetesimales (∼34 UA) y migraron hacia sus posiciones actuales de forma lenta
siguiendo la propia migración de Neptuno.

La Figura 1.4 muestra el aspecto final del cinturón transneptuniano simulado de acuerdo
a lo descrito anteriormente.

Figura 1.4: Distribución orbital del cin-
turón de transneptunianos clásicos de
acuerdo a las simulaciones descritas en
Gomes (2003). Los puntos describen la
población local, que como se aprecia
está sólo moderadamente excitada. Las
cruces muestran los cuerpos que se for-
maron a a < 30 UA y fueron transporta-
dos a su posición actual por encuentros con
los planetas gigantes. Como se ve en es-
ta simulación, la población resultante para
el TNb clásico, es la superposición de dos
poblaciones similares a las que se observan
en la realidad, una dinámicamente fŕıa y
la otra dinámicamente caliente. Las ĺıneas
punteadas en el panel inferior, correspon-
den a q=30 UA y q=35 UA.

1.4. El cinturón transneptuniano antes de los planetas enanos

Los TNOs y las poblaciones asociadas a ellos, se formaron por acrección en la región
externa a los planetas gigantes. Dadas las temperaturas reinantes en esa región, cabe esperar
que los materiales acretados sean principalmente hielos y silicatos no procesados. Hemos de
suponer entonces una composición muy similar en la actualidad. Sin embargo, el hecho de
formarse en zonas diferentes y la variedad de mecanismos que afectan a la composición de
la superficie (ver la sección 1.5), resultan en la gran variedad de propiedades superficiales
que se observa al estudiarlos. Como veremos en esta tesis, el estudio de los planetas enanos
ha aportado importantes resultados acerca de las propiedades f́ısicas de los TNOs, que en
algunos casos cambian de forma radical la idea que se teńıa del cinturón transneptuniano.
Por ello, es importante hacer una revisión de los conocimientos generales del TNb, antes
del estudio de los planetas enanos.

1.4.1. Superficie de los TNOs: Fotometŕıa

Después del descubrimiento en 1992 del primer transneptuniano, llegaron algunos des-
cubrimientos más y los primeros intentos para averiguar de qué tipo de objetos estábamos
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hablando. Con el ánimo de estudiar la composición y estructura interna de los TNOs se
comienzan diversos programas observacionales.

La fotometŕıa de banda ancha, es el primer paso natural en esta dirección ya que es el
estudio con el que es posible abarcar el mayor número de objetos. En concreto, utilizando
telescopios de entre 2 y 10 m debe de ser posible obtener medidas precisas de color de
todos los transneptunianos conocidos hasta hoy (Doressoundiram et al. 2008). Estas por-
porcionan un punto de partida y un contexto para estudios más precisos como pueden ser
los espectroscópicos. En la actualidad disponemos de medidas fotométricas en diferentes
colores de más de 170 objetos y en la literatura existen varias recopilaciones que recogen
toda esta información (Hainaut & Delsanti 2002; Peixinho et al. 2004; Delsanti et al. 2006;
Doressoundiram et al. 2008). A continuación resumimos los principales resultados de estos
estudios.

Los primeros análisis dejaron claro que existe un amplio rango de colores entre los TNOs,
lo que parece indicar variedad de composiciones superficiales (Doressoundiram et al. 2002)
(ver la Figura 1.5).

Figura 1.5: Diagrama B-V vs. V-R. La mez-
cla incluye 52 TNOs (Figura tomada de
Doressoundiram et al. 2002). La estrella
representa los colores del Sol. Notar la va-
riedad de colores dentro del TNb, en el que
podemos encontrar desde objetos de colores
solares, a objetos muy rojos.

Más recientemente Fulchignoni et al. (2008) recoge medidas fotométricas en el rango
visible e infrarrojo cercano (NIR, de su acrónimo en inglés) de una muestra de, aproxi-
madamente, 130 objetos e intenta establecer una clasificación taxonómica en función del
color. Mediante un análisis estad́ıstico de los ı́ndices de color, agrupan los TNOs en 4 clases.
La primera clase (BB) contiene objetos que son neutros en color respecto al Sol, mientras
que la última (RR) contiene los TNOs más rojos. Podemos separar además dos clases in-
termedias (BR e IR), que distinguimos en función del aumento de la reflectividad en las
bandas R e I, respectivamente (ver la Figura 1.6a). Algunos ejemplos de los colores de los
objetos en cada grupo se muestran en la tabla 1.2.

Muchos de estos trabajos, sin embargo, no se conforman con medir los colores de un
gran número de TNOs (y de algunas poblaciones relacionadas), la mayoŕıa de ellos, bus-
can además correlaciones entre los colores y los grupos dinámicos descritos en la sección
1.1 y 1.2, o entre los diferentes colores y los parámetros orbitales, con el objetivo de de-
terminar si estas diferencias en composición están relacionadas con su región de origen o
con algún tipo de efecto evolutivo que afecte a la superficie. A continuación se resumen
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los principales resultados de estos trabajos, algunos de los cuales han sido confirmados de
forma independiente por diferentes autores (ver Doressoundiram et al. 2008, y referencias
alĺı incluidas):

Existe gran variedad de colores entre los TNOs, sobre todo en comparación con otros
cuerpos del Sistema Solar. Se encuentra que hay algunas diferencias entre poblaciones
(Ver la Figura 1.6.b): entre los Centauros, la distribución de colores es bimodal, encon-
trándose objetos o bien neutros/ligeramente rojos, o bien muy rojos; entre los objetos
resonantes y dispersados, no encontramos grandes diferencias, siendo los objetos mo-
deradamente rojos, los más comunes; entre los transneptunianos clásicos sin embargo,
las superficies rojas y muy rojas son los más comunes. Aún no hay suficientes objetos
desligados observados para extraer ninguna conclusión general.

No aparecen correlaciones entre el color y parámetros f́ısicos como la masa o la mag-
nitud absoluta.

Tampoco se observa correlación entre el color en el visible y el color en el infrarrojo.
Básicamente, un color neutro en el IR no garantiza que el visible sea también neutro,
como se observa en la Figura 1.7.

Hay una posible correlación entre el color y la inclinación dentro de la población de
TNOs clásicos, como se aprecia en la Figura 1.8. Se observa que los de más baja
inclinación (órbitas menos excitadas) son más rojos que los de mayor inclinación
(órbitas más excitadas).

Dentro del grupo de los clásicos los cuerpos con perihelios menores de 40 UA muestran
variedad de colores en el visible, mientras que aquellos con perihelio mayor de 40 UA,
son todos rojos (ver la Figura 1.9) (Delsanti & Jewitt 2006).



12 Los cuerpos helados del Sistema Solar 1.4

Figura 1.6: (a)Promedio de la reflectividad a diferentes longitudes de onda para cada grupo taxonómi-
co (Fulchignoni et al. 2008); (b)Distribución de las diferentes poblaciones según cada grupo taxonómico
(Fulchignoni et al. 2008).

Figura 1.7: Diagrama color (V-J vs J-H).
Figura tomado de Doressoundiram et al.
2007. Se representa con diferente śımbo-
lo los colores del Sol para que sirva como
referencia. Se aprecia que no hay ningu-
na relación entre el color en el visible para
cualquiera de estos objetos (V-J) y su color
en el NIR (J-H). La conclusión es la mis-
ma si analizamos cada grupo dinámico por
separado.

Figura 1.8: Colores (BR) vs. inclinación res-
pecto al plano del cinturón de transneptu-
nianos de una muestra de 69 TNOs clásicos
(ver Peixinho et al. 2008 para más detalles).
Notar la acumulación de cuerpos rojos para
inclinaciones bajas.
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óm
ic

o
(F

u
lc

h
ig

n
on

i
et

al
.
20

08
).



14 Los cuerpos helados del Sistema Solar 1.4

El análisis de las figuras 1.8 y 1.9, sugiere que hay una clara diferencia en los colores
de los cuerpos clásicos a baja inclinación (con perihelios t́ıpicamente mayores de 40 UA),
que presentan sólo superficies rojas y los TNOs clásicos de alta inclinación (con perihelios
t́ıpicamente menores de 40 UA), entre los que hay más dispersión de colores. Lo que estamos
viendo en realidad es un déficit de objetos azules en la población fŕıa de objetos clásicos,
lo cual es una indicación de que puede haber diferencias composicionales entre estas dos
poblaciones. La población fŕıa, formada en la zona más externa del cinturón de planete-
simales y a temperaturas menores, tendŕıa una abundancia mayor de volátiles capaces de
producir orgánicos complejos (t́ıpicamente rojos) por irradiación a nivel superficial (ver la
sección 1.5).

Figura 1.9: Color en función de B-R
vs. distancia perihélica (Delsanti et al.
2004). Los TNOs clásicos se muestran
como puntos negros, los plutinos co-
mo triángulos, los objetos dispersado,
ćırculos blancos. Observar la falta de
objetos azules entre los TNOs clásicos
con q ≥ 40 UA.

Sin embargo, los colores obtenidos por fotometŕıa de banda ancha son parámetros de
caracterización “globales”. Por un lado dan cuenta de la luz sobre toda la superficie ilumina-
da del TNO en el momento de observación, que a las distancias t́ıpicas a que se encuentran
estos objetos es equivalente a todo un hemisferio; por otro, integran sobre todo el rango
de longitud de onda del filtro utilizado. Por lo tanto, los colores no se pueden utilizar para
determinar en detalle la composición del objeto.

Además de los estudios de los ı́ndices de color, algunos trabajos utilizan la fotometŕıa
de TNOs para estudiar las curvas de luz de los TNOs (e.g. Sheppard & Jewitt 2002; Ortiz
et al. 2003; Alvarez-Candal et al. 2007; Sheppard et al. 2008 y referencias incluidas en esos
art́ıculos). Estos estudios permiten obtener medidas precisas de los peŕıodos de rotación
de estos cuerpos. Además aportan información acerca de la forma, la densidad y otras
propiedades f́ısicas básicas.

Sheppard et al. (2008) analiza las curvas de luz publicadas de más de 75 TNOs (y
Centauros), las principales conclusiones que encuentra son:

Los peŕıodos de rotación suelen estar comprendidos entre pocas horas y varios d́ıas,
con una media de 8.5 h.

Las variaciones de intensidad en las curva de luz se encuentran entre casi cero y 1.1
magnitudes.
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Figura 1.10: Curva de luz de 2002 PT13 a
partir de los datos obtenidos por Ortiz et
al. (2002) usando un peŕıodo of 8.3 h. En la
representación se utlilizan diferentes śımbo-
los para los datos obtenidos en diferentes
d́ıas. Se representa también la magnitud de
una estrella de referencia en el mismo cam-
po de visión para enfatizar que las varia-
ciones de brillo observadas en este centauro
son reales. La curva de doble pico, con una
pequeña variación de magnitud de máximo
a máximo, podŕıa deberse a la forma del
objeto, relacionándose t́ıpicamente con un
elipsoide triaxial.

La mayoŕıa de los TNOs parecen tener bajas densidades (< 1000 kg m−3), lo cual
implica un contenido significativo de volátiles y una porosidad considerable.

Se observa una cantidad considerable de TNOs con un gran momento angular. La
gran cantidad de momento angular observado en el TNb podŕıa indicar una población
mucho más alta para esta población en el pasado que en la actualidad.

1.4.2. Superficie de los TNOs: Espectroscoṕıa

A través de la espectroscoṕıa se puede obtener información más detallada de la com-
posición de los TNOs. El rango más asequible desde tierra, 0.5 - 2.5 µm, proporciona gran
cantidad de información. Numerosas bandas de absorción, diagnósticas de ciertos materia-
les, aparecen a estas longitudes de onda (e.g. orgánicos, silicatos, silicatos hidratados, hielo
de agua y otros volátiles, ver la Figura 1.11). Desafortunadamente, la mayoŕıa de los TNOs
(y Centauros) resultan muy débiles para las observaciones espectroscópicas, por ello antes
del descubrimiento de los planetas enanos, tan sólo unos 30 objetos hab́ıan sido observados
espectroscópicamente en alguno (o en ambos) de estos rangos (ver la Figura 1.12).

Desde el descubrimiento del primer transneptuniano, se han puesto en marcha varios
programas para obtener observaciones espectroscópicas de estos objetos.

D. Jewitt, uno de los descubridores del primer TNO, viene desarrollando desde entonces
observaciones sistemáticas, utilizando los telescopios Keck y Subaru en el observatorio de
Mauna Kea. A este grupo le corresponde, entre otros, la obtención del espectro del primer
transneptuniano dispersado, descubierto por ellos mismos, (15874) 1996 TL66 (Luu et al.
1997; Luu & Jewitt 1998); la primera detección de agua en un transneptuniano (26395)
1999 DE9 (Jewitt et al. 2000) y la primera observación de agua cristalina (Jewitt & Luu
2004) en un TNO, (50000) Quaoar.

Un programa extensivo de observación de TNOs en el hemisferio sur es el Sondeo del
Observatorio Europeo Austral dirigido por A. Barucci (Barucci et al. 2000). Este programa
ha observado aproximadamente 20 objetos, la mayoŕıa de ellos en el visible e infrarrojo.
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Figura 1.11: Albedo geométrico de algunos materiales presentes en los cuerpos helados del Sistema Solar,
hielo de metanol, hielo de agua cristalina, olivina y Titan Tholin (orgánico complejo). Los albedos están
escalados de forma diferente y aparecen desplazados en el eje de ordenadas para verlos con más claridad
(ver Cruikshank et al. 1998, para más información).

Sus principales resultados están recopilados en Lazzarin et al. (2003), Barucci et al. (2008)
y Alvarez-Candal et al. (2008).

Otro programa similar es el del grupo liderado por M.E. Brown, del Instituto Tecnológico
de California (Brown 2000). Este lleva a cabo observaciones de baja resolución en el NIR
(banda H + K) en el Observatorio Keck. Ha realizado observaciones de unos 30 objetos,
sobre todo centrándose en la búsqueda de agua helada (Barkume et al. 2008). Entre los
espectros conseguidos se encuentran los de algunos de los planetas enanos helados, aśı como
el del satétile mayor de 2003 EL61, S/2005 (2003 EL61)1.

Finalmente se destaca el programa que desarrollamos en Canarias el grupo liderado por
J. Licandro (Licandro et al. 2003a), en el Observatorio del Roque de los Muchachos. Este
programa utiliza diferentes instrumentos en los telescopios William Herschel (WHT), en el
Telescopio Nacional Galileo (TNG) y en el Telescopio Óptico Nórdico (NOT). Algunos de los
resultados de este grupo son: la detección de agua en (20000) Varuna (Licandro et al. 2001),
el estudio de la variación superficial en el centauro (32532) Thereus (Licandro & Pinilla-
Alonso 2005) y el estudio de espectros de alta calidad de núcleos cometarios (Campins et
al. 2006, 2007). Más recientemente este grupo ha publicado importantes resultados acerca
de los planetas enanos y otros cuerpos relacionados con estos, como se verá en el transcurso
de esta tesis.

Dado que los TNOs son en general objetos débiles (V > 19), sus espectros se suelen
obtener con baja resolución y la relación señal a ruido no suele ser grande. Excepto para
objetos extraordinariamente grandes y brillantes (en la escala de los 1000 km), el análisis de
los espectros nos sirve no tanto para detallar la composición de los objetos como para poner
ĺımites a la presencia de ciertos componentes. No obstante hay detecciones que, incluso en
cuerpos pequeños, dejan poco lugar a la duda. En general esto ocurre o bien cuando tenemos
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grandes cantidades de un mismo material en la superficie del cuerpo (e.g. agua, metano)
o cuando un material se ha depositado sobre la superficie formando part́ıculas grandes, lo
cual hace que las bandas que lo identifican sean más anchas y profundas.

Por otro lado, algunos materiales están asociados no a bandas concretas sino a cambios
de color globales del cuerpo en todo o parte del rango de observación. Por ejemplo, esto
es lo que ocurre en el visible e infrarrojo con los orgánicos evolucionados (como el Titan
Tholin que se muestra en la Figura 1.11). Aśı un espectro rojo de un cuerpo pequeño en el
que no podamos distinguir bandas, aporta datos en cuanto a la composición de ese cuerpo
ya que sugiere la presencia de orgánicos evolucionados (ver la Figura 1.12).

Figura 1.12: Muestra de algunos TNOs observados en el visible e infrarrojo cercano (Barucci et al. 2008).
Se aprecia la variedad de colores en el visible, desde objetos neutros a muy rojos. También se aprecia que
las principales bandas de absorción suelen aparecer en el NIR. Observar además que la presencia de agua
(bandas a 1.5 y 2.0 µm) puede aparecer tanto en objetos neutros (90482 Orcus) como en objetos rojos (55638
2002 VE95).

Dejando a un lado las caracteŕısticas superficiales de los planetas enanos helados, de
modo general, del análisis de los espectros de TNOs se extraen las siguientes conclusiones:

Lo más común es encontrar espectros sin bandas detectables dentro de la relación
S/N que suele ser ≤30-50, en los que la principal caracteŕıstica será la pendiente del
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mismo. Por lo general las pendientes rojas se pueden reproducir correctamente con
orgánicos, mientras que las neutras se suelen asociar a superficies muy viejas de bajo
albedo, con gran cantidad de carbón en la superficie. A pesar de la ausencia de bandas
en gran número de espectros de TNOs, en muchos de ellos no se puede descartar la
presencia de hielos a nivel superficial ya que estas podŕıan estar enmascaradas por el
ruido del espectro.

Las pendientes espectrales confirman el amplio rango de colores superficiales de los
TNOs obtenidos a partir de la fotometŕıa. Se observan todo el rango de pendientes
desde las neutras (o ligeramente azuladas) hasta las extremadamente rojas.

Se ha detectado agua en abundancia sólo en algunos TNOs: (19308) 1996 TO66,
(90482) Orcus y (50000) Quaoar. También se ha estudiado la presencia de abundantes
cantidades de agua en la superficie de Caronte, satélite de Plutón (ver sección 1.6). Se
intuye además su presencia en algunos más pequeños. La presencia de este material
en la superficie de los TNOs resulta sorprendente. No se esperaba en principio ya
que, como veremos en la sección 1.5.1, en los tiempos t́ıpicos de vida de los TNOs se
debeŕıa de haber formado sobre su superficie, por la acción de la radiación de alta
enerǵıa (Gil-Hutton 2002), un manto de orgánicos evolucionados.

La presencia de otros volátiles como el metano o el metanol no está claramente estable-
cida. Algunos espectros muestran indicios de su presencia, pero no tienen suficiente
calidad para afirmarlo inequivocamente. Hasta el 2005, el único TNO con presencia
ineqúıvoca de estos volátiles era Plutón, como veremos más adelante (Cruikshank
et al. 1976; Stern et al. 1988; ver sección 1.6).

No existe correlación entre la pendiente en el visible y la presencia de agua. Dado que,
como veremos más adelante, la irradiación de los hielos tiende a formar un manto
de orgánicos complejos que cubre los hielos originales, tradicionalmente se hab́ıan
identificado las superficies rojas con superficies viejas (fuerte presencia de orgánicos),
y las superficies cubiertas con agua (neutras), con superficies jóvenes. Sin embargo,
algunos espectros, como el de (50000) Quaoar (ver figura 1.13) muestran que ambos
tipos de materiales pueden coexistir en la superficie de los TNOs (Pinilla-Alonso et al.
2004). Este hecho se suele relacionar con la existencia de algún fenómeno que refresca
con agua del interior una superficie envejecida, cubierta de orgánicos. Estos fenómenos
podŕıan ser criovolcanismo o colisiones.

Se aprecian indicios de variación en las propiedades espectrales de algunos TNOs y
Centauros relacionadas con la rotación del objeto (e.g. 32532 Thereus, Licandro &
Pinilla-Alonso 2005; ó 38628 Huya, Alvarez-Candal et al. 2007), lo cual indicaŕıa inho-
mogeneidades en la composición superficial del mismo. Esta podŕıa estar relacionada
con fenómenos puntuales que refresquen la superficie, como pueden ser las colisiones,
criovolcanismo o la actividad cometaria.

A pesar de que se espera que el agua a estas distancias del Sol, esté en fase amorfa, en
un TNO, (50000) Quaoar, se detecta con claridad la banda a 1.65 µm, caracteŕıstica de
agua cristalina (Jewitt & Luu 2004). Este hecho, se relaciona también con la actividad
criovolcánica (ver la sección 1.5.4).



1.4 El cinturón transneptuniano antes de los planetas enanos 19

Figura 1.13: Especto del TNO clásico (50000) Quaoar. La pendiente roja en el visible indica que hay presencia
de orgánicos en la superficie de este cuerpo. Por otro lado, el NIR muestra las bandas t́ıpicas de hielo de
agua a 1.52 y 2.02 µm. Ambos materiales coexisten en la superficie del cuerpo, seguramente ı́ntimamente
unidos. Las ĺıneas cont́ınuas que aparecen superpuestas al espectro son dos espectros sintéticos generados
combinando orgánicos y agua, ver (Pinilla-Alonso et al. 2004).

1.4.3. Tamaño y Albedo.

Las propiedades f́ısicas de los TNOs, tales como masa, tamaño, albedo o densidad, aún
no se han podido determinar con precisión, 15 años después del descubrimiento del primer
transneptuniano. Existen numerosos datos para algunos TNOs grandes, pero no para una
muestra extensa de estos objetos.

El conocimiento de estas propiedades es de un enorme interés para:

Conocer la distribución de masa y tamaños de estos cuerpos.

Determinar con precisión la masa total que forma el TNb.

Determinar el albedo de estos cuerpos. Este dato es de vital importancia a la hora de
estudiar la composición superificial de los TNOs por medio de modelos de dispersión
de la luz y de interpretar cuantitativamente los espectros en el visible y en el infrarrojo.

Finalmente, conocer la masa y el tamaño de estos cuerpos, permite poner ĺımites a la
densidad y aśı desarrollar modelos teóricos de su interior.

La determinación de la función de luminosidad del TNb, es relativamente sencilla a partir
de estudios fotométricos generales de la población, pero la conversión precisa a distribución
de tamaños requiere del conocimiento del albedo.

El tamaño y el albedo de un cuerpo están relacionados por la magnitud absoluta H,
aśı pues, conocida la magnitud, podremos obtener el albedo de un cuerpo a partir de su
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tamaño y viceversa. Para un cuerpo del Sistema Solar se define la magnitud absoluta como
su magnitud aparente si estuviera a una distancia de una unidad astronómica del Sol y del
observador, a un ángulo de fase de cero grados (incidencia normal de la luz) y se calcula a
partir de la siguiente expresión:

HV = m# − 2,5 log
pV r2

2,25 × 1016
(1.1)

donde, m# es la magnitud aparente del Sol en el filtro V; pV es el albedo geométrico
del cuerpo en ese mismo filtro y r es el radio del cuerpo expresado en km.

La determinación del diámetro de un TNO de forma directa, a partir de la imagen, es
complicada dado los pequeños tamaños relativos de estos cuerpos. Por ello esta técnica se
suele utilizar sólo para algunos casos particulares. Gracias a observaciones con el telescopio
espacial Hubble se ha conseguido calcular el tamaño de (50000) Quaoar (Brown & Trujillo
2004a) y de (136199) Eris (Brown et al. 2006a); también se ha conseguido poner un ĺımite
superior al diámetro de (90377) Sedna (Brown et al. 2004).

Otro caso particular en el que el tamaño se ha conseguido determinar con bastante
precisión es el de Plutón (Elliot et al. 1989) y Caronte (Gulbis et al. 2006; Sicardy et al.
2006). En este caso, se han utilizado oservaciones de varias ocultaciones estelares, como
veremos en la sección 1.6. Este método, en teoŕıa aplicable a los TNOs, no ha resultado por
el momento eficaz, ya que no se ha podido observar ninguna ocultación estelar por parte
de un TNO.

A falta de métodos efectivos para la determinación de los tamaños de los objetos, el
método más extendido para obtener estimaciones del albedo y del tamaño de los TNOs
consiste en realizar medidas de la emisión térmica y visible de estos cuerpos, ambas de-
pendientes de dichos factores. Aunque la emisión térmica de objetos a las temperaturas
t́ıpicas de los TNOs son pequeñas, los avances en la sensibilidad de los detectores permiten
realizar medidas de la emisión en el rango milimétrico y submilimétrico (e.g. Lellouch et al.
2002, albedo de (20000) Varuna). El principal inconveniente de este método, es que el flujo
térmico depende sensiblemente de la distribución de temperatura en la superficie del obje-
to, aśı pues la incertidumbre en la distribución de temperatura, domina la incertidumbre
en los albedos y los tamaños. Por otro lado, el resultado depende ampliamente del mode-
lo utilizado para la distribución de temperatura, siendo el más común el Modelo Térmico
Estándar. Algunos ejemplos de la estimación del albedo y del modelo empleado se pueden
encontrar en las siguientes referencias: Jewitt et al. (2001) y Lellouch et al. (2002), ambos
utilizan medidas milimétricas y submilimétricas; Sykes & Walker (1991), utilizando detec-
ciones térmicas del Satélite Astronómico Infrarrojo (IRAS); Thomas et al. (2000) utilizando
datos en el infrarrojo lejano del Observatorio Espacial Infrarrojo (ISO).

Durante mucho tiempo para el resto de los cuerpos, aquellos para los que no era posible
obtener medidas térmicas, el tamaño se estimó a partir de su luminosidad (HV ), asumiendo
un mismo valor de albedo para todos ellos de pV =0.04. Este es el valor t́ıpico de los albedos
determinados para los núcleos cometarios, que son todos muy oscuros (0.02 < pV < 0.06,
Fernández et al. 1999). Los diámetros, aśı obtenidos, eran meras estimaciones pero al menos
permitieron realizar algunos estudios. Por ejemplo, se encontró que para la población de
objetos mayores de 50 km, la distribución de tamaños se ajusta bien a una función ex-
ponencial (Trujillo et al. 2001), mientras que para objetos menores, la función tiende a
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aplanarse. Estas diferentes distribuciones estaŕıan en acuerdo con los modelos evolutivos
que afirman que los objetos grandes son casi inmunes a los efectos colisionales durante la
historia completa del Sistema Solar, aśı su distribución de tamaños depende directamente
de los procesos de acrección. Sin embargo los cuerpos menores, D ∼ 50-100 km, han experi-
mentado una fuerte evolución colisional, y su distribución actual de tamaño está conectada
al entorno colisional en el que han evolucionado (Farinella & Davis 1996; Davis & Farinella
1997).

Otro caso interesante es el caso de los TNOs binarios. El estudio de estos cuerpos
permite estimar las masas de ambas componentes a partir de la relación de sus órbitas y
una suposición para la densidad de los cuerpos. Grundy et al. (2005) ampĺıa la muestra de
albedos estimados a TNOs binarios con masas conocidas. La ventaja de realizar estudios
sobre los TNOs binarios es que permite llegar a objetos menores (≤ 100 Km). Además, este
trabajo ofrece una recopilación de la mayoŕıa de los albedos medidos para objetos del TNb
y analiza sus albedos en busca de correlaciones con sus parámetros orbitales y f́ısicos. Las
principales conclusiones que extrae de este estudio (sobre una muestra total de 20 objetos)
es que los albedos son generalmente mayores de 4 % asumido hasta ese momento, lo que
exige una revisión de las estimaciones de tamaño y masa realizadas hasta el momento.

El análisis de los datos obtenidos desde 2004 con el Telescopio Espacial Spitzer ha
permitido ampliar significativamente la muestra de TNOs detectados en el rango térmico.
Stansberry et al. (2008) recoge observaciones de 47 objetos (31 TNOs y 16 Centauros)
detectados a 24 y/o 70 µm. Además de presentar las estimaciones de los albedos, este trabajo
busca también correlaciones entre el albedo y otras propiedades de los objetos (ver Figura
1.14) como, semieje mayor, diámetro, perihelio y gradiente espectral 2. A continuación
resumimos los principales resultados de este trabajo:

En general, existe un buen acuerdo entre las estimaciones obtenidas con medidas
de Spitzer y las estimaciones obtenidas por diferentes métodos por otros autores (la
comparación se hace sobre 20 objetos, aproximadamente).

Los mayor parte de la muestra posee albedos mayores del valor medio asumido, 4 %,
con un valor medio en torno a 10 %. La dispersión de los valores es mayor de lo
esperado llegando algunos albedos a superar el 80 %.

Existe una gran diferencia entre el albedo de (136199) Eris, (136472) 2005 FY9 y
(136108) 2003 EL61 y el de los demás objetos. Estos tres objetos (junto con Plutón)
forman el grupo de los planetas enanos helados y como veremos más adelante poseen
caracteŕısticas superificiales únicas en el TNb.

No parecen existir correlaciones claras entre el albedo y el color, o el albedo y los
parámetros orbitales (ver la Figura 1.14). Quizás la más sugerente sea que los obje-
tos mayores tienden a tener un albedo también mayor (ver la Figura 1.14.c). Esta
tendencia es más evidente si incluimos en la muestra los tres planetas enanos, lo cual
podŕıa estar relacionado con una mayor presencia de volátiles en la superficie de los
objetos mayores, como veremos más adelante en la sección 1.5.5.

2El gradiente espectral (S′) es un parámetro que indica el color de la superficie en el rango visible, su
definición aparece en la sección 3.1.1. Las superficies neutras se corresponden con un valor de S′=0; valores
mayores del gradiente indican una superficie roja.
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Figura 1.14: Albedo geométrico vs. (a) Semieje mayor; (b) Diámetro; (c) Perihelio; (d) Pendiente Espectral
(color). Los ćırculos blancos son Centauros; los puntos negros son TNOs. (90377) Sedna se representa con
a=150 UA, en lugar de su verdadero semieje mayor, 489 UA; en la Figura (c) (90377) Sedna se representa
con perihelio 50 UA en lugar de su verdadero valor, 78 UA. La pendiente espectral, S′, es un parámetro que
cuantifica la pendiente de un espectro en el visible (su definición aparece en la Sec. 3.1.1). Es un indicador
del color: mayores valores de S’ corresponden a superficies más rojas( el valor para el Sol es 0). Figura
tomada de Stansberry et al. (2008).
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1.5. Mecanismos de transformación superficial

A lo largo de su vida los materiales en las superficies de los TNOs sufren transfor-
maciones entre las que destacan: la formación de un manto de radiación por la acción
de part́ıculas incidentes de alta enerǵıa (radiación solar, rayos cósmicos, etc), la forma-
ción de un manto de polvo causada por actividad de tipo cometario, la actividad interna
que permitirá que algunos materiales del interior se depositen en la superficie (por ejem-
plo el criovolcanismo), las colisiones y microcolisiones. Finalmente, en los TNOs de mayor
tamaño, la existencia de una atmósfera es otro agente que afecta a la composición super-
ficial ya que implica la existencia de procesos de sublimación y condensación de volátiles
sobre la superficie.

1.5.1. Incidencia de part́ıculas de alta enerǵıa

El bombardeo de mezclas de hielos simples, como las que se encuentran originalmente
en la superficie de los TNOs (H2O, CO2, CO, NH3), por part́ıculas energéticas (fotones o
rayos cósmicos) causa la modificación de la estructura molecular de estos compuestos lo
que produce un oscurecimiento de la superficie (ver la Figura 1.15). La enerǵıa es disipada
rompiendo las moléculas que luego se recombinan en otras más complejas. Los átomos de
hidrógeno que se liberan en este proceso se escapan del material irradiado incluso a las
bajas temperaturas del TNb (∼ 40 K). El resultado es un manto de radiación compuesto
de moléculas ricas en carbono (y por tanto oscuras) y pobres en hidrógeno, de alto peso
molecular y baja volatilidad (Moore et al. 1983; Johnson et al. 1984; Strazzulla & Johnson
1991). El manto aśı alterado es de color rojo, a diferencia del color neutro de la superficie
helada original, y muy oscuro. Pero si el proceso de irradiación continúa lo suficiente, reduce
gradualmente el albedo en todas las longitudes de onda y el resultado es una superficie
completamente oscura y de color neutro (Andronico et al. 1987; Thompson et al. 1987).
Gil-Hutton (2002) muestra que el tiempo necesario para formar un manto de orgánicos de
estas caracteŕısticas, a las distancias t́ıpicas a las que orbita un TNO, es de 109 años. A
diferencia de la superficie original, rica en hielos superficiales, el manto de radiación de un
objeto muy evolucionado por este proceso, aunque del mismo color, será mucho más oscuro
y carecerá de hielos casi por completo. Por tanto la determinación del color y la abundancia
de hielo en la superficie de un TNO es muy importante para evaluar el grado de evolución
de esta.

Otro efecto de la irradiación digno de estudio es cómo esta altera la estructura qúımica
del hielo de agua, convirtiendo el hielo cristalino en amorfo. Por medio de experimentos
de laboratorio, Leto & Baratta (2003) encuentran que la amorfización completa del agua
cristalina se consigue con una dosis mı́nima de 10 eV/molécula, y este proceso es lineal
con la dosis. Tomando en consideración los resultados de Strazzulla et al. (2003) acerca del
tiempo necesario para producir cambios radioĺıticos en el hielo de agua, se deduce que el
tiempo necesario para conseguir esta amorfización, a una distancia de 40 UA es 109 años.
Aśı pues, teniendo en cuenta únicamente la irradiación, no se esperaŕıa encontrar agua
cristalina en la superficie de los TNOs. El agua cristalina, de existir, estaŕıa en el interior
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Figura 1.15: Diagrama sobre la ’climatoloǵıa espacial’, en él se muestran los principales mecanismos que de
forma cont́ınua modifican la composición de la superficie de los cuerpos menores del Sistema Solar.

cubierta por el manto de radiación. Por lo tanto determinar la cantidad de agua cristalina
que existe en la superficie de un TNO será muy útil para indicar la edad de esa superficie.

1.5.2. Colisiones

Las colisiones mutuas con part́ıculas de diversos tamaños, que horadan los mantos,
son frecuentes en el TNb. Este mecanismo fue sugerido por Luu & Jewitt (1996) como
el responsable de la gran variación de color entre los TNOs. Stern (2002) sugiere que al
horadarse el manto en una colisión, parte de los hielos se subliman dando lugar a una
posterior recondensación sobre la superficie que será lenta debido al débil campo gravitatorio
de los TNOs. Dado que los TNOs rotan en peŕıodos de algunas horas, estos materiales se
distribuyen en la práctica totalidad de la superficie produciendo un cambio de composición
superficial que no afecta sólo a la región del impacto sino que es mucho más global (ver
la Figura 1.15). Gil-Hutton (2002) demuestra que la radiación en el TNb, en el tiempo
transcurrido desde su formación, ha sido suficiente para formar mantos de radiación oscuros
y neutros en los TNOs clásicos, y sugiere que es necesario un proceso colisional para explicar
la diferencia de colores. La distribución final de colores dependeŕıa de la población de
proyectiles. En este contexto, colisiones poco energéticas erosionan sólo la parte superficial,
dejando expuesto el manto de radiación menos procesado y de color rojo, mientras que
colisiones más energéticas penetraŕıan más profundamente en el manto exponiendo hielos
frescos del interior. Las diferencias de colores en el TNb seŕıan el producto de la acción
principalmente de la radiación de alta enerǵıa y las colisiones. Utilizando el modelo de Gil-
Hutton se puede obtener información sobre la distribución de tamaño de los proyectiles.
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1.5.3. Actividad cometaria

En el caso de los cuerpos que se acercan más al Sol y experimentan actividad cometaria,
la sublimación de los volátiles superficiales que causa la actividad arrastra los granos de
polvo. Los más ligeros escaparán de la superficie del cuerpo pero los más pesados o no
salen eyectados o vuelven a caer sobre ella produciendo un manto de polvo desprovisto
de volátiles, muy t́ıpico en los cuerpos con más actividad, los cometas. Los cometas de la
familia de Júpiter, que han pasado repetidamente por las cercańıas del Sol, suelen desarro-
llar amplios mantos de polvo hasta tal punto que la actividad se produce en una fracción
muy pequeña de sus superficies (e.g. Licandro 2000). Se conocen muy pocas medidas fo-
tométricas de los colores de la superficie de cometas, lo que se debe principalmente a que
la observación del núcleo inactivo es muy dificultosa y debe realizarse a grandes distancias
heliocéntricas, cuando el cometa es muy débil (Licandro et al. 2000). Aún en esas circuns-
tancias es dif́ıcil establecer la posible existencia de una coma pequeña. Por otra parte, las
pocas determinaciones existentes corresponden sobre todo a cometas poco activos, es decir,
aquellos que tienen un manto de polvo más desarrollado. Los estudios fotométricos indi-
can que los núcleos cometarios no son tan rojos como los TNOs y Centauros (Campins &
Fernández 2002), de hecho apenas están un poco enrojecidos. Por su parte, los espectros
en el visible e infrarrojo cercano, no presentan bandas de absorción y son ligeramente en-
rojecidos. Por todo esto podemos concluir que la actividad cometaria produce superficies
ligeramente enrojecidas (Licandro et al. 2003b; Campins et al. 2006; Campins et al. 2007).

Podemos suponer que este proceso es el mismo que ha sido observado en algunos Cen-
tauros, aunque la actividad cometaria a distancias mayores de 10 UA es más compleja de
explicar. El mecanismo actualmente más aceptado para explicarla es el de la cristalización
de capas internas de hielo amorfo (Prialnik 1997; Jewitt 2006). No existe evidencia con-
cluyente de actividad cometaria en un TNO aunque śı parece claro que los TNOs grandes
podŕıan tener cierta actividad como resultado de un mayor calentamiento radioactivo, ya
que seŕıan más eficientes en retener depósitos superficiales de hielos.

1.5.4. Actividad interna, criovolcanismo

Aunque aún no hay nada concluyente a este respecto, cabe considerar un cuarto proceso
relacionado con la actividad interna que puede modificar el aspecto superficial de los TNOs,
este seŕıa el criovolcanismo. Este proceso se ha observado en algunos satélites de los planetas
gigantes como en los satélites galileanos (p.ej. Head et al. 1998; Showman et al. 2004), en
Enceladus (Brown et al. 2006c) o Titán (Paganelli et al. 2005).

En estos cuerpos la actividad volcánica suele estar asociada a la sublimación o fusión de
los hielos y se pueden manifestar de forma efusiva o explosiva. Los cambios de estado de los
hielos necesitan, por lo general, de un aporte de enerǵıa. En el caso de los satélites helados
el volcanismo suele asociarse a los efectos de marea producidos por los planetas gigantes
alrededor de los cuales orbitan.

Pero en los trasneptunianos la actividad volcánica, de producirse, seŕıa de naturaleza
diferente. Estos cuerpos no experimentan fuerzas de marea y los decaimientos térmicos no
realizan un aporte de enerǵıa lo suficientemente grande como para producir la fusión o
sublimación del hielo de agua. El criovolcanismo en los transneptunianos se suele asociar
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a la presencia de hidratos de amoniaco, dadas las caracteŕısticas especiales de este hielo:
menor conductividad térmica que el hielo de agua y menor punto de fusión (175K).

Stevenson (2004) mantiene que cualquier transneptuniano de radio mayor de 200 km
debe contener suficiente material rocoso bajo la superficie, para que la temperatura en su
interior haya excedido fácilmente los 200 K en sus épocas más tempranas. Podŕıa pues
haberse formado en su interior una mezcla de agua y amoniaco (amoniaco hidratado). Una
mezcla de este estilo, tiene un punto de fusión de 175 K.

Cook et al. (2007) muestra que los TNOs con tamaño similar o mayor al de Caronte
pueden mantener material hidratado ĺıquido en su interior, sobre un núcleo rocoso y bajo
un manto de hielo. Esta mezcla seŕıa menos densa que los hielos que podemos encontrar
t́ıpicamente en el interior de los TNOs, con lo cual podŕıa ascender hasta la superficie o
algún punto cercano a ella.

En este escenario no es dif́ıcil suponer que las colisiones t́ıpicas del TNb, al romper los
mantos que cubren los TNOs, faciliten la efusión del hidrato de amoniaco hacia la superficie.
La superficie de un TNO afectado por fenómenos criovolcánicos se caracterizaŕıan por tener
parches de hidratos de amoniaco (NH3-H2O) que cubriŕıan parcial y localmente el manto
de materiales más antiguo. Esto se reflejaŕıa en variaciones en el espectro o en la curva de
luz del objeto respecto a su fase rotacional.

La presencia de hidrato de amoniaco en la superfice de Caronte, ha sido probada (Cook
et al. 2007). También se ha sugerido la presencia de este material en la superficie (50000)
Quaoar (Jewitt & Luu 2004). Este material es reconocible en los espectros infrarrojos por
una banda caracteŕıstica a 2.2 micras.

1.5.5. Presencia de Atmósfera

El efecto que tiene la presencia de atmósfera sobre la composición superficial de los
cuerpos helados se conoce, hasta el momento, por el estudio de Plutón, siendo este el
único TNO en el que se ha podido constatar la presencia de atmósfera global estable en el
tiempo (Stern & Trafton 2008 y referencias ah́ı citadas). Los diferentes estudios acerca de
la atmósfera de Plutón parten todos de la base de que esta se forma por sublimación de los
hielos en su superficie.

La Figura 1.16 ilustra los procesos que se supone que tienen lugar en la superficie de un
TNO como Plutón. La sublimación de un hielo es un proceso endotérmico que precisa un
aporte de enerǵıa, aśı, en las zonas más calientes de la superficie, tiene lugar la sublimación
de los materiales más volátiles, CH4 y N2. Las áreas en sombra, más fŕıas, son zonas en las
que los gases vuelven a depositarse en la superficie en forma de hielo, con la consiguiente
liberación de enerǵıa. Si la temperatura de la superficie es lo suficientemente alta, se alcanza
la presión de vapor, es decir, la presión, para una temperatura dada, en la que la fase sólida y
el vapor se encuentran en equilibrio dinámico y se mantiene el equilibrio entre la sublimación
y condensación. La temperatura se mantendrá constante mientras se mantenga el equilibrio.

Sin embargo, no todas las part́ıculas que se subliman vuelven a condensar sobre la su-
perficie. Algunas part́ıculas logran alcanzar velocidades suficientemente altas para vencer
a la enerǵıa potencial debida a la atracción gravitatoria, con lo cual escapan de la atrac-
ción del cuerpo. Los ritmos a los que las moléculas de los diferentes volátiles escapan de
un cuerpo, están relacionados con la enerǵıa solar absorbida al alejarse del cuerpo y son
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Figura 1.16: Procesos en las atmósferas de los cuerpos helados (tipo Plutón). La ĺınea horizontal inferior
representa la superficie del cuerpo. La sublimación de los gases se puede producir en zonas que reciben
enerǵıa, por ejemplo, por la radiación solar. Las zonas más fŕıas son zonas en las que se produce la conden-
sación de los gases. Si se alcanza la presión de vapor, la temperatura se mantiene casi constante. La ĺınea
horizontal superior define el ĺımite de la exosfera, capa de la atmósfera en la que algunas part́ıculas dejan
de estar ligadas al cuerpo de cuya superifice proceden. El ritmo de escape de cada gas es exponencialmente
proporcional a λexo. Para más información, ver el texto.

.

proporcionales a la relación entre la enerǵıa térmica de la molécula y su potencial gravita-
torio (Chamberlain & Hunten 1987). Si G es la constante de gravitación universal, k es la
constante de Boltzman, M la unidad de masa atómica, µ el peso molecular del gas, m la
masa del cuerpo, r el radio de su superficie y Texo la temperatura de la exosfera (capa de la
atmósfera en la que los gases poco a poco se dispersan perdiendo la ligadura gravitacional
al cuerpo del que provienene) entonces se define:

λexo =
GMµm

rkTexo
(1.2)

El ritmo de escape de un gas en la atmósfera de un cuerpo, depende exponencialmente
del parámetro λexo, con lo cual es tanto más efectivo cuanto menor sea el cuerpo y más
ligero sea el gas considerado. Aśı pues, para mantener una atmósfera estable tiene que haber
un aporte de volátiles a la superficie a un ritmo mayor que el de escape de estos. El aporte
de material fresco desde el interior del cuerpo se puede producir por varios mecanismos que
incluyen, la difusión, la convección en estado sólido, la colisiones con part́ıculas de diferentes
tamaños y la actividad interna.

En el caso de Plutón, en el que la temperatura en la superficie vaŕıa entre los ∼35
y los ∼55 K (Stern et al. 1993), los volátiles con mayor probabilidad de formar parte de
su atmósfera son N2, CO y CH4. Sus correspondientes hielos, han sido detectados en la
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superficie del TNO, lo cual fortalece esta hipótesis. Curiosamente, ninguno de ellos se ha
detectado en la superficie de Caronte, lo cual podŕıa justificar la aparente falta de atmósfera
en este cuerpo (Gulbis et al. 2006; Sicardy et al. 2006).

Es de esperar que sean estos mismos volátiles los que jueguen un papel importante
en las atmósferas de los TNOs. Sin embargo, hasta el momento sólo se ha podido hacer
consideraciones teóricas, ya que no se ha podido observar ninguna ocultación de estrellas por
TNOs que permitan estudiar la presencia de atmósfera. Sin embargo, un hecho alentador
en este sentido es la detección de altas concentraciones de volátiles en las superficies de
algunos planetas enanos y TNOs grandes, como veremos en el transcurso de esta tesis.

Teniendo en cuenta los procesos de sublimación y escape de los volátiles en la superficie
y atmósfera de un TNO, podemos resumir en tres las condiciones para que un cuerpo menor
en el Sistema Solar tenga una atmósfera estable y ligada:

Tener suficientes volátiles en la superficie que puedan sublimar, siendo los más pro-
bables en estos cuerpos el N2, CO y Ch4.

Que la temperatura de la superficie sea suficientemente alta para generar la presión
de vapor adecuada para que se alcancec el equilibrio pero no tan alta que los volátiles
escapen de la atracción del cuerpo.

La masa del cuerpo debe de ser lo suficientemente alta como para retener cierta
cantidad de volátiles.

Como ya hemos comentado, el tamaño de los TNOs es un factor importante a tener en
cuenta a la hora de considerar si estos pueden tener atmósfera o no. Los cuerpos menores
son incapaces de retener las part́ıculas sublimadas desde su superficie (o retienen una can-
tidad muy pequeña) y la sublimación simplemente tiene lugar hasta que los materiales más
volátiles se agotan.

Estudios recientes, a partir de evidencias observacionales (atmósfera de Plutón y Tritón3,
y presencia de actividad en cometas a altas distancias heliocéntricas), concluyen que la
presencia de ligeras atmósferas en los grandes transneptunianos (todos aquellos de diámetro
mayor de 700 Km) es posible y bastante probable (Lykawka & Mukai 2005). Por otro lado,
Schaller & Brown (2007) desarrollan un modelo teórico con el que, teniendo en cuenta la
temperatura de la superficie de cada TNO y su tamaño estimado, modelan los dos efectos
que controlan la rentención de volátiles en estos cuerpos (la sublimación por radiación y
la atracción gravitatoria). Este modelo está en buen acuerdo con lo observado en el TNb:
los TNOs pequeños y calientes han perdido todos los volátiles en su superficie, ya sea por
sublimación o por irradiación. En el otro extremo, TNOs grandes y fŕıos, son capaces de
generar y retener atmósferas con presencia de metano, nitrógeno y monóxido de carbono
(Plutón y Tritón). Existen, por otro lado, zonas intermedias, donde dependiendo del tamaño
del objeto, este será capaz de retener alguno de esos volátiles, como (50000) Quaoar (ver la
Figura 1.17).

3Tritón es un satélite de Neptuno. Según Agnor & Hamilton (2006), este cuerpo helado probablemente
sea un TNO capturado durante las estapas tempranas de formación del Sistema Solar.



1.6 ”Planetas Enanos” 29

Figura 1.17: Mı́nima pérdida de volátiles en el TNb en función de la temperatura y del diámetro de los
objetos. Las ĺıneas curvas en el diagrama muestran las temperaturas en función del diámetro a las cuales, la
cantidad inicial de CH4, N2 y CO (los volátiles más abundantes en los cometas) se pierde por completo en
un tiempo igual a la edad del Sistema Solar. Los objetos en la zona de transición, serán capaces de retener
algunos volátiles selectivamente, dependiendo de sus caracteŕısticas. Para los objetos más calientes o con
menores masas, el mecanismo dominante será la presión de vapor de los gases, mientras que para los más
masivos o más fŕıos, será la atracción gravitatoria (Schaller & Brown, 2007).

1.6. ”Planetas Enanos”

1.6.1. Un poco de historia y definición

El descubrimiento por Tombaugh, en 1930, de Plutón y el estudio de sus caracteŕısticas,
le convirtió desde el primer momento en un cuerpo único dentro del grupo de los planetas.
En primer lugar, su órbita, con una excentricidad e inclinación altas, es muy diferente a las
órbitas de los planetas del Sistema Solar. Su tamaño (apenas 2390 km de diámetro) no es
comparable a los más de 50000 km de los planetas gaseosos externos, Urano y Neptuno. Su
composición, principalmente hielos de metano, nitrógeno y agua, tampoco es comparable a
la composición de estos, donde una gruesa atmósfera de hidrógeno, helio y vapor de agua
cubre un núcleo formado por una mezcla de roca y hielos. Otro hecho que lo aleja de los
planetas, es la existencia de Caronte, un satélite que con sus 1207 km de diámetro lo acerca
más a la realidad de un sistema binario, que de un planeta y su satélite.

La constatación de la existencia del cinturón transneptuniano, a partir de 1992, con-
firmó la idea de que el sistema Plutón-Caronte era un miembro más de esa población de
objetos helados. Pero este hecho no eliminó las singularidades de este sistema, ya que in-
cluso dentro del TNb, las caracteŕısticas de Plutón y Caronte continuaron por muchos años
siendo únicas.

Plutón junto con Caronte son, por su brillo y tamaño, los transneptunianos mejor cono-
cidos. Otro objeto del Sistema Solar, de tamaño similar a Plutón es Tritón. Este es un
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satélite de Neptuno con un diámetro (D = 2703km) algo mayor que Plutón , y aunque no
es un miembro del TNb, se cree que su origen puede ser similar, ya que según Agnor &
Hamilton (2006) podŕıa ser un TNO capturado por el planeta.

El estudio de la superficie de Plutón y Tritón revela que están en su mayoŕıa recubiertas
por volátiles. Los espectros de ambos objetos están dominados por fuertes bandas de ab-
sorción de metano, pero sus superficies están dominadas por nitrógeno sólido, dif́ıcilmente
detectable espectroscópicamente (Cruikshank 2005). Se ha detectado en ambos también
hielo de monóxido de carbono; dióxido de carbono en Tritón, y etano en este último y
posiblemente en Plutón (Nakamura et al. 2000; Cruikshank et al. 2006). Un modelo espec-
tral completo requiere además la inclusión de agua helada en la superficie de Tritón. Para
ambos objetos ha sido confirmada la presencia de atmósferas en interacción cont́ınua con
su superficie (Elliot et al. 1989; Tyler et al. 1989).

Figura 1.18: Espectro de Plutón (Cruikshank, 2004). Se observa el dominio del hielo de metano en el espectro.
Se aprecian también las bandas del N2 y del CO. Se puede apreciar la presencia de agua y CO2 en el espectro
de Tritón. El CO y N2 es más evidente en Tritón que en Plutón, en el que las bandas de estos materiales
aparecen embebidas en las de CH4

La superficie de Caronte, tiene una apariencia totalmente diferente. Su espectro está do-
minado por la presencia de agua. También se ha detectado la presencia de hidratos de amo-
niaco (Brown & Calvin 2000; Dumas et al. 2001; Cook et al. 2007). Este material podŕıa
estar relacionado con los fenómenos volcánicos en los cuerpos helados del Sistema Solar lo
que indicaŕıa que la superficie de Caronte se refresca con material del interior (ver sec.1.5.4).
Los modelos ajustados al espectro de Caronte, muestran además que el 90 % (como mı́nimo)
del agua en su superficie está en estado cristalino. Como vimos al estudiar los mecanismos
que alteran la superficie de los TNOs (ver la sección 1.5.1), el hielo de agua cristalino se
amorfiza debido a la incidencia de part́ıculas de alta enerǵıa, por lo que la alta presencia
de hielo cristalino en la superficie de Caronte, sugiere que los fenómenos de criovolcanismo
en su superficie operan de forma cont́ınua. Las observaciones de ocultaciones estelares de
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Caronte sugieren que este carece de atmósfera (Gulbis et al. 2006; Sicardy et al. 2006).
Podŕıa existir una atmósfera muy tenue, más bien pasajera, asociada a sublimación de
volátiles en zonas concretas de la superficie.

Figura 1.19: Espectro de Caronte (Brown
& Calvin, 2000). Se aprecian claramente las
bandas de hielo de agua a 1.52 y 2.02 µm,
la banda de agua cristalina a 1.65 µm y la
banda de hidrato de amoniaco a 2.2 µm.

Entre los TNOs, el primer cuerpo observado en la escala de los 1000 km de diámetro fue
(20000) Varuna, descubierto en el año 2000 por McMillan et al. (2000). No fue hasta un año
después que su tamaño pudo ser estimado (D ∼ 900 km), confirmando el descubrimiento del
primer gran TNO (Jewitt et al. 2001). En 2002, es descubierto (50000) Quaoar, otro TNO
aparentemente grande. Imágenes tomadas por (Brown & Trujillo 2004b) con el telescopio
espacial Hubble, permiten estimar el tamaño de este TNO confirmando que efectivamente
este cuerpo (D = 1260 km) es más grande que (20000) Varuna. El estudio de los primeros
objetos en la escala de los 1000 km ofrece los siguientes resutados:

Su ausencia dentro de la población de transneptunianos clásicos fŕıa.

Una mayor presencia de agua en su superficie y la posible detección de volátiles,
ausentes en los transneptunianos pequeños.

La posibilidad de presencia de atmósferas.

Posibilidad de fenómenos de renovación de su superficie con material fresco desde el
interior (criovolcanismo).

Estos datos obligan a replantear algunos de los conceptos admitidos hasta ese momento
acerca de los objetos transneptunianos, como por ejemplo, la uniformidad en la composi-
ción original de los TNOs, la naturaleza de los procesos de modificación superficial, los
mecanismos que permiten mantener cierta proporción de volátiles sobre la superficie de
estos cuerpos, los modelos dinámicos de formación y evolución del Sistema Solar.

Aún con estas novedades, la mayor revolución en el estudio de los transneptunianos
en los últimos 15 años llega con el descubrimiento de tres objetos de tamaños similares a
Plutón.
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A pesar de que, a partir de estudios de la función de luminosidad (Jewitt et al. 1998),
se supońıa la existencia de TNOs del tamaño de Plutón o incluso mayores, sólo la puesta
en marcha de programas intensivos de detección de transneptunianos permitió confirmar
este hecho. En poco tiempo (Julio de 2005) se anuncia el descubrimiento de tres objetos
notablemente mayores de 1000 km. Primero 2003 EL61, descubierto por el grupo de Sistema
Solar del Instituto de Andalućıa (Santos-Sanz et al. 2005), liderado por J.L. Ortiz y poste-
riormente 2003 UB313 y 2005 FY9, descubiertos por un grupo del Instituto Tecnológico de
Pasadena, EEUU, liderado por M.E. Brown (Brown et al. 2005).

En septiembre del 2006, una comisión de la UAI, en su XXVI Asamblea General, adopta
una nueva definición de planeta en el Sistema Solar, poniendo fin a 76 años de tradición.
Nuestro Sistema Solar pasa a tener 8 planetas y Plutón pasa a ser considerado oficialmente
como TNO. Además se define una nueva clase de objetos, los planetas enanos.

La resolución 5a de esta asamblea, acerca de la “Definición de Planeta en el Sistema
Solar” dice aśı (ver nota de prensa IAU0603):

“ Un planeta es un cuerpo celeste que:

(a) Orbita alrededor del Sol.

(b) Tiene suficiente masa para generar fuerzas ŕıgidas, por autogravedad, de modo que
alcance el equilibrio hidrostático (forma casi redonda).

(c) Ha despejado los alrededores de su órbita de cuerpos menores.”

El criterio (b) conlleva impĺıcitamente la condición de que los objetos han de ser
esféroides por autogravedad.

La misma resolución establece que, para objetos que no cumplen con el tercer criterio,
pero cumplen los dos anteriores, se introduce una nueva categoŕıa de cuerpos, los “plane-
tas enanos”4, es decir, un cuerpo orbitando alrededor del Sol (no sirven satélites) que es
suficientemente masivo para alcanzar el equilibrio hidrostático pero no lo suficiente para
limpiar su órbita de cuerpos menores.

Tres cuerpos aparecen en esta resolución para ilustrar el ejemplo, Plutón, Ceres y 2003
UB313

5. En esa misma comisión se resuelve crear un grupo de trabajo que decidirá qué cuer-
pos deben de ser incluidos en esa nueva categoŕıa (ver la Figura 1.20)

Aunque no se nombra en esta resolución a 2005 FY9 y 2003 EL61
6, ambos se convierten

inmediatamente en fuertes candidatos a planetas enanos, siento confirmada su pertenencia
a esta categoŕıa recientemente (Green 2008b; Green 2008a).

En estos momentos, y considerando los criterios de la UAI, el grupo de planetas enanos
está integrado por 5 cuerpos ( ver la tabla 1.3), 1 rocoso y 4 helados.

4El nuevo término aparece en la resolución expresamente entrecomillado, para resaltar que es un concepto
diferente y no una subcategoŕıa del grupo de planetas. El término “planeta enano” debe de ser considerado
como un grupo dentro de la población de transneptunianos, nunca un tipo de planetas.

5Este cuerpo ha sido dotado de nombre propio por la UAI, (136199) Eris, a partir de aqúı y por comodidad,
me referiré a él como UB313, o Eris.

6La UAI ha decidido dotar a estos cuerpos de nombre propios, (136472) Make-Make y (136108) Haumea
respectivamente, siendo válidas también las designaciones arriba indicadas. A partir de aqúı, por comodidad,
me referiré a ellos en ocasiones como FY9 y EL61.



1.6 ”Planetas Enanos” 33

Figura 1.20: Imagen que acompaña la nota de prensa (IAU0603) acerca de la resolución de los votos de la
XXVI Asamblea General del UAI, el 24 de Agosto del 2006. Esta imagen, que apareció en numerosos medios
de comunicación, aclara el número de planetas del Sistema Solar (8) e ilustra la aparición de un nuevo grupo
dentro del TNb, los “planetas enanos”, en el que se encuentran en ese momento Ceres, Plutón y 2003 UB313

y al que recientemente (ver texto) se han incorporado 2003 EL61 y 2005 FY9

Eris Plutón 2005 FY9 2003 EL61 Ceres
Diámetro (km) 2400 ± 100 2290 1500 ± 300 ∼2000 975
D2 (km) 1500 975
D3 (km) 1000 909
a (UA) 67.8 39.6 45.7 43.2 2.8
e 0.44 0.25 0.15 0.19 0.08
i (grad) 44.0 17.1 29.0 28.2 10.6
H -1.2 -1.0 -0.3 0.3 3.3
Albedo (%) 86 ± 7 50-65 80 +10

−20 ∼73 11
Masa (1020 kg) 166 ±2 130.5 ± 0.6 – 42 ±1 9.5
Densidad (g cm−1) 2.3 ± 0.3 2.03 ± 0.06 – ∼ 2.6 2.1
n◦ de satélites 3 0 1 2 0

Tabla 1.3: Propiedades de los planetas enanos (Brown et al. 2008). En el caso de los cuerpos no esféricos
(2003 EL61 y Ceres), el tamaño en cada uno de los tres ejes aparece en las filas de la 1 a la 3.

Tancredi & Favre (2008), basándose en consideraciones teóricas y observacionales, afir-
man que un cuerpo helado debeŕıa de tener un diámetro de 450 km (800 km en el caso de
cuerpos rocosos) para poder ser considerado planeta enano. Este trabajo además concluye
que, bajo estas consideraciones, de los cuerpos conocidos del Sistema Solar sólo hay un
planeta enano rocoso (Ceres) y probablemente, 12 planetas enanos helados (aunque este
número puede variar en función de medidas más precisas del tamaño de algunos candidatos
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más).

1.6.2. Caracteŕısticas F́ısicas de los planetas enanos helados.

En cuanto a los nuevos planetas enanos helados, desde las primeras obervaciones de estos
cuerpos, quedó claro que estábamos hablando de cuerpos con caracteŕısticas excepcionales.

Eris, por ejemplo, es el más grande (mayor incluso que Plutón), y su órbita, que le
sitúa dentro del grupo de los objetos dispersados, tiene una excentricidad e inclinación
extraordinariamente grandes. Eris, que en su perihelio se acerca al Sol a unas 37.8 UA, se
aleja después, durante casi 300 años, hasta alcanzar el afelio a 97 UA (posición muy cercana
a la que ocupa hoy en d́ıa). FY9, por su parte, aunque es también un objeto dispersado,
tiene una excentricidad menor que lo mantiene siempre a distancias más cercanas al Sol
(38.5 - 53.1 UA).

Ambos objetos, sorprendieron desde un principio por la gran cantidad de metano que
encontramos sobre su superficie, cuyo estudio es uno de los objetivos de esta tesis. Los
espectros de ambos objetos se revelaron muy similares al espectro de Plutón, demostrando
que su superficie está cubierta por grandes cantidades de metano, y posiblemente nitrógeno,
y diferentes por completo a los del resto de TNOs conocidos.

Por su parte EL61 posee más de una caracteŕıstica sorprendente. Su peŕıodo de rotación
es muy corto, tan solo unas 3.9 horas (Rabinowitz et al. 2006). Su curva de luz muestra
variaciones que sugieren que el cuerpo no es una esfera, sino un elipsoide muy alargado
(ver la tabla 1.3). Cuenta con 2 satélites conocidos (Brown et al. 2006b), uno de ellos de
tamaño considerable (∼ 300 km diametro). En cuanto a su composicion superficial, que
será estudiada en esta tesis, este cuerpo está cubierto por agua y en su espectro no aparece
ningún rastro de metano, ni de otros orgánicos.

Sin embargo, esto no le convierte en un TNO único, porque paralelamente al estudio
de este cuerpo, se observa que existen en el TNb, otros objetos de tamaños menores, con
cantidades similares de agua en la superficie. Este descubrimiento, convierte a EL61, en el
miembro más grande del grupo más homogéneo, composicional y dinámicamente, dentro
del TNb. El estudio de este grupo es también parte del trabajo presentado en esta tesis.

Afortunadamente, el alto brillo superficial de estos cuerpos, comparado con el del resto
de TNOs, ha permitido, en muy poco tiempo, recoger muchos datos con las técnicas más
diversas. En concreto, se han recogido espectros de alta señal a ruido, lo cual nos ha per-
mitido realizar estudios sobre su superficie que no son posibles en TNOs más pequeños.
Varios de estos trabajos, realizados por nuestro grupo, son los que se recogen en esta tesis
y proporcionan información clave para el avance en el estudio del Sistema Solar, como se
verá en los próximos caṕıtulos.

Como acabamos de ver una de las caracteŕıstica más destacables de los planetas enanos
helados es la gran cantidad de volátiles que hay sobre su superficie, metano en Eris y FY9;
y hielo de agua en EL61.

La presencia de atmósferas asociadas a especies volátiles, en transneptunianos grandes,
ya hab́ıa sido predicha por (Lykawka & Mukai 2005) y como consecuencia, la presencia
de determinados hielos de especies volátiles en la superficie de los transneptunianos más
grandes y fŕıos (Schaller & Brown 2007) (ver la sección 1.5.5).

Tal y como se aprecia en la Figura (1.21), tanto Eris como FY9, son suficientemente
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grandes y fŕıos para retener CH4, N2 y CO. Sin embargo, el segundo se encuentra cerca del
ĺımite entre la zona de pérdida/retención de volátiles. Volveremos más adelante sobre esta
diferente posición para explicar ciertas diferencias en su composición superficial. El caso de
EL61, para el cual, según este modelo, seŕıa también de suponer que tiene capacidad para
retener volátiles, en particular metano, será también abordado en detalle en el desarrollo
de esta tesis.

Figura 1.21: Mı́nima pérdida de volátiles en el Sistema Solar externo en función de la temperatura y del
diámetro de los cuerpos. Esta gráfica similar a la Figura 1.17, incluye a los planetas enanos helados. Obsérvese
que mientras que Eris aparece en la zona donde la capacidad para retener volátiles no parece tener discusión,
FY9 y EL61, estás más cerca de los ĺımites, donde el comportamiento puede no ser el esperado.

1.6.3. Sistema Plutón-Caronte.

Desde la publicación de los primeros espectros de los planetas enanos helados, se hizo
evidente que Plutón y su satélite Caronte, muestran enorme similitud con ellos. Por esta
razón es importante revisar en detalle lo que se conoce sobre estos objetos, no sólo por
interpretar los nuevos datos disponibles de los planetas enanos, sino también para planificar
futuros trabajos que nos permitan avanzar en su conocimiento en detalle.

La pareja formada por Plutón y Caronte (y los dos satélites menores, Nix e Hidra)
es un sistema múltiple, que orbita alrededor del Sol con una excentricidad (e = 0.246) y
una inclinación (i=17.14 ◦) respecto al plano de la ecĺıptica. El peŕıodo de Plutón está en
resonancia (2:3) con Neptuno, lo cual hace, que a pesar de que las órbitas de estos dos
cuerpos se crucen, el TNO esté protegido de encuentros cercanos con el planeta.

Las principales propiedades de Plutón y Caronte, están bien determinadas a través de
observaciones tanto desde tierra, como desde observatorios espaciales (ver tabla 1.6.3). Sus
dimensiones y los parámetros orbitales de Caronte se establecieron a través del análisis
de medidas fotométricas de una intensa serie de tránsitos y ocultaciones mútuas entre el
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Objeto
Radio Peŕıodo de Densidad Composición Notas
(km) Rotación Media Superficial

(d́ıas) (g/cm[3]) (hielos)
Plutón 1151 6.4 2.0±0.06 N2,CH4,CO Parte del CH4 puro

Parte del CH4 dilúıdo en N2

Rotación sincronizada
con Caronte

Caronte 600 6.4 1.7±0.15 H2O,NH3 Rotación sicronizada
NH4OH con Plutón

Tabla 1.4: Propiedades f́ısicas del sistema Plutón-Caronte. Los datos han sido extraidos de las diferentes
referencias citadas en esta sección.

planeta y el satélite, que ocurrieron entre 1985-1989 (Binzel & Hubbard 1997). A partir de
las dimensiones de los dos cuerpos y de la órbita de Caronte, se estimaron las densidades
de ambos, resultando que la de Caronte es un 15 % inferior a la de Plutón, lo que sugiere
diferencias composicionales. La puesta en funcionamiento del telescopio espacial Hubble y
las técnicas de óptica adaptativa en telescopios desde tierra, permitieron tomar imágenes
de alta resolución del sistema Plutón-Caronte, consiguiendo por primera vez separar ambos
objetos, como se aprecia en la Figura 1.22.

Nuevas observaciones del sistema en Mayo de 2005, desvelan la existencia de dos satélites
más de Plutón (Weaver et al. 2005). Estos satélites tienen órbitas casi circulares alrededor de
Plutón en el mismo plano que Caronte, pero a mayor distancia (entre 2-3 veces la distancia
de Caronte) (Ward & Canup 2006). Se han estimado ĺımites superiores para el valor de sus
diámetros, estos son 137 ± 11 km y 167 ± 10 km. Incluso en el rango superior de estas
medidas, la masa de estos satélites es menor del 0.3 % la masa de Caronte y del 0.03 % la
de Plutón (Weaver et al. 2006).

Observaciones in-situ de Plutón y sus satélites, son uno de los objetivos principales
de la ciencia del Sistema Solar. A principios de la década actual se puso en marcha la
misión “Nuevos Horizontes” de la NASA, que fue lanzada el 19 de enero de 2006. En la
actualidad, se encuentra a unas 13 UA del Sol y ha cruzado ya la órbita de Saturno. Se
espera que en Julio del 2015 se aproxime al sistema Plutón-Caronte, para realizar una
bateŕıa de observaciones, y posteriormente prosiga su camino adentrándose en el cinturón
transneptuniano que recorrerá entre 2016 y 2020.

A continuación, se describen las principales caracteŕısticas de Plutón y Caronte, de sus
superficies y atmósferas.

Plutón: un planeta enano con atmósfera

El avance en las técnicas de observación desde el descubrimiento de Plutón ha permitido
avanzar en la determinación de sus principales caracteŕısticas. Gran parte del conocimiento
de que disponemos acerca de Plutón proviene de las imágenes y espectros de su superficie.

La primera evidencia acerca de la superficie de Plutón es que esta no es homogénea,
sino que en ella se alternan zonas de mayor y menor albedo (Buie et al. 1992; Stern et al.
1997). De hecho, el contraste de albedos en su superficie es el mayor del Sistema Solar, con
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Figura 1.22: Composición de dos imágenes que muestran el albedo superficial de Plutón y Caronte. El mapa
de Plutón fue creado a partir de observaciones precisas de ocultaciones mutuas de Plutón y Caronte entre
1985 y 1990 (Young et al. 2001). Este mapa es de la cara de Plutón que mira a Caronte. El mapa de Caronte
fue creado por M. W. Buie (Lowell Observatory) a partir de observaciones del sistema Plutón-Caronte entre
1954 y 1986 (Buie et al, 1992) y muestra la cara de Caronte opuesta a Plutón. Obsérvese las variaciones
superficiales en ambos cuerpos, aśı como el diferente albedo y color de cada cuerpo que sugieren diferencias
composicionales entre ambos.

la única excepción del satélite de Saturno, Jápeto. Las imágenes tomadas por Stern et al.
(1997) muestran que la mayoŕıa de las regiones más oscuras en la superficie de Plutón están
confinadas a la zona ecuatorial, mientras que las zonas de alto albedo aparecen dispersas por
toda la superficie (ver Figura 1.23). Esto sugiere una complicada estructura de la superficie
que estaŕıa compuesta por diferentes materiales.

Otra de las caracteŕısticas de Plutón es su atmósfera, pese a especularse sobre su exis-
tencia desde 1974 (Hart 1974), no pudo ser detectada directamente hasta 1988 (Elliot et al.
1989; Hubbard et al. 1988). La mayor parte de los datos que conocemos sobre la atmósfera
de Plutón provienen de la curva de luz de la ocultación de alguna estrella por parte del TNO.
Estas observaciones no son sencillas, dado el pequeño tamaño del disco del planeta desde
tierra. Pese a ello, en la actualidad se tienen datos de la observación de tres ocultaciones
que tuvieron lugar en 1988, 2002 y 2006.

A continuación describiremos en detalle los conocimientos acerca de la superficie y la
atmósfera de Plutón, ya que algunos de ellos podrán servir para conocer la naturaleza de
los planetas enanos helados.

La superficie de Plutón

La composición de la superficie de Plutón es una mezcla de N2, CH4 y CO (Owen
et al. 1993; Douté et al. 1999 y ver la Figura 1.18). El nitrógeno ha sido detectado
por una banda débil a 2.15 µm. La forma de esta banda es sensible a la temperatura,
aśı ha sido posible estimar la temperatura del hielo de N2 que es de ∼ 40K (Tryka
et al. 1994). El nitrógeno sólido se encuentra en forma de cristales grandes, de varios
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Figura 1.23: Uno de los mapas de Plutón de Stern et al (1997). El mapa muestra que las regiones más
oscuras están confinadas en la zona ecuatorial, mientras que las zonas más brillantes aparecen en cualquier
lugar. No existe evidencia de una zona ecuatorial oscura y dos polos globalmente brillantes.

cent́ımetros. El metano, sin embargo, lo podemos encontrar tanto puro como disuelto
en el N2, apareciendo como una impureza en los grandes cristales de nitrógeno. Las dos
formas se pueden distinguir espectroscópicamente por un pequeño desplazamiento de
los centros de las bandas del metano, que ocurre siempre que las moléculas de este se
incorporan a una matriz de otro material, como un componente minoritario (Schmitt
et al. 1993; Quirico & Schmitt 1997). El CO por su parte, se ha podido detectar gracias
a una banda a 2.35 µm. Tanto el CO como el CH4 son sólo trazas en la superficie de
Plutón, pero este último es tan activo ópticamente que domina el espectro.

Otros componentes como agua o CO2 u orgánicos complejos no se han podido detectar
en la superficie de Plutón, aunque el color rojizo de su albedo en el rango visible
(0.3-1 µm) se puede reproducir con una mezcla de volátiles neutros y una pequeña
cantidad de tholins (orgánicos complejos) lo cual es compatible con la composición de
la superficie que hemos comentado arriba y con la de su atmósfera, que comentaremos
a continuación (Cruikshank 2005).

Grundy & Fink (1996) presentan un estudio en detalle de la superficie de Plutón sobre
un peŕıodo de 15 años (1980-1994) que comprende el paso de Plutón por el perihelio
en 1989. Merece la pena describir en detalle algunos resultados de este trabajo, ya
que serán de gran importancia a la hora de estudiar la superficie de Eris y de FY9
(ver el caṕıtulo 4 y el apéndice A).

Durante este peŕıodo, Plutón es observado (mediante técnicas espectrofotométricas)
de forma sistemática con el objetivo principal de estudiar variaciones en las bandas
de absorción de metano al paso del planeta enano por el perihelio. No obstante,
dada la patente heterogeneidad de la superficie de Plutón, no resulta fácil distinguir
si las variaciones en el espectro de Plutón tienen que ver con variaciones seculares
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(debido a las diferentes posiciones de Plutón en su órbita) o a variaciones geométricas
(diferente composición superficial), por lo tanto los autores consideran en su estudio
ambos factores. La Figura 1.24, muestra algunos ejemplos de los datos recogidos en
este trabajo, en ella se ve claramente las variaciones en las bandas de absorción del
metano en función de su fase de rotación.

Figura 1.24: Espectros de Plutón mostrando diferentes profundidades para las bandas de metano en función
de la longitud sobre el cuerpo (Grundy & Fink, 1996). Las principales bandas están identificadas en la gráfica,
aśı como las contribuciones telúricas (0.76 y 0.94 µm). El eje izquierdo muestra el albedo geométrico del
espectro inferior únicamente. La ĺınea discont́ınua en la parte inferior de la gráfica muestra la contribución
de Caronte al espectro (medida desde el extremo inferior de la gráfica). Esta contribución es la misma para
los otros espectros, que están desplazados en la vertical. El eje de la derecha muestra los puntos de origen
para los diferentes albedos considerando ambas contribuciones, la de Plutón y Caronte.

Para analizar estas variaciones, los autores estudiarán la profundidad de las bandas,
sus centros y sus anchuras, aśı como la pendiente del albedo.

De las siete bandas de absorción del metano que aparecen en la región espectral
cubierta, el estudio se centra en la banda más profunda, a 8900

◦
A y la banda a 7300

◦
A. Esta última es una banda con suficiente señal a ruido, en una zona muy limpia
del espectro, por lo cual es una muy buena opción para un análisis de sus principales
caracteŕısticas.

El primer estudio se centra en confirmar las tendencias previamente observadas acerca
de la variación de las bandas de CH4 de Plutón con la fase rotacional. Comparando los
dos gráficos de la Figura 1.25 (izquierda) se aprecia que la variación con la longitud
es similar para ambas bandas, con un mı́nimo cerca de los 160 ◦. Esta longitud no
corresponde ni con el máximo ni con el mı́nimo de la curva de luz de Plutón lo cual
sugiere que el metano en Plutón no está exclusivamente asociado a las zonas más
brillantes ni más oscuras de su superficie.
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Figura 1.25: Cantidades derivadas del espectro de Plutón en función de su longitud. Los puntos extremos de
la curva de luz de Plutón (Buie et al. 1996) están marcados en las gráficas con ĺıneas discontinuas verticales.
Izquierda: Profundidad de las bandas de absorción del metano a 0.73 y 0.89 µm. Con cuadrados negros se
representa la profundidad de la banda a 0.89 µm (se muestra la escala en el eje izquierdo); con cuadrados
blancos se representa la profundidad de la banda a 0.73 µm (la escala se muestra en el eje de la derecha).
Notar que los máximos y mı́nimos en la profundidad de las bandas no coinciden con los máximos y mı́nimo
en el brillo de la superficie. Derecha: Posición del centro de las bandas de metano a 0.73 y 0.89 µm. Se
aprecia desplazamiento de las bandas de absorción, notar que el comportamiento es similar para ambas
bandas.

El estudio de los centros de las bandas muestra una correlación débil entre los centros
de las bandas y los máximos y mı́nimos en la curva de luz de Plutón (ver la Figura
1.25 derecha). Como ya hemos comentado, este desplazamiento se produce cuando
el metano se encuentra disuelto en N2, basta una concentración de un 20 % de CH4

en N2 para producir un desplazamiento de 17
◦
A (Grundy et al. 1993). Comparando

las dos gráficas en la Figura 1.25 se aprecia que los mayores desplazamientos (menor
concentración de metano) coinciden con las zonas en las que las bandas de metano
son menos profundas.

Por otro lado, estudiar bandas de absorción a diferentes longitudes de onda, nos
permite “ver” a diferentes profundidades en la superficie de los cuerpos. En particular,
a las temperaturas de la superficie de Plutón, para producir una banda como la
observada a 0.73 µm, es necesario que los fotones atraviesen una capa de hielo de
metano de más de 1 cm. Sin embargo, en la banda K (2.2 µm), en la que la absorción
es mucho mayor, es suficiente con los fotones recorran caminos ópticos mucho menores,
de apenas decenas de micras. Aśı pues, observaciones de bandas profundas y débiles
del mismo material, son sensibles a la estratificación de los materiales o a diferencias
geométricas en la superficie de Plutón. Como se ve en la Figura 1.25 (derecha), el
comportamiento de las dos bandas es similar, con lo cual se concluye que no hay
evidencias de un gradiente vertical en la concentración de metano en la superficie de
Plutón, al menos hasta algo más de 1cm de profundidad.
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Finalmente, estudiando la variación de la pendiente del albedo geométrico con la fase
los autores encuentran que la pendiente más roja, coincide con las zonas de menor
albedo, lo cual es interpretado como que las zonas más rojas son también las más
oscuras, presumiblemente porque la concentración de tholins es mayor, mientras que
en las zonas más brillantes es mayor la concentración de volátiles.

Otro punto interesante de este trabajo son los ajustes de los albedos con modelos
de dispersión de la luz (Hapke 1981). Se trata de buscar combinaciones de materiales
para la superficie de Plutón que porporcionen albedos similares a los observados y que
sean compatible también con las propiedades de las bandas de absorción comentadas
previamente. Los autores proponen varios modelos, obteniendo el mejor ajuste para
una mezcla de tres tipos de terrenos como la que muestra la Figura 1.26:

Figura 1.26: Configuración de tres terrenos según el modelo de Grundy & Fink, 1996. Las diferentes zonas
se modelan con combinaciones de tres tipos de materiales, zonas brillantes y neutras de alta concentración
de volátiles (N2+CH4); zonas de brillos medio, metano puro; zonas rojas de albedo bajo, orgánicos evolu-
cionados (tholins)

• Terreno brillante rico en N2, formado por part́ıculas grandes (5 cm) de 5%
N2:CH4 (2:1) y 95 % N2:CH4 (1000:1)

• Terreno rico en metano formado por hielo puro de CH4 con part́ıculas de 5 cm.

• Terreno oscuro. Mezcla compacta de part́ıculas pequeñas de tholins (3 µm) y
hielo de agua (10 µm) a partes iguales

Desde la aparición de este trabajo de Grundy y Fink, se han publicado espectros de
mejor señal a ruido de la superficie de Plutón, y se han intentando ajustes más precisos
(ver Olkin et al. 2007 y trabajos ah́ı citados), sin embargo todos ellos coinciden en
encontrar los mejores ajustes con los tres tipos de terreno comentados previamente.
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La atmósfera de Plutón

Mucho antes de la detección de la atmósfera de Plutón, ya se argumentaba sobre
su existencia (Hart 1974). Estos argumentos teóricos fueron reforzados por el des-
cubrimiento de hielo de metano en la superficie de Plutón (Cruikshank et al. 1976;
Stern et al. 1988), el cual sugeŕıa la existencia de una atmósfera en equilibrio cuyo
principal componente fuera metano en estado gaseoso. La detección directa de la
atmósfera de Plutón, sin embargo, tuvo lugar bastante más tarde, gracias a la ob-
servación de una ocultación estelar desde el “Kuiper Airbonen Observatory” (KAO)
en 1988 (Elliot et al. 1989; Hubbard et al. 1988). Estas observaciones confirman la
presencia de una atmósfera global ligada al cuerpo. Además estiman un valor para
la escala de altura7 H = 55.7 ± 4.5 km y una presión de 2.3 µmbar a una distancia
de 1250km del centro de Plutón. Aunque en un principio se pensó en una atmósfera
formada mayoritariamente por metano, esto se descartó cuando se comprobó que la
presencia de metano en la superficie es minoritaria respecto a la de N2 y CO (Owen
et al. 1993).
Combinando los conocimientos acerca de la composición superficial de Plutón y la
curva de luz durante la ocultación estelar de 1989, Elliot & Young (1992) encuentran
una temperatura media para una atmósfera de N2 puro de 104 K.
Young et al. (1997) confirman la detección directa de metano en la atmósfera de
Plutón a través de la fotometŕıa, este trabajo además prueba que el N2 y el CO son
lo componentes mayoritarios de esta atmósfera y el metano es sólo un componente
menor, con una fracción molar entre 1-9 %. Sin embargo, esta abundancia es mayor
de la que se esperaba dada la presión de vapor de una disolución sólida de metano
en nitrógeno. Este hecho hace suponer que en la superficie de Plutón existen parches
calientes de hielo de metano puro a una temperatura de 55K, temperatura a la cual
la presión de vapor del metano es igual a la del nitrógeno a 40K.
Una caracteŕıstica interesante de la atmósfera de Plutón es la existencia de efectos
estacionales debidos a la gran excentricidad de su órbita. Estos cambios fueron predi-
chos ya en los años 80 (Trafton & Stern 1983). Durante su movimiento orbital, Plutón
sufre grandes cambios en la insolación y en la distribución de esa insolación sobre la
superficie. Estos cambios resultan en variaciones en la temperatura superficial y pro-
bablemente en la presión de vapor, que favorecen el transporte de los hielos a lo largo
y ancho de la superficie. Estos efectos provocan una condensación de dicha atmósfera
en las posiciones de la órbita más alejadas del Sol y una sublimación según el TNO
se acerca al perihelio; y debeŕıan de apreciarse en escalas de tiempo estacionales y
orbitales. Como ejemplo, asumiendo que la atmósfera colapse completamente en el afe-
lio se obtendŕıa un depósito sobre la superficie de 0.5-10 mm de N2 (Stern & Trafton
2008).
Una ocasión de poner a prueba las suposiciones acerca de los cambios estacionales
en la atmósfera de Plutón fue la observación de la ocultación estelar que tuvo lugar

7La escala de altura, H, es la altura a la que hay que elevarse en una atmósfera para que la presión
atmosférica disminuya en un factor e=2,718182
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en Agosto de 2002. El último paso por el perihelio de Plutón se produjo en 1989, se
esperaba pues una disminución en la presión de vapor respectro a la obtenida en la
ocultación estelar de 1988, al haber colapsado parte de los volátiles. La comparación
de los datos obtenidos en 1988 y en 2002, sin embargo, muestra la situación opuesta,
la presión se incrementó en un factor 2 desde el paso por el perihelio (Elliot & Kern
2003; Sicardy et al. 2003). Sin embargo, un aumento de un factor de dos en la presión,
requiere solamente un aumento de la temperatura del hielo de N2 de 1.3 K (Elliot
& Kern 2003), lo cual se puede interpretar como un retraso en el aumento de la
temperatura al paso por el perihelio debido a la inercia térmica de los materiales
superficiales (Stern et al. 1997).

Otro posible origen para explicar ese cambio en la presión seŕıa que con el movimiento
orbital de Plutón y los cambios que este provoca en las regiones iluminadas, terrenos
cubiertos de volátiles hubieran quedado expuestos a la radiación solar, lo que habŕıa
producido un aumento de part́ıculas en la atmósfera.

Recientemente, la observación de una nueva ocultación estelar en el año 2006 (Elliot
et al. 2007) muestra que las condiciones en la atmósfera de Plutón en esta ocasión,
son más parecidas a las que exist́ıan en el 2002 que a las de 1988 y sugiere que sea
cual fuera el detonante, la situación tiende a estabilizarse y no a acelerarse.

Finalmente, hay que tener en cuenta otro factor muy importante que determina las
caracteŕısticas de la atmósfera y la superficie de Plutón. Este es la pérdida de gases
en la exosfera. Como ya hemos comentado al describir las atmósferas de los TNOs,
no todas las part́ıculas que se subliman vuelven a condensar y depositarse sobre la
superficie al enfriarse, sino que algunas escapan de la atracción gravitatoria del cuerpo
y se pierden en el espacio. La combinación en Plutón de una baja gravedad (∼55
cm/s−2) y una alta temperatura en la atmósfera (∼100K) provoca que la fracción de
part́ıculas que escapan sea mayor en comparación con una atmósfera planetaria t́ıpica
(Trafton et al. 1997; Tian & Toon 2005).

Considerando los ritmos de escape estimados por diferentes autores para el perihelio,
para las diferentes especies de volátiles en la atmósfera de Plutón, sobre 4.5 109 años
que es la edad del Sistema Solar, esto corresponde a una pérdida de 1 a 10 km de
hielo superficial (dependiendo de la porosidad de Plutón), lo que implica que debe
de existir una fuente de volátiles que recubra periódicamente o de forma cont́ınua la
superficie con materiales desde el interior del objeto.

Caronte: una superficie cubierta de agua.

La composición de Caronte es un factor importante a estudiar en el TNb ya que este ob-
jeto, con un diámetro aproximado de D ∼ 1200 km, es probablemente un cuerpo intermedio
entre los TNOs mayores, capaces de retener en su superficie gran cantidad de volátiles y los
TNOs pequenõs, aquellos que han perdido todos los volátiles de su superficie, conservando
quizás alguna pequeña cantidad de agua. Este cuerpo podŕıa ser pues representativo de los
TNOs medianos con cierta capacidad para retener volátiles como (50000) Quaoar, (20000)
Varuna, (90482) Orcus. Sin embargo, como veremos a continuación, la superficie de Caronte
presenta rasgos muy diferentes a estos TNOs medianos y merece un estudio aparte.
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El albedo en el visible de Caronte (pV ∼ 0.4, Buie et al. 1990), es sensiblemente menor
que el de Plutón y presenta menor variación con la rotación del cuerpo. Además su color es
más neutro que el de Plutón. Esto junto con las diferencias entre sus respectivas densidades,
sugiere variaciones en la composición que confirman el estudio de sus espectros.

El espectro de Caronte se caracteriza por mostrar claramente la presencia de agua
cristalina sobre su superficie, y la presencia de un componente adicional que tienen una
banda de absorción a 2.2 µm. Para explicar esta banda se ha propuesto la presencia de
hidratos de amoniaco (Buie & Grundy 2000; Brown & Calvin 2000; Dumas et al. 2001).
Otra caracteŕıstica importante de la superficie de Caronte es lo que no muestra ya que no
aparecen indicios de presencia de volátiles, a pesar de ser estos dominantes en Plutón. Para
ajustar el espectro de Caronte, los modelos necesitan además la presencia de algún material
neutro y de bajo albedo.

La ausencia de volátiles en la superficie de Caronte se puede justificar por la incapacidad
de este cuerpo de haberlos retenido por gravedad, dado su pequeño tamaño, como se puede
ver en la Figura 1.17. Esta falta de orgánicos además viene apoyada por la ausencia de
atmósfera ligada al planeta, confirmada gracias a observaciones fotométricas de ocultaciones
estelares (Gulbis et al. 2006; Sicardy et al. 2006).

La detección de agua cristalina e hidratos de amoniaco sin embargo, no resulta tan simple
de explicar, sobre todo en los TNOs de tamaño mediano. El agua cristalina se forma, en
escalas de tiempo relativamente pequeñas (<109 años) cuando el hielo de agua se calienta
por encima de los 78 K. Dadas las distancias a las que se mueven los TNOs es imposible
alcanzar estas temperaturas sólo por calentamiento solar. Aparte del misterio de cómo se
origina el agua cristalina, está el de cómo sobrevive ya que la irradiación con part́ıculas
de alta enerǵıa produce la amorfización del hielo de agua, en tiempos de 1.5 millones de
años (Cooper et al. 2003). La exposición a la radiación destruye los enlaces que mantienen
las moléculas de agua ordenadas y a las temperaturas t́ıpicas que encontramos a partir
de las 15 UA, el hielo no puede volver por si mismo al estado cristalino. Adicionalmente,
los hidratos de amonico se descomponen por la acción de los rayos cósmicos (Strazzulla &
Palumbo 1998), luego su presencia en la superficie de un cuerpo helado prueba la existencia
de renovación superficial.

La reposición de material fresco en la superficie de Caronte (y de los TNOs medianos)
puede haber tenido lugar en varias maneras, o bien el material ha sido reprocesado mo-
mentáneamente, por una subida de la temperatura puntual, hasta el punto en el que el hielo
se recristaliza; o bien algunos procesos erosivos, como las colisiones o los microimpactos,
traen a la superficie material reprocesado desde el interior; o agua ĺıquida se ha congelado
y cristalizado en la superficie, lo que comunmente se conoce como criovolcanismo.

Cook et al. (2007) realizan un estudio de la superficie de Caronte a partir de espectros
con resolución espacial de este cuerpo. Este estudio prueba que existe un mecanismo que
repone material fresco en la superficie de Caronte y que lo hace en escalas menores de
105 años. Analizando los diferentes mecanismos comentados arriba, capaces de refrescar la
superficie en TNOs del tamaño de Caronte, este estudio concluye que el único capaz de
producir cantidades suficientes de agua cristalina, como para cubrir la mayor parte de la
superficie de Carontes es el criovolcanismo. Este sin embargo no estaŕıa asociado a las fuerzas
de marea, como en algunos satélites helados de los planetas gigantes (e.g. Enceladus, Porco
et al. 2006). Estimando las temperaturas interiores de Caronte debidas a calentamiento
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radiogénico, (Cook et al. 2007) encuentran que pueden existir en el interior del cuerpo
materiales en estado ĺıquido (en concreto, los hidratos de amoniaco). Este ĺıquido menos
denso que el agua, se podŕıa propagar en aproximadamente una hora hasta la superficie
del cuerpo y alĺı se congelaŕıa en fase cristalina. A este ritmo, seŕıan suficientes un tiempo
medio de 200 años para cubrir completamente la superficie de Caronte (al menos hasta una
profundidad de unas 350 µm) y durante este tiempo, tan sólo un 0.5 % seŕıa amorfizado
por radiación.

Estas estimaciones prueban que el criovolcanismo es posible en cuerpos del tamaño de
Caronte, y que este es suficiente para explicar una superficie cubierta mayoritariamente
por hielo de agua cristalino, siempre y cuando el agua vaya acompañada de hidratos de
amoniaco.

Hasta el descubrimiento de 2003 EL61 tan sólo se conoćıan dos objetos en el cinturón
transneptuniano con una superficie dominada por agua: (19308) 1996 TO66 (Brown et al.
1999) y (55636) 2002 TX300 (Licandro et al., ver el caṕıtulo 5). Sin embargo, la baja re-
solución de los espectros de estos cuerpos, no permite evaluar la presencia de hidratos de
amoniaco en su superficie ni la presencia de agua en fase cristalina. Como veremos más
adelante, el estudio detallado de EL61, y de algunos cuerpos más con una composición muy
parecida, permite avanzar en el estudio de la presencia de agua en el TNb.





2
Motivación y Objetivos

La motivación de este trabajo es el estudio de la superficie de los planetas enanos hela-
dos en comparación con las diferentes poblaciones del cinturón transneptuniano a la que
pertenecen. Actualmente, cuando más de 20.000 grados cuadrados del cielo han sido cu-
biertos por programas de identificación de TNOs, sólo existen 4 planetas enanos helados
reconocidos, Plutón, Eris, 2005 FY9 y 2003 EL61 de un total de ∼1300 TNOs (Brown
2008) por lo que no es de esperar que en el futuro se descubran un número significativa-
mente mayor de TNOs con diámetros similares. Con el estudio de la superficie de estos
cuerpos, intentaremos averiguar si presentan caracteŕısticas comunes al resto de los objetos
transneptunianos o si por el contrario forman parte de un grupo de objetos helados con
caracteŕısticas superficiales propias.

El estudio de los espectros de Eris, 2005 FY9 y 2003 EL61 y su comparación con el otro
planeta enano helado conocido, Plutón, permitirá una primera caracterización de cada uno
de estos objetos y de la superficie de los planetas enanos helados, aśı como sentar las bases
para trabajos futuros.

Las primeras observaciones de los planetas enanos evidenciaron que sus superficies esta-
ban compuestas por abundantes hielos y que sólo teńıan comparación dentro del TNb con
Plutón, en el caso de Eris y 2005 FY9, y con Caronte en el caso de 2003 EL61. En la sección
1.6 hemos descrito en detalle las superficies de estos dos cuerpos que presentan algunas
caracteŕısticas únicas en el TNb. En el caso de Plutón, las más llamativas son el dominio
en el espectro visible e infrarrojo de Plutón de bandas de absorción asociadas a hielo de
metano y la presencia de otros volátiles como hielo de nitrógeno y monóxido de carbono.
En el caso de Caronte, la principal caracteŕıstica es la aparente ausencia de orgánicos en su
superficie que estaŕıa cubierta por gran cantidad de hielo de agua.

A continuación detallamos los objetivos particulares que se plantean en esta tesis en
cuanto al estudio de las superficies de los planetas enanos helados.

2.1. Estudio de (136199) Eris y (136472) 2005 FY9

Determinar qué bandas de absorción están presentes en sus espectros para obtener
información sobre los materiales que están presentes en su superficie y su abundancia
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relativa. Para ello prestaremos especial atención a los siguientes signos diagnósticos:

- CH4: Son numerosas las bandas de absorción en el rango espectral objeto de
nuestro estudio que nos pueden revelar la existencia de este hielo (ver las figuras
1.18 y 1.24)

- N2: mediante la existencia de la banda a 2.15 µm o bien mediante la medida de
los centros de las bandas de metano. Si hay desplazamiento de los centros de las
bandas del metano en el espectro respecto del espectro del metano puro medido
en el laboratorio, hay hielo de Nitrógeno en la superficie y parte del metano
está disuelto en él.

- CO: mediante la banda a 2.35 µm.
- H2O: mediante las bandas a 1.52 y 2.02 µm.
- Tholins (orgánicos complejos): mediante el cálculo de la pendiente del espectro

en el visible.

Estudiar posibles variaciones composicionales en función de la profundidad. La exis-
tencia de un gradiente vertical en la concentración de volátiles puede ser indicio de
procesos de sublimación y condensación.

2.2. Estudio de (136108) 2003 EL61

Buscar los mejores ajustes de modelos de dispersión de la luz al espectro para:

- Poner ĺımites a la presencia de materiales evolucionados como orgánicos comple-
jos y silicatos sobre la superficie del planeta enano.

- Estudiar la fase en que se encuentra el hielo de agua en su superficie (amor-
fa/cristalina) para extraer información sobre la cantidad de radiación recibida
por la superficie de este cuerpo.

Estudiar la homogeneidad de la superficie de este cuerpo. Para ello obtendremos
espectros a diferentes fases rotacionales y realizaremos un estudio comparado.

Buscar indicios de criovolcanismo confirmando (o descartando en su caso) la presencia
de hidratos de amoniaco en su superficie. De existir, el criovolcanismo podŕıa explicar
la gran abundancia de agua en la superficie de este cuerpo.

Finalmente, durante el transcurso de esta tesis se descubrieron más objetos con propiedades
superficiales similares a las de EL61 y pronto se vio que además (junto con 1996 TO66 y
2003 TX300) todos ellos tienen elementos orbitales similares (ver el caṕıtulo 6 y el art́ıculo
de Brown et al. 2007). El estudio de estos cuerpos se convirtió en un nuevo objetivo de esta
tesis ya que podŕıa aportar valiosa información en los siguientes aspectos:

Establecer si existe un origen común para estos objetos, por ejemplo, una colisión.

Estudiar la presencia de agua (amorfa y/o cristalina) en TNOs más pequeños que los
planetas enanos.
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Ver si la existencia de estos cuerpos aporta nuevos datos a la naturaleza de EL61.

Estudiar si la presencia de agua en gran proporción en la superficie de los TNOs se
limita a la región del TNb en que se encuentran estos objetos o si por el contrario es
común en todo el TNb.





3
Metodoloǵıa y art́ıculos que comprende

esta tesis

3.1. Metodoloǵıa

3.1.1. Espectroscoṕıa

La espectroscoṕıa de reflexión en el visible e infrarrojo cercano es una herramienta de
uso muy extendido para obtener información sobre la composición superficial de los cuerpos
menores del Sistema Solar.

La luz solar que incide en un cuerpo sin atmósfera se divide en dos contribuciones, luz
reflejada y luz absorbida. Además de la luz reflejada por el cuerpo, un observador en tierra
recibe otra contribución, la emisión de cuerpo negro del propio objeto, que es función de
su temperatura. Para los objetos del cinturón transneptuniano, esta última contribución es
muy pequeña, dadas las bajas temperaturas que los caracterizan, con lo cual, el espectro
en el rango visible e infrarrojo cercano, está dominado por la luz reflejada.

El fundamento del análisis espectroscópico es que los minerales y hielos absorben de
forma selectiva la luz a determinadas longitudes de onda, dependiendo de su naturaleza
(propiedades ópticas, tamaño de las part́ıculas, etc). Muchas de las bandas caracteŕısticas
de estos hielos, que vienen de transiciones electrónicas y vibracionales, son detectables
entre 0.5-2.5 µm, como muestra la Figura 1.11 y la tabla 3.1. Comparando las bandas
de absorción en los espectros de los cuerpos helados con las obtenidas en los laboratorios
para los materiales candidatos a formar parte de las superficies de estos, podemos obtener
información sobre su composición. En este sentido, existen excelentes recopilaciones de
análisis espectroscópico de las superficies heladas como Roush et al. (1995) y Schmitt et al.
(1998).

Aśı por ejemplo, hemos conocido algunos de los datos que se han ido comentando en
secciones anteriores como pueden ser que el hielo de agua es el componente principal de la
superficie de los satélites helados de Júpiter, Saturno y Urano y de algunos TNOs como
Caronte; o que hielos de N2, CH4 y CO cubren la superficie de Tritón y Plutón; y que
Caronte es un candidato a experimentar procesos criovolcánicos.

Para obtener espectros de reflexión es necesario seguir el siguiente procedimiento:
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1. Obtener el espectro del objeto por medio de espectroscoṕıa de rendija estándar, tanto
en el visible como en el NIR (0.35-2.5 µm). Tanto la observación como la extracción
se realizan utilizando procedimientos estándares.

2. Obtener el espectro de una estrella análoga solar, es decir, una estrella cuyas carac-
teŕısticas espectrales sean similares a las del Sol, a una masa de aire similar, inmedia-
tamente antes o después de haber observado al objeto.

3. Determinar el cociente entre el espectro del objeto y el de la análoga solar para obtener
la reflectancia del objeto relativa al Sol y normalizar el resultado en una longitud de
onda arbitraria (usualmente a 0.6 µm si tenemos visible e infrarrojo o a 1.7 si sólo
tenemos el infrarrojo).

4. Si existe un valor para el albedo del objeto en alguna longitud de onda del espectro
obtenido (generalmente el albedo se determina en el visible) se utiliza como factor
para convertir la reflectancia relativa en albedo en función de la longitud de onda.

Una descripción detallada de la configuración instrumental en cada observación y de
los procesos de observación se encuentra en cada uno de los art́ıculos que configuran esta
tesis (ver caṕıtulos del 4 al 8). En cuanto a la calibración y la extracción de los espectros se
utiliza el paquete IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) y procedimientos estándar
(Massey et al. 1992), para más información ver cada uno de los art́ıculos (caṕıtulos del 4 al
8).

Espectroscoṕıa en el rango visible

La importancia de la espectroscoṕıa en el visible viene dada por el hecho de que
algunos materiales presentes en las superficie de los objetos del Sistema Solar tienen

Material Centro de las bandas Notas
(µm)

óptico NIR
Agua amorfa neutro 1.52, 2.02
Agua Cristalina neutro 1.52, 1.65, 2.02
Metano (CH4) 0.73,0.84-0.90 1.18,1.30,1.6-1.8,2.2 Presenta muchas bandas,

pongo sólo algunos ejemplos
Nitrógeno (N2) neutro 2.15
CO2 neutro 1.58,2.35
Hidratos de ammoniaco neutro 2.2 Además de las bandas t́ıpicas
(NH4OH) del agua cristalina
Tholins rojo
carbones Espectros neutros, sin bandas, con reflectancia baja.

Tabla 3.1: Principales hielos detectados en la superficie de los TNOs, o candidatos a encontrarse en ellas.
Se indican sólo las bandas que por el momento han sido detectadas en el TNb. En el caso del metano, se
ponen sólo las bandas más importantes en cada rango ya que, sobre todo el infrarrojo cercano, está plagado
de bandas de absorción.
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bandas a estas longitudes de onda, por ejemplo el hielo de metano y los silicatos
hidratados. Por otro lado, algunos materiales, absorben la luz en el visible dando al
espectro en este rango una determinada pendiente. Esta pendiente, cuantificada con
la pendiente espectral, S′, que definiremos en la sección 3.1.1 nos ayuda a clasificar
los objetos según su color y a obtener cierta información acerca de su composición.

En nuestro caso, la espectroscoṕıa visible la realizamos con dos telescopios, dependi-
ento de la magnitud del objeto: ISIS en WHT o LRS en el TNG.

ISIS (acrónimo del nombre del instrumento en inglés, Sistema de imagen y espectro-
scoṕıa de dispersión intermedia), está montado en el foco Cassegrain del telescopio
WHT, con un espejo primario de 4.2m. En cuanto a la espectroscoṕıa es un instru-
mento de doble brazo, de alta eficiencia y resolución intermedia. Permite además la
observación simultánea en ambos brazos (rojo y el azul) que están optimizados para
sus respectivos rangos de longitud de onda. Para nuestras observaciones hemos uti-
lizado siempre la red R300B (con una dispersión de 0.86

◦
A/pixel) en el brazo azul y

la red R158R (con una dispersión de 1.63
◦
A/pixel) en el brazo rojo. Con lo cual ob-

tenemos un espectro completo entre 0.35-0.98µm. En cuanto a la rendija, utilizamos
la de 2” o 5”, dependiendo de la resolución que necesitemos.

LRS es un espectrógrafo de baja resolución en el visible, instalado en el TNG, con un
espejo primario de 3.58m. Se le conoce también por DOLORES, que es el acrónimo
de su nombre en inglés, Diseño optimizado para espectroscoṕıa de baja resolución.
Este instrumento está montado de forma permanente en uno de los focos Nasmyth
del telescopio. Se trata de un diseño que permite realizar tanto imagen como espec-
troscoṕıa en el visible. Para nuestras observaciones solemos utilizar el grisma LR-R
que, con una dispersión de 2.61

◦
A/pixel, proporciona un espectro entre 0.45-1.00 µm.

En cuanto a la rendija, dependiendo de las caracteŕısticas del objeto y de la resolución
que queramos conseguir, solemos utilizar la de 1”, 2” o 5”.

Espectrocoṕıa en el rango infrarrojo cercano

El infrarrojo cercano es un rango muy interesante del espectro de transneptunianos,
porque en él tienen bandas muchos de los hielos que aparecen en su superficie (ver la
Figura 1.11 y la tabla 3.1).

La mayoŕıa de los transneptunianos son débiles en el infrarrojo, sobre todo aquellos
que presentan espectros neutros o fuertes absorciones. Nuestro trabajo de observación
en este rango se ha desarrollado únicamente en el TNG. Para ello utilizamos el ins-
trumento NICS (acrónimo de su nombre en inglés, Cámara y espectrógrafo para el
infrarrojo cercano). En cuanto a la espectroscoṕıa, este instrumento ofrece un modo
de observación en baja resolución pero alta eficiencia, que nos permite obtener espec-
tros completos entre 0.8 y 2.5 µm. Este sistema utiliza dos prismas de baja dispersión
y uno de alta dispersión dispuestos según una configuración t́ıpica de Amicci (Oliva
2000), la cual dispersa la luz sin desviar la longitud de onda central. La caracteŕıstica
más sobresaliente de este sistema es su alta eficiencia, siendo la transmisión mı́nima
en el rango 0.9-2.4 µm, un 82 % (88 % la media en el mismo rango, ver la Figura
3.1). A continuación se detallan otras caracteŕısticas de este sistema (NICS+Amicci)
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que suponen una gran ventaja para nuestros programas de observación (sobre todo
cuando el objeto es débil):

- Alta eficiencia.

- Baja resolución que hace que toda la luz procedente del cuerpo se concentre en
muy pocos ṕıxeles, ∼200, con lo cual mejora la relación señal a ruido.

- Las bandas en el NIR suelen ser anchas, con lo cual la resolución que ofrece
NICS+Amicci, incluso siendo muy baja, nos permite detectar y caracterizar las
bandas t́ıpicas de los hielos en este rango.

- La eficiencia de las observaciones aumenta también al cubrir todo el rango en una
sola exposición, mientras que con otros instrumentos hace falta realizar varias
exposiciones para cubrir todo el rango, lo cual incrementa el tiempo de exposición
por objeto.

- El obtener todo el rango en un sólo espectro. Esto evita problemas a la hora
de unir los espectros que conseguiŕıa utilizando grismas diferentes para cubrir
todo el rango, como sucede por ejemplo cuando se observa con el espectrógrafo
ISAAC (en el VLT, ESO). Dotto et al. (2003) muestran observaciones de un
mismo objeto con NICS y con ISAAC, y pone de manifiesto las ventajas del
primero frente al último.
A su vez, obtener todo el rango en un sólo espectro nos ahorra el tener que
obtener fotometŕıa simultáneamente, lo cual facilita el proceso de observación.

Estudio de los espectros

Tres son las caracteŕısticas principales que estudiaremos en estos espectros1, su color,
la profundidad de sus bandas y el centro de estas:

El color: Un color neutro en el visible suele indicar la presencia de volátiles de al-
to albedo, como el agua y el metano o, por el contrario, la presencia de una capa de
orgánicos evolucionados de muy bajo albedo. El color rojo en el visible, está relaciona-
do con la presencia de residuos orgánicos complejos, formados por irradiación (ver la
sección 1.5.1 y el art́ıculo Brunetto et al. 2006). En nuestros estudios cuantificaremos
el color con la pendiente espectral (S′). Calcularemos S′, expresada en [%/(0.1µm)],
con la siguiente expresión (Jewitt 2002):

S′ =
δS

δλ
× S

−1 (3.1)

donde S es la reflectancia relativa del objeto y S es la reflectancia media sobre todo
el rango en el que se calcula dS/dλ.

Dado que generalmente los espectros en el visible no tienen bandas de absorción y
su forma es lineal (al menos en primera aproximación) hacemos un ajuste lineal a

1Existe un tercer factor, la anchura de las bandas, que no cuantificamos pero que tendremos en cuenta
al ajustar los espectros (ver la seccion que describe los modelos)
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Figura 3.1: Elementos dispersores de NICS. Notar que los grismas tienen una dispersión (
◦
A/pix) casi cons-

tante a través del espectro, con lo cual el poder de resolución aumenta hacia las longitudes de ondas más
rojas. El prima Amicci, por el contrario, tiene un poder de resolución casi constante en todo el rango, mien-
tras que la dispersión vaŕıa en un factor de casi 3 sobre su espectro. Imagen disponible en la página web del
instrumento www.tng.iac.es

la reflectancia normalizada en 0.6 µm, y de ah́ı obtenemos la pendiente. Aunque
con este método estamos aproximando por una recta algo que puede no serlo, la
pendiente espectral es un parámetro muy útil sobre todo a la hora de comparar
espectros obtenidos por diferentes autores.

La pendiente espectral, se puede relacionar también con los ı́ndices de color según la
siguiente expresión: (Luu & Jewitt 1990):

mλ2 − mλ1 = (mλ2 − mλ1)# + 2,5 × log(
2 + S′∆λ

2 − S′∆λ
) (3.2)

donde ∆λ = λ2 − λ1 indica el rango en el que se ha calculado la pendiente y
(mλ2 − mλ1)# son los ı́ndices de color del Sol a esas longitudes de onda.

Como veremos en los caṕıtulos siguientes, la pendiente espectral de los planetas enanos
(y de los cuerpos asociados a ellos) nos permite dividirlos en dos grupos con carac-
teŕısticas superficiales diferentes: por un lado están Eris y FY9 con pendiente roja
(ver el caṕıtulo 4 y el apéndice A) y por otro EL61 y su grupo, todos ellos neutros
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o azulados (ver los caṕıtulos 5, 6, 7, 8). Además, en el caso del grupo de cuerpos
relacionados con EL61, la pendiente del espectro en el visible, nos permite determinar
para los nuevos TNOs observados, cuáles son fuertes candidatos a formar parte de él
y deben de ser confirmados a través de observaciones en el NIR y cuales han de ser
descartados.
La profundidad de las bandas: este parámetro, junto con su anchura, está rela-
cionado con la abundancia de cada material y con el tamaño de la part́ıcula de este.
Tamaños de part́ıcula de hasta 500 µm son probables en los grandes satélites helados
del Sistema Solar (Cruikshank et al. 2005); mientras que en los transneptunianos,
se suelen encontrar entre 10-80 µm (e.g. Cruikshank et al. 1998; Licandro & Pinilla-
Alonso 2005; Barucci et al. 2006; Barkume et al. 2008) excepto en los cuerpos con
bandas muy anchas y profundas como son los planetas enanos (como veremos en esta
tesis), donde el tamaño puede ser mayor. En estos cuerpos grandes, y generalmente
cubiertos de hielo, el tamaño de part́ıcula se suele asociar al espesor de la capa de
hielo que atraviesa la luz para producir la banda en cuestión. Aśı, bandas más anchas
proceden de zonas de la superficie en las que la cantidad depositada de hielo es mayor,
y bandas más estrechas, se relacionan con capas más finas de hielo.
En nuestros estudios cuantificaremos la profundidad de las bandas mediante el factor
D que definimos con la expresión

D = 1 − Rb/Rc (3.3)

donde:
Rb es la reflectancia en el centro de la banda.
Rc es la reflectancia en una longitud de onda en la que no aparecen absorciones.
Los espectros de los planetas enanos, han revelado todos ellos fuertes bandas de
absorción de ah́ı que este parámetro sea muy interesante a la hora de caracterizar
su espectro y realizar comparaciones. Como veremos en los siguientes caṕıtulos, FY9
y Eris, muestran bandas de metano más profundas que las del espectro de Plutón
(único TNO, hasta el descubrimiento de los planetas enanos, con gran cantidad de
metano en su superficie). Por otro lado, el estudio de la profundidad de las bandas de
agua en el infrarrojo cercano, tanto en EL61 como en los TNOs relacionados con este
cuerpo (ver caṕıtulo 5, 6 y 7), evidencia que la superficie de estos cuerpos no tiene
comparación en el TNb.
El centro de las bandas: Como ya hemos comentado anteriormente (ver sección
3.1.1) existen en la literatura múltiples estudios sobre los espectros de los hielos que
t́ıpicamente se encuentran en los cuerpos helados del Sistema Solar. Una de las car-
acteŕısticas de los volátiles es que cuando se encuentran disueltos en una matriz de
otro material (por ejemplo metano disuelto en nitrógeno) los centros de las bandas se
modifican ligeramente. Este efecto se ha podido estudiar con claridad en la superficie
de Plutón (Grundy & Fink 1996), en este cuerpo de hecho aunque la presencia del N2

es dominante en la superficie su detección no es sencilla ya que el espectro está do-
minado por las bandas de CH4 (mucho más activo ópticamente que el nitrógeno).
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El centro de las bandas es un parámetro importante a estudiar en objetos con alta
presencia de volátiles, pues puede servir para detectar indirectamente la presencia del
N2 en la superficie de cuerpos con un espectro dominado por bandas de metano.

Para calcular el centro de las bandas podemos seguir varios métodos, el más simple
es ajustar una región del espectro centrada en el mı́nimo del perfil de estas con una
función gaussiana y obtener de ese ajuste la longitud de onda del pico. Otro método,
útil sobre todo cuando la forma de las bandas de absorción se aleja de un perfil
gaussiano consiste en realizar una correlación cruzada entre las bandas observadas y
las bandas presentes en espectros sintéticos obtenidos en laboratorio. Este segundo
método será útil cuando tengamos identificado el material que origina dichas bandas
y dependerá de que existan o no experimentos de laboratorio con ese material (ver el
caṕıtulo 4).

El cálculo de los centros de las bandas de metano en los espectros de FY9 y Eris ha
resultado revelador, como veremos en los art́ıculos que forman parte del caṕıtulo 4
y en el apéndice A. En concreto, midiendo el centro de las bandas de metano en el
visible, hemos podido establecer en el transcurso de esta tesis la presencia de N2 en la
superficie de 2003 UB313, aśı como la probable presencia en la superficie de 2005 FY9,
ambos planetas enanos con un espectro muy similar al de Plutón. Además hemos
encontrado que existe gradiente composicional con la profundidad en la superficie de
2003 UB313 (ver el caṕıtulo 4 y el apéndice A).

3.1.2. Modelado

La superficie de los cuerpos helados del Sistema Solar está formada por agregados de
hielo y minerales con diferentes propiedades e ı́ntimamente unidos. Extraer información de
la abundacia de materiales a partir de un espectro de reflexión es extremadamente dif́ıcil ya
que dichos espectros son complicadas funciones no lineales del tamaño de las part́ıculas, las
abundacias relativas, la opacidad de cada material y el tipo de mezcla (Poulet et al. 2002).
Existen sin embargo modelos que, limitando el número de parámetros de entrada, conducen
a soluciones aproximadas aceptables. En concreto, los modelos de múltiples dispersiones nos
proporcionan soluciones prácticas al problema de la transferencia de enerǵıa en un medio
formado por diversos materiales.

Existen numerosos trabajos en la literatura que abordan el problema de la transferen-
cia de enerǵıa radiativa en los cuerpos sin atmósfera. Básicamente todos ellos tienen que
encontrar solución a dos problemas: resolver la ecuación integral del transporte radiativo y
buscar una representación que relacione las propiedades f́ısicas de las part́ıculas individuales
(tamaño y constantes ópticas) con propiedades de la superficie como elemento dispersor de
luz (albedo).

Dos son los modelos de dispersión de la luz más populares en el estudio de la superficie
de los cuerpos del Sistema Solar, estos son la teoŕıa de Hapke (Hapke 1981) y la teoŕıa de
Shkuratov (Shkuratov et al. 1999). Poulet et al. (2002) realiza un estudio comparado de
ambos en el que concluye que a pesar de que en algunos puntos utilizan aproximaciones
diferentes, ambos ofrecen soluciones igualmente válidas al problema de la dispersión de la
luz en la superficie de los TNOs.
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Los pasos que siguen estos modelos para resolver los problemas antes mencionados son
los siguientes:

- Calcular el albedo de una part́ıcula a diferentes longitudes de onda en el rango espec-
tral de interés.

- Derivar el albedo de la superficie cubierta por muchas de estas part́ıculas.

- Obtener expresiones para el albedo con diferentes tipos de mezclas de materiales.

1. Albedo de una part́ıcula: Este primer paso, lo abordan de forma muy similar
ambas teoŕıas. Ambas utilizan la aproximación de la lámina. Según esta, las múltiples
reflexiones en una part́ıcula son aproximadas por múltiples dispersiones en una lámina
unidimensional, con reflexiones internas (ver la Figura 3.2). El albedo final de una
part́ıcula (w) vendrá determinado por la eficiencia de dicha superficie como elemento
dispersor. Las eficiencia de la dispersión depende de las constantes ópticas del material
(n, k). La anchura considerada para la lámina se asimila al tamaño de la part́ıcula
(D) y determinará la fracción de luz que es absorbida en el camino entre ambas
caras de la lámina. Es importante anotar que ambas teoŕıas funcionan sólo en la
aproximación geométrica, es decir, el tamaño las part́ıculas debe de ser, al menos, un
orden de magnitud mayor que la longitud de onda, lo que en nuestro rango implica
no consierar part́ıculas menores de la decena de micras.

Figura 3.2: Diagrama esquemático de la propagación de la luz en una part́ıcula, según la aproximación de
la lámina, con la notación de la teoŕıa de Shkuratov (Shkuratov et al. 1999): Re es el coeficiente medio de
la reflectancia externa, Ri es el coeficiente medio de la reflectancia interna, en una part́ıcula de tamaño S.
Las funciones Wm son las probabilidades de que un rayo emerga en la cara en la que inicide o por la cara
opuesta, en la dispersión emésima. Una fracción Te = 1 − Re de la luz incidente entra en la lámina y es
atenuada por la absorción. Este efecto es cuantificado por el factor de transmisión interna exp(τ ), donde
τ = 4kS/λ. Tras un primer recorrido a través de la lámina, una fracción Ri es reflejada internamente y la
restante Ti = 1 − Ri es refractada a través de la superficie. El proceso continúa según indica el diagrama.
Poulet et al. (2002)
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La Figura 3.2 muestra el diagrama esquemático del comportamiento de la luz en
una part́ıcula, con la notación de la teoŕıa de Shkuratov. Lo coeficientes de reflexión
R(n,K) y de transmisión T (n, k) contienen la información sobre la composición de la
part́ıcula en las constantes ópticas de los materiales y el tamaño de la part́ıcula.

2. Albedo de una superficie En este paso ambas teoŕıas difieren:

Modelo de Hapke.

La reflectancia bidireccional de un medio se define como la relación entre la
radiación dispersada por esta superficie y la radiación incidente sobre ella. La
reflectancia r(µ0,µ,g) de una superficie formada por part́ıculas arbitrarias de
albedo w (definido en el paso anterior), muy próximas unas a otras, depende
del ángulo de incidencia i a través del parámetro µ0 = cos(i), del ángulo de
emergencia e a tavés del parámetro µ = cos(e), y del ángulo de fase (g), y se
calcula según la expresión:

r(µ0, µ, g) =
wµ0

4πµ0 + µ
[(1 + B(g))P (g) + H(µ0)H(µ) − 1] (3.4)

Esta ecuación considera los siguientes factores:

- w dispersión simple en una part́ıcula.
- H(µ) dispersión múltiple según el ángulo de incidencia.
- H(µ0) dispersión múltiple según el ángulo de emergencia.
- P (g) función de fase, que puede o no ser isótropa.
- B(g) efecto de oposición.

Como veremos más adelante, la introducción del efecto de la fase como uno más
de los parámetros del modelo es la principal diferencia entre la teoŕıa de Hapke
y la teoŕıa de Shkuratov, que describiremos a continuación. La función de fase
es un parámetro de entrada en el modelo de Hapke que puede aproximarse con
distintas funciones (Barucci et al. 2008) siendo la más simple un polinomio de
Legendre de primer orden.
Por su parte, el factor de oposición debe de expresar la tendencia de las superficies
del Sistema Solar a aumentar dramáticamente su reflectancia en ángulos de fase
muy pequeños. Hapke (1986) desarrolla un modelo anaĺıtico para este factor en
el caso concreto de la dispersión de la luz en un medio formado por part́ıculas
de tamaño mayor que la longitud de onda.

Modelo de Skhuratov.

La teoŕıa de Shkuratov, sugiere cambiar las múltiples dispersiones en un medio
formado por part́ıculas muy próximas (ver la Figura 3.3a) por la dispersión
en una única dimensión en un sistema de láminas apiladas equivalente (ver la
Figura 3.3b). Esta aproximación ignora la dependencia angular de la reflectancia,
asumiendo que la reflectancia unidimensional calculada puede ser identificada
con la reflectancia en un medio tridimensional a ángulos de fase muy pequeños
(que es el caso de los TNOs).



60 Metodoloǵıa y art́ıculos que comprende esta tesis 3.1

Figura 3.3: Esquema de propagación de la luz en una única dimensión. (a) A través de un medio formado
por part́ıculas. (b) A través de un sistema de láminas apiladas. Shkuratov et al. 1999

Esa reflectancia total de la superficie vendrá dada por la ecuación:

r =
1 + ρ2

b − ρ2
f

2ρb
−

√

(
1 + ρ2

b − ρ2
f

2ρb
)2 − 1 (3.5)

Donde:

ρf = (1 − p)rf + p (3.6)

ρb = (1 − p)rb (3.7)

siendo q, la porosidad del material; y rf y rb, las fracciones de la luz dispersadas
hacia el hemisferio frontal o trasero, respectivamente, de una part́ıcula simple,
evaluadas sobre m dispersiones según la aproximación de la lámina (ver la Figura
3.2). Estos factores, llevan la dependencia con las propiedades f́ısicas del material
(constantes ópticas y tamaño) y la suma de ambas contribuciones resulta en el
albedo total de una part́ıcula independiente.
Al contrario que en la teoŕıa de Hapke, en este modelo, la función de fase no
es un parámetro libre sino una variable dependiente que viene determinada por
el tamaño de la part́ıcula y por la composición de esta. Otra diferencia entre
ambas teoŕıas es que el modelo de Shkuratov introduce un parámetro que la
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teoŕıa anterior no tiene en cuenta, que es la porosidad, q. Este parámetro lleva
la información sobre la fracción de volumen del material relleno de part́ıculas.

3. Mezclas de materiales

Dada la variedad de superficies en los cuerpos sin atmósfera del Sistema Solar, nos
interesa poder reproducir diferentes tipos de mezclas de materiales. Ambos modelos
ofrecen interesantes opciones:

- Mezclas areales. En las que encontramos tipos diferentes de materiales en
la superficie en áreas perfectamente diferenciadas, de modo que cada rayo de
luz incidente atraviesa un tipo de material en su camino óptico. En este caso, se
calcula el albedo de cada material y estos se combinan linealmente para conseguir
el albedo total de la superficie.

- Mezclas homogéneas. Que se conoce como mezclas ı́ntimas o de “sal y pimien-
ta”. En este tipo de superficies, sea cual sea el fragmento que consideremos, ten-
dremos mezcla de materiales ı́ntimamente unidos. En este caso, para calcular el
albedo de una porción de material, tendremos en cuenta la contribución de cada
uno al considerar sus propiedades ópticas (n, k) para calcular el albedo de una
part́ıcula y después promediaremos a toda la superficie.

- Material con inclusiones. Este es otro tipo de mezcla homogénea pero en este
caso, uno de los materiales aparece unido al otro de forma que hay presencia de
ambos en cualquier porción del cuerpo que considere, pero el tamaño de uno de
ellos (inclusiones) es mucho menor que el de las particulas del material que lo
aloja.

- Aproximación por capas. Esta aproximación muestra otro tipo de superficie
interesante, como veremos en el caṕıtulo 7, pero de momento sólo ha sido refle-
jado por la teoŕıa de Hapke. Esta nueva aproximación sirve para describir una
superficie compuesta por diferentes capas de material de forma que las capas
superiores enmascaran la reflectancia de las capas inferiores (menos accesibles
para la luz), Hapke (1981, 1993).

En los trabajos inclúıdos en esta tesis hemos utilizado tanto el modelo de Hapke
como el de Shkuratov. En el primer caso utilizamos rutinas IDL y FORTRAN pro-
porcionadas por el Dr. Ted. L. Roush y de amplio uso en la comunidad cient́ıfica que
estudia los TNOs. Para el segundo caso, el método de Shkuratov, hemos desarrollado
rutinas propias en IDL que nos permiten ajustar modelos con las diferentes clases de
mezclas de materiales. Las constantes ópticas se han encontrado en la bibliograf́ıa.
Para más detalles ver cada uno de los art́ıculos.

3.2. Art́ıculos que comprende esta tesis

1. Visible spectroscopy of 2003 UB313: evience for N2 ice on the surface of the largest
TNO?. J. Licandro, W.M. Grundy, N. Pinilla-Alonso y P. Leisy. Art́ıculo publicado
en octubre de 2006 por la revista Astronomy & Astrophysics, vol. 458, L5-L8.
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2. Trans-neptunian object (55636) 2002 TX300, a fresh icy surface in the outer solar
system. J. Licandro, L. di Fabrizio, N. Pinilla-Alonso, J. de León y E. Oliva. Art́ıculo
publicado en octubre de 2006 por la revista Astronomy & Astrophysics, vol.457, 329-
333.

3. The water ice rich surface of (145453) 2005 RR43: a case for a carbon-depleted popula-
tion of TNOs?. N. Pinilla-Alonso, J. Licandro, R. Gil-Hutton y R. Brunetto. Art́ıculo
publicado en junio de 2007 por la revista Astronomy & Astrophysics, vol. 468, L25-
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4
Estudio de la superficie de

(136199) Eris (2003 UB313) y
(136472) Makemake (2005 FY9).

En este caṕıtulo presentamos el estudio de la superficie de (136199) 2003 UB313 y
(136472) Makemake (2005 FY9).

4.1. Estudios preliminares: la superficie de (136472) 2005 FY9

2005 FY9 es uno de los cuerpos más grandes del cinturón transneptuniano con un
diámetro estimado entre 1300 y 1900 km, y uno de los más brillantes de acuerdo a su mag-
nitud absoluta (HV ∼ -0.48). Las caracteŕısticas superficiales de 2005 FY9 se han estudiado
en detalle a partir de su espectro en el rango visible e infrarrojo cercano (Licandro et al.
2006c). Este trabajo no forma parte de los art́ıculos que recopila esta tesis por haber sido
publicado antes de la presentación del proyecto de la misma, pero dadas las similitudes entre
los espectros de Eris, Plutón y 2005 FY9 conviene resumir aqúı las principales caracteŕısti-
cas superficiales de este último, inferidas del estudio de su espectro. El trabajo original que
aqúı se resume, se incluye en el apéndice A y sus principales conclusiones son:

1. La superficie de este cuerpo está cubierta por hielo de metano, como demuestran las
profundas y anchas bandas que dominan el espectro visible e infrarojo de Makemake.
Estas bandas son más profundas que las que presenta el espectro de Plutón, de lo
cual concluimos que la capa de metano depositada sobre la superficie de 2005 FY9

es más gruesa que la capa de metano depositada sobre la superficie de Plutón y/o
la concentración de este material en la superficie del primero es mayor que en la del
segundo.

2. Al hielo de metano puro, le acompañan moléculas orgánicas complejas, como sugiere
la pendiente roja en la parte visible del espectro, cuantificada como la pendiente
espectral (S′ =8.9 %). En los objetos del Sistema Solar, estas moléculas complejas se
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forman por la irradiación de la moléculas de orgánicos más simples como el metano,
etano o metanol (p.ej).

3. Se descarta la presencia sobre la superficie de 2005 FY9 de hielo de agua en grandes
proporciones.

4. La resolución de nuestro espectro no nos permite detectar directamente la presencia
de hielo de nitrógeno ni monóxido de carbono.

5. En la superficie podŕıa existir sin embargo, al igual que en Plutón, cierta concen-
tración de nitrógeno como se infiere de los pequeños desplazamientos de los centros
de las bandas de metano en el visible (∼5

◦
A). Sin embargo no podemos confirmar

esta detección ya que los desplazamientos medidos son del orden del error en la cali-
bración. No obstante, estos desplazamientos han sido posteriormente confirmados por
otros trabajos con espectros de 2005 FY9 de mayor resolución (Tegler et al. 2007).
Desplazamientos menores de las bandas están relacionados con mayores proporciones
de metano en la disolución sólida N2:CH4, de lo cual deducimos que la cantidad de
nitrógeno en 2005 FY9 es menor que en Plutón. Esto hace más dif́ıcil su detección
directa incluso con espectros de alta resolución, ya que el metano, que es ópticamente
más activo, dominará el espectro.

4.2. Estudio de la superficie de (136199) Eris 2003 UB313

Por su parte, Eris, es el mayor planeta enano conocido hasta el momento, siendo su
diámetro (∼ 2400 km) ligeramente superior al de Plutón. El trabajo que comprende este
caṕıtulo y que es el primero de los cinco art́ıculos que comprende esta tesis, fue publicado
en octubre de 2006 por la revista Astronomy and Astrophysics (J. Licandro, W. M. Grundy,
N. Pinilla-Alonso y P. Leisy, 2006, A&A, 458, 5-8).

Además de su tamaño, otra de las caracteŕısticas de Eris que probablemente más influya
en su naturaleza sea su órbita. Esta posee una gran excentricidad e inclinación (e =0.44 ;
i =44.0) y le situa en el grupo de los objetos dispersados. Eris, pasa épocas muy alejado
del Sol (aphelio ∼97 UA) a temperaturas inferiores a los 40 grados Kelvin, lo cual favorece
la retención de especies voltiles en forma de hielos sobre su superficie.

El espectro visible (0.34-0.95 µm) de 2003 UB313 fue obtenido en Octubre de 2005 con
el WHT, utilizando los dos brazos del espectrógrafo ISIS, permitiéndonos realizar uno de
los primeros estudios publicados sobre la naturaleza de la superficie de este cuerpo. En
este trabajo estudiamos las caracteŕısticas de este espectro, pendiente, profundidad de las
bandas y posición de su centro.

Las principales conclusiones que exponemos son:

1. Estamos ante un planeta enano con alta concentración de metano en su superficie. To-
das las bandas t́ıpicas del hielo de metano aparecen en su espectro. Estas son de nuevo
más profundas que en el espectro de Plutón, con lo cual concluimos que Eris presenta
una proporción mayor de hielo de metano que Plutón, y que este condensó formando
una capa de mayor grosor.
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2. Además la pendiente rojiza del mismo en el rango visible (S′ = 4%), confirma la
presencia de moléculas orgánicas complejas, aunque en menor cantidad que en Plutón
y 2005 FY9, cuya pendiente es mayor.

3. Detectamos la presencia de nitrógeno en la superficie de Eris, gracias a las medidas
de desplazamiento de los centros de las bandas de metano a 0.73 y 0.89 µm

4. Estudiando el desplazamiento de las bandas de metano a 0.73 y 0.89 µm que propor-
cionan información de diferentes capas de la superficie de Eris, encontramos que existe
un gradiente composicional. Las capas superiores son más ricas en nitrógeno que las
inferiores. Esto es compatible con que en el movimiento de Eris hacia el perihelio y con
ello a zonas con temperatura inferior, los volátiles presentes en la atmósfera de Eris
fueron condensando en diferentes etapas, dependiendo de su punto de sublimación.
En un primer momento, mientras el nitrógeno aún permanece en forma gaseosa, el
metano condensa como hielo puro. Más adelante, a temperaturas inferiores, el ni-
trógeno comienza a condensar cuando aún existe cierta cantidad de metano gaseoso,
por lo cual se forma una capa de metano disuelto en nitrógeno. La proporción de
metano gaseoso va disminuyendo hasta que se alcanza el punto en el que el nitrógeno
condensa en estado puro (o casi puro). La presencia de nitrógeno en la superficie de
2003 UB313, descubierta en este art́ıculo a partir de los desplazamientos de las bandas
de metano, ha sido posteriormente confirmada por estudios en los que se presentan
espectros de este cuerpo de mayor resolución (Merlin et al. 2006; Abernathy et al.
2008).

La gran importancia de este trabajo está en que contiene la primera detección de ni-
trógeno en la superficie de un TNO, después de Plutón. La detección aśı mismo de un
gradiente vertical en la composición de este cuerpo, es una clara indicación de que su su-
perficie se ha visto afectada por procesos de sublimación y condensación. Estos dos factores
convierten a 2003 UB313 en un claro candidato a poseer una atmósfera gaseosa en equilibrio
con sus hielos superficiales, al menos en los momentos en que más próximo se encuentra al
Sol.
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5
Estudio de la superficie de

(55636) 2002 TX300

En este art́ıculo presentamos, caracterizamos y modelamos por primera vez el espec-
tro visible e infrarrojo de (55636) 2002 TX300. Este cuerpo es un transneptuniano clásico
considerado como candidato a planeta enano. Su diámetro estimado es de 700 km. Los
espectros visible e infrarrojo de 2002 TX300 (0.5 - 2.2 µm) fueron obtenidos en el Telesco-
pio Nazionale Galileo (TNG), usando DOLORES y NICS. Este trabajo fue publicado por
la revista Astronomy & Astrophysics en octubre de 2006 (J. Licandro, L. di Fabrizio, N.
Pinilla-Alonso, J. de León y E. Oliva, 2006, A&A, 457, 329-333)

Los principales resultados de este trabajo son los siguientes:

1. El espectro de 2002 TX300, presenta un color neutro en el visible (S′ =-1 %)y un
espectro azulado en el infrarrojo cercano, dominado por bandas de hielo de agua (1.5
y 2.0 µm), cuyas profundidades son, respectivamente, 59 ± 6% y 67 ± 10 %.

2. La superficie de este cuerpo está cubierta de agua, como indica el hecho de que todos
los modelos que ofrecen un buen ajuste del espectro, contienen gran cantidad de
este hielo y una menor cantidad de carbón o silicatos, dependiento del albedo que
consideremos para el transneptuniano.

3. Se discuten varios supuestos en los cuales podemos conseguir una superficie compuesta
por grandes cantidades de agua, entre las que se encuentran: una fuerte colisión que
rompa el manto y sublime todo el agua en la superficie, seguida de la condensación
lenta de este agua en grandes part́ıculas; la actividad cometaria y el criovolcanismo.

La gran importancia de este trabajo es que presenta el primer ajuste con un modelo de
dispersión de un espectro neutro con gran cantidad de agua. Cuando este trabajo fue enviado
a la revista Astronomy & Astrophysics (junio de 2004), tan sólo se conoćıa otro objeto con
un espectro similar (19308 1996 TO66) y aún no se hab́ıan descubierto los planetas enanos.
Además se conoćıa muy poco sobre el albedo de los TNOs y se supońıa que estaba en torno
al 4 %. Una superficie compuesta principalmente de agua, es una superficie de alto albedo,
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generalmente superior al 80 %, lo cual resultaba dif́ıcil de aceptar para un objeto del TNb.
Por ello, en el art́ıculo se recogen dos modelos que consiguen buenos ajustes del espectro
incorporando carbones y silicatos al hielo de agua para bajar el albedo. Uno es un modelo
rico en agua (un 90 %) que proporciona un albedo del 44 % y el otro un modelo con menos
cantidad de agua (un 40 %) que proporciona un albedo del 13 %.

Lo sorprendente de los resultados presentados en cuanto al alto contenido de agua de
la superficie de este cuerpo hizo que el proceso de evaluación por parte de la revista se
prolongara por más de dos años. La aparición de EL61, cuyo espectro, al ser un objeto
más brillante, mostraba claramente unas bandas similares a las observadas en el espectro
de 2003 TX300, hizo que el art́ıculo fuera finalmente aceptado y publicado.

En la actualidad, se sabe que pueden existir superficies en el TNb con albedos mayores
del 40 %, siendo muy probablemente 2002 TX300 una de ellas, por lo cual, la composición
superficial de este cuerpo será más parecida a la que recoge el modelo rico en agua.

2002 TX300 fue por lo tanto el primer objetos del grupo de 2003 EL61 cuya superficie
se estudió en detalle y para el cual se presentaron modelos de dispersión de la luz. Estos
modelos han servido de base para estudiar posteriormente las superficies de 2003 EL61 y
otros cuerpos similares. Además fue también el primero de estos objetos para el cual se
discutieron los posibles mecanismos que pueden ser el origen de tal cantidad de agua sobre
la superficie.



5 73



74 Estudio de la superficie de (55636) 2002 TX300 5



5 75



76 Estudio de la superficie de (55636) 2002 TX300 5



5 77




