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Capitulo 1

Introduccion general y motivacion

Hace ya més de medio siglo que se lanzé la idea de que podrian existir restos de la formacién
del sistema solar conservados desde tiempos remotos en las regiones mas externas de éste
(Leonard 1930; Edgeworth 1943, 1949; Kuiper 1951). Con la llegada de los detectores CCD
se iniciaron cierto numero de programas de rastreo para buscar estos objetos lejanos del
sistema solar. Aunque los primeros intentos fueron fallidos, la biisqueda continué hasta
que se descubrié el primer objeto transneptuniano (Trans—Neptunian—Object 6 TNO),
que fue bautizado con el nombre de 1992Q B;. El hallazgo tuvo lugar el 30—31 de agosto
de 1992 con el telescopio de 2.2 m de la Universidad de Hawaii, y fue llevado a cabo
por David Jewitt y Jane Luu (1993). En la actualidad se han detectado mas de 1000
objetos transneptunianos que conforman lo que popularmente se conoce como el cinturén
de Edgeworth—Kuiper, o simplemente cinturén de Kuiper, si bien una designacién més
neutral podria ser simplemente el cinturén Transneptuniano, para no entrar en discusiones
sobre la paternidad de la idea. Los objetos del cinturén de Kuiper, también conocidos
como KBOs (Kuiper Belt Objects) comprenden: los objetos transneptunianos (TNOs), los
Centauros (objetos inyectados hacia el interior del sistema solar), y los Objetos del Disco
Disperso 6 SDOs (Scatered Disk Objects), objetos dispersados por Neptuno a las zonas més
exteriores del sistema solar.

Segun algunas estimaciones para la funcién de luminosidad acumulada de los objetos
transneptunianos (Trujillo et al. 2001b) podria haber del orden de muchos millones de estos
cuerpos con didmetros mayores de 1km. Las implicaciones de la existencia de un ndmero
tan grande de objetos transneptunianos (TNOs) en el marco de la formacién del sistema
solar, y su relacién con los discos protoplanetarios encontrados alrededor de muchas otras
estrellas, ha hecho que en los tltimos anos esta materia se convierta en uno de los campos
de las ciencias planetarias con mayor interés y mas rapido crecimiento.

El objetivo general de esta rama del estudio del sistema solar es entender los procesos
fisicos y quimicos involucrados en el cinturén de Edgeworth—Kuiper, y caracterizar sus



Introduccién general y motivacion

constituyentes, los objetos transneptunianos, para asi fijar una clasificacion para estas
poblaciones que nos permita comprender mejor cémo ha sido la evolucién y formacion
de nuestro sistema solar. Este conocimiento tendra sin duda implicaciones en los estudios
de sistemas planetarios, en formacién o ya formados, alrededor de otras estrellas. Los anos
de trabajo de esta tesis doctoral representan mi contribucion a este campo del conocimiento
astrofisico.

Hoy sabemos que la mayor parte de los TNOs son objetos muy débiles y oscuros. Con
magnitudes en la banda R tipicamente por encima de la 21, son objetos de muy dificil
observacién y deteccion, sélo los grandes telescopios, a partir de la clase 3 m, permiten
comenzar a hacer estudios detallados de determinadas caracteristicas de estos cuerpos
(fotometria absoluta, espectros, etc), si bien los més brillantes estan al alcance de telescopios
mas pequenos, a partir de la clase 1.5 m. Al comienzo de esta tesis, en septiembre del
ano 2003, se conocian 722 TNOs (incluyendo Plutén y Caronte) y 132 Centauros/SDOs,
sumando un total de 854 KBOs. En esa época habia informacién de colores BVRI de
menos de 100 objetos, y se conocian solamente los periodos de rotacién y amplitudes de
una decena de objetos. Los TNOs y Centauros son la fuente méas probable de los cometas de
la familia Jupiter y, por ello, son uno de los posibles origenes de los componentes volatiles
de los planetas interiores de tipo terrestre, por lo que es posible que hayan desempenado un
papel importante en el origen de la vida en la tierra, especialmente, si el “bombardeo tardio
masivo” (Late Heavy Bombardment) fue debido, como Gomes et al. (2005) proponen, a este
tipo de cuerpos. Por todo lo anterior, es de vital importancia estudiar en profundidad las
relaciones de evolucién y dinamicas de estos objetos, para aportar luz sobre la formacién y
desarrollo del sistema solar e, indirectamente, quiza sobre el origen de la vida en la tierra.

Una parte esencial de los objetivos de esta tesis es ampliar la muestra de TNOs y
Centauros con colores BVRI, y periodos/amplitudes conocidos. A mediados de 2009 se
conocen ya 1093 TNOs y 243 Centauros/SDOs, lo que suma un total de 1336 KBOs!. De
estos objetos, tenemos en la actualidad informacién de colores BVRI de 213 de ellos, se han
determinado los periodos de rotacion de 75 objetos, y conocemos las amplitudes de 106. En
esta tesis se incrementa el nimero de objetos de los que se tiene fotometria BVRI, aportando
colores en visible para 32 objetos. Estas observaciones fotométricas se desarrollaron dentro
del programa de larga duracién de la ESO para Centauros y TNOs —“ESO Large Program
on Centaurs and TNOs” — usando el “Very Large Telescope” de 8.2m del Observatorio de
Cerro Paranal (ESO), y se analizan aqui desde varios puntos de vista. También se presenta
un estudio sisteméatico de los periodos de rotacién y amplitudes de 29 de los 75 objetos
conocidos, obtenidos por nuestro equipo de investigacién. Finalmente, se hace un analisis
estadistico usando todos los datos rotacionales (75 periodos de rotacién, y 106 amplitudes)
disponibles en la literatura.

Yhttp://www.boulder.swri.edu/ekonews/issues/past /n064/html /index.html



Esta memoria de tesis doctoral estd dividida en cinco partes:

e En la Primera Parte se introduce el tema de estudio, y se resumen algunos de los
conocimientos actuales de la ciencia de los objetos Transneptunianos y Centauros
(Capitulos 1 y 2).

e En la Segunda Parte se describen las técnicas bésicas de reduccién de datos y los
métodos utilizados, asi como todas las campanas de observacién e instrumentacién
utilizada en las mismas (Capitulos 3, 4 y 5).

e En la Tercera Parte de esta tesis doctoral se presentan los resultados de fotometria
absoluta de TNOs y Centauros, y se mezclan estos resultados con otros de similares
caracteristicas, obtenidos por otros grupos de investigacion, para poder hacer un
estudio estadistico pormenorizado de estos objetos usando y desarrollando nuevos
procedimientos de andlisis. Se discuten en profundidad las implicaciones derivadas
de estos datos respecto a los procesos fisicos y quimicos involucrados en las distintas
poblaciones dindmicas de objetos transneptunianos (Capitulo 6).

e En la Cuarta Parte se presenta un estudio de fotometria relativa de series
temporales, de la que se derivan pardmetros rotacionales de distintos objetos
transneptunianos y Centauros. Juntando estas medidas con todas las medidas
rotacionales de TNOs y Centauros conocidas hasta la fecha se tiene un ntmero
suficiente de datos como para poder hacer un andlisis estadistico pormenorizado,
similar al de la parte anterior de la tesis, y se interpreta en términos fisicos.

e En la Quinta Parte se presentan las conclusiones generales de este trabajo de
investigacién (Capitulo 8).






Capitulo 2

Generalidades sobre los Objetos
Transneptunianos y Centauros

“Aparte de estos cometas, jcuantos astros hay que se mueven en
r in varse nun n j mbres! Pu i
secreto, sin elevarse ca ante los ojos de los hombres! Pues Dios

no ha hecho todas las cosas para el hombre.”

Séneca.
Cuestiones naturales,
libro 7, “Cometas”

Diecisiete anos después del descubrimiento del primer objeto transneptuniano —aparte
de Plutén— (Jewitt y Luu 1993) se conocen por ahora més de 1000 cuerpos en la regién
del sistema solar situada mas alld de Neptuno (figuras 2.3,y 2.4). Este cinturén de cuerpos
contiene una poblacién mucho mayor que la de los asteroides del cinturén principal. Por su
lejania del sol, dichos objetos transneptunianos se consideran los objetos menos alterados,
fisico—quimicamente hablando, del sistema solar y son los restos o “ladrillos” sobrantes de
la formacion del sistema solar exterior. El estudio de estos cuerpos nos da informacién
del remoto pasado en el que se gestd el sistema solar, hace unos 4600 millones de afos.
Estudiando los objetos transneptunianos y Centauros estamos, de alguna manera, haciendo
“arqueologia” del sistema solar.

2.1 Breve historia del cinturén Transneptuniano

Las primeras ideas de la existencia de un cinturén de cuerpos méas alld de Neptuno
se atribuyen generalmente a Gerald Kuiper (Kuiper 1951), aunque Kuiper postuld
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la existencia de un disco transplutoniano, no transneptuniano, basandose solo en
razonamientos heuristicos segin los cuales la densidad de la nebulosa presolar no podia
terminar abruptamente més alld de Plutéon. Otros autores como Leonard y Edgeworth,
independientemente de Kuiper, llegaron también postular cosas parecidas (Leonard 1930;
Edgeworth 1943; Edgeworth 1949).

Si estimamos la masa de los cuerpos principales del Sistema Solar (anadiendo los volatiles
perdidos) dividida por el area del anillo que abarcan, obtendremos la densidad superficial
del sistema solar. Si graficamos dicha densidad superficial frente a la distancia radial, se
obtiene una funciéon que decae, de forma m&ds o menos continua, hasta llegar a Plutén.
Justo ahi, esta densidad superficial tiene un final abrupto que Kuiper no crefa (figura
2.1). Por eso, Kuiper pensé que debia existir un cinturén de cuerpos helados més alld
de Plutén, que evitaran esa caida abrupta de densidad, y explicaran a dénde habia ido
esa masa que faltaba. Antes que Kuiper, Kenneth Edgeworth mencioné la existencia de un
cinturén (Edgeworth 1943), aunque lo menciona de forma puramente cualitativa, méas como
una conjetura que como una teoria real. Después de Leonard, Kuiper, y Edgeworth otros
investigadores también pensaron en la posible existencia de objetos “transplutonianos”,
pero ninguna de estas ideas se acercaba a lo que hoy sabemos de este cinturén de cuerpos,
como se puede comprobar en las citas de sus trabajos originales que siguen.
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Figura 2.1: Densidad superficial de los planetas del sistema solar (en g/cm?) frente a su
distancia al sol (en unidades astronémicas). Se aprecia una caida brusca de la densidad al
llegar Plutén. Figura obtenida de Morbidelli et al. 2003.



2.1 Breve historia del cinturén Transneptuniano

F.C. Leonard, 1930, en: The New Planet Pluto

“[...] Una interesante cuestién que surge enseguida es la siguiente:
.no habra otros planetas girando alrededor del sol mas alla de la 6rbita
de Neptuno (planetas ultra—neptunianos), y posiblemente mas alla de
la 6rbita del propio Plutén (planetas ultra—plutonianos)? Sabemos
que la esfera de control gravitacional del Sol se extiende mucho mas
alla de la 6rbita de Plutén. Ahora que un cuerpo como Plutén, con esa
masa y tamano, ha sido descubierto, ;hay alguna razén para suponer
que no hay otro miembro, probablemente de naturaleza similar a
Plutén, girando alrededor del Sol mas alla de la 6rbita de Neptuno?
[...] ¢No es probable que con Plutén haya salido a la luz el primero de
una serie de cuerpos ultra—Neptunianos, cuyos miembros restantes
aun esperan ser descubiertos, y estan destinados a ser detectados?

[...]”
K.E. Edgeworth, 1943, en: The Fvolution of our Planetary System

“[...] No parece razonable que la nube de material dispersado
que finalmente condensé para formar el sistema solar estuviera
necesariamente limitada hasta la actual 6rbita del planeta exterior
Plutén; es evidente que debia extenderse hasta distancias mucho
mayores [...| Puede deducirse que la regién externa del sistema solar
mas alla de las orbitas de los planetas esta ocupada por un numero
muy grande de cuerpos comparativamente pequenos. [...| De vez
en cuando, un miembro de este enjambre de potenciales cometas
que deambulan en su propia esfera puede convertirse en un visitante
ocasional de las regiones internas del sistema solar. [...]”

K.E. Edgeworth, 1949, en: The Origin and Fvolution of the Solar System

“[...] No parece razonable suponer que el disco de material
disperso en rotacién original tuviera un final abrupto en el borde
exterior de la 6rbita de Neptuno. Deberia haber habido una
disminuciéon gradual del material en el limite externo. No hay
una evidencia definitiva sobre la opacidad de este material pero,
desde luego, era insuficiente para conseguir formar un planeta.
[...] Es razonable suponer que esta regién exterior estia ocupada
en la actualidad por gran numero de enjambres de cuerpos
comparativamente pequenos, y que esta region es, de hecho, una
enorme reserva de potenciales cometas. De vez en cuando, alguno
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de estos enjambres de cuerpos es desplazado de su posicion, entra en
las regiones interiores del sistema solar, y se convierte en un cometa
visible. [...]”

G. Kuiper, 1951, en: On the Origins of the Solar System

“[...]a.— En cualquier caso, m4as alld de Neptuno se deben de haber
formado objetos de tipo cometario[...] b.— La composicién esperada
para los objetos formados mas alla de Neptuno es precisamente la que
nos indican la espectroscopia y otras observaciones de los cometas
actuales. El calor de evaporacién estimado para los cometas nos
dice que deben haberse formado a muy bajas temperaturas. c.—
Un mecanismo para la dispersion de los cometas desde la regién
en la que se forman es proporcionado por Plutén, que puede pasar
extremadamente cerca de cualquier objeto que se mueva en la
region comprendida entre las 30 y las 50 UA. La pequena energia
gravitacional por unidad de masa de los “Cometas Plutonianos” (16
veces menor que para los asteroides) facilita su dispersién posterior.

[..]”

A pesar de los trabajos que acabamos de citar, durante muchos anos, éstas y otras vagas
especulaciones anteriores fueron completamente olvidadas. Estas ideas fueron resucitadas
por el astrénomo uruguayo Julio Ferndandez (1980), quien en su articulo de 1980 titulado
“On the existence of a comet belt beyond Neptune”, deduce la existencia del cinturén
transneptuniano a partir de los datos de los cometas de corto periodo (o de la familia
de Jupiter). Asi este cinturén de cuerpos seria la fuente de este tipo de cometas, cuyo
origen se explicaria mejor de esta manera que apelando a la nube de Oort. Posteriormente,
en calculos numéricos detallados llevados a cabo por Duncan et al. (1988) se muestra
que, efectivamente, la nube de Oort no puede ser la fuente de los cometas de corto periodo,
bédsicamente, porque las inclinaciones de este tipo de cometas estan mas o menos confinadas
dentro del plano de la ecliptica, mientras que los cometas procedentes de la nube de Oort
deberian tener inclinaciones aleatorias.

J. Fernandez, 1980, en: On the existence of a comet belt beyond Neptune

“[...]Se discuten las propiedades de un hipotético cinturén
de cometas localizado mas allda de Neptuno, y su conveniencia
como fuente de los cometas de periodo corto.[...]La regién de
la nebulosa solar situada entre las 35 y las 50 UA pudo haber
contenido inicialmente un minimo de masa sélida del orden de las
10 masas terrestres. Alli, conglomerados sélidos, o cometesimales
con masas de hasta ~ 10'® g, se habrian formado por inestabilidades
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gravitacionales. La evolucion subsiguiente de tales cometesimales, a
través de procesos de acrecién—fragmentacion, habria determinado
una distribucién de masas regida por una ley de potencias.|[...]Si
hubiera realmente cuerpos con masas ~ 10** g en este cinturén,
(podrian ser observados? A distancias del sol de 40-50 UA, y
asumiendo un albedo geométrico ~ 0.5, como el que se espera que
tenga Plutén (Cruikshank et al. 1976), estos cuerpos tendrian una
magnitud aparente de 17—18. Por lo tanto, podrian ser descubiertos,
aunque su extrema debilidad haria esta taréa muy complicada, lo que
explicaria porque han escapado a la deteccién hasta ahora.]...]”

La anterior cita del astrénomo uruguayo Julio Ferndndez es realmente premonitoria,
y su articulo es el primero, como ya se ha dicho, en el que se presenta un razonamiento
fisico sélido que demuestra la existencia de un cinturén de cuerpos mas alla de Neptuno, y
el primero que contiene calculos detallados que hacen viable esta idea. En mi opinion, si
hubiera que reescribir la historia reciente de la investigacion del sistema solar, el cinturén
transneptuniano deberia llamarse en justicia cinturén de Ferndndez, o al menos, cinturén de
Fernandez—Kuiper, dado que fue Fernandez quién predijo cientificamente su existencia, e
incluso previo la posible deteccion de los cuerpos que lo habitan, dando ademas una primera
estimacion de las masas y magnitudes de los objetos transneptunianos.

Los primeros intentos de localizar objetos pertenecientes a este cinturén transneptuniano
se llevaron a cabo utilizando placas fotograficas. El trabajo observacional, y de posterior
andlisis de dichas placas, era tedioso, agotador y muy manual (las imdgenes eran
inspeccionadas a 0jo). La idea original para detectar estos cuerpos consiste en tomar dos
imagenes de la misma zona del cielo, espaciadas un tiempo dado, la comparacién posterior
de estas dos imagenes mostrara el posible objeto en movimiento respecto al fondo de estrellas
“fijas”. Para mayor seguridad es recomendable tomar una tercera imagen del mismo campo,
lo que nos permite asegurar que la deteccién es real, y no debida a algin tipo de defecto,
o suciedad en la placa, etc. Con esta técnica, el astrénomo norteamericano Clyde William
Tombaugh descubrié Plutén el 18 de febrero de 1930 desde el Observatorio Lowell en
Flagstaff, Arizona (Tombaugh 1946). De hecho, Plutén es el primer objeto transneptuniano
descubierto, aunque hasta el 24 de agosto de 2006, durante la celebracién de la 26* asamblea
general de la Uniéon Astronémica Internacional, no fue considerado como tal. La busqueda
de otros objetos transneptunianos utilizando placas fotograficas no dio ningun resultado
mas, salvo la deteccién del Centauro Chirén (Kowal y Gehrels 1977). El hecho de que se
encontrara Plutén usando esta técnica se debe, en parte, a que su superficie presenta un
albedo inusitadamente alto, que hace que su brillo estuviera al alcance de la sensibilidad de
las placas fotograficas.

Para localizar el segundo objeto transneptuniano conocido hubo que esperar hasta el
ano 1992, cuando los astrofisicos David Jewitt y Jane Luu (Jewitt y Luu 1993) detectaron
un objeto muy débil, y de movimiento muy lento, situado mas alla de Neptuno, que recibi6
la designacion provisional de 1992QB; (figura 2.2). Este descubrimiento fue posible gracias
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al uso de nuevos detectores, los conocidos como CCDs (ver capitulo 3), que tenfan una
sensibilidad mucho mayor que las placas fotograficas, en algin caso del orden del 90%,
frente al 10% 6 menos de las placas fotogréaficas. Con estos nuevos detectores las imdgenes
no tienen un soporte fisico, sino que estdn en formato digital, en forma de una matriz
de numeros, con la que es muy facil trabajar, y la que se puede procesar y tratar de
forma muy sencilla. Con estas imagenes digitales la técnica de buisqueda de TNOs sigue
siendo la misma: tomar imagenes de la misma zona de cielo, espaciadas temporalmente, y
comparar posteriormente ambas imagenes. Los detectores CCD, junto con la utilizacién de
los ordenadores hacen que este proceso no sea ahora tan tedioso, ni tan agotador. Pueden
programarse, incluso, rutinas capaces de detectar los posibles objetos en las imédgenes
de forma préacticamente automatica, aunque sigue siendo necesario el ojo humano, para
confirmar las posibles detecciones, sobre todo cuando se trabaja muy cerca del umbral de
deteccion. 1992QB; fue el segundo de una larga lista de objetos que se iban a descubrir en
los anos posteriores, confirmando, con ello, la existencia real de un cinturén de pequenos
cuerpos helados situado mas alld del planeta Neptuno.

Este cinturén de cuerpos se conoce usualmente como cinturéon de Kuiper, o de
Edgeworth—Kuiper, o incluso, en algun caso, cinturén de Edgeworth—Kuiper—Whipple. En
este trabajo nos referiremos a dicho cinturén simplemente como cinturén transneptuniano
(o cinturén de Kuiper en algin caso). Los objetos que pueblan esta regién se nombran
también de muy diversos modos: Objetos Transneptunianos ( Trans Neptunian Objects, o
TNOs), Objetos del Cinturén de Kuiper (Kuiper Belt Objects, o KBOs), etc. Los TNOs
son objetos muy débiles. Para hacernos una idea; un objeto tipico de 50km, asumiendo un
albedo p del orden de 0.04, que se encontrara a 40 Unidades Astronémicas (UA) del Sol
tendria una magnitud ~ 25.

2.2 Grupos o poblaciones dinamicas

Los TNOs descubiertos en la actualidad se clasifican en diferentes grupos o poblaciones
agrupadas segun caracteristicas comunes de sus elementos orbitales. La existencia de
dichas poblaciones, con caracteristicas orbitales bien diferenciadas, sugiere una estructura
compleja y rica para el cinturén transneptuniano, posiblemente debida al efecto de los
planetas gigantes gaseosos, fundamentalmente de Neptuno. Se han descubierto ya mas de
1000 TNOs (figuras 2.3, y 2.4) con diferentes rastreos telescépicos y, aunque una fraccién
considerable de los mismos se han perdido debido a escasos datos astrométricos, se conocen
también con precisién gran nimero de Orbitas para estos objetos. Todos los rastreos de
busqueda de este tipo de objetos introducen, por supuesto, sesgos observacionales, por lo
que, tampoco las érbitas de que disponemos en la actualidad estan libres de estos sesgos.
Pese a ello, podemos distinguir con claridad varios grupos orbitales.
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e Astercid

-

W Astarcid
-

Figura 2.2: Imégenes originales de la deteccién de 1992QB;, el primer TNO detectado
(aparte de Plutén) en el ano 1992 por Jewitt y Luu. El objeto estd indicado con una flecha
blanca. Se puede apreciar claramente el movimiento del objeto respecto a las estrellas para
las diferentes horas marcadas en la parte superior derecha de cada imagen. Figura obtenida
de Jewitt y Luu (1993).
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Figura 2.3: Posicién en el cielo de todos los KBOs (TNOs y Centauros) conocidos (simbolos
rojos) a 7 de junio de 2009. En el eje de abscisas se muestra la ascensién recta (en horas),
en el de ordenadas la declinacién (en grados). La linea azul clara es la ecliptica, la mancha
blanquecina es la Via Lactea, y las lineas rojas delimitan algunas constelaciones.
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e Objetos Clasicos o “Cubewanos”!:

Dichos objetos tienen Orbitas con excentricidad pequena y estdn fuera de las
resonancias con Neptuno. FEstas resonancias pueden verse en la figura 2.5 como
lineas verticales discontinuas mas pobladas por TNOs. Los objetos clasicos a
su vez se clasifican en dos diferentes poblaciones conocidas como: poblacion de
objetos dindmicamente Calientes (“hot”), y poblacién de objetos dindmicamente
Frios (“cold”). Los objetos Calientes parecen haber sido excitados dindmicamente
y presentan inclinaciones orbitales respecto al plano de la ecliptica por encima
de 4.5 grados, los objetos Frios presentan inclinaciones inferiores a los 4.5 grados
(aunque 4.5 grados es el valor més aceptado de separacién en inclinacién para estas
dos poblaciones, algunos autores sugieren un valor de 7 grados, o incluso mayor
(Peixinho et al. 2008)). La poblacién Fria presenta ademds colores mas enrojecidos
que la caliente, y érbitas méds circulares. Es importante destacar también que los
mayores objetos descubiertos hasta la fecha pertenecen a la poblacién Caliente.

e Objetos Resonantes

Un gran numero de objetos estdn atrapados en la resonancia de movimiento medio
2:3 con Neptuno, como el propio Plutén, que completa dos revoluciones alrededor
del sol en el mismo tiempo que Neptuno tarda en completar tres. Todos los cuerpos
atrapados en esta resonancia tienen orbitas similares a Plutén y fueron descubiertos
después de éste, por eso reciben el nombre de “Plutinos” (o pequenios Plutones).
Ademas de la resonancia 2:3 con Neptuno hay otras resonancias importantes con
este planeta (3:4, 1:2, ver figura 2.5) en la que también se ven atrapados algunos
objetos transneptunianos, los objetos atrapados en dichas resonancias son conocidos
con el nombre genérico de “objetos resonantes”. Parece que el gran numero de
objetos atrapados como Plutinos en la resonancia 2:3 con Neptuno es el resultado
de una migracién de Neptuno hacia el exterior del Sistema Solar. Se han sugerido
varias posibilidades, y el “barrido de resonancia” es una de ellas (Malhotra 1995).
Varios modelos dindmicos explican la acumulacion de Plutinos de formas levemente
distintas (Gomes 2003), pero todos ellos requieren el alejamiento de Neptuno del
sol. La mayoria de los modelos requieren un desplazamiento de 10 UA de Neptuno
hacia el exterior del sistema solar. Incluso parece haber evidencia de la migracién
de Jupiter hacia el interior del sistema solar en la familia de asteroides Hilda
(Franklin et al. 2004). La migracién planetaria se cree que ha ocurrido, y ocurre,
incluso en otros sistemas planetarios extrasolares, pues la mayor parte de los planetas
extrasolares descubiertos hasta el momento estan muy cercanos a sus estrellas. Parece,
por tanto, que la migracién planetaria no deberia ser algo tan extrano en la historia
y evolucion de los sistemas planetarios ajenos al sistema solar.

e Objetos del disco disperso (SDOs)

Ademas de estas poblaciones hay un disco de objetos dispersados con excentricidades

'Esta designacién viene del nombre provisional asignado al primer TNO descubierto (aparte de Plutén),
1992QB;:. En inglés “cubewan” suena similar a “QB1”, de ah{ dicho nombre.
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muy grandes. Los objetos de este disco se conocen como Objetos del Disco Disperso
(Scattered Disk Objects 6 SDOs). Los SDOs son probablemente tan numerosos como
el resto de las poblaciones juntas, pero su deteccion es mas complicada, ya que pasan la
mayor parte de su tiempo a méas de 40 UA del sol, por lo que escapan a la sensibilidad
de la mayoria de los rastreos. Los SDOs han tenido al menos un encuentro cercano con
Neptuno, como consecuencia del cual han sido eyectados fuera del cinturén principal.

Objetos del disco disperso extendido (ESDOs)

Hay unos pocos objetos cuyas drbitas presentan distancias perihélicas enormes,
no influidas por Neptuno, y que no pueden clasificarse dentro de ninguna de las
poblaciones anteriores. Sedna, uno de los objetos transneptunianos més distantes
detectados, estd muy lejos de ser un SDO (q= 76.26 UA; Q= 897 UA) debido a
su excentricidad tan enorme (e= 0.843). De hecho, estd incluido en la lista de
Centauros—SDOs del Minor Planet Center (“MPC”) aunque no se conoce ningun
mecanismo dindmico capaz de alcanzar tales distancias perihélicas desde el cinturén
de objetos transneptunianos, por lo que Sedna no pertenece a ninguna de estas
poblaciones. De acuerdo con una comunicacién privada de Julio Fernandez, el
hecho de que su perihelio se encuentre a 76 UA no puede ser explicado ni siquiera
usando el efecto Kozai. Por lo tanto la formacién de Sedna ha tenido que seguir
un proceso distinto al del resto de los TNOs descubiertos hasta la fecha. Los
objetos de este grupo forman el llamado “Disco disperso extendido”, y los objetos
pertenecientes a este grupo se conocen como “ESDOs”, del inglés Extended Scattered
Disk Objects (Gladman et al. 2002). De acuerdo con Ferndndez, los ESDOs (Sedna,
2000CRjyp5, etc) podrian ser miembros de la nube interna de Oort, estructura
que podria haberse formado en el sistema solar primitivo, mientras el sol estaba
gestandose en el interior de un cimulo estelar, debido a la interaccién con estrellas
cercanas. Esta es la explicacion preferida por algunos dinamicistas, aunque también
se ha sugerido la existencia de un planeta lo suficientemente grande y alejado como
explicacién a la existencia de los ESDOs (Lykawka y Mukai 2008). Morbidelli y
Levison (2004) propusieron cinco posibles mecanismos distintos para explicar los
ESDOs pero se decantaron por el paso cercano de una estrella como el mas probable.
Los ESDOs son estrictamente TNOs, pues estdn més alla de Neptuno, pero no son
estrictamente objetos del cinturén transneptuniano clasico, ni SDOs. De hecho,
algunos dinamicistas los llaman “objetos de la nube interna de Oort”.

Centauros

De forma similar, las o6rbitas de algunos objetos transneptunianos pueden ser
perturbadas hasta hacerlos entrar en el dominio de los planetas gigantes, a estos
objetos se los conoce como “Centauros”, y son cuerpos con perihelios y afelios
entre Jupiter y Neptuno respectivamente. Estrictamente hablando, los Centauros
no son TNOs, porque no llegan a estar nunca mas alla de Neptuno, pero se cree que
estan evolucionalmente relacionados con los SDOs, pues tanto unos como otros han
sufrido un encuentro cercano con Neptuno en el pasado que los ha llevado hacia el
interior del sistema solar (Centauros), o los ha situado en las afueras (SDOs). Los



2.3 Distribucion de tamanos y masa del cinturén 15

Centauros son perturbados por los planetas gigantes gaseosos y finalmente pueden
convertirse en cometas de periodo corto (Short Period Comets o SPCs). Algunos de
estos SPCs podrian terminar su vida como cometas extinguidos en las proximidades
de la Tierra convirtiéndose en Objetos Cercanos a la Tierra (Near Earth Objects o
NEOs) que podrian llegar a ser peligrosos. Algunos cédlculos parecen demostrar que
entre el 10—20% de los NEOs podrian tener este tipo de origen, aunque no todos los
investigadores estan de acuerdo en esto.

El escenario actual de la formacién del Sistema Solar sugiere que los KBOs (TNOs
y Centauros), los cometas de periodo corto, los troyanos de Neptuno, y algunos satélites
helados de los planetas gigantes se formaron en el cinturén transneptuniano. Todo lo que
sabemos sobre su naturaleza fisica apoya esta idea. Sin embargo, como los TNOs nunca se
acercan a las inmediaciones del sol, se consideran los mas pristinos de todos los objetos. El
conocimiento de la naturaleza fisico-quimica de los TNOs puede aportar claves importantes
sobre las condiciones reinantes en el momento de su formacién, fundamentalmente para los
TNOs més grandes (alguno de los cuales cumple con la definicién de Planeta-Enano) que
creemos que son los objetos menos evolucionados colisionalmente.

2.3 Distribuciéon de tamanos y masa del cinturén

Simulaciones numéricas de la evolucién del sistema solar pueden predecir el diferente
numero de TNOs en las distintas poblaciones, por lo que el nimero relativo de objetos
en cada poblacién puede aportar claves importantes para entender mejor la formacion y
evolucién del sistema solar. Sin embargo, el niimero relativo de objetos de cada poblacion
deberia ser calculado utilizando rastreos libres de sesgos observacionales. Una posibilidad es
“de—sesgar” los rastreos actuales, como ya se ha hecho con los rastreos de NEOs, un primer
intento en este sentido se ha llevado a cabo muy recientemente (Kavelaars et al. 2009).

La distribucién de tamanos de los TNOs y la masa total del cinturén se infiere a
partir de los rastreos de diferentes maneras (Trujillo et al. 2001a; Trujillo et al. 2001b;
Larsen et al. 2001; Sheppard et al. 2000; Jewitt et al. 1998). La aproximacién usual
consiste en ajustar una recta al logaritmo de “la funcién de luminosidad acumulada” que
se obtiene de los rastreos, vamos a llamar « a la pendiente obtenida de dicho ajuste (figura
2.7). A partir de estos rastreos podemos estimar el nimero acumulado de objetos més
brillantes que una magnitud dada por grado cuadrado cerca de la ecliptica. Asi, podemos
obtener una densidad superficial X, que vendra dada por una ley de potencias:

S (< mpg) = 10%(ma=m0) (2.1)

si tomamos logaritmos a ambos lados de esta expresién obtendremos:
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r Planet

Figura 2.4: Posicién en su 6rbita de los KBOs (TNOs y Centauros) conocidos a 7 de
junio de 2009. Los circulos azul claro son las érbitas de los planetas exteriores (Jupiter,
Saturno, Urano, y Neptuno), la posicién de los mismos para esa fecha se ha indicado con
sfmbolos grandes azul oscuro. Triangulos cian: objetos con excentricidades inusualmente
altas. Tridngulos naranjas: Centauros. Circulos blancos: Plutinos (Plutén es el circulo
blanco con una cruz). Circulos magenta: SDOs. Circulos rojos: TNOs Clasicos. Los
objetos observados durante una tnica oposicion estan indicados con simbolos abiertos, los
observados durante varias oposiciones con simbolos rellenos. Cuadrados rellenos azul claro:
cometas peridédicos numerados. Cuadrados azul claro no rellenos: otros cometas. Imagen
obtenida del Minor Planet Center (http://www.cfa.harvard.edu/iau/lists/OuterPlot.html).
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funcién del semieje mayor. Los distintos colores indican diferentes poblaciones de KBOs.
Las principales resonancias con Neptuno se indican con lineas verticales discontinuas. Se
han tomado sélo objetos con el semieje mayor entre 30 y 60 UA. Gréfica propia con datos
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gaseosos del sistema solar externo (figura cortesia de Lucas Vidal).
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logE(<mpg) = a-(mgr —myp) (2.2)

donde, mpg es la magnitud en el filtro R; y mg es la magnitud para la que tendriamos
un objeto por grado cuadrado de cielo. El valor de a se obtiene directamente al hacer el
ajuste lineal dado por la expresién 2.2. Un ejemplo de grafica de la funcién acumulada de
luminosidad puede verse en la figura 2.7.
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Figura 2.7: Densidad superficial acumulada para la poblacion excitada de objetos
transneptunianos (en verde), y para los objetos Clésicos del cinturén transneptuniano (en
rojo) frente a magnitud en el filtro R. Se ha supuesto una doble ley de potencias para el
ajuste mostrado. La linea de puntos corresponde al ajuste lineal obtenido por Trujillo et al.
(2001). Las pendientes de estos ajustes nos dan el valor del pardmetro «. Figura extraida
de Bernstein et al. (2004).

La pendiente «, estd también directamente relacionada con el indice de una ley
diferencial de potencias de la distribucion de tamafios mediante la sencilla expresién
g = ba + 1. Dicha ley diferencial de potencias toma la expresion para la distribucién
de tamanos:

n(r)-drocr=9-dr (2.3)

donde, r es radio del objeto, y ¢ el indice de la ley diferencial de potencias (obtenido
a partir de a como acaba de verse). El indice ¢ obtenido de los diferentes rastreos es del
orden de 4.2, ya que la pendiente del ajuste, «, es del orden de 0.66 (Trujillo et al. 2001b).
Sin embargo, este valor tan grande de la pendiente no se puede mantener para todos los
posibles tamanos de TNOs pues si asi fuera la masa del cinturén de Kuiper divergeria.
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Asi, se asume usualmente, que el indice g decrece para objetos con tamanos de decenas de
kilémetros.

Algunos resultados posteriores indican una pendiente o ain mayor. De hecho, un
resultado de Bernstein et al. (2004), usando los resultados de todos los rastreos existentes
hasta entonces, encuentra un valor para a ~ 0.8 para los objetos mas brillantes, dicha
pendiente disminuiria hasta 0.3 para los objetos mas débiles (mp > 24). Dos afos més
tarde Petit et al. (2006) utilizan los resultados de su rastreo de satélites irregulares de
Urano y Neptuno y determinan un valor a ~ 0.76 (para mp de 22 a 25 mag), muy parecido
al obtenido por Trujillo et al. (2001b), y Gladman et al. (2001). Uno de los ultimos
trabajos a este respecto (Fraser et al. 2008) extiende la funcién de luminosidad al rango
mpg entre 21 y 26 mag. Estos autores encuentran que la funcién de luminosidad estd
bien representada por una ley de potencias con a ~ 0.65. Los mismos autores intentaron
ajustar la distribucion de luminosidad por una doble ley de potencias, que diera cuenta de
un cambio de pendiente como el encontrado por Bernstein et al. (2004) para los objetos
mas débiles, pero no lo consiguieron. A finales de 2008, sin embargo, los dos primeros
autores del anterior trabajo (Fraser y Kavelaars 2008) publican un nuevo resultado para la
funcién de luminosidad (para mpg entre 21 y 28 mag), donde esta vez si encuentran una ley
de potencias que se rompe para mpg ~ 26. Asi, obtienen un valor de o ~ 0.69 para objetos
con mgr = 21 — 26mag, y otro valor menor, o ~ —0.4 para mg > 26mag. Por otro lado,
algunos investigadores han senalado que la distribucién de tamanos parece ser una funcién
de la distancia perihélica (Hughes 2003).

La masa total del cinturén de Kuiper cldsico puede obtenerse integrando la distribucién
de tamafios entre los tamafios maximo y minimo supuestos, y multiplicando el resultado
por el volumen y la densidad. Usando ¢ = 4.2 (la obtenida de los ajustes, a partir
de a), y tomando como limites de didmetro minimo y méaximo 100 y 2000 kilémetros,
respectivamente se obtiene:

M (100km, 2000km) ~ 0.03 - Mg,

donde, Mg es la masa de la tierra. Esta masa seria solo la de los TNOs Clasicos.
Si anadimos el resto de los objetos: Centauros, Resonantes, etc, el resultado del célculo
anterior da unas 0.1 masas terrestres para la masa del cinturén. Como parece existir
un ntmero similar de SDOs, la masa total del cinturén deberia ser el doble, es decir,
del orden de 0.2 masas terrestres. Por tanto, la masa total del disco transneptuniano
conocido se piensa que deberia estar en el rango de las 0.1—0.2 masas terrestres como
mucho. Estas estimaciones cambiaron en el ano 2004 cuando se descubrieron indicios de
que q decrece para objetos menores de 30 km usando un pequeno rastreo llevado a cabo por
Subaru. También, los resultados del rastreo muy profundo con el telescopio espacial Hubble
demuestran claramente que el nimero de TNOs pequenos es mucho menor del que se obtiene
extrapolando a partir del valor =4 (Bernstein et al. 2004). El trabajo de Bernstein et al.
(2004) que ya hemos citado muestra que una ley de potencias biparamétrica es consistente
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con los datos, y también prueba que el cinturén Clésico tiene una distribucién de tamanos
distinta a la poblacién excitada (SDOs y ESDOs), como puede verse en la figura 2.7.

La masa total puede entonces obtenerse utilizando la doble ley de potencias de Bernstein
et al. (2004), sin necesidad de asumir didmetros méximos y minimos, ya que la integral
ahora no diverge. La masa total asi obtenida es de 0.01 masas terrestres para el cinturén
cldsico. Sin embargo, la masa del cinturén tuvo que haber sido, al menos, dos o tres
ordenes de magnitud mayor que la masa actual para que cuerpos tan grandes como Pluton,
2003ELgq, Eris, Makemake, o Quaoar puedan haber crecido por acrecién. Ademads, si
integramos la densidad superficial de la nebulosa solar entre las 30 y las 50 UA se obtiene
del orden de 10 masas terrestres. La cuestion por lo tanto es, jdonde estd la masa que falta?
La pérdida de masa del cinturén transneptuniano se piensa que puede haber ocurrido por
alguno de los siguientes mecanismos:

e Agotamiento dindmico (Dynamical depletion)

Que podria haberse producido de dos diferentes maneras:

1. El paso repetido de embriones planetarios (~1 masa terrestre) dispersados por
Neptuno podria excitar las excentricidades e inclinaciones de algunos TNOs hasta,
hacerlos encontrarse con Neptuno, que los eyectaria fuera del sistema solar, o los
inyectaria hacia la parte méas interna del mismo. Este proceso podria limpiar la
region transneptuniana de cuerpos.

2. Los TNOs fueron desviados directamente hacia érbitas hiperbdlicas u orbitas
que cruzaban la orbita de Jupiter y fueron asi eliminados sin la intervencién de
Neptuno. Sélo el paso de una estrella a través del cinturén Transneptuniano
primitivo podria hacer esto.

e Erosion colisional

Que consiste en la transformacién paulatina en particulas de polvo por colisiones,
y la posterior eyecciéon por presiéon de radiacién y arrastre PoyntingRobertson
podria también haber reducido la masa del cinturén de Kuiper primitivo. Esta
transformacién en particulas de polvo por efecto de colisiones requiere una distribucion
de masas muy irreal, con la mayoria de la masa distribuida en cuerpos de 10 km
o menores. Recientemente, Benavidez y Campo Bagatin (2009) descartan que un
mecanismo colisional haya podido erosionar y eliminar una masa inicial tan grande.

De la extrapolacién de los resultados de su rastreo de gran area optimizado para los
TNOs maés brillantes, Trujillo et al. (2003) concluian que deberia haber del orden de 10
cuerpos de unos 1000km de didmetro esperando a ser descubiertos e incluso uno del tamano
de Plutén El andlisis de Bernstein el al. (2004) no era tan optimista, pues concluia que el
unico TNO del tamano de Plutén existente era el propio Pluton, cosa que ha demostrado
ser falsa tras el descubrimiento de Eris, 2003ELg;, Makemake, etc. La existencia de estos
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cuerpos comparables a Plutén y quiza de otros de mayor tamano ya fue predicha por algunos
modelos de acrecion, aunque este tema no estara completamente cerrado hasta que se haya
barrido todo el cielo, tanto en el hemisferio norte, como en el sur. Alguno de los modelos que
intentan explicar la distribucién actual del cinturén, incluso predicen la posible existencia
de un objeto de tamafio comparable al de Marte ain sin descubrir, situado a mas de 100
UA, (Lykawka y Mukai 2008).

Hay un limite real para el cinturén transneptuniano clasico a 48 UA. Sabemos que no es
un limite debido a un sesgo observacional causado por el hecho de que los objetos mas alla
de 48 UA sean mas débiles, sino que es un resultado firme de los diferentes rastreos llevados
a cabo por diferentes grupos. No obstante, podria haber objetos mas alld de ~ 70U A que no
habrian sido descubiertos con la sensibilidad de los actuales rastreos (Trujillo et al. 2001b),
por lo que, estrictamente, sélo se puede concluir con certeza que hay un hueco entre las 48
y ~ 70U A. Incluso podria existir un segundo cinturén transneptuniano ain no detectado,
hasta més masivo que el actual, o un objeto de masa planetaria, mas alld de las 85 UA, quiza
situado a unas 120 UA como han sugerido Ortiz et al. (2007a). El origen de este limite
a 48 UA es aun un misterio, aunque algunas explicaciones han sido ya propuestas, como:
un paso estelar cercano (Ida et al. 2000), la existencia de un planeta masivo y distante
(Brunini y Melita 2002; Lykawka y Mukai 2008), la formacién del sistema solar exterior
completo a 30 UA y su migracién posterior (Levison y Morbidelli 2003), etc. Un paso estelar
deberia haber dejado una firma clara en la inclinacién de los TNOs (Brown et al. 2001),
lo que no se observa, y esta teoria tiene ademas otras debilidades. El cuerpo distante
de tamano planetario tiene también debilidades, incluyendo el hecho de que dicho objeto
deberia haber sido detectado ya, salvo que se encontrara en una region peculiar. Ya hemos
visto antes que el paso de una estrella y el planeta distante del tamano de la Tierra o
Marte han sido propuestos también para explicar la existencia de los ESDOs como Sedna
y 1999CR105, y para explicar la pérdida de masa del cinturén. Algunos investigadores no
se sienten comodos con la idea de un final brusco para el cinturén, y esperan que otro
cinturén sea descubierto mas pronto o més tarde, quizd en el rango de las 100-120 UA
(Ortiz et al. 2007a).

Como se acaba de ver, ha habido varios intentos de explicar la arquitectura actual del
cinturén de Kuiper (y del sistema solar exterior) a partir de modelos de evolucién dindmica
del sistema solar, algunos usando incluso causas “externas” al propio sistema planetario.
Dentro de los modelos que no apelan a factores externos al propio sistema solar, el mas
completo, y el que parece haber dado mejores resultados hasta la fecha es el conocido como
modelo de Niza (o Nice model) cuyos resultados se publicaron en tres articulos de especial
relevancia en el ano 2005 (Tsiganis et al. 2005; Morbidelli et al. 2005; Gomes et al. 2005).
Este modelo de evolucién dindmica reproduce bastante bien la arquitectura actual de los
planetas exteriores del sistema solar. Segun este modelo, los cuatro gigantes gaseosos
estaban inicialmente en una configuracién mucho mas compacta que en el momento
actual, con semiejes mayores de las érbitas comprendidos entre las 5.5, y las 14.2 UA.
Partiendo de esta configuracién inicial, y modelando un disco de ~ 35 masas terrestres,
se observa que las resonancias orbitales producidas entre Jupiter y Saturno desequilibran
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todo el sistema, haciendo que Jupiter se acerque un poco hacia el sol, y que el resto
de los gigantes gaseosos se alejen paulatinamente de dichas posiciones inciales, hasta
llegar a su posicion actual. Durante este proceso los planetas habrian barrido y eyectado
dindmicamente los planetesimales presentes en el disco hacia el cinturén transneptuniano, el
disco disperso, e incluso hacia la nube de Oort. El modelo consigue reproducir muy bien los
actuales elementos orbitales de los planetas gigantes, pero no logra reproducir las diferentes
poblaciones observadas dentro de los TNOs, en particular los TNOs Clésicos Calientes (a
altas inclinaciones orbitales), y los Frios (con inclinaciones orbitales bajas).

Si el paso de una estrella cercana se descartara, las especulaciones que llevaron a Kuiper
a proponer la existencia de un cinturén transplutoniano son de nuevo aplicables, asi nos
encontramos con una situacion similar a la de los anos 50 del siglo XX, de nuevo, en
las fronteras del conocimiento, y al limite de lo que permiten los detectores usados en la
actualidad.

2.4 Propiedades fisico-quimicas de los KBOs

2.4.1 Colores

Los colores de los KBOs nos dan informacién de la composicién de su superficie, de forma
que la capacidad de “reflectancia” (o albedo) de la misma es el resultado de diferentes
efectos épticos sobre el material que compone dicha superficie (hielos, regolitos, etc).
Los colores en el rango éptico presentan un intervalo de variacién muy grande (Santos-
Sanz et al. 2009; Doressoundiram et al. 2008; Peixinho et al. 2003; Peixinho et al.
2004; Delsanti et al. 2004; Doressoundiram et al. 2002; Doressoundiram 2003; Tegler
y Romanishin 2000; Barucci et al. 2001; Jewitt y Luu 2001). Estos colores, relativos
al sol, varfan desde colores neutros o ligeramente azulados, hasta muy enrojecidos. Esta
gran diversidad de colores sugiere una gran diversidad de superficies, posiblemente con
distinta composicién. Dicha diversidad de colores superficiales parece que se da también
en el infrarrojo cercano, aunque aun hay pocos trabajos publicados para estas frecuencias
(McBride et al. 2003; Delsanti et al. 2004; Delsanti et al. 2006).

No podemos usar filtros de banda estrecha para observar la mayoria de los TNOs
y Centauros debido a que son extremadamente débiles. Por ello, la mayor parte de
los objetos de los que hay datos de colores se han observado en el espectro visible,
con un timido incremento en los 1dltimos anos (como acabamos de ver un poco més
arriba) de observaciones en el infrarrojo cercano. A dia de hoy, la muestra de TNOs y
Centauros con colores visibles (BVRI) medidos ha crecido hasta llegar a méas de 100 objetos
(Santos-Sanz et al. 2009; Peixinho et al. 2004; Doressoundiram 2003; Barucci et al. 2001;
Boehnhardt et al. 2001; Jewitt y Luu 1998; Tegler y Romanishin 1998). Segun se ha ido
incrementando el nimero de datos, los huecos entre colores se han ido rellenando vy,
exceptuando los Centauros, no sobrevive la distribucion bimodal de colores observada
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inicialmente (Peixinho et al. 2003). Un ejemplo de gréfica V—R versus B—V para los KBOs
con colores medidos hasta la fecha actual (mayo 2009) se puede ver en la figura 2.8.

Anélisis estadisticos sugieren la presencia de varias correlaciones entre algunos colores
y algunas propiedades dindmicas de los TNOs Clésicos y los SDOs, mientras que los
Plutinos y los Centauros parecen ser mas heterogéneos, y sin relaciones tan claras
entre parametros dindmicos y fisicos. A partir de estudios de colores BVRI, Tegler y
Romanishin (2000) sugirieron por primera vez la existencia de un grupo de objetos clasicos
enrojecidos mas alld de las 41 UA. Basidndose en un conjunto de datos mayor, otros
autores (Boehnhardt et al. 2002; Doressoundiram et al. 2002; Santos-Sanz et al. 2009;
Trujillo y Brown 2002) proporcionaron evidencias mucho méas claras de la existencia de
este primer grupo de TNOs, que puede ser identificado por propiedades fisicas y dindmicas
similares: objetos Clasicos de colores muy rojos (gradientes espectrales por encima del
30%/100 nm) en 6rbitas dindmicamente Frias, es decir, con inclinaciones pequenas respecto
a la ecliptica y excentricidades bajas. Ksta fue la primera clave de la existencia de dos
poblaciones diferentes dentro de los objetos Clésicos, una poblacion Fria, compuesta por
objetos muy enrojecidos con inclinaciones orbitales por debajo de los 4.5 grados respecto
de la ecliptica, y una poblacién dindmicamente Caliente, compuesta por objetos menos
enrojecidos, y cuyas inclinaciones orbitales estan excitadas desde los 4.5 grados en adelante.
La diferencia de colores entre ambas poblaciones puede ser debida a diferentes causas, pero
la explicacién preferida actualmente es que la poblacién Cléasica Caliente debié haberse
formado mas cerca del sol que la poblacién Fria. Hay una gran variedad de procesos que
podrian explicar la diversidad de colores observada en los TNOs: composiciones distintas
durante la formacion, recubrimiento de las superficies debido a colisiones, actividad de
tipo cometario o presencia de una atmésfera tenue, “space weathering”, impactos de
micrometeoritos, etc (ver seccién 2.4.2). Es bastante probable que el responsable de esta
variedad de colores no sea un unico proceso, sino una mezcla de varios procesos, cuyos
efectos de enrojecimiento o azulamiento de las superficies se suman o se restan.

Se han encontrado también otras correlaciones de colores con otros elementos orbitales
(Santos-Sanz et al. 2009; Peixinho et al. 2004; Doressoundiram 2003). Parece que hay una
correlacion entre color y distancia perihélica para los objetos Cléasicos, pero sélamente para
los intrinsecamente brillantes (es decir, los de mayor tamano). Hay otras correlaciones
dificiles de interpretar y hay incluso ausencia de correlaciones que pueden ser usadas para
descartar alguna teoria evolucional propuesta para los TNOs y Centauros. Por ejemplo, no
se encuentra correlacién entre colores y la distancia afélica dentro de los SDOs, mientras que
seria esperable que hubiera tal correlacion porque estos cuerpos abandonan la proteccion
del viento solar a unas 80 UA, y estan méds expuestos a los rayos cdésmicos galacticos. Por
lo tanto, pareceria razonable, que las superficies de los cuerpos con afelios mas alejados
hubieran sido mas alteradas que las de los cuerpos con afelios més cercanos, simplemente
porque los ultimos estdn expuestos menos tiempo a los rayos césmicos galacticos fuera de
la proteccién que brinda el viento solar. Los SDOs con inclinaciones mayores de 12 grados
parecen mostrar colores muy parecidos a los de los objetos clasicos, lo que podria estar
indicando un origen comun. Finalmente, parece que el rango para el gradiente espectral de
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Figura 2.8: Grafica del indice de color V—R frente a B—V para todos los TNOs y Centauros
con colores medidos hasta la fecha. Los diferentes simbolos indican diferentes poblaciones

dentro de los KBOs. Los indices de color para hacer esta grafica se han obtenido de Santos-
Sanz et al. (2009), y Hainaut y Delsanti (2002) —MBOSS colors—.

los TNOs y Centauros esté confinado entre -10 y 70%/100 nm, y estd enteramente poblado
por objetos que se acercan como mucho al sol 35 UA.

2.4.2 Escenarios de evolucién superficial

Hemos visto ya que las superficies de los TNOs y Centauros presentan una gran diversidad
de colores, la pregunta clara es, ja qué es debida tal diversidad? Suponemos que los
TNOs estan compuestos por un conglomerado de hielo de agua, polvo, y algunas moléculas
complejas formadas por hidrégeno, carbono, nitrégeno y oxigeno. Los modelos que explican
la formacion de la nebulosa presolar estiman un gradiente maximo de temperatura ~ 10K
entre las 30 y las 50 UA. Con una diferencia tan pequena de temperatura es dificil imaginar
c6mo las superficies (es decir, los colores observados) de los TNOs pueden ser tan diferentes.
Tal diferencia composicional podria ser mas comprensible si acudimos a los modelos de
evolucién dindmica que indican que algunas poblaciones de TNOs podrian haberse formado
en diferentes lugares del sistema solar, para después moverse a dénde ahora se encuentran
hoy en dia, como resultado de la migracién de los planetas gigantes. Las condiciones
quimicas y de temperatura, en esas regiones de formacion, si podrian ser capaces de explicar
la diversidad de colores (superficies). Hay sin embargo otro procesos que podrian explicar la
diversidad superficial, sin necesidad de apelar a un origen espacial distinto. Dichos procesos
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serian capaces de modificar las superficies de los TNOs, aunque hubieran tenido un origen
comun, y por tanto una composicién fisico-quimica similar. Algunos de estos procesos
capaces de alterar las superficies de los TNOs son: la alteracién quimica debida a radiacién
de alta energia (o “space weathering”), el recubrimiento superficial debido a depdsitos de
hielo producidos tras colisiones (o “collisional resurfacing”), la existencia de una atmosfera
o coma producida por actividad de tipo cometario, y el criovulcanismo. Cada uno de estos
procesos puede envejecer (enrojecer), o rejuvenecer (azular) las superficies de los TNOs.
Describimos con més detalle dichos procesos de modificacién superficial:

¢ Recubrimiento superficial producido por impactos (collisional resurfacing)

Colisiones energéticas podrian arrancar partes de las superficies de los TNOs y sacar
al exterior partes mas profundas, quizad mas ricas en hielos, que se depositarian en la
superficie y tenderian a hacer neutra o azular la superficie. Dicho proceso colisional
de rejuvenecimiento superficial fue propuesto por Jewitt y Luu (1998). Si el material
excavado fuera de color y/o composicién diferente al del manto el resultado seria un
leve cambio de color por cada gran impacto. Asi seria posible, por procesos colisionales
reiterados, cambiar todo el color de la superficie. Desgraciadamente este modelo tiene
sus limitaciones, pues sélo sera efectivo cuando el material del manto y el enterrado
bajo él tengan colores muy distintos. Por otro lado, también debe cumplirse que la
escala temporal para el rejuvenecimiento por colisiones sea comparable a la escala
temporal del space weathering.

Si este mecanismo estd actuando realmente en los TNOs, deberian observarse
variaciones de color debidas a la rotacion de los objetos, ya que muchas superficies
no habrian sido azuladas totalmente de forma efectiva, y deberian presentar
inhomogeneidades superficiales de colores muy diferentes. No se han observado
variaciones muy grandes en colores medidos por diferentes investigadores para fases
rotacionales aleatorias, luego una anisotropia en el color parece algo raro. Aunque
si parece haber algin caso, como el Centauro (8405) Asbolus, o (32522) Thereus,
que muestran superficie inhomogéneas compatibles con un escenario de recubrimiento
debido a colisiones (Kern et al. 2000; Licandro y Pinilla-Alonso 2005).

e Bombardeo de micrometeoritos

No son necesarias colisiones de mucha energia para modificar total o localmente la
superficie de un cuerpo sin atmésfera. Colisiones reiteradas de cientos, o miles de
pequenos cuerpos (micrometeoritos) también podrian modificar las superficies de los
TNOs y Centauros (Moroz 2004). Estd modificacién no se deberia sélamente a la
posible erosién superficial producida por los micro-impactos, sino que los propios
micrometeoritos pasarian a formar parte de la superficie del objeto, con lo que podrian
aportar nuevos compuestos quimicos, que también podrian alterar las superficies (y
por lo tanto los colores de las mismas).

e Alteracién quimica por radiacién de alta energia (space weathering)
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Las particulas de alta energia (rayos césmicos, viento solar) que inciden sobre las
superficies de los TNOs pueden producir cambios fisico-quimicos con el paso del
tiempo. En principio, y basdndonos en experimentos de laboratorio este proceso
deberia producir una corteza superficial enrojecida, si las superficies estdn compuestas
por hielos ricos en carbono (figura 2.9). Segun un trabajo de Strazzula y Johnson
(1991) particulas con energias similares a las de los rayos césmicos galdcticos pueden
penetrar hasta un metro en sélidos helados, con lo que podria formarse un manto
oscuro, debido a esta irradiacién, en una escala temporal del orden de los 10® afos
(Shul’'Man 1972). Si las superficies de los TNOs han sido irradiadas de esa manera
desde que se formo el sistema solar, deberian exhibir un manto enrojecido no volatil,
rico en compuestos orgdanicos. En tal caso no habria diversidad de colores para los
TNOs.

Figura 2.9: Representacién esquemética del enrojecimiento superficial (“space weathering”)
debido a la irradiacion por particulas de alta energia de una superficie de hielo rica en
compuestos orgdnicos. El resultado final es la formacién de un manto o corteza oscura.
Imagen tomada de http://www.ifa.hawaii.edu/faculty /jewitt/kb.html.

No obstante, se han observado tendencias opuestas a ésta si los hielos son ricos en
metano (CH4) y mondxido de carbono (CO). En tal caso, se formarian diferentes
materiales organicos en funcién de la irradiacién, y un aumento excesivo de la misma
podria volver incluso a hacer neutras o azular las superficies (Thompson et al. 1987).
También se ha constatado que si se irradia directamente sobre hidrocarburos
complejos (enrojecidos inicialmente), pueden llegarse a conseguir superficies
neutras, en un proceso inverso al normal que se espera del “space weathering”
(Moroz et al. 2003; Moroz et al. 2004). Desgraciadamente, no conocemos en que
proporcién estan presentes los hielos y compuestos organicos en las superficies de
los TNOs, por lo que no podemos saber a ciencia cierta cual de éstos es el proceso
predominante.

e Atmoésfera o coma producida por actividad cometaria

La correlacién entre el color y la distancia perihélica junto con otras evidencias
(atmosfera alrededor de Plutén, cambios en la curva de luz de 1996 TOg¢) ha llevado a
otros autores (Hainaut et al. 2000; Boehnhardt et al. 2001; Boehnhardt et al. 2002)
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a proponer un tercer posible proceso de recubrimiento de las superficies de los TNOs:
la recondensacion de gas en forma de hielo y depédsito del mismo. Dicho gas provendria
de una atmésfera de tipo cometario que se produciria por actividad intrinseca e
interminente del objeto. La superficie helada asi rejuvenecida con nuevos hielos
tendria un color mas azulado.

La dependencia con el perihelio, afelio, o semieje mayor podria ser vista como un
indicador del incremento del nivel de actividad del agente que domina la emisién
cuando los KBOs estuvieran més cercanos al sol: sublimacién de hielos de Ny y
CO podria ser una posibilidad (Delsemme 1982). Sin embargo, el cambio en la
curva de luz de 1996TOgg puede ser también explicado utilizando el efecto oposicion
(Belskaya et al. 2006).

La creacion de una fina atmosfera, o coma, en un TNO puede ser ayudada también por
colisiones que podrian quebrar la fragil corteza que cubre algunos TNOs, y precipitar
(o activar) la sublimacion de las especies quimicas mds voldtiles (Delsanti et al. 2004).
Para que esto suceda, el manto que cubre el TNO debe de ser suficientemente fino para
permitir la sublimacion de los volatiles, y el objeto debe encontrarse a un distancia
heliocéntrica tal, que las temperaturas sean suficientes para que haya sublimacién.
La atmosfera asi generada podria inducir una superficie uniforme en los objetos més
grandes capaces de mantenerla, y haria que los objetos mas grandes no mostraran
apenas variacién al rotar (esto se discute en profundidad en la seccién 7.9.1.2, a
partir de nuestros datos rotacionales de KBOs). Uno de los puntos débiles de este
modelo es que predice una correlacion entre el color y la inclinacién orbital opuesta a
la que se encuentra.

Criovulcanismo

Los procesos de criovulcanismo (o vulcanismo a muy bajas temperaturas producido
por un “magma helado”) se han observado en algunos satélites helados de los planetas
gigantes, por ejemplo: en Europa, Encélado y Tritén, satélites de Jupiter, Saturno,
y Neptuno, respectivamente. Seria posible que dicho proceso tuviera lugar también
en alguno de los TNOs mas grandes. De hecho, dicho proceso se ha propuesto como
mecanismo de renovacién superficial continua del TNO (50000) Quaoar, en el que se
detectaron trazas de hielo de agua cristalina (Jewitt y Luu 2004), y de otros TNOs
de gran tamano, como Caronte (Cook et al. 2007). El criovulcanismo, en estos casos,
podria estar relacionadao con la presencia de hidrato de amonio.

Los resultados de algunos modelos (Thébault 2003), desarrollados usando suposiciones

simplificadas de la estructura del cinturén transneptuniano y de los procesos fiicos
de evolucién superficial, no apoyan la correlacion color versus inclinacién mencionada
anteriormente. En cambio, los modelos predicen una correlacién con la excentricidad que
no se ha encontrado en los datos existentes. Gomes (2003) y Morbidelli et al. (2003)
introducen una interpretacién para la poblacién clasica dindmicamente excitada (objetos
Clasicos en orbitas de alta inclinacién y excentricidad, la poblacién “Caliente”): estos
objetos podrian ser cuerpos expulsados de la regién de los gigantes gaseosos Urano y
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Neptuno. Debido a las diferentes condiciones mas cerca del sol, estos objetos podrian
haber crecido hasta grandes tamanos antes de ser inyectados en la region Clasica lo que
podria ser una explicacién alternativa al misterioso origen de la poblacion Caliente. Como
subproducto de esta interpretacion los autores sugieren que las propiedades quimicas de los
objetos clasicos dispersados (Calientes) podrian ser distintas a las de los objetos Frios, lo
que deberia explicar la tendencia al azulamiento en vez de tener gradientes espectrales muy
enrojecidos.

Es muy posible que la diversidad de colores de los TNOs y Centauros pueda explicarse
por una combinacién compleja de efectos de evolucién superficial (como los que se acaban
de explicar), junto con efectos debidos a un diferente origen primordial, en definitiva, un
rompecabezas con muchas piezas que necesita mas observaciones para ser resuelto (al menos
en parte).

2.4.3 El efecto oposiciéon

Otros resultados fotométricos estan relacionados con la llamada funcién de fase. Las
medidas de las magnitudes de algunos TNOs a diferentes angulos de fase alrededor del sol
muestran que hay un incremento brusco en el brillo cerca de la oposicién, cuando el dngulo
de fase estd muy préoximo a cero. Este incremento es casi lineal con un valor promedio de
0.15 magnitudes por grado (Sheppard y Jewitt 2002; Schaefer y Rabinowitz 2002). Este
comportamiento es mucho mas acusado que el observado en Plutéon. Los asteroides con
albedos pequenos también muestran este tipo de comportamiento brusco con la fase por lo
que dicha dependencia acusada podria ser un indicador de TNOs con superficies de albedo
pequeno, como se sospechaba inicialmente, ya que los cometas de periodo corto tienen
albedos muy pequenos.

2.4.4 Espectros

El espectro visible de la mayor parte de los TNOs no presenta estructuras destacables,
aunque algunos objetos muestran estructuras de absorcién anchas y débiles, posiblemente
debidas a alteracién acuosa de minerales (Fornasier et al. 2004; de Bergh et al. 2004;
Lazzarin et al. 2003). Algunos de ellos presentan pendientes de enrojecimiento
importantes, como ya se intuia de las medidas fotométricas, especialmente en los Centauros.

Las distintas pendientes medidas son compatibles con la variedad de colores observada
en las campanes de fotometria realizadas. El programa observacional de larga duracion de
TNOs con el telescopio VLT (ESO, Cerro Paranal, Chile) ha sido el que ha obtenido el mayor
numero de espectros de TNOs hasta el momento (Boehnhardt et al. 2003), y ha detectado
estas bandas anchas de absorcién relacionadas posiblemente con minerales alterados por
agua. KEste programa de observacién también ha mostrado gracias a la rotacién de los
objetos que las superficies de algunos TNOs es claramente heterogénea.
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Los espectros en el TR cercano son una herramienta muy poderosa para revelar
estructuras de absorcién debidas a diferentes especies moleculares como el hielo de agua.
En particular, las estructuras espectrales debidas al hielo de agua en 1.5 y 2.0 micras son
sencillas de detectar en la mayor parte de los cuerpos del sistema solar, y era esperable
que se detectaran también en los TNOs, ya que en su composicion deberia haber un
gran porcentaje de hielo de agua. Sin embargo la razén senal/ruido es normalmente muy
baja incluso para los mayores TNOs y con los mayores telescopios. Por tanto la idea de
detectar hielo de agua en los TNOs era una tarea complicada. La primera deteccién de
hielo de agua fue hecha con el telescopio Keck (Brown et al. 1999). Hasta el momento
sélo se ha detectado hielo de agua en algunos TNOs y Centauros, como en 2003ELg;
(Pinilla-Alonso et al. 2009; Merlin et al. 2006), 2005RR43 (Pinilla-Alonso et al. 2007), etc.
Se ha detectado también metano (CHy) en algunos de los TNOs més grandes, como
Plutén, (50000) Quaoar (Schaller y Brown 2007), 2005FYg (Licandro et al. 2006), Eris
(Dumas et al. 2007), en estos dos ultimos también podria haberse detectado nitrégeno (Ng)
helado (Licandro et al. 2006a; Tegler et al. 2008a), etc.

Algunos modelos que suponen diferentes composiciones superficiales pueden ajustar los
datos espectroscopicos, esto significa que los modelos no dan resultados tinicos en cuanto
a composiciones. Sin embargo la mayor parte de las composiciones superficiales supuestas
son compatibles con mezclas de compuestos organicos con diferentes cantidades de hielo
de agua, e incluso carbono puro. Hay pistas de alteracién acuosa de algunos minerales en
algin TNO, y poco mas se puede decir. Cuando hay también medidas de albedo geométrico
para algin TNO los modelos pueden constrenirse mas (Cruikshank y Dalle Ore 2003), pero
diferentes composiciones pueden ajustar los espectros en algin caso. Las medidas de albedo,
por tanto, son muy importantes.

2.4.5 Albedos

Hay diferentes tipos de albedo. El albedo al que usualmente nos referiremos es el albedo
geométrico p en la banda V, que estd relacionado con el concepto mas amplio de albedo,
A, a través de la ecuacion:

p=A4A-q (2.4)

donde, ¢ es la integral de fase cuyo valor es conocido, a partir de diferentes modelos
de dispersién de la luz. Para obtener albedos geométricos a partir de las observaciones se
necesitan datos en el visible y en la parte térmica del espectro. A través del uso de modelos
térmicos sencillos podemos obtener las incégnitas: A, p y r, dénde r es el radio del cuerpo.
El resto de las variables del modelo térmico son parametros conocidos o se obtienen de las
magnitudes observadas.

Las observaciones térmicas para los TNOs deberian hacerse idealmente en el rango de
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las 60—70 micras, ya que la temperatura esperada para un TNO estd alrededor de los 50K.
Esto pudo hacerse con ISO para un objeto, y para unos cuantos objetos con el telescopio
infrarrojo Spitzer (Stansberry et al. 2004; Stansberry et al. 2005; Stansberry et al. 2008).
En un futuro cercano se podra usar también el telescopio infrarrojo Herschel, que fue lanzado
el 14 de mayo de 2009, y para el que ya hay aprobado un programa de observacién de TNOs
y Centauros con 280 horas de uso del telescopio concedidas a un grupo internacional al que
pertenecemos (Miiller et al. 2008; Miiller et al. 2009). Este programa incrementard, sin
lugar a dudas, nuestro conocimiento de albedos de TNOs y Centauros.

Desde observatorios situados en tierra el rango de observacion mas cercano a esta banda
térmica es el milimétrico. El radiotelescopio IRAM—30 ha sido usado para un buen nimero
de objetos, aunque sélo se ha detectado claramente senal para unos pocos. Para el resto
sélo se ha obtenido un limite inferior para los albedos. Otra técnica para estimar albedos es
la medida directa del tamano del objeto usando el Hubble Space Telescope (HST), aunque
sélamente se ha medido asi el albedo de Quaoar y de el de Eris pues solamente los objetos
mas grandes presentan discos que pueda resolver el HST. El objeto 2004DW podria ser
potencialmente mayor que Quaoar, pero su albedo no ha sido medido atin.

Si se compilan todas las medidas de albedos obtenidas hasta el momento es claro
que la mayor parte de los objetos tienen albedos geométricos por encima del valor
candnico 0.04, que es el utilizado normalmente para los cometas. Un valor mas apropiado
para los TNOs parece ser 0.12. Por lo tanto, los TNOs son oscuros, pero no tan
oscuros como los ntcleos cometarios. Algunos albedos han sido medidos por el Spitzer
(Stansberry et al. 2004; Stansberry et al. 2005; Stansberry et al. 2008) como el de Varuna
y otros TNOs grandes. Sus albedos son incluso mayores que 0.15, lo que refuerza la
afirmacion de que p = 0.04 es un valor demasiado bajo para estos cuerpos. Esta conclusion
podria ser un debida a un sesgo observacional, ya que los objetos para los que se ha medido
el albedo son los mas grandes. Quiza los TNOs més pequenos tengan albedos mas bajos. Sin
embargo, hay datos para objetos binarios pequenos (seccién 2.4.7) que se pueden interpretar
como indicadores de que efectivamente los albedos son mayores que el valor canénico de
0.04, también para los TNOs de pequeno tamano.

2.4.6 Variabilidad fotométrica

Las series temporales fotométricas de TNOs y Centauros han mostrado que algunos de estos
objetos tienen una variabilidad fotométrica notable. Segin resultados hasta el ano 2004,
aproximadamente el 27% de estos cuerpos presenta una variacién fotométrica (amplitud)
por encima de 0.15 mag, aproximadamente el 15% tienen amplitudes por encima de las
0.40 mag, e incluso el 9% de los TNOs muestra amplitudes superiores a las 0.60 magnitudes
(Sheppard y Jewitt 2003; Ortiz et al. 2003a). Esta variabilidad es mucho més pronunciada
que la de los asteroides de tamanos similares del cinturén principal. Resultados muy
actuales (Thirouin et al 2009; Duffard et al. 2009), muestran que el porcentaje de objetos
con variabilidad mayor que 0.15 mag es mucho menor (10-17%) que lo que se crefa hasta
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hace poco (ver seccién 7.7).

Estas variaciones fotométricas se deben a la propia rotacién del cuerpo que puede tener
una forma irregular o a estructuras de diferente albedo que pueda haber en la propia
superficie del cuerpo, o quiza a una combinacion de ambas causas. Sin embargo, las marcas
superficiales producen normalmente variaciones pequenas de magnitud. Variaciones de
color en el maximo o el minimo de las curvas de luz podrian indicar variabilidad inducida
por marcas superficiales mas que por forma irregular de los cuerpos. Curvas de luz con
pico doble pueden , por otro lado, indicar forma irregular mas que marcas superficiales,
pero una distribucién de albedo apropiada puede “imitar” cualquier curva de luz debida
a forma irregular. Si asumimos que las variaciones fotométricas son debidas tinicamente a
formas irregulares (lo que es estrictamente valido s6lo para cuerpos con amplitudes grandes)
podiamos pensar que los TNOs son mds irregulares que sus andlogos del cinturén principal
de asteroides. Esto podria explicarse si los TNOs tuvieran estructuras internas débiles
o fueran estructuras tipo “montén de escombros”?, facilmente deformables por la propia
rotacion del cuerpo. Sin embargo, datos mas actuales indican que la variabilidad no parece
ser mayor que en los asteroides (Thirouin et al 2009; Duffard et al. 2009).

Variaciones extremas quizd sélo pueden ser explicadas en términos de binarios muy
préximos o binarios de contacto (Sheppard y Jewitt 2004). El estudio de los periodos
rotacionales y las amplitudes para las distintas poblaciones de TNOs revela también alguna
tendencia, y actualmente ya empezamos a contar con el suficiente nimero de datos para
hacer estudios interesantes sobre posibles correlaciones (ver capitulo de Rotacién, y citar
articulo de Audrey sobre rotaciones).

A partir de las curvas de luz de los TNOs mas grandes pueden obtenerse conclusiones
interesantes, algunas de las cuales se discuten en el capitulo 7. Varuna tiene una curva
de luz con doble pico con un periodo de 6.34h, sin variaciones de color en los maximos
o minimos, lo que indica que la variabilidad es debida a una forma muy elongada. Tal
elongacién es notable para un objeto tan grande (cuyo tamano se supone de unos 900km
de didmetro). Jewitt et al 2000 concluyen que la estructura interna de este objeto apenas
debe tener fuerzas de cohesion y se comportaria como una “pila de escombros” deformada
por rotacion. Usando figuras de equilibrio para cuerpos sin fuerzas de cohesién han podido
calcular una densidad del orden de los 1000kg/m? que es muy pequefia para un objeto tan
grande, incluso si estuviera compuesto fundamentalmente de hielos y rocas. Jewitt et al.
concluyen que una densidad tan baja podria ser el resultado de una alta porosidad. Por lo
tanto, Varuna podria tener una estructura de “pila de escombros” muy porosa. Posteriores
medidas del albedo de Varuna por Stansberry et al (2004) muestran que este es del orden
de 0.17, lo que indica un didmetro menor para este objeto, de unos 600km, por lo que la
densidad estimada por Jewitt et al. debe ser mayor.

2Traduccién directa de la expresién inglesa: rubble-pile. Este tipo de material es altamente poroso y con
una estructura de baja cohesién, probablemente debida a un pasado colisional. Es el tipo de material del
que se cree estan compuestos los cometas, algunos asteroides, y también, probablemente, algunos TNOs y
Centauros.
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Para el objeto Quaoar, que es incluso mayor que Varuna, el periodo de rotacién tan
lento y la amplitud tan pequena que se han medido (Ortiz et al. 2003b) no permiten obtener
conclusiones muy relevantes respecto a la densidad y estructura interna. Es muy interesante
estudiar los periodos y amplitudes rotacionales de los TNOs mas grandes, ya que estos
cuerpos no son productos colisionales por lo que deberian retener informacién del momento
angular primordial de la nebulosa solar en el instante de su formacién. Se cree que los
TNOs mas pequenos se han formado a partir de colisiones por lo que no deberian haber
conservado esta informacién primordial.

Una descripcién més profunda sobre variabilidad fotométrica debida a rotacion puede
consultarse en primeras secciones del capitulo 7.

2.4.7 Objetos binarios

Una cuestién clave para determinar masas y densidades es la detecciéon de sistemas
de TNOs binarios. Esto se consigié ya hace tiempo (Veillet et al. 2002) y en la
actualidad se conocen ~ 50 sistemas binarios o multiples descubiertos fundamentalmente
usando el HST o Sistemas de ()ptica Adaptativa (Benecchi et al. 2008; Noll et al. 2008;
Barker y Noll 2007). La masa puede ser deducida para los objetos binarios utilizando el
periodo orbital del satélite y el semieje mayor de la érbita. Para determinar la densidad hace
falta estimar los tamanos de los cuerpos. Comoquiera que los tamanos son muy complicados
de medir con exactitud (salvo que el primario sea un objeto muy grande), hay que asumir
un albedo, por lo que las densidades calculadas de esta manera estaran afectadas de una
gran incertidumbre. Por lo tanto, asumiendo un albedo de por ejemplo 0.04 podemos
calcular los didmetros y con ello las densidades. Para un albedo de 0.04 las densidades
obtenidas para algunos TNOs binarios son del orden de 500kg/m? (Osip et al. 2003), valor
mucho menor que el esperado. Para obtener densidades méas razonables cercanas a los
1000kg/m? debemos usar albedos del orden de 0.09, valor consistente con los albedos
derivados radiométricamente (obtenidos en observaciones milimétricas) que son cercanos
a 0.08.

El porcentaje de binarios en el cinturén de Kuiper es mayor que en el cinturén de
asteroides, los binarios estdn mds separados y las masas de ambos componentes son
usualmente similares, en contraste con los asteroides binarios del cinturén principal.
(Noll et al. 2002) senalan que hay al menos un 5% de TNOs binarios con separaciones
angulares de 0.15 segundos de arco e incluso un 15% de los objetos podrian ser binarios
con separaciones de 0.1 segundos de arco. M4ds recientemente, Noll et al. (2008a) han
identificado dos posibles poblaciones dentro de los TNOs binarios. En una muestra de
101 TNOs Clésicos encuentran un 29% de binariedad para inclinaciones orbitales menores
que 5.5°, y sélo un 10% de binarios dentro de los objetos con inclinaciones mayores
que 5.5°. Estos resultados apoyan la existencia de las dos poblaciones, separadas por
inclinacién, dentro de los objetos Clasicos: los objetos Clasicos Frios (menos inclinados), y
los Clasicos Calientes (mds inclinados). Estudios recientes de los colores de los objetos
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binarios (Benecchi et al. 2008), indican también que la distribucién de colores es muy
similar a la del resto de la poblacién general de TNOs, presentando también una amplia
variedad de colores, desde los mas azulados, a los més enrojecidos. Se ha constatado también
que los colores de los dos componentes del mismo binario son practicamente idénticos.

Se han propuesto diferentes escenarios para explicar la formacién de una fraccién tan
grande de objetos binarios con tamanos similares (Weidenschilling 2002; Goldreich et al.
2002; Petit y Mousis 2004; Funato et al. 2004), pero todas las propuestas necesitan un
disco transneptuniano con una masa inicial grande, de acuerdo con los modelos de acrecién
y la densidad superficial de la nebulosa solar. Por tanto, ahora hay pocas dudas de que la
masa inicial del cinturén transneptuniano debié ser mayor de lo que es en la actualidad.



Capitulo 3

Instrumentacion y técnicas basicas
de reduccién de datos

“Tu también, joh cometa!, bello y violento, que atrajiste el corazén
de este fragil universo hacia el tuyo...”

Percy Shelley,
“Epipsychidion”, 1821

Todos los datos de las campanas de observacién descritos en el capitulo 5 han
sido adquiridos usando colectores matriciales bidimensionales de fotones conocidos como
dispositivos o detectores CCDs. Estos detectores generan gran cantidad de efectos no
deseados que deben ser eliminados de los datos o imagenes brutas. Al proceso que convierte
una imagen o dato bruto bidimensional en una imagen ya procesada lista para medir se
le llama proceso de reduccion. Una vez procesados los datos o iméagenes podran ser
utilizados para medir el flujo foténico de nuestros objetos en los rangos de longitudes de onda
seleccionados, y para calibrarlos segin las escalas fotométricas estandar. Hoy por hoy, las
técnicas de reduccién de imagenes astrondmicas son procesos practicamente estandarizados
y mecanicos. En este capitulo se describen las técnicas basicas de reduccion utilizadas sobre
las imédgenes. Existen muchos paquetes de software para ejecutar estas tareas y obtener los
mismos resultados finales. La mayor parte de los datos e imagenes reducidas en esta tesis se
han hecho utilizando el lenguaje de programacién IDL (Interactive Data Language) creado
por la empresa estadounidense RSI.



36 Instrumentacion y técnicas basicas de reduccién de datos

3.1 Detectores CCD

Haremos aqui una breve introduccién de las cuestiones bésicas referentes a los detectores
CCD, y sobre todo su relacion con la astronomia y la astrofisica. Existen excelentes
monografias y libros sobre los detectores CCD donde se puede ampliar y completar esta
informacién (Martinez y Klotz 1997; Howell 2006; Burke et al. 2005).

Los Dispositivos de Carga Acoplada o CCDs (Charge Coupled Devices) han
revolucionado, sin duda, la astronomia moderna. Fueron inventados en 1969 en los
laboratorios Bell (Boyle y Smith 1970; Amelio et al. 1970). Hasta el ano 1975 no se tomé
la primera imagen astrondmica con un CCD, y hasta los anos 80 no se popularizé su
uso astronémico, en la actualidad se ha extendido su uso en muchas cadmaras fotograficas
digitales. Los CCDs son matrices bidimensionales compuestas por pequenas unidades
colectoras de fotones fabricadas con silicio. Estas unidades son conocidas como elementos
de imagen, o mas habitualmente “pixeles”. Los fotones incidentes en la matriz de pixeles
golpéan el silicio contenido dentro de los mismos y son absorbidos. La absorcién foténica
causa la generacién de electrones por parte del silicio (efecto fotoeléctrico). La sensibilidad
del detector CCD depende de la eficiencia cuantica de la matriz de pixeles, es decir, de
la cantidad de fotones que deben incidir sobre cada pixel para una longitud de onda dada
para conseguir arrancar un electrén. Los electrones generados de esta forma se mantienen
en un pozo de potencial mediante la aplicacion de voltajes en el pixel. Podemos visualizar
cada uno de los pixeles como diminutos vasos de agua que, en vez de llenarse con liquido,
se van llenando de electrones. Cuantos més fotones hayan incidido en un pixel concreto,
mas electrones se habran generado, més lleno estara el vaso, si seguimos con el simil de los
vasos de agua. Asi, el comportamiento de un detector CCD es lineal, a mayor nimero de
fotones incidentes mayor niimero de electrones generados en un pixel dado.

Cuando la exposicion a la luz termina, el CCD se lee transfiriendo estos electrones
atrapados por medio de una variacién ciclica de un potencial eléctrico aplicada sobre
bandas de semiconductores horizontales y aisladas entre si por una capa de Si0O,. De
este modo el CCD se lee linea a linea, aunque existen numerosos disenos distintos. La
carga contenida en cada pixel es detectada y amplificada por un amplificador de salida.
El voltaje de salida medido para un pixel dado se convierte en un nimero digital, que se
suele llamar “cuentas” o bien ADUs (Analog to Digital Units). El ntimero de electrones
necesarios para producir un ADU es lo que se conoce como ganancia. Hay muchas fuentes
internas de error durante este proceso de funcionamiento de un CCD. En todos los CCD
el ruido electronico aumenta fuertemente con la temperatura y suele doblarse cada 6 u
8 kelvin. Es por ello extremadamente importante cuantificar los electrones térmicos que
también se han sumado, en cada pixel, a los debidos a la exposicién foténica. Las CCDs
astronémicas se enfrian a temperaturas muy bajas y, mientras la temperatura se mantenga
estable, es posible cuantificar y quitar los electrones generados térmicamente. Un error
que no se puede quitar es el ruido de lectura, que son los electrones introducidos en cada
pixel en las cuentas finales debidos al propio modo de leer el CCD. Este ruido de lectura
esta distribuido estadisticamente y centrado en un valor promedio y esta limitado por las
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propiedades electréonicas de cada CCD. La sensibilidad de un CCD dependeré de la eficiencia
cuantica de los pixeles, es decir, de la cantidad de fotones que deben incidir sobre cada pixel
para arrancar electrones del silicio. Generalmente, nos referimos a un CCD astronémico no
haciendo referencia a sus dimensiones fisicas, sino al nimero de pixeles, y al campo total
de imagen sobre la matriz CCD una vez instalado el detector en el telescopio. Los tamafios
tipicos de los pixeles son del orden de fracciones de segundo de arco, esto es lo que se conoce
como la escala o resolucién del CCD, y se suele expresar en arcseg/pixel.

3.2 Reduccién de imagenes CCD

La adquisicién de imagenes directas es el uso més sencillo que se le puede dar a un CCD en
los campos de la astronomia y la astrofisica. La imagen directa se puede usar para longitudes
de onda visibles o en el infrarrojo cercano. En esta seccion se describen los métodos de
procesado (reduccién) de imégenes para observaciones visibles, muchos de estos métodos se
pueden extender a detectores infrarrojos con alguna modificacion.

3.2.1 Efectos sistematicos

En la adquisicién de una imagen CCD se producen una serie de efectos sistemédticos
cuya correccién es sencilla si previamente se toman las medidas oportunas. Se describen
brevemente estos efectos, asi como las técnicas bésicas para eliminarnos de nuestras
iméagenes.

3.2.1.1 Bias y overscan

Sobre un detector CCD se aplica siempre un voltaje constante con el fin de mantener los
electrones confinados dentro de los pozos de potencial (pixeles). Esto produce una senal de
corriente directa diferente de cero cuando leemos el CCD. Esta senal, que bédsicamente es un
offset que hay que quitar a la imagen final, se puede determinar usando una regién llamada
de sobre-escaneo (overscan), que habitualmente consiste en unas pocas filas o columnas
situadas en los borde de cada imagen, y que no son expuestas a la luz. Promediando todos
los valores de los pixeles de esta zona de sobre-escaneo podemos obtener un valor constante
que puede restarse a todos los pixeles de la imagen para asi corregir este efecto. Como
la zona de overscan se adquiere a la vez que la propia imagen reflejard muy bien el ruido
electrénico real y cualquier variacién temporal. Lo negativo es que las regiones de sobre-
escaneo o overscan no contienen la informacion bidimensional completa en todos los pixeles
de la imagen.

Por lo tanto, y ademé&s del overscan, que corrige del nivel de corriente directa para
cada imagen, es necesario hacer otras correcciones bidimensionales que den cuenta de las
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pequenas variaciones en la frecuencia espacial de los amplificadores a través de todo el
detector CCD. Como esta variacién sucede en todas las columnas y filas del detector es
necesario restar a las imédgenes informacién bidimensional que muestre la estructura de
todo el CCD. Tal imagen bisimensional recibe el nombre de “bias” (tendencia) y se obtiene
leyendo el CCD tras una exposicion de cero segundos con el obturador cerrado. Como
sustraer una unica imagen bias puede introducir ruido de lectura para esa imagen concreta,
suelen promediarse unas cuantas imagenes bias y la imagen resultante es la que se usa para
hacer la sustraccién. El promediado de bias usado deberia descartar los valores mas grandes
y mas pequenos para cada pixel. Para controlar que estos efectos de corriente directa son
constantes durante toda la noche, las imagenes bias se suelen tomar al principio y al final
de la misma. Una imagen bias contiene tanto el nivel de corriente directa (overscan) como
sus variaciones. Los detectores CCD de alta gama actuales suelen tener efectos de corriente
directa muy estables. Por lo tanto no suele ser necesaria una sustraccion imagen a imagen
del overscan. Una unica imagen bias promediada que se reste a todas las imagenes de la
misma noche, ignorando las zonas de overscan, suele ser mas que suficiente para corregir
de este efecto de corriente directa.

3.2.1.2 Corriente de oscuridad (dark)

En cada pixel, por el hecho de estar a una temperatura diferente del cero absoluto, se
generan térmicamente algunos electrones, este efecto se conoce como ruido térmico. Este
ruido térmico del propio CCD y su entorno anade también algunas cuentas extra a las
imagenes. Estas cuentas deberian ser restadas a cada imagen. Para hacer esta correccién
bastard con adquirir imégenes con el obturador cerrado y el mismo tiempo de exposicién
que las iméagenes que queremos corregir, estas imagenes se conocen como iméagenes de
corriente de oscuridad o “darks”. De la misma manera que para la sustracciéon del bias
deberfan tomarse unas pocas imégenes de corriente de oscuridad (darks) para cada tiempo
de exposicién diferente y promediarse (o hacer la mediana) luego en una séla imagen que es
la que finalmente se resta a cada imagen. Ademas, si alguna de las imagenes de corriente
de oscuridad o darks de larga exposicion captara rayos cdsmicos, estos serian eliminados
si hacemos la mediana de las iméagenes. Los detectores se enfrian, precisamente, para
minimizar esta corriente de oscuridad. Los CCDs modernos, enfriados con nitrégeno liquido
(—195.8C), tienen corriente de oscuridad muy baja, por lo que no es necesario sustraer
los darks a las imagenes, al menos si queremos hacer fotometria visible. Sin embargo,
correcciones por corriente de oscuridad, y por tanto imagenes darks, si son necesarias si
trabajamos en el infrarrojo cercano. Si corregimos por imégenes de corriente de oscuridad
no serd necesario corregir por bias, ya que el nivel de bias estd, logicamente, incluido en
cada una de las imagenes dark.
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3.2.1.3 Imagen de campo uniformemente iluminado (flat field)

Todos los CCDs presentan variaciones de sensibilidad pixel a pixel. Ademaés de ello a
menudo no estdn uniformemente iluminados, lo que puede introducir un gradiente de
iluminaciéon en las imédgenes. Para corregir este efecto se utilizan imagenes de campo
uniforme o plano, conocidas también como “flat fields”, o simplemente “flats”. Estas
imagenes se consiguen exponiendo el CCD bajo una luz homogénea que tipicamente se
obtiene tomando imégenes de cielo en el crepisculo (al amanecer o al anochecer), o
iluminando uniformemente alguna pantalla situada en la propia cupula del telescopio. La
exposicién debe de ser lo suficientemente larga para que obtengamos una imagen de alta
relacién senal /ruido, pero sin llegar a saturar ningin pixel del CCD. La imagen asi tomada
dard cuenta de las variaciones de sensibilidad pixel a pixel, y también de todos los patrones
(donuts, franjas, etc.) que puedan aparecer en el detector y/o filtro debidos a pixeles malos,
suciedad, motas de polvo, etc. Es necesario tomar imagenes flat en cada uno de los filtros
en los que vamos a observar, dado que la suciedad de los mismos no estara distribuida de
la misma forma y daran patrones diferentes en la imagen. Como en los efectos anteriores,
es conveniente promediar varias imagenes flat en una unica imagen final. La técnica de
promediado para producir la imagen flat final debe ser tal que elimine pixeles con cuentas
por encima de 3 sigma respecto a la media. Esto puede hacerse calculando la mediana de
todas las imagenes flat, o usando un proceso de promedio conocido como “sigma-clipping”,
que precisamente elimina los pixeles con un valor sigma seleccionado por encima de la
media. También puede obtenerse la imagen flat final promediando todas las imagenes
cientificas que tengamos de una noche dada. El promedio mediante mediana, o mediante
sigma-clipping, eliminara las estrellas y objetos de la imagen. La imagen flat asi obtenida
mostrard solo las variaciones pixel a pixel debidas al CCD y los filtros usados y recibe el
nombre de “superflat”.

3.2.1.4 Obtencién de la imagen corregida

Para obtener la imagen final corregida de todos estos efectos sistematicos deberemos restar
a nuestras imagenes cientificas el bias y dividirlas por la imagen de campo uniformemente
iluminado (flat) tomada en el mismo filtro que cada una de las imégenes. Los imégenes
flat promedio finales deben haber sido previamente normalizadas al valor uno para asi
preservar las cuentas originales tanto como sea posible. El proceso completo se puede
expresar matematicamente como:

I . Iom'g—<B>
T N < F— < B>>

(3.1)

donde, I, es la imagen final corregida, /.4 es la imagen bruta original, B es la imagen
“bias”, F' es la imagen de campo uniformemente iluminado o “flat”, <> indica una imagen
promedio de unas cuantas imagenes, y N es un factor de normalizacion. Hay que tener en
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cuenta que en esta expresion Icorr, lorig, B, y F' son imdgenes, es decir, matemdaticamente
son matrices bidimensionales.

Las imagenes finales asi corregidas pueden presentar todavia efectos cosméticos que
necesitan ser corregidos.

3.2.2 Efectos “cosméticos”

Llamaremos efectos “cosméticos” a todos aquellos que afecten localmente a la calidad de
la imagen. Como son efectos locales a menudo pueden ignorarse y no afectaran a la ciencia
que queramos hacer con nuestra imagen. Sin embargo, en algin caso puede suceder que
estos efectos afecten precisamente a zonas de la imagen sobre las que queremos medir. En
tal caso deberemos corregir la imagen de estos defectos cosméticos.

3.2.2.1 Fringing

Algunas observaciones en luz monocromadtica, o casi monocromatica, pueden causar
patrones de franjas sobre nuestra imagen CCD. Estas franjas se deben a interferencias
entre ondas de luz reflejadas dentro del propio CCD, o bien a luz de longitud de onda larga
que pasa a través del array y se refleja desde atras dentro de él. Este efecto se conoce en el
argot astrofisico como “fringing”, un ejemplo de este molesto efecto cosmético puede verse
en la figura 3.2. Una de las causas productoras de este efecto mas importante son las lineas
de emisién del cielo nocturno que se producen en la atmésfera superior de la tierra. Estéas
lineas de emisién del cielo nocturno se deben fundamentalmente a transiciones de los iones
hidroxilos, OH~ que se hallan en la mesosfera. Debido al movimiento propio de la alta
atmosfera terrestre, a la concentracion de iones OH ™, y a su tiempo de decaimiento tan
largo, estas lineas de emision son altamente variables e intensas, incluso dentro de la misma
noche. El efecto del “fringing” es generalmente més intenso cuando utilizamos el filtro I
(ver seccion 4.1.1).

Eliminar estas franjas de nuestras imédgenes puede ser un problema complejo. Como
las imdgenes de campo uniformemente iluminado (flat fields) se obtienen con luz “blanca”
no serviran para corregir estas franjas. Ademads, dichas franjas tienen un patréon aditivo,
y tienen por lo tanto que ser sustraidas de la imagen, y no divididas como se hace con un
flat. Existen varios métodos, mas o menos equivalentes, para eliminar el fringing. Nuestro
preferido es el siguiente:

1. Restamos el bias de todas las imagenes tomadas en el filtro dado para las que se
observan problemas de franjas.

2. Normalizamos el nivel de cielo de todas las iméagenes en ese filtro al nivel de cielo
promedio en cada imagen. El factor de normalizacién obtenido se usara en el paso 7,
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Figura 3.1: Ejemplos de imdgenes CCD tomadas con el detector FORS1 de VLT (ESO).
Las imagenes son recortes del mismo campo de la imagen de aproximadamente 1000x1000
pixeles. Arriba a la izquierda: una imagen “Bias” en la que la homogeneidad de cuentas es
patente. Arriba a la derecha: Imagen de campo uniformemente iluminado (‘flat’) tomada
en el filtro I, se ve claramente la inhomogeneidad de sensibilidad del CCD, hay pixeles malos
(frios y calientes) y suciedad (manchas, pelusas, etc.). Abajo a la izquierda: Imagen de cielo
en el filtro I antes de haber sido reducida, nétese que presenta ain las inhomogeneidades
que se ven en la imagen de flat. Abajo a la derecha: Misma imagen en el filtro I que
la anterior una vez reducida segin el método indicado en este capitulo y resumido en la
ecuacion 3.1. Notese la columna en el borde izquierdo de todas las imagenes, es la columna
de “overscan” o sobre-escaneo, que no se ha usado para la reduccién.
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Figura 3.2: A la izquierda: ejemplo clarisimo de “fringing” o franjas en una imagen de
600 segundos de integracién tomada con el instrumento WFC (ver seccién 5.3.3.1) del INT
(ver seccién 5.3.3) sin usar filtro. La imagen fue tomada el 5 de julio de 2008, y es un
recorte de 1500x1500 pixeles de la imagen total. En el centro: imagen maestra del patrén
de “fringing” generada como se explica en el proceso de eliminacién de franjas (ver texto).
A la derecha: imagen corregida obtenida restando a la imagen original (izda.) el patrén de
“fringing” (centro) multiplicado por un factor de escala, como se explica en el texto. Nétese
que esta imagen final estd practicamente libre de franjas (faltaria dividirla por la imagen
de flatfield para completar la reduccién).

por lo que es conveniente guardarlo.

. Hacemos la mediana de todas las imagenes en el filtro correspondiente. La imagen

resultante no contendra objetos, sélo el patrén de franjas y también las estructuras
propias del flat field.

. Dividimos la imagen resultante del paso anterior por el flat en el filtro correspondiente.

El resultado es una imagen del patrén de interferencias que hemos dividido por el flat,
pero que no deberia estar dividida, pues en la correccién final de la imagen original
vamos a dividir de nuevo por el flat.

. Calculamos el nivel de cielo promedio y se lo restamos a la imagen anterior, asi

tendremos solamente la imagen, corregida de flat field, del patrén de franjas.

. Multiplicamos el resultado anterior por el flat field. Asi conseguimos la imagen

maestra del patrén de franjas.

. Para cada imagen, multiplicamos la imagen maestra del patrén de franjas por el factor

de normalizacién obtenido en el paso 2 para esa imagen concreta.

. Restamos el resultado anterior a la imagen original, y asf lograremos quitar las franjas.

. Las imagenes sin franjas se dividen finalmente por el flat en el filtro que corresponda.
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Ocasionalmente, las franjas no desaparecen totalmente en algunas imagenes, en tal caso
pueden ser eliminadas buscando factores de normalizacién (paso 7) de forma interactiva.
Ademsds, cuando hay grandes variaciones en las condiciones de la noche, el patrén de franjas
cambia considerablemente y este procedimiento no puede eliminarlas de toda la imagen.
FEn estos casos deberemos intentar corregir las franjas al menos en las regiones que tengan
interés fotométrico.

3.2.2.2 Pixeles y columnas malas

En un detector CCD es habitual encontrar pixeles aislados o pequenos grupos de pixeles
con corrientes de oscuridad muy superiores a la de los pixeles vecinos. Estos pixeles daran
cuentas extremadamente altas respecto a la media. Debido a esto, estos pixeles o grupos
de ellos se suelen llamar pixeles calientes (“hot pixels”) o manchas calientes (“hot spots”).
También hay pixeles o grupos de ellos en los que se da el efecto contrario, son pixeles
con sensibilidad cero, o cercana a cero. Estos pixeles reciben el nombre de pixeles frios
(“cold pixels”), o manchas frias (“cold spots”). En conjunto, los pixeles o grupos de pixeles
calientes y/o frios reciben el nombre de pixeles malos.

Hay métodos para crear mascaras globales de pixeles malos, e incluso algunos
observatorios proveen de ellas para cada uno de sus detectores. Por lo general, sdlo es
necesario corregir estos efectos si afectan a la zona de la imagen con interés cientifico. La
correccién consiste simplemente en reemplazar las cuentas de los pixeles malos por el valor
promedio de sus pixeles vecinos buenos. La manera méas comun de evitar estas correcciones
es intentar que el objeto/s cuyo estudio nos interesa caiga en las imégenes lejos de estas
zonas de pixeles malos.

A veces, aunque esto es menos frecuente, pueden aparecer columnas o filas enteras de
pixeles malos (frios o calientes). Estas filas o columnas malas se eliminan interpolando los
valores de cuentas de las filas o columnas vecinas.

FEn la actualidad se ha popularizado un método mas sencillo para eliminar de una imagen
pixeles y columnas malas. Este método se conoce con el nombre de “dithering”, y consiste
en desplazar un poco el telescopio en cada exposicion individual para luego combinar las
imagenes del mismo campo mediante mediana o “sigma-clipping” (ver seccién 3.2.1.3), lo
que hara desaparecer los posibles pixeles y columnas malas.

3.2.2.3 Rayos césmicos

Es bastante comun detectar impactos de rayos cosmicos en nuestras imagenes, sobre todo
para tiempos de exposicién largos. Estos rayos cdésmicos suelen dejar picos de intensidad
muy pronunciados localizados en algunos pixeles de la imagen. Los tiempos de integracién
usados en nuestro caso son como mucho de 1200 s. Tiempos tan largos se usaron solamente
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para los objetos méds débiles de los que se hizo fotometria absoluta en el filtro B, como se
explica en las secciones 5.4.1, y 6.1. Para estos tiempos de exposicién no suele ser necesario
corregir de rayos césmicos, pero si quisiéramos hacerlo, el método es similar al usado para
eliminar los pixeles frios y calientes. Para eliminar los rayos césmicos de toda la imagen
se pueden usar también rutinas automaticas. Estas rutinas identifican los candidatos a
rayos césmicos buscando pixeles cuyas cuentas estdn por encima de un cierto umbral. Este
umbral suele tomarse tipicamente como 5 veces la desviacién estandard de un area de cielo
en torno al pixel sospechoso. El flujo (cuentas/tiempo) de los candidatos a ser césmicos se
compara con el flujo de sus pixeles vecinos. Si el flujo de los pixeles vecinos es inferior al
6-8% del flujo del pixel sospechoso, entonces lo consideraremos como contaminado por un
rayo cosmico, y lo reemplazaremos por interpolacién. No usaremos una imagen para hacer
fotometria si un rayo césmico cae sobre el perfil del objeto que queremos estudiar.

Todos estos métodos de eliminacién de rayos cdésmicos estan dejando de usarse en
la actualidad, pues resulta mucho mas sencillo, y menos engorroso, usar el método de
“dithering” para quitar los césmicos. Este método, mucho mas directo y rapido, esta
descrito al final de la seccién 3.2.2.2.



Capitulo 4

Técnicas fotométricas y otros
métodos

“Cuando vemos aparecer un cometa, pensamos que somos desventu-
rados, pero la desgracia es del cometa.”

Bernard de Fontenelle.
“La pluralidad de los mundos”,
Paris, 1686

En este capitulo se describen las técnicas fotométricas utilizadas para la obtencién de
los resultados de esta tesis doctoral. Primeramente, se describe la técnica de fotometria
absoluta de apertura CCD. Posteriormente, se explican los métodos relacionados con la
fotometria relativa CCD, utilizada para obtener los periodos de rotacién y amplitudes de
los TNOs y Centauros a partir de series temporales de datos fotométricos. Los métodos de
calculo de estos periodos de rotacion, usando dichas series temporales de datos fotométricos,
se describen también en esta segunda y ultima parte del capitulo.

4.1 Fotometria absoluta

Definimos fotometria como la medida de la luminosidad (intrinseca o reflejada) de cualquier
objeto, en nuestro caso nos referiremos tnicamente a objetos astronémicos. La fotometria
es una de las técnicas basicas de la astronomia observacional, ya que permite estudiar la
distribucién espacial de la luminosidad de un objeto en una longitud de onda dada, asi
como la evolucién temporal (si la hubiera), de dicha luminosidad. Podemos decir que la
fotometria astrondmica se originé en la Grecia cldsica. Los antiguos griegos clasificaban la
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luminosidad de las estrellas en seis clases que daban cuenta de su magnitud. La luminosidad
de un objeto astronémico puede medirse, por tanto, estimando la magnitud de dicho objeto.
El astrénomo griego Hiparco de Nicea elabor6 en el siglo IT A.C. un catalogo que contenia al
menos 850 estrellas, visibles sin ayuda 6ptica. El catdlogo daba informacién de la posicion y
magnitud de cada estrella. Hiparco asigné a las estrellas mas brillantes visibles a simple vista
la magnitud uno, y a las més débiles la seis: su clasificacién de magnitudes ha sobrevivido
hasta la actualidad. Hay que esperar hasta el siglo XIX para que el astronomo inglés
Norman Pogson proponga una escala logaritmica de magnitudes que reproducia bastante
bien la clasificacién de magnitudes utilizada por Hiparco. En la escala de Pogson, una
estrella de magnitud aparente n es aproximadamente 2.5 veces méas luminosa que otra de
magnitud n+1. Entonces, y siguiendo a Pogson, la magnitud, m, de un objeto puede
escribirse en términos de su luminosidad como:

m = —2.5-log(F) (4.1)

Donde F es una medida del flujo luminoso del objeto astronémico del que queremos
medir la magnitud. F puede ser por ejmplo: niimero de fotones por unidad de tiempo. Si
tenemos dos estrellas con flujos luminosos F1 y Fo, la diferencia de sus magnitudes podra
expresarse de la siguiente forma:

F
miy —mg = —2.5- logFI (4.2)
2

El signo menos de las ecuaciones 4.1 y 4.2 es el responsable de que los objetos mas
luminosos tengan un valor numérico mas pequeno en magnitud que los objetos menos
luminosos.

La estrella mas débil visible a simple vista, segiin la escala definida por la ecuacién 4.1,
tendra magnitud seis, que es la magnitud limite para el ojo humano sin ayuda de ningin
instrumento 6ptico. Esta magnitud viene determinada por el didmetro maximo de la pupila
humana, que es de unos siete milimetros en condiciones de visién nocturna. Si utilizamos
un instrumento éptico, la magnitud limite se vera incrementada por un factor G, conocido
como la potencia luminosa del instrumento 6ptico.

Existen muchos métodos para medir la luminosidad de los objetos estelares, es decir,
muchos métodos para medir las magnitudes de los cuerpos celestes:

1. Estimaciones visuales de magnitudes: Se compara la luz de la estrella u objeto a
estudiar con un conjunto de estrellas cuya luminosidad es conocida. Las ventajas de
este método son fundamentalmente su rapidez, y que no requiere un equipo especial,
ni formacién tedrica especializada, ni analizar datos, etc. Las estimaciones visuales
sin ayuda déptica estan limitadas a una exactitud de 0.1 a 0.2 magnitudes, y a la regién
visible del espectro electromagnético.
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2. Fotometria fotografica: Se basa en la relacion existente entre la intensidad de luz
de una estrella y el tamano dejado por su imagen en una placa fotografica. Esta
relacién no es sencilla, y varia de placa a placa. Hay otros factores que complican
ademas la fotometria fotografica, como la deformacién del campo en los bordes de
la placa fotografica. Por estas razones, la fotometria fotografica se ayuda de la
fotometria fotoeléctrica. La fotometria fotografica se hace sobre imagenes en placas,
valiéndose de un fotémetro de iris que sirve para medir los didmetros de las imagenes
estelares. Los didmetros asi medidos se comparan con los didmetros de estrellas
estandar o de calibracién registradas en la misma placa fotografica, transformando asi
las magnitudes instrumentales a magnitudes en el sistema estandar que se esté usando.
La principal desventaja de este método es que debemos tener estrellas estandar dentro
del mismo campo en el que estan los objetos cuyas magnitudes queremos medir.

3. Fotometria fotoeléctrica: Consiste en la medida mediante medios eléctricos de la
intensidad de la luz proveniente de las estrellas u otros objetos astronémicos. Tiene
dos ventajas fundamentales respecto de la fotometria fotografica: mayor exactitud y
posibilidad de estudio en otras longitudes de onda. La fotometria fotoeléctrica se lleva
a cabo usando un tubo fotomultiplicador, cuya funcién es la de detectar los fotones
provenientes de la estrella y transformarlos en corriente eléctrica que se digitaliza,
convirtiéndola en un nimero de cuentas, para su analisis posterior. Para obtener
medidas estandar deberemos usar filtros de alguno de los sistemas estandar. El sistema
més utilizado es el UBVRI desarrollado por Johnson y Morgan (ver seccién 4.1.1.4)
en los afios cincuenta (Johnson y Morgan 1953). Para hacer fotometria fotogréfica
o fotoeléctrica necesitamos instrumentos especializados, una calibracién cuidadosa, y
un profundo analisis posterior.

4. Fotometria CCD: Como se ha visto en la secciéon 3.1, un detector CCD es un
dispositivo de acoplamiento de carga compuesto por una matriz de pixeles que
consisten en pozos de potencial mantenidos mediante una corriente eléctrica. Una de
las caracteristicas mas importantes de los detectores CCD es su linealidad, de forma
que la carga generada en cada pixel es proporcional a la cantidad de luz que sobre
él ha incidido (a més luz, més carga, y por lo tanto mayor nimero de cuentas). Un
detector CCD permite la observacién y comparacién simultianea de todas las estrellas
del campo observado, algo que seria imposible, por ejemplo, si hacemos fotometria
fotoeléctrica usando un tubo fotomultiplicador. Varios ejemplos de la sensibilidad
espectral para algunos detectores CCD comerciales se puede ver en la figura 4.1.

Esta ultima técnica fotométrica es la mas reciente, y se basa en la utilizacién de este tipo
de detectores. Se ejecuta de forma numérica sobre la imagen digital captada por el CCD.
Hacer fotometria con imagenes CCD es mas practico y sencillo que utilizando otros métodos,
no solo porque la CCD es mas sensible y lineal, sino también porque permite capturar un
cielo “virtual” bidimensional que puede ser cuidadosamente analizado a posteriori. Las
estrellas capturadas en una imagen CCD presentan un perfil tridimensional gausiano,
(véase figura 4.2). El plano de la imagen se puede imaginar como si fuera un mapa en
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Figura 4.1: Algunas curvas de sensibilidad espectral para varios chips CCD. En el eje
de ordenadas se indica la eficiencia cudntica (en %), y en el de abscisas la longitud de
onda (en nanémetros). La curva de la izquierda corresponde al sensor Fairchild Imaging
CCD3041 (con mayor sensibilidad en el ultravioleta -curva azul-, o en el infrarrojo -
curva roja-), que lleva el detector PL3041-BB de la empresa Finger Lakes Instrumentation
(http://www.flicamera.com/fli /proline.html). A la derecha la correspondiente al chip
E2V CCD42-40, que trae el detector alta U42 de la empresa Apogee Instruments Inc
(http://www.ccd.com/pdf/U42.pdf). La eficiencia cudntica es el porcentaje de fotones
incidentes que son convertidos en carga eléctrica (electrones).

relieve con picos cuyas alturas corresponden a las intensidades de las estrellas presentes
en el campo. Si varias estrellas se hallan muy cercanas en la imagen, sus gaussianas
correspondientes pueden estar mutuamente contaminadas. Cada estrella presentard una
gaussiana de diferente tamano segin su magnitud, su perfil, etc. Sin embargo, este perfil
sera idéntico para todas las estrellas de una misma imagen, puesto que estaban sujetas a
idénticas condiciones atmosféricas e instrumentales. Un desarrollo més en detalle de esta
técnica fotométrica puede consultarse en la seccion 4.1.3.

4.1.1 Diferentes sistemas de filtros fotométricos

A continuacién se describen los diferentes sistemas fotométricos usados para “medir” la
radiacion electromagnética “visible” que nos llega de los objetos astronémicos.

4.1.1.1 Generalidades.

La luz que nos llega de los objetos astronémicos contiene muchisima informacion. Para
poder hacer fotometria necesitaremos filtrar sélo una parte de esa informacion. Los filtros
fotométricos nos permiten seleccionar el rango de frecuencias sobre el que queremos medir.
Si queremos hacer fotometria de muy alta precision y comparar nuestros datos con los de
otros autores no quedard més remedio que usar filtros fotométricos estandarizados para
hacer nuestras medidas fotométricas. Los filtros suelen estar elaborados a partir de vidrio
optico coloreado y nos permiten eliminar o filtrar una parte de la luz recibida para quedarnos
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Figura 4.2: Ejemplo de perfil bidimensional de una estrella tomada con un detector CCD,
se ve claramente que ajusta bien con una curva de tipo gaussiana. En el eje de abscisas
se representa la posicién del pixel en la direccién X del detector, y en el de ordenadas el
numero de cuentas promedio para cada pixel. Grafica propia.

sélo con el rango de longitudes de onda que nos interese. Usar filtros de diferente color nos
permite hacer colorimetria, es decir, podremos determinar en que longitud de onda o color
brilla mas un cuerpo celeste y partir de ello podremos inferir, si se trata por ejemplo de
una estrella, su temperatura superficial y su tipo espectral aproximado. De alguna forma
tendremos un espectro discreto del cuerpo celeste con tantos puntos como filtros diferentes
hayamos usado. Para que estas mediciones sean precisas es muy importante utilizar filtros
cuyo maximo de transmisién y anchura de banda se hayan medido con la mayor exactitud
posible. Podemos clasificar los sistemas fotométricos teniendo en cuenta el ancho de banda
(AX) de los filtros que vamos a utilizar en:

e Sistemas fotométricos de banda ancha: A\ ~ 100nm
e Sistemas fotométricos de banda intermedia: 10nm < AX < 50nm

e Sistemas fotométricos de banda estrecha: 0.05nm < A\ < 10nm

Esta clasificacion no tiene ninguna base fisica. Cada sistema se usard para una aplicacion
astrofisica concreta. Por ejemplo, los de banda ancha se pueden utilizar para caracterizar
de forma muy general un espectro: podran servir para estudiar las pendientes o gradientes
espectrales, y su cambio con la temperatura (es decir su cambio de uno a otro filtro). Si
se utiliza un sistema de banda estrecha se podra obtener informacion maéas detallada del
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espectro del objeto, pero se perdera mucha intensidad luminosa al hacer pasar la luz del
objeto por el filtro.

4.1.1.2 Sistema “Visual”.

El sistema de filtros més antiguo esta determinado por la respuesta del propio ojo humano.
El maximo de sensibilidad de un ojo humano en vision nocturna estd aproximadamente
en los 510 nm con un ancho de banda de unos 200 nm. Las magnitudes observacionales
medidas usando el sistema de color del ojo se conocen como magnitudes visuales.

4.1.1.3 Sistema Fotografico.

El segundo sistema fotométrico se desarrollé junto con la fotografia astrondmica a finales
del siglo XIX. Los astronomos se percataron de que las estrellas mas rojas parecian algunas
magnitudes mas débiles en las fotografias que las magnitudes estimadas de forma visual.
La razoén de esto estaba en que la sensibilidad de las primeras placas fotograficas utilizadas
para astronomia era maxima en los 460 nm, longitud de onda que corresponde a la luz
azul. La sensibilidad caia a la mitad a los 495 nm, y apenas eran sensibles a partir de los
520 nm. Las magnitudes estimadas usando estas placas fotograficas mas sensibles al azul
reciben el nombre de magnitudes fotograficas. Posteriormente se pudo refinar la técnica
de fotometria fotografica con el uso de placas pancromaticas sensibles a un mayor rango
espectral, [460nm, 580nm]. Para este tipo de placas pancromaticas se diseni¢ un sistema
fotométrico que usaba un filtro amarillo.

4.1.1.4 Sistema de Johnson-Morgan (UBV).

A partir de los anos 50 del siglo XX comienzan a utilizarse fotomultiplicadores para medir
la luz de los cuerpos celestes. Esto hace que se pueda extender el estudio de magnitudes a
regiones espectrales mas amplias por lo que se hacia necesario definir un nuevo sistema
fotométrico. En 1953 Johnson y Morgan (Johnson y Morgan 1953) ponen a punto un
nuevo sistema fotoeléctrico de color que reproducia las medidas de magnitudes que se
habian obtenido visual y fotograficamente. Para poder recuperar las magnitudes visuales y
fotograficas utilizaron un filtro verde (V=Visual), otro azul (B=Blue), y anadieron adem4s
un tercer filtro ultravioleta (U=Ultraviolet) con el fin de poder diferenciar mejor los tipos
espectrales de las estrellas. El filtro V permite reproducir las medidas de magnitudes
visuales, mientras que el U y B las magnitudes obtenidas con el sistema fotografico. Este
sistema se conoce también como sistema fotométrico UBV, en referencia a los tres filtros
en los que se basa. Los filtros fotométricos se pueden caracterizar por la longitud de onda
donde se produce la transmitancia maxima (A,q.) v por un ancho de banda medio (AM),
como puede verse en la tabla 4.1
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Tabla 4.1: Caracterizacion de los filtros del sistema fotométrico de Johnson-Morgan 6 UBV.
Amaz(nm) es la longitud de onda donde la transmitancia es méxima, y A\ el ancho de banda
medio para un filtro dado.

U B V
Amaz(nm) 360 440 550
AN 70 100 90

Por el ancho de banda medio (A)) de los filtros de este sistema lo podemos clasificar
dentro de los sistemas fotométricos de banda ancha (ver seccién 4.1.1.1).

El punto cero de este sistema fotométrico se establecié a partir de 10 estrellas estandar
principales (véase tabla 4.2). Johnson y Morgan definieron 108 estrellas estdndares
secundarias distribuidas a lo largo de todo el cielo del hemisferio norte, y algunos cientos
de estrellas mas situadas en cimulos abiertos de estrellas (M44 -El Pesebre-, M45 -Las
Pléyades-, e 1C4665). Posteriormente Landolt (1973) extiende las estrellas estdndar del
sistema UBV a 24 areas distribuidas por todo el cielo (norte y sur) en zonas cercanas
al ecuador celeste, asi publica los colores de 642 nuevas estrellas estandar secundarias.
Estas nuevas estrellas estandar tienen magnitudes visuales entre 10.5-12.5 lo que permite
usarlas incluso para hacer fotometria con grandes telescopios en los que las estandar
Johnson-Morgan saturarian. Estas estandar catalogadas por Landolt han sustituido a
las estandar Johnson, y se usan habitualmente para hacer fotometria CCD. Las estrellas
estandar Landolt son lo suficientemente brillantes como para lograr la suficiente relacién
S/R (ecuacién 4.8) con poco tiempo de exposicién, y no son tan brillantes como para
saturar el CCD. Landolt publicé en 1992 (Landolt 1992) un nuevo catdlogo con 526 estrellas
estandar nuevas con magnitudes en V entre 11.5-16.0.

4.1.1.5 Sistema fotométrico de Johnson-Kron-Cousins (UBVRI).

El sistema de Johnson-Morgan se extiende al rojo (filtro R) y al infrarrojo (filtro
I), haciéndose necesario un nuevo sistema fotométrico conocido como UBVRI. La
caracterizacion inicial de los filtros de este sistema fotométrico se muestran en la tabla
4.3.

Este sistema inicial es modificado por Cousins (Cousins 1973) con el fin de adaptarse
a la mejora de sensibilidad de los CCDs en el rojo y en el infrarrojo (véase tabla 4.4).
El sistema fotométrico asi modificado se conoce como sistema de Johnson-Kron-Cousins o
UBVRI. Las curvas de transmisién de los filtros UBVRI de este sistema se pueden ver en
la figura 4.3.

Los sistemas fotométricos UBV y UBVRI se desarrollaron para utilizarlos con fotémetros
fotoeléctricos, practicamente obsoletos en la astrofisica actual. Estos sistemas se usan
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Tabla 4.2: Estrellas estandar con las que se defini6 el sistema fotométrico de Johnson-
Morgan. En columnas: Nombre de la estrella; Magnitud en V y colores (B-V) y (U-B);
Tipo espectral de la estrella.

Estrella V B-V U-B  Tipo Espectral

10-Lac  4.88 -0.203 -1.04 09V
n-Hya 430 -0.195 -0.74 B3V
7-Her 3.89 -0.152 -0.56 B5 IV
B-Lib 2.61 -0.108 -0.37 B8 V
HR-875 5.17 +40.084 40.05 A1V
HR-8832 5.57 +1.010 +0.89 K3V
a-Ari 2.00 +1.1561 +1.12 K2 III
a-Ser 2.65 +1.168 +1.24 K2 III
eCrB 415 +1.230 +1.28 K3 III
B-Cnc  3.52 +1.480 +1.78 K4 111

Tabla 4.3: Caracterizacién inicial de los filtros del sistema fotométrico UBVRI. A4, (nm)
es la longitud de onda donde la transmitancia es maxima, y A\ el ancho de banda medio
para un filtro dado.

U B V R I
Amaz(nm) 360 440 550 700 900
AN 70 100 90 220 240

Tabla 4.4: Caracterizacién de los filtros del sistema fotométrico de Johnson-Kron-Cousins
6 UBVRI. \juz(nm) es la longitud de onda donde la transmitancia es méxima, y A\ el
ancho de banda medio para un filtro dado.

U B V R I
Amaz(nm) 360 440 550 650 800
AN 70 100 90 100 150
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Figura obtenida de la péagina

web de la empresa Andover
(http://www.andovercorp.com/web_store/UBVRI/Johnson.php).

también para hacer fotometria CCD utilizando filtros que reproducen las mismas bandas
que conseguian los filtros estdndar UBVRI usando fotomultiplicadores. Inicialmente, no se

utilizaban los filtros U y B en la fotometria CCD, ya que los primeros detectores eran poco
sensibles al azul. Las CCD modernas, mas sensibles al azul, si permiten hacer fotometria

completa en el sistema UBVRI estandar.

4.1.1.6 Sistema fotométrico uvgri.

Este sistema, elaborado por Thuan y Gunn (1976), surge con la idea de mejorar el sistema
UBVRI. El sistema intenta evitar el efecto en las observaciones fotométricas de las lineas
espectrales producidas por las luces del alumbrado urbano. A diferencia de los sistemas
anteriores v es el filtro violeta, y g el verde (u, r, e i siguen siendo el ultravioleta, rojo e
infrarrojo, respectivamente). Este sistema es sensible a todo el espectro visible entre los 360
y los 1000 nanémetros. Los filtros y caracteristicas de este sistema fotométrico se pueden

ver en la tabla 4.5.

4.1.1.7 Sistema fotométrico uvby (Strémgren-Crawford).

Este sistema fotométrico fue puesto a punto por Stromgren y Crawford (Stromgren 1963a;
Crawford 1960) y se compone de cuatro filtros

Stromgren 1963b; Crawford 1958;
caracterizados por los pardmetros mostrados en la tabla 4.6.

Entre los filtros v y v se encuentra el salto de Balmer. Estos filtros no cubren regiones
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Tabla 4.5: Caracterizacién de los filtros del sistema fotométrico uvgri. Apaz(nm) es la
longitud de onda donde la transmitancia es maxima, y A\ el ancho de banda medio para
un filtro dado. u: filtro ultravioleta. v: filtro violeta. g: filtro verde. r: filtro rojo. i: filtro
infrarrojo.

u v g r i
Amaz(nm) 353 398 493 655 820
A 40 40 70 90 130

Tabla 4.6: Caracterizacién de los filtros del sistema fotométrico uvby (Stromgren-
Crawford). Apqz(nm) es la longitud de onda donde la transmitancia es maxima, y A\
el ancho de banda medio para un filtro dado.

u v b y
Amaz(nm) 350 411 467 547
AN 34 20 16 24

de lineas, excepto el filtro v, que incluye la linea Hys situada en los 410nm. Los filtros b e y
no transmiten caracteristicas fuertes del espectro, y elegidos de tal manera que estan libres
de lineas de absorcién y emisién.

El sistema fotométrico mas utilizado hoy en dia para hacer fotometria CCD es el de
Johnson-Kron-Cousins o UBVRI (seccién 4.1.1.5).

4.1.1.8 “Sistema fotométrico” de Bessell.

En realidad, no es un sistema fotométrico como tal, sino que es una leve modificacién del
sistema fotométrico UBVRI, con el fin de adaptarlo a la fotometria CCD (en particular
en el rojo e infrarojo cercano), y poder comparar las medidas hechas con los fotémetros
que dieron lugar al sistema UBVRI con las actuales medidas hechas con detectores CCDs
(Bessell 1990). Este “sistema fotométrico” es muy usado en muchos observatorios del
mundo.

La caracterizacién de sus filtros puede consultarse en la tabla 4.7, donde se aprecia que,
las diferencias con el sistema UBVRI original (tabla 4.4), son realmente pequenas. Los
filtros utilizados para hacer la fotometria de colores de TNOs y Centauros del capitulo 6
pertenecen a este “sistema fotométrico”.

Una revisién, bastante actualizada, de todos los sistemas fotométricos usados en
astrofisica en la actualidad puede consultarse en Bessell (2005).
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Tabla 4.7: Caracterizacién de los filtros del “sistema fotométrico” de Bessell. Apq(nm) es
la longitud de onda donde la transmitancia es maxima, y A\ el ancho de banda medio para
un filtro dado.

U B V R 1
Amaz(nm) 367 436 545 638 797
AN 65 89 84 158 154

4.1.2 Indices de color

Por definicién, se llama indice de color de cualquier objeto astronémico, al resultado de
restar la magnitud de dicho objeto medida en un filtro dado a la magnitud del mismo
objeto, pero medida en un filtro diferente. De este modo, lo que determinamos es el color
o rango espectral en el que se registra la emision mas alta de luz para ese objeto. Los
indices de color nos informan de forma indirecta del tipo espectral del cuerpo astronémico
que estamos estudiando (si es que éste emite dicha radiacién, algo que no ocurre con los
TNOs y Centauros, que reflejan la luz solar). Una de las aplicaciones mas importantes
de los indices de color es que, una vez realizada la fotometria en alguno de los sistemas
estandar, tendremos una relacion entre las diferentes magnitudes y los indices de color
en dicho sistema. De los indices de color aplicados al estudio estelar pueden derivarse
propiedades como la luminosidad, composiciéon quimica, edad, temperatura, etc. En el caso
de cuerpos del sistema solar, que brillan porque reflejan la luz solar, los indices de color nos
informaran de la composicién fisico-quimica de las superficies de los cuerpos estudiados.
Asi, estudiando los indices de color de objetos del sistema solar, podremos hacernos una
idea de las propiedades de absorcién y/o reflexién de la luz solar recibida por las superficies
de dichos cuerpos. En el caso de los planetas de nuestro sistema solar podemos medir
los indices de color B-V, y compararlos con los colores que observamos visualmente para
estos cuerpos (o con los colores solares). Para nuestro ojo, el planeta més rojizo es Marte
(B-V= +1.36), seguido de Saturno, al que vemos de color amarillento (B-V= +1.04). En
el lado opuesto de los indices de color B-V estd Neptuno, con un valor de 40.41, y al que
apreciamos con un color azulado (ver tabla 4.8).

Si por ejemplo tuviéramos un cuerpo pequeno del sistema solar con magnitudes B=
23.5, V= 22.2, y R= 21.6 —magnitudes que podrian ser las de un objeto transneptuniano
tipico— sus indices de color seran:

B-V = +1.3mag.
V—-—R = +0.6mag.
B—R = +41.9mag.

podremos decir entonces que la superficie de dicho objeto estd “enrojecida”’, pues en
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Tabla 4.8: Indices de color B-V, y “color visual” de los planetas del Sistema Solar ordenados
de mayor a menor valor del indice B-V. Visualmente estan ordenados de mas enrojecidos a
més azulados. Tabla adaptada de Budding y Demircan (2007).

Planeta B-V Color
[mag.]
Marte +1.36  Anaranjado
Saturno +1.04 Amarillento
Mercurio +40.93 Amarillo
Jupiter  4+0.83 Blanco
Venus +0.82 Blanco
Urano +0.56 Verdoso
Neptuno  +0.41 Azulado

todos los casos estos indices de color son mayores que los solares: B-V=0.67 mag, V-
R=0.36 mag, B-R=1.03 mag (Hardorp 1980; Degewij et al. 1980). Esto lo podiamos haber
deducido directamente del hecho de que su méaximo brillo se obtiene para el filtro R
(magnitud 21.6). Ademas el resultado concuerda con los colores visuales, ya que recordemos
que para Marte, al que vemos anaranjado, B-V= +1.36 mag. Por lo general, las superficies
de los TNOs suelen estar enrojecidas, lo que se pondra de manifiesto estudiando los indices
de color de estos objetos, que seran, por lo general, mayores que los solares.

4.1.3 Fotometria de apertura sintética

La fotometria CCD, o fotometria de apertura, se basa en el calculo del flujo bajo la funcién
de esparcimiento de punto (PSF) de cada estrella u objeto astronémico. Este flujo serd
transformado posteriormente en una magnitud instrumental (ecuacién 4.1).

El primer problema que hay que resolver al hacer fotometria de apertura, es determinar
el centro exacto del objeto del que queremos medir el flujo. Esto suele hacerse de forma
automatica buscando el centroide del objeto en una regién circular que lo contenga.

El segundo problema es qué apertura usar. La luz procedente de un objeto se esparce
por una regién de la CCD, e idealmente queremos medir todo ese flujo. El tamano de la
apertura usada para medir el flujo del objeto debe de ser lo suficientemente grande para que
incluya todo el flujo proveniente del mismo. Para hacer esto de la mejor manera posible sera
muy conveniente calcular la forma matematica del perfil estelar, a partir del promedio de un
numero suficiente de estrellas de la imagen. La funcién asi calculada debe poderse escalar
a estrellas (de la misma imagen) de magnitud distinta sin que cambien sus propiedades
matematicas. Esta funcion escalable es conocida como “Funcién de esparcimiento de punto”
o PSF: “Point Spread Function”. Si tenemos bien caracterizada matematicamente la PSF
podremos saber qué cantidad de senal del objeto perdemos por el hecho de elegir una
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apertura concreta. El problema es, por tanto, buscar una buena aproximacion matematica
a la PSF, que no se ajustara con una funcién simple, pues no es exactamente una gaussiana.
Cuando queremos ajustar una PSF de forma muy precisa deberemos ajustarla mediante
una combinacién de las siguientes funciones:

2
—_T_
e Gaussiana: G(r) o e2a2

1

e Lorentziana modificada: L(r) TTRae

e Moffat: M(r) W

donde, r es el radio en pixeles medido desde el centroide de la fuente puntual, y a y b
son los parametros del ajuste. Para determinar la PSF deben tenerse en cuenta también;
los tiempos de exposicién, la ganancia y ruido del detector, las condiciones del cielo, asi
como el valor maximo y minimo de cuentas en la imagen. La PSF puede verse alterada por
multitud de factores como: la turbulencia atmosférica, que distorsionaré el frente de ondas;
el guiado del telescopio, que podra dar imagenes deformadas en la direccién este-oeste; los
elementos épticos (espejos, lentes, filtros), o la propia instrumentacién del telescopio. En
toda PSF podemos distinguir tres regiones o zonas:

1. Una zona central, que tiene un comportamiento méas o menos gaussiano.
2. Una zona externa, conocida como “cola” de la PSF .

3. Una zona de transicion, que une la regién central con la “cola”.

Las colas pueden tener tamanos tipicos que van desde unas décimas de minuto de arco
hasta unos 5 minutos de arco. Este tamano serd de gran importancia a la hora de elegir la
apertura mas adecuada para llevar a cabo la fotometria.

La anchura a media altura (FWHM: Full Width Half Maximum) de la PSF, una vez
ajustada por una combinaciéon de las funciones matemaéaticas que acabamos de ver, es lo
que se conoce con el nombre de “seeing”. A menudo es mas conveniente describir la PSF
en términos de la FWHM de su perfil. Si ajustamos el perfil estelar usando solamente una
gaussiana (lo que es més o menos correcto, como hemos visto, para la parte central), la
relaciéon aproximada entre la FWHM y la gausiana es:

FWHM ~ 1670 (4.3)

La PSF también nos dard informacion de las condiciones y calidad del cielo en el
momento de la observacién. Como las estrellas y nuestros objetos a observar se comportan
como fuentes puntuales, cuanto més estrecha sea la PSF (menos esparcimiento de la fuente),
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mejor serd la calidad de nuestras observaciones. Asi, un seeing entre 0.8” y 1.0” se considera
un buen seeing. Mejores valores que estos son muy raros en observaciones hechas desde
tierra, desde donde es casi imposible alcanzar seeing por debajo de los 0.5” (salvo usando
6ptica adaptativa).

Otro problema anadido al hacer fotometria de apertura CCD, es que al elegir un
diafragma de apertura podemos estar introduciendo flujo de otras fuentes que entren en la
apertura, habra que determinar y restar el flujo contaminante debido a dichas fuentes.

Una vez calculada la PSF para los objetos estelares de nuestra imagen obtendremos,
mediante algin tipo de software, el niimero de cuentas debajo de una apertura seleccionada
de la misma, esta cantidad estard directamente relacionada con el flujo de nuestro objeto.
A cierta distancia la intensidad del objeto decae suficientemente pero el drea sobre la cual
tenemos que medir aumenta, por eso solo conseguiremos medir todo el flujo del objeto
cuando nos alejemos del centro unas 3-4 veces el ancho de la PSF. Por otra parte, conforme
aumentamos la distancia al pico de la PSF aumenta el numero de pixeles dominados por
el fondo de cielo frente a aquellos que contienen fotones del objeto y por tanto disminuye
la relacién senal /ruido y también puede disminuir la suma de cuentas en el drea total de la
apertura seleccionada. Debe existir una apertura éptima para la cual tengamos la mayor
parte del flujo emitido por el objeto sin meter demasiado fondo de cielo (Howell 1989). En
la practica lo que se hace es medir con aperturas diferentes y luego seleccionar la que da
mejores resultados (mejor relacién senal /ruido), o bien, de forma mas sofisticada, utilizar
aperturas pequenas y corregir por la cantidad de flujo que no se incluye y que se habra
perdido. Esta ultima técnica es bastante usual en la fotometria CCD, y se conoce como
correccion de apertura (seccion 4.1.4). Este método de hacer fotometria CCD se conoce con
el nombre de método de la “apertura sintética”. La apertura dentro de la cual medimos el
flujo del objeto se suele llamar apertura (o diafragma).

4.1.3.1 Eleccién de la apertura sintética

La senal en el detector CCD de cualquier objeto astronémico estd, matematicamente,
infinitamente esparcida. Asi que, independientemente del tamano de la apertura que
usemos, estaremos perdiendo siempre algo de senal del objeto. Por ello, elegiremos la
apertura que mas nos convenga, en funcién de los errores méaximos en la medida de flujo
que estemos dispuestos a aceptar.

Una eleccién més o menos habitual para la apertura' consiste en tomarla de un tamaifio
de 3 veces el seeing (o la FWHM). Segun algunos autores (McBride et al. 1999), bajo
condiciones de seeing que podemos calificar de habituales (FWHM < 2.5”), la apertura
Optima debera ser ligeramente mayor que 3 - FW HM. Estos autores encuentran que una
PSF puede ajustarse bastante bien por una funcién de tipo Moffat, siempre que ajustemos

LA partir de aquf entenderemos por apertura el valor de didmetro del circulo dentro del cuél hacemos la
medida fotométrica.
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el logaritmo del niimero de cuentas. De dicho ajuste estos autores concluyen que, por
ejemplo, para un seeing de 1” si queremos medir el 99% del flujo total del objeto tendremos
que utilizar una apertura de 3.5- FW H M, como puede verse en la grafica de la figura 4.4.
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Figura 4.4: En la figura de la izquierda, la curva representa el radio de apertura que contiene
el 99% del flujo del objeto como funcién de la FWHM (seeing), para el caso del ajuste Moffat
mostrado en la figura de la derecha. En la figura de la derecha se muestra un ejemplo de
ajuste del perfil de un objeto, usando el logarirtmo de las cuentas, en vez de ajustar a las
cuentas, mediante una funcién de tipo Moffat. (Figuras tomadas de McBride et al 1999).

4.1.3.2 Estimacién del fondo de cielo

Cualquier medida de flujo con una apertura determinada no serd correcta si no restamos
la contribucién del fondo de cielo en ese mismo area o apertura. Para calcular este fondo
de cielo medimos el nimero de cuentas en un anillo concéntrico a la apertura, y separado
de ella cierta distancia. Este anillo debe estar lo suficientemente alejado del objeto, para
garantizar que no estamos introduciendo flujo del mismo. Una distancia tipica para colocar
este anillo es de unas 5 veces la FWHM, medido desde el centroide del objeto, y una
anchura tipica para este anillo es ~ 2 - FW H M. Para garantizar que la incertidumbre en
la determinacion del fondo de cielo es pequena, el anillo deberd contener algunos cientos de
pixeles sobre los que se mide el flujo. Tomamos como valor de fondo de cielo, la media de
esta distribucién en flujo de pixeles medidos bajo el anillo. Tomar la media es apropiado ya
que, en teoria, el flujo del fondo de cielo deberia cumplir con una distribucion gaussiana. En
realidad, dentro del anillo usado para medir el fondo de cielo siempre habrd contribuciones
de fuentes débiles, galaxias, colas de la PSF de fuentes brillantes, etc, que contaminaran
la medida de este flujo. En el caso de que la distribucion en flujo sea muy asimétrica, la
media, la mediana, y la moda tendrdn valores muy diferentes. En tales casos, la mejor
estimacion para la verdadera senal del fondo de cielo vendra dada por el valor de la moda,
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que puede obtenerse a partir de la siguiente expresion:

Moda = 3 - Mediana — 2 - Media (4.4)

Hay algunos algoritmos de calculo de fondo de cielo que incluso descartan aquellos
pixeles bajo el anillo que presenten cuentas muy desviadas respecto a la media, con el fin
de mejorar la estimacion. En la mayoria de los casos, la media suele ser un buen estimador
del fondo de cielo, no muy distinta de la moda, salvo que haya muchas fuentes parasitas en
la zona concreta donde medimos con el anillo.

4.1.3.3 Calculo de magnitudes

Lo que queremos estimar, finalmente, para poder calcular la magnitud del objeto, es el
flujo del mismo. El flujo total de un objeto astronémico concreto vendra dado por la suma
de las cuentas de todos los pixeles bajo la apertura, donde a cada uno de los pixeles se le
debe restar la estimacion de cuentas del fondo de cielo, y este resultado se dividira entre el
tiempo de exposicién. Todo esto puede resumirse en la ecuacién:

_N-A-C _N*

tem;n tem;n

F (4.5)

donde, F' es el flujo que queremos calcular; N es el nimero de cuentas medido para
el objeto, bajo la apertura elegida; A es el area de la apertura que hemos usado; C es la
estimacion para el fondo de cielo, calculado segin se ha explicado en la seccién anterior;
Y texp €s el tiempo de exposicién de la imagen, expresado en segundos; N* representa el
numero de cuentas del objeto corregidas por el fondo de cielo. Finalmente, calcularemos la
magnitud a partir del flujo (F) utilizando la ecuacién 4.1.

4.1.3.4 Errores asociados al calculo de la magnitud

Desgraciadamente, todo el proceso descrito para calcular el flujo, y a partir de él la
magnitud, lleva asociados varios errores. Algunos de ellos son: el error asociado a la suma
de todas las cuentas bajo la apertura, el debido a la estimacién del fondo de cielo, el debido
al fondo de cielo existente dentro de la propia apertura fotométrica, etc. Tenemos, por ello,
que evaluar el error en el cdlculo del flujo del objeto, lo que se traducira finalmente en un
error en la estimacién de la magnitud. Hay varias maneras de calcular este error, una de
las més utilizadas es (Howell 1989):

\/]V>k +npim : (NC—FNd—I—le)
Errp =

(4.6)

tem;n
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donde, N* es el nimero de cuentas del objeto corregido de fondo de cielo; np;, el nimero
de pixeles contenidos dentro de la apertura; N, el nimero total de fotones debidos al fondo
de cielo por cada pixel; Ny la corriente de oscuridad en fotomes por pixel; N; es el ruido de
lectura de la CCD en electrones por pixel; y tes;, es el tiempo de exposicién de la imagen,
expresado en segundos. Esta ecuacién puede aproximarse por N (donde N es el ntimero
total de cuentas del objeto, sin restarle el fondo de cielo) sélo en el caso de que los términos
del denominador sean aceptablemente bajos comparados con el valor de N*. Para la mayor
parte de las CCD modernas el término debido a la corriente de oscuridad (Ng) puede ser
ignorado sin problemas.

Podemos convertir este error en flujo a error en magnitudes, por medio de la ecuacién
4.1, con lo que obtendremos:

(4.7)

donde, todos los términos son ya conocidos. Este serd, por tanto, el error total obtenido
al calcular la llamada magnitud instrumental. Convertir esta magnitud a magnitud absoluta
conllevard mucho mas célculo, y por ello muchos més errores asociados a todo el proceso
intermedio.

4.1.4 Correccion de apertura

Hemos visto en la seccién 4.1.3.1, que para medir la mayor parte del flujo de un objeto es
necesario utilizar una apertura relativamente grande. Pero si usamos una apertura muy
grande, también se incrementard el ruido y el fondo de cielo que mediremos dentro de dicha
apertura. Debemos, por lo tanto, buscar un equilibrio entre el flujo acumulado y el ruido
dentro de la apertura que usamos para medir. Para estudiar esto necesitamos definir la
expresion conocida como relacién senial/ruido (S/R). Y vamos a definirla, simplemente,
como el flujo medido para un objeto (ecuacién 4.5) dividido entre los errores asociados a
dicha medida (ecuacién 4.6), asi se obtiene la expresién (Howell 1989):

F N*

S/R = =
ETTF \/N*+npim'(Nc+Nd+N12)

(4.8)

donde, N*, 1z, N¢, Ng, y N; son los mismos términos explicados para la ecuacién 4.6.

Lo que se busca es maximizar esta relacién S/R, para ello, podemos ver en la ecuacién
que dicha relacion se incrementara si disminuye el nimero de pixeles (npi;) que contiene la
apertura usada, es decir si disminuye el drea de la apertura usada para medir el flujo. En
el caso que nos ocupa para esta tesis, queremos medir el flujo total de TNOs y Centauros,
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para asi estimar sus magnitudes. El problema es que estos objetos son muy débiles,
por lo que tendran también flujos muy bajos. Si elegimos una apertura lo suficientemente
grande para que contenga la mayor parte del flujo del objeto, el flujo debido al fondo de
cielo dominard al flujo del objeto. Lo malo de usar una apertura grande para medir un flujo
muy débil, es que, cualquier estimacion errénea en el valor del fondo de cielo, producird una
estimacion erronea del flujo del objeto y, finalmente, una estimacion errénea de la magnitud
final. Este efecto es menos importante para objetos brillantes (con S/R grande), para los
que el flujo del objeto es grande, y domina sobre el flujo del fondo de cielo.

1.2

Flujo Normalizado
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Figura 4.5: Curvas de crecimiento (flujo normalizado vs. apertura) para dos estrellas
observadas desde el “Very Large Telescope”. Los rombos y linea azul corresponden a la mas
brillante (magnitud mds baja), dicha gréfica alcanza una estabilidad horizontal (en flujo)
para valores suficientemente grandes de la apertura. Los rombos y linea roja corresponden
a la estrella méds débil (magnitud maés alta), la gréafica muestra como el flujo alcanza un
maximo, y posteriormente se hace inestable, debido a que, para aperturas grandes (como
el flujo de la estrella es muy bajo), el fondo de cielo domina sobre las cuentas del objeto, lo
que hace que midamos un flujo erréneo si cometemos algin error al estimar este fondo de
cielo. La linea de puntos Aper,,, indica la apertura a partir de la cual el flujo estimado
para la estrella méds débil comienza a ser inestable (la apertura para la cual se obtiene la
mayor S/R). La linea Aper,,,, indica la apertura, por encima de la cual, apenas se pierde
flujo para la estrella mas brillante.
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La medida del flujo de los objetos muy brillantes no se ve afectada por el uso de aperturas
grandes, ya que estos presentan una relacién S/R grande. Podemos construir la llamada
curva de crecimiento para un objeto brillante. Dicha curva no es mas que la medida del
flujo del objeto en funcién de la apertura. La curva de crecimiento de un objeto dado
mostrard el perfil de la PSF de ese objeto. Si el objeto tiene la suficiente S/R esta curva
alcanzara una zona de estabilidad, es decir, aunque midamos con aperturas mayores no
incrementaremos el flujo. Asi podemos elegir una apertura que contenga la mayor parte del
flujo del objeto, y podremos garantizar que para aperturas mayores no perdemos flujo, por
lo que obtendremos la misma estimacion de magnitud que si elegimos una apertura menor
(al principio de esa zona de estabilidad). Para objetos muy débiles (con S/R baja), la curva
de crecimiento alcanza un maximo para cierta apertura, que suele ser pequena, y pasado
este valor de la apertura el flujo se degrada debido a que, para aperturas grandes, el fondo
de cielo domina sobre el flujo del objeto (y cualquier error en la estimacién del fondo de
cielo se traduce en una gran incertidumbre en el flujo que estamos midiendo). Estos dos
casos extremos de comportamiento de las curvas de crecimiento pueden verse en la figura
4.5, donde la curva azul corresponde a una estrella brillante (S/R alta), mientras que la
curva roja corresponde a una estrella muy débil (S/R baja). Por lo tanto, podemos medir
el flujo del objeto débil bajo la zona en la que es estable su curva de crecimiento, pero asi
estaremos perdiendo flujo, y por ello estaremos subestimando su magnitud.

Este problema puede solucionarse gracias a una técnica, conocida como correccién de
apertura, desarrollada para mejorar la relacién S/R, incluso para objetos muy débiles
(Howell 1989; Stetson 1990). Esta técnica se basa en la propiedad de que el perfil de la PSF
en una misma imagen deberia ser el mismo para todas las fuentes puntuales que aparecen
en esta imagen (suponiendo que la imagen esta bien reducida, y sin zonas desenfocadas,
etc). Usando dicha propiedad, podemos recuperar el flujo perdido al usar una apertura
pequena, simplemente estimando ese porcentaje de flujo perdido, usando para ello la curva
de crecimiento de un objeto con la suficiente S/R para que su curva de crecimiento alcance
la zona de estabilidad (figura 4.5).

Si llamamos Aper,;, a la apertura para la que medimos el flujo del objeto con S/R
baja, y Aperpyq: a la apertura correspondiente para la que incluiriamos la mayor parte
del flujo del objeto, podemos estimar el cociente Flujo(Apermqaz)/Flujo(Apermin), para
la curva de crecimiento de un objeto puntual, con suficiente S/R, como para que alcance
la estabilidad para grandes aperturas (ver figura 4.5). El cociente asi estimado sirve para
calcular el flujo perdido por la fuente débil, al haberlo medido con una apertura Aper,,,.
Para aplicar el método de correccion de apertura, simplemente habra que calcular el cociente
Flujo(Apermaz)/ Flujo(Aperyn), para un numero suficiente de curvas de crecimiento de
estrellas brillantes del campo, y obtener finalmente la media o mediana de todos esos
cocientes. Ese factor corrector sera el que deba multiplicar al flujo medido del objeto débil,
para obtener finalmente el flujo que tendria si lo hubiera medido con una apertura Aper,,qz.
Asi estimaremos correctamente el flujo del objeto débil, ya que la mayor parte del mismo
estara bajo una apertura Aper,,,.. Podemos resumir todo lo dicho en forma de ecuacion:
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Fb(Apermam)

Fd(Apermam) = Fd(Apermin) : Fb(Aper ' )

(4.9)

donde, Fy es el flujo para el objeto méas débil (con menor S/R); F; es el flujo medido para
el objeto més brillante (con mayor S/R). Un ejemplo real de aplicacién de este método sobre
una imagen puede verse en la seccion 6.3.2. Generalmente, elegiremos el valor de Aper.,in
como aquel que maximice la S/R del objeto del que queremos estimar la magnitud. El
valor de Aper,,q.. lo calculamos a partir de las curvas de crecimiento de estrellas brillantes
del campo.

4.1.5 Calibracién fotométrica

Una vez aplicados los métodos para calcular el flujo del objeto, podremos obtener ya
las magnitudes instrumentales usando la ecuaciéon 4.1. Estas magnitudes no seran las
magnitudes finales, pues no estaran calibradas. Calibrarlas, supone expresar las magnitudes
medidas para los diferentes filtros en uno de los sistemas fotométricos estandar, que en
nuestro caso serd el UBVRI, o sistema de Johnson-Kron-Cousins (seccién 4.1.1.5), con las
modificaciones propuestas por Bessell (seccién 4.1.1.8).

Para poder hacer efectiva esta calibracién, se deben observar campos de estrellas
estandar durante la noche. Para la fotometria en el rango visible, habitualmente se usan
estrellas estdandar Landolt (1992). Dichas estrellas estdndar son las que se usan para calcular
los puntos cero, y los coeficientes de extincién atmosférica, necesarios ambos para hacer una
calibracion absoluta de nuestras medidas.

4.1.5.1 Extincién atmosférica

La luz recibida de un objeto astronémico por un observador situado en tierra habrd
sufrido una atenuacién al haber tenido que atravesar una columna, mas o menos gruesa,
de atmésfera. Como consecuencia de ello, la intensidad luminosa del objeto astronémico
disminuira. La intensidad perdida, por causa de la atmoésfera, es lo que se conoce como
“extincién atmosférica”, y depende de: el grosor de la columna de atmésfera que haya
tenido que atravesar la luz proveniente del objeto, la longitud de onda de la luz, y de las
condiciones atmosféricas concretas en el instante de la observacién. Una buena calibracién
fotométrica sélo puede llevarse a cabo en condiciones atmosféricas estables (ausencia de
viento, cirros, etc) mientras dure la observacion.

La columna de atmodsfera que debe atravesar la luz proveniente del objeto es lo que se
conoce como “masa de aire” (X), cuya expresién matemadtica aproximada es la siguiente
(Young e Irvine 1967):
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X =~ sec(z) - [1 —0.0012 - (sec?(z) — 1)] (4.10)

siendo z el angulo zenital, es decir, la distancia angular desde el zenit hasta el objeto.
De la ecuacién anterior podemos ver que, X = 1, cuando z = 0, esto significa que la masa
de aire tomara el valor 1 cuando el objeto se encuentre en el zenit.

Podemos cuantificar la extincién atmosférica por unidad de masa de aire, dicha magnitud
se conoce con el nombre de coeficiente de extincién, K. Dicho coeficiente depende de la
longitud de onda, por lo que, tomara valores distintos para cada uno de los filtros que
usemos en nuestra observacion. Asi, si nuestra magnitud instrumental medida a través
de un filtro concreto es m(\), podremos estimar la magnitud extra-atmosférica, mg(\), es
decir, la que habriamos medido de no haber existido atmésfera, de la siguiente forma:

mo(A) =m(\) — K- X (4.11)

La magnitud asi calculada sigue siendo una magnitud instrumental, pero ya corregida
de todos los efectos causados por la atmosfera.

4.1.5.2 Calibracion estandar

La magnitud instrumental corregida de extincion atmosférica debe ser convertida en una
magnitud referida a uno de los sistemas fotométricos estandar. En nuestro caso vamos
a expresar las magnitudes finales en el sistema fotométrico BVRI (o de Johnson-Kron-
Cousins), por lo que solo se dardn las ecuaciones necesarias para trabajar en dicho sistema.

Se debe encontrar, para cada uno de los filtros, el cero de la escala fotométrica y
desplazar las magnitudes extra-atmosféricas, previamente medidas, de acuerdo con dicho
valor. Este valor es lo que se llama punto cero, y serd diferente para cada filtro: Zp,
Zy, Zr, y Zr. Debemos introducir mas términos correctores, pues usando solamente
los puntos cero, habra atin pequenos desajustes entre el sistema fotométrico estandar, y
nuestro sistema fotométrico instrumental, ya que no todos los conjuntos de filtros son
idénticos (aunque pertenezcan al mismo sistema fotométrico). Afnadimos, por tanto, un
nuevo término corrector, conocido como término de color, que afectara a los indices de
color (ver seccién 4.1.2) de bandas adyacentes. Este término de color dependerd del indice
de color concreto que estemos usando. Los puntos cero y los términos de color se obtienen
experimentalmente a partir de un ajuste por minimos cuadrados a un conjunto grande de
observaciones de estrellas estandar Landolt a diferentes masas de aire tomadas a lo largo
de la noche de observacion.

Podemos entonces expresar las magnitudes absolutas (B,V,R,I) en el sistema fotométrico
BVRI de la siguiente manera:
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B:mB—ZB—KB'XB—CBv-(B—V
V:mv—Zv—KV'Xv—CBV'(B—V
R:mR—ZR—KR'XR—CVR'(V—R

)
; (4.12)
I:m[—Z]—K[-X[—CV]'(V—I)

donde, mp, my, mpg, y my son las magnitudes instrumentales en los filtros
correspondientes; Zg, Zy, Zgr, y Z; son los puntos cero correspondientes a cada filtro;
Kp, Ky, Kr, v K1 son los coeficientes de extincién, cuyo significado se ha explicado en
la seccién 4.1.5.1; Xp, Xy, Xg, y X7 son las masas de aire; Cgy, Cyr, y Cyr son los
términos de color que acompanan al indice de color correspondiente, (B-V), (V-R), y (V-I)
en este caso. En principio, la calibracién se puede hacer eligiendo cualquier indice de color
arbitario, segtin lo que nos interese. Las ecuaciones 4.12, suelen expresarse, habitualmente,
despejando las magnitudes instrumentales (mpg, my, mpg, y my), asi llegaremos al siguiente
sistema de ecuaciones, equivalente al anterior:

mB:B+ZB+KB'XB+CBV'(B—V)

my =V +2Zy + Ky - Xy +Cgy-(B-V) (4.13)

mr=R+Zr+Kp-Xp+Cyvr-(V —R) '
)

m[:I—I—Z[—I—K['X[—I—CV['(V—I

Como las magnitudes de las estrellas estandar en los catdlogos suelen darse como V,
(B-V), (V-R), y (V-I), es conveniente transformar un poco el sistema de ecuaciones 4.13,
para que esté expresado en términos de V, y esos indices de color, asi llegamos al sistema:

mB:[(B—V)—I—V]—I—ZB—I—KB'XB—I—CBv-(B—V
mV:V—I—Zv—I—Kv-Xv—I—CBv-(B—V
mr=[V—-(V-R)|+Zr+Kr-Xp+Cyr-(V—-R

)
; (4.14)
m[:[V—(V—I)]—I—Z[—I—K['X[—I—CV['(V—I)

Utilizando estas ecuaciones, y habiendo calculado previamente los puntos cero,
coeficientes de extincién, y términos de color (a partir de los campos de estrellas estdandar),
podremos finalmente obtener las magnitudes en el sistema fotométrico estandar BVRI, que
es lo que se busca. En realidad, del sistema de ecuaciones 4.14, lo que obtendremos serd
la magnitud V, y los indices de color: (B-V), (V-R), y (V-I), de los que podemos obtener,
trivialmente, las magnitudes B, R, e I que nos faltaban, con lo que concluira el célculo de
las magnitudes absolutas en dicho sistema fotométrico.
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El calculo de errores asociado a todo el proceso que acabamos de ver: estimacion del
flujo por el método de la apertura sintética, correccion de apertura del flujo medido, y
calibracion fotométrica, se describe en la seccién 6.3.3 para la fotometria BVRI de TNOs
y Centauros.

4.2 Fotometria relativa y calculo de periodos

Se explica a continuacién el método de fotometria relativa con imagenes CCD. Los datos
obtenidos al realizar fotometria relativa de TNOs y Centauros son series temporales de
datos que se utilizan para obtener los periodos de rotacién, amplitudes de la curva de luz,
etc, aplicando los métodos de cédlculo descritos en la segunda parte de esta seccion.

4.2.1 Fotometria relativa de apertura sintética

Este método fotometrico es el usado para obtener los resultados de periodos de rotacién y
amplitudes de KBOs del capitulo 7. La fotometria relativa, o diferencial, se basa en ignorar
la extincion causada por la atmodsfera, y en obtener medidas relativas entre el objeto del
que se quiere medir la variacién de flujo (es decir, la variacién de magnitud), y una o
varias estrellas de comparacién situadas en el mismo campo. Conceptualmente es una
fotometria mucho mas sencilla que la fotometria absoluta, pues no es necesario estimar
la extincién, ni hacer una calibracién absoluta en ningtin sistema fotométrico estandar.
Se buscan solamente variaciones relativas de brillo (magnitud) del objeto astronémico en
estudio.

Esta manera de hacer fotometria se basa en la suposicién de que la extincion atmosférica
es aproximadamente la misma para todas las estrellas de un mismo campo. Esta suposicién
parece razonable, ya que todas las estrellas del mismo campo estaran, aproximadamente,
a la misma distancia cenital; por lo tanto, su luz habrd atravesado, aproximadamente, la
misma masa de aire, con lo que todas sufrirdn, aproximadamente, la misma extincién debida
a la atmésfera. Bajo este supuesto, la extincion se cancelard al hacer medidas relativas o
diferenciales.

Es muy importante elegir cuidadosamente la/s estrella/s de comparacién, intentando
que éstas no presenten variabilidad, ni sean dobles, ni estén saturadas en la imagen, e
intentando que tengan, en la medida de lo posible, un color similar al objeto en estudio.
Respecto a la medida del flujo del objeto y las estrellas de comparacion, vale todo lo dicho
en las secciones pasadas, en particular en la seccién 4.1.3.1. Es conveniente, de cualquier
manera, hacer las medidas de flujo con varias aperturas diferentes, y comparar los resultados
de los flujos relativos objeto/estrella. Nos quedaremos, generalmente, con las medidas de
flujo que presenten las dispersiones méas pequenas. El cociente de los flujos del objeto y
la/s estrella/s de referencia, Fipj/Festr, podrd ser convertido, directamente, a diferencias
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de magnitud, Am, simplemente aplicando la ecuacion 4.2:

Am = mopj — Mestr = —2.5 - log(Fopj/ Festr) (4.15)

donde mgpj, y Mestr son las magnitudes del objeto, y de la estrella de referencia,
respectivamente. Si tenemos varias estrellas de comparacién, tendremos que normalizar
todas las variaciones de magnitud; podemos suponer una variaciéon nula para la primera
medida, asi todas las variaciones partiran de dicho valor para ese instante de tiempo.
Tomaremos como resultado final para la variacion relativa de magnitud la media, o
la mediana de dicha variacion normalizada para todas las estrellas de referencia. Es
recomendable mantener las mismas estrellas de referencia durante la misma noche (e incluso
durante toda la campana de observacion, a ser posible). El error final de todo este proceso
sera: el asociado a los calculos de flujo mediante la fotometria de apertura, mas el asociado
al calculo de la media/mediana, si se utilizan varias estrellas de comparacién en cada campo.
Con este método podremos conseguir precisiones de ~ 0.01 mag relativas para el caso de
los TNOs y Centauros (para my ~ 21 mag, utilizando telescopios de la clase 2 m).

Este método fotométrico es sencillo y potente si usamos un detector CCD, pues podemos
elegir la/s estrella/s de comparacién en el mismo campo del objeto, lo que nos permitird
tomar imagenes consecutivas, separadas en el tiempo. Asi podremos estudiar la evolucion
o variacién temporal relativa del flujo (magnitud) del objeto que queremos analizar. Este
método fotométrico es, por tanto, muy util a la hora de investigar posibles variaciones
temporales de la magnitud, aplicables a la busqueda de fenémenos periodicos. El resultado
final que se obtiene al aplicar este método es la variacion relativa de la magnitud en funcién
del tiempo. En particular, en el caso que nos ocupa, es un método muy potente a partir
del cual se pueden calcular periodos de rotacién de cuerpos pequenos del sistema solar:
asteroides, objetos trasneptunianos, Centauros, satélites de los planetas gigantes, etc (ver
seccion 4.2.2).

Para usar el método de fotometria diferencial no son necesarias unas condiciones muy
buenas de estabilidad atmosférica, incluso puede funcionar bien a través de nubes finas, o
con un seeing regular, algo impensable si quisiéramos hacer fotometria absoluta. La tnica
premisa para usar este método es que las imagenes finales tengan una calidad lo bastante
buena como para que el objeto que se quiere estudiar tenga una relacién S/R suficiente
(> 25), que permita medir el flujo con un error admisible.

4.2.2 Meétodos de calculo de periodos de rotaciéon en fotometria de series
temporales

Utilizando la informacién obtenida de la variacion relativa de magnitud frente al tiempo
(Am vs. t), segun se ha explicado en la seccién 4.2.1, podemos intentar determinar los
periodos de rotacion de los objetos estudiados. El primer paso en la determinacién del
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periodo de rotacién de un cuerpo celeste —en nuestro caso concreto de un TNO o de un
Centauro— pasa por el andlisis de las periodicidades de las series temporales. Para poder
hacer esto con cierta fiabilidad es necesario tener una cantidad suficientemente grande
de observaciones, que se extiendan, ademds, a lo largo de un amplio periodo temporal.
Conseguir esto para TNOs o Centauros no es sencillo, ya que suelen ser objetos muy débiles
y es complicado conseguir mucho tiempo de observacién en grandes telescopios. Por lo que,
pese a conocerse a dia de hoy del orden de 1000 objetos transneptunianos y Centauros,
s6lo se conocen con fiabilidad los periodos rotacionales de una pequena fraccién (~ 7%)
del total de objetos conocidos en la actualidad (véase capitulo 7). Por tanto, hay un sesgo
importante en el conocimiento de las propiedades rotacionales de TNOs y Centauros, hacia
los objetos méas brillantes (y por tanto, los més grandes).

En esta seccién se hace un repaso general de los métodos utilizados para la determinacion
de periodos de rotacién a partir de observaciones de series temporales fotométricas,
centrandonos, sobre todo, en los méds utilizados para el calculo de periodos de rotacion
de TNOs y Centauros en la literatura. Hay varios métodos generales para determinar el
periodo de rotacién de TNOs y Centauros a partir de series temporales de datos:

1. Método de Lomb (1976).

2. Minimizacién de la dispersiéon de la fase (Phase Dispersion Minimization, PDM),
Stellingwerf (1978).

3. Método de Harris (Harris et al. 1989).
4. Método CLEAN (Belton y Gandhi 1988).

5. Minimizacién de longitud de cadena (Dworetsky 1983).

Todos estos métodos se basan en la busqueda de alguna propiedad periédica obtenida a
partir del analisis de series temporales de observaciones fotométricas. A partir de una serie
temporal, lo mas homogénea posible, se trata de obtener un conjunto de medidas de alguna
cantidad (en el caso que nos ocupa serda Am) que varie de forma continua como resultado
de la rotacién. A partir de este conjunto de medidas se derivan las periodicidades de las
que se pueden obtener los periodos de rotacién mas plausibles.

La precision en la determinacién de los periodos depende criticamente del tiempo total,
Ty, de la serie temporal utilizada, asi podemos estimar el error en el periodo calculado como
§P ~ P?/(27 - Tp). Un limite superior aproximado a los perfodos calculables viene dado
por P < Ty/2. O visto de otro modo, el tiempo total de nuestras observaciones debe de ser
necesariamente mayor que el doble del periodo que queremos estimar, Ty > 2P. El calculo
de periodos mayores no serd fiable.

En analisis tipicos de datos tomados desde tierra, el muestreo sigue un patréon regular
caracterizado por los ciclos diurnos, es decir, los datos no estan aleatoriamente espaciados
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en el tiempo. Superpuestos a éstos, hay patrones irregulares causados por cambios
meteorolégicos, variaciones en los planes observacionales y, finalmente, los errores asociados
a los procedimientos observacionales, calibraciones, telescopios etc. Los patrones regulares
introducen en los datos frecuencias inherentes que interfieren en el cdlculo del periodo real,
produciendo periodicidades artificiales que dan lugar a falsas estimaciones de los periodos,
conocidas como “alias”. Los alias principales estan asociados al hueco temporal de datos
existente entre noche y noche de observacién, y tienen la siguiente expresién:

Pl =1.0027+ P} (4.16)

alias real

donde (1.0027)~! es la duracién del dia sidereo (expresada en dias). Hay otros alias o
falsos periodos menores que aparecen como multiplos enteros de la expresiéon anterior:

Pl =m.1.0027+ P} (4.17)

alias real
donde m es un nuimero entero. Estas periodicidades superpuestas deben ser identificadas
en el periodograma?, para poder obtener los periodos reales. Si el periodograma se traza

en funcién de la frecuencia de rotacién (en vez de en funcién del periodo) los alias serdn
faciles de identificar, pues estaran espaciados ~ 1 (ecuacién 4.16).

4.2.2.1 Método de Lomb

El método de Lomb (1976) generalmente se programa numéricamente segin estd descrito
en Press et al. (1992). Se basa en un analisis espectral de Fourier, pero algo modificado, ya
que los datos no presentan un muestreo equiespaciado. El método tiene en cuenta que los
datos estan desigualmente espaciados, por lo que la potencia espectral se normaliza de modo
que los datos se pesan segiin un intervalo de datos, y no segtin un intervalo temporal. La
expresion de la potencia espectral normalizada como funcién de la frecuencia serd entonces
la siguiente:

. 2 . 2
o) = L |32 (m; = ) - cos(wo(t; — 7)) . |32, m; =) - sen(w(t; — 7))

202 Zj cos?(w(t; — 7)) Zj sen?(w(t; — 7))

(4.18)

donde, w es la frecuencia angular (w =27 - f =27 - 1/P, con P el periodo de prueba);
o? es la varianza de los datos; m; es una medida dada, y t; el tiempo asociado a la misma;

2Se llama periodograma al resultado grifico de aplicar un método de busqueda de perfodos.
Generalmente, en uno de los ejes apareceran los posibles periodos (o frecuencias), y en el otro el pardmetro
o funcién que haya que maximizar o minimizar, segtin el método, para obtener el mejor periodo.
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m es la media de todas las medidas; y 7 es una especie de compensacién que hace que la
potencia espectral, Py(w), sea independiente de cambiar todos los valores de t; por una
constante cualquiera. La expresién cuantitativa para 7 es la siguiente:

> sen(2w - 7))
> jcos(2w - 75)

tan(2-w- 1) = (4.19)

El mejor periodo para este método serd aquel que maximice la potencia espectral de
Lomb normalizada (ecuacién 4.18).

4.2.2.2 Minimizacién de la dispersién de la fase (PDM)

El método de minimizacién de la dispersién de la fase, o simplemente PDM (Stellingwerf
1978), es especialmente adecuado para detectar periodos, independientemente de la forma
de la curva de luz. Este método busca el mejor periodo que minimiza un pardmetro
especifico que denotaremos por 6. Este parametro mide la dispersion (varianza) de los datos
“faseados”? a un perfodo especifico dividido entre la varianza de los datos sin “fasear”. Asf,
el mejor periodo sera aquel que minimice la dispersién de la curva de luz “faseada”. El
parametro  tiene la siguiente expresion:

0= % (4.20)

donde, o2 es la varianza de los datos brutos (sin haber supuesto para ellos ningin
periodo), y s? es una medida de la dispersién de los datos “faseados” (suponiendo un
periodo), que se expresa como:

o XD
Zj]\il(fj - M)

(4.21)

donde f; son los datos “faseados” a un periodo dado; y s? son las varianzas de M
muestras distintas. Las muestras se eligen de modo que todos los elementos de la misma
tengan un valor similar de ¢;, donde ¢; es la fase correspondiente a un periodo de prueba.
Usualmente, el intervalo de fases (0,1) se divide en intervalos de tamano fijo, aunque las
muestras se pueden elegir de cualquier otra forma que satisfaga el criterio que se acaba de
mencionar (elementos con valor de ¢; similar).

Este método es bueno para analizar datos irregularmente espaciados, y con una
variabilidad no sinusoidal (Millis et al. 1988). Sin embargo, la mayor ventaja de este

3El concepto de “fasear” una curva de luz a un periodo dado estd explicado en la seccién 7.7.
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método es su simplicidad y sencillez de aplicacién. Segiin A’Hearn et al. (1989), hay un
problema importante con este método que debe ser tenido en cuenta cuando se intentan
obtener del periodograma periodos fisicos significativos. El problema estriba en que, para
periodos cortos, los subconjuntos de datos son “difuminados” en el tiempo, con lo cual, las
observaciones en cada subconjunto de datos tienden a juntarse en el tiempo, esto reduce
de manera artificial la dispersion de datos. Otro problema es que grandes huecos en el
conjunto de datos producen la aparicién en el periodograma de muchos 16bulos laterales y
falsos periodos (alias). Stellingwerf noté que también pueden aparecer en el periodograma

sub-armoénicos e indicé como podian identificarse?.

4.2.2.3 Método de Harris

Este método (Harris et al. 1989) fue desarrollado especificamente para estudiar las curvas
de luz de los asteroides. Por lo tanto, se puede aplicar bastante bien a las curvas de luz de
TNOs y Centauros. El método de Harris es basicamente un ajuste de los datos mediante
series de Fourier del grado que uno desee. La expresion del ajuste es la siguiente:

H(a,t) = H(a) + Z A; - sen <2WTJ> - (t—to) + By - cos <2WTJ> (t —to) (4.22)
=1

donde H(a,t) es la magnitud calculada para un dngulo de fase a, para un instante
de tiempo t; H(a) es la magnitud promedio para un dngulo de fase o; A;, y B; son los
coeficientes del ajuste de Fourier; P es el periodo de rotaciéon supuesto; y #p es un punto
cero de tiempo, que es conveniente tomar, aproximadamente, en la mitad de la campana de
observacién. Para un periodo dado, P, el ajuste (por minimos cuadrados) se lleva a cabo
buscando el minimo de una “varianza corregida de sesgo”, que viene dada por:

2_ 1 f: % ’ (4.23)
5 _’I’L—k‘ i1 €; '

donde, n es el nimero total de observaciones; k = (2-m + p + 1) es el nimero total de
parametros libres de la solucién (el “1” es por el periodo de rotacién, que también es un
parametro de la solucién); m es el grado de las series de Fourier; p es el nimero total de
dias con datos; §; = Vi(aj) — H(ay,t;) es lo que se desvian las observaciones del modelo
(con «; el d4ngulo de fase para la noche j); y €; son las estimaciones “a priori” de los errores
en las medidas.

El periodo que minimice el valor de s? serd considerado la mejor solucién. Si al

4Siempre que el perfodo principal no sea una sinusoide perfecta habra, sub-arménicos.
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incrementar el grado de la solucién por uno el valor de s* no decrece como s2/(n — k),
entonces, el nuevo armonico de orden superior no se considerara significante.

4.2.2.4 Método CLEAN

El algoritmo de ventana “limpia” o, simplemente, método “CLEAN” (Belton y Gandhi
1988) es una aplicacién especial del algoritmo CLEAN (Hégbom 1974), muy utilizado por
los radioastronomos, y muy usado para sintetizar imagenes cuando se trabaja con aperturas
sintéticas. Para el caso de analisis de series temporales, su aplicaciéon se hace calculando
una funciéon ventana, que deberd tener en cuenta los tiempos en los que se realizaron las
observaciones, asi, la funcién asignara un valor cero para aquellos tiempos en los que no hay
datos, y un valor de “1” para el resto. Esta funcién ventana se utiliza para deconvolucionar
la verdadera senal por medio del algoritmo CLEAN. Dicho de otra forma, la funcién ventana
se usa para generar una especie de filtro en el dominio de las frecuencias, que se aplica al
espectro de Fourier habitual, con el fin de suavizar la potencia espectral de las senales que
proceden del patrén de muestreo. Por lo tanto, la verdadera senal periddica se mostrara
mas claramente en el espectro asi corregido.

4.2.2.5 Minimizacién de longitud de cadena

El método de minimizacion de longitud de cadena, o simplemente método de la “cadena”
(Dworetsky 1983), es una versién moderna del método de longitud de cadena de Lafler y
Kinman (1965). Jewitt y Meech (1985), han usado a menudo este método, que es popular
por las mismas razones que el método PDM (seccién 4.2.2.2). Este método encuentra el
mejor periodo buscando aquel que minimice un parametro que puede ser considerado como
una “longitud”, y que se expresa como:

L= f:[(mi —mi1)? + (@ — D)2 4 [(ms — mp)? + (9 — @, + 1)HY2 (4.24)
=1

donde, m; son los valores experimentales; ®; son las fases obtenidas al “fasear” los
valores experimentales a un periodo de prueba; y n es el niimero de observaciones.

4.2.2.6 Niveles de confianza para los periodos obtenidos

Después de haber identificado un periodo por medio de uno de los métodos que se acaban
de describir (desde la seccién 4.2.2.1 a la 4.2.2.5), es l6gico preguntarse cudn confiable es
dicho periodo. Una de las caracteristicas que hacen mas util el método de Lomb (4.2.2.1),
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es que da directamente un nivel de confianza para el periodo de prueba, segin la expresién
(Scargle 1982):

P>z =1—(1—e*)M (4.25)

donde, z es el maximo de la potencia espectral; y M el nimero de frecuencias
independientes, que puede estimarse de forma sencilla. En el caso del método PDM
(4.2.2.2), aquel perfodo que minimice el valor de 6, serd el que tenga mayor nivel de
confianza. Aunque no hay una expresion formal para calcular cuantitativamente la
significancia de un periodo en el método PDM, se considera que un valor de § < 0.2
corresponde a un periodo altamente significativo. Otros métodos dan también parametros
que estan relacionados con el nivel de confianza, o dan criterios para aceptar o descartar
periodos, pero en todos los casos se asume que los errores cumplen con una distribucion de
tipo Gaussiano.

En la practica, los errores instrumentales tienen componentes sistematicas que conviene
modelizar. Por ejemplo, los datos de una noche a la siguiente suelen presentar pequenos
saltos. Todo ello se puede modelizar con tecnicas de Montecarlo, y asi estudiar la verdadera
significancia de los periodos obtenidos.



Capitulo 5

Campanas de Observacion.

“Tenemos razones para sospechar que existen muchos mas cometas,
que se encuentran a distancias remotas del Sol, y que son obscuros y
sin cola, por lo que escapan a nuestras observaciones.”

Edmond Halley.

Memorias de la Royal Society de Londres,
Volumen 24, Pdg. 882

(1706).

En este capitulo se describen brevemente las campanas de observacion y los
telescopios/detectores utilizados en cada una de ellas. Las circunstancias observacionales
de los objetos observados dentro del programa de larga duracién de la ESO para Centauros
y TNOs se muestran en la tabla 6.1 del capitulo 6. Las circunstancias observacionales
de los objetos de los que se han calculado los periodos de rotacién/amplitudes dentro del
Programa de Larga duracién del IAA—CSIC se describen en la tabla 7.1. Un resumen de
todos los telescopios, detectores y filtros usados en las observaciones que se describen en
este capitulo puede verse en la tabla 5.1.

5.1 Preparacion de las observaciones.

En cualquier area de la astronomia y astrofisica observacional es muy importante una
preparacién exhaustiva y cuidadosa de las observaciones. Esta preparacién debe ser mas
cuidadosa atn si cabe para observaciones de objetos con movimiento propio, como es el caso
de objetos del sistemas solar, y en particular de objetos transNeptunianos y Centauros, que
son el tema de estudio de esta tesis. Se describe a continuacién el proceso béasico para
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la preparacién de una campana de observacién fotométrica (absoluta o relativa) de estos
objetos. Las observaciones de fotometria relativa y de colores (fotometria absoluta) son
levemente distintas, por lo que puede haber alguna diferencia en la preparacion de las
mismas, lo que también se discutird en esta seccién.

Una vez concedidas las fechas de observaciéon, hay que preseleccionar primero los objetos
(TNOs y Centauros) visibles para esas fechas desde el observatorio concreto en el que se
vayan a realizar las observaciones. Esto puede hacerse utilizando varias aplicaciones web
que nos permiten generar las posiciones relativas (coordenadas en AR y Decl.) de los
objetos en el cielo desde un lugar concreto para una fecha dada (efemérides). Para esta
tarea podemos usar, por ejemplo, las paginas para generar/consultar efemérides de cuerpos
pequefios distantes del sistema solar del Minor Planet Center (MPC)!, o la aplicacién
Horizons del Jet Propulsion Laboratory (JPL)2. De todos los objetos visibles para las
fechas de observacion elegiremos aquellos con la magnitud que nos convenga. Para hacer
fotometria relativa buscaremos objetos mas brillantes que la magnitud ~ 21 en V, ya que
estamos limitados a telescopios, como mucho, de la clase 2m. Para los estudios de fotometria
absoluta de colores, como usamos el telescopio Very Large Telescope, que es de la clase 8m,
podremos elegir objetos hasta la magnitud ~ 23.5 en V.

Una vez hecha la primera preseleccién de objetos, comprobaremos si alcanzan una
altura sobre el horizonte adecuada para ser observados con la suficiente calidad. No es
recomendable observar los objetos por debajo de 30° de altura, es decir, a masas de aire
mayores que 2. A tales masas de aire se pierde bastante senal del objeto y de las estrellas
de referencia, lo que hace mas complicado obtener datos fiables de los flujos y la posible
variacion de los mismos, sobre todo si nuestro objeto no es muy brillante. Eliminaremos,
por tanto, los objetos que estén por debajo de los 30° de altura sobre el horizonte para las
fechas/lugares de observacién y, también, en la medida de lo posible, aquellos de los que ya
exista informacién fiable en la literatura de fotometria relativa y/o de colores.

Para fotometria relativa es conveniente fijarse también en la velocidad media de los
objetos durante las fechas de la campana observacional. Para los TNOs, generalmente, no
habra problema con esto, ya que son objetos muy lentos que se mueven basicamente por la
traslacion de la propia tierra a lo largo de su dérbita (paralaje). Si habrd que tener especial
cuidado, sin embargo, si queremos observar Centauros, ya que estos si pueden moverse a
velocidades considerables (> 10arcsec/h) en determinadas circunstancias. Si el objeto se
mueve muy rapido, podra salirse del campo de la imagen a los pocos dias, lo que no nos
interesa, pues en este tipo de observaciones buscamos variacion temporal de magnitud, para
lo que se usan estrellas de referencia que es conveniente sean las mismas. En resumen, nos
interesa que el objeto esté el mayor tiempo posible dentro del campo de la imagen. Una
campana de observacion de fotometria relativa tipica puede llegar a durar hasta 7 dias, en
ese tiempo, un Centauro con una velocidad de 10 arcseg/h se habrd movido 28 minutos de

"http://www.cfa.harvard.edu/iau/MPEph/MPEph.html, y  http://www.cfa.harvard.edu/iau/Ephe-
merides/Distant /index.html
2http://ssd.jpl.nasa.gov/horizons.cgi
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arco, por lo que se habria salido del campo de nuestra imagen para la mayor parte de los
detectores usados en este tipo de observaciones, salvo para la Wide Field Camera del Isaac
Newton Telescope (ver tabla 5.1, y seccién 5.3.3.1). En caso de que el objeto que queramos
observar se mueva a velocidades > 10arcseg/h tendremos que buscar el mayor nimero de
estrellas intermedias comunes en las zonas de solapamiento de los diferentes campos por
los que pase el objeto. Es muy conveniente hacer la fotometria relativa con estas estrellas
(las mismas, en la medidda de lo posible, aunque cambie el campo). Es mejor usar pocas
estrellas comunes en todas las imagenes de la campana para un objeto dado, que no muchas
diferentes.

Es conveniente verificar también la densidad de estrellas, y otros objetos astronémicos
(galaxias, nebulosas, cimulos, etc) que pudiera haber en las zonas del cielo en las que se
encuentran los objetos preseleccionados para las fechas de observacién. Habitualmente, esto
puede verificarse obteniendo una imagen de una base de datos de imagenes astronémicas?
centrada en la posicién del objeto para la mitad de la campana, y con un campo igual al del
instrumento/detector que vamos a usar en las observaciones. Esto nos permite descartar
TNOs y Centauros que estén pasando por campos muy poblados o en los que hubiera objetos
que pudieran ser molestos y contaminar la fotometria del objeto que queremos estudiar.

Finalmente, para los objetos que hayan sobrevivido al paso anterior, tendremos que
estimar el tiempo de exposicién méas adecuado para conseguir una relacién senal/ruido
suficiente para cada detector/telescopio dado. Para ello, necesitamos informacién de
la magnitud de los objetos, esta informacion se obtiene, generalmente, de los valores
de las efemérides del Minor Planet Center (MPC)% Hay que tener en cuenta que las
magnitudes obtenidas a partir de las efemérides del MPC son solamente estimaciones,
que en muchas ocasiones se alejan bastante de la magnitud real. Con esta informacion
de magnitudes deberemos estimar los tiempos de exposicién en los diferentes filtros para
el detector/telescopio dado. Cada telescopio/detector suele tener alguna aplicacién web
que nos permite estimar el tiempo de exposicién necesario para conseguir una determinada
senal /ruido para un objeto de magnitud dada en un filtro concreto (bajo ciertas condiciones
de seeing, masa de aire, etc). Algunas de estas pdginas con las aplicaciones para calcular
la relacién sefial /ruido para los detectores/telescopios usados son:

e Telescopio VLT de 8.2 m del Observatorio de Cerro Paranal (ESO) con el instrumento
FORSI1: http://www.eso.org/observing/etc/

e Telescopio 1.5 m del Observatorio de Sierra Nevada (IAA-CSIC) con el detector Roper
VersArray/Apogee: http://www.osn.iaa.es/signal.html

e Telescopio de 2.2 m del Observatorio de Calar Alto (IAA—CSIC/MPI) con el
instrumento CAFOS: http://www.caha.es/prada/tcl/script/cafos im.html

3Base de datos como la del STScl Digitized Sky Survey (http://archive.stsci.edu/cgi—bin/dss_form), o
cualquiera equivalente.
“http://www.cfa.harvard.edu/iau/MPEph/MPEph.html
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e Telescopio INT de 2.5 m del Observatorio del Roque de los Muchachos (IAC-ING):
http://catserver.ing.iac.es/signal/

La magnitud estimada por el MPC es s6lo magnitud en la banda V, por lo que deberemos
estimar las magnitudes en otros filtros, si queremos a su vez estimar los tiempos de
exposicién en cada filtro (esto serd necesario para preparar las campanas de observacién
de fotometria absoluta de colores). Esta estimacion se puede hacer a partir de los valores
promedio de las diferencias de colores de todos los objetos de los que se tiene informacion
de fotometria absolutta (Hainaut y Delsanti 2002). Por ejemplo, si queremos observar un
TNO Clasico con una magnitud estimada por el MPC de 21.5, eso significa que V = 21.5.
Usamos los datos promedio de todos los TNOs Clésicos de los que hay informacion de colores
(Hainaut y Delsanti 2002): B—V =0.994+0.17,V —-R =0.63+0.12,y V-1 =1.19+£0.24.
De donde obtendremos que, para este objeto concreto, se esperan unas magnitudes en
los diferentes filtros de: B = 0.99 + 21.5 = 22.49; V = 21.5; R = 21.5 — 0.63 = 20.87,;
I =21.5—1.19 = 20.31. Con estas magnitudes esperables en cada banda ya podremos usar
los programas para calcular tiempos de exposicion anteriormente citados, y estimar con
ellos los tiempos necesarios para conseguir una relacién senal/ruido dada para cada objeto
en cada uno de los filtros.

Una vez tengamos la seleccién 6ptima de los objetos que vamos a estudiar durante una
campana de observacién dada, se programara cada noche teniendo en cuenta si queremos
hacer fotometria relativa, o absoluta (colores). Se usarin los tiempos de exposicién
estimados para cada objeto como guia para organizar el plan de observaciéon de cada
noche. Para la fotometria relativa, como se buscan variaciones temporales de brillo, lo
mas adecuado serd intentar obtener la mayor informacién temporal de los objetos, por lo
que, no es conveniente intentar observar muchos objetos diferentes en una misma noche. Es
preferible tener pocos objetos e irlos alternando a lo largo de la noche que tener muchos, pues
en tal caso, tendremos pocos datos realmente ttiles para obtener los periodos/amplitudes.
Lo ideal es repetir los mismos objetos durante todas las noches de la campana, asi se
consigue la mayor cobertura temporal posible, que nos permitird poder trazar la curva de
luz completa, y eliminar los eventuales alias de los periodos de rotacién.

Para la fotometria absoluta de colores no es necesario tener una cobertura temporal
amplia de los objetos, por lo que si se puede seguir el criterio de observar el mayor nimero de
objetos durante una noche, alternando los filtros BVRI, como se explica en la seccién 5.4.1.
También es conveniente haber elegido previamente los campos con estrellas estdndares a
diferentes masas de aire, para poder hacer posteriormente las correspondientes calibraciones
fotométricas de la forma mas fiable.

®Informacién actualizada de colores de TNOs y Centauros puede obtenerse en la pigina web de O.
Hainaut: http://www.sc.eso.org/ ohainaut/MBOSS/
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5.2 Colores: El Programa de Larga duracién de la ESO (PL)

Ha habido varios programas de larga duraciéon para medir colores de TNOs y Centauros,
uno de los méds relevantes es el programa de larga duracién usando telescopios de la ESO
para medir colores y espectros de TNOs y Centauros. El programa tuvo una primera fase
entre abril de 2001 y marzo de 2003, y una segunda ejecutada entre noviembre de 2003
y marzo de 2004. Las observaciones fotométricas presentadas en esta tesis pertenecen a
esta segunda fase del programa y fueron realizadas en modo visitante con el VLT de 8.2m
de Cerro Paranal durante dos campanas (periodos ESO 72A y 72B) entre los dias 1—2
noviembre de 2003, y 25—26 de marzo de 2004. Para estas dos campanas concretas solo
se hizo fotometria visible de TNOs y Centauros obteniéndose colores de 32 objetos. Estos
resultados se han publicado, de forma resumida, en Santos-Sanz et al. 2009.

5.2.1 El Telescopio “Muy Grande” de la ESO (VLT)

El Telescopio “Muy Grande” de la ESO (Very Large Telescope: VLT) se encuentra situado
en el Observatorio de Cerro Paranal (Chile) y estd compuesto por cuatro unidades de 8.2m
de espejo primario cada una. Cada unidad esta equipada con 6ptica activa y puede funcionar
independientemente, o de forma combinada. Cada una de las unidades es un telescopio
de tipo Ritchey—Chretien con un foco Cassegrain, dos focos Nasmyth, y un foco Coudé.
Cada una de las cuatro unidades se conoce por los siguientes nombres: UT1 (Antu), UT2
(Kueyen) UT3 (Melipal) and UT4 (Yepun). Todas las unidades tienen montura altazimutal
lo que permite a las unidades moverse sobre un eje horizontal (el eje de elevacién) de
manera que pueden apuntar a cualquier objeto del cielo. Maés informacién sobre VLT y
cada unidad se puede encontrar en las siguientes referencias bibliograficas: Glindemann et
al. 2000, y Wallander et al. 2000. Las observaciones fotométricas descritas en esta tesis
fueron realizadas con la unidad UT1 (Antu).

5.2.1.1 Instrumentos FORS

Los instrumentos FORS (FOcal Reducer and low dispersion Spectrograph) permiten hacer
imagen y espectros en longitudes de onda comprendidas entre los 330 nm y los 1100
nm (Szeifert et al. 1998; Szeifert et al. 2000). FORS puede trabajar en dos modos de
resolucién, uno estandar, y otro de alta resolucién. Se han construido dos instrumentos
FORS (FORS1 y FORS2) que se colocan en los focos Cassegrain de alguna de las cuatro
unidades de VLT. FORS1 en modo imagen estd compuesto por 4 detectores Tektronics
CCD de 2048 x 2048 pixeles (tamafio de pixel de 24x24pm) lo que da un campo total de
6.8 x 6.8 minutos de arco con una resolucién en modo estandar de 0.2 arcsec/pixel. El
ruido de lectura del detector es de 5 e~ (electrones) y su ganancia de 1.45—1.64 e~ /ADU.
Tiene una corriente de oscuridad despreciable (~ 2 e~ /pixel /hora) y satura a 65535 ADUs,
manteniendo un comportamiento lineal incluso por encima de las 60000 ADUs. En nuestras
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observaciones trabajamos con FORS1 colocado en la unidad Antu en el modo de resolucion
estandar.

5.3 Variabilidad Rotacional: El programa de larga duracion

del IAA—-CSIC

Desde el ano 2001 se comenzé a hacer en el Instituto de Astrofisica de Andalucia—CSIC
un estudio de larga duracién con el fin de determinar las curvas de luz de los objetos
Transneptunianos y Centauros més brillantes. Este estudio ha permitido determinar los
periodos de rotaciéon y amplitudes de casi 40 objetos, lo que lo convierte en uno de los
esfuerzos mas importantes a nivel mundial en el estudio de variabilidad rotacional de los
TNOs y Centauros. Para este estudio se ha usado fundamentalmente el telescopio de 1.5
m del Observatorio de Sierra Nevada (IAA—CSIC) en Granada, Espafa, pero también el
2.2m del Observatorio de Calar Alto (IAA—CSIC—MPI) en Almeria, Espana, y en alguna
ocasion el Isaac Newton Telescope (INT) de 2.5m en La Palma, Espana. La descripcion de
estos telescopios y detectores usados puede verse en las siguientes secciones de este capitulo.
FEn esta tesis se presenta un resumen de todas las observaciones realizadas dentro de este
programa de larga duracién de curvas de luz desde el ano 2001 hasta la actualidad. La
mayor parte los periodos de rotacién y amplitudes que se presentan en el capitulo 7 de esta
tesis doctoral estan a punto de ser publicados, en forma resumida, en Thirouin et al. 2009.

5.3.1 El telescopio de 1.5m del OSN

El telescopio de 1.5 m del Observatorio de Sierra Nevada (OSN) pertenece al Instituto de
Astrofisica de Andalucia—CSIC y se encuentra situado en el paraje conocido como la Loma
de Dilar, en el parque nacional de Sierra Nevada, en Granada, Espana. Es un telescopio
RitcheyChretien con un espejo primario de 1.5 m y relacién focal f/8. El telescopio posee
dos focos Nasmyth en uno de los cuales se coloca el detector de imagen, el otro estd ocupado
por un espectrégrafo de fibras (Albireo). Todo el conjunto estéd colocado sobre una montura
ecuatorial de tipo horquilla cuyo eje ecuatorial descansa sobre un cojinete a bolas situado
sobre almohadillas de aceite. Mediante la presién del aceite se produce la elevacion del eje
dejandolo libre para rotar sin apenas friccion.

5.3.1.1 Detector Apogee

Esta CCD modelo Apogee APGE estaba colocada en el foco Nasmyth Este del telescopio
y fue sustituida por la cdmara Roper VersArray en marzo de 2003. La camara posee un
chip Kodak KAF1001E, de grado 2. Tiene 1024x1024 pixeles cuadrados (24x24um), con
un ruido de lectura de 15¢™ rms, una ganancia fija de 13 e~ /ADU, la digitalizacién es a 14



5.3 Variabilidad Rotacional: programa larga duracién IAA—-CSIC 81

bits, el tiempo de lectura de la imagen completa es de aproximadamente un segundo. La
camara estd refrigerada termoeléctricamente y tiene una velocidad de lectura alta. Cuando
ha alcanzado su temperatura de operacién éptima, la corriente de oscuridad medida es
menor de 1 e~ /pixel/s por lo que hayq que corregir las imégenes por “dark”. El campo
total en el telescopio de 1.5m es de 7.0 x 7.0 arcmin y la escala de imagen 0.413 arcseg/pixel.

5.3.1.2 Detector Roper VersArray

Este detector estd colocado en el foco Nasmyth Este del telescopio de 1.5m del OSN y
sustituyo a la CCD Apogee a partir de marzo de 2003. Todas las campanas de buisqueda de
variabilidad rotacional de TNOs y Centauros desde esa fecha se han hecho con este detector.
Se trata de una cdmara CCD con chip del tipo iluminado por detras (“back illuminated”),
de alta eficiencia cudntica y con respuesta acentuada en el ultravioleta. Estd compuesta
por un chip Marconi—EEV CCD42—40 de 2048x2048 pixeles cuadrados (13.5x13.5 um) el
modelo es RoperScientific VersArray 2048B. El campo de vision es de 7.9x7.9 arcmin con
una resolucién de 0.232 arcseg/pixel. Tiene dos modos de lectura de baja y alta velocidad,
el tiempo de lectura de una imagen 2048x2048 es 4 segundos en el modo de alta velocidad, y
40s en el modo de baja velocidad. En binning 2x2 la velocidad de descarga de una imagen
se reduce en un factor cuatro y por tanto las imégenes se descargan en 1 segundo y 10
segundos respectivamente. El ruido de lectura en el modo de velocidad alta es de 9e¢™ rms,
y entre 3 — be™ rms a velocidad de lectura baja. La refrigeracion es por medio de nitrégeno
liquido (7" = —80°C/ — 110°C). La digitalizacién se realiza a 16 bits, incluso en el modo
de alta velocidad de lectura. Para nuestras campanas de observacion usamos este detector
generalmente en modo binnig 2x2 (salvo que el seeing fuera mejor que 1.1 arcseg) y el modo
de alta velocidad de lectura, por lo que trabajamos a una resolucién de 0.464 arcseg/pixel.
Los objetos mas brillantes son observados en el filtro R de Johnson y los més débiles sin
filtro para conseguir asi la maxima senal /ruido.

5.3.2 El telescopio de 2.2 m de CAHA

Este telescopio, de 2.2m de espejo primario, y sistema Optico del tipo RitcheyChretien,
comenzé a funcionar en la primavera de 1979. Posee un foco Cassegrain a f/8 y un foco
Coudé a f/40. Estd situado en el Observatorio Astronémico Hispano—Alemédn de Calar
Alto, en la Sierra de los Filabres, al norte de Almeria (Espana). Es operado conjuntamente
por el Instituto Max—Planck de Astronomia en Heidelberg, Alemania, y el Instituto de
Astrofisica de Andalucia (CSIC) en Granada, Espana. El telescopio descansa sobre una
montura ecuatorial de tipo horquilla y ha sido el mas usado —después del 1.5m del OSN—
para este tipo de observaciones que buscan variabilidad rotacional en TNOs y Centauros
brillantes.
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Figura 5.1: Imagen izquierda: tres de las cuatro unidades que componen VLT en el
observatorio de Cerro Paranal, Chile (ESO). Imagen derecha: detalle del detector FORS
colocado en una de las cuatro unidades de VLT. Créditos: El autor.

Figura 5.2: Iméagenes tomadas con los dos detectores del telescopio de 1.5 m del OSN. La
imagen de la izquierda estd tomada el ano 2001 con el detector Apogee, es una imagen del
campo del TNO 2001PT143, el objeto estd marcado con un circulo rojo. La imagen de la
derecha es del ano 2008 con el detector Roper VersArray, es una imagen del campo del TNO
2005R Ny3, el objeto aparece también dentro del circulo rojo. Puede verse la diferencia de
calidad entre imagenes. En marzo de 2003 se sustituyé el detector Apogee por el Roper
VersArray. Créditos: TAA—CSIC.
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Figura 5.3: A la izquierda la CCD Apogee APGE que estuvo operativa en el foco Nasmyth
Este del telescopio de 1.5m del OSN hasta que fue sustituida por la CCD Roper VersArray
(imagen de la derecha) en marzo de 2003. En la imagen de la derecha el criostato que

contiene a la Roper VersArray colocado en el foco Nasmyth Este del 1.5 m. Créditos:
TAA—CSIC.

Figura 5.4: A la izquierda el Observatorio de Sierra Nevada (IAA—CSIC) situado
en la Loma de Dilar en Granada, y a la derecha el Observatorio de Calar Alto
(IAA—CSIC/MPIA) situado en la Sierra de los Filabres, en Almeria, ambos en Espana.
Créditos: El autor.
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5.3.2.1 Instrumento CAFOS

Este instrumento, cuyas siglas vienen de “Calar Alto Faint Object Spectrograph” esta
situado en el foco Cassegrain del telescopio de 2.2 m de CAHA. CAFOS es un reductor
focal que cambia la razén f/8 del telescopio en su foco Cassegrain a /4.4, y que permite
hacer imagen directa, espectroscopia con “grisms” (red de difraccién+prisma), de rendija
larga o con mdscara multiobjetos, polarimetria (directa o con grisms), e imagen a través
de un “Fabry-Pérot-Etalon”. En su configuracién estandar CAFOS estd equipado con
una CCD de 2048x2048 pixeles sensible al azul. Hay dos CCDs similares que pueden
usarse en CAFOS; una de ellas posee un chip SITE1d con pixeles cuadrados de 24um lo
que da una resolucién de 0.53” /pix y un tamano de campo de 16.0x16.0 arcmin, la otra
posee un chip LORAL con pixeles de 15um, una resolucién de 0.33” /pixel, y un campo
de 10.8x10.8 arcmin. En nuestro caso hemos usado CAFOS en modo imagen directa con
la CCD SITE1d. Para esta configuracién el tiempo de lectura por imagen es de 180 s, la
corriente de oscuridad de 0.0 ADU /h, el ruido de lectura de 6.6 e, y la CCD tienen un
comportamiento lineal hasta alcanzar las 65000 cuentas. Nuestras iméagenes se han tomado
o bien sin filtro (posicién clear), o usando un filtro R de Johnson para los objetos mds
brillantes.

Figura 5.5: El telescopio de 2.2m del Observatorio de Calar Alto (a la izquierda), con
el detector CAFOS (a la derecha) usado en las observaciones descritas en este capitulo.
Créditos: El autor.

5.3.3 El telescopio INT del ORM

El “Isaac Newton Telescope” (INT) pertenece al “Isaac Newton Group” (ING) y estéd
situado en el Observatorio del Roque de los Muchachos (ORM), gestionado por el Instituto
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de Astrofisica de Canarias en la isla de La Palma (Espana). El INT es un telescopio tipo
Cassegrain con un espejo primario parabdlico de 2.54 m de diametro y una distancia focal
de 7.5 m, lo que da una relacién focal de £/2.94 en el foco primario (sin corregir). Con
el sistema corrector de imagen se obtiene un campo final a foco primario de 40 minutos
de arco con una relacién focal £/3.29. En el foco Cassegrain la relacién focal es f/15, con
un campo total sin vineteo de 20 minutos de arco de didmetro. El tubo éptico junto con
los detectores colocados en su foco Cassegrain o primario descansan sobre una montura
ecuatorial de horquilla.

5.3.3.1 Instrumento WFC

El instrumento “Wide Field Camera” (WFC) estd colocado en el foco primario del INT.
Consta de cuatro CCDs EEV de 4200x2154 pixeles cada una con tamano de pixel de 13.5um,
lo que da una escala de 0.33” /pixel. El tamano total del campo de los cuatro detectores
(sin contar ~1 arcmin de espacio entre los chips) es de 34.2x34.2 arcmin. El tiempo de
lectura completo de las cuatro CCDs es de unos 48 segundos en el modo de lectura lento,
y de unos 29 segundos en el modo rapido. El sistema de CCDs estd metido dentro de un
criostato refrigerado con nitrégeno liquido a unos —120C, a esta temperatura la corriente
de oscuridad de los cuatro chips es practicamente despreciable (CCD1= 0.5 e~ /pixel/h;
CCD2= 0.7 e~ /pixel/h; CCD3= 0.3 e~ /pixel/h; CCD4= 0.5 e~ /pixel/h).

5.4 Caracteristicas especificas de la observacién de TINOs

Los estudios observacionales de TNOs y Centauros no son tan sencillos como pudiera parecer
a primera vista. Estos objetos son muy débiles y requieren tiempos de exposicién largos
para poder extraer informacion de las imagenes. Esto no seria un problema si no fuera por el
hecho de que los TNOs y Centauros se mueven. Un TNO situado entre 40—50 UA tiene un
movimiento tipico entre 1—3 arcseg/hora, para el caso de un Centauro el movimiento es ain
mayor. Esto significa que si usamos un detector con una escala de 0.2” /pixel y obtenemos
una imagen de un TNO integrando 1 hora el objeto se habréd desplazado entre 5—15 pixeles.
En ese tiempo el objeto dejara una traza en la imagen lo que hard imposible sacar ninguna
informacion fotométrica medianamente fiable. Por lo tanto, debemos llegar a una solucién
de compromiso respecto al tiempo de integracion usado; debe ser lo suficientemente grande
como para que el objeto tenga una relacién senal/ruido aceptable para poder hacer un
estudio fotométrico con poco error, y no tan grande como para que deje una traza excesiva
en la imagen.

Si queremos hacer fotometria de colores tendremos problemas adicionales ya que,
ademas de moverse, los TNOs y Centauros rotan y pueden presentar una variacién de
brillo importante en un periodo de tiempo relativamente corto (menor que 1 hora).
Esta variacién de brillo puede deberse a que los objetos presenten formas altamente
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Figura 5.6: Arriba, el “Isaac Newton Telescope” de 2.54 m de espejo primario. El telescopio
pertenece al “Isaac Newton Group” y estd situado en el Observatorio del Roque de Los
Muchachos del TAC, en la isla de la Palma (Espana). Debajo, la “Wide Field Camera”
con sus cuatro detectores de 4kx2k y el chip de autoguiado (el de mas abajo). La WFC
aparece aqui colocada dentro del criostato que se rellena con nitrégeno liquido. Créditos:
Jens Moser (imagen superior); SimonTulloc (imagen inferior).
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Instrumento Filtro
Telescopio Detector Campo  Escala Tipo Ae FWHM

(arcmin) (7 /pix) (nm)  (nm)
vLT® FORS1 6.8x6.8 0.20 B (Bessel) 429.0  88.0
8.2m V (Bessel) 554.0 111.5
R (Bessel) 657.0  150.0
I (Bessel) 768.0 138.0

OSN®@ Apogee 7.0x7.0 0.41 Sin Filtro
1.5m (hasta 03/2003) R (Johnson) 640.4  152.5

Roper 7.9x7.9 0.46 Sin Filtro
(desde 03/2003) R (Jonhson) 640.4  152.5

CAHA® CAFOS 16.0x16.0 ~ 0.53  Sin Filtro
2.2m (SITE1d) R (Jonhson) 641.2  157.5
INT®) WFC 34.2x34.2  0.33 Clear 600.0  400.0
2.5m R (Harris) 638.0  152.0

Tabla 5.1: Resumen de los telescopios, detectores y filtros usados en las observaciones en
las que se basa esta tesis. Para cada telescopio se indica el nombre y el didmetro de su
espejo primario. De cada detector se indica: nombre o tipo (Detector); Campo en arcmin,
y Escala en arcsec/pix. En las ultimas columnas se muestra una lista de los filtros usados,
indicando: el sistema fotométrico al que pertenecen (Tipo); la longitud de onda central
del filtro ()\.); y el ancho a media altura del filtro (FWHM) en nanémetros. (! Son los
telescopios/detectores/filtros usados para el Programa fotométrico de Larga duracién de la
ESO (ver seccién 5.2). (@) Son los telescopios/detectores/filtros usados para el Programa
fotométrico de Larga duracion del IAA—CSIC que busca propiedades rotacionales de TNOs
y Centauros (ver seccién 5.3). Para este programa casi todas las observaciones se han hecho
sin filtro o en la posicién “Clear” para asi conseguir la mayor relacién senal/ruido (ver
seccion 5.4.2).
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asimétricas o a inhomogeneidades superficiales (ver seccién 7.2). Lo ideal seria poder medir
simultaneamente en todos los filtros, de otro modo, al combinar dos magnitudes medidas en
diferentes filtros, podemos estar combinando magnitudes medidas en diferentes hemisferios
del objeto, por lo que el color asi medido no sera representativo de la superficie del objeto.
Desafortunadamante, en la practica, observaciones simultaneas de este tipo (en todos los
filtros) son impracticables.

5.4.1 Fotometria absoluta de TNOs

Como acabamos de ver, lo ideal para hacer un estudio superficial en diferentes longitudes
de onda de un TNO o Centauro seria poder hacer observaciones simultaneas en todos los
filtros, para asi poder garantizar que estamos caracterizando el mismo hemisferio del objeto.
Como esto no es técnicamente posible con la mayoria de los instrumentos, la tinica forma de
reducir los errores sistematicos debidos a la rotacion de los objetos es adoptar una secuencia
de filtros que permita obtener indices de color de iméagenes tomadas en filtros simultaneos.
FEn nuestro caso adoptamos la secuencia de filtros fotométricos: RBRVIR. En esta secuencia
los indices de color B—R, V=R, V—I, y R—I son casi simultaneos. Esta secuencia se repite
una segunda, e incluso una tercera vez para algunos objetos para asi tener mas certeza en
las medidas de los colores y posibles variaciones de color en las superficies. La variabilidad
de colores es un tema bastante importante en el estudio de TNOs y Centauros que ademas
ha sido poco estudiado en la literatura.

La mayor parte de los telescopios actuales permiten seguir objetos en movimiento
usando un seguimiento diferencial sobre el objeto, en vez del seguimiento sidéreo que se
usa habitualmente. Esto se usa, por ejemplo, para espectroscopia, donde el objeto se
observa a través de una rendija delgada. Para fotometria, sin embargo, no hemos usado
guiado diferencial. Como estamos tomando imé&genes, si hacemos guiado sobre el objeto
este quedara puntual en la imagen, pero las estrellas dejardn un trazo que serd mas grande
cuanto mayor sea la velocidad del objeto y/o el tiempo de integracién. Necesitamos las
estrellas del campo (puntuales) para mejorar la exactitud fotométrica mediante el método
de la correcciéon por apertura que se describe en el capitulo 3, luego este tipo de guiado
diferencial sobre el objeto no nos servird para estudios fotométricos. Los tiempos de
exposicién en cada filtro se calcularan, por tanto, teniendo en cuenta el brillo del objeto y la
velocidad (trazo) para poder aplicar el método de correccién por apertura. En algun caso,
en particular para los filtros B e I, puede ser necesario tomar varias imagenes de tiempos de
integracién mas cortos (la suma de todos los tiempos sera el tiempo de exposicién total).
Con estas iméagenes se generan dos imagenes: una centrada en el objeto, que servira para
hacer su fotometria, y la otra centrada en las estrellas del campo, que servirda para hacer
las correcciones fotométricas. Todos los detalles del proceso de reduccién fotométrica se
pueden consultar en el capitulo 3.

Los tiempos tipicos de integracién para un objeto con my ~ 21 para conseguir una
relacién senal/ruido > 100 en VLT (8.2m) son: 600 s en el filtro B, 300 s en los filtros V y
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R, y 500 s en el filtro I. Si el objeto tiene my ~ 19 necesitariamos sélo: 250 s en los filtros B
eI, y 200s en los filtros V y R. En nuestro caso, para la fotometria con VLT descrita en el
capitulo 6, los tiempos de integracion variaron entre 180—1200 s, ya que teniamos objetos
con my ~ 19 — 24. Aunque en este trabajo no se hacen estudios en el infrarrojo cercano
no estd de mas saber que para estos filtros (J, H, K) habria que incrementar bastante los
tiempos de exposicién. Tendremos una relacién senal /ruido menor, y por lo tanto unas
barras de error mas grandes. El trazo que pueda dejar el objeto en exposiciones muy
largas se soluciona igual que para algunas imégenes en filtro B 6 I: partiendo el tiempo de
integracion en varias imédgenes, y creando las dos imagenes que permiten hacer la fotometria
del objeto, y las correcciones pertinentes. En estos casos no podremos evitar las posibles
variaciones debidas a rotacion, y sélo podremos detectarlas. Tiempos tipicos para un objeto

de my ~ 21 son: 45 minutos en la banda J, 120 minutos en la banda H, y 160 minutos en
la banda K.

5.4.2 Fotometria relativa de TNOs

Esta técnica observacional permite medir las variaciones de brillo relativas de los TNOs
y Centauros. El método de fotometria relativa es més réapido y sencillo de realizar que
la fotometria absoluta, ya que no precisa de una calibracién/correccién tan exhaustiva.
El flujo del objeto se compara con el de estrellas de referencia en la misma imagen para
obtener asi variaciones relativas en el brillo del mismo. Hay que tener especial cuidado en la
eleccién de las estrellas de referencia que no deben estar saturadas, ni ser estrellas variables.
Se deben evitar también imagenes en las que el objeto esté muy cerca de alguna estrella, lo
que podria contaminar la medida de su flujo. Los datos de flujo fotométrico asi obtenidos
se analizan posteriormente para asi buscar posibles periodos y determinar las amplitudes
de las curvas de luz de cada objeto.

Elegimos siempre objetos de la rama brillante (hasta m, ~ 21), ya que este programa
de muy larga duracién, que comenzé en el aio 2001 y esta en desarrollo actualmente, esta
limitado por el uso de telescopios de la clase 2 m (ver secciones 5.3.1, 5.3.2, y 5.3.3). Como en
el caso de las observaciones para hacer fotometria absoluta necesitamos que el objeto tenga
la suficiente relacién senal/ruido (minimo ~ 10) como para poder obtener una fotometria de
precisién (~ 0.02 mag), y las exposiciones deben de ser lo suficientemente cortas como para
que el objeto no deje trazo en nuestras imagenes debido a que presenta movimiento propio.
Teniendo esto muy en cuenta se programan las observaciones. La estrategia adoptada
intenta que se observe un mismo objeto durante periodos de 3 a 6 horas en secuencias de
10 im&genes de entre 100 y 600 segundos de integracion dependiendo del brillo del objeto
(300—400 segundos de integracién es lo habitual). Con esta estrategia se consigue tener una
cobertura temporal suficiente para poder determinar posibles variaciones de brillo debidas
a rotacién. Esta estrategia observacional se repite un minimo de 4 noches para tener una
cobertura temporal ain mayor de cada objeto. Se suelen solicitar campanas de 6—7 dias,
para poder garantizar esta cobertura minima de 4 noches, ya que la experiencia nos dice
que tener 4 noches consecutivas sin ningtn tipo de incidencias (debidas fundamentalmente
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a problemas meteoroldgicos, o de cardcter técnico, etc) en un observatorio es muy poco
probable. Para los objetos mas brillantes usamos el filtro “R” de Johnson, lo que permite
también hacer fotometria absoluta en esa banda. Los objetos méas débiles se observan
sin filtro, en lo que llamamos posicion “clear” de la rueda de filtros. El no usar filtros
nos permite mejorar la relacién senal/ruido y no afecta a la fotometria, ya que estamos
haciendo medidas relativas de variacién de magnitud (o sea, de flujo) y no referenciamos
a ningun sistema fotométrico estandar. Datos de campanas distintas, incluso de diferentes
telescopios, se pueden mezclar para tener asi una mayor completitud de la posible curva de
luz debida a rotacién. En este caso se normalizan las curvas de luz de diferentes campanas
a un mismo valor medio, y se hace la correccion por tiempo luz correspondiente para cada
dato fotométrico.

Como la fotometria se hace respecto a las estrellas del campo y los objetos
transneptunianos y Centauros tienen movimientos propios tipicos de 5—10 minutos de arco
en unos 3 6 4 dias (v ~ 2 — 10”/h), las observaciones no pueden hacerse en dias muy
separados en el tiempo, salvo para el detector WFC del INT que tiene un campo muy
amplio (~ 34 arcmin, ver seccién 5.3.3.1). Esto vale, sin embargo, para la mayor parte de
las campanas realizadas, pues hemos usado el telescopio de 1.5 m del OSN con el detector
Apogee o Roper (ver secciones 5.3.1.1, y 5.3.1.2) o bien el telescopio de 2.2 m de CAHA
con el detector CAFOS (ver seccién 5.3.2.1) que tienen campos ~ 7 — 16 arcmin. En caso
de que el objeto se moviera muy rapido y se saliera del campo inicial podrian usarse nuevas
estrellas de referencia, pero es muy recomendable hacer la fotometria relativa respecto a
las mismas en cada campana de observacién. Esto implica apuntar al mismo campo para
cada objeto y mantenerlo durante toda la campana. Esto minimiza los errores que pueden
derivarse de introducir estrellas de comparacién diferentes para hacer la fotometria relativa
de un mismo objeto.



Capitulo 6

Resultados de fotometria de
colores de Objetos
Transneptunianos y Centauros

“Nuestros conocimientos sobre los cometas han llegado ya al limite
final de la tierra firme. Ante nosotros se extiende la regién encantada
de la especulacién.”

William Huggins.

Sobre los cometas, conferencia del viernes por la tarde
Royal Institution,

Londrés, 20 de enero de 1882.

La medida de los colores BVRI de los objetos transneptunianos es la informaciéon maés
bésica que se puede obtener de forma sencilla para estudiar las propiedades superficiales
de estos débiles y primitivos objetos del sistema solar exterior. La fotometria multicolor
en banda ancha es, hoy por hoy, la tinica herramienta que tenemos para caracterizar todas
las poblaciones de KBOs, y la tinica que nos proporciona un ntmero suficiente de datos
como para poder hacer un estudio estadistico relevante. El resultado mas llamativo de
la fotometria BVRI es una amplia variedad de colores dentro de estos objetos exteriores
del sistema solar. Los objetos transneptunianos muestran superficies cuyos colores y
reflectancias espectrales varian drasticamente desde colores neutros, hasta muy rojos. Hay
evidencias de correlaciones con niveles de confianza altos entre colores y parametros orbitales
para algunas poblaciones de TNOs. Tanto la diversidad de colores, como la anisotropia
de los mismos, son importantes porque sirven para diagnosticar algunos efectos fisicos
de procesado de superficies de TNOs y/o alguna posible diversidad composicional, quiza
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relacionada con distintos origenes para las diferentes poblaciones dindamicas detectadas en
el cinturén transneptuniano.

En este capitulo se presentan los resultados de las observaciones fotométricas en colores
BVRI de 32 KBOs (TNOs y Centauros) que se llevaron a cabo con la intencién de
incrementar el nimero de TNOs/Centauros de los que se tenfa informacién de colores
en el rango visible. En particular, estas observaciones han incrementado significativamente
el numero de SDOs y objetos Clasicos de los que se tenia informacion fotométrica BVRI.
Se prest6 especial atencién a estos grupos dindmicos (TNOs Clésicos y SDOs), porque
para ellos se habian encontrado posibles correlaciones entre colores BVRI y parametros
orbitales pendientes de confirmar (Tegler y Romanishin 2000; Doressoundiram et al. 2002;
Trujillo y Brown 2002). El incremento en el niimero de estos objetos con informacién de
colores en el visible nos ha permitido descartar o confirmar muchas de estas correlaciones.
Estas correlaciones podrian aportar claves importantes sobre la formacion y evolucién de
los TNOs Clasicos y SDOs, y podrian ayudarnos a responder a éstos y otros interrogantes:

e ;Podrian los SDOs y los objetos Clasicos Calientes haberse formado en la regién
comprendida entre los planetas Urano y Neptuno?

e ;Podria el entorno colisional en el cinturén transneptuniano ser diferente a lo que
creemos en la actualidad?

e ;Modifica algtin tipo de actividad cometaria las superficies de los KBOs?

Todos estos resultados, ademas, aportan informacién de entrada necesaria para dar peso
estadistico a los escenarios de los modelos tedricos evolucionales y/o colisionales.

Hemos mezclado nuestras medidas con resultados de caracteristicas similares de otros
autores para conseguir asi un conjunto mayor y lo mas homogéneo posible de datos. Estos
datos fotométricos se han analizado con distintos métodos estadisticos con el fin de obtener
informacion fisica relevante.

6.1 Observaciones

Las observaciones presentadas en este capitulo de la tesis doctoral son una continuacion
del Programa de larga duracion pensado para estudiar las propiedades fisicas de los TNOs
y Centauros que se ejecuté en instalaciones del “European Southern Observatory” (ESO)
entre los anos 2000 y el 2002 (Boehnhardt et al. 2002). Las observaciones aqui presentadas
se llevaron a cabo durante 4 noches: el 1 y 2 de noviembre de 2003, y el 25 y 26 de marzo
de 2004 con la unidad Antu de 8.2m del “Very Large Telescope” (VLT) en el observatorio
de Cerro Paranal, Chile, perteneciente al ESO. El instrumento usado fue FORS1 con
reductor focal. Una descripciéon més exhaustiva de este programa observacional, asi como
del telescopio y detector utilizados pueden consultarse en la seccién 5.2.
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Las imégenes, tomadas a través de filtros anchos de Bessell BVRI (para una descripcién
de estos filtros consultar la tabla 5.1), consistieron en secuencias RVIR de exposiciones de un
maximo de ~1h de duracién para corregir de variaciones de brillo que pudieran ser debidas a
rotacién del objeto. Se dio preferencia a los KBOs mds débiles (magnitudes 23-24) con el fin
de compensar el sesgo observacional hacia los objetos més brillantes (y probablemente més
grandes) que existe en el conjunto de datos fotométricos. Para los objetos méas brillantes
también hicimos fotometria usando el filtro B, siguiendo la secuencia de filtros RBRVIR.
Esta informacién puede ampliarse consultando la secciéon 5.4.1. En la mayor parte de los
casos los objetos observados tienen drbitas bien establecidas (objetos observados durante
2-6 oposiciones), excepto para 2003QB112 que tenia, por aquel entonces, un arco de dérbita
de s6lo 57 dias (tabla 6.1). Esto es vital para poder hacer estudios de posibles correlaciones
entre propiedades fisicas (como son los indices de color) y elementos orbitales.

Las imagenes fueron tomadas en condiciones fotométricas y noches oscuras. Los angulos
de fase de los objetos en el momento de las observaciones estuvieron comprendidos entre
0.1-1.2 grados, con el fin de observarlos en una posicién de reflectividad 6ptima (cerca de
la oposicién) y para evitar a su vez posibles efectos de enrojecimiento debidos a dngulos de
fase grandes (Millis et al. 1976; Bowell y Lumme 1979). El observar para angulos de fase
> 0.1 grados también evita, en la medida de lo posible, un aumento desmedido , no lineal,
del efecto oposicién (ver seccién 7.2.4).

6.2 Reduccidon de datos

Cada imagen se redujo usando técnicas estdndar de sustracciéon de bias, y aplicando
correccion por flatfield, como se explica detalladamente en el capitulo 3. Dada la baja
corriente de oscuridad del detector utilizado dentro del instrumento FORS, no fue necesario
corregir las imégenes de “darks” (ver seccién 3.2.1.2). No fue preciso, tampoco, corregir
de “fringing” (ver seccién 3.2.2.1), ni de otros defectos cosméticos. No se han utilizado
algoritmos para quitar rayos césmicos de las imagenes, por lo que hemos descartado aquellas
iméagenes con rayos cosmicos o estrellas muy cercanas al objeto.

6.3 Fotometria absoluta

Se describen a continuacién los métodos usados para hacer la fotometria absoluta de colores
de los objetos observados con FORS1 en el telescopio VLT. Una descripcién genérica de
estos métodos se puede consultar en el capitulo 4.

En esta seccién se hace una descripcién concreta y pormenorizada de la aplicacion de
esos métodos fotométricos a nuestras imagenes. Las ecuaciones del sistema fotométrico
de BVRI utilizadas para hacer todos los cédlculos referentes a la calibracién fotométrica,
términos de color, etc, pueden consultarse en la seccién 4.1.5.2.
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Objeto Clase Fecha A r a Opos.
(UA) (UA)  (grados)
1997SZ10 2:1 2003 Nov 2 31.139 32.104 0.4 3
2000CJ 105 Clésico(Caliente) 2004 Mar 26  46.893  47.829 0.4 4
(60458)  2000CM114 SDO 2004 Mar 26 42.100 42.759 1.0 4
2000CN105 Clésico(Frio) 2004 Mar 26  45.233  46.074 0.7 4
2000CP104 Clasico(Caliente) 2004 Mar 25  45.651  46.499 0.7 3
2000CR105 ESDO 2004 Mar 26  53.930 54.612 0.8 3
2000Y B3 Clésico(Frio) 2003 Nov 2 37.616  38.535 0.6 3
2000YCao SDO 2003 Nov 2 38.617  39.540 0.5 3
2000YUy Clésico(Caliente) 2003 Nov 1 43.290 44.218 0.5 3
(82075) 2000YW3i34 SDO 2004 Mar 25  42.750 43.190 1.2 4
2001FMjg94 SDO 2004 Mar 26 35.439 36.435 0.1 3
2001HYs5 Clasico(Caliente) 2004 Mar 25  38.305  39.299 0.1 4
2001HZsg Clésico(Frio) 2004 Mar 25  42.460 43.269 0.8 2
2001QC298 Clésico(Caliente) 2003 Nov 1 40.051  40.563 1.2 4
2001QO0297 Clésico(Frio) 2003 Nov 1 42.724  43.386 1.0 3
2001QP297 Clésico(Frio) 2003 Nov 1 42.810  43.522 0.9 3
2001QX322 SDO 2003 Nov 2 38.599  39.387 0.9 2
2001RZ143 Clésico(Frio) 2003 Nov 2 40.458  41.402 0.4 3
20015Q73 Cent 2003 Nov 2 15.021  15.999 0.6 3
(42301) 2001UR163 SDO 2003 Nov 2 48.313  49.264 0.3 6
2002CCa49  Clasico(Frio) 2004 Mar 25  37.743  38.699 0.4 3
2002CX 154 SDO 2004 Mar 25 37.684 38.629 0.5 3
2002CY 224 SDO 2004 Mar 26 35.589  36.208 1.2 3
2002GHs3z Clésico(Caliente) 2004 Mar 25 42.009 42.848 0.7 3
2002GJ32 Clésico(Caliente) 2004 Mar 26  42.132  42.952 0.8 3
(84522)  2002TC3p2 SDO 2003 Nov 2 47.080 48.055 0.2 4
(55637)  2002UXa2s5 Clésico(Caliente) 2003 Nov 1 41.575  42.540 0.3 5
2002VT139 Clésico(Frio) 2003 Nov 2 41.768 42.688 0.5 2
2003AZg4 3:2(Plutino) 2003 Nov 2 45.492  45.844 1.2 4
2003QB112 Clésico(Caliente) 2003 Nov 1 38.972  39.734 0.9 (57d.)
2003QWgo Clésico(Caliente) 2003 Nov 1 43.718 44.484 0.8 2
2003QY 111 Clésico(Frio) 2003 Nov 1 41.359  42.088 0.9 2
Tabla 6.1: Objetos observados y datos de la observaciéon. Clase: Clasificacién

dindmica del objeto segin se describe en la seccién 6.5. A: Distancia Objeto-Tierra en
Unidades Astronémicas. r: Distancia Objeto-Sol en Unidades Astronémicas. « (grados):
Angulo de fase en grados. Opos., nimero de oposiciones observadas del objeto para la fecha
en que se hicieron las observaciones. Como puede verse en esta tabla, la mayor parte de los
objetos observados fueron TNOs Clésicos (Frios y Calientes), y SDOs. Esto se debe a que
en la época en que se hicieron estas observaciones habia poca informacién de colores para
estas poblaciones de objetos. Con estas observaciones se ha aumentado considerablemente
el nimero de estos objetos con informacién de colores BVRI, lo que ha permitido descartar
o corroborar posibles correlaciones entre colores y parametros orbitales dentro de estas

poblaciones.
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Fecha N X Kp Ky Kp K
31/10/2003 25 1.1-2.7 0.253+0.021 0.159 £0.026 0.103+0.029 0.039 & 0.006
1/11/2003 25 1.1-1.8 0.249+0.019 0.157+0.023 0.1014+0.030 0.036 & 0.007
24/3/2004 35 1.1-1.8 0.2344+0.013 0.1234+0.027 0.076 £ 0.026 0.048 + 0.008
25/3/2004 33 1.1-1.8 0.2294+0.007 0.11440.006 0.073 £ 0.006 0.030 + 0.009

Tabla 6.2: Coeficientes de extincién obtenidos para las distintas bandas de los filtros del
sistema de Bessell, calculados a partir del flujo de campos de estrellas estandar. La columna,
“Fecha”, indica la fecha de la noche de observacion; N, es el namero de estrellas estandar
usadas para el ajuste; X, es el rango de masas de aire para el que se tomaron imagenes
de los campos de calibracién; Kg, Ky, Kr, v K7, son los coeficientes de extincion con sus
correspondientes errores (o), derivados de los ajustes para los distintos filtros.

Fecha N X Zpg YAY ZR Z1
31/10/2003 25 1.1-2.7 27.1314+0.010 27.494+0.014 27.396+ 0.017 26.482 + 0.003
1/11/2003 25 1.1-1.8 27.098 +£0.006 27.477+0.008 27.368+0.010 26.477 +0.001
24/3/2004 35 1.1-1.8 27.054+0.003 27.396+0.008 27.377 4 0.007 26.481 4 0.002
25/3/2004 33 1.1-1.8 27.020+0.002 27.3324+0.001 27.279+0.001 26.410 £ 0.003

Tabla 6.3: Puntos Cero para las distintas bandas de los filtros del sistema de Bessell
calculados a partir del flujo de campos de estrellas estandar. “Fecha”, indica la fecha
de la noche de observacién; N, es el nimero de estrellas estandar usadas para el ajuste; X,
es el rango de masas de aire para el que se tomaron imégenes de los campos de calibracion;
Zp,Ly, ZRr, yZ1, son los puntos cero con sus correspondientes errores (o), derivados de los
ajustes para los distintos filtros.

6.3.1 Calibracién fotométrica

Para calcular los parametros de calibracién fotométrica: puntos cero fotométricos,
y coeficientes de extincién de primer orden, se han usado imagenes de campos de
estrellas estdndares Landolt, tomadas a diferentes masas de aire para cada noche
de observacion. En las tablas 6.2, y 6.3 se pueden consultar los resultados de los
calculos de los coeficientes de extincion, y puntos cero obtenidos con la ayuda de estas
estrellas estdndar, segun la metodologia descrita en el capitulo 4 (seccién 4.1.5.2). Los
calculos de estos coeficientes y pardametros se han hecho utilizando rutinas en IDL
desarrolladas para este proposito. Los términos de color se han obtenido de los planes
de calibracion mantenidos por ESO para FORSI1, y pueden consultarse en la pagina web:
http://www.eso.org/observing/dfo/quality/FORS1/qc/qcl.html
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Figura 6.1: Ejemplo de campo de estrellas estdndar (Rubinl49) utilizado para la
calibracion fotométrica de la noche del 24 de marzo de 2004. La imagen de la
izquierda es una imagen de catdlogo de las estrellas de calibracién de este campo (fuente:
http://www.noao.edu/wiyn/obsprog/images/charts/c55.html), la de la derecha es una
imagen de 3 segundos de integracion en la banda B de dicho campo de estdndares tomado
con FORS1 en el telescopio VLT del ESO. Las estrellas utilizadas para la calibracién son
las marcadas en ambas imédgenes, con la siguiente correspondencia (izda=dcha): RU149=1,
A=2 B=3, C=4, D=5, E=6, F=7, y G=8.

6.3.2 correcciéon de apertura del flujo del objeto

Como los TNOs y Centauros observados son débiles (mp ~20-24 mag.) medimos sus
magnitudes usando aperturas pequenas y corrigiendo el flujo perdido usando el método de
correccion de apertura descrito en 4.1.4. Como ya se dijo anteriormente, las rutinas usadas
en todo este capitulo han sido programadas en el lenguaje IDL. Para todas las medidas
fotométricas una pieza clave es la rutina “Daophot” (Stetson 1987) implementada dentro
de la libreria astronémica de IDL. Para hacer esta correccién de apertura seguimos un
proceso, mas o menos estandar, que se describe paso a paso a continuacién. En todo el
proceso se discute sobre una imagen concreta adquirida con el instrumento FORS1 de VLT
para un mejor entendimiento:

1. El primer paso es encontrar el objeto en las imagenes, porque es facil confundir
a un TNO o Centauro con una estrella de campo, puesto que no hay im&agenes
de “surveys”, ni catdlogos tan profundos como magnitud 23 (SDSS no llega tan
profundo). Para ello puede ayudar hacer ‘blink’! con imagenes lo suficientemente

!La técnica del ‘blink’, del inglés ‘parpadeo’, consiste en mostrar las imigenes consecutivamente con un
pequeno retraso entre una y otra, de manera que el resultado final se vea como una animacién. Esta técnica
es usual en astrofisica para detectar, visualmente, cambios entre imégenes del mismo campo. Se utiliza, por
ejemplo, para detectar objetos en movimiento respecto a las estrellas de campo en una serie de imégenes
temporalmente espaciadas.
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Figura 6.2: Imagen en el filtro V adquirida con FORS1 de VLT el 24 de marzo de 2004. En
el centro de la imagen se ha marcado con un circulo rojo la posicién del TNO 2001H Z5g. La
posicién del objeto estd marcada también con el niimero 1. El resto de los niimeros, desde
el 2 hasta el 31, indican las 30 estrellas seleccionadas, en ese campo concreto, para construir
las curvas de crecimiento, como se describe en el paso 3 de la seccién 6.3.2. Las mismas 30
estrellas se utilizan también para calcular la correccién de apertura (flujo perdido) como se

explica en los pasos 4 y 5 de la misma seccion.



98

Resultados fotometria colores TNOs y Centauros

1,2
1 a8 Sn 5 B =5
T ¢ o ¢ ¢ °

° 08 ——Mediana
-g ——Media
N
®
g 06
2
2
2
“ 04 |

02

0

0 5 10 15 20 25 30 35 40 45

Didametro de Apertura (pixeles)

Figura 6.3: Curva de crecimiento construida a partir de las estrellas seleccionadas en la
figura 6.2. De las 30 estrellas s6lo se usan 17: las que dan curvas de crecimiento més
coherentes y similares entre si, las otras 13 se descartan. A partir de los valores de estas 17
curvas de crecimiento, mostradas con simbolos de colores en la imagen, se calcula la media
y la mediana punto a punto, y se ajustan estos resultados con un polinomio. El resultado
de los ajustes polinémicos se muestra en la figura con una linea roja para la mediana, y
una linea azul para la media.

espaciadas temporalmente, e idenfificarlo por su desplazamiento de imagen a imagen.
Por lo general, es conveniente hacer esto mientras se realiza la observacion y
van adquiriéndose las imégenes, asi logramos un doble objetivo: por un lado nos
cercioramos de que el objeto estd realmente en el campo, y por el otro ya lo tenemos
detectado para el momento en el que debamos hacer la medida de su flujo para hacer
la fotometria. Es de gran ayuda, una vez encontrado el objeto, imprimir la imagen y
marcar de alguna manera su posicién.

. Una vez localizado el objeto, se busca el radio de la apertura sintética que hace que

la relacién senal/ruido al medir su flujo sobre cada imagen sea maxima. Para las
dos campanas de fotometria absoluta con VLT, el radio de apertura que maximiza
el cociente senal/ruido de los objetos varia entre 2-6 pixeles, dependiendo de las
condiciones de la noche y del brillo del objeto. Para el caso del objeto 2001 H Z5g
mostrado en la figura 6.2 esta apertura Optima se obtiene para un radio de apertura
de 4 pixeles (8 pixeles de didmetro). A partir de aqui llamaremos Aper,,;, a esta
apertura que maximiza la razén senal /ruido.

. Se seleccionan, sobre cada imagen, 30 estrellas no saturadas (figura 6.2). Se calcula

el flujo de estas 30 estrellas para radios de apertura comprendidos entre 1-20 pixeles
(o lo que es lo mismo, didmetros de apertura comprendidos entre 2 — 40 pixeles, que
es lo que se representa en el eje de ordenadas de la figura). Con los datos de flujos
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de estas 30 estrellas (para una imagen dada) se construyen 30 curvas de crecimiento
normalizadas al valor 1 en flujo (Howell, 1989). De estas 30 curvas de crecimiento
normalizadas eliminamos las que no concuerdan con la tendencia general, y pueden
contaminar la curva de crecimiento final. En el caso de la figura 6.2, de las 30 estrellas
seleccionadas previamente, sélo se utilizaron 17 para trazar la curva de crecimiento
final, construida, por tanto, a partir de los valores de 17 curvas de crecimiento para
estrellas individuales. Una vez seleccionadas las mejores curvas de crecimiento, se
utilizan para calcular dos curvas alternativas, una usando la mediana de todos los
valores para cada apertura, y la otra usando la media de todos los valores para cada
apertura. Se hace un ajuste polinémico de estos datos de media y mediana, y se
trazan dos curvas de crecimiento definitivas para cada imagen. El resultado final de
este proceso para el caso de 2001 H Zsg en la banda V se puede ver en la figura 6.3.
Esta figura incluye las 17 curvas de crecimiento normalizadas en flujo superpuestas,
el ajuste polindmico a la mediana (en rojo), y a la media (en azul). Puede verse que
la diferencia entre ambas curvas (mediana y media) es minima, sobre todo en la zona
en la que el flujo se estabiliza (aperturas grandes), que es la que nos interesa para
calcular el factor corrector como se vera en los pasos siguientes. Todas las curvas
de crecimiento deben alcanzar una asintota, mas o menos horizontal, para aperturas
grandes. Se usan estas curvas para determinar esta apertura (la minima para la que
comienza la estabilidad en flujo). En la mayor parte de las imagenes de las campanas
de VLT esta apertura, que a partir de aqui llamaremos Aper,,q., tomé un valor ~13
pixeles de radio (~26 pixeles de didmetro). Esta apertura es la que da los menores
cambios de flujo de imagen a imagen, es decir, las menores correcciones. Para el caso
particular de la figura 6.3 se tomdé un valor para Aper,,.,, = 30 pixeles de didmetro.

4. Por medio de la curva de crecimiento obtenida en el paso anterior se estima el valor
perdido en flujo por el hecho de medir sobre el objeto usando una apertura Aper,,;»
en vez de una Aper,,,,. La razén por la que es conveniente usar una apertura menor
en vez de directamente la apertura grande para objetos débiles se ha descrito y
justificado en detalle en las secciones 4.1.3 y 4.1.4. Sobre los ajustes polinémicos
(mediana y media) de la curva de crecimiento normalizada se calcula la razén de
flujos: Flujo(Aper,,qz)/Flujo(Aper,,in). Esto dard una primera estimacién del factor
de correccién de apertura (el flujo perdido al usar una apertura menor para medir
el flujo del objeto). Para el caso de la figura 6.3 obtenemos (tanto para la curva
mediana, como para la media): Flujo(30 pixeles)/Flujo(8 pixeles)~ 1.20. Este valor
es una primera estimacién del factor por el que hay que multiplicar el flujo del TNO,
medido usando una apertura Aper,,;,, para obtener el flujo equivalente para una
apertura Aper,,qz..

5. El factor corrector de flujo estimado en el paso anterior se usa para calcular un factor
corrector mas preciso. Para ello, se utilizan las mismas 30 estrellas seleccionadas
en el paso 3, calculando para cada una de ellas el factor de correccién de apertura
como el cociente Flujo(Aper;,q: ) /Flujo(Aper,,;n). De estos 30 factores correctores asi
calculados se usan sélo con aquellos que estén un 10% por encima o por debajo del
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factor corrector estimado en 3. Se calcula la media de todos los factores correctores
que pasen este filtro (ver figura 6.4). El valor asi obtenido es una estimacién
bastante precisa del factor de correccién de apertura. Para mayor seguridad, y para
probar la coherencia de estos cdlculos, se hace también un ajuste lineal de la grafica
Flujo(Aper,in) vs. Flujo(Aper,,..) para los valores que pasan el filtro de +10% del
factor estimado en el paso 4. La pendiente de este ajuste nos dard también una medida
bastante buena del factor de correccién. Si el proceso ha sido correcto, ambos valores
del factor de correccién (el calculado con la media y el hallado con la pendiente del
ajuste lineal de los valores filtrados) deberan coincidir. Para el caso concreto de la
imagen en el filtro V de 2001H Zsg (figura 6.2) se pueden ver los resultados finales
de este calculo del factor corrector a partir de la media, y de la pendiente del ajuste
lineal en la figura 6.4. Las cruces rojas son los valores descartados por estar por
encima/debajo del 10%, los circulos azules son los valores buenos usados para hacer
la media/ajuste lineal. En este caso, de las 30 estrellas iniciales, solo 13 pasan el filtro
del 10%. Puede verse también en la figura que los valores obtenidos para el factor de
correccién usando ambos métodos coinciden y dan un valor de 1.23.

Este proceso de 5 pasos para calcular los factores de correccion en flujo se repitié para
cada una de las imagenes de las campanas de observaciéon en VLT.

6.3.3 Calculo de errores

FEn todos los procesos descritos en las secciones anteriores de este capitulo hay errores
de todo tipo, que hay que cuantificar cuidadosamente, para poder dar un error total de
nuestras medidas de magnitudes fotométricas. Este error total en la medida fotométrica lo
calculamos como la siguiente suma cuadratica de errores parciales:

_ 2 2 2
0= \/Ufotom + Ucorrap + O calib (61)

donde:

Ofotom €S €l error asociado a las medidas fotométricas hechas con la apertura Aper;,,,
estimado a partir de una estadistica de Poisson y usando los parametros de la CCD
necesarios. Aqui estan incluidos todos los errores en la estimacién del flujo obtenido
mediante la rutina aper, de “Daophot” (Stetson 1987) en IDL. Este error viene descrito
por la ecuacion 4.7.

Ocorrap €5 la incertidumbre debida a la correccién de apertura y la obtenemos a partir de
la dispersién de las medidas del flujo perdido por apertura de las 30 estrellas no saturadas
seleccionadas en cada imagen (en realidad, no usamos las 30 estrellas, sino solo las que dan
valores coherentes entre si, como se ha explicado en la seccién anterior). Todos los errores
derivados de los pasos 3, 4, y 5 de la seccion 6.3.2 estan incluidos aqui. Este término incluye
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Figura 6.4: Célculo del factor de correccion en flujo para el caso de la imagen mostrada en
la figura 6.2. La figura superior (Flujo(Aper,,q.)/Flujo(Aper,,;») frente a las 31 estrellas
seleccionadas) muestra el resultado de hacer la media para calcular el factor de correccién,
la linea azul indica el mejor valor (media) obtenido para este factor. En la figura inferior
(Flujo(Aperyqaz) vs. Flujo(Aper;,;,))se muestra el mejor ajuste lineal (linea azul) cuya
pendiente es el factor de correccién, se indica también el valor del coeficiente de correlacién
del factor de correccién (muy cercano a 1). Los puntos azules son las medidas usadas para
hacer la media y el ajuste lineal. Los puntos rojos son los descartados por no pasar el filtro
del £10% que se describe en el paso 5. Se puede ver que el factor de correccién da un valor
de 1.23 con ambos métodos.
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también, intrinsecamente, errores sistematicos como gradientes, o variaciones debidas al

flatfield.

oealib €S el error debido a la calibracién fotométrica. Este error se obtiene como la suma
cuadratica de las medias cuadraticas obtenidas en los ajustes de las estrellas de calibracion
utilizadas (campos de estrellas estandar Landlot), y de los errores derivados de los célculos
de los puntos cero, los coeficientes de extincién, y los términos de color. En resumen, este
término incluye todos los errores derivados del método descrito en la seccién 6.3.1.

La calibracién (ocanp) y las incertidumbres fotométricas (ofotom) Suelen ser los errores
mas importantes. Generalmente, el error de calibracién es mayor que el error fotométrico del
objeto. En la préctica, el error debido a la correccién de apertura (ocomap) €8 insignificante,
aunque debe ser tenido en cuenta. Los errores fotométricos que aparecen en la tabla 6.4
son el resultado de los errores calculados de esta manera.

6.4 Descripcion y estudio del nuevo conjunto de datos

A continuacién se describen y analizan en detalle nuestros resultados fotométricos BVRI
(PROP). Nuestro conjunto de datos fotométricos son el resultado del andlisis de los 32
KBOs observados con el instrumento FORS1 del telescopio VLT de la ESO.

6.4.1 Visién general y comparacién con los resultados de otros autores

Los resultados principales de la fotometria de colores de los objetos observados con FORS1
de VLT pueden verse en la tabla 6.4. Para los objetos que mostraban variabilidad de
brillo de corto periodo en el filtro R (ver tabla 6.5) calculamos el valor medio de todas las
magnitudes en R de la secuencia para poder asi calcular las otras diferencias de color en las
que aparece la magnitud R. 13 de los 32 objetos tienen colores medidos por otros autores:
1997SZ1¢ (Tegler y Romanishin 2000); 2000CMj14, 2000CR105, 2001FMjg4, 2001QX392,
2001SQy73 (Tegler et al. 2003); 2000CN1g5, 2000Y W34 (Peixinho et al. 2004); 2001UR¢3,
2002GHse, 2002GJ32 (Doressoundiram et al. 2005)); 2002UXs5 (Rabinowitz et al. 2007);
y 2003AZg4 (Fornasier et al. 2004). 5 de estos 13 objetos presentan diferencias en colores
y/o magnitudes con respecto a nuestros resultados: 2000CR;p5, 2001FMjg4, 2001QX329,
2001UR+43, and 2002GJ39. Las diferencias en colores de 2000CRg5 y 2001QX322 estan por
debajo de 20. Las diferencias de 2000CR1¢5 respecto a otros autores pueden ser explicadas
por la variabilidad de brillo de corto periodo que parece presentar este objeto (tabla 6.5).
Para los otros 3 objetos las diferencias en magnitudes o colores estan por encima de 20 y
pueden deberse a diferentes circunstancias observacionales (fechas distintas de observacién,
lo que implica dngulos de fase distintos, efecto oposicién, etc.), errores de calibracién, o
posible variabilidad de brillo debida a la rotacién del objeto.
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del nuevo conjunto de datos
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Las medidas fotométricas del resto de los 19 objetos observados son totalmente nuevas,
y no han sido publicadas por ningin autor hasta la fecha. Vamos a designar a partir de
ahora como ‘PROP’ al conjunto de nuestros propios resultados fotométricos (los obtenidos
a partir de las dos campanas en VLT descritas en la seccién 5.2), ‘PL’ indicard los
resultados publicados por otros autores del Programa de Larga duracion de ESO usando
el telescopio VLT (Boehnhardt et al. 2002; Peixinho et al. 2004), y ‘SMM’ son los datos
fotométricos tomados del Survey Multicolor de Meudon (Doressoundiram et al. 2005).
Usaremos nuestros propios datos en el caso de que nuestros objetos hayan sido también
medidos por los programas ‘PL’ y ‘SMM’, es decir, cuando hagamos las mezclas de datos:
PROP+PL, y PROP+PL+SMM, si hay datos repetidos nos quedaremos con los obtenidos
a partir de nuestras medidas fotométricas.

6.4.2 Diagramas color-color

Los diagramas color-color muestran dos indices de color (ver seccién 4.1.2), medidos para
una muestra dada de objetos, trazados uno frente al otro. Por ejemplo, podemos graficar el
indice V-R frente al B-V (V-R vs. B-V) medidos para todos los TNOs y/o Centauros de una
determinada muestra. Los colores solares (Hardorp 1980; Degewij et al. 1980) nos sirven de
referencia para objetos que tuvieran un enrojecimiento intrinseco nulo. Consideraremos que
un objeto estd “enrojecido” si presenta un indice de color mayor que el solar. Del mismo
modo, un objeto podréd ser considerado “azulado” si presenta un indice de color menor
que el del sol. Los colores “enrojecidos” o “azulados” equivalen a gradientes espectrales
positivos o negativos (respectivamente) comparados con el espectro solar. En los diagramas
color-color se suele trazar la llamada “linea de enrojecimiento” para guiar al ojo. Esta linea
conecta puntos en el diagrama con valores crecientes de pendiente constante de reflectancia
espectral. Desviaciones de esta linea de enrojecimiento indican un comportamiento no
lineal del enrojecimiento intrinseco a lo largo del rango espectral cubierto por los filtros del
diagrama color-color. Ejemplos de diagramas color-color para TNOs y Centauros pueden
verse en las figuras 6.5, y 6.6.

Cambios de color a lo largo de la superficie de un objeto, unidos a la propia rotacién,
pueden producir, en principio, variaciones en los colores del objeto, dependiendo de la
fase rotacional en la que hagamos las observaciones. Esto podria afectar, incluso, aunque
hagamos exposiciones simultaneas o casi simultaneas en los diferentes filtros (ver seccién
5.4.1). Para Centauros en érbitas excéntricas, cambios en el dngulo de aspecto debido a su
movimiento orbital pueden producir también variaciones de color en objetos con superficies
no homogéneas. Este efecto no es tan importante para los TNOs ya que, debido a las
distancias a las que se encuentran, cambios en los angulos de aspecto a lo largo de la 6rbita
podrian ocurrir, pero sélo para escalas de tiempo del orden de décadas, un intervalo de
tiempo mucho mayor que el lapso de tiempo durante el cual se llevan haciendo observaciones
fotométricas de TNOs (al menos, hasta la fecha). Discusiones muy similares a ésta se
hicieron en los anos 60 y 80 para interpretar los efectos rotacionales, albedos y colores de
los asteroides (Bowell y Lumme 1979; French y Binzel 1989).
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Los diagramas color-color para TNOs y Centauros (figuras 6.5 y 6.6) muestran una
distribucién muy variada de colores en el visible, desde los neutros (incluso alguno
ligeramente azulado), hasta valores muy rojos. También pueden verse en las figuras 6.5
y 6.6 las diferentes clases dindmicas para los KBOs (objetos Clasicos -Frios y Calientes-,
SDOs, Centauros, etc). Todas estas subclases parecen indistinguibles segiin sus colores, lo
que seria consistente con un origen comun para estos objetos.

Los diagramas color-color para nuestros objetos (PROP) se pueden ver en la figura
6.5. En la grafica superior se ha graficado B-V frente a V-R con las barras de error
correspondientes a cada diferencia de colores. Para cada grupo dinamico se usan los
siguientes simbolos: objetos Clédsicos ‘Frios’ (rombos azules), objetos Clasicos ‘Calientes’
(cuadrados wverdes), Objetos atrapados en resonancia con Neptuno (circulos violetas),
SDOs (tridngulos naranjas), Centauros (asteriscos) y el Sol (tridngulo amarillo). Se ha
trazado también la linea de enrojecimiento (linea roja), que representa la localizacién de
objetos que tuvieran una reflectividad espectral lineal y que va desde -10 hasta 60% /100
nm (objetos muy rojos). Sobre dicha linea de enrojecimiento hay marcas con forma de
cruz cada 10 unidades. El Sol (tridngulo amarillo) sirve de referencia, ya que tiene un
espectro de reflectividad lineal con una pendiente nula (S= 0%/100nm). En esta gréfica
hay aproximadamente el mismo niimero de puntos por encima que por debajo de la linea de
enrojecimiento. Este resultado indica una pendiente espectral aproximadamente constante
en el rango BVR. Hay un claro valor atipico: 2001URyg3 (triangulo naranja a la dcha
de la grafica) que es un SDO. Este objeto fue medido por Doressoundiram et al. (2005)
obteniendo valores mas rojos incluso que los nuestros. Nosotros obtenemos, sin embargo,
un valor muy enrojecido para este objeto (B-R=2.05 + 0.10), valor no muy alejado del
resultado obtenido por Doressoundiram et al. (B-R=2.28 4+ 0.04). Esta diferencia entre
nuestro valor para B-R y el obtenido por Doressoundiram et al. (2005) puede deberse a
variaciones en el color producidas por la rotacion del objeto, pero no puede achacarse al
efecto oposicién (pues los dngulos de fase para ambas medidas son los mismos: a = 0.3).
No obstante, Sheppard y Jewitt (2003) no encuentran variaciones fotométricas medibles
para este objeto, con una amplitud de la curva de luz < 0.08 magnitudes y/o un periodo
>24 horas. Por lo tanto, los diferentes resultados que obtenemos para este objeto no tienen
explicacion posible, salvo si suponemos que los errores en el calculo de los colores de este
objeto estén subestimados, en particular, quiza lo estén los errores debidos a la calibracién
fotométrica.

En la grafica central de la figura 6.5 se ha graficado V-R frente a R-I, usando los mismos
sfmbolos para los objetos que se utilizan en la grafica superior. Se afiade ademés el objeto
transneptuniano distante 2000C Ryg5 (representado por un circulo azul), que se considera
un objeto del Disco Disperso Extendido (ESDO). Se muestra la linea de enrojecimiento
(linea roja) desde -10 hasta 70%/100 nm. El nimero de puntos por encima de la linea de
enrojecimiento es ligeramente mayor que los que estan bajo la misma, este resultado sugiere
un ligero incremento de la pendiente espectral en el rango VRI. En este caso hay dos valores
atipicos: 2001URyg3 (tridngulo naranja arriba a la dcha.) y 2000C Ryg5 (circulo azul abajo a
la dcha.). Las diferencias de color de 2001UR 43 ya han sido discutidas en el parrafo anterior.
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Las diferencias de color de 2000C R1¢5 respecto a la tendencia general de los otros objetos
pueden ser explicadas por el hecho de que este objeto pertenece a la poco conocida poblacién
de objetos del Disco Disperso Extendido (Gladman et al. 2002) que contiene objetos con
orbitas desacopladas con Neptuno, y que quiza tengan propiedades superficiales diferentes
a las del resto de los KBOs. Sin embargo, no podemos aportar ninguna evidencia sélida y
fundamentada para esta ultima afirmaciéon meramente especulativa.

En la gréfica inferior de la figura 6.5 se muestra B-R vs. R-I, usando de nuevo los mismos
simbolos que para los casos anteriores. La linea de enrojecimiento (linea roja) cubre en esta
ocasion gradientes comprendidos entre -10 y 50%/100 nm. De nuevo, el nimero de objetos
por encima de esta linea es mayor que el nimero de objetos por debajo, lo que indica un
ligero aumento de la pendiente espectral en el rango BRI. Estas dos tltimas graficas (V-R
vs. R-I, y B-R vs. R-I) nos estdn dando informacién del cambio de la pendiente espectral
segiin nos acercamos a colores més “infrarrojos” (filtro I), algo que era de esperar de los
resultados de los espectros en el infrarrojo cercano (Barucci et al. 2008), y que es discutido
mas abajo para el conjunto total de datos de la muestra, donde éste efecto queda mas
patente ain (figura 6.6).

Si trazamos las mismas graficas para todos los objetos (PROP+PL+SMM) obtenemos
los resultados que pueden verse en la figura 6.6.

En la grafica superior, B-V vs. V-R, ya no hay aproximadamente el mismo niimero
de objetos por encima que por debajo de la linea de enrojecimiento, sino claramente
mas objetos (aproximadamente el doble) por debajo que por encima de la linea de
enrojecimiento. Este resultado indica una disminucién de la pendiente espectral en el
rango BVR. Dicho resultado puede estar sesgado por el hecho de que en la muestra total
de objetos hay un porcentaje mayor (curiosamente del orden del doble) de objetos Cléasicos
Calientes y SDOs (n = 42 + 25 = 67), que tienden a tener superficies menos enrojecidas
(més “azuladas”), que de objetos Clasicos Frios (n = 31), que tienden a tener superficies
mas enrojecidas (ver tabla 6.9). De cualquier manera, los valores atipicos més azules que
los colores solares son muy interesantes ya que podrian deberse a bandas de absorcion o
a la presencia de hielos superficiales (H20, CH,4) que influyeran en la fotometria de banda
ancha (esto puede observarse, sobre todo, si hacemos fotometria en el infrarrojo cercano, en
particular en los filtros H y K). Por lo tanto, colores muy azulados respecto a los solares en el
infrarrojo cercano se pueden usar para identificar objetos con posibles bandas de absorcion
espectral debidas a presencia de hielos aunque, obviamente, los indices fotométricos no
reemplazan el andlisis espectroscépico de los objetos para la deteccién de hielo superficial.

En la grafica intermedia de la figura 6.6 se muestra V-R frente a R-I, usando los mismos
simbolos para los diferentes tipos de objetos que se utilizan en la grafica superior. En este
caso, el nimero de objetos por encima de la linea de enrojecimiento es claramente mayor
(aproximadamente el doble) que los que estan bajo la misma, lo que sugiere un incremento
de la pendiente espectral en el rango VRI, como obteniamos en la figura 6.5 (centro) sélo
con nuestros datos.
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Figura 6.5: Diagramas color-color: B-V vs. V-R (superior), V-R vs. R-I (centro), y R-
I vs. B-R (inferior) para nuestra muestra de objetos. En la figura superior e inferior
no aparecen los 32 objetos observados porque no hay informacion en el filtro B para
todos ellos. Simbolos: objetos Clésicos Frios (rombos azules), objetos Clasicos Calientes
(cuadrados verdes), objetos resonantes con Neptuno (circulos violetas), SDOs (tridngulos
naranjas), Centauros (asteriscos), 2000C' R1¢5 (circulo azul) y el Sol (triangulo amarillo).
Se ha trazado la linea de enrojecimiento (linea roja) que representa la localizacién de objetos
que tuvieran una reflectividad espectral lineal. Las marcas con forma de cruz sobre la linea
de enrojecimiento indican 10 unidades de gradiente espectral medidas en %/100 nm. En la
figura superior el rango de gradientes espectrales mostrados va de -10 a +60%/100 nm, en
la central de -10 a +70%/100 nm, y en la inferior de -10 a +50%/100 nm.
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Finalmente, en la gréfica inferior de la figura 6.6 se muestra B-R vs. R-I, usando los
mismos simbolos para cada tipo de objeto que en todas las gréaficas anteriores, y con la
linea de enrojecimiento trazada en rojo, y comprendida entre -10 y +50% cada 100 nm.
También en este caso el nimero de objetos por encima de esta linea es mayor que los que
estan por debajo, lo que nos informa de un leve incremento de la pendiente espectral a lo
largo del rango de longitudes de onda cubiertos por los filtros BRI.

La orientacién “diagonal” de la nube de KBOs en la grafica B-V vs. V-R (figura 6.6,
arriba), siguiendo la linea de enrojecimiento creciente, sugiere un enrojecimiento superficial
constante para la mayor parte de los objetos para las longitudes de onda comprendidas
entre los filtros B y R. En cambio, las graficas V-R vs. R-I, y mas especialmente B-R vs.
R-1 (figura 6.6; centro y abajo), indican claramente desviaciones sisteméticas de la linea de
enrojecimiento hacia enrojecimientos mas pequenos para las longitudes de onda mas largas
del espectro visible. Como conclusién general podemos decir que los colores visibles para
los KBOs estdn mutuamente correlacionados, aunque la correlacion disminuye segiin nos
acercamos a longitudes de onda mads largas, es decir, para colores mas rojos, o infrarrojos
(Doressoundiram et al. 2002; Delsanti et al. 2006).

6.4.3 Objetos que muestran variaciéon en brillo de corto periodo.

Dentro de la muestra total de 32 objetos tenemos 11 con cierta cobertura temporal en el
filtro R, lo que nos permite estudiar posibles variaciones de brillo de corto periodo debidas a
rotacion. Para el andlisis descrito mas abajo tendremos en cuenta solo objetos que muestran
variaciones de magnitud en R > 0.15 magnitudes durante la secuencia de exposicién (este
valor es mayor que el promedio de errores medidos listados en la tabla 6.4). Dentro de
estos 11 objetos, 7 presentan variabilidad de corto periodo mayor que tres veces las barras
de error fotométrico correspondientes (variaciones 30), y 4 presentan posible variabilidad
de corto periodo igual o por debajo de dos veces las barras de error (< 20) como puede
verse en la tabla 6.5. En este caso usamos como error de referencia o = ogotom, €s decir,
no tenemos en cuenta aqui errores debidos a la correccién de apertura (Ccoprap) O €rrores
debidos a la calibracién (ocalp), porque observamos cada objeto durante s6lo una noche
y estamos calculando variaciones en magnitud (ARs) para intervalos temporales pequenos
(Ats) por lo que, bajo estas condiciones particulares, ocorrap ¥ Ocalib DO intervienen porque
no se aplican, ni la correccién de apertura, ni la calibraciéon fotométrica.

De los 11 objetos 2 (~ 18%) muestran variaciones >0.40 mags., una proporcién similar
que la obtenida por Ortiz et al. 2006 (~16%) y Sheppard & Jewitt 2003 (~15%). 4 de
los 11 objetos (~36%) muestran variaciones entre 0.15 y 0.40 magnitudes, un porcentaje
mayor que el obtenido por Ortiz et al. 2006 (~15%) y Sheppard & Jewitt 2003 (~12%). En
total, por lo tanto, hay 6 de los 11 objetos (~55%) que presentan variaciones >0.15 mags.,
resultado de nuevo mayor que el encontrado por Ortiz et al. 2006 (~31%), Sheppard &
Jewitt 2003 (~27%) y Lacerda y Luu 2006 (~30%) y, mucho mayor que el obtenido por
Thirouin et al. 2009 (10-17%), como se discute en la seccién 7.7. Tenemos que tener
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Figura 6.6: Diagramas color-color: B-V vs. V-R (superior), V-R vs. R-1 (centro), y R-I vs.
B-R (inferior) para todos los objetos (PROP+PL+SMM) considerados en nuestro estudio.
Simbolos: objetos Clasicos Frios (rombos azules), objetos Clasicos Calientes (cuadrados
verdes), SDOs (triangulos naranjas), Centauros (asteriscos), 2000C' Ry¢5 (circulo azul) y el
Sol (tridngulo amarillo). Se ha trazado la linea de enrojecimiento (linea roja) que representa
la localizacién de objetos que tuvieran una reflectividad espectral lineal. Las marcas con
forma de cruz sobre la linea de enrojecimiento indican 10 unidades de gradiente espectral
medidas en %/100 nm. En la figura superior el rango de gradientes espectrales mostrados
va de -10 a +60%/100 nm, de -10 a +70%/100 nm en la central, y de -10 a +50%/100 nm

en la inferior.
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Objeto Tipo At(min.) AR(mags.) 0fotom Rango-R
var. 30 1997SZ1g 2:1 33 0.36 0.06 22.82-23.18
2000CR;195 ESDO 50 0.21 0.05 23.28-23.49
2000YCy SDO 42 0.33 0.10 22.86-23.19
2000Y U, Caliente 44 0.12 0.03  23.77-23.89
2003AZsg4 3:2 18 0.20 0.01  20.04-20.24
2003QB112  Caliente 151 0.48 0.05  22.40-22.88
2003QY111  Frio 156 0.72 0.11  23.10-23.82
var. <20 2000CP1p4 Caliente 58 0.08 0.04 23.17-23.25
2001QX322 SDO 24 — 0.05 21.97-22.01
2002UXy5  Caliente 46 — 0.01 19.63-19.64
2003QWgy Caliente 18 — 0.01  21.16-21.19

Tabla 6.5: Objetos con posible variabilidad de brillo de corto periodo. Tipo, indica
la clasificacién dindmica del objeto tal y como se explica en la seccién 6.5: Calientes
(objetos Clasicos con i> 4.5°), frio (objetos Clésicos con i< 4.5°), SDO (objetos del disco
dispersado), ESDO (objetos del disco dispersado extendido), 2:1 y 3:2 (objetos resonantes
con Neptuno). At intervalo temporal (expresado en minutos) para el que se mide la
variacion de magnitud. AR, es la variacién de la magnitud R. ofotom €s la incertidumbre
en la fotometria relativa del objeto (ver texto). Rango-R, es el rango total de variacién de
las magnitudes R medidas. No se incluyen en la tabla variaciones ARs menores que ofotom-

también en cuenta que la cobertura temporal promedio para los 11 objetos es del orden de
1 hora, un valor menor que los periodos de rotacién tipicos medidos para los TNOs (que
normalmente son del orden de unas pocas horas o varias decenas de horas). Por lo tanto, los
valores de amplitudes que se pueden ver en la tabla 6.5 son probablemente limites inferiores,
lo que implica que més del 55% de los objetos podria tener variaciones de amplitud >0.15
mag. Como hemos visto, este resultado es mayor que el obtenido por otros autores. Dada
la muestra tan pequena de objetos de los que tenemos cobertura temporal suficiente para
estudiar variabilidad de corto periodo (solo 11), este resultado debe ser tomado con cuidado.
Por otro lado, si consideramos que nuestros objetos son significativamente mas débiles, y
por tanto mucho mas pequenos, que los estudiados desde otros lugares, esta tendencia
no deberia ser una sorpresa, ya que se espera que los objetos mas pequenos estén mas
deformados por colisiones que los més grandes, como predicen los modelos de evolucién
colisional de TNOs (Farinella y Davis 1996). Existe también la posibilidad de que algunos
de los errores fotométricos hayan sido subestimados.

Para estimar el color de los objetos que muestran variacién de brillo en R calculamos un
valor de R interpolado en el tiempo para el mismo instante que las medidas tomadas con
los otros filtros usados en la secuencia de exposiciéon. Este valor interpolado es la magnitud
R que aparece en la tabla 6.4 para estos 11 objetos de los que se tiene suficiente cobertura
temporal en R.
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6.4.4 Magnitudes absolutas.

Definimos la magnitud absoluta como la magnitud que tendria el TNO o Centauro si se
encontrara a 1 UA de la tierra y del sol con un dngulo de fase cero (en oposicién).

Calculamos las magnitudes absolutas para todos los objetos observados utilizando dos
métodos distintos: el formalismo de Bowell (Bowell et al. 1989), y la aproximacién lineal
de funcién de fase. Para el formalismo de Bowell usamos el llamado pardametro G. El valor
G lo hemos obtenido como el promedio pesado con los errores de los valores G para los
TNOs publicados por (Sheppard y Jewitt 2003). Haciendo esto obtenemos para los TNOs
un valor G = —0.03 £0.02. Ademas, corregimos las magnitudes medidas fotométricamente
(m) por la distancia Objeto-Sol (r), y Objeto-Tierra (A), para obtener asi H, segin la
ecuacion:

Hy=m—5"-log(r-A) (6.2)

Usando el valor promedio de G, el dngulo de fase «, y los parametros de Bowell: A1=3.33,
Ar=1.87, B1=0.63, Bo=1.22, aplicamos la correcciéon de fase del formalismo de Bowell
(Bowell et al. 1989);

p1 = e(_Al'tan(a)Bl) (63)

P2 = e(_AQ'tan(a)BQ) (64)

Entonces, la magnitud absoluta, H, se obtiene como (Bowell et al. 1989):

H=H,+25-log((1-G) 1+ G- p2) (6.5)

Por otro lado, calculamos también la magnitud absoluta usando la aproximacién lineal
de funcién de fase segin la ecuacion:

H=m-5log(r-A)—a-f (6.6)

en donde m, r, A, y « son los mismos pardmetros que se acaban de explicar para la
ecuacién 6.2, y 3 es la pendiente de la curva de fase o coeficiente de fase lineal. Para los
TNOs tomamos 3 = 0.16 + 0.03 mag/deg, y para los Centauros § = 0.11 + 0.01 mag/deg
(valores modales tomados de estimaciones de [ hechas por (Sheppard y Jewitt 2002)).

Asi, para cada objeto, calculamos las magnitudes absolutas en V y en R usando los dos
formalismos que se acaban de explicar. Las cuatro magnitudes absolutas resultantes asi
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calculadas (Hy (Bowell), Hy(Lineal), Hr(Bowell), and Hr(Lineal)) pueden verse en la
tabla 6.6. Las magnitudes absolutas usadas para los calculos estadisticos descritos en la
seccién 6.5 son las correspondientes a la columna Hg(Lineal), ya que asi aseguramos la
compatibilidad de nuestros datos con los de Doressoundiram et al. (2002) y Peixinho et al.
(2004), ya que ellos las calculan usando esta aproximacion.

Los valores calculados para las magnitudes absolutas, Hy y Hpg, usando tanto el
formalismo de Bowell, como la aproximacién lineal dan valores muy parecidos como puede
verse en la tabla 6.6, y en la figura 6.7. Los valores obtenidos mediante la aproximacién
lineal estan algo por encima de los obtenidos por el formalismo de Bowell (figura 6.7), pero
son totalmente compatibles si tenemos en cuenta los errores asociados a ambas estimaciones.

6.4.5 Estimacién de tamanos

A partir de los valores calculados para las magnitudes absolutas en R (Hp) es posible estimar
los tamanos de los objetos observados en VLT. Para hacerlo con exactitud habria que
conocer el albedo para todos los objetos. Vamos a suponer, para estos calculos, dos albedos
geométricos limite diferentes en la banda R para todos los objetos, uno relativamente bajo, y
similar al albedo cometario, pgr = 0.04, y otro mayor, més acorde con los ltimos resultados
de albedos publicados para KBOs, pr = 0.09 (Stansberry et al. 2008). La expresién mas
usual para calcular el didmetro (D) en kilémetros a partir del albedo es la férmula de Russell
(1916), cuya expresién viene dada por:

2.94 - 1016 . 100-4-(Ro—Hg)
D=2 \/ (6.7)

PR

donde, Rg es la magnitud en la banda R del sol (cuyo valor se ha tomado igual a -27.10);
pr es el albedo geométrico del objeto en la banda R; y Hg la magnitud absoluta del objeto
en la banda R. Por medio de esta expresion se calculan los posibles didmetros de los objetos
observados, para los dos valores obtenidos para Hg (por el método de Bowell y el lineal:
ecuaciones 6.2 y 6.6), y para los dos valores de albedo limites anteriormente citados (ver
tabla 6.7).

La principal fuente de error en la estimacién del tamano de un objeto se debe a la
incertidumbre en la medida de su albedo. Ademas, el valor calculado para la magnitud
absoluta, H, puede facilmente ser incorrecto, y tener errores de media magnitud e incluso
mayores, ya que se hacen unas cuantas simplificaciones relativas a la relacién de fase del
objeto (Bowell et al. 1989). Los céalculos de H, ademds, asumen una curva de luz plana,
que en algunos casos puede no ser cierta, ya que la curva de luz del objeto puede presentar
amplitudes importantes (como se verd en el capitulo 7). Por lo tanto, las incertidumbres en
las estimaciones de tamanos de los objetos aqui presentadas pueden ser muy grandes, sobre
todo, porque hemos supuesto un albedo, desconocido en la mayor parte de los casos. Estos
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Objeto Hy(Bowell) Hy(Lineal) Hpg(Bowell) Hpg(Lineal)
1997SZ1¢ 8.7510.08 8.80£0.08 7.90£0.09 7.9540.09
2000CJ 105 6.26+£0.06 6.31£0.06 5.58£0.05 5.631+0.04
2000CMy14 6.82£0.05 6.8710.05 6.7410.04 6.7840.04
2000CN15 5.63£0.06 5.68£0.06 4.97+0.07 5.02£0.06
2000CP104 6.96+£0.06 7.01£0.06 6.431+0.03 6.484+0.03
2000CR105 6.2440.05 6.2840.05 5.96£0.06 6.00£0.06
2000YB2 6.931+0.07 6.981+0.07 6.30£0.06 6.3410.06
2000YCq 7.8240.08 7.86%0.07 7.00£0.05 7.0540.05
2000YU, 6.9710.05 7.014+0.05 6.30£0.03 6.35£0.03
2000YWi134  4.61£0.06 4.65+0.06 4.16+0.06 4.20+0.06
2001FM;jg4 7.7040.05 7.734£0.05 7.234£0.04 7.2640.04
2001HYgs5 6.4840.05 6.51£0.05 6.00£0.05 6.03£0.05
2001HZs5g 6.4710.05 6.5110.04 5.99£0.05 6.0440.05
2001QCa08 6.62+0.05 6.65+0.05 6.25+0.06 6.2840.05
2001Q0297 6.471+0.07 6.51£0.06 5.784+0.10 5.82£0.09
2001QP297 7.1440.08 7.1840.08 6.5110.07 6.551+0.07
2001QX322 6.55+0.10 6.60£0.09 5.91£0.06 5.95£0.06
2001RZ143 6.65+0.10 6.69+0.10 6.1440.08 6.18£0.08
20015Q73 9.1440.07 9.214+0.07 8.64+0.07 8.7110.06
2001UR 143 4.49+0.06 4.53+0.06 3.4440.06 3.4840.06
2002CCay9 6.4610.06 6.50£0.06 5.95£0.05 5.99£0.05
2002CX 154 7.6240.07 7.67+0.07 7.0640.05 7.1040.05
2002CY 994 6.32£0.05 6.35£0.05 5.661+0.04 5.6910.04
2002GHso 6.4940.05 6.5440.05 5.92+0.06 5.971+0.05
2002GJ39 5.83£0.11 5.87+0.11 5.2440.09 5.28£0.09
2002T Csp2 4.01+£0.05 4.05+0.05 3.4310.06 3.4710.06
2002UX 25 3.85£0.05 3.8940.04 3.31+0.04 3.361+0.04
2002VT139 5.87%0.08 5.91£0.08 5.31+0.07 5.351+0.07
2003AZsg, 3.7840.06 3.81£0.05 3.33£0.05 3.361+0.04
2003QB112 7.26£0.06 7.3040.05 6.5010.04 6.5410.04
2003QWgq 5.23£0.05 5.274+0.05 4.56+0.03 4.61+£0.03
2003QY 111 7.5640.15 7.6040.15 7.10£0.07 7.1440.06

Tabla 6.6: Magnitudes absolutas para los TNOs y Centauros de nuestra muestra.
Magnitudes absolutas en V y en R para los objetos observados. Las magnitudes se han
estimado usando el formalismo de Bowell (Hy (Bowell), Hr(Bowell)), y la aproximacién
lineal (Hy (Lineal), Hr(Lineal)) como se explica en el texto.
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Figura 6.7: En la gréafica superior se muestran los resultados del calculo de la magnitud
absoluta en la banda V (Hy) mediante el formalismo de Bowell (circulos azules), y la
aproximacion lineal (circulos rojos). En la grafica inferior los mismos resultados pero esta
vez para el célculo de la magnitud absoluta en la banda R (Hg) mediante ambos métodos.
Los numeros del eje de abscisas indican los 32 KBOs observados con VLT, en el mismo
orden en que aparecen en la tabla 6.6. No se ha trazado el error por claridad en las graficas,
pero puede consultarse en la tabla 6.6. Noétese que para ambas graficas la aproximacién
lineal da valores algo mayores que los obtenidos bajo el formalismo de Bowell.
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valores de D son, por ello, solamente orientativos, es decir, deben ser tomados con mucha
cautela. En la tabla 6.7 pueden verse los resultados de los calculos para los diferentes valores
de albedos supuestos, y diferentes valores para Hp (ver explicaciones detalladas al pie de
la propia tabla). En la peniltima columna de la misma se muestran los valores minimo y
maximo entre los que varian nuestras estimaciones, como se ve, el rango de variacién de
tamanos es bastante grande.

6.4.6 Gradientes espectrales

Sabemos que, en general, los espectros visibles de los TNOs y Centauros no presentan
apenas estructura y que tienen pendientes casi constantes a lo largo de un amplio rango de
longitudes de onda (Barucci et al. 2008). Esto aparece claramente reflejado en las graficas
color frente a color de nuestra muestra de objetos (ver seccién 6.4.2, y figuras 6.5 y 6.6). Sin
embargo, la pendiente de los espectros de TNOs y Centauros no es realmente constante a lo
largo de todo el espectro visible (al menos en ciertos casos): el més notable es el cambio de la
pendiente espectral cerca del infrarrojo cercano (Davies et al. 2000; Delsanti et al. 2006).
Este cambio de pendiente ocurre para objetos concretos entre aproximadamente los 750 y
1400 nm, afectando sobre todo a la reflectancia en los filtros I y J. Por lo tanto, utilizar
un conjunto de filtros a lo largo de todas las longitudes de onda visible para calcular la
pendiente espectral puede darnos resultados bastante exactos, con la posible desventaja de
que las pendientes espectrales de algunos objetos estardn afectadas por el cambio producido
en la pendiente cerca de las longitudes de onda muy largas (rojas), y otros no.

En nuestro caso, calculamos los Gradientes Espectrales (S) (es decir, las pendientes)
para los colores: B-V, V-R, y R-1, los llamaremos S p_y), S(v_g), ¥ S(r—r) respectivamente.
Tomando el promedio de S(g_v, S(v_R), ¥ S(r—r) obtenemos un tnico valor de S para cada
objeto que incluye toda la informacion de colores para el rango de longitudes de onda de
los filtros BVRI del sistema de Bessell [436,797 nm]. El resultado de este calculo puede
verse en la tabla 6.4. Por tanto, obtenemos primero los gradientes o pendientes espectrales
parciales, Sy, _»,) usando la ecuacién (Hainaut y Delsanti 2002):

R(M) —R(X2)

Sty = ——————=-10 6.8

(A1—A2) A — Ao (6.8)

donde, A1 y A2 son las longitudes de onda centrales de los diferentes filtros (B,V,R, e I)

expresadas en nanometros (nm) y R()\,,) son las correspondientes reflectividades espectrales

(Jewitt y Meech 1986) normalizadas a 1 en la longitud de onda central del filtro V, y
expresadas segun la formulas:

R(\,) = 107041mAn)=m(v)=(m(An)o—m(v)o)] (6.9)

en donde, m()\,) y m(v) son las magnitudes del objeto en los filtros A\, vy V; m(A\n)e
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Objeto D, D% D} D7  Duin-Dnge Dmed
(km) (km) (km) (km) (km) (km)
1997SZ10 150 100 147 98 98 - 150 124

2000CJ105 435 290 426 284 284 - 435 359
2000CM114 255 170 250 167 167 - 255 211
2000CN105 577 384 565 377 377 - 577 476
2000CP104 294 196 288 192 192 - 294 243
2000CR105 366 244 359 239 239 - 366 302

2000YB2 313 209 307 204 204 - 313 258
2000YC2 227 151 222 148 148 - 227 187
2000YU1 313 208 306 204 204 - 313 258

2000YW134 836 557 824 550 550 - 836 692
2001FM194 203 136 201 134 134 - 203 169
2001HY65 359 239 354 236 236 - 359 297
2001HZ58 360 240 353 235 235 - 360 297
2001QC298 320 213 316 210 210 - 320 265
2001Q0297 397 265 390 260 260 - 397 328
2001QP297 284 190 279 186 186 - 284 235
2001QX322 375 250 368 245 245 - 375 310
2001RZ143 337 225 330 220 220 - 337 278
20015Q73 106 71 103 69 69 - 106 87

2001UR163 1170 780 1147 765 765 - 1170 966
2002CC249 368 245 361 240 240 - 368 304
2002CX154 221 147 216 144 144 - 221 182
2002CY224 421 280 415 276 276 - 421 348
2002GH32 372 248 364 243 243 - 372 307
2002GJ32 509 339 499 333 333 - 509 420
2002TC302 1172 781 1152 768 768 - 1172 968
2002UX25 1237 825 1213 809 809 - 1237 1021
2002VT130 494 329 484 323 323 - 494 408
2003AZ84 1229 819 1212 808 808 - 1229 1017
2003QB112 285 190 279 186 186 - 285 235
2003QW90 697 464 683 455 455 - 697 575
2003QY111 216 144 212 142 142 - 216 179

Tabla 6.7: Estimacién de los didmetros (en kilémetros) de los KBOs observados, bajo ciertas
suposiciones. Los didmetros, D, han sido calculados usando la férmula de Russell (ver
ecuacién 6.7); el superindice 1 indica que hemos supuesto un albedo geométrico pr = 0.04
para todos los objetos; el superindice 2 indica que hemos supuesto un albedo geométrico
pr = 0.09 para todos los objetos; el subindice B indica que hemos usado el valor para Hg
obtenido a partir de la aproximacién de Bowell (ecuacién 6.2) para hacer los cédlculos; el
subindice L indica que hemos usado el valor para Hp obtenido a partir de la aproximacién
lineal (ecuacién 6.6) para hacer los célculos. Asi por ejemplo, la columna D% de la tabla
esta indicando que ha sido calculada suponiendo un albedo geométrico en R para el objeto,
pr = 0.09, y usando la Hg para este objeto obtenida de la aproximacién lineal. En la
pentltima columna de la tabla se muestran los didmetros minimo y maximo obtenidos
para cada objeto, nétese la gran diferencia entre ambos valores, que da idea de la gran
incertidumbre de estas estimaciones. En la tltima columna de la tabla se muestra el valor
medio, Dy,eq, de todos los didmetros estimados.
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y m(v)e son las magnitudes del sol en los mismos filtros. El valor final promedio de
S se obtiene a partir de aqui como promedio pesado con los errores de estos valores
parciales. Podemos hacer esto y usar un solo valor final de S porque los colores en el
visible estan mutuamente correlacionados a lo largo del régimen BVRI, como se discutio en
la seccién 6.4.2 para la figura 6.6 (Boehnhardt et al. 2001; Doressoundiram et al. 2002).
La suposicion fisica béasica que hay implicita en estas correlaciones color-color es que
el agente colorante de las superficies de los KBOs es un material de tipo “tholin”?
(Jewitt y Luu 2001; Cruikshank et al. 2005a) que tiende a producir un gradiente de color
uniforme a lo largo de la regién visible del espectro.

La relacién entre el gradiente espectral y los indices de color en el visible se ilustra
en la figura 6.8, en la que se representa el gradiente espectral S (expresado en % cada
100 nm) frente a los indices de color V-R para todos los objetos de nuestra muestra
(PROP+PL+SMM). En esta figura podemos ver que hay una correlacién clara entre estas
magnitudes, luego podemos usar S como tnico valor que incluya toda la informacién de
colores en el visible.

100 |

80 -

40 - - |

S (% /100 nm)

20 -

| Il+

-20 !
0,0 0,2 0,4 0,6 0,8 1,0 1,2
V-R (mag.)

Figura 6.8: Gradiente espectral (S) medido en % cada 100 nm frente a V-R. En esta grafica
se aprecia una fuerte correlacién entre el Gradiente espectral (S), calculado en el rango
visible (BVRI), y el indice de color V-R para todos los objetos de la muestra estudiada
(PROP+PL+SMM). La utilizacion de la pendiente espectral (S) nos permite incluir la
informacion de todos los colores visibles, y disminuye el error al usar informacién combinada
de los colores B, V, R, e L.

2El “tholin” es un compuesto organico refractario complejo que se cree que forma parte importante de las
superficies de los cuerpos menores del sistema solar (cometas, asteroides, KBOs, etc). Este tipo de material
se enrojece y oscurece por efecto de la radiacién solar y los rayos césmicos (ver secciones 2.4.1 y 2.4.2).
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Los resultados obtenidos finalmente para S estdn expresados en porcentaje por cada
100 nm (%/100 nm). En el caso de que tengamos medidas en todos los filtros (B,V,R,I)
calculamos el valor promedio usando los tres valores parciales de S para los colores
adyacentes, si s6lo hay datos de tres filtros, el valor promedio para S se obtiene a partir
de los dos valores parciales de S, etc. Los resultados de gradientes (pendientes espectrales)
para nuestro conjunto de objetos pueden verse en la tabla 6.4. Como se ha discutido en
los parrafos anteriores, estos resultados pueden ser considerados como un buen indicador
de los gradientes o pendientes espectrales a lo largo del rango de longitudes de onda
[B, I] = [436,797nm)|. Los errores en los gradientes de la tabla 6.4 se han calculado usando
los errores estadisticos de los colores promedio, y los errores debidos al promediado de los
propios gradientes espectrales respecto a los diferentes filtros.

El gradiente espectral, S, asi calculado (expresado en % cada 100 nm) estd intimamente
relacionado con la composicién y estructura de la superficie del objeto estudiado.
Desgraciadamente, a dia de hoy no es posible extraer ninguna conclusion detallada sobre
las propiedades superficiales especificas de los KBOs a partir de los gradientes espectrales
(o de los colores). Por definicién, los gradientes espectrales son una medida directa del
enrojecimiento intrinseco del objeto, producido por las propiedades superficieles del mismo.
Es decir, los colores solares son de alguna forma “eliminados”, o “desplazados” por efecto
del reflejo con la superficie del objeto, por lo tanto, S= 0 significa exdctamente colores
solares (enrojecimiento nulo). Resumiendo, tanto los colores como los gradientes espectrales
se pueden considerar como parametros “integrales” de caracterizacion de las propiedades
superficieles de los objetos: “integral” respecto a la parte iluminada y visible de la superficie,
que para los TNOs y Centauros distantes es practicamente equivalente a un hemisferio
completo, ya que los angulos de fase son pequenos, e “integral”, por otro lado, a lo largo
de todo el rango de longitudes de onda de los filtros utilizados.

6.4.6.1 Histogramas y caracteristicas de cada grupo dinamico

Hemos calculado los valores promedio de los gradientes espectrales y la distribucién de
pendientes de enrojecimiento para cada grupo dindmico de KBOs de nuestra muestra
(PROP) y usando también el conjunto de datos completos (PROP+PL+SMM). Maés
adelante usaremos este resultado para buscar posibles correlaciones de los gradientes
espectrales con pardmetros orbitales y con Hg (ver tabla 6.12). Estos resultados se discuten
en la seccién 6.5 y subsecciones del mismo.

Obtenemos que la mayor parte de los gradientes espectrales de los KBOs estan
comprendidos entre los -5% /100 nm y los 45% /100 nm, con la excepcién de algiin Centauro
muy enrojecido, y algin otro objeto aislado. Podemos construir el histograma de los
gradientes espectrales dividiendo todo el rango de gradientes en intervalos [Syuin, Smaz] de
tamano 10%/100 nm. Si hacemos esto para las diferentes poblaciones dindmicas en estudio
(TNOs Clésicos -Frios y Calientes-, SDOs, y Centauros) obtendremos el histograma que
puede verse en la figura 6.9. Un primer vistazo al histograma nos da informacion de las
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diferentes distribuciones de los gradientes espectrales (es decir, de los colores superficiales
de los objetos) para cada grupo dindmico. Los TNOs Clésicos tienen su méximo en el
intervalo de gradientes [20, 30], mientras que los SDOs lo tienen en el [10, 20|, esto nos
esta diciendo que los objetos Clasicos tienen superficies méas enrojecidas que los SDOs
(que son méas “azulados”). Por otro lado, los objetos Clasicos tienen una diversidad de
gradientes mas amplia que los SDOs. Dentro de los objetos Clasicos , los Frios, con
inclinaciones orbitales < 4.5°, muestran el maximo en el intervalo de gradientes [20, 30],
con un maximo algo menor en el [30, 40|, si comparamos con los objetos Calientes, con
inclinaciones > 4.5° y un méaximo en [20, 30|, podemos concluir que los objetos Frios
tienden a tener gradientes mayores (superficies mas enrojecidos) que los objetos Calientes
(superficies menos enrojecidas). Ademds, los objetos Calientes presentan una diversidad de
colores mas amplia que los Frios, con objetos bastante “azulados”: hay 8 objetos Clasicos
Calientes en el intervalo de gradientes [0, 10].

Respecto a los Centauros, en el histograma se ve claramente la bimodalidad en colores,
detectada por primera vez por Peixinho et al. 2003, y Tegler et al. 2003. Podemos ver
claramente dos maximos; uno de ellos en los intervalos [0, 10] y [10, 20], que corresponde
a la poblacién “gris” o méas “azulada” de Centauros, y otro menor en el intervalo [30,
40] que corresponde a la poblacién de Centauros con superficies méas enrojecidas. Si lo
miramos en términos de porcentaje, el nimero de objetos poco enrojecidos (con valores de
gradientes espectrales entre el 0%/100nm y el 20%/100nm) dentro de los Centauros (~61%)
es comparable al de los SDOs (~72%).

Los mismos resultados y conclusiones se obtienen si calculamos los gradientes promedio
para todos los objetos de cada poblacién (tabla 6.8). Se ven claramente las diferencias
caracteristicas entre el grupo enrojecido de objetos Clasicos Frios, con un valor promedio
alto del gradiente de enrojecimiento (S=27.4%/100nm), y los objetos Clasicos Calientes,
con un gradiente o pendiente de enrojecimiento menor (S=19.6%/100nm). Sin embargo,
debemos también senalar, que las dos pendientes de enrojecimiento son compatibles si
tenemos en cuenta las barras de error. A pesar de las posibles diferencias entre las
distribuciones de pendientes para los diferentes grupos, los gradientes espectrales promedio
de SDOs (S=18.6%/100 nm) y Centauros (S=19.8%/100 nm) son compatibles, dentro de
las barras de error, con los objetos Clasicos Calientes. Estos resultados son totalmente
coherentes con los obtenidos por Hainaut & Delsanti (2002); Boehnhardt et al. (2002);
Boehnhardt et al. (2003); Doressoundiram et al. (2008).

La caracterizaciéon superficial mediante gradientes espectrales implica, de alguna
manera, que los espectros de reflexion de los objetos apenas presentan estructura, lo que
equivale a decir que no hay absorciéon debida a hielos en la superficie de los mismos.
Este requerimiento se cumple de forma razonable en el rango de longitudes de onda
visibles, donde se han encontrado bandas de absorcién débiles en unos pocos TNOs
(Barucci et al. 2008) sin efectos notables sobre las magnitudes en los diferentes filtros. Si
se han detectado fuertes bandas de absorcién en el infrarrojo cercano, debidas a hielos de
H>0 y CHy, pero esto no afecta a los gradientes aqui discutidos, que se obtienen sélo en el
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Figura 6.9: Histograma con la estadistica de gradientes de enrojecimiento de TNOs y
Centauros para la muestra completa de objetos: PROP+PL+SMM. Clases dindmicas (eje
Z): Clésicos, Calientes, Frios, SDOs y Centauros. La pendiente de enrojecimiento de los
objetos (en %/100 nm) en comparacién con el Sol se ha calculado usando la ecuacién 6.8 y
se ha contado el nimero de objetos (eje Y) contenidos en cada intervalo de enrojecimiento
(eje X).

S n

(%/100nm)
Classical 22.949.8 73
Calientes 19.6£ 8.5 42
Frios 27.4+11.3 31
SDOs 18.6+ 7.6 25
Centaurs  19.8£ 6.7 18

Tabla 6.8: Gradientes espectrales promedio para los diferentes grupos dindmicos (excepto
objetos resonantes) calculados para la muestra completa de objetos: PROP+PL-+SMM.
S, es el gradiente espectral (pendiente de enrojecimiento) calculado como se explica en la
seccion 6.4.6. Los errores se obtienen a partir de los errores estadisticos del promedio de
los colores, y del ajuste de los diferentes valores parciales del gradiente espectral. n, es el
numero total de objetos usados para calcular la pendiente de enrojecimiento promedio.
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rango visible.

En resumen, podemos decir, que la estructura observada en los histogramas de los
gradientes espectrales (figura 6.8) sugiere la existencia de subpoblaciones dentro de los
objetos Clésicos (objetos Frios més enrojecidos, y Calientes mas “azulados”) y de los
Centauros (subpoblaciones menos enrojecida y enrojecida). De cualquier manera, las
distribuciones de enrojecimiento totales de TNOS y Centauros necesitan una interpretacion
basada en modelos y escenarios de procesamiento de superficies.

6.4.6.2 Linea de enrojecimiento

A partir de las ecuaciones 6.8, y 6.9 podemos deducir las expresiones para calcular la linea
de enrojecimiento, que representa la localizacion de objetos que tuvieran una reflectividad
espectral lineal, y que se muestra (linea roja) en las figuras 6.5, y 6.6. Bésicamente, tenemos
que expresar las diferencias de colores (B-V), (V-R), (R-I), y (B-R), en funcién de los
correspondientes gradientes espectrales S p_v), S(v_ry; S(r=1); ¥ S(B—R) (por simplicidad
en las expresiones ponemos B, V, R, e I, en vez de m(b), m(v), m(r), y m(i) como usdbamos
en las ecuaciones 6.8, y 6.9). Manipulando y despejando de las ecuaciones llegamos
finalmente a las siguientes expresiones que nos permiten trazar las diferentes lineas de
enrojecimiento:

(B-V)=(B-V)o—25-log (1 - 2en) '1'013 - AV') (6.10)
(V—R)=(V—R)o+25-log (1 L Sw-r) 1|0A4V _ AR') (6.11)
(R—I)=(R—1I)o +25-log (1 + o fgiﬁ(;ﬁ[('k;;él_'}z)@]> (6.12)
(B—R)=(B—R)o+2.5-log (1 + 1o fgl(ﬁ_‘fi_['(ﬁfv)__?BR_'V)@]> (6.13)

donde, (B —V)e, (V= R)e, (R—I)e, y (B — R)e son las diferencias de los colores
correspondientes para el sol; A, Ay, Ar, ¥ A7 son las longitudes de onda centrales de
los filtros correspondientes; el significado del resto de los pardmetros de las expresiones ya
ha sido explicado en el parrafo anterior. Como todos los gradientes estdn normalizados a
1 en la longitud de onda central del filtro V (ecuaciones 6.8 y 6.9) es necesario obtener
previamente los valores de (B-V) y (V-R) de las expresiones 6.10 y 6.11 para meterlos en
las expresiones 6.13 y 6.12 y asi poder obtener los correspondientes valores para (B-R), y

(R-I).
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6.5 Anadlisis estadistico y discusion.

La motivacion principal de medir un gran numero de magnitudes BVRI de TNOs y
Centauros es descubrir si los colores superficiales de estos objetos estdn relacionados con
alguna magnitud dindmica. Estas relaciones, de existir, pueden aportar pistas sobre como
pueden afectar a la composicién de estos cuerpos diversos factores generales presentes en
el sistema solar. Lo que queremos, por tanto, es estudiar si los colores de las superficies
aportan informacion sobre algtin proceso fisico. Cualquier proceso fisico que se descubra
para las superficies de los KBOs es interesante, aunque tenemos un conocimiento muy poco
detallado de los mecanismos fisicos productores de dichos procesos. Los procesos fisicos mas
sencillos de buscar, con un conocimiento tan limitado de los mecanismos fisicos subyacentes,
consisten en la comparacién de los colores superficiales medidos (BVRI y S) con diferentes
combinaciones de parametros fisicos orbitales. Esta comparacion la haremos buscando
correlaciones entre los indices de color y gradientes espectrales (S) frente a diferentes
parametros orbitales. Vamos a extender este andlisis a la correlacién de los colores (y
gradientes) frente al pardmetro v, que es una medida que cuantifica la energia promedio de
las colisiones sufridas por un TNO o Centauro. 1 es proporcional al cuadrado del promedio
de la velocidad relativa del objeto con respecto a una 6érbita circular, y depende de la
inclinacién orbital (i), la excentricidad (e), y el semieje mayor (a) a través de la expresién
(Opik 1976):

. 2 '2 . 2
¢Zsmz—|—065e (6.14)

a

Para hacer una bisqueda de posibles correlaciones entre diferentes colores (y gradientes)
frente a parametros orbitales (a, semieje mayor; q, distancia perihélica; Q, distancia afélica;
e, excentricidad; i, inclinacién, etc) usamos un test estadistico no paramétrico, ya que este
tipo de métodos no asumen ninguna probabilidad de distribucién poblacional concreta,
ni ninguna forma funcional para las variables/pardmetros que queremos relacionar. En
particular, hemos elegido el método de Spearman (Spearman, 1904) para calcular las
posibles correlaciones usando para ello el parametro p de Spearman. Este método estadistico
no depende nada del tipo de distribucién que tengamos, y es menos sensible que otros
métodos a los valores atipicos o anémalos que pudieran aparecer en nuestra muestra de
datos. Estudiamos la intensidad o fuerza de las correlaciones por medio del coeficiente de
Spearman p, y del Nivel de Confianza (NC), que se calcula como la probabilidad de que la
hip6tesis nula (muestras no correlacionadas) no sea cierta.

Consideraremos que una correlacién es (Delsanti et al. 2006; Peixinho et al. 2004;
Santos-Sanz et al. 2009):

e Fuerte: cuando p sea mayor que 0.6 (en valor absoluto).

e Débil: cuando p estd entre 0.3 y 0.6 (en valor absoluto).
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e No existe: si p es menor que 0.3 (en valor absoluto).

Légicamente, este criterio para el coeficiente de correlacién tiene que ser usado
conjuntamente con un criterio para el Nivel de Confianza. Para evaluar el Nivel de Confianza
usaremos el criterio de clasificacién propuesto por Efron y Tibshirani (1993):

e Si NC es mayor que el 99% = Evidencia muy fuerte de correlacidn.
e Si NC es mayor que el 97.5% = Evidencia fuerte de correlacion.

e Si NC es mayor que el 95% = Evidencia razonablemente fuerte de correlacion.

La interpretacién de los valores obtenidos para p, NC, y las representaciones graficas de
las magnitudes entre las que queremos estudiar las correlaciones nos permiten detectar estas
posibles relaciones entre las diferentes magnitudes. Aparte de estos criterios de clasificacion
para p y NC, se va a considerar, de aqui en adelante, que puede haber una correlacién entre
dos magnitudes/pardmetros dados cuando p es mayor o igual que 0.3, y NC es mayor que
el 80% (Santos-Sanz et al. 2009), en particular, para muestras con pocos objetos que no
nos permiten hacer una estadistica concluyente. Es pertinente mencionar que este umbral
particular (p > 0.3; NC> 80%) es solamente una pista de posible correlacién digna de ser
estudiada y tenida en cuenta, pero que necesitaria mas datos para ser confirmada.

Primero, hemos buscado correlaciones usando el método de Spearman con los resultados
de nuestra propia muestra de TNOs y Centauros (PROP), luego hemos mezclado
nuestros objetos con los resultados del Programa de Larga duraciéon de ESO (PL;
(Boehnhardt et al. 2002; Peixinho et al. 2004)) y, finalmente, hemos anadido a la muestra
los resultados del Survey Multicolor de Meudon (SMM; (Doressoundiram et al. 2005)). Un
resumen del niimero de objetos para cada muestra y grupo de KBOs puede verse en la tabla

6.9. En esta tabla podemos también ver el niimero de objetos aportados por cada muestra:
PROP, PL, y SMM.

El anélisis estadistico con el método de Spearman lo hacemos separando los datos
en diferentes grupos dinamicos: Objetos Clasicos , Objetos Clasicos Calientes y Frios,
Objetos del Disco Dispersado (SDOs), Centauros (Cent) etc. Para clasificar los objetos
en uno u otro grupo dindmico usamos el esquema descrito en Doressoundiram et al.
2005. Los Centauros y los SDOs aparecen mezclados en la lista del MPC -Minor Planet
Center- (http://www.cfa.harvard.edu/iau/lists/Centaurs.html) sin ninguna distincién entre
uno u otro grupo. Consideraremos como Centauros a los objetos de esta lista que
tengan perihelio (q) por debajo de las 30 UA (distancia que corresponde con el semieje
mayor de Neptuno), y afelio (Q) por debajo de las 48 UA (distancia que corresponde
a la resonancia 2:1 con Neptuno). El resto de objetos de la lista serdn considerados
como SDOs?. Usando la otra lista de objetos distantes que aparece en el MPC llamada

3La tinica excepcién a este esquema es el objeto extremadamente distante 2000CR105 con Q= 394 AU y
a= 219 AU, al que clasificamos como objeto del disco disperso extendido (ESDO).
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lista de TNOs (http://www.cfa.harvard.edu/iau/lists/TNOs.html), consideraremos objetos
Clasicos todos los objetos no resonantes comprendidos entre las resonancias 3:2 y 2:1 con
Neptuno (39.5AU < a < 48AU), y que estén fuera de la esfera de influencia con Neptuno,
de la llamada esfera de Hill (q> 35AU). Objetos con 6rbitas poco inclinadas respecto
al plano de la ecliptica con q< 36AU y 36 AU<a<40 AU también son estables y los
consideraremos objetos Cléasicos (Duncan et al. 1995). De los objetos de nuestra muestra
dos estdn en resonancia con Neptuno: 1997SZ;g (resonancia 2:1) y 2003AZg4 (resonancia 3:2,
Plutino). No incluimos estos dos objetos en nuestro andlisis estadistico. Dentro del andlisis
vamos a mezclar, también, grupos dinamicos que podrian estar fisica o evolucionalmente
relacionados entre si para intentar buscar algin posible incremento en las correlaciones de
las mezclas que pueda apoyar esta relacién dindmica y/o evolucional. Algunas de las mezclas
de grupos analizadas son: SDOs + Objetos Calientes, SDOs + Centauros, etc. En algunos
casos falta la informacién de color en algin filtro para algtin objeto (pej: en el filtro B), por
esta razon siempre indicamos el nimero total de objetos en cada célculo de correlaciones.
Los coeficientes de correlacién (p) y Niveles de Confianza (NC) correspondientes estén
listados en la tabla 6.10.

6.5.1 Correlaciones Color-Color

Las correlaciones color-color (ver también seccién 6.4.2) son esperables si uno
toma como buenas las conclusiones de las medidas de espectros visibles para
TNOs y Centauros (Boehnhardt et al. 2002; Boehnhardt et al. 2003; Delsanti et al. 2006;
Peixinho et al. 2004), es decir, los espectros de estos objetos no presentan generalmente
estructura y tienen una pendiente bastante constante con desviaciones muy pequenas hacia
gradientes més bajos en las cercanias del rojo/infrarrojo. Por lo tanto, las correlaciones
color-color pueden servir como prueba de que esta tendencia general observada en los
espectros visibles es correcta. Es decir, nos sirven para probar si el comportamiento general
del enrojecimiento espectral en el rango visible de los TNOs y Centauros es consistente
para los objetos de nuestra muestra (PROP+PL+SMM). En particular, los colores que
cubren un amplio rango de longitudes de onda deberian satisfacer los criterios exigidos para
correlaciones fuertes. Las correlaciones entre colores “vecinos” podrian ser menos relevantes
para mostrar esta tendencia, ya que los errores en las medidas pueden desempenar un papel
importante. Anticorrelaciones entre colores tendrian un interés real, ya que podrian indicar
una caracteristica de absorciéon poco comun, que podria estar presente en el espectro visible
del conjunto de objetos.

La inspeccién de los parametros de correlacién para las distintas muestras de objetos
incluidos en la tabla 6.10 indica un buen acuerdo con lo esperado, es decir, existen, por
lo general, correlaciones claras color-color para los grupos dindmicos de objetos Clasicos
(incluyendo los subgrupos Calientes y Frios), SDOs, y Centauros. En particular, pueden
verse las graficas de algunas de estas correlaciones color-color fuertes para diferentes grupos
dindmicos en las figuras 6.10, 6.11, 6.12, y 6.13, también puede verse la discusién al respecto
en la seccion 6.4.2, junto con la figura 6.6. Todas estas figuras apoyan el comportamiento
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espectral observado para objetos Transneptunianos y Centauros descrito en el parrafo
anterior.

Destacamos la figura 6.11- a) en la que se puede observar una anticorrelacién fuerte,
con evidencia muy fuerte en el NC, para objetos Clasicos Frios (p = —0.64, NC = 99.50%,
n = 20). Esta anticorrelacién es muy interesante ya que, como acabamos de ver, podria estar
relacionada con alguna caracteristica de absorcion superficial. No obstante, uno esperaria
no encontrar ninguna anticorrelacién color-color, es decir, ninguna banda de absorcion
superficial en el visible. Esto no implica que tal tipo de anticorrelaciones no puedan
existir para objetos individuales, en cuyo caso podrian deberse a errores en las medidas
fotométricas, variabilidad intrinseca, o incluso a una quimica superficial particular. Esto
altimo podria ser perceptible en el infrarrojo cercano, donde se han detectado, para algunos
TNOs y Centauros, fuertes bandas de absorcién debidas a la presencia de hielos superficiales
(a este respecto se puede consultar la seccién 6.4.6.1). Sin embargo, es realmente dificil
concluir la presencia de estas bandas de absorcién a partir, solamente, de fotometria de
filtros de banda ancha. De cualquier forma, este resultado de anticorrelacion color-color, que
aparece solo para los Objetos Clasicos Frios, es importante porque puede estar dandonos
una clave sobre una composicién superficial diferente para estos objetos, y por lo tanto,
sobre un origen primordial distinto al de los otros objetos transneptunianos (en particular
un origen primordial diferente al de los objetos Clasicos Calientes).

En las secciones siguientes en las que se discute sobre posibles correlaciones y propiedades
superficiales de TNOs y Centauros no vamos a mencionar ni a tratar explicitamente ninguna
correlacion color-color, ya que han sido discutidas extensamente en las secciones 6.4.2, 6.4.6
y en esta misma seccién. A partir de aqui las correlaciones discutidas serdan solo las posibles
correlaciones de colores (o gradientes espectrales) frente a diferentes pardmetros orbitales
(incluyendo el pardmetro ¢ definido por la ecuacién 6.14).

6.5.2 Objetos Clasicos (n=73)

Para los objetos del cinturén Transneptuniano Clasico confirmamos casi todas las
correlaciones y tendencias encontradas en trabajos previos a este, que ulilizaban una
muestra més reducidad de objetos (Peixinho et al. 2004; Doressoundiram et al. 2005;
Doressoundiram et al. 2008). Sin embargo, podemos identificar algunas correlaciones
nuevas y ciertas diferencias (ver tabla 6.10). Nuestro propio conjunto de datos de objetos
Clésicos que puede verse en la tabla 6.1 supone del orden de un 26% del ntimero total de
objetos Clésicos con colores medidos usados en este trabajo (PROP+PL+SMM).

6.5.2.1 Correlaciones fuertes

Las correlaciones mds fuertes obtenidas para los objetos Clasicos son (aparte de las
correlaciones color-color) las anticorrelaciones obtenidas para B-R y B-V vs. inclinacién, i
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Figura 6.10: Algunas gréaficas color-color que dan correlaciones fuertes, con evidencias muy
fuertes en el nivel de confianza, NC' > 99% (ver tabla 6.10). a) B-R vs. R-I para los 42
objetos Clasicos de la muestra PROP+PL. b) V-R vs. B-V para los 23 objetos Clésicos
Calientes de la muestra PROP+PL.
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Figura 6.11: Algunas graficas color-color que dan correlaciones fuertes, con evidencias muy
fuertes en el nivel de confianza, NC' > 99% (ver tabla 6.10). a) V-R vs. B-V para los 20
objetos Cléasicos Frios de la muestra PROP+PL, esta interesante anticorrelacién color-color
se discute en el texto. b) B-R vs. R-I para los 19 objetos del Disco Disperso (SDOs) de la

muestra PROP+PL+SMM.
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Figura 6.12: Algunas graficas color-color que dan correlaciones fuertes, con una evidencia
en el nivel de confianza muy fuerte, NC > 99% (ver tabla 6.10). a) R-I vs. B-V para los
16 Centauros de la muestra PROP+PL+SMM. b) R-I vs. B-V para todos los objetos de
la muestra PROP+PL+SMM.
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Figura 6.13: Algunas graficas color-color que dan correlaciones fuertes, con una evidencia
en el nivel de confianza muy fuerte, NC' > 99% (ver tabla 6.10). a) V-R vs. B-V para los
57 SDOs y objetos Clasicos Calientes de la muestra PROP4+PL+SMM. b) V-R vs. B-V
para los 35 SDOs y Centauros de la muestra PROP+PL+SMM.
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(ver tabla 6.10, y figura 6.14), asi como el gradiente espectral, S vs. i (ver tabla 6.12),
todas estas presentan una evidencia muy fuerte de correlacion (NC > 99%). Estos
resultados estdn de acuerdo con los encontrados por otros autores (Peixinho et al. 2004;
Doressoundiram et al. 2005). Obtenemos también una evidencia muy fuerte de correlacién
(NC>99%) para B-R vs. q, y B-V vs. q (ver tabla 6.10, y figura 6.15). Las correlaciones
entre colores o pendientes espectrales frente a los pardmetros orbitales dindmicos i, q y e se
utilizan con frecuencia para validar o descartar el escenario de rejuvenecimiento colisional
de las superficies de los TNOs (Thebault y Doressoundiram 2003). A pesar del hecho de que
tales correlaciones existen, su interpretaciéon en términos de la evolucién de las superficies de
los TNOs Clasicos sigue siendo confusa, ya que las predicciones de los modelos de evolucion
superficial son ain muy controvertidas (ver seccién 2.4.2 y las referencias bibliograficas
alli incluidas). Si podemos afirmar que hay, por tanto, procesos fisicos de coloracién de
superficies para los TNOs Cléasicos que dependen de la inclinacién (i), y de la distancia
perihélica (q), pero no podemos decir demasiado de los mecanismos fisicos que hay detrés
de estos procesos, como ya se discutié en la seccién 6.5.

6.5.2.2 Correlaciones débiles y pistas de otras posibles correlaciones

Analizamos aqui correlaciones con valores de p no muy altos (0.3 < p < 0.6), pero con
valores suficientemente altos del nivel de confianza (NC). Estas correlaciones son de utilidad
para el estudio de los TNOs y Centauros porque implican tendencias amplias (en el sentido
de dispersas), pero significativas. Aparte de esto usaremos el umbral p > 0.3 y NC> 80%
como una pista para identificar posibles correlaciones, que deberian ser estudiadas con mas
profundidad (lo que implica que son necesarios mas datos observacionales) en el futuro (ver
seccion 6.5).

Teniendo en cuenta los criterios que acabamos de exponer encontramos tres correlaciones
interesantes (ver tabla 6.10); R-I vs. ¢, que no estd presente en anélisis realizados en trabajos
previos, y dos ya conocidas que son, B-R vs. e (ver figura 6.14), y V-R vs. q.

R-I vs. q muestra una fuerte evidencia de correlacion respecto al nivel de confianza
(n=69, p=0.30, NC=98.71%) que apoya el escenario de que los objetos mds enrojecidos
tienen drbitas con mayores distancias perihélicas. Esta correlacién es consistente con la
correlacion fuerte B-R vs. g, ya conocida por otros estudios y discutida en el apartado
anterior (seccién 6.5.2.1).
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Figura 6.14: Algunas graficas de elementos orbitales frente al color (B-R) para TNOs
Clasicos que dan correlaciones fuertes o interesantes (ver tabla 6.10). Se indica en cada
figura el valor del coeficiente de correlacién (rho), el nivel de confianza (NC), y el ntiimero de
objetos (n). a) e vs. B-R para los 64 objetos Clasicos de la muestra PROP+PL+SMM, esta
posible anticorrelacién débil se discute en las secciones 6.5.2.2, y 6.5.2.3. b) i vs. B-R para
los 64 objetos Clasicos de la muestra PROP+PL+SMM. Esta ultima grafica corresponde a
una correlacién fuerte, con evidencia muy fuerte de correlacion (NC > 99%). La discusion
sobre esta tdltima grafica puede verse en las secciones 6.5.2.1, y 6.5.2.3.
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Tipos
Todos Clasicos Frios Calientes SDOs Centauros
PROP 30 19 9 10 10 1
PL 53 33 16 17 10 10(®)
SMM 33 21 6 15 5 7
Total 116 73 31 42 25 18

Tabla 6.9: Resumen de los objetos de cada muestra. Numero de objetos para los
diferentes grupos dindmicos (no se incluyen los 2 objetos resonantes con Neptuno):
Todos (el conjunto completo), Cldsicos (TNOs Clésicos ), Frios (TNOs Cléasicos con
inclinaciones< 4.5°), Calientes (TNOs Clésicos con inclinaciones> 4.5°), SDOs (Objetos
del Disco Dispersado), y Centauros. PL es el Programa de Larga duracién de ESO
(Boehnhardt et al. 2002; Peixinho et al. 2004), y SMM el Survey Multicolor de Meudon
(Doressoundiram et al. 2005). *) Incluimos en este grupo el objeto peculiar distante
2000CR105. (* Incluimos en este grupo el objeto 2002CBa4g que no es considerado Centauro
con total certidumbre.
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Figura 6.15: Distancia perihélica (q) vs. B-R para los 64 objetos Clésicos de la muestra
PROP+PL+SMM. Se indica en la figura el valor del coeficiente de correlacién (rho), el
nivel de confianza (NC), y el ntimero de objetos (n). Esta grafica da una correlacién fuerte,
con evidencia muy fuerte de correlacién (NC' > 99%). En relacién a la misma véanse las
secciones 6.5.2.1, y 6.5.2.3.
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Tabla 6.10: Correlaciones. Resultados de aplicar el método de Spearman a los colores frente a los colores, y a los
colores frente a los pardmetros orbitales. “1” indica la muestra ‘PROP’ compuesta por nuestros propios resultados
fotométricos; “2” indica la muestra ‘PROP+PL’ compuesta por nuestros resultados mezclados con los del Programa de
Larga duracién de ESO usando el telescopio VLT (Boehnhardt et al. 2002; Peixinho et al. 2004); “3” indica la muestra
‘PROP+PL+SMM’ compuesta por los datos ‘PROP+PL’ mezclados con los datos fotométricos del Survey Multicolor de
Meudon (Doressoundiram et al. 2005). p= Coeficiente de correlacién de Spearman, NC= Nivel de Confianza, n= Nimero
de objetos. Las correlaciones mas fuertes estdn en negrita, y las interesantes o nuevas, aunque sean débiles, estan en itélica.

1 2 3
Magnitudes p NC(%) n o NC(%) n o NC(%) n
Clésicos B-Vwvs. V-R 0.23 55.60 12 0.33 96.57 48 0.33 99.11 64
B-V vs. R-1 0.05 15.66 12 0.40 99.03 42 0.34 99.09 61
R-I vs. B-R 0.03 8.33 12 0.50 99.87 42 0.38 99.70 61
B-V vs. q 0.59 95.13 12 0.37 98.24 43 0.40 99.83 64
V-R vs. q -0.07 23.98 19 0.30 97.00 52 0.32 99.51 73
R-Tvs. q 0.17 52.53 19 0.32 97.63 50 0.30 98.71 69
B-R vs. q 0.55 92.96 12 0.46 99.71 43 0.46 99.98 64
B-V vs. i -0.63 96.24 12 -0.48 99.83 43 -0.49 99.99 64
V-R vs. i -0.04 15.07 19 -0.41 99.66 52 -0.32 99.40 73
R-T vs. @ -0.03 10.67 19 -0.29 96.03 50  -0.27 97.63 69
B-R vs. i -0.57 94.32 12 -0.54 99.96 43 -0.54 >99.99 64
B-Vwvs. e -0.32 71.40 12 -0.30 94.65 48  -0.29 97.93 64
V-R vs. e -0.19 58.30 19 -0.17 78.76 52 -0.18 86.78 73
R-Ivs. e 0.17 54.82 19 -0.21 86.62 50 -0.17 84.83 69
B-R vs. e -0.38 79.79 12 -0.81 95.28 48  -0.29 98.06 64
V-R vs. a -0.14 45.84 19 0.18 80.79 52 0.12 69.48 73
B-R vs. a 0.08 21.92 12 0.09 43.80 43 0.14 73.85 64

Calientes B-V vs. V-R  0.75 93.38 7 0.78 99.97 23 0.56 99.94 38
B-V vs. R-1 -0.02 3.52 7 0.49 97.83 23 041 98.38 36

V-R vs. R-1 -0.32 67.53 10 0.59 95.27 27  0.29 92.79 40
R-I vs. B-R -0.18 34.11 7 0.53 98.76 23 041 98.50 36
B-V vs. q 0.29 51.60 7 0.41 94.71 23 0.38 97.96 38
V-R vs. q 0.18 40.20 10 0.29 86.08 27  0.46 99.67 42
R-Ivs. q 0.20 45.27 10 0.23 75.89 27 0.19 76.46 40
B-R vs. q 0.32 56.89 7 0.36 91.02 23 0.49 99.68 38
B-V vs. i -0.90 97.27 7 -0.72 99.93 23  -0.47 99.57 38
V-R vs. i -0.51 87.45 10 -0.58 99.70 27 -0.40 98.98 42
B-R vs. i -0.82 95.77 7 -0.64 99.72 23 -0.48 99.67 38
B-V wvs. e -0.50 77.93 7 -0.834 89.33 23  -0.25 86.82 38
B-R vs. e -0.64 88.47 7 -0.28 80.56 23  -0.26 88.78 38
V-R vs. a -0.31 64.62 10 0.18 65.45 27 0.21 82.91 42
R-Ivs. a 0.10 25.73 10 0.08 32.57 27 0.24 86.00 40
B-R vs. a <0.01 <0.01 7 0.12 41.24 23 0.22 82.46 38
Frios B-V vs. V-R  -0.60 76.99 5 -0.64 99.50 20 -0.39 94.91 26
V-R vs. R-1 -0.33 65.42 9 -0.80 83.42 23  -0.88 95.41 29
R-I vs. B-R 0.50 68.27 5 0.36 87.48 19 0.16 56.04 25
V-R vs. q -0.58 90.10 9 -0.02 7.21 25 0.02 8.88 31
R-Tvs. q 0.15 32.86 9 0.25 75.53 23 0.27 84.35 29
B-R vs. i -0.60 76.99 5 -0.17 54.38 20  -0.09 35.44 26
V-R vs. a -0.17 36.26 9 0.35 91.29 25 0.09 38.31 31
V-R vs. Hg -0.50 84.27 9 -0.10 37.31 25 -0.17 63.72 31
B-R vs. Hp -0.90 92.81 5 0.28 77.47 20 0.22 73.43 26
SDOs B-V vs. V-R 0.43 66.21 6 0.63 97.14 13 0.76 99.87 19
B-V vs. R-1 -0.03 5.09 6 0.24 60.36 13 0.55 97.96 19
V-R vs. R-1 0.14 29.45 8 0.32 79.78 17 0.51 98.43 23
R-I vs. B-R 0.37 59.38 6 0.30 70.11 13 0.62 99.19 19
B-V vs. q -0.54 77.52 6 0.70 98.44 13 0.36 87.66 19
V-R vs. q -0.24 47.13 8 0.41 90.25 17 0.26 77.54 23
R-Tvs. q 0.17 36.26 9 0.35 86.46 19 0.21 69.30 25
B-R vs. q -0.60 82.03 6 0.62 96.85 13 0.34 85.54 19
R-Ivs. Q -0.73 96.19 9 -0.31 80.62 19  -0.22 71.90 25
B-V vs. 4 0.49 72.26 6 0.49 90.97 13 0.29 77.80 19
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Tabla 6.10: Correlaciones (continuacién).

1 2 3
Magnitudes p NC(%) n p NC(%) n o NC(%) n
R-Tvs. i -0.25 52.05 9 -0.22 64.05 19 -0.22 70.81 25
B-V vs. e 0.03 5.09 6 -0.59 95.83 13 -0.32 81.97 19
R-Ivs. e -0.62 91.89 9 -0.46 95.11 19 -0.31 86.93 25
R-Ivs. a -0.52 85.61 9 -0.22 65.00 19 -0.20 68.03 25
B-R vs. a -0.49 72.26 6 0.25 61.87 13 0.07 24.54 19
B-V vs. Hpy -0.26 43.47 6 -0.77 99.27 13 -0.54 97.73 19
V-R vs. Hg -0.26 51.16 8 -0.49 94.89 17 -0.36 90.57 23
R-Ivs. Hg -0.58 90.10 9 -0.31 81.25 19 -0.25 78.43 25
B-R vs. Hpy -0.31 51.78 6 -0.81 99.49 13 -0.57 98.41 19
Cent B-V vs. V-R 0.55 88.02 9 0.67 99.07 16
B-V vs. R-1 0.58 90.10 9 0.71 99.43 16
V-R vs. R-1 0.35 73.78 11 0.38 87.84 18
R-Ivs. B-R 0.43 77.97 9 0.61 98.21 16
V-R vs. q 0.52 89.87 11 0.27 72.61 18
B-Vwvs. Q@ 0.50 84.27 9 0.32 78.56 16
V-R vs. Q 0.65 96.15 11 0.58 98.37 18
B-R vs. @ 0.55 88.02 9 0.39 87.34 16
B-V vs. i -0.62 91.89 9 -0.53 95.97 16
R-IT vs. @ -0.35 73.78 11 -0.33 82.28 18
B-R vs. i -0.68 94.67 9 -0.52 95.39 16
B-V vs. e 0.72 95.73 9 0.74 99.59 16
V-R vs. e 0.17 41.51 11 0.43 92.62 18
B-R vs. e 0.58 90.10 9 0.67 99.08 16
V-R vs. a 0.61 94.59 11 0.53 97.04 18
B-R vs. a 0.42 76.14 9 0.35 82.14 16
B-V vs. Hpy -0.72 95.73 9 -0.18 50.57 16
V-R vs. Hp -0.64 95.58 11 -0.37 87.14 18
R-I vs. Hp -0.60 94.22 11 -0.27 74.25 18
B-R vs. Hpy -0.73 96.19 9 -0.27 70.83 16

Todos B-V vs. V-R 0.29 78.06 19  0.50 99.99 65 0.55 >99.99 99
B-V vs. R-1 0.07 24.84 19  0.46 99.98 64  0.49 >99.99 96

V-R vs. R-I -0.20 71.66 29 0.27 98.41 79 0.50 99.83 111

R-I vs. B-R 0.23 66.51 19  0.56 >99.99 64 0.54 >99.99 96

R-Tvs. q 0.22 75.82 30 0.52 99.60 81 0.28 99.71 118

V-R vs. 1 -0.29 87.86 29 -0.38 99.92 81 -0.88 99.96 115

R-Tvs. i -0.17 64.89 30  -0.29 98.95 81  -0.27 99.60 118

R-Ivs. e <0.01 2.96 30 -0.23 95.60 81 -0.19 95.79 113

SDOs B-V vs. V-R  0.55 94.30 13 0.70 >99.99 36 0.62 >99.99 57
+ B-V vs. R-I <0.01 2.28 13 0.44 99.01 36 0.47 99.95 55
Calientes  V-R vs. R-I -0.04 11.84 18 0.35 97.80 44 0.58 99.70 63
R-I vs. B-R 0.17 44.54 13 0.51 99.76 36  0.52 99.99 55

B-V vs. q -0.02 6.07 13 0.43 98.90 36 0.33 98.54 57

V-R vs. i -0.55 97.72 18 -0.44 99.60 44  -0.35 99.44 65

Cent B-V vs. V-R 0.77 >99.99% 33 0.67 > 99.99% 55
+ B-V vs. R-1 0.57 99.86 33 0.54 99.99 53
Calientes V-R vs. R-1 0.39 98.55 38 0.35 99.28 60
R-I vs. B-R 0.56 99.86 33 0.54 99.99 53

B-V vs. Q 0.05 20.37 33 0.03 16.74 55

V-R vs. Q 0.09 44.13 38 0.10 58.31 30

R-Ivs. Q 0.02 9.51 38 0.07 40.71 60

B-R vs. Q 0.09 37.03 33 0.07 38.83 55

B-V vs. q 0.27 88.01 33 0.20 86.31 55

V-R vs. q 0.08 38.93 38 0.22 91.99 60

R-Ivs. q 0.18 73.01 38 0.12 66.01 60

B-R vs. q 0.24 83.07 33 0.25 93.83 55

B-V vs. i -0.57 99.86 33 -0.44 99.88 55

V-R vs. i -0.40 98.84 38 -0.30 98.10 60

R-Ivs. i -0.14 61.94 38 -0.12 64.30 60
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Tabla 6.10: Correlaciones (continuacién).

1 2 3

Magnitudes p NC(%) n o NC(%) n o NC(%) n

B-R vs. i -0.54 99.77 33 -0.43 99.85 55

B-V vs. e -0.11 46.55 33 -0.02 10.63 55

V-R vs. e 0.05 24.30 38 -0.03 16.23 60

R-Ivs. e -0.11 51.25 38 -0.01 5.19 60

B-R vs. e -0.07 31.84 33 -0.04 21.02 55

B-V vs. a 0.11 45.74 33 0.11 57.53 55

V-R vs. a 0.16 69.62 38 0.22 90.71 60

R-Ivs. a 0.10 45.61 38 0.14 70.96 60

B-R vs. a 0.15 61.86 33 0.18 80.23 55

B-V vs. Hp -0.08 36.76 33 0.01 6.46 55

V-R vs. Hg -0.01 3.04 38 -0.05 28.81 60

R-I1vs. Hg -0.19 76.98 38 -0.11 62.26 60

B-R vs. Hp -0.13 53.91 33 -0.05 27.57 55

Cent B-V vs. V-R 0.08 33.10 29 0.30 94.87 42
+ B-V vs. R-1 0.45 97.99 28 0.46 99.67 41
Frios V-R vs. R-1 0.14 56.53 34 0.17 74.19 47
R-Ivs. B-R 0.55 99.59 28 0.51 99.88 41

B-V vs. q 0.27 84.15 29 0.28 92.90 42

V-R vs. q 0.11 50.06 36 0.22 86.83 49

R-Ivs. q 0.34 94.71 34 0.33 97.59 47

B-R vs. q 0.30 88.88 29 0.34 96.88 42

B-V vs. Q 0.37 95.06 29 0.37 98.31 42

V-R vs. Q 0.31 93.23 36 0.31 97.06 49

R-Tvs. Q 0.17 66.57 34 0.20 82.51 47

B-R vs. Q 0.43 97.74 29 0.43 99.44 42

B-V vs. i -0.32 91.36 29 -0.37 98.35 42

V-R vs. i -0.17 67.79 36 -0.22 86.98 49

R-Tvs. i -0.21 76.80 34 -0.26 92.21 47

B-R vs. i -0.35 93.65 29 -0.39 98.80 42

B-V vs. e -0.10 39.42 29 -0.11 51.09 42

V-R vs. e 0.03 11.86 36 -0.08 43.00 49

R-Ivs. e -0.26 86.66 34  -0.27 93.33 47

B-R vs. e -0.07 26.92 29 -0.13 60.12 42

B-V vs. a 0.23 78.43 29 0.33 96.76 42

V-R vs. a 0.31 93.46 36 0.29 95.56 49

R-Ivs. a 0.17 68.22 34 0.26 92.51 47

B-R vs. a 0.33 91.88 29 0.39 98.83 42

B-V vs. Hp -0.33 91.60 29 -0.22 84.72 42

V-R vs. Hg -0.20 77.02 36 -0.28 94.92 49

R-I1vs. Hg -0.23 80.94 34 -0.16 73.33 47

B-R vs. Hp -0.22 75.50 29 -0.22 84.79 42

Cent B-V vs. V-R 0.66 99.73 22 0.73 >99.99 35
+ B-V vs. R-1 0.47 96.88 22 0.64 99.98 35
SDOs V-R vs. R-I 0.34 92.27 28 0.46 99.64 41
R-I vs. B-R 0.48 97.18 22 0.63 99.98 35

R-T vs. @ -0.25 81.66 30 -0.27 91.77 48

6.5.2.3 Discusiéon de las correlaciones encontradas

Teniendo en cuenta los resultados de las correlaciones de B-R (y S en algin caso) frente a la
excentricidad (e), inclinacién (i), y distancia perihélica (q), podemos decir que la poblacién
clasica de los TNOs presenta las siguientes tendencias: los objetos mas “azulados” son
los que tienden a tener mayores inclinaciones, menores distancias perihélicas y presentan
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mayores excentricidades. Este conjunto de objetos es el que usualmente se conoce como
poblacién “caliente” (i > 4.5,°), o dindmicamente excitada. Paralelamente, los objetos més
enrojecidos tienden a tener inclinaciones menores, presentan mayores distancias perihélicas
y oOrbitas menos excéntricas; son la poblacion de TNOs Clésicos conocida como “Frios”
(i < 4.5,°), no excitada dindmicamente.

Las distancias perihélicas mas pequenas de los objetos més “azulados” podria apoyar
un escenario de coloracion de las superficies por recubrimiento de las mismas con hielos
nuevos generados en la sublimacién de especies volatiles poco comunes (Delsemme, 1982).
Estas especies sublimarian cerca del perihelio y se congelarian posteriormente cuando el
objeto volviera a estar lejos del sol, recubriendo la superficie de hielos jovenes, y por tanto
mas azulados. Sin embargo, hay otros mecanismos de coloracion de superficies que podrian
explicar estas correlaciones, como por ejemplo, un incremento de las colisiones, que podria
atribuirse, en algin caso, a un bombardeo de micrometeoritos. Dicho bombardeo actuaria,
preferentemente, a distancias perihélicas mas pequenas, donde la densidad de particulas
susceptibles de colisionar con el objeto seria mayor.

6.5.2.4 Dependencias de las correlaciones con los “tamanos”

Buscamos también posibles dependencias de las correlaciones con los “tamanos” de los
objetos, lo que es equivalente a buscar dependencias con las magnitudes absolutas (Hpg)
si asumimos el mismo albedo para todos los objetos. Esta es una suposicién razonable si
tenemos en cuenta que estamos analizando aqui solamente objetos Clasicos con magnitudes
débiles, por lo tanto es esperable que la muestra sea bastante homogénea. A partir
de 28 medidas de albedos de TNOs Clésicos de diferentes autores (Jewwitt et al. 2001,
Margot et al. 2002; Sheppard y Jewitt 2002; Osip et al. 2003; Brown y Trujillo 2004;
Noll et al. 2004; Cruikshank et al. 2005b; Grundy et al. 2005; Lykawka y Mukai 2005;
Stansberry et al. 2005; Stansberry et al. 2008) obtenemos un albedo promedio en R de
pr = 0.12, que es el que usaremos para estimar los tamanos de los objetos.

Podemos, en principio, especular y esperar una dependencia con los tamanos, ya que
los objetos méas pequenos estdn posiblemente més evolucionados colisionalmente. Por esta
razon, los objetos més grandes deberian presentar diferentes propiedades fisico-quimicas
que los mas pequenos, lo que afectaria a los colores medidos en sus superficies. Peixinho et
al. (2004) estudiaron la tendencia color-perihelio para los objetos Clasicos , en particular
la correlacién de B-R vs. q. Usando un corte de magnitud absoluta de Hr < 6.2mag
como representativo de un tamano minimo de los objetos (didmetro D > 190km, calculado
usando la ecuacién 6.7, para un albedo pr = 0.12), encuentran un incremento importante
en la correlaciéon de B-R con la distancia perihélica, q, para los objetos Cléasicos , y una
disminucién en la correlacién, cuando Hr > 6.2 (D<190 km). Los objetos con menores
distancias perihélicas estdn mas cercanos al sol y podrian ser susceptibles de desarrollar
algin tipo de coma/atmdsfera que los envolviera, si son lo suficientemente grandes (D>150
km) (Delsanti et al. 2004). Sus superficies podrian -como ya se explicé en la seccién 6.5.2.3-
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experimentar la deposicién de hielos nuevos y “azulados” cuando el objeto se mueva a
distancias alejadas del perihelio, con lo que las superficies de los objetos aparecerian mas
“azuladas” (menos enrojecidas) que antes.

Encontramos un ligero incremento en la correlaciéon B-R vs. q para los objetos Clasicos
(PROP+PL+SMM) con Hr < 6.2 (D > 190km), como puede verse en la tabla 6.11.
Desgraciadamente, este incremento no va acompanado de un aumento convincente del
Nivel de Confianza (NC) obtenido de los célculos. Para B-V vs. q se obtienen resultados
similares. Por lo tanto, no podemos obtener ninguna conclusion firme de la dependencia con
los tamanos de los objetos para las correlaciones color vs. distancia perihélica. Tampoco
encontramos dependencias con el tamano para los gradientes espectrales frente a la distancia
perihélica (q). Es digno de mencién, sin embargo, que para R-1 vs. q, parece observarse
una tendencia opuesta que la encontrada para B-V vs. q, en el sentido de que la correlacién
parece incrementarse para Hr > 6.2, y disminuye para Hgp < 6.2 (tabla 6.11 y figura
6.16), en este caso, ademds, este aumento de la correlacién va acompanado también por un
aumento del nivel de confianza. Este resultado podria implicar que el indice de color R-I
correlaciona mejor con la distancia perihélica para los objetos Clasicos mas pequenos, es
decir, que los objetos Clasicos mas pequenos tienden a ser més “azules” (menos rojos) segun
disminuye la distancia perihélica (q). Este mecanismo de coloracién superficial que depende
de la distancia perihélica (q) no puede explicarse mediante una actividad de tipo cometario,
ya que estos objetos son demasiado pequenios (Hr > 6.2; D<190km) como para poder
retener una coma o atmésfera. Bombardeos por micrometeoroides u otros mecanismos de
coloracién dependientes de la distancia perihélica (q) podrian ser necesarios para explicar
esta tendencia particular. Este hallazgo debe ser tomado con mucha cautela ya que se
observa solo para un color y requiere por ello de una interpretacién fisica muy cuidadosa
que no podemos hacer con los conocimientos que tenemos actualmente. No encontramos
dependencias con el tamano para correlaciones respecto a la distancia afélica (Q).

Encontramos una posible dependencia con los tamanos en las correlaciones de los colores
frente al semieje mayor (a), en particular para B-R vs a (Hgr < 6.2) para la muestra
PROP+PL (p = 0.56, NC=97.04%), como puede verse en la tabla 6.11, y en la figura
6.17. Una tendencia similar se observa también para V-R vs. a (PROP+PL) y R-I vs.
a (PROP+PL+SMM). Este resultado se encuentra también para B-R vs. ¢ (Hgr < 6.2)
como se puede ver en la tabla 6.11, aunque en este caso sélo como una pista de posible
anticorrelacién débil (p=-0.32, NC=92.06%, n=32). Todos estos resultados son compatibles
entre si ya que ¢ depende de % El resultado S vs. ¢ (Hg < 6.2) que puede verse en la
tabla 6.12 también apoya esta tendencia.

Respecto a las correlaciones de colores frente a la excentricidad (e), para el caso de
R-I vs. e si hay un claro aumento, tanto del coeficiente de correlacién, como del nivel de
confianza, para el conjunto de los objetos Clasicos més pequenos (Hr > 6.2; D<190km),
como puede verse en la tabla 6.11 y figura 6.18. Este aumento en la correlacién, igual que
para el caso de R-I vs. q, debe ser tomado con mucha cautela, al obtenerse solamente para
un indice de color aislado. No deja de ser curioso que ambos incrementos en la correlacién
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Figura 6.16: Dependencia con los tamanos para TNOs Cléasicos. Graficas de la distancia
perihélica (q) frente a R-I discutidas en el texto de la seccién 6.5.2.4. a) q vs. R-I para los
50 objetos Clésicos de la muestra PROP+PL, es una correlacién débil con fuerte evidencia
respecto al NC. b) q vs. R-I para los 31 objetos Clésicos con Hr > 6.2 de la muestra
PROP-+PL. En este caso la correlacion aumenta respecto a la grafica anterior, y se convierte
en una correlacién fuerte (con evidencia muy fuerte respecto a NC).
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Semieje mayor (UA)

Semieje mayor (UA)
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Figura 6.17: Dependencia con los tamanos para TNOs Clasicos. Graficas del semieje mayor
(a) vs. B-R discutidas en el texto de la seccién 6.5.2.4. a) a vs. B-R para los 43 objetos
Clasicos de la muestra PROP+PL, no hay indicio de correlacién. b) a vs. B-R para los
16 objetos Clasicos con Hr < 6.2 de la muestra PROP+PL. Hay un aumento de esta
correlacién respecto a la grafica a), en este caso tenemos ahora una correlacién fuerte, con
evidencia razonablemente fuerte respecto al NC.
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y el nivel de confianza (R-1 vs. e, y R-I vs. q) se produzcan para los objetos Clésicos
mas pequenos y en las longitudes de onda mas largas del visible (rojas/infrarrojas), que es
donde puede tener lugar el ligero cambio de la pendiente espectral.

Parece observarse una leve tendencia de aumento de las correlaciones para los indices de
color con respecto a la inclinacién (V-R vs. i, R-I vs. i, B-R vs. i) para los objetos Clésicos
mas pequenos (Hr > 6.2; D<190km). Este aumento es algo més claro para el caso de los
gradientes espectrales (S) frente a la inclinacién (i) para los objetos Cldsicos mas pequenos
(Hr > 6.2; D<190km), como puede verse en la tabla 6.12, y en la figura 6.19. En este caso
el nivel de confianza se mantiene aproximadamente igual (~99.9%) al de la correlacién sin
dividir en tamanos, aunque hay un aumento notable de p, por lo que parece un resultado
interesante.

Podemos resumir e interpretar los resultados encontrados respecto a la dependencia de
las correlaciones con los tamanos para los objetos Cléasicos con estas tres afirmaciones:

e Respecto a los objetos Clésicos mas pequenos (D < 190km), y basdndonos en los
resultados para R-I vs. q, R-I vs. e, y S vs. i, se puede decir que tienden a ser
mas “azules” (menos rojos) segin disminuye la distancia perihélica (q), aumenta la
excentricidad (e), y la inclinacién (i) -y viceversa-. Este mecanismo de coloracién
superficial que depende de la distancia perihélica (q), la excentricidad (e), y la
inclinacién (i) no puede explicarse mediante una actividad que genere una atmoésfera
o coma que luego se deposite en la superficie en forma de hielos méas “azulados”,
pues estos objetos son demasiado pequenos (Hr > 6.2; D<190km) como para
poder retenerla. Bombardeos por micrometeoroides, horadamiento de la superficie
por pequenios impactos de cuerpos (“surface gardening”), u otros mecanismos de
coloracién dependientes de la distancia perihélica (q), la excentricidad (e), y la
inclinacién (i), son necesarios para explicar esta tendencia particular. Este hallazgo
debe ser tomado con mucha cautela ya que, para el caso de q y e, se observa sélo
para un unico indice de color (R-I), por lo tanto, debemos tener mucho cuidado al
interpretarlo pues desconozcemos, hoy por hoy, los mecanismos fisicos involucrados en

[{Pw))

tal proceso. Es interesante también destacar que estas correlaciones (respecto a “q
[P

y “e”) aparecen, precisamente, en la zona del espectro visible donde es més probable
un cambio de la pendiente espectral (filtros R e I).

e Para los objetos Clédsicos més grandes (D > 190km) hay una tendencia evidente de
incremento del enrojecimiento cuando aumenta el semieje mayor o, en otras palabras,
estos objetos son mas azulados cuanto mas cerca del Sol estan sus 6rbitas. Basandonos
en esta tendencia podemos especular que estos cuerpos son los suficientemente grandes
(D > 190km) para retener los voldtiles producidos, bien por impactos contra su
superficie, o bien por actividad intrinseca. La posterior deposicién de estos volatiles
en forma de hielo sobre la superficie del cuerpo rejuveneceria su apariencia con colores
mas “azulados” (o menos rojos).

e No se encuentra una dependencia con el tamano de las correlaciones de los indices de
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Figura 6.18: Dependencia con los tamanos para TNOs Clésicos. Graficas de la excentricidad
(e) vs. R-I discutidas en el texto de la seccién 6.5.2.4. a) e vs. R-I para los 50 objetos
Clasicos de la muestra PROP+PL, en este caso no hay correlacién. b) e vs. R-I para los 31
objetos Clasicos con Hg > 6.2 de la muestra PROP+PL. Para esta grafica hay un aumento
de la correlacién respecto a la gréafica anterior, tenemos ahora una anticorrelacion débil,
pero con evidencia fuerte respecto al NC.
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Figura 6.19: Dependencia con los tamanos para TNOs Cléasicos. Graficas de la inclinacién
(i) frente a gradiente espectral (S) discutidas en el texto de la seccién 6.5.2.4. a) i vs. S para
los 73 objetos Clésicos de la muestra PROP+PL+SMM. Es una anticorrelacion débil, con
evidencia muy fuerte. b) i vs. S para los 38 objetos Clasicos con Hr > 6.2 de la muestra
PROP+PL+SMM. Noétese el aumento del coeficiente de correlacién, p, respecto a la grafica
a). Ahora tenemos una anticorrelacién fuerte, con evidencia muy fuerte.
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color frente a la distancia afélica (Q).

6.5.3 Subpoblaciones dentro de los Objetos Clasicos

En el ano 2000 Tegler y Romanishin encontraron las primeras evidencias de que los objetos
Clésicos en orbitas casi circulares mas alla de las 40 UA tienen colores muy rojos y podrian
por tanto constituir un grupo separado de objetos dentro del cinturén de transneptuniano.
Otros autores consideraban la existencia de dos grupos separados en funcién de la inclinacién
de sus Orbitas respecto al plano de la ecliptica (Brown et al. 2001; Levison y Stern 2001;
Doressoundiram et al. 2002). La prueba més convincente sobre la existencia de dos grupos
separados dentro de los objetos transneptunianos Clasicos se la debemos a Peixinho et
al. (2004). Basandose en las propiedades color-inclinacién y usando un test de rangos
cuadraticos -squared ranks test- (Talwar y Gentle 1977; Conover e Iman 1978) Peixinho et
al. obtienen dos poblaciones diferentes dentro de los TNOs Clésicos :

e Un grupo de TNOs dindmicamente Frios (‘Cold’), con inclinaciones menores que 4.5 °,
con colores muy rojos.

e Una poblacién dindmicamente caliente (‘Hot’), con inclinaciones mayores que 4.5 °,
que muestra valores poco enrojecidos.

Este mismo autor ha publicado recientemente otro resultado (Peixinho et al. 2008),
segin el cual no se encuentra una evidencia observacional clara de esta separacién para
los 4.5°, situando ahora este angulo de corte para las inclinaciones en los 12°. En un
trabajo también reciente, Gladman et al. (2008), afirman que el dngulo de corte para la
inclinacién ~ 5 ° puede ser util para separar y estudiar estas poblaciones més enrojecidas y
mas “azuladas” dentro de los TNOs Cléasicos , aunque no parece reflejar ninguna separacién
en grupos dinamicos reales. De cualquier manera, a partir de aqui, vamos a utilizar el
valor para la separacién de objetos Frios y Calientes mayoritariamente admitido (4.5°) y
estudiaremos separadamente la existencia de posibles correlaciones para las dos poblaciones
clésicas (Calientes -“azulada”’-, y frias -enrojecida-), aplicando el criterio de seleccién de
inclinacién para cada poblacion.
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Tabla 6.11: Correlaciones y dependencias con los “tamafios”. Resultados de las correlaciones de los colores frente a los
pardmetros orbitales y frente a 1), una medida de la “energfa colisional promedio” sufrida por un TNO (Opik 1976), para los
objetos Clésicos . Aplicamos el método de Spearman al conjunto completo de los objetos Clasicos , y para dos subgrupos
dentro de los Clasicos con diferentes “tamafios”: Hg >6.2,y Hr <6.2. “1” indicala muestra ‘PROP’ compuesta por nuestros
propios resultados fotométricos; “2” indica la muestra ‘PROP+PL’ compuesta por nuestros resultados mezclados con los
del Programa de Larga duracién de ESO usando VLT (Boehnhardt et al. 2002; Peixinho et al. 2004); “3” indica la muestra
‘PROP+PL+SMM’ compuesta por los datos ‘PROP+PL’ mezclados con los datos fotométricos del Survey Multicolor de
Meudon (Doressoundiram et al. 2005). p= Coeficiente de correlacién de Spearman, NC= Nivel de Confianza, n= Nimero

de objetos. En negrita, algunas correlaciones interesantes, o discutidas en el texto.

1 2 3
Magnitudes correladas p NC(%) n p NC(%) n p NC(%) n
Clésicos B-V vs. q 0.59 95.13 12 0.37 98.24 43 0.40 99.83 64
B-V vs. q(Hg >6.2) 2 0.28 84.33 27 0.33 93.04 32
B-V vs. q(Hg <6.2) 0.64 94.37 10 0.52 95.50 16 0.49 99.40 32
V-R vs. q -0.07 23.98 19 0.30 97.00 52 0.32 99.31 73
V-R vs. q(Hgr >6.2) -0.71 91.98 7 0.30 91.51 33 0.34 96.38 38
V-R vs. q(Hg <6.2) 0.18 45.35 12 0.26 73.26 19 0.27 88.27 35
R-Ivs. q 0.17 52.53 19 0.32 97.63 50 0.30 98.71 69
R-I vs. q(Hg >6.2) 0.71 91.98 7 0.57 99.85 31 0.51 99.68 35
R-I vs. q(Hg <6.2) -0.10 26.38 12 -0.09 30.42 19 0.06 26.99 34
B-R vs. q 0.55 92.96 12 0.46 99.71 43 0.46 99.98 64
B-R vs. q(Hg >6.2) 2 0.48 98.58 27 0.47 99.06 32
B-R vs. q(Hg <6.2) 0.55 90.20 10 0.43 90.37 16 0.49 99.39 32
B-V vs. i -0.63 96.24 12 -0.48 99.83 43 -0.49 99.99 64
B-V vs. i(Hp >6.2) 2 042 9684 27 049  99.36 32
B-V vs. i(Hg <6.2) -0.69 96.24 10 -0.73 99.52 16 -0.48 99.27 32
V-R vs. i -0.04 15.07 19 -0.41 99.66 52 -0.32 99.40 73
V-R vs. i(Hg >6.2) -0.04 6.97 7 -0.51 99.63 33 -0.54 99.89 38
V-R vs. i(Hg <6.2) <0.01 0.93 12 -0.26 72.30 19 -0.15 63.02 35
R-Tvs. i -0.03 10.67 19 -0.29 96.03 50 -0.27 97.63 69
R-I vs. i(Hg >6.2) -0.21 40.03 7 -0.37 95.74 31 -0.35 96.02 35
R-1I vs. i(Hg <6.2) 0.05 12.02 12 -0.20 60.22 19 -0.23 81.77 34
B-R vs. i -0.57 94.32 12 -0.54 99.96 43 -0.54 >99.99 64
B-R vs. i(Hg >6.2) 2 -0.56 99.60 27 -0.62 99.95 32
B-R vs. i(Hg <6.2) -0.57 91.01 10 -0.54 96.46 16 -0.48 99.20 32
B-V vs. e -0.32 71.40 12 -0.30 94.65 43 -0.29 97.93 64
B-V vs. e(Hg >6.2) 2 -0.22 74.30 27 -0.28 88.11 32
B-V vs. e(Hg <6.2) -0.56 90.91 10 -0.50 94.58 16 -0.34 94.13 32
V-R vs. e -0.19 58.30 19 -0.17 78.76 52 -0.18 86.78 73
V-R vs. e(Hgr >6.2) -0.32 56.89 7 -0.25 84.92 33 -0.28 91.03 38
V-R vs. e(Hg <6.2) -0.21 52.79 12 -0.06 21.70 19 -0.03 14.26 35
R-Ivs. e 0.17 54.82 19 -0.21 86.62 50 -0.17 84.83 69
R-I vs. e(Hg >6.2) 0.14 27.36 7 -0.41 97.68 31 -0.38 97.28 35
R-1 vs. e(Hg <6.2) 0.15 38.26 12 0.13 42.35 19 0.04 19.76 34
B-R vs. e -0.38 79.79 12 -0.31 95.28 43 -0.29 98.06 64
B-R vs. e(Hg >6.2) 2 -0.36 93.43 27 -0.37 95.99 32
B-R vs. e(Hg <6.2) -0.53 88.63 10 -0.29 74.53 16 -0.27 87.10 32
B-V vs. a 0.04 11.07 12 -0.09 44.59 43 0.05 31.02 64
B-V vs. a(Hg >6.2) 2 -0.18 64.48 27 -0.13 54.74 32
B-V vs. a(Hg <6.2) 0.14 32.42 10 0.19 54.10 16 0.19 71.74 32
V-R vs. a -0.14 45.84 19 0.18 80.79 52 0.12 69.48 73
V-R vs. a(Hg >6.2) -0.43 70.62 7 -0.06 26.64 33 -0.02 10.12 38
V-R vs. a(Hg <6.2) 0.03 7.39 12 0.48 96.01 19 0.21 76.84 35
R-Ivs. a 0.23 66.70 19 -0.03 16.04 50 0.13 70.50 69
R-I vs. a(Hg >6.2) 0.18 33.82 7 -0.23 78.47 31 -0.09 39.14 35
R-I vs. a(Hg <6.2) 0.22 54.28 12 0.28 76.94 19 0.30 91.95 34
B-R vs. a 0.08 21.92 12 0.09 43.80 43 0.14 73.85 64
B-R vs. a(Hg >6.2) 2 -0.19 67.17 27 -0.11 44.33 32
B-R vs. a(Hg <6.2) 0.25 54.40 10 0.56 97.04 16 0.29 89.64 32
B-V vs. ¢ 0.14 35.73 12 -0.02 8.15 43 -0.03 16.27 64
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Tabla 6.11: Correlaciones y dependencias con los “tamaifios” (continuacién).
1 2 3

Magnitudes correladas p NC(%) n o NC(%) n o NC(%) n
B-V vs. Y(Hp >6.2) 2 -0.04 17.25 27 0.08 36.27 32
B-V vs. Y(Hp <6.2) -0.13 29.74 10 -0.06 17.13 16 -0.19 70.98 32
V-R vs. ¢ 0.20 61.21 19 0.05 27.68 52 0.05 30.00 73
V-R vs. ¥(Hp >6.2) 0.14 27.36 7 0.28 88.87 33 0.35 96.69 38
V-R vs. Y(Hp <6.2) 0.10 25.46 12 -0.34 84.70 19 -0.28 89.76 35
R-Ivs. ¢ -0.17 51.84 19 -0.03 14.25 50 -0.15 76.83 69
R-Ivs. ¥(Hp >6.2) -0.36 61.83 7 0.02 9.14 31 -0.11 48.38 35
R-I vs. Y(HRr>6.2) -0.23 54.98 12 -0.23 67.98 19 -0.25 84.68 34
B-R vs. ¢ 0.20 48.39 12 <0.01 1.44 43 -0.02 14.42 64
B-R vs. ¢(Hp >6.2) 2 006 2444 27 019  70.87 32
B-R vs. ¢(Hp <6.2) -0.07 15.85 10 -0.23 62.57 16 -0.32 92.06 32
Calientes B-V vs. g 0.29 51.60 7 0.41 94.71 23 0.38 97.96 38
B-V vs. q(Hp >6.2) 1 0.20 51.87 13 0.31 78.33 17
B-V vs. q(Hp <6.2) 0.77 91.55 6 0.70 96.35 10 0.39 91.46 21
R-Ivs. q 0.20 45.27 10 0.23 75.89 27 0.19 76.46 40
R-Ivs. q(Hg >6.2) 0.60 70.13 4 0.37 84.55 16 0.20 61.21 19
R-Ivs. q(Hg <6.2) 0.09 15.42 6 <0.01 2.30 11 0.13 45.04 21
B-V vs. a 0.11 20.70 7 -0.02 6.28 23 0.10 43.71 38
B-V vs. a(Hg >6.2) 1 -013 3522 13  -0.17 4950 17
B-V vs. a(Hp <6.2) 0.77 91.55 6 0.61 93.37 10 0.38 91.19 21
V-R vs. a -0.31 64.62 10 0.19 65.45 27 0.21 82.91 42
V-R vs. a(Hp >6.2) 4 023 6199 16 -0.16  51.09 20
V-R vs. a(Hg <6.2) 0.37 59.38 6 0.67 96.66 11 0.49 97.41 22
R-Ivs. a 0.11 25.73 10 0.08 32.57 27 0.24 86.00 40
R-1vs. a(Hg >6.2) 0.80 83.41 4 0.06 18.91 16 0.24 68.14 19
R-Ivs. a(Hp <6.2) 0.06 10.31 6 0.44 83.77 11 0.39 91.56 21
B-R vs. a <0.01 <0.01 7 0.12 41.24 23 0.22 82.46 38
B-R vs. a(Hp >6.2) 1 -0.13 33.84 13 -0.09 26.85 17
B-R vs. a(Hp <6.2) 0.60 82.03 6 0.79 98.28 10 0.59 99.15 21
V-R vs. ¢ 0.19 42.70 10 0.01 5.71 27 0.13 59.88 42
V-R vs. Y(Hp >6.2) 0.40 51.16 4 0.22 61.37 16 0.29 79.31 20
V-R vs. Y(Hp <6.2) -0.26 43.47 6 -0.56 92.53 11 -0.23 70.77 22
Frios B-V vs. q 0.70 83.85 5 0.01 4.70 20 0.04 14.78 26
B-V vs. q(Hg >6.2) 1 0.02 4.42 14 -0.07 21.07 15
B-V vs. q(Hp <6.2) 0.40 51.16 4 -0.60 82.03 6 0.02 4.60 11
R-Ivs. q 0.15 32.86 9 0.25 75.53 23 0.27 84.35 29
R-I vs. q(Hp >6.2) 3 0.56 96.29 15 0.60 98.06 16
R-Ivs. q(Hgr <6.2) -0.14 25.06 6 -0.45 76.86 8 -0.30 69.60 13
B-V vs. e <0.01 <0.01 5 0.14 45.35 20 0.09 35.75 26
B-V vs. e(Hp >6.2) 1 0.33 76.85 14 0.36 82.71 15
B-V vs. e(Hp <6.2) 4 -0.09 15.20 6 -0.08 19.95 11
R-Ivs. e 0.23 49.07 9 -0.10 35.03 23 -0.11 43.65 29
R-Ivs. e(Hp >6.2) 0.50 52.05 3 -0.33 78.11 15 -0.40 87.76 16
R-Ivs. e(Hp <6.2) 0.09 15.20 6 0.31 58.72 8 0.18 45.81 13
B-V vs. a <001 <0.01 5 -0.11 35.83 20 0.09 34.33 26
B-V vs. a(Hg >6.2) 1 0.16 44.77 14 0.19 52.95 15
B-V vs. a(Hp <6.2) 4 -0.83 93.61 6 <0.01 <0.01 11
V-R vs. a -0.17 36.26 9 0.35 91.29 25 0.09 38.31 31
V-R vs. a(Hg >6.2) -0.50 52.05 3 0.41 90.05 17 0.42 91.52 18
V-R vs. a(Hg <6.2) -0.20 34.53 6 0.17 34.08 8 -0.30 69.60 13
R-Ivs. a 0.35 67.78 9 -0.09 31.32 23 0.06 25.95 29
R-Ivs. a(Hgr >6.2) 0.50 52.05 3 -0.34 80.05 15 -0.34 81.58 16
R-Ivs. a(Hp <6.2) 0.31 51.78 6 0.17 34.08 8 0.25 60.83 13
B-R vs. a 0.30 45.15 5 0.24 69.96 20 0.17 59.11 26
B-R vs. a(Hg >6.2) 1 022 5765 14 023  60.01 15
B-R vs. a(Hp <6.2) -0.40 51.16 4 0.09 15.20 6 -0.29 64.35 11
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6.5.3.1 Objetos Clasicos “Calientes” (n=42)

Como acabamos de ver, consideramos objetos Calientes a todos aquellos objetos
transneptunianos Cléasicos con inclinaciones respecto al plano de la ecliptica, ¢ > 4.5°.
El nimero total de objetos Calientes (PROP+PL+SMM) con colores medidos usados en
este trabajo es de 42. Nuestras nuevas observaciones (PROP) contribuyen en un 24% a este

grupo.
Correlaciones fuertes

Obtenemos los mismos resultados principales que encuentran otros autores (Peixinho et
al. 2004; Doressoundiram et al. 2005; Doressoundiram et al. 2008) con ligeras diferencias.
Aparte de las correlaciones color-color (ver seccién 6.5.1) son particularmente destacables
las correlaciones fuertes de colores frente a la inclinacién (i), y frente a la distancia perihélica
(q), que pueden verse en la tabla 6.10, y que también obtienen, por ejemplo, Doressoundiram
et al. (2005). La correlacién mayor de un indice de color frente a un pardmetro orbital
se obtiene para B-V vs. i para los 23 objetos Clédsicos Calientes de la muestra PROP+PL
(p=-0.72, SL=99.93%), como puede verse en la figura 6.20-a). Los resultados de V-R vs.
i, y B-R vs. i de la tabla 6.10 corroboran y apoyan esta correlacion. Las correlaciones
de indices de color frente a la distancia perihélica son algo menos fuertes (en realidad son
débiles, aunque con evidencias fuertes o muy fuertes respecto al nivel de confianza) y se
dan para los indices de color B-V y V-R. Los resultados para las correlaciones de gradientes
espectrales (S) respecto a los pardmetros orbitales apoyan también estos resultados para
la inclinacién y la distancia perihélica, aunque como correlaciones algo méas débiles (tabla
6.12).

Tabla 6.12: Correlaciones de los gradientes o pendientes espectrales (S) frente a diferentes pardmetros orbitales, y frente
a Hg (en algin caso). Para algin grupo dindmico también se busca la posible dependencia de las correlaciones con los
tamaifios (Hg > 6.2, D < 190km; Hr < 6.2, D > 190km), como se indica en la seccién 6.5.2.4. La pendiente espectral, S
(%/100nm), se ha calculado por medio de un ajuste a lo largo de los intervalos de color disponibles para cada objeto, como
se explica en la seccién 6.4.6. “1” indica la muestra ‘PROP’, compuesta por nuestros propios resultados fotométricos; “2”
indica la muestra ‘PROP-+PL’, compuesta por nuestros resultados mezclados con los del Programa de Larga duracién del
ESO usando VLT (Boehnhardt et al. 2002; Peixinho et al. 2004); “3” indica la muestra ‘PROP+PL+SMM’, compuesta por
los datos ‘PROP+PL’ mezclados con los datos fotométricos del Survey Multicolor de Meudon (Doressoundiram et al. 2005).
p es el coeficiente de correlacién de Spearman; NC' es el Nivel de Confianza; n es el Nimero de objetos. En negrita, algunas
correlaciones interesantes, o discutidas en el texto.

1 2 3
Magnitudes correladas p NC(%) n p NC(%) n p NC(%) n
Clésicos S vs. q 0.32 82.92 19 0.37 99.16 52 0.40 99.92 73
Svs. q (Hg > 6.2) -0.32 56.89 7 0.44 98.62 33 0.46 99.49 38
Svs. q (Hg <6.2) 0.45 86.83 12 0.18 54.33 19 0.30 92.03 35
Svs. Q -0.06 19.40 19 -0.13 63.44 52 -0.12 70.01 73
Svs. Q (Hg > 6.2) 0.11 20.70 7 -0.23 81.37 33 -0.25 86.83 38
Svs. Q (Hg < 6.2) -0.16 40.63 12 0.07 23.98 19 0.02 7.03 35
S vs. i -0.28 77.11 19 -0.49 99.95 52 -0.47 99.99 73
S vs. i (Hg > 6.2) -0.68 90.35 7 -0.61 99.94 33 -0.66 99.99 38
Svs.i(Hg <6.2) -0.17 42.29 12 -0.37 88.47 19 -0.36 96.48 35
Svs. e -0.09 28.20 19 -0.22 87.82 52 -0.23 95.08 73
Svs. e (Hg > 6.2) 0.32 56.89 7 -0.28 88.42 33 -0.32 94.71 38
Svs. e (Hg <6.2) -0.48 88.52 12 -0.12 38.72 19 -0.12 52.27 35

Svs. a 0.03 9.48 19 0.05 25.94 52 0.11 65.11 73
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Tabla 6.12: Correlaciones de gradientes espectrales (continuacién).
1 2 3

Magnitudes correladas p NC(%) n o NC(%) n o NC(%) n
S vs. a (Hg > 6.2) 0.11 20.70 7 -0.08 36.89 33 -0.02 11.27 38
S vs. a (Hg < 6.2) 0.13 34.05 12 0.29 78.06 19 0.23 82.87 35
S vs. Y 0.12 37.68 19 -0.03 16.76 52 -0.08 48.26 73
S vs. ¥ (Hg > 6.2) -0.14 27.36 7 0.13 55.39 33 0.16 66.45 38
S vs. ¢ (Hg <6.2) -0.20 49.88 12 -0.41 91.71 19 -0.40 97.90 35
Calientes S vs. q 0.08 18.68 10 0.27 83.40 27 0.40 98.86 42
Svs. q (Hg > 6.2) -0.80 83.41 4 0.29 73.57 16 0.40 91.88 20
Svs. q (Hg < 6.2) 0.89 95.24 6 0.12 29.14 11 0.31 84.15 22
Svs. Q -0.24 52.17 10 -0.04 17.01 27 -0.03 16.00 42
Svs. Q (Hg > 6.2) -0.40 51.16 4 -0.30 75.93 16 -0.32 83.34 20
Svs. Q (Hg <6.2) 0.26 43.47 6 0.54 91.01 11 0.40 93.34 22
S vs. i -0.32 66.62 10 -0.49 98.70 27 -0.39 98.76 42
Svs.i(Hg > 6.2) 4 -0.60 97.92 16 -0.55 98.41 20
Svs.i(Hg < 6.2) -0.84 93.99 6 -0.68 96.93 11 -0.44 95.75 22
Svs. e -0.16 37.65 10 -0.18 63.18 27 -0.17 72.92 42
Svs. e (Hg > 6.2) -0.40 51.16 4 -0.36 83.22 16 -0.40 91.66 20
Svs. e (Hg < 6.2) -0.54 77.52 6 0.08 20.42 11 0.09 33.64 22
S vs. a -0.08 18.68 10 0.11 40.76 27 0.21 81.33 42
S vs. a (Hg > 6.2) -0.40 51.16 4 -0.16 46.90 16 -0.09 30.59 20
S vs. a (Hg < 6.2) 0.66 85.83 6 0.61 94.59 11 0.57 99.12 22
S vs. Y 0.20 45.15 10 -0.03 10.40 27 0.04 20.75 42
S vs. ¥ (Hg > 6.2) -0.60 70.13 4 -0.14 40.76 16 -0.06 20.18 20
S vs. ¥ (Hg <6.2) -0.09 15.20 6 -0.34 71.25 11 -0.24 73.30 22
Frios Svs. q 0.15 32.86 9 0.25 77.79 25 0.28 87.68 31
Svs. q (Hg > 6.2) 0.50 52.05 3 0.27 72.78 17 0.28 75.11 18
Svs. q (Hg < 6.2) -0.14 25.06 6 -0.12 24.72 8 0.08 22.47 13
Svs. Q -0.017 3.76 9 0.08 29.93 25 -0.01 6.51 31
Svs. Q (Hg > 6.2) 3 0.31 79.05 17 0.29 76.48 18
Svs. q (Hg < 6.2) -0.49 72.26 6 -0.31 58.72 8 -0.36 79.10 13
Swvs. i -0.23 49.25 9 -0.01 5.13 25 0.06 24.26 31
Svs.i(Hg > 6.2) 3 -0.18 52.47 17 -0.18 54.02 18
Svs.i(Hg < 6.2) 0.37 59.38 6 0.43 74.32 8 0.44 86.84 13
Svs. e 0.18 39.59 9 -0.01 3.01 25 -0.11 43.65 31
S vs. e (Hg > 6.2) 3 0.16 46.96 17 0.13 40.52 18
S vs. e (Hg < 6.2) -0.54 77.52 6 -0.14 29.45 8 -0.25 60.89 13
S vs. a -0.02 3.76 9 0.09 32.98 25 0.03 14.72 31
S vs. a (Hg > 6.2) 3 0.31 78.33 17 0.29 77.15 18
S vs. a (Hg < 6.2) -0.49 72.26 6 -0.29 55.03 8 -0.35 76.95 13
S vs. Y 0.18 39.59 9 -0.16 58.00 25 -0.27 86.22 31
S vs. ¥ (Hg > 6.2) 0.50 52.05 3 -0.18 51.97 17 -0.16 50.13 18
S vs. ¥ (Hi <6.2) 0.09 15.20 6 -0.10 19.89 8 -0.44 87.22 13
SDOs S vs. Q -0.37 70.03 9 -0.09 29.02 19 -0.09 35.16 25
S vs. q -0.37 70.03 9 -0.09 29.02 19 -0.09 35.16 25
S vs. Hgr -0.52 85.61 9 -0.64 99.34 19 -0.34 90.86 25
Swvs. i -0.10 22.27 9 < 0.01 0.30 19 -0.01 4.81 25
Svs. e -0.32 62.96 9 -0.49 96.28 19 -0.27 81.78 25
S vs. a -0.30 60.39 9 0.03 11.25 19 -0.05 19.06 25
Cent Svs. Q 0.24 54.52 11 0.22 63.52 18
Svs. q 0.24 54.52 11 0.22 63.52 18
S vs. Hgr -0.51 89.26 11 -0.26 72.21 18
Swvs. i -0.31 67.16 11 -0.31 79.67 18
Svs. e 0.39 78.36 11 0.56 98.01 18
Svs. a 0.10 24.82 11 0.16 48.50 18
Todos Svs. q 0.13 52.55 30 0.34 99.77 83 0.33 99.96 117
Svs. q (Hg > 6.2) 0.11 28.94 12 0.38 99.51 55 0.36 99.65 68
Svs. q (Hg < 6.2) -0.12 38.74 18 0.04 15.34 28 0.14 66.97 49
S vs. Q 0.04 17.35 30 -0.07 47.09 83 -0.06 45.30 117
Svs. Q (Hg > 6.2) 0.19 46.88 12 -0.13 66.25 55 -0.07 44.35 68
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Tabla 6.12: Correlaciones de gradientes espectrales (continuacién).
1 2 3

Magnitudes correladas p NC(%) n o NC(%) n o NC(%) n

Svs. Q (Hg < 6.2) -0.03 9.82 18 0.01 3.40 28 -0.02 8.33 49
Swvs. i -0.29 87.56 30 -0.43 99.99 83 -0.39 100.00 117
Svs.i(Hg>6.2) -0.52 91.81 12 -0.52 99.99 55 -0.50 99.99 68
Svs.i(Hg <6.2) -0.20 59.14 18 -0.34 92.03 28 -0.30 96.45 49
Svs. e -0.07 28.97 30 -0.25 97.59 83 -0.23 98.60 117

Svs. e (Hg > 6.2) -0.05 12.90 12 -0.32 98.07 55 -0.27 97.24 68

Svs. e (Hg <6.2) -0.11 35.11 18 -0.06 24.13 28 -0.07 36.30 49
Svs. a 0.08 32.06 30 0.06 40.07 83 0.07 54.42 117

Svs. a (Hg > 6.2) 0.19 46.88 12 < 0.01 2.50 55 0.06 36.16 68

Svs. a (Hg <6.2) 0.10 30.77 18 0.11 42.47 28 0.08 40.63 49
S vs. Y -0.07 29.94 30 -0.03 23.33 83 -0.08 60.56 117

Svs. ¢ (Hg > 6.2) -0.44 85.60 12 0.02 11.22 55 -0.05 29.83 68

Svs. 9 (Hg <6.2) -0.15 45.71 18 -0.21 73.02 28 -0.22 87.64 49

SDOs Svs. q -0.14 44.85 19 0.29 94.77 46 0.33 99.20 67
+ Svs. Q -0.04 13.59 19 -0.04 18.87 46 -0.08 49.14 67
Calientes S vs. i -0.27 75.31 19 -0.28 94.34 46 -0.24 94.78 67
S vs. Hgr -0.57 98.38 19 -0.40 99.21 46 -0.26 96.39 66

Svs. e < 0.01 1.19 19 -0.16 70.61 46 -0.18 84.83 67

Svs. a -0.01 4.75 19 0.11 55.52 46 0.07 44.52 67

Svs. Y -0.04 13.59 19 -0.10 48.27 46 < —-0.01 2.48 67

Cent Svs. q 0.15 63.86 38 0.21 89.75 60
+ Svs. Q 0.11 48.83 38 0.11 60.37 60
Calientes S vs. i -0.44 99.35 38 -0.36 99.49 60
Svs. e -0.02 8.45 38 -0.02 9.77 60

Svs. a 0.17 71.47 38 0.21 89.52 60

Svs. Hp -0.09 41.49 38 -0.09 52.29 60

Svs. Y -0.03 13.21 38 -0.04 24.36 60

Cent Svs. q 0.33 94.96 36 0.35 98.52 49
+ Svs. Q 0.32 94.32 36 0.33 97.60 49
Frios Swvs. i -0.30 92.62 36 -0.34 98.01 49
Svs. e -0.18 71.97 36 -0.22 86.42 49

Svs. a 0.28 89.68 36 0.32 97.41 49

Svs. Hp -0.29 91.42 36 -0.27 94.00 49

S vs. ¥ -0.11 48.94 36 -0.28 94.98 49

Cent Svs. Q 0.14 53.44 30 0.08 37.68 43
+ Svs. q 0.14 53.44 30 0.08 37.68 43
SDOs S vs. Hg -0.51 99.36 30 -0.24 87.94 43
Swvs. i -0.11 42.92 30 -0.13 60.12 43

Svs. e -0.13 50.31 30 0.06 28.05 43

Svs. a 0.15 59.49 30 0.07 36.57 43

Correlaciones débiles y pistas de otras posibles correlaciones

Encontramos una pista de posible anticorrelacién para B-V vs. e (p=-0.34, NC=89.33%,
n=23) como puede verse en la tabla 6.10 y en la figura 6.20-b). Esta posible anticorrelacién
indicaria que los objetos Clésicos Calientes méas enrojecidos son los que tienen las orbitas
menos excéntricas. Hay que tomar con mucho cuidado este resultado ya que, aparte de
que no cumple con los criterios para ser correlacién, se obtiene sélo para un indice de color
aislado, y ademas para filtros con longitudes de onda adyacentes, como lo son el B y el V,
lo que puede producir una gran dispersién debida a incertidumbres en las medidas. Quiza
halla alguna pista més de posibles correlaciones (tabla 6.10) de los indices de color frente
al semieje mayor (a), pero el coeficiente de correlacién, y el nivel de confianza no permiten
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Figura 6.20: Algunas graficas para TNOs Cléasicos Calientes discutidas en el texto de la
seccién 6.5.3.1. a) ivs. B-V para los 23 objetos Clasicos Calientes de la muestra PROP+PL.
Esta es una anticorrelacion fuerte, con evidencia muy fuerte respecto al NC, de hecho la
mas fuerte que se encuentra para este grupo, dejando aparte las correlaciones color-color.
b) e vs. B-V para los 23 objetos Clésicos Calientes de la muestra PROP+PL. Esta es una
pista de posible anticorrelacién débil (p > 0.3; NC> 80%) que necesita de més datos para
ser confirmada o descartada.



150 Resultados fotometria colores TNOs y Centauros

afirmar nada al respecto. No aparecen més correlaciones ni sospecha de las mismas frente
a otros pardametros orbitales.

Podemos resumir los resultados encontrados para el grupo de objetos Clasicos Calientes
en dos puntos:

e De las correlaciones fuertes podemos concluir que los objetos Clasicos Calientes
que tienen menores distancias perihélicas (q), y mayores inclinaciones (i) son los
que tienden a tener colores mas “azulados” (y viceversa para los més enrojecidos).
Un mecanismo de coloraciéon que dependa de la distancia perihélica podria ser una
actividad tipo cometaria, plausible para los objetos méas grandes, o un bombardeo
por micrometeoritos. El problema es que cualquiera de estos mecanismos no explica
la dependencia con la inclinacién, por lo que, a dia de hoy, el mecanismo asociado a
este proceso de coloracién es desconocido.

e Si la posible correlacion débil frente a la excentricidad se confirmara, podria
existir también un mecanismo de coloracién para estos objetios dependiente de este
parametro orbital. Dicho mecanismo deberia explicar la tendencia a que los objetos
con drbitas més excéntricas tengan superficies mas “azuladas” (y viceversa).

Dependencia con los “tamanos”

Encontramos la misma tendencia para los objetos Calientes Clasicos que para el grupo
completo de objetos Clasicos con respecto a las correlaciones de colores frente a la distancia
perihélica (q). Aunque se observa para los Calientes un ligero incremento en el Nivel de
Confianza (NC) cuando Hg < 6.2 (D>190 km), como puede constatarse en la tabla 6.11 y
en la figura 6.21. Sin embargo, este incremento se observa sélo para el indice de color B-V
para la muestra PROP+PL.

Aparte de esto, obtenemos una clara dependencia con el tamano para las correlaciones
de colores frente a los semiejes mayores (tabla 6.11), en particular para B-R vs. a (Hg < 6.2,
D>190 km), como puede verse en la figura 6.22. Esta correlacién se complementa con otras
como V-R vs. 9, S vs. a para Hg < 6.2 (tablas 6.11 y 6.12) y V-R vs. a para Hg < 6.2
(ver figura 6.23, y tabla 6.11). No se encuentran estas correlaciones o similares para los
objetos mas débiles (Hg > 6.2).

Finalmente, nos gustaria mencionar que podria haber una débil dependencia con el
tamano para las pendientes de enrojecimiento frente a la distancia afélica (Q) para Hr < 6.2
(D > 190km), como puede verse en la tabla 6.12 y en la figura 6.24. No se encuentra
dependencia con el tamano para las correlaciones de indices de color frente a inclinacién y
excentricidad, tampoco para los gradientes espectrales.

Considerando todas las dependencias con el tamano encontradas para el grupo
dindmicamente caliente de objetos Clasicos (respecto a la distancia perihélica -q-, el semieje
mayor -a-, y la pista de posible correlacién débil con la distancia afélica -Q-), podemos
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Figura 6.21: Dependencia con los tamanos para TNOs Clésicos Calientes. Graficas de la
distancia perihélica (q) frente a B-V discutidas en el texto de la seccién 6.5.3.1. a) q vs. B-V
para los 23 objetos Cléasicos Calientes de la muestra PROP+PL, es una correlacién débil.
b) q vs. B-V para los 10 objetos Clésicos Calientes con Hr < 6.2 de la muestra PROP+PL.
Para esta grafica hay un aumento de la correlacion respecto a la grafica anterior, aunque
el pequeno numero de objetos hacen necesarias mas observaciones para corroborar este

resultado.



152

Resultados fotometria

colores TNOs y Centauros

Semieje mayor (UA)

Semieje mayor (UA)

60 T T T | T T T I T ¥ T I T T T T ¥ T
| a) TNOs Clasicos Calientes (PROP+PL) _
rho=0.12, NC=41.24%, n= 23 i
55— —
30 —
L —a— _
: a1 A = :
A— A A i
45 p= ! —a— —
L . S L R E——
Fa— A A
La —a— i
—a— | A
- - S— i
40 .
35 L PN I T N B Lo ]
1.0 1.2 1.4 1.6 1.8 2.0
B-R (mag.)
60 T T T | T T T I T ¥ T I T T T T ¥ T
I b) TNOs Calientes HR<6.2 (PROP+PL) -
rho=0.79, NC= 98.28%, n= 10 i
55— —
30 —
L —a— _
- A _
45 __ | A H—A—__
Lo —a— A i
- e Y S i
F—a—
40~ -
35 L PN I T N B Lo ]
1.0 1.2 1.4 1.6 1.8 2.0
B-R (mag.)

Figura 6.22: Dependencia con los tamanos para TNOs Cléasicos Calientes. Gréficas del
semieje mayor (a) frente a B-R discutidas en el texto de la seccién 6.5.3.1. a) a vs. B-
R para los 23 objetos Clasicos Calientes de la muestra PROP+PL, en este caso no hay
correlacién, ni indicio de ella. b) a vs. B-R para los 10 objetos Clédsicos con Hg < 6.2 de la
muestra PROP+PL. Hay un aumento clarisimo del coeficiente de correlacién (p) y el nivel
de confianza (NC) respecto a la gréfica a), obteniéndose ahora una correlacién fuerte con
evidencia fuerte, aunque el pequeno nimero de objetos hacen necesarias méds observaciones
para confirmar este resultado.
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Figura 6.23: Semieje mayor (a) vs. V-R para 22 (PROP+PL+SMM) objetos Clasicos
Calientes (tridngulos negros) con Hr < 6.2 (D > 190km) y para 17 (PROP+PL) objetos
Clasicos Frios (tridngulos blancos) con Hg > 6.2 (D < 190km).

resumir estos resultados concluyendo que para los objetos mas grandes de esta poblacion
(D> 190 km) los méas enrojecidos son los que tienen las drbitas con mayores distancias
perihélicas, semiejes mayores, y si se confirma la correlacion débil con Q, también mayores
distancias afélicas. Este resultado es consistente con un escenario de rejuvenecimiento de
superficies debido a deposicion de hielo producido por una coma temporal que envuelve el
objeto, como fue sugerido por Delsanti et al. (2004). De nuestros resultados podemos

interpretar diferentes comportamientos para los objetos que reflejarian dos diferentes
historias:

1. El rejuvenecimiento de las superficies de los objetos con D> 190 km deberia estar
dominado por la historia acrecional del cuerpo.

2. El rejuvenecimiento de superficies para los objetos con D< 190 km deberia deberse
sobre todo a su historia colisional.

Nuestros resultados son también compatibles con la explicacién dada por Mc Kinnon
(2002) para el “azulamiento” de superficies de los TNOs Clasicos mas grandes. Este autor
tiene en cuenta la evolucion interna de los TNOs grandes que son capaces de movilizar CO,
por ejemplo, a través de conductos superficiales, este CO se depositaria posteriormente como
hielo en las capas porosas exteriores que se encuantran a temperaturas mucho més bajas.
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Figura 6.24: Dependencia con los tamafios para TNOs Clasicos Calientes. Algunas graficas
interesantes de la distancia afélica (Q) frente al gradiente espectral (S) discutidas en
la seccién 6.5.2.4. a) Q vs. S para los 42 objetos Clasicos Calientes de la muestra
PROP+PL+SMM. Claramente no hay correlacién. b) Q vs. S para los 22 objetos Cléasicos
Calientes con Hp < 6.2 de la muestra PROP+PL+SMM. Aparece una posible correlacion
débil que no aparecia en la grafica anterior.
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Este comportamiento de sublimacién de voldtiles (outgassing o “desinflado”) podria verse
acelerado para objetos con distancias perihélicas pequenas. Por ultimo, pero no por ello
menos importante, el rejuvenecimiento superficial de TNOs por colisiones con meteoroides
podria jugar un papel destacable para pequenas distancias, como ya se mencioné en la
seccién 6.5.2.2, y en esta misma secciéon. Por ahora, y con los datos con los que contamos, no
somos capaces de discernir cual de los escenarios propuestos es el méas plausible para explicar
los colores superficiales de la poblacién clasica caliente. Sin embargo, las correlaciones
entre superficies (colores) y propiedades dindmicas encontradas para este grupo, apoyan la
existencia de una poblacién clasica dindmicamente caliente separada y diferente del resto
de los objetos transneptunianos.

Por ltimo, la ausencia de correlaciones para los objetos Cléasicos Calientes mas pequenos
(D< 190 km), significa que si estos objetos presentan algiin mecanismo de coloracién, este
no parece estar relacionado con la distancia del objeto al sol, y apoya la idea de que los
objetos mas grandes podrian retener mas componentes volatiles

6.5.3.2 Objetos Clasicos “Frios” (n=31)

Este grupo de objetos transneptunianos Clédsicos estd compuesto por aquellos con
inclinaciones orbitales respecto al plano ecliptico i < 4.5,°. Nuestras nuevas
medidas fotométricas de este grupo de TNOs contribuyen un 29% al conjunto total
(PROP+PL+SMM) de objetos Clésicos dindmicamente Frios con colores medidos. A
continuacién se discuten correlaciones de colores frente a parametros orbitales nuevas o
ya conocidas dentro de este grupo de TNOs.

Correlaciones fuertes

No encontramos ninguna correlacién fuerte dentro del grupo de objetos Cléasicos Frios,
excepto una correlacién color-color que no vamos a discutir aqui (véanse tabla 6.10, y
secciones 6.4.2 y 6.5.1).

Correlaciones débiles y pistas de otras posibles correlaciones

La correlacién maés fuerte (si nos fijamos en los valores de p) de colores frente a
parametros orbitales la encontramos para V-R vs. semieje mayor -a-, siendo una correlacién
débil ya conocida (p=0.35, NC=91.29%, n=25; tabla 6.10). Sin embargo, como se ve, el nivel
de confianza para esta posible correlacién débil no es lo suficientemente grande (NC' < 95%)
para que tengamos una evidencia razonablemente fuerte de que existe realmente.

Encontramos también una pista de posible correlacion débil para el color R-I vs.
distancia perihélica -q- (p=0.27, NC=84.35%, n=29; ver tabla 6.10). Tanto para confirmar
esta pista de posible correlacién, como para corroborar la anterior (V-R vs. a) son necesarios
mas datos fotométricos de objetos Clésicos Frios.
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Dependencia con los “tamanos”

Encontramos una correlacion fuerte (figura 6.25), con evidencia fuerte respecto al nivel
de confianza, para R-I vs. distancia perihélica -q- (p=0.60, SL=98.06%, n=16) para los
objetos Clasicos Frios méas pequenos (Hgr > 6.2). Este resultado se obtiene también para
el grupo clésico completo (Calientes+Frios), como se puede ver en la tabla 6.11, y como
ya se discutié en la seccion 6.5.2.4. Como los objetos Clasicos Calientes no muestran esta
dependencia con el tamano, podemos concluir que ésta es caracteristica inicamente de la
poblacion fria.

V-R vs. semieje mayor (a) da también una mejor correlacién (aunque sea débil) para
objetos con Hr > 6.2, que para objetos con Hr < 6.2 (véase figura 6.23 y tabla 6.11).
Esto significa que, para esta correlacion, el comportamiento de los objetos Clésicos Frios
es justo el opuesto al del grupo completo de objetos Clasicos y, en particular, el opuesto al
encontrado en los objetos Clésicos Calientes (para estos grupos se obtenfa un aumento de
las correlaciones respecto al semieje mayor cuando Hg < 6.2). Este resultado, junto con el
anterior respecto a la dependencia con el tamano de R-I vs. q, y unido a algunos resultados
diferentes para las correlaciones color-color (B-V vs. V-R y V-R vs. R-I, en la tabla
6.10) que presentan pendientes espectrales opuestas para estos dos grupos dentro de los
objetos Clasicos , podria estar indicando un origen primordial diferente de las poblaciones
clésicas caliente y fria. De acuerdo con Morbidelli et al. (2003), la poblacién “azulada”
dindmicamente caliente podria haberse formado en una regién mas cercana del Sistema
Solar que la poblacion enrojecida dindmicamente fria. La migracién de Neptuno habria sido
la responsable del traslado de ambas poblaciones a las distancias que ocupan actualmente
en el cinturén de Kuiper.

Basandonos en las correlaciones anteriormente discutidas, podemos especular sobre un
mecanismo de coloracién de las superficies que actuaria de forma opuesta (respecto a los
tamanos) para ambas poblaciones de objetos Cléasicos (caliente vs. fria). Dicho mecanismo
dependeria, ademds, de la distancia perihélica (q) y del semieje mayor (a) para los objetos
Clasicos Frios mas pequenos. Podemos decir entonces, en virtud de estos resultados, que
los objetos Clésicos Frios mas pequenos (Hr > 6.2) tienden a ser més “azulados” cuando
tienen érbitas con menores distancias perihélicas, y menores semiejes mayores (y viceversa
para los enrojecidos). Tal mecanismo de coloracién no puede ser debido a actividad de
tipo cometario, ya que estamos hablando de los objetos pequenos (D < 190km) de esta
poblacion. Estos resultados deben de ser tomados con cuidado, pues las correlaciones sélo
se obtienen con valores convincentes para un unico indice de color, y no se recuperan, con
valores lo suficientemente altos de los coeficientes de correlacién y los niveles de confianza,
para los gradientes espectrales (tabla 6.12).
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Figura 6.25: Dependencia con los tamanos para TNOs clédsicos Frios (véase seccién 6.5.3.2).
a) q vs. R-I para los 29 objetos Clésicos Frios de la muestra PROP+PL+SMM. No hay
evidencia de correlacién (ni respecto a p, ni respecto al NC), tan solo una pista de posible
correlacién débil (p > 0.3; NC> 80%). b) q vs. R-I para los 16 objetos Clésicos Frios con
Hpg > 6.2 de la muestra PROP+PL+SMM. En este caso si tenemos una correlacion fuerte
respecto a p, con evidencia fuerte también respecto al nivel de confianza.



158 Resultados fotometria colores TNOs y Centauros

6.5.4 Objetos del Disco Dispersado “SDOs” (n=25)

El ntmero total de SDOs de la muestra PROP+PL+SMM de los que se han medido
colores BVRI es de 25. Nuestras medidas contribuyen un 40% a la muestra total®
(PROP+PL+SMM). De nuestro andlisis estadistico de las correlaciones obtenemos
resultados muy similares a los obtenidos por otros autores (Peixinho et al. 2004;
Doressoundiram et al. 2005; Doressoundiram et al. 2008) para este grupo dindmico.

6.5.4.1 Correlaciones fuertes

Ademas de las correlaciones de algunos indices de color frente a la distancia perihélica (q),
la magnitud absoluta (Hg) y la excentricidad (e) mencionadas por Peixinho et al. (2004)
y Doressoundiram et al. (2005), encontramos correlaciones para B-V vs. q (figura 6.26-a)
), B-V vs. Hg, B-V vs. e, y R-I vs. e (para saber las caracteristicas concretas de cada una

de estas correlaciones se puede consultar la tabla 6.10, fundamentalmente para el conjunto
de datos PROP+PL).

Contrariamente a lo publicado por Doressoundiram et al. (2005), que anunciaron haber
detectado una correlacién débil para B-R frente a la excentricidad (e), nosotros encontramos
una anticorrelacion, en este caso para B-V vs. e. Este hallazgo (ver figura ??) viene ademds
corroborado por los resultados de correlaciones para S frente a la excentricidad -e- (véase
tabla 6.12 y figura 6.27-a) ), y podria estar indicdndonos que los SDOs con los valores
mas bajos de excentricidad tienden a tener superficies més enrojecidas que los que tienen
excentricidades mayores. O en otras palabras, los SDOs en 6rbitas mas circulares tenderian
a tener superficies mas rojas que los SDOs que se hallaran en 6rbitas mas elipticas. En
consecuencia, los SDOs situados en érbitas de excentricidad alta deberian estar més sujetos
a mecanismos de recubrimiento o rejuvenecimiento superficial que produjeran colores mas
“azulados”.

Respecto a las correlaciones ya conocidas con anterioridad B-R vs. Hpi es para la que
se obtiene el mayor valor para el coeficiente de correlacién y el nivel de confianza (p=-
0.81, NC=99.49%, n=13), lo que implica una evidencia muy fuerte de correlacién. Como
impresién general los resultados de las correlaciones sugieren que las relaciones de colores
frente a magnitudes absolutas, Hg, parecen jugar un papel muy importante en el grupo
de los SDOs (ver tabla 6.10). Parece haber, por tanto, una relacién clara entre los colores
de las superficies y los tamanos para los SDOs. Este resultado se repite también para las
correlaciones de los gradientes espectrales, S vs. Hg, como puede verse en la tabla 6.12 y
en la figura 6.26-b).

Por ultimo, encontramos una tendencia similar a la encontrada ya por Peixinho et
al. (2004) para B-R frente a la distancia perihélica (q), aunque el nivel de confianza (NC)
decrece cuando mezclamos nuestros resultados con los de otros autores (SMM) para obtener

4Incluyendo el peculiar objeto distante 2000CR.105.
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una muestra mayor de objetos (n=13: p=0.62, NC=96.85%; n=19: p=0.34, NC=85.54%;
ver tabla 6.10), lo que quizd nos puede hacer dudar de éste y otros resultados. Esta
disminucion en la intensidad de las correlaciones al anadir la muestra SMM quiza sea
debida a que los datos para PROP y PL son méas homogéneos, ya que han sido adquiridos,
fundamentalmente, usando el telescopio VLT, lo que no ocurre con los datos de la muestra
SMM. De cualquier forma, tener més datos fotométricos del grupo de los SDOs arrojara
luz sobre las correlaciones dudosas o débiles.

6.5.4.2 Correlaciones débiles y pistas de otras posibles correlaciones

Nuestro anélisis estadistico proporciona indicios (NC' < 95%) de una correlacién débil
entre B-V y la inclinacién (ver tabla 6.10 y figura 6.27-b), para el conjunto de datos
PROP+PL). Dicha posible correlacién era ya conocida de anélisis de datos previos
(Doressoundiram et al. 2008). Esta correlacién podria implicar que los SDOs con érbitas
muy inclinadas tienen superficies méas enrojecidas que aquellos con menores inclinaciones.
Ya que el nimero de objetos de la muestra es relativamente pequeno (n=13), fotometria
adicional de SDOs permitiria confirmar o descartar esta posible correlacién débil.

Queremos destacar también que hemos encontrado algunas pistas de posibles
correlaciones débiles adicionales entre colores y elementos orbitales, como son: R-I y V-
R vs. distancia perihélica (q), etc.

6.5.4.3 Resumen de resultados

Encontramos, en resumen, dos anticorrelaciones de colores (frente a la magnitud absoluta,
Hpg, y frente a la excentricidad), y dos correlaciones de colores (frente a la distancia
perihélica, y la inclinacién -esta ultima es s6lo una “posible” correlacion, pendiente de
mas datos para ser confirmada o descartada-), como se puede ver en las figuras 6.26, y 6.27.
De todo ello podemos concluir que: los SDOs con magnitudes absolutas més grandes (es
decir, los mas pequenos), inclinaciones y distancias perihélicas pequenas, y excentricidades
grandes tienden a tener superficies mas “azuladas” (y viceversa). Desafortunadamente, los
escenarios de rejuvenecimiento y recubrimiento superficial ya mencionados no son capaces
de explicar estas posibles correlaciones, y tampoco se conoce ningin mecanismo simple
que pueda justificar correctamente tales tendencias de coloracion. Por lo tanto, habria que
pensar en efectos o mecanismos combinados y complejos y, en cualquier caso, reevaluar las
caracteristicas respectivas de las correlaciones utilizando una muestra mayor de SDOs.

6.5.5 Centauros (n=18)

No vamos a hacer un andlisis muy profundo de este grupo, ya que nuestra aportacion a
los colores BVRI de los Centauros ha sido de un tnico objeto: 20015Q73. Es sabido que
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Figura 6.26: Algunas gréficas de correlaciones fuertes discutidas en la seccién 6.5.4. a) q vs.
B-V para los 13 SDOs de la muestra PROP+PL. Es una correlacién fuerte, con evidencia
fuerte respecto al NC. b) Hgi vs. S para los 19 SDOs de la muestra PROP+PL. Es una
anticorrelacion fuerte, con evidencia muy fuerte respecto al NC.
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Figura 6.27: Algunas gréficas de correlaciones débiles discutidas en la seccién 6.5.4. a)
e vs. S para los 19 SDOs PROP+PL, en este caso es una anticorrelacién débil, con
evidencia razonablemente fuerte respecto al NC. b) i vs. B-V para los 13 SDOs de la
muestra PROP+PL. Este es un caso de posible correlacién débil, con un nivel de confianza
que no nos permite decir nada (NC < 95%).
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Figura 6.28: Excentricidad (e) vs. B-V para 13 SDOs (PROP+PL). Simbolos: Objetos
PROPIOS (Rombos blancos) y Objetos de PL (Rombos Negros). En este caso se trata de
una anticorrelacién fuerte, con evidencia razonablemente fuerte de existencia segin el nivel
de confianza (ver tabla 6.10 para mas detalles).

este grupo presenta dos poblaciones diferenciadas segin los colores de sus superficies, que
fueron descubiertas para el indice de color B-R (Peixinho et al. 2003; Tegler et al. 2003).
Una de las poblaciones presenta colores mas “azulados”, con tendencia a tener inclinaciones
mayores -imedia ~ 19 °-, y la otra presenta colores mas enrojecidos, con tendencia a tener
menores angulos de inclinacién orbital -ipeqia ~ 10°- (Tegler et al. 2008). Estas dos
poblaciones, separadas segtn sus colores B-R (y probablemente también segiin sus angulos
de inclinacién) pueden verse claramente representadas en el histograma B-R para la muestra
PROP+PL+SMM (figura 6.29).

Ademas de varias correlaciones color-color, encontramos cinco resultados destacables:
dos anticorrelaciones (frente a la inclinacién, y frente a la magnitud absoluta), y tres
correlaciones (frente a la excentricidad, el semieje mayor, y la distancia afélica). Todas
ellas son conocidas en la literatura (Peixinho et al. 2004; Doressoundiram et al. 2005;
Bauer et al. 2003; Tegler et al. 2008), salvo la posible correlacién con respecto a la
distancia afélica (Q) mostrada en la figura 6.30. Todas pueden consultarse en la tabla
6.10.

Podemos concluir por lo tanto que, para este grupo, los objetos mas “azulados” tenderan
a ser los de menor tamano, mayores inclinaciones, y 6rbitas con valores mas bajos de la
excentricidad, el semieje mayor, y la distancia afélica. Este resultado es compatible con la
existencia del grupo de Centauros més “azulados” (ver figura 6.29), con inclinaciones més
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Numero de objetos
N

1.0 1.2 1.4 1.6 1.8 2.0
B-R (mag.)

Figura 6.29: Histograma del indice de color B-R para los 16 centauros de la muestra
(PROP+PL+SMM). En realidad hay 18 Centauros en esta muestra, pero sélo hay colores
en la banda B de 16 de ellos, que son los representados en el histograma. En el mismo se ve
claramente la existencia de dos grupos diferenciados por los colores (B-R) de sus superficies
dentro de los Centauros. En azul en el histograma la poblacién “azulada” con colores entre
1.05 < B— R < 1.45, en rojo la poblacién enrojecida con colores entre 1.65 < B— R < 2.05
(como referencia el sol tiene un indice de color B-R= 1.03). Notese el hueco que separa
ambas poblaciones (1.45 < B — R < 1.65) en el que no hay ningin objeto.

grandes.

De la misma manera, los objetos més enrojecidos tenderan a ser los de mayor tamano, a
tener inclinaciones mas pequenas, y mayores excentricidades, semiejes mayores, y distancias
afélicas. Este resultado es compatible con la existencia del grupo de Centauros enrojecidos
(figura 6.29) en 6rbitas menos inclinadas.

6.5.6 Mezcla de grupos

Con la intencién de analizar posibles relaciones de parentesco entre distintos grupos
dindmicos de KBOs estudiamos el comportamiento de las correlaciones resultantes al
combinar diferentes grupos. En concreto, hacemos un estudio de correlaciones de las
muestras resultantes de mezclar los SDOs con los objetos Clédsicos Calientes, los Centauros
con los objetos Clasicos Calientes, los Centauros con los objetos Cléasicos Frios, y los
Centauros con los SDOs. La propiedad comin entre los SDOs, los objetos Clasicos
Calientes, y los Centauros es que sus érbitas estuvieron expuestas a dispersiéon gravitacional,
posiblemente debida a la influencia de Neptuno, en el pasado. Hay indicios, también, de
que las dos poblaciones dentro de los Centauros: la poblacion “azulada”, y la enrojecida
(ver seccién 6.5.5 y figura 6.29) pueden tener origenes distintos. Asi la poblacién de
Centauros “azulados” (con tendencia a tener mayores inclinaciones) provendria de los SDOs,
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Figura 6.30: Posible correlacion de la distancia afélica (Q) frente a V-R, para los Centauros.
a) Q vs. V-R para los 11 Centauros de la muestra PROP+PL. Los célculos de Spearman
dan una correlacién fuerte (p > 0.6), con una evidencia razonablemente fuerte respecto
al nivel de confianza (NC' > 95%). b) Q vs. V-R para los 18 Centauros de la muestra
PROP+PL+SMM. En este caso se una obtiene correlacién débil, aunque casi es fuerte, con
una evidencia fuerte respecto al nivel de confianza (NC > 97.5%).
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y la poblacién de Centauros enrojecidos (con tendencia a tener inclinaciones menores)
de los objetos Clésicos Frios (Tegler et al. 2008). De cualquier manera es muy dificil, o
casi imposible, usar los actuales parametros orbitales de los KBOs para intentar decir
algo de los parametros orbitales antes de que fueran dispersados, el tnico pardmetro
orbital que quizd puede retener alguna memoria de la historia pasada seria la inclinacion
orbital (Levison y Duncan 1997). Pondremos especial atencién, por ello, a las posibles
correlaciones respecto a la inclinacién (i), ya que pueden ser la clave para relacionar estos
grupos dindmicamente diferenciados en la actualidad.

Por lo tanto, comparando los resultados de las correlaciones de las muestras mezcladas
con los de los grupos individuales (antes de mezclarlos), podriamos aislar posibles
semejanzas o diferencias que podrian permitirnos discriminar entre un origen y/o evolucién
comun o diferente para estos grupos. A la hora de hacer el analisis es importante tener
en cuenta que en la muestra combinada los grupos individuales tendran diferentes pesos de
acuerdo al nimero de objetos respectivo de cada grupo individual.

6.5.6.1 SDOs y Objetos Clasicos Calientes (n=67)

El ntimero total de objetos de este grupo es de 67, de los cuales 42 son objetos Clésicos
Calientes, y 25 son SDOs.

Algunas evidencias correlacionales se incrementan al mezclar estos dos grupos, si las
comparamos con el grupo de los SDOs, como por ejemplo: V-R vs. inclinacién (i), y B-R vs.
inclinacién (i). Por otro lado, hay también algunas correlaciones que desaparecen al mezclar
estos dos grupos, como son: B-V vs. magnitud absoluta (Hg), B-V vs. excentricidad (e),
V-R vs. magnitud absoluta (Hg), R-I vs. distancia perihélica (q), R-I vs. excentricidad
(e), B-R vs. magnitud absoluta (Hg), y B-R vs. excentricidad (e), etc. El aumento en las
correlaciones de colores frente a inclinacién (i) se debe cldramente a la contribucién de los
objetos Calientes, que son ~ 63% de la mezcla estudiada (tabla 6.10).

De la comparacion entre los resultados de la mezcla y los objetos Calientes Clasicos
obtenemos una situacion similar. Las correlaciones menos prominentes, o que se desvanecen
con respecto al grupo Caliente al mezclarlo con los SDOs son por ejemplo: B-V vs.
inclinacién (i), B-V vs. excentricidad (e), V-R vs. semieje mayor (a), B-R vs. distancia
perihélica (q), B-R vs. inclinacién(i), B-R vs. excentricidad (e), y B-R vs. semieje mayor
(a) (véase tabla 6.10).

Si se aprecia un aumento en la correlacién y/o el nivel de confianza para algunas
relaciones color-color, como es el caso de B-V vs. V-R y B-V vs R-I (tabla 6.10). Sin
embargo, estas correlaciones color-color no son suficientes por ellas mismas para relacionar
entre si estos dos grupos dinamicos de TNOs, ya que no involucran ningin parametro orbital
(dindmico).

En resumen, no hay un aumento o reforzamiento significativo de las correlaciones de
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colores frente a pardmetros orbitales (en particular para la inclinacién) o Hpi para el
conjunto de datos de la mezcla (SDOs y Calientes) con respecto a los SDOs, o a los objetos
Clasicos Calientes de la que podamos deducir un origen comun o evoluciones similares para
estos dos grupos de TNOs. Nada podemos decir a partir de la estadistica de correlaciones
de la posible relacién en el pasado entre estos dos grupos.

6.5.6.2 Centauros y Objetos Clasicos Calientes (n=60)

El resultado de combinar estos dos grupos da un total de 60 objetos, de los cuales 18
corresponden a Centauros, y 42 a objetos Clasicos Calientes.

Si comparamos los resultados de combinar ambos grupos con los Centauros sélos se
puede ver que la mayor parte de las correlaciones (fuertes, débiles, y pistas de correlaciones)
que aparecian en el grupo de los Centauros desaparecen o disminuyen en la mezcla (tablas
6.10 y 6.12). En particular, desaparecen o disminuyen la mayor parte de las correlaciones
o indicios de las mismas de indices de color (y gradientes espectrales) frente a la distancia
perihélica (q), distancia afélica (Q), excentricidad (e), semieje mayor (a), y magnitud
absoluta (Hp). Las correlaciones de indices de color respecto a la inclinacién (i) se
mantienen mas o menos igual, con un ligero aumento poco relevante en el caso de S vs. i
(tabla 6.12).

Si comparamos el resultado de la mezcla con los objetos Clasicos Calientes observamos
que también hay una disminucién de las pocas correlaciones que encontrabamos en el grupo
de los Cléasicos Calientes (tablas 6.10 y 6.12). En particular disminuyen o desaparecen
en los resultados de la mezcla las correleciones fuertes o débiles de los indices de colores
(v gradientes espectrales) frente a la distancia perihélica (q). Correlaciones respecto a
la distancia afélica (Q), la excentricidad (e), y el semieje mayor (a) que no aparecian
para los objetos Calientes tampoco aparecen en la mezcla. Se mantiene la correlacion
de algunos indices de color (y el gradiente espectral) respecto a la inclinacién (i) con una
leve disminucién. Esté claro, por lo tanto, que los resultados de la mezcla de estos grupos
estan dominados por los resultados obtenidos para los objetos Clasicos Calientes, lo cual
era de esperar pues estos objetos son ~ 70% del total de la mezcla.

Se aprecia un incremento en algunas de las correlaciones color-color de la mezcla frente
a los resultados parciales de Centauros y objetos Clasicos Calientes, pero de nuevo este
resultado no nos aporta nada para poder ligar estos dos grupos dindmicos, pues no involucra
ningtin pardmetro orbital.

Los resultados de estadistica de correlaciones de la mezcla de estos grupos no producen
ningin aumento, ni disminucién significativa en los niveles de correlaciones. En particular,
la correlacién respecto a la inclinacién (que aparecia en los Centauros y objetos Calientes
por separado) se mantiene practicamente igual. No podemos, por tanto, concluir nada a
partir de la estadistica de correlaciones de un posible origen comiin, y/o relacién evolucional
entre el grupo de los Centauros y los objetos Clasicos Calientes.
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6.5.6.3 Centauros y Objetos Clésicos Frios (n=49)

Este grupo tiene un total de 49 objetos, de los que 18 son Centauros, y 31 son objetos
Clasicos Frios.

De la comparacién de los resultados de la mezcla con los Centauros podemos ver
que la mayor parte de las correlaciones de indices de color frente a parametros orbitales
disminuyen o desaparecen al mezclar ambos grupos (tabla 6.10). Disminuyen, por ejemplo,
las correlaciones de indices de color respecto a la distancia perihélica (q), y afélica (Q),
la excentricidad (e), el semieje mayor (a), y la magnitud absoluta (Hpg). Respecto a la
inclinacién (i), la correlacién observada en los Centauros se mantiene en la mezcla, con una
pequena disminucion. Si nos fijamos en los gradientes espectrales, se obtienen incrementos
en algunas de las correlaciones respecto a algunos pardametros orbitales, como son frente
a las distancias perihélicas, afélicas, y el semieje mayor de las 6rbitas (tabla 6.12). Se
incrementa también la correlacién entre S y la inclinacion, resultado que no aparece en los
grupos por separado. Esta correlacién, S vs. i, aparece en la mezcla de grupos como una
correlacién débil, con evidencia fuerte de correlacién de acuerdo al NC (ver figura 6.31).

Respecto a la comparacién de las correlaciones de la mezcla con los objetos Frios, se
aprecia un aumento en algunas correlaciones (tanto de indices de color, como de gradientes
espectrales) con respecto a las distancias perihélicas (q), afélicas (Q), y a la inclinacién (i).
Otras correlaciones se mantienen mas o menos igual, con un ligero incremento, como son
aquellas respecto a la excentricidad (e), el semieje mayor (a), y la magnitud absoluta (Hg).
La correlacién respecto a la inclinacién es muy interesante, y aparece en este caso tanto en
los incides de color, como en el S (y recordemos que no aparecia en los resultados de los
objetos Clésicos Frios).

Las correlaciones color-color no nos aportan tampoco nada en este caso, se observan en
ellas aumentos, disminuciones y/o resultados andlogos respecto a los grupos parciales en el
grupo mezcla.

El resultado del aumento de la correlacién respecto a la inclinacién (S vs. i) para
esta mezcla de grupos podria ser una pista de que Centauros (al menos el grupo més
enrojecido, que tiende a tener menores inclinaciones) y objetos Clésicos de inclinacién baja
habrian formado parte de la misma poblacién de objetos en el pasado (Tegler et al. 2008).
Sin embargo, hay que tener en cuenta que, aunque no aparezca una correlacién S vs. i
para los Centauros, si aparece para los indices de color vs. inclinacién para este grupo (y
ademds como correlaciones fuertes). Por lo tanto, esta correlacién S vs. i puede deberse
simplemente a la aportacion de los Centauros a la muestra, que aunque no son un porcentaje
muy grande de la mezcla (~ 37%), s{ pueden incrementar la correlacién final de S vs. i (al
aportar correlaciones fuertes de indices de color vs. i). De cualquier forma, este resultado
puede ser tomado, tentativamente, como una pista de una posible relacién en el pasado
entre estas dos poblaciones de KBOs, ya que la inclinacién, como hemos visto en 6.5.6,
es el Unico parametro orbital que podria retener memoria de la historia orbital pasada
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(Levison y Duncan 1997).
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Figura 6.31: Posible correlacién débil para la inclinacién (i) frente al gradiente espectral (S)
para la mezcla de grupos Centauros y objetos Clasicos Frios (muestra PROP+PL+SMM).
Esta correlacion presenta una evidencia fuerte respecto al nivel de confianza. Se aprecian
los objetos cldsicos Frios para dngulos menores de 5° (mezclados con algin Centauro de
baja inclinacién). Este resultado debe ser tomado con cautela pues puede estar sesgado
por la dependencia de los colores respecto a la inclinacién del grupo de los Centauros (ver
discusion en el texto de la seccién 6.5.6.3).

6.5.6.4 Centauros y SDOs (n=43)

El grupo resultante tiene 43 objetos, de los cuales 18 son Centauros, y 25 son SDOs.

Los resultados de la muestra de SDOs y Centauros comparados con los de los SDOs y
Centauros por separado difieren muy poco, como en la mayor parte de los casos anteriores.
Solo hay unas pocas correlaciones que aumentan moderadamente en el grupo mezcla si las
comparamos con los SDOs (por ejemplo, R-I vs. i, y B-R vs. a, etc) y otras correlaciones
que se debilitan o desaparecen en la mezcla (B-V vs. q, B-V vs. Hg, B-V vs. i, B-V vs. e,
V-R vs. q, V-R vs. Hg, R-I vs. q, R-I vs. e, B-R vs. q, B-R vs. Hg, and B-R vs. e, etc).
El aumento de la evidencia correlacional de colores respecto a la inclinacién (i) y al semieje
mayor (a) son debidas, posiblemente, a la contribucién de los Centauros.
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Por otro lado, si comparamos los resultados de la mezcla con los Centauros, encontramos
evidencias de aumento para las correlaciones entre R-I frente a la excentricidad (e), B-R
frente a la distancia perihélica (q), y B-R frente a la magnitud absoluta (Hg), que se deben,
obviamente, a la contribucién de los SDOs a la mezcla. También disminuyen o desaparecen
evidencias de correlaciones en la mezcla respecto a los resultados para los Centauros para:
B-V vs. inclinacién (i), B-V vs. excentricidad (e), V-R vs. distancia perihélica (q), V-R
vs. magnitud absoluta (Hg), V-R vs. excentricidad (e), V-R vs. semieje mayor (a), R-
I vs. magnitud absoluta (Hg), R-I vs. inclinacién (i), B-R vs. inclinacién (i), B-R vs.
excentricidad (e), y B-R vs. semieje mayor (a).

Se aprecian, por ultimo, como en los casos anteriores, incrementos en las correlaciones
y/o niveles de confianza de las relaciones entre indices de color, como por ejemplo para B-V
vs. V-R, B-V vs. R-I, R-I vs. B-R, etc (tabla 6.10). Estas correlaciones que no involucran
parametros orbitales no son de utilidad, por si solas, para poder relacionar estos dos grupos
dindmicos de KBOs.

En resumen, no hay cambios evidentes en los resultados o significancias de las
correlaciones (en particular vs. inclinaciones) que nos permitan posicionarnos en pro o
en contra de un posible origen y/o evolucién comun para los SDOs y los Centauros. Nada
nos dicen, por tanto, estas correlaciones de posibles relaciones entre estos dos grupos.






Capitulo 7

Resultados de fotometria de series
temporales: Rotacion de TNOs,
Centauros y Planetas enanos

“Los astronomos... prestan mas atencion a las leyes de sus
movimientos que a la extraneza de su forma.”

Immanuel Kant.
Historia natural general y teoria de los cielos, 1755.

Una de las maneras mas directas de obtener informacién de las propiedades fisicas de
los TNOs y Centauros es a través del andlisis de sus curvas de luz, o lo que es lo mismo,
estudiando las variaciones de brillo con el tiempo debidas a la rotacién de estos objetos. La
caracterizacién de las propiedades rotacionales de los KBOs es esencial para entender su
evolucién colisional. La forma de muchos KBOs esta probablemente afectada por colisiones,
y la forma aproximada de algunos de ellos puede deducirse a partir de las amplitudes de las
curvas de luz observadas. Los KBOs mas grandes pueden estar deformados por la propia
rotacion, y su forma aproximada también puede deducirse a partir del periodo de rotacién
y la amplitud obtenida a partir de su curva de luz. En las primeras secciones de este
capitulo se describe la fisica béasica de las curvas de luz, y se dan razones de porqué son tan
importantes dentro del estudio de los TNOs y Centauros.

7.1 Importancia de las curvas de luz

El conocimiento de los distintos pardmetros rotacionales (periodos, amplitudes, etc.) de
TNOs y Centauros acota y proporciona claves sobre las propiedades fisicas de su interior,
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su distribucién de tamanos, historia acrecional y evolucion colisional. De hecho, la gran
diversidad de colores observada actualmente en los TNOs (ver capitulo 6), deberia haberse
originado a partir de procesos colisionales de recubrimiento superficial. Ademds, las medidas
de albedo, los estudios espectroscopicos, y la fotometria en colores de estos objetos,
dependen criticamente del conocimiento de sus propiedades rotacionales (o variaciones
temporales de magnitud), ya que no pueden hacerse observaciones simultaneas en todas
las bandas, y se necesitan tiempos de integracion muy largos, sobre todo en el infrarrojo.
Por lo tanto, identificar variaciones de magnitud de corto periodo es de gran importancia, y
permite preseleccionar los candidatos para los que podemos detectar un periodo de rotacion.

Se sabia que los Centauros presentaban variabilidad, incluso antes de que se descubriera
el primer TNO. Romanishin y Tegler (1999) fueron los primeros en detectar curvas de
luz con variabilisdad temporal para los TNOs, estimando los periodos rotacionales de
1995QYy, 1994V Kg, v 1994T B. A principios de 2002 s6lo se habian publicado los periodos
de otros tres TNOs mds: Varuna (Farnham 2001; Jewitt y Sheppard 2002), 19967 Ogg
(Hainaut et al. 2000) y 19985 Mjg5 (Romanishin et al. 2001), més tarde se descubrié que
este ultimo TNO era en realidad un objeto doble (Brown y Trujillo 2002). Actualmente, y
gracias, sobre todo, al trabajo desarrollado en el TAA (CSIC), se conocen los periodos de
rotacién de 74 objetos, y las amplitudes de méas de 100 (ver tabla 7.5 al final del capitulo).

Con la pequena muestra de periodos de rotaciéon conocida en 2002, Lacerda y Luu
(2003) propusieron que, usando suposiciones razonables, la fracciéon de TNOs con curvas
de luz detectables podia usarse como cota para la distribucién de formas de estos objetos.
Estos autores demostraron que aproximadamente el 85% de los TNOs tienen asimetria
axial a/b < 1.5, y que hay una fraccién significativa de objetos (~ 12%) con formas
muy elongadas (a/b > 1.7). M4és adelante, estos mismos autores (Lacerda y Luu 2006)
encuentran tambien evidencias de que los TNOs con didmetros D < 400km muestran un
mayor rango de amplitudes en sus curvas de luz que aquellos objetos con D 2 400km.
Segin estos autores, el valor de corte para el tamano (D ~ 400km, asumiendo un albedo de
0.04) podria estar indicando una transicién entre dos estados: a) un estado dominado por
el régimen gravitatorio, donde la autogravedad tiende a hacer a los objetos més esféricos
(equilibrio hidrostatico), b) un estado dominado por la cohesién, en el que, la propia fuerza
de cohesion del material que compone el cuerpo, o las partes constituyentes del mismo,
le permiten mantener una forma irregular frente a la compresién gravitatoria. Hay alguna
evidencia de que, al menos algunos TNOs, pueden ser agregados de pequenas partes heladas
que se mantienen unidas por gravedad, este tipo de material se conoce habitualmente como
montén de escombros (Jewitt y Sheppard 2002). Sin embargo, estos resultados hay que
tomarlos con cuidado ya que la base de datos usada por Lacerda y Luu (2003) era muy
pequena y puede estar muy sesgada observacionalmente.

Lacerda y Luu (2006) sugieren diferentes historias evolucionales para relacionar los
periodos de rotacién con las diferencias de forma sugeridas para los TNOs pequenos (més
elongados) y los grandes (més esféricos). Segun ellos, objetos con D < 400km no se pueden
interpretar como los restos mas grandes que hayan sobrevivido a colisiones con objetos
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agregados, sino que se pueden explicar mejor como subproductos complejos (roturas y
reagrupaciones sucesivas) derivados de la evolucién colisional. Por otro lado, los TNOs més
grandes podrian ser perfectamente objetos agregados (montones de escombros) que hubieran
sobrevivido a la evolucién colisional. Esta interpretacion, obtenida a partir de los periodos
de rotacién, es compatible en parte con el modelo de evolucién colisional del cinturén de
Kuiper presentado por Farinella y Davis (1996). Segtin estos autores, la mayor parte de los
TNOs con didmetros 2 100km habrian sobrevivido practicamente intactos durante toda
la historia del sistema solar, mientras que, para los TNOs de menor tamano, la rotura
por colisiones seria frecuente, lo que produciria una cascada de fragmentos que cumplirian
con una distribucién del tipo ley de potencias. Asi, todos los TNOs mds pequenos, se
habrian formado como resultado de colisiones entre objetos con D < 100km. Los objetos
con D 2 100km no se romperian, pero si habrian sufrido colisiones, que arrancarian
trozos de sus superficies, que volverian a caer sobre el objeto pues no tendrian energia
suficiente para vencer la gravedad de estos cuerpos. Como consecuencia, estos objetos mas
grandes, tendrian una estructura fragmentada y fragil del tipo montén de escombros, como
sugieren también Lacerda y Luu (2006) para los TNOs con D 2 400km. En conclusién,
los estudios de curvas de luz sugieren que las formas de los TNOs no se pueden explicar
mediante un mecanismo sencillo, sino que deberian explicarse como resultado de varios
efectos combinados.

El valor de corte en didmetros para TNOs que usan Lacerda y Luu (2006), se ha estimado
usando un albedo de 0.04', si usamos un albedo de 0.12, més real segiin los datos actuales
(ver seccién 6.5.2), el didmetro de transicién entre uno y otro régimen (gravitatorio vs.
cohesional) para los TNOs no serd D ~ 400km, sino D ~ 230km.

7.2 Fisica de las curvas de luz

Como ya se ha explicado en la seccién 4.2.2 de esta memoria de tesis doctoral, a través
del andlisis de las curvas de luz podemos evaluar el periodo rotacional de un objeto. La
variacion temporal de brillo de un TNO o Centauro puede ser causada por ciertos procesos
que pueden ser periddicos o variables. La magnitud aparente de un TNO esta determinada
por su posiciéon geométrica relativa respecto a la tierra y el sol, depende también de sus
atributos fisicos propios, y puede ser calculada como:

L2
mpr =me — 2.5+ log (2%2;5@ -10%6. R?. A2> (7.1)

donde, r(km) es el radio del TNO; R (UA) es la distancia heliocéntrica (TNO-Sol); A
(UA) es la distancia geocéntrica (TNO-Tierra); mg es la magnitud aparente en R del sol

'Farinella y Davis (1996) usan el mismo valor para el albedo en su modelo de evolucién colisional de
KBOs.
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(—27.10); mp es la magnitud aparente en R del TNO; pg es el albedo geométrico en el
filtro R; y ¢(«) es la funcién de fase, normalizada de forma que en oposicién, cuando o = 0,
¢(0) = 1. Esta funcién de fase depende de las propiedades superficiales del objeto. Para
estudios de curvas de luz de TNOs podemos usar la aproximacion lineal mas simple para la
funcién de fase ¢(a) = 1070452 Esta aproximacién describe la dependencia lineal de la
fase en magnitudes, siendo (3 el coeficiente lineal de fase. Las variaciones de brillo debidas
a las distintas posiciones geométricas de un TNO en la ecuacién 7.1 se pueden eliminar
usando simplemente la magnitud absoluta, definida en la ecuacién 6.6 de la seccién 6.4.4,
en vez de la magnitud aparente. Los efectos de las distancias heliocéntricas y geocéntrica
son bien conocidos, pero el efecto del coeficiente de fase no lo es tanto, ya que depende de
las caracteristicas superficiales de los TNO (Belskaya et al. 2008).

Como ya se explicd en la seccion 4.2.2, podemos obtener los periodos de rotacién de
TNOs y Centauros a partir del andlisis de sus curvas de luz. Las variaciones de brillo de
TNOs y Centauros pueden ser debidas a:

1. Variaciones de albedo.

2. Forma no esférica.

3. Objetos binarios eclipsantes y de contacto.
4. Efectos de fase.

5. Otros posibles efectos:

e (Colisiones con pequenos cuerpos.
e Estado rotacional complejo.

e Estallidos de actividad (sublimacién repentina), etc.

En principio, las variaciones de brillo pueden deberse a una combinacion de varios de
estos factores, aunque sabemos que, en general, la causa principal es la primera de las que
acabamos de enumerar: la variacién de albedo. Los estudios de curvas de luz no necesitan
telescopios de grandes tamanos, al menos para los TNOs y Centauros mas brillantes, pero
si necesitan, sin embargo, campanas largas de observacion, para tener asi una cobertura
temporal lo suficientemente grande para poder reconstruir la curva de luz de los objetos
estudiados. Con este tipo de telescopios es bastante complicado detectar curvas de luz
con variaciones de amplitud baja (< 0.15), lo que supone un sesgo observacional. Otro
sesgo es la tendencia humana a ignorar resultados negativos, es decir aquellos en los que
no se detecta variabilidad en las curvas de luz. En este caso, sin embargo, los resultados
negativos pueden darnos informacién muy relevante ya que proporcionan limites inferiores
a las propiedades rotacionales, formas de los objetos, u orientaciones de los ejes de rotacién.
Vamos a ver con mas profundidad los efectos que pueden producir variaciones de brillo, asi
como qué se puede deducir de los mismos.
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Frecuencia de rotacion (por dia)

Figura 7.1: Se muestran los periodos de rotacién (frecuencia de rotacién por dia) y las
amplitudes (Am) de los TNOs con curvas de luz resueltas que se conocian hasta 2004,
y de los asteroides del cinturén principal con radios mayores de 100 km. Se marcan tres
regiones en las que la variabilidad rotacional puede deberse a un factor concreto, o a una
combinacién de varios factores. Regién A: El rango de curvas de luz (periodo/amplitud)
contenidas en esta regién puede explicarse por variaciéon de albedo, forma elongada, o
binariedad. Regién B: El rango de curvas de luz se debe, con bastante probabilidad, a
objetos elongados por rotacién. Regién C: El rango de curvas de luz se debe probablemente
a objetos binarios. Las estrellas indican objetos del cinturén de Kuiper, los circulos indican
asteroides del cinturén principal (r > 100 km), y los cuadrados corresponden al troyano de
Jupiter 624 Hektor, y al asteroide del cinturén principal 216 Kleopatra, cuyas curvas de
luz se explican por binariedad, como se discute en la seccién 7.2.3. Los simbolos abiertos
indican objetos binarios. Los objetos mas a la izquierda de la Region B tendrian densidades
significativamente menores que 1g/cm? ya que su deformacién se deberia a momento angular
alto. No se espera que los objetos binarios tengan amplitudes > 1.2mag. No se han pintado
los TNOs con amplitudes por debajo de las incertidumbres fotométricas (~ 0.1 mag), ya
que sus periodos son desconocidos: todos estos objetos estarian dentro de la Region A. Los
asteroides se muestran suponiendo un dngulo de su eje de rotacién proyectado respecto a
nuestra linea de visién, 6 ~ 60°, para asi comparar mejor con los TNOs, cuyo angulo de
aspecto es desconocido (figura adaptada de Sheppard y Jewitt, 2004).
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7.2.1 Variaciones de albedo

Las variaciones superficiales de brillo, u oscurecimientos debidos a diferencias en la
topografia o composicién del objeto, pueden producir curvas de luz significativas. En el
caso, por ejemplo, de un objeto esférico con uno de los hemisferios més oscuro que el
otro, cada rotacién producird un maximo y un minimo en la curva de luz (pico simple),
si el objeto fuera no esférico cada rotacion produciria dos maximos y dos minimos en la
curva de luz. Se espera que las variaciones de albedo estén asociadas a variaciones de
color. Medir colores es mucho més simple que medir albedos, sin embargo, esta asociacién
de variaciones albedo-color no es necesariamente cierta para todas las superficies, y las
variaciones de color pueden ser mintusculas. Las marcas de albedo o topograficas causaran
una curva de luz fotométrica correlacionada con la velocidad de rotacion del objeto. Para
objetos sin atmosfera estas variaciones superficiales no daran, generalmente, curvas de luz
de gran amplitud. Se ha encontrado empiricamente que la variabilidad debida a efectos
de albedo/marcas en la superficie debe ser menor del 10-20% del total de los asteroides
(Degewij et al. 1979; Magnusson 1991)2. No se han encontrado hasta la fecha variaciones
significativas de color con la rotacion para TNOs sin atmosfera, que si hubieran sido
observadas podrian ser una indicacion de diferentes composiciones a lo largo de la superficie,
y podrian ser interpretadas como variacion en la curva de luz debida a marcas de albedo.
Sin embargo, creemos que la mayor parte de las curvas de luz de pequena amplitud para
objetos grandes se debe a variaciones de albedo. Objetos lo suficientemente grandes como
para mantener una atmosfera, como el propio Plutén, pueden producir variaciones de albedo
ligeramente mayores, ya que las areas oscuras absorberan luz maés eficientemente, calentando
los hielos, y liberando volatiles a la atmdsfera. Estos volatiles podran después condensar
como manchas brillantes en las superficies heladas de los TNOs (Spencer et al. 1997).
Asi, se han observado algunos contrastes de albedo extremos para objetos del sistema
solar exterior, por ejemplo, el satélite de Saturno Japeto, y el planeta Plutén presentan
curvas de luz debidas a variaciones de albedo con amplitudes Am = 2 y Am = 0.33 mag
respectivamente. Sin embargo, son casos muy aislados, en concreto el de Japeto se debe a
que tiene uno de sus hemisferios mucho més oscurecido que el otro.

Las variaciones de albedo pueden detectarse también a través de curvas de luz térmicas,
ya que la emisién térmica depende del albedo. Como se vera en la siguiente seccién (7.2.2),
otra causa de variabilidad es la forma elongada de los objetos. Como consecuencia de
esto, una rotacién corresponderd a dos ciclos de la curva de luz (pico doble). Sin embargo,
buscando variabilidad rotacional en el flujo térmico, es posible distinguir entre estas dos
posibilidades: variacién en la curva de luz debida a marcas de albedo (pico simple), o debida
a un objeto elongado en rotacién (pico doble). Efectivamente, una correlacién positiva
de la curva de luz térmica con la éptica indicaria sin lugar a dudas una forma elongada
del objeto como causa de la variacion de brillo, como se ha observado en los asteroides
Ceres (Altenhoff et al. 1996) y Vesta (Redman et al. 1992). Una anti-correlacién indicaria
marcas de albedo como la responsable de la variacion de brillo, como se ha comprobado

2Para los TNOs lo hemos estimado nosotros (Thirouin et al 2009) entre un 4-10% (ver seccién 7.7).
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por ejemplo con Plutén (Lellouch et al. 2000). Desafortunadamente, en la actualidad no
hay observaciones térmicas de suficiente calidad para TNOs y Centauros que nos permitan
discernir entre uno u otro efecto. Seguramente esto cambie con los datos que nos reportara
el Observatorio Espacial Herschel (Herschel Space Observatory) que fue lanzado el 14 de
mayo de 2009, y que se propone observar en el rango térmico mas de 140 TNOs y Centauros.

7.2.2 Forma no esférica

Si suponemos una superficie con albedo uniforme, un objeto con forma no esférica y
asimétrica® con respecto a su eje de rotacién, mostrard una variacién periodica del area
proyectada. Un objeto de este tipo producird una curva de luz de pico doble, ya que cada
uno de los dos ejes largos y cortos serdan observados durante una rotacién completa (ver
figura 7.2). Si asumimos que la curva de luz se produce por la propia asimetria del objeto,
podemos usar el flujo maximo y minimo para determinar la proyeccién de la asimetria del
cuerpo en el plano del cielo a través de la ecuacién (Binzel et al. 1989):

a? - cos®0 + - sen29> (7.2)

a

Am =2.5-log (3) — 1:25-log <b2 - c08%0 + ¢? - sen?0

donde, a > b > ¢, son los semiejes de un objeto con forma de elipsoide triaxial rotando
alrededor del eje més corto (c); Am, es la amplitud, definida como la diferencia entre el
flujo maximo y minimo expresado en magnitudes; y @ es el angulo de aspecto, que indica la
inclinacién del eje de rotacién (c), respecto a la linea de visién desde la tierra (un objeto con
6 = 90° estard rotando ecuatorialmente, es decir, perpendicular a nuestra linea de visién).
En este caso (6 = 90°) la ecuacién 7.2 se simplifica y obtenemos la expresién:

Am = 2.5-log (%) (7.3)

valida para un objeto no esférico con forma de elipsoide triaxial de semiejes a, b, y ¢
(a > b > ¢), rotando perpendicularmente a la linea de visién (0 = 90°) alrededor del eje
mas corto (c). En este caso, cada rotacién del elipsoide dard lugar a dos maximos y dos
minimos del drea transversal proyectada (Smax y Smin en la figura 7.2), lo que producird
dos minimos y dos maximos, respectivamente, en la curva de luz.

A partir de la amplitud de la curva de luz Am y de la ecuacién 7.3 se puede deducir la
razon de asimetria del objeto segin la expresion:

% = 1004Am (7.4)

3Sl el objeto es simétrico respecto a su eje de rotacién, como un esferoide de McLaurin, no producird una
) )
variacién de brillo al rotar.
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Figura 7.2: Curva de luz doble-pico debida al efecto de rotacion de un elipsoide triaxial
de ejes a > b > c en torno al eje menor, c. Se muestran las variaciones de las areas
transversales proyectadas y la correspondiente variacion, en magnitudes, de la curva de luz.
Se ve claramente que una rotaciéon completa produce dos maximos y dos minimos en la
curva de luz, es lo que se llama una curva de luz de pico doble. S es el vector velocidad
angular (figura adaptada de Lacerda y Luu, 2003).

Las curvas de luz de los asteroides y de los satélites de los planetas muestran
que la mayor parte de los objetos con radios > 50 — 75km tienen formas dominadas
fundamentalmente por la autogravedad, y no por la cohesiéon o resistencia del material
(Farinella 1987; Farinella y Zappala 1997). Esto se atribuye a que estos objetos deben
tener una estructura débil y fragmentada producida por una historia de violentas colisiones
en el pasado (Davis y Farinella 1997). A diferencia de los TNOs més grandes, se espera que
los méas pequenos no estén dominados por la autogravedad, aunque si se espera que sean
elongados, precisamente por su pasado colisional. Hasta la fecha sdélo se tienen observaciones
rotacionales de muy pocos TNOs pequenos, pero parecen tener curvas de luz de gran
amplitud (Trilling y Bernstein 2006; Santos-Sanz et al. 2009).

El periodo critico de rotacién (P..;;) para un objeto dado se calcula imponiendo la
igualdad de la aceleracion centrifuga con la aceleracion gravitacional. Si suponemos un
objeto sin cohesién interna, el periodo critico para el cual el objeto comenzara a romperse
y a eyectar material desde su ecuador viene dado por:

Pcrit = : (75)

donde G es la constante de gravitacion universal, y p la densidad del objeto. Incluso
con periodos rotacionales grandes un objeto deberia estar algo deformado por rotacion.
Por ejemplo, en el cinturén principal de asteroides, solo los mas pequenos, con tamainos
~ 0.1km, tienen la fuerza de cohesion suficiente como para resistir la deformacién rotacional
(Pravec et al. 2003). El grado de deformacién dependerd, légicamente, de la estructura y
cohesion interna de cada cuerpo. Para estructuras sin apenas cohesién, del tipo monton
de escombros, la rotacién creara elipsoides de “Jacobi” triaxiales con rotaciones justo por
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encima del punto de rotacién critico (Chandrasekhar 1969; Weidenschilling 1981). Como
podemos estimar la forma y el momento angular especifico a partir de la amplitud y el
periodo de rotacién de un objeto, también podremos estimar su densidad global. La forma
mas burda de estimar una densidad global critica o minima se obtiene despejando p de la
ecuacién 7.5:

- 3.7
pcmt—G'PQ

(7.6)

donde P es el periodo obtenido de las curvas de luz de nuestras observaciones. Esta
ecuacién sélo es valida si suponemos un objeto sin fuerzas de cohesién internas.

Para un caso mas realista, en el que supongamos la existencia de fuerzas de cohesion
interna, una aproximacion al periodo de rotacién critico puede obtenerse de la siguiente
expresién, debida a Davidsson (1999, 2001):

Py — il (7.7)

donde, P es el periodo de rotacién del objeto; G, la constante de gravitaciéon universal;
p, la densidad del objeto, en kg/m3; S, la resistencia a la tension (expresada en Pascales),
que da cuenta de las fuerzas de cohesién internas del objeto; v R, el radio del objeto, en
kilémetros, suponiendo que éste es esférico.

Las estimaciones anteriores de los periodos y densidades criticos no utilizan la amplitud,
que es uno de los pardmetros que pueden obtenerse de las curvas de luz, aparte del periodo
rotacional. Por ello, buscamos expresiones alternativas del periodo critico que dependan de
la amplitud de la curva de luz (Am).

Pravec y Harris (1999), encuentran una expresiéon para el periodo de rotacién critico,
para el caso de objetos con forma de esferoides prolatos, cuyas curvas de luz presenten
amplitudes pequenas. Esta expresion depende de p, y de Am, y viene dada por:

[1+A
Poit = 3.3 % (7.8)

dénde, P..; es el periodo de rotacién critico, expresado en horas; Am, la amplitud de
la curva de luz; y p la densidad, expresada en g/cm?.

De la ecuacion anterior podemos despejar directamente la densidad critica, como funcién
del periodo (P), y la amplitud de la curva de luz (Am), es decir, de los dos pardmetros que
podemos obtener al determinar la curva de luz de un objeto:



180 Fotometria series temporales: Rotaciéon de TNOs y Centauros

perit = (%) 1+ Am) (7.9)

Esta ecuacién sélo es valida para amplitudes pequenas, tipicamente para Am <
0.15mag.

Hasta la fecha, al menos dos curvas de luz de TNOs se pueden explicar con
bastante certeza en términos de deformacién debida a rotacién: (20000) Varuna
(Jewitt y Sheppard 2002), y (136108) 2003ELg; (Rabinowitz et al. 2006).  Algunos
asteroides grandes del cinturén principal tienen caracteristicas rotacionales similares a
estos dos TNOs (Farinella et al. 1981). Podemos estimar las densidades de estos objetos si
suponemos que su variacion en la curva de luz se debe tinicamente a que estan deformados
por rotaciéon. Suponemos, por tanto, que el objeto tiene forma de elipsoide triaxial, con
semiejes, a, b, y ¢ (a > b > ¢). En tal caso podemos usar las ecuaciones para la
amplitud (Am) desarrolladas en esta misma seccién. En particular, usamos la ecuacién
7.2. Comoquiera que no sabemos la orientacién exacta del eje de rotacién de cada objeto
(dngulo de aspecto, #), s6lo podremos calcular un limite inferior para Am, suponiendo
un angulo de aspecto 8 = 90° (eje de rotacién del objeto perpendicular a nuestra linea
de visién), con lo que obtenemos la expresiéon 7.4 para la razén de asimetria, a/b. De
esta forma, sélo vamos a poder obtener un limite inferior para la deformacion del objeto
(a/b) a partir de la amplitud, (Am), de su curva de luz. A partir de estos valores para la
razén de asimetria (a/b), y de los periodos de rotacién (P) medidos para los objetos, es
posible obtener un limite inferior para la densidad. Esta densidad puede obtenerse a partir
del trabajo publicado por Chandrasekhar (1967) para cuerpos “fluidos”. En este libro
aparecen varias tablas en las que se pueden consultar las formas permitidas para diferentes
elipsoides de Jacobi (con distintas razones de asimetria) para diferentes valores de densidad
y periodo de rotacién. En este trabajo también se calcula la deformacién maxima para que
un objeto sea estable, obteniéndose un valor de corte para la razén de asimetria a/b = 2.31.
Asi, objetos con a/b < 2.31 serdn estables, mientras que aquellos con a/b > 2.31 serdn
inestables. Por lo tanto, conocida la razén de asimetria (a/b, deducida a partir de Am),
y el periodo de rotacién (P) de nuestro objeto, podemos encontrar la densidad (p) que
deberia tener un elipsoide de Jacobi con esa asimetria, rotando a esa velocidad. Cada par
de valores (a/b; P) sélo permite una densidad, con lo que asi estimamos el limite inferior
de densidad. Dicha densidad estd estimada asumiendo las siguientes suposiciones:

e Las curvas de luz observadas se deben exclusivamente a deformacién por rotacién del
objeto (ver figura 7.2).

e El objeto se encuentra en equilibrio hidrostatico.

e El objeto adopta al rotar la forma de un elipsoide de Jacobi triaxial.

Se espera que los TNOs mas pequenos tengan orientaciones aleatorias de sus ejes de
rotacion debidas a colisiones, aunque queda pendiente ver si esto sigue siendo cierto para los
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TNOs mas grandes. Para una distribucion aleatoria de TNOs, la probabilidad de encontrar
un objeto con éngulos de aspecto en el rango (0,0 + df) es proporcional al sen(0)df. Ya
que el dangulo de visién promedio es de un radidn (§ ~ 60°) la razén promedio sobre el
plano del cielo de los ejes de un cuerpo elongado es menor que la razén real por un factor
sen(60°) ~ 0.87. En experimentos colisionales realizados en laboratorio se ha constatado
que los fragmentos producidos por colisiones tendrdn en promedio una razon de ejes de
2:21/2: 1 (Fujiwara et al. 1978; Capaccioni et al. 1984). Cuando se vean ecuatorialmente
(6 = 90°) estos fragmentos presentardan una amplitud rotacional Am = 0.38 mag. Para el
angulo de visién medio (6 = 60°) estd amplitud serfa, Am = 0.20 mag,.

Existen métodos que permiten calcular la orientacién del eje de rotaciéon de un objeto
(Magnusson 1986). Estos métodos necesitan al menos tres curvas de luz, obtenidas en
diferentes fechas, para proporcionar informacién del cambio del dngulo de aspecto () del
objeto en rotacién segun se desplaza en su érbita. Se ha publicado ya el primer calculo de
la orientacién del eje de rotacién del Centauro Pholus (Farnham 2001a). Los cdlculos de
Farnham dan razones de ejes, a/b = 1.8, y ¢/b = 1.0, y una longitud y latitud ecliptica
para el polo de, A = 149°, v 3 = +26° respectivamente. Segtn estos cédlculos este Centauro
tuvo su eje de rotacién perpendicular a la linea de visién desde la tierra (§ = 90°) durante
el ano 2008. Este método no se ha podido aplicar ain a ningin TNO, pues se mueven tan
lentamente, que su angulo de aspecto apenas varia en decenios.

Se cree que tanto los TNOs como los Centauros son los precursores de los cometas
de corto periodo, es razonable suponer que la densidad de los KBOs es similar a la de
estos cometas. Los cometas poseen densidades medias comprendidas entre 0.5 — 1.0g/cm?,
si asumimos una densidad media para los TNOs/Centauros de 1.0g/cm3, el perfodo de
rotacion critico obtenido de la expresion (7.5) serd de 3.3 horas.

7.2.3 Objetos binarios eclipsantes y de contacto

Si el objeto Transneptuniano o Centauro es un binario, las ocultaciones de un componente
por el otro (eclipses) pueden producir también curvas de luz detectables. En el caso de que
los objetos estén muy separados las curvas de luz debidas a estos eclipses mutuos seran mas
bruscas que las debidas a otros efectos, que son mucho maés suaves y sinusoidales.

Si los dos cuerpos estdn muy cercanos tendremos un objeto binario de contacto, en el
que los dos componentes casi se tocaran, o incluso habran podido llegar a fusionarse. En
el caso extremo de que la razén de ejes (asimetria) sea de 2:1, tendremos un objeto binario
de contacto formado por dos esferas de tamanos iguales, que dara una curva de luz de
amplitud Am = 0.75mag si el eje de rotacién es perpendicular a nuestra linea de vision
(6 = 90°). Para el dngulo de aspecto promedio, § = 60°, tendriamos una curva de luz con
Am = 0.45mag. Si los dos cuerpos estdn muy cercanos, ambos componentes podrian estar
elongados debido a las fuerzas gravitatorias de marea mutuas, produciendo una curva de
luz de gran amplitud (Leone et al. 1984). Leone et al. (1984) encuentran una amplitud
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maxima Am ~ 1.2mag para objetos binarios muy cercanos (que no llegan a ser de contacto)
deformados por fuerzas de marea mutuas.

Aunque no se conocen demasiados objetos transneptunianos binarios, pues son muy
dificiles de resolver observacionalmente, la curva de luz del TNO 2001QG2g9s puede deberse,
con bastante probabilidad, al efecto de un binario de contacto (Sheppard y Jewitt 2004).
Las curvas de luz del troyano de Jupiter (624) Hektor (Hartmann y Cruikshan 1978;
Weidenschilling 1980; Leone et al. 1984), y del asteroide el cinturén principal (216)
Kleopatra (Leone et al. 1984; Ostro et al. 2000; Hestroffer et al. 2002) también pueden
explicarse si suponemos que estos cuerpos son binarios de contacto.

Figura 7.3: De izquierda a derecha: vision artistica del TNO binario de contacto
2001QG49s; concepcién artistica del troyano de Jupiter binario (624) Hektor; observacién
del asteroide binario del cinturén principal (216) Kleopatra con el radiotelescopio de
Arecibo, reconstruccion de las imédgenes a partir de los ecos reflejados en la superficie
del asteroide. Créditos: Sky&Telescope/S.A. Simpson; W.K. Hartmann; Observatorio de
Arecibo/JPL/NASA.

Jewitt y Sheppard (2002) intentan explicar la curva de rotacién observada para el
objeto (20000) Varuna suponiendo que el objeto es un binario de contacto en el que los
dos componentes conservan la forma esférica y tienen densidades similares. Bajo estas
suposiciones obtienen una expresion para obtener la densidad de tal tipo de objeto a partir
de las dos magnitudes rotacionales observadas, el periodo (P) y la amplitud (Am):

C3em [+ (1004Am _qy1/2)
P=a Pz 1 + (100-4-Am _ 1)3/2

(7.10)

dénde, G es la constante de gravitacion universal. Esta ecuacién es aplicable bajo las
condiciones antedichas, siempre que tengamos amplitudes grandes, algo esperable, como
hemos visto, para variabilidad debida a objetos binarios.
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7.2.4 Efectos de fase

Cuando observamos un objeto, en particular un TNO o un Centauro, raramente lo
observamos en oposicién perfecta, es decir en posicién antisolar exacta (alineados sol-tierra-
objeto, por ese orden). Los resultados de las observaciones indican que para éngulos de
fase a < 0.1° — 0.2° tiene lugar un aumento muy grande y no lineal del efecto oposicion
(Belskaya et al. 2003; Belskaya et al. 2008). Para valores de o > 0.2, los coeficientes
de fase medidos, (3, varfan de forma aproximadamente lineal desde B, =~ 0.01mag/°
hasta Bpe: ~ 0.20mag/°. Con variaciones de éngulo de fase de Aa/At < 0.03°/dia,
considerando un objeto a 30 UA, y un lapso de tiempo de unos 7 dias, esto podria
implicar una variacién méaxima de la magnitud debida al efecto de la fase de Ampe, =~
7dias - 0.03°/dia - Biae = 0.0dmag., un efecto que en ocasiones podra estar por encima de
las barras de error?, por lo que hay que tener mucho cuidado a la hora de elegir las fechas
(dngulos de fase de los objetos en estudio) de nuestras observaciones fotométricas. En
resumen, para observaciones que se extiendan mucho a lo largo del tiempo, o cercanas a
la oposicién, los efectos de la fase se deben tener en cuenta pues pueden contaminar las
medidas fotométricas de una eventual curva de luz debida a la rotacion del objeto.

7.2.5 Otros posibles efectos

Aparte de los descritos en las secciones anteriores, hay otros efectos que también pueden
causar variaciones de brillo en series temporales fotométricas. Entre ellos estan: colisiones
recientes de pequenos cuerpos contra la superficie del TNO o Centauro, estados rotacionales
complejos, objetos binarios con frecuencias de rotacién distintas para cada componente, o
incluso estallidos de actividad de tipo cometario (Hainaut et al. 2000).

Se cree que las colisiones son, en la actualidad, extremadamente raras en el sistema
solar exterior, por lo que la probabilidad de que seamos testigos de uno de estos eventos es
realmente muy baja.

La escala de tiempo (Treiqjacion) Para que un objeto en rotacion pase de un estado

rotacional complejo a rotar respecto a su eje principal viene estimada por la ecuacién
(Burns y Safronov 1973; Harris 1994):

p-Q
Trelajacion ~ —————= 7.11
relajacion - K -r2.u3 ( )

donde p, es la rigidez del material que compone el objeto; @ es la proporcién de energia
contenida en la oscilacién respecto a la energia perdida por ciclo; p es la densidad global

“Para nuestras observaciones las barras de error tipicas son del orden de 0.01mag., en algiin caso muy
concreto en el que la razén senial /ruido es muy baja, o la meteorologia muy mala, tenemos errores ~ 0.06mag.
(seccién 7.5), por lo que, para un intervalo temporal de 7 dias, nuestras medidas fotométricas si pueden
verse afectadas por el el efecto oposicion.
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del cuerpo; K da cuenta de la irreqularidad del objeto; r es el radio medio del objeto; y w
la frecuencia angular de rotacion. La irreqularidad, K, toma valores ~ 0.01 para objetos
esféricos, y de ~ 0.1 para objetos que estén muy elongados. Todos los TNOs y Centauros
observados hasta la fecha son relativamente grandes, si hacemos suposiciones razonables
para los otros parametros, se encuentra que esperamos que todos estén rotando respecto a
su eje de rotacién principal, ya que el tiempo de relajaciéon es mucho menor que la edad
del sistema solar. Por otro lado, debido a los periodos orbitales tan grandes que presentan
la mayoria de los TNOs (> 200 anos) no se espera que la orientacién del polo respecto a
nuestra linea de visién (dngulo de aspecto, 6) cambie de forma significativa en el curso de
unos pocos anos, por lo que no se esperaria ningin cambio significativo en las curvas de luz
de los TNOs debido a diferentes orientaciones del polo de un ano a otro. Los Centauros,
que estan mas cercanos de la tierra que los TNOs, pueden tener periodos orbitales mas
cortos, por lo que las orientaciones de sus polos respecto a nuestra linea de visién pueden
cambiar significativamente en el término de unos pocos anos. Como ya se ha visto en la
seccién 7.2.2, se han hecho varios intentos para determinar las posibles orientaciones de
los polos para Centauros a partir de la variaciéon de las amplitudes de sus curvas de luz
(Farnham 2001a; Tegler et al. 2005).

Un estallido de actividad de tipo cometario para los TNOs no es esperable a distancias
tan alejadas del sol, aunque haya habido varios intentos de detectar tal proceso, no se ha
detectado ninguna actividad de forma clara, al menos para objetos mas alla de la 6rbita de
Neptuno. Se han reportado dos posibles TNOs con variabilidad, quiza debida a actividad,
(19308) 19967 O¢s (Hainaut et al. 2000), y (24835) 19955 M55 (Sheppard y Jewitt 2003).
La variabilidad de 19967 Ogg parece deberse a algunas observaciones obtenidas a angulos
de fase muy diferentes (Belskaya et al. 2006). La variabilidad para 19955 M55 ha sido
solamente sugerida, pero no ha sido confirmada auin.

7.3 Observaciones

Como ya se explicé en la seccion 5.3, desde el ano 2001, y hasta la actualidad, se vienen
haciendo observaciones, utilizando diferentes telescopios de la clase 2 m, con la intencién de
determinar los periodos de rotacién (y amplitudes) de objetos transneptunianos y Centauros
de la rama brillante. Es lo que se ha llamado en esta memoria el “Programa de Larga
Duracién del TAA-CSIC” (5.3). Los telescopios y detectores utilizados estdn descritos en
detalle en el capitulo 5. Como resumen, se puede citar que para este tipo de observaciones
se utilizan: el telescopio de 1.5 m del Observatorio de Sierra Nevada (IAA-CSIC), con los
detectores Apogee y Roper (seccién 5.3.1); el telescopio de 2.2 m del Observatorio de Calar
Alto (IAA-CSIC/MPIA), con el instrumento CAFOS (seccién 5.3.2); y el telescopio Isaac
Newton del Observatorio del Roque de los Muchachos (ING), con el instrumento WEC
(secciones 5.3.3). El “seeing” (medido como la altura a anchura mitad -FWHM- del ajuste
gaussiano a las estrellas del campo) durante las observaciones en el OSN varié entre 1”7 y
2”7, con una mediana de 1.4”, para el caso de CAHA, la mediana del seeing fue del orden
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de 0.9”, y en el INT del orden de 1”.

Durante todos estos anos, y usando los telescopios/detectores/instrumentos ya citados,
se han obtenido resultados rotacionales de 39 objetos transneptunianos y Centauros. Los
resultados de 24 de estos objetos ya han sido publicados (ver tabla 7.5 al final del capitulo).
Los resultados de los restantes 15 objetos estdn préximos a publicarse (Thirouin et al 2009),
junto con un re-andlisis de 14 de los 24 objetos ya publicados (en total, se analizan de
forma homogénea 29 objetos). Un resumen de las circunstancias observacionales de estos
29 objetos (15 nuevos+14 re-analizados) puede consultarse en la tabla 7.1. La mayor parte
de las observaciones se han hecho sin utilizar filtro (posicién “Clear”) para asi maximizar
la relacién senal/ruido, aunque en algin caso se utiliza el filtro R de Johnson (ver seccién
5.4.2). En particular, de los 29 objetos de la tabla 7.1, se utiliz6 el filtro R para: 1999TZ4,
2003ELg1, Makemake (2005FYy), Orcus (2004DW), Varuna (2000WR;¢s), v para todos los
objetos observados desde el INT. Puede verse en la tabla 7.1 que la mayor parte de los
objetos han sido observados para angulos de fase («) mayores que 0.2°, lo que garantiza no
tener aumentos desmedidos en la magnitud debidos al efecto oposicién (ver seccién 7.2.4),
que podrian enmascarar la variacién debida a la propia rotacion.

Tabla 7.1: Circunstancias observacionales de los 29 objetos estudiados en Thirouin et al. 2009. Clase: Clasificacién
dindmica del objeto segin se describe en la seccién 6.5 (C.Caliente y C.Frio indican objetos transneptunianos Cldsicos
Calientes y Frios, respectivamente). Fecha: Fecha de la observacién. N: Numero de imdgenes utiles de cada objeto en
una noche dada. r (AU): Distancia Objeto-Sol en Unidades Astrondémicas. A(UA): Distancia Objeto-Tierra en Unidades
Astrondémicas. « (grados): Angulo de fase en grados. Telescopio: telescopios usados en las observaciones; OSN (1.5 m
del Observatorio de Sierra Nevada); CAHA (2.2m del Centro Astronémico Hispano Alemdn de Calar Alto); INT (2.5m
Isaac Newton Telescope). Mas detalles de telescopiosy detectores/instrumentos usados pueden consultarse en el capitulo 5.
* Aunque este objeto aparece clasificado como Centauro en la lista del MPC, un estudio reciente lo clasifica como troyano
de Jupiter.

Objecto Clase Fecha N r(UA) A (UA) o (grados) Telescopio
(15874) 1996 TL66 SDO 15/12/2004 16 35.140 34.343 0.95 OSN
16/12/2004 16 35.141 34.354 0.98 OSN
17/12/2004 30  35.141  34.365 1.00 OSN
18/12/2004 14 35.141 34.376 1.02 OSN
(52872) 1998SG35 Centauro 05/12/2007 26 5.804 5.626 9.73 OSN
06/12/2007 33 5.804 5.610 9.71 OSN
07/12/2007 19 5.804 5.594 9.69 OSN
08/12/2007 14 5.803 5.578 9.67 OSN
10/12/2007 40 5.803 5.546 9.61 OSN
11/12/2007 33 5.803 5.530 9.58 OSN
12/12/2007 35 5.803 5.517 9.54 OSN
13/12/2007 33 5.803 5.500 9.51 OSN
14/12/2007 38 5.803 5.483 9.47 OSN
15/12/2007 38 5.803 5.468 9.42 OSN
(12929) 1999TZ1 Centauro®  23/02/2007 10 5317 4.736 9.15 OSN
25/02/2007 10 5.317 4.708 8.95 OSN
09/03/2007 20 5.314 4.554 7.45 OSN
10/03/2007 30 5.314 4.543 7.31 OSN
11/03/2007 29 5.314 4.532 7.16 OSN
12/03/2007 30 5.313 4.521 7.01 OSN
(20000) 2000WR106  C.Caliente 05/01/2005 22 43.248 42.266 0.06 OSN
07/01/2005 13 43.249 42.267 0.09 OSN
31/01/2005 27 43.252 42.378 0.61 OSN
01/02/2005 5 43.252 42.387 0.63 OSN
09/02/2005 10 43.253 42.462 0.79 OSN

10/02/2005 11 43.253 42.473 0.81 OSN
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Tabla 7.1: Circunstancias observacionales (continuacién).

Objecto Clase Fecha N r(UA) A (UA) «(grados) Telescopio
(126154) 2001YHI140  Resonante  15/12/2004 7  36.437  35.572 0.75 OSN
16/12/2004 10  36.437  35.564 0.72 OSN
17/12/2004 12 36.437  35.556 0.70 OSN
18/12/2004 6 36.437 35.548 0.67 OSN
19/12/2004 10 36.438 35.541 0.65 OSN
(55565) 2002AW197 C.Caliente 01/02/2003 100 47.272 46.295 0.16 OSN
02/02/2003 66 47.272 46.294 0.15 OSN
19/01/2004 20 47.158 46.221 0.37 OSN
21/01/2004 50 47.158 46.211 0.33 OSN
22/01/2004 30  47.157  46.207 0.31 OSN
23/01/2004 45 47.157 46.202 0.29 OSN
24/01/2004 30  47.157  46.199 0.28 OSN
25/01/2004 30 47.156 46.195 0.26 OSN
(42355) 2002CR46 SDO 28/01/2003 109  17.892 16.909 0.18 OSN
02/02/2003 69 17.889 16.905 0.16 OSN
04/03/2003 91 17.871 17.039 1.77 OSN
06/03/2003 87 17.870 17.057 1.87 OSN
09/03/2003 51 17.869 17.086 2.00 OSN
(55576) 2002GB10 Centauro 08/03/2003 67 15.188 14.328 1.93 OSN
09/03/2003 64 15.188 14.320 1.87 OSN
(50000) 2002LM60 C.Caliente  21/05/2003 30 43.406 42.421 0.31 OSN
22/05/2003 77 43.406 42.418 0.29 OSN
23/05/2003 98 43.406 42.415 0.27 OSN
17/06/2003 18 43.404 42.430 0.38 OSN
18/06/2003 38 43.404 42.434 0.40 OSN
19/06/2003 62 43.404 42.438 0.42 OSN
20/06/2003 65 43.404 42.443 0.44 OSN
21/06,/2003 45 43.404 42.448 0.46 OSN
22/06,/2003 12 43.404 42.454 0.48 OSN
(55636) 2002TX300 C.Caliente 07/08/2003 127  40.824 40.305 1.23 OSN
08/08/2003 177  40.825 40.292 1.22 OSN
09/08/2003 173  40.825 40.279 1.21 OSN
(55638) 2002VE95  Resonante  19/01/2004 10 28.016  27.651 1.88 OSN
14/12/2004 5 28.050 27.202 1.04 OSN
15/12/2004 10 28.050 27.211 1.07 OSN
16/12/2004 15 28.050 27.220 1.10 OSN
17/12/2004 18 28.050 27.229 1.12 OSN
18/12/2004 5 28.051 27.239 1.15 OSN
19/12/2004 50 28.051 27.248 1.18 OSN
2003AZ84 Resonante  22/01/2004 15 45.829 44.884 0.35 OSN
23/01/2004 15 45.828 44.888 0.37 OSN
24/01/2004 21 45.828 44.892 0.39 OSN
25/01/2004 10  45.828  44.897 0.40 OSN
14/12/2004 5 45.765 44.892 0.57 OSN
15/12/2004 19  45.765  44.884 0.55 OSN
16/12/2004 20  45.765  A4.877 0.54 OSN
17/12/2004 25 45765  44.870 0.52 OSN
18/12/2004 4 45.764 44.863 0.50 OSN
19/12/2004 20 45.764 44.856 0.48 OSN
(120061) 2003CO1 Centauro 19/01/2004 5 11.445 10.811 3.87 OSN
21/01/2004 15 11.444 10.798 3.82 OSN
22/01/2004 20 11.443 10.785 3.77 OSN
23/01/2004 13 11.442 10.773 3.72 OSN
24/01/2004 30 11.441 10.760 3.67 OSN
25/01/2004 23 11.440 10.748 3.62 OSN
19/04/2004 71  11.354  10.692 3.93 OSN
23/04/2004 52 11.351 10.735 4.13 OSN
25/04/2004 60 11.349 10.758 4.23 OSN

26/04/2004 53 11.348 10.769 4.27 OSN
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Tabla 7.1: Circunstancias observacionales (continuacién).

Objecto Clase Fecha N r(UA) A (UA) o (grados) Telescopio
27/04/2004 10 11.347 10.780 4.31 OSN
(136108) 2003EL61 Resonante  12/01/2007 6 51.175 51.050 1.09 CAHA
13/01/2007 7 51.175 51.032 1.09 CAHA
14/01/2007 8 51.175 51.017 1.09 CAHA
15/01/2007 11 51175  51.002 1.09 CAHA
16/01/2007 4 51.175 50.986 1.08 CAHA
17/01/2007 4 51.175 50.971 1.08 CAHA
(120132) 2003FY128  C.Caliente 09/02/2005 19 38.063 37.366 1.06 OSN
10/02/2005 28 38.063 37.354 1.04 OSN
11/02/2005 44 38.063 37.342 1.03 OSN
12/02/2005 44 38.066 37.331 1.01 OSN
09/03/2005 13 38.071 37.124 0.45 OSN
(174567) 2003MW12  C.Caliente 28/05/2006 14 48.186 47.233 0.41 OSN
05/06/2006 11 48.186 47.240 0.44 OSN
06/06/2006 29 48.185 47.242 0.45 OSN
07/06/2006 22 48.185 47.245 0.46 OSN
23/06/2006 5 48.180 47.319 0.65 OSN
24/06,/2006 10 48.180 47.326 0.66 OSN
12/04/2008 10 47.968 47.307 0.91 OSN
13/04/2008 17 47.967 47.295 0.89 OSN
14/04/2008 10  47.967  47.284 0.88 OSN
26/04/2008 36 47.963 47.158 0.73 OSN
27/04/2008 27 47.963 47.150 0.71 OSN
(120178) 20030P32 _ C.Caliente  05/08/2005 15 41.059 _ 40.111 051 OSN
06,/08/2005 10 41.059 40.109 0.50 OSN
07/08/2005 15 41.060 40.107 0.49 OSN
10/08/2005 15 41.060 40.103 0.47 OSN
03/10/2005 10 41.074 40.440 1.09 OSN
04/10/2005 21 41.075 40.452 1.10 OSN
05/10/2005 24 41.075 40.465 1.11 OSN
15/09/2007 10 41.265 40.410 0.74 OSN
16/09/2007 12 41.265 40.418 0.76 OSN
17/09/2007 10 41.266 40.427 0.78 OSN
(84922) 2003VS2 Resonante  22/12/2003 34 36.431 _ 35.654 0.96 OSN
26/12/2003 21 36.431 35.696 1.04 OSN
28/12/2003 26 36.431 35.718 1.08 OSN
04/01/2004 109 36.431 35.803 1.20 OSN
19/01/2004 19 36.431 36.015 1.41 OSN
20/01/2004 30 36.431 36.030 1.42 OSN
21/01/2004 40 36.431 36.046 1.43 OSN
22/01/2004 50 36.431 36.061 1.44 OSN
(136204) 2003WL7 Centauro 05/12/2007 51 15.201 14.300 1.55 OSN
06/12/2007 32 15.201 14.307 1.61 OSN
07/12/2007 20 15.200 14.313 1.67 OSN
08/12/2007 40 15.200 14.321 1.72 OSN
10/12/2007 35 15.199 14.336 1.84 OSN
11/12/2007 44 15.199 14.343 1.90 OSN
13/12/2007 40 15.198 14.360 2.01 OSN
14/12/2007 41 15.198 14.369 2.06 OSN
(90482) 2004DW Resonante  08/03/2004 34  47.612 46.746 0.59 OSN
09/03/2004 24 47.612 46.752 0.60 OSN
10/03/2004 32 47.612 46.759 0.62 OSN
11/03/2004 16  47.612  46.768 0.63 OSN
23/03/2004 23 47.614 46.874 0.81 OSN
22/04/2004 39 47.619 47.267 1.14 OSN
23/04/2004 53 47.619 47.282 1.15 OSN
25/04/2004 48 47.619 47.313 1.16 OSN
26/04/2004 42 47.620 47.329 1.16 OSN

27/04/2004 37 47.620 47.345 1.17 OSN
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Tabla 7.1: Circunstancias observacionales (continuacién).

Objecto Clase Fecha N r(UA) A (UA) «(grados) Telescopio
(120347) 2004SB60 C.Caliente  05/08/2005 15 43.697 42.904 0.84 OSN
06/08/2005 15 43.698 42.896 0.82 OSN
07/08/2005 10 43.698 42.888 0.81 OSN
10/08/2005 15 43.699 42.867 0.77 OSN
03/08/2008 16 43.975 43.237 0.91 OSN
04/08/2008 15 43.975 43.228 0.90 OSN
06/08/2008 52 43.975 43.210 0.87 OSN
07/08/2008 26 43.976 43.201 0.86 OSN
(144897) 2004UX10 _ Resonante  14/09/2007 10 _ 38.824 _ 38.016 0.89 OSN
17/09/2007 12 38.825 37.988 0.83 OSN
30/11/2007 52 38.834 38.103 0.99 OSN
2005CB79 C.Caliente 06/01/2008 22 40.171 39.337 0.75 CAHA
07/01/2008 15 40.171 39.328 0.73 CAHA
01/05/2008 14 40.131 40.073 1.44 OSN
04/05/2008 18 40.130 40.122 1.44 OSN
26/12/2008 38 40.048 39.333 0.97 OSN
(136472) 2005FY9 C.Caliente 01/03/2006 21 51.926 51.076 0.57 OSN
02,/03/2006 9 51.926 51.073 0.56 OSN
07/04/2006 145 51.932 51.150 0.69 OSN
08/04/2006 23 51.933 51.157 0.70 OSN
10/04/2006 84 51.933 51.171 0.72 OSN
12/04/2006 55 51.933 51.188 0.75 OSN
27/05/2006 15 51.941 51.716 1.09 OSN
28/05/2006 20 51.941 51.731 1.10 OSN
29/05/2006 5 51.941 51.744 1.10 OSN
05,/06/2006 5 51.942 51.846 1.12 OSN
06/06/2006 10 51.942 51.863 1.12 OSN
07/06/2006 35 51.942 51.877 1.12 OSN
10/06/2006 10 51.943 51.922 1.12 OSN
15/12/2006 31 51.973 51.974 1.08 OSN
16/12/2006 36 51.974 51.960 1.08 OSN
17/12/2006 30 51.974 51.945 1.08 OSN
18/12/2006 18 51.974 51.930 1.08 OSN
19/12/2006 5 51.974 51.915 1.08 OSN
12/01/2007 9 51.978 51.570 0.99 CAHA
13/01/2007 10 51.978 51.557 0.98 CAHA
14/01/2007 7 51.978 51.544 0.98 CAHA
15/01/2007 9 51.978 51.531 0.97 CAHA
16/01/2007 4 51.978 51.518 0.96 CAHA
17/01/2007 5 51.979 51.505 0.95 CAHA
10/03/2007 10 51.987 51.122 0.54 OSN
11/03/2007 20 51.987 51.121 0.54 OSN
12/03/2007 32 51.987 51.121 0.54 OSN
13/03/2007 25 51.987 51.120 0.54 OSN
(145451) 20056RM43 SDO 13/10/2006 19 35.139 34.322 0.94 OSN
14/10/2006 12 35.139 34.314 0.92 OSN
15/12/2006 18 35.146 34.356 0.97 OSN
17/12/2006 12 35.146 34.375 1.01 OSN
18/12/2006 27 35.146 34.385 1.03 OSN
11/01/2007 4 35.149 34.687 1.43 CAHA
12/01/2007 5  35.149  34.702 1.44 CAHA
13/01/2007 5 35.149 34.716 1.45 CAHA
14/01/2007 8  35.149  34.731 1.46 CAHA
15/01/2007 3 35.149 34.747 1.47 CAHA
(145452) 20056RN43 C.Caliente  22/10/2006 6 40.723 40.265 1.25 INT
14/09/2007 7 40.714 39.807 0.62 OSN
16/09/2007 10 40.714 39.821 0.66 OSN
17/09/2007 10 40.714 39.828 0.68 OSN
19/09/2007 6 40.714 39.843 0.71 OSN
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Tabla 7.1: Circunstancias observacionales (continuacién).

Objecto Clase Fecha N r(UA) A (UA) o (grados) Telescopio
03/08/2008 15 40.706 39.767 0.55 OSN
04/08/2008 15 40.706 39.761 0.53 OSN
05/08/2008 30 40.706 39.756 0.51 OSN
07/08/2008 25 40.706 39.747 0.47 OSN
08/08/2008 37 40.706 39.743 0.45 OSN
(145453) 2005RRA3 _ C.Caliente  22/10/2006 10  37.527  38.410 0.69 INT
23/10/2006 6 37.522 38.410 0.68 INT
26,/10/2006 7 37.507 38.411 0.62 INT
15/12/2006 17 38.423 37.639 0.90 OSN
16/12/2006 18 38.423 37.648 0.91 OSN
17/12/2006 12 38.424 37.658 0.93 OSN
18/12/2006 26 38.424 37.668 0.95 OSN
11/01/2007 4 38.430 37.974 1.31 CAHA
12/01/2007 5 38.430 37.989 1.32 CAHA
13/01/2007 1 38.430 38.004 1.33 CAHA
14/01/2007 6 38.430 38.019 1.34 CAHA
15/01/2007 5 38.431 38.034 1.35 CAHA
16/01/2007 5 38.431 38.050 1.36 CAHA
14/09/2007 5 38.491 38.025 1.33 OSN
15/09/2007 10 38.491 38.011 1.32 OSN
17/09/2007 15 38.492 37.984 1.30 OSN
(145486) 2005UJ438  Centauro 11/01/2007 4 9.837 9.345 5.10 CAHA
12/01/2007 4  9.834  9.358 5.14 CAHA
13/01/2007 5 9.832 9.371 5.19 CAHA
15/01/2007 3 9.828 9.398 5.28 CAHA
16/01/2007 7 9.826 9.411 5.32 CAHA
30/11/2007 39 9.190 8.205 0.27 OSN
06/01/2008 23 9.123 8.372 4.16 CAHA
07/01/2008 29  9.122  8.381 4.24 CAHA
26/12/2008 15 8.594 7.634 0.29 OSN
2007UL126 Centauro 01/08/2008 15 8.665 7.793 3.62 OSN
(6 2002KY14) 02/08/2008 15 8.665 7.787 3.55 OSN
03/08/2008 30 8.664 7.781 3.48 OSN
04/08/2008 25 8.664 7.775 3.40 OSN
05/08/2008 5 8.663 7.769 3.34 OSN

7.4 Reducciéon de datos

Cada una de las imégenes individuales debe ser reducida de forma estandar con el fin
de corregir todos los efectos sistemédticos que aparecen al tomar cualquier imagen CCD
(correccién por imagenes de campo plano -flat field-, bias, etc). Las correcciones se deben
llevar a cabo utilizando los métodos descritos en el capitulo 3, y usando series de bias,
e iméagenes flat field tomadas, generalmente, cada noche. En algin caso particular fue
necesario corregir de defectos cosméticos como el “fringing” (ver seccién 3.2.2.1), en concreto
para muchas de las imagenes tomadas con el telescopio Isaac Newton del Roque de los
Muchachos. No fue necesario, por lo general, aplicar ninguna correcciéon para eliminar
pixeles o columnas malas (seccién 3.2.2.2). No se han usado las imdgenes en las que algin
rayo césmico haya caido justo sobre el objeto, o en las que habia alguna estrella o galaxia
muy cercana al objeto, que pudiera contaminar la medida de su flujo.
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Las rutinas necesarias para operar con las matrices de imagenes y corregir las mismas
fueron programadas en el lenguaje IDL (Interactive Data Language) de la empresa
estadounidense RSI, y estan integradas en el programa de fotometria relativa que se describe
en la siguiente seccién.

7.5 Fotometria relativa de los objetos

La fotometria relativa se llevd a cabo midiendo, en primer lugar, el flujo del objeto y
de las estrellas seleccionadas como estrellas de referencia (hasta un nimero méximo de 24
estrellas) sobre cada una de las imégenes. Un ejemplo de estrellas seleccionadas (mostrando
el propio objeto transneptuniano o Centauro marcado con un circulo violeta) para los tres
telescopios utilizados -1.5 m del OSN, 2.2 m de CAHA, e Isaac Newton de 2.5 m-, puede
verse en las figuras 7.4 y 7.5. Estas imdgenes en formato “tiff”, son generadas por el
programa de reduccién fotométrica, y pueden ser de gran utilidad a la hora de desarrollar
todo el método de la fotometria relativa. Las estrellas seleccionadas como de referencia
no deben ser ni estrellas dobles, ni variables, ni estar saturadas. Se debe poner también
especial cuidado en no introducir resultados espureos o enganosos debido a estrellas débiles
de fondo o galaxias que puedan caer dentro de la apertura usada para medir el flujo del
objeto y/o los flujos de las estrellas de referencia. No usaremos imégenes o estrellas que
estén afectadas por rayos cosmicos que pudieran caer dentro de la apertura.

El cédigo para extraer la fotometria de apertura utiliza la rutina “Daophot”
(Stetson 1987), implementada en el lenguaje IDL, para medir el flujo, tanto del objeto
como de las estrellas de referencia. Este coédigo fotométrico, programado en IDL, es
semiautomatico ya que, una vez seleccionado el objeto y las estrellas de referencia
manualmente, hace la fotometria de todas las imagenes del mismo campo, calculando
los desplazamientos del TNO o Centauro de imagen a imagen. Esto permite seguir y
localizar el objeto, que se mueve lentamente entre las imégenes tomadas en diferentes
instantes de tiempo, y obtener el flujo del mismo y de todas las estrellas de referencia
(que no se habran desplazado). Este programa se utiliza para obtener la fotometria de
las imédgenes de los diferentes telescopios, aunque se hace necesario modificar algunos de
los pardmetros dependiendo del telescopio/detector del que provengan las imégenes. Estos
parametros estan relacionados con el didmetro de apertura, que varia entre los 6 y los 24
pixeles. La eleccién del didmetro de apertura adecuado es muy importante. Queremos
elegir una apertura tan pequena como sea posible, para conseguir asi la mayor relacion
senal /ruido, pero lo suficientemente grande para que incluya la mayor parte del flujo del
objeto. Generalmente, usamos un radio de apertura del orden de la anchura a media altura
(FWHM) obtenida del perfil estelar de cada imagen. Hacemos entonces la fotometria usando
unos cuantos valores para el radio, en torno al valor de la FWHM. El programa, desarrollado
en el TAA (CSIC), usa también un radio de apertura variable, que es diferente para cada
una de las imédgenes, y que se obtiene del ajuste por una funciéon Moffat del perfil de unas
cuantas estrellas del campo. Esto hace que el programa adapte la apertura a los posibles
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Figura 7.4: La figura superior es un recorte de una imagen que fue tomada el 22 de enero de
2004 con el telescopio de 1.5 m del OSN utilizando el detector Apogee. La imagen original,
que muestra el Centauro 2003C'O1, se tomé con una exposicién de 200 s, sin filtro (posicién
“Clear”). La figura inferior es un recorte de una imagen que fue tomada el 6 de enero
de 2008, usando el 2.2 m de CAHA con el instrumento CAFOS. Es una imagen de 400 s,
sin filtro, del TNO 2002U X35. En ambas imagenes el objeto estd marcado con un circulo
violeta y un “1”, mientras que las estrellas de referencia estan indicadas por el resto de los
nimeros, desde el 2 en adelante.
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cambios de seeing que pudieran suceder dentro de la noche. Elegimos, finalmente, aquellas
aperturas que den la menor dispersién para la fotometria del objeto, y para la fotometria
de estrellas de referencia con brillo similar al del objeto. De todas las estrellas de referencia
seleccionadas, sélo sobreviviran aquellas que den la menor dispersién fotométrica. En algin
caso se han descartado estrellas porque mostraban algo de variabilidad. Los datos finales
que obtenemos tras aplicar este programa a las imagenes de una campana para un objeto
dado, serén el numero de cuentas del objeto (proporcional al flujo del objeto), més el de
las estrellas de referencia supervivientes, para todas las imagenes, es decir: los “flujos” del
objeto més los de las estrellas de referencia frente al tiempo (fecha juliana).
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Figura 7.5: Recorte de imagen tomada el 24 de octubre de 2008 usando el INT (2.5 m) del
ORM con el detector WFC. Es una imagen de 180 s, en el filtro R de Johnson, del SDO
2005RM4395. El objeto aparece marcado con un circulo violeta y un “1”. Las estrellas de
referencia estan indicadas por el resto de los ntimeros, desde el 2 en adelante.

Una vez obtenidos estos flujos fotométricos frente al tiempo, tanto del objeto como de
las estrellas de referencia, se aplican los métodos y técnicas especificos para obtener la
fotometria relativa de apertura de objetos transneptunianos y Centauros, tal y como estan
descritos en las seccién 4.2.1. Tras aplicar estos métodos se obtienen finalmente los datos de
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la variacién relativa en magnitud del objeto estudiado en funcién del tiempo (fecha juliana).
Los errores en las magnitudes tipicos para las imagenes individuales son ~0.01 mag para los
objetos mas brillantes, y ~0.06 mag para los més débiles, o bajo las peores condiciones de
observacién (mal seeing, cirros, extincién alta, etc). La fotometria final del objeto se calcula
tomando la media de todas las curvas de luz (tiempo vs. magnitud relativa) obtenidas con
respecto a cada una de las estrellas de referencia. Haciendo esto se consiguen eliminar los
resultados falsos o contaminados, y la dispersién en la fotometria disminuye. Durante cada
campana de observacién se intenta mantener el mismo campo estelar para cada objeto en
estudio, y por lo tanto las mismas estrellas de referencia (ver seccién 5.4.2). En algin
caso, debido al movimiento del objeto, el campo de las imagenes puede cambiar, parcial
o totalmente. Si el campo cambia parcialmente se intentan mantener el mayor niimero de
estrellas de referencia comunes para toda la campana. Este nimero de estrellas comunes
puede variar entre las 6 y las 24 estrellas. Si el campo cambiara completamente (p.ej.
para el caso de un objeto con movimiento rapido, como un Centauro) se usan diferentes
estrellas de referencia para dos o tres subgrupos de noches dentro de la campana completa.
Como ya se ha visto al principio de esta seccion, el programa de reducciéon fotométrica
también genera una imagen “tiff” en la que se marca el objeto, y las estrellas de referencia
seleccionadas (figuras 7.4y 7.5). Esta imagen puede ser de utilidad si queremos repetir las
medidas utilizando las mismas estrellas de referencia, o para evaluar posibles errores en la
fotometria debidos a otros factores.

En el caso de que tengamos que combinar diferentes campanas de observacién (o
imagenes de la misma con diferentes campos, es decir, distintas estrellas de referencia)
se normalizan los datos fotométricos a sus medias, ya que no tenemos fotometria absoluta
que nos permita relacionar unas campanas con otras. En algin caso se ha comprobado
que al combinar varias campanas usando fotometria absoluta, los errores obtenidos son,
por lo general, mucho mayores que los obtenidos normalizando los datos fotométricos a la
media o a la mediana. Ademds, los pequenos saltos en la fotometria aumentan debido a
los inevitables errores de calibracién que introduce la fotometria absoluta, lo que puede
producir frecuencias falsas en el anélisis de los periodogramas. Esto es especialmente cierto
para objetos con variabilidad de brillo pequena, lo que es muy comtn dentro de los KBOs.

La informacion finalmente obtenida es el tiempo frente a la magnitud relativa, que son
los datos de entrada necesarios para aplicar los métodos de calculo de periodos de rotacién,
y también para calcular las amplitudes (o variaciones méximas de magnitud, Am, para
cada curva de luz).

7.6 Calculo de los periodos de rotaciéon y amplitudes

Las series temporales fotométricas de los objetos, obtenidas segin se ha explicado en la
seccién 7.5, se analizan a la busqueda de periodicidades, utilizando primeramente el método
de Lomb (Lomb 1976), con la implementacién numérica descrita en Press et al. (1992).
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Este método se describe con més profundidad en la seccién 4.2.2.1. Los resultados se
verifican también utilizando otras técnicas de andlisis de series temporales, como el método
de “Minimizacién de Dispersién de Fase” (més conocido como PDM -Phase Dispersion
Minimization-, véase seccién 4.2.2.2), el método de Harris et al. (1989), descrito en 4.2.2.3,
u otros métodos basados en series de Fourier, como el método CLEAN (seccién 4.2.2.4), tal
y como esté descrito en Foster (1995). Como se ha mencionado ya, también se inspecciona
la posible variabilidad de corto periodo de las estrellas de referencia seleccionadas. Asi
podemos tener la confianza de que ningin error se debera a la eleccion de dichas estrellas.

Theta

B e e e e

A

3 4 Tiempo [h] > 6

Figura 7.6: Ejemplo de Periodograma obtenido por el método CLEAN
(Belton y Gandhi 1988) para el objeto (20000) Varuna. El periodo preferido estd
marcado con una linea discontinua, y corresponde a 3.1732 ciclos/dia (7.56 h).

Las amplitudes de las curvas de luz se calculan ajustando los datos de la curva de luz
mediante series de Fourier. Asi determinamos la amplitud total (Am), es decir, la variacién
maxima de magnitud, que serd la comprendida entre los picos (méximos absolutos de la
curva de luz), y los valles (minimos absolutos de la curva de luz) -véase figura 7.2-.

7.7 Resultados

Un resumen de los periodos de rotacién obtenidos, aplicando los métodos citados en la
seccién 7.6 para los 29 objetos (Thirouin et al 2009) de los que tenemos resultados més
recientes puede verse en la tabla 7.2.

Los métodos aplicados producen una serie de periodogramas, en los que se muestran los
periodos mas probables que ajustan a cada conjunto de datos. Generalmente, los maximos
de los periodogramas nos indicarén cudl es el periodo o perfodos més probables (ver figura
7.7). En muchos casos, las soluciones pueden apuntar a curvas de luz con pico doble
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Figura 7.7: Periodograma de Lomb (Lomb 1976) obtenido para los datos fotométricos de
(50000) Quaoar. Se obtiene un méximo claro, con una potencia espectral alta para el
valor de 2.715 ciclos/dfa, equivalente a un periodo de 24/2.715 ~ 8.84h. Este valor da una
periodicidad de pico simple, aunque la curva de rotacién parece favorecer el doble de este
periodo, es decir 17.68 h (ver figura 7.8).

(variabilidad debida probablemente a un objeto no esférico en rotacién, ver seccién 7.2.2) o
a curvas de luz con pico simple (variabilidad debida probablemente a variaciones de albedo,
seccién 7.2.1). Una vez obtenido el periodo o periodos méas probables se puede trazar la
curva de luz resultante teniendo en cuenta estos valores. Para ello, lo primero que hay que
hacer es calcular la fase rotacional asociada a cada tiempo (DJ, dia juliano). El célculo de
la fase rotacional se efectia dividiendo el tiempo transcurrido en dias (para cada imagen)
desde el dia en el que se tomo la primera observacién valida para ese objeto entre el periodo
de rotacién més probable (expresado en dias):

_DJ—(pQ

F
R P

(7.12)

dénde, FR, es la fase rotacional (sin unidades); DJ, el dia juliano del dato del cuél quiero
calcular la fase rotacional; g, es el dia juliano del dato fotométrico mas antiguo; y P, es
el periodo de rotacién (en dias) obtenido de los periodogramas. Con esta informacién ya
podemos representar la fase rotacional frente a la magnitud relativa, que es lo que se llama
“curva de fase rotacional”, que no es mas que la curva de luz “faseada” a un periodo concreto
(ver figura 7.8), a partir de aqui llamaremos, “curva de luz”, a la curva ya “faseada” a un
periodo. En las curvas de fase rotacional, la fase rotacional suele representarse entre 0 y
1, en 0 suponemos que comienza una rotacién, y en 1 acaba, y volveria de nuevo a 0. En
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nuestras curvas de luz rotacionales se muestra la fase rotacional entre 0 y 2, porque asi se
comprueba que no hay saltos en la curva de luz, o sea, que es continua. Se superpone sobre
las figuras de fase rotacional un ajuste por serie de Fourier a los datos, lo que hace mas
facil identificar la variabilidad, y descubrir si la curva es de pico simple (méximos/minimos
igual de altos/bajos), o pico doble (un maximo/minimo mas alto/bajo que el consecutivo).

Tabla 7.2: Resumen de los periodos de rotacién y amplitudes de los 29 KBOs discutidos en el texto. Objeto, es el nombre
y/o designacién del objeto observado. Periodo preferido y Am son los perfodos que més nos convencen para cada objeto,
y la correspondiente amplitud, derivada de su curva de luz. Hy es la magnitud visual obtenida del MPC. ¢q es el dia
juliano para el que la fase rotacional es cero en nuestras curvas de luz. p, son los limites inferiores para las densidades de
los objetos, estimados usando las tablas de Chandrasekhar (1969), segtn se explica al final la seccién 7.2.2. Finalmente, en
la columna 4 Binario, maltiple? se indica si se sabe que el objeto es multiple o binario.

Objecto  Periodo preferido Am ©o Hy P {Binario,
[h] [mag.] [DJ] [mag.] [g/cm?] multiple?
(55567) Amycus 9.76 0.16+£0.01 2452707.45519 7.8 0.42
(136108)2003EL61 3.92 0.28+0.02 2454112.62040 0.2 2.64 Si
(136472)Makemake 7.65 0.014+0.002  2453796.63861 -0.3 0.67
(52872)Okyrhoe 4.86/6.08 0.07+£0.01 2454440.62025 11.3 1.66/1.06
(90482)Orcus 10.47 0.04+£0.01 2453073.36884 2.3 0.36 Si
(50000)Quaoar 8.84 0.15+0.04 2452781.58859 2.6 0.51
(42355)Typhon 9.67 0.07+£0.01 2452668.46043 7.2 0.42 Si
(20000) Varuna 6.3418 0.43+0.01 2453376.47462 3.6 1.01
(15874)1996TL66 12 0.07+£0.02 2453355.37197 5.4 0.27
(12929)1999T7Z1 10.422 0.07+£0.01 2454155.67015 9.3 0.36
(126154)2001YH140 13.20 0.13+£0.05 2453355.62794 5.4 0.23
(55565)2002AW197 8.78 0.04+£0.01 2452672.42954 3.3 0.51
(55636)2002TX300 8.16 0.04+£0.01 2452859.51500 3.3 0.59
(555638)2002VE95 9.97 0.05+0.01 2453024.42248 5.3 0.40
2003AZ84 6.79 0.07+£0.01 2453026.54640 3.6 0.85 Si
(120061)2003CO1 4.51 0.07+£0.01 2453024.70117 8.9 1.93
(120132)2003FY128 8.54 0.15+£0.01 2453411.64303 5.0 0.54
(174567)2003MW12 5.90/7.87 0.06+£0.01 2453884.58013 3.6 1.13/0.63
(120178)20030P32 4.05 0.13+£0.01 2453588.39312 4.1 2.42
(84922)2003VS2 7.42 0.21+0.01 2452996.37506 4.2 0.72
(136204)2003WL7 8.24 0.05+0.01 2454440.28625 8.7 0.58
(120347)2004SB60 6.09/8.10 0.03+£0.01 2453588.43205 4.4 1.06/0.60 Si
(144897)2004UX10 5.68 0.08+0.01 2454358.47542 4.7 1.22
2005CB79 6.76 0.13+£0.02 2454472.56600 5.0 0.87
(145451)2005RM43 6.71 0.04+£0.01 2454022.46809 4.4 0.87
(145452)2005RN43 5.62/7.32 0.04+£0.01 2454358.44257 3.9 1.24/0.73
(145453)2005RR43 7.87 0.06+£0.01 2454031.46931 4.0 0.63
(145486)2005UJ438 8.32 0.13+£0.01 2454112.31250 10.5 0.57
2007UL126(2002KY14) 7.12/8.40 0.13+£0.01 2454680.38646 9.4 0.78 /0.56

Queda claro, si miramos la tabla 7.2, que la mayoria de los 29 objetos estudiados
presentan una variabilidad de amplitud muy pequena. De hecho, la amplitud promedio
para todos los objetos es igual a 0.1 mag. Hay sélo de 3 a 5 casos, si tenemos en
cuenta las barras de error, en los que la amplitud estd por encima de 0.15 mag. Esto
significa que hay entre un 10-17% de objetos que presentan variabilidad grande (Am >
0.15 mag.). Este porcentaje es mucho m&s pequeno que el obtenido en estimaciones
previas por otros autores (Jewitt y Sheppard 2002; Ortiz et al. 2003a; Ortiz et al. 2003b;
Lacerda y Luu 2006), posiblemente porque los objetos reportados en estos trabajos son
preferencialmente aquellos de los que se puede derivar una periodicidad clara, lo que supone
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Figura 7.8: Curvas de luz para (50000) Quaoar. Cada simbolo indica una fecha distinta. Se
ha representado la fase entre 0 y 2 para que la periodicidad se vea més clara (en realidad a
partir de la fase rotacional 1 se repite la misma curva ya representada entre 0 y 1). La linea
continua es el resultado de un ajuste por series de Fourier a los datos representados. En la
figura de arriba se ha representado la curva para pico simple, faseada para el periodo de 8.84
h obtenido del periodograma de Lomb (figura 7.7). En la figura de abajo se ha faseado a un
periodo de 17.68 h, que parece més apropiada a la vista del ajuste por series de Fourier (se
ven claros méximos y minimos de diferente valor), el método de Harris también apoya este
periodo pico doble. La amplitud (Am) obtenida de los ajustes de Fourier es de 0.15 %+ 0.04

mag.
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un sesgo hacia los objetos con variabilidad de mayor amplitud, como ya fue apuntado por
Ortiz el al. (2003b). También este porcentaje es mucho menor que el obtenido en la seccién
6.4.3, 6 en el trabajo de Santos-Sanz et al. (2009), en el que se estudian objetos mucho més
débiles, y por lo tanto mas pequenos, que deberian estar mas deformados por colisiones que
los més grandes.

Las curvas de luz de menor amplitud son causadas, generalmente, por variaciones o
heterogeneidades de albedo a lo largo de la superficie del objeto (seccion 7.2.1), aunque
también pueden causar curvas de luz casi planas objetos elongados vistos bajo ciertas
condiciones geométricas. La variabilidad méas pequena se espera para objetos con forma
de elipsoide de McLaurin (seccién 7.2.2) con heterogeneidades superficiales modestas o
pequenas. Por lo tanto, el gran niimero de curvas de luz casi planas podria ser una indicacién
de la presencia de muchas formas McLaurin en la regiéon transneptuniana.

Las curvas de luz de gran amplitud de los objetos grandes, que podemos atribuir
claramente a una forma no esférica, pueden darnos indicaciones sobre la magnitud tipica
de los cambios de albedo hemisférico, simplemente comparando entre los dos maximos o los
dos minimos (a diferente altura) en la curva de luz de pico doble. Tales diferencias son del
orden de 0.04 mag. para el caso de 2003VS, la mayor diferencia es de 0.1 mag. Eso significa
que el albedo promediado hemisféricamente tiene variaciones tipicas entre el 4 y el 10%.
Por lo tanto, es esperable que la variabilidad debida a marcas superficiales sea del orden
de 0.1 mag. En el caso de los asteroides, las variaciones de albedo producen curvas de luz
con amplitudes entre las 0.1 y 0.2 mag (Magnusson y Lagerkvist 1991). Vamos a adoptar,
en principio, un valor intermedio para los TNOs de 0.15 mag como el mejor umbral de
variabilidad por encima del cual podemos tener bastante confianza en que las variaciones
de brillo se deben a efectos de la forma del objeto. Este valor de 0.15 mag ha sido usado por
algunos investigadores como el umbral de transicién entre variabilidad baja y variabilidad
media-grande (Sheppard et al. 2008). Variabilidad por debajo de 0.15 mag serd atribuible
a marcas de albedo, o bien a una forma tipo McLaurin, por lo que la mayor parte de las
curvas de luz de nuestra muestra son atribuibles a estos efectos.

En la muestra de 29 objetos hay dos rotadores rapidos: 2003ELg1, con un periodo de 3.96
h, y 20030P39, con 4.05 h. Por lo tanto, teniendo en cuenta nuestra muestra, parece haber
una barrera de rotacién entre las 3.90 y las 4.0 h (ver figura 7.9). Cualquier objeto con un
periodo por debajo de este limite estaria fuera del equilibrio entre la aceleracién centrifuga
y la aceleracién gravitacional (ver ecuacién 7.5). Si consideramos 3.90 h como el periodo
critico de rotacién podemos obtener la densidad critica (p.-i¢) aplicando la ecuacién 7.6.
Obtenemos el valor de 0.72 g/cm?, que serd un limite inferior para la densidad de nuestra
muestra de objetos. Sabemos que objetos menos densos se romperian, por tanto este valor
de densidad es una cota minima.

Ya hemos visto que la expresién 7.6 es una aproximacién muy burda y bastante irreal,
pues no consideramos ningin efecto debido a las fuerzas de cohesién internas (seccién
7.2.2). Una aproximacién més real pasa por aplicar la expresién alternativa obtenida por
Davidsson (1999, 2001), que ya vimos en la ecuacién 7.7. Despejando de esta ecuacién



7.8 Graficas derivadas de periodos y amplitudes 199

podemos obtener también una densidad critica para el periodo de rotacién de 3.90 h. Si
suponemos en dicha ecuacién una fuerza de cohesion (S) de 0.01 MPa y un radio (R) para
el objeto de 100 km, obtenemos un limite algo mas pequeno para nuestra cota inferior de
densidad, 0.70 g/ecm?, pero practicamente igual al obtenido sin considerar ninguna fuerza
de cohesion interna.

7.8 Graficas derivadas de los periodos de rotaciéon y
amplitudes de las curvas de luz

Vamos a estudiar, con mas detalle, algunas graficas concretas trazadas a partir de los datos
rotacionales obtenidos para nuestro conjunto de datos. Dichas gréaficas apoyan lo dicho en
parrafos anteriores, o aportan nuevas ideas para la discusién y/o conclusiones.

7.8.1 Periodos de rotacién frente a magnitudes absolutas para nuestra
muestra

Si graficamos los periodos de rotacién frente a las magnitudes absolutas (P vs. Hy ) para los
29 KBOs estudiados (figura 7.9), estaremos en realidad estudiando si hay o no dependencia
de la velocidad de rotacién con el didmetro o tamano de estos objetos (directamente
relacionado con Hy ). Podemos ver claramente en la figura 7.9 que los objetos méas pequenos
(es decir, los de mayor valor de Hy) son los que rotan més rapido. Este resultado es
consistente con el escenario estdndar de evolucién colisional, en el que los objetos mas
pequenos son fragmentos surgidos de colisiones y, por lo tanto, estan mas evolucionados
que los objetos de mayor tamano (Davis y Farinella 1997). Comoquiera que las colisiones
tienden a aumentar las velocidades de rotacién de los objetos, el hecho de que los objetos
mas pequenos de nuestra muestra tiendan a tener las mayores velocidades de rotacion,
parece apoyar esta idea. Sin embargo, hay que tener presente que los objetos més pequenos
de nuestra muestra son todos Centauros (cuadrados verdes a la derecha de la figura), que
pueden haber sufrido procesos especificos y diferentes a los de los TNOs, que hayan acelerado
sus velocidades de rotacion. Por lo tanto, esté resultado queda pendiente de confirmacion
utilizando estimaciones de periodos de rotacion de mas KBOs.

En la figura también se ha trazado (linea discontinua horizontal) el limite de velocidad
de rotacién determinado por los periodos de 2003ELg; (3.96 h), y 20030P32 (4.05 h), y
que hemos trazado entre 3.90 y 4.00 h. 2003ELg; aparece a la izquierda sobre esta linea
(cuadrado rojo), y 20030P3, més hacia el centro (cuadrado violeta).
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Figura 7.9: Periodos de rotacién (en horas) frente a magnitudes absolutas. Las magnitudes
absolutas son las obtenidas de la lista del MPC. Los diferentes colores de los simbolos
corresponden a distintos tipos de objetos, clasificados segiin se explica en la seccién 6.5. La
linea horizontal discontinua representa el limite de “spin” obtenido para nuestra muestra
de objetos, entre las 3.90 y las 4.00 h.

7.8.2 Amplitudes frente a magnitudes absolutas para nuestra muestra

Podemos también trazar las amplitudes de las curvas de luz obtenidas frente a la magnitud
absoluta (figura 7.10). Dicha gréfica nos da idea del grado de variabilidad de los objetos en
funcién de sus tamanos (Hy). Se pueden apreciar, claramente, los Centauros, en la zona
de los mayores valores de Hy (tridngulos verdes). Sus amplitudes, ademés, parecen estar
sistematicamente por encima de las de los TNOs, si no tenemos en cuenta los tres objetos con
amplitudes muy grandes (Am > 0.20mag): Varuna (cuadrado violeta en la parte superior),
2003ELg; (pentagono rojo a la izda., con amplitud 0.28 mag), y 2003V Sz (pentdgono rojo
con amplitud 0.21 mag). Parece, ademds, que para el grupo de los Centauros hay una
ausencia de amplitudes extremadamente bajas, como también puede verse en la figura.

Se han trazado en la figura dos ajustes lineales. La linea discontinua decreciente negra
es el resultado del ajuste a todos los objetos de la muestra. La linea roja creciente es
el resultado de un ajuste lineal a todos los objetos de la muestra, exceptuando los tres
objetos que presentan amplitudes grandes (Am > 0.20mag). Este tltimo ajuste muestra
claramente que los objetos méas pequenos (con mayores magnitudes absolutas) son los que
tienden a tener una mayor amplitud de variabilidad rotacional, quizd porque los objetos
mas pequenos presenten superficies mas elongadas explicables por una historia colisional.
Este resultado es consistente con el obtenido en el capitulo 6 de esta misma tesis doctoral,
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Figura 7.10: Amplitudes (en magnitudes) frente a magnitudes absolutas. Las magnitudes
absolutas son las obtenidas de la lista del MPC. Los diferentes colores de los simbolos
corresponden a distintos tipos de objetos, clasificados segin se explica en la seccion 6.5.
La linea discontinua decreciente corresponde a un ajuste lineal con todos los datos de la
muestra, la linea continua roja creciente corresponde a un ajuste lineal con todos los datos
de la muestra, exceptuando los tres objetos con amplitudes mayores de 0.20 mag.

para el caso de los objetos débiles (por lo tanto pequenios) observados con VLT (ver seccién
6.4.3).

7.8.3 Histogramas de las frecuencias de rotacion para nuestra muestra

Construimos también los histogramas de las frecuencias de rotacién para los objetos de
nuestra muestra. Calculamos las frecuencias de rotacién (por dia), Q, como 24h/P (con P
el periodo de rotacién expresado en horas), asi obtendremos una medida de la velocidad
angular de rotacién de cada uno de los objetos en revoluciones/dia, o ciclos/dia. Vamos a
considerar, en principio, intervalos de 1 ciclo/dia para construir los histogramas.

Para el caso de los asteroides de mayor tamano (D > 200km), se ha observado que
las frecuencias de rotacién ajustan bastante bien con una distribucién de tipo Maxwelliano
(Binzel et al. 1989). Podemos intentar ajustar las frecuencias de rotacién de los KBOs
observados ya que, por lo general, todos son objetos brillantes, y por lo tanto grandes, luego
cabria esperar una distribucion similar a la de los asteroides. Una condicién suficiente para
que un conjunto de datos (que deben ser vectores) adopten una distribucién Maxelliana es
que sus tres componentes sigan una distribucién normal (o gaussiana), con media cero, y
varianza identica para las tres (es decir, las mismas dispersiones). El conjunto de vectores,
en nuestro caso, es el conjunto de las frecuencias de rotacién, 2. De hecho, se espera que una
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distribucion de este tipo sea el resultado tipico de un sistema evolucionado colisionalmente
(Salo 1987), que es lo que se cree que ha podido suceder para la poblacién de los TNOs y
Centauros (Davis y Farinella 1997). Una distribucién Maxwelliana para las frecuencias de
rotacién, €2, tendra la siguiente expresion:

£(Q) = \/g N 0392 exp (;Z) (7.13)

donde, Q es la frecuencia de rotacién (ciclos/dia); f(Q2) es la fraccién de objetos que
tienen frecuencias de rotacién en el rango (2, Q + dQ2); N es el nimero total de objetos;
y o la anchura de la distribucion Maxwelliana. Podemos intentar ajustar los histogramas
por una distribucion de este tipo, lo que sera equivalente a suponer, como hemos visto, que
la distribucion en frecuencias de rotacion de las poblaciones estudiadas se debe a evolucion
colisional. Podemos obtener un valor medio (para ) a partir del ajuste Maxwelliano, cuya

expresion vendrd dada por:
8
Qedio = ; -0 (714)

Vamos a ajustar nuestros histogramas de frecuencias de rotacién a una distribucion
Maxwelliana como la descrita por la ecuacién 7.13, utilizando para ello el método de
minimos cuadrados. Para evaluar la bondad de nuestro ajuste Maxwelliano vamos a utilizar
el test estadistico Pearson Chi-cuadrado. El test Chi-cuadrado nos permite calcular la
probabilidad de que la distribucién observacional sea distinta de la distribucion tedrica
(Maxwelliana en nuestro caso). Calculamos el nivel de confianza de nuestro ajuste como
la probabilidad de que la hipétesis nula (la distribucién observacional y tedrica no estén
relacionadas) no sea cierta. Daremos el nivel de confianza de nuestro ajuste en porcentaje.
Asi, un ajuste para el que obtengamos un nivel de confianza del 98%, significard que
tiene una probabilidad del 2% de que nuestros datos observacionales no ajusten a una
distribuciéon Maxwelliana. Por lo general, consideraremos buenos ajustes aquellos para los
que obtengamos un nivel de confianza > 95%.

7.8.3.1 Histograma de las frecuencias de rotacion para todos los objetos

Para construir los histogramas tenemos que suponer para algunos objetos un periodo
derivado de la curva de luz de pico doble, y para otros de pico simple. Podemos elegir varios
umbrales de variabilidad para la amplitud de la curva de luz que nos permitan escoger entre
los periodos derivados de las curvas de pico simple o doble. Lo méas comun ha sido elegir el
valor de 0.15 magnitudes como umbral de variabilidad, es decir, considerar que los objetos
con amplitudes < 0.15mag tienen curvas de luz de pico simple, y los objetos con amplitudes
> 0.15mag tienen curvas de luz de pico doble. Esto es mas o menos equivalente a suponer
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que la variabilidad rotacional de los objetos con Am < 0.15mag es debida a marcas de
albedo, mientras que la de los objetos con Am > 0.15mag es debida a la forma del objeto.
En primer lugar, vamos a usar este valor arbitrario de 0.15 mag, que es el utilizado por varios
investigadores (ver discusion al respecto casi al final de la seccién 7.7) para diferenciar los
objetos con variabilidad detectable del resto. Construimos también los histogramas usando
los umbrales de variabilidad de 0.10, y 0.20 mag., para poder determinar si hay un valor
mas conveniente para la transicién entre curvas de luz dominadas por albedo, y curvas de
luz dominadas por la deformacién del objeto.

10
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Figura 7.11: Histograma de las frecuencias de rotacion (en ciclos/dia) para todos los objetos
de la muestra. Se ha supuesto, en este caso, un valor de corte entre periodos de pico
simple/doble de 0.10 mag. La curva azul es el resultado de un ajuste a una distribucién
Maxwelliana usando la expresién 7.13. El nivel de confianza de este ajuste, estimado usando
un test chi-cuadrado, tal y como se describe en la seccién 7.8.3, es del 99%.

Lo primero que descubrimos es que, si construimos el histograma con el umbral de
variabilidad de 0.15 mag, el nivel de confianza del ajuste por una distribucién Maxwelliana
es muy malo (<< 95%). Lo mismo ocurre si usamos el valor de corte de 0.20 mag, el ajuste
Maxwelliano tiene muy bajo nivel de confianza.

Si usamos el umbral de variabilidad de 0.10 mag, obtenemos, sin embargo, el mejor
ajuste, con una probabilidad del 99%, como puede verse en la figura 7.11. En el histograma
se ve claro un exceso de objetos de rotacion lenta frente a los rapidos, este resultado puede
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deberse, simplemente, a que en nuestra muestra hay muy pocos Centauros, que son los que
parecen tener velocidades de rotaciéon mayores frente a las de los TNOs. El valor medio
deducido a partir de este ajuste (ecuacién 7.14) para el periodo de rotacién es de 7.34 h
(3.27 ciclos/dia). La mayor frecuencia para el histograma se obtiene para un periodo de 6.86
h (intervalo de frecuencias de rotacién centrado en 3.5 ciclos/dia). Si hacemos simplemente
la media de todos los periodos, obtenemos un valor de 6.76 h, y si hacemos la mediana de
7.50 h. Estos valores son algo més bajos que los obtenidos por Sheppard et al. (2008), cuya
media es de 8.5 h. Luego, la velocidad de rotacién obtenida de los 29 KBOs de nuestra
muestra, parece ser algo mayor que la obtenida hasta ahora en los trabajos publicados. Por
otro lado, el mejor valor para el umbral de variabilidad entre las curvas dominadas por
albedo, y las dominadas por forma del objeto, es de 0.10 magnitudes, siempre suponiendo
que los KBOs, al igual que los asteroides méas grandes, cumplen con una distribucién de
tipo Maxwelliano. Este resultado del ajuste apoya el hecho de que la poblacién de los KBOs
ha tenido una evolucién colisional (considerando 0.10 mag. como el umbral de variabilidad
pico simple/doble).

7.8.3.2 Histograma de las frecuencias de rotaciéon para los TNOs

Construimos también el histograma para los TNOs (quitando los Centauros de la muestra).
En este caso, también usamos los tres valores de corte para la amplitud usados en la seccién
anterior: 0.10, 0.15, y 0.20 mag. Como en el caso anterior, sélo el histograma usando el
valor de 0.10 mag, da un buen ajuste a distribucién Maxwelliana (figura 7.12). En este caso,
puede verse que el ajuste es peor que en el caso anterior, de hecho el test chi-cuadrado da
un nivel de confianza del 95%. El mayor valor del histograma se obtiene de nuevo para 3.5
ciclos/hora (P= 6.86 h). En este caso hay una distribucién més simétrica de frecuencias,
centrada en el valor 3.5 ciclos/h, lo que era de esperar al quitar los Centauros, que son los
que rotan mas rapidamente. El valor medio obtenido para el periodo a partir de la ecuacién
7.14 es de 7.29 h, algo menor que el obtenido para todos los objetos (cuando uno esperaria
que fuera mayor al quitar los Centauros, esto seguramente se deba a que el ajuste es peor
que en el caso anterior). En este caso, el promedio de todos los periodos de rotacién da
el valor de 7.11 h, y la mediana 7.56 h. Si comparamos con los resultados de la seccién
anterior vemos que los TNOs de nuestra muestra parecen rotar algo mas lentos que los
objetos de la muestra completa, lo que si es coherente, al haber quitado los Centauros.

También en este caso, parece que el histograma de las frecuencias de rotacién cumple
bastante bien (NC = 95%) con una distribucién de tipo Maxwelliano (figura 7.12), al
menos para el valor de corte en amplitudes de 0.10 mag. Este valor aparece de nuevo como
el mejor valor de corte (atendiendo al NC del ajuste Maxwelliano) entre curvas de pico
simple (debidas a marcas de albedo), y de pico doble (debidas a forma del objeto).
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Figura 7.12: Histograma de las frecuencias de rotacién (en ciclos/dia) para los TNOs de la
muestra. Se ha supuesto, en este caso, un valor de corte entre periodos de pico simple/doble
de 0.10 mag. La curva azul es el resultado de un ajuste a una distribucién Maxwelliana
usando la expresion 7.13. El nivel de confianza de este ajuste, estimado usando un test
chi-cuadrado, tal y como se describe en la seccién 7.8.3, es del 95%.

7.8.3.3 Histograma de las frecuencias de rotacion para los Centauros

En el caso de los Centauros el nimero de datos (6 Centauros) no es lo suficientemente grande
como para poder construir el histograma, y hacer un estudio estadisticamente significativo.
Por ello, lo inico que hemos hecho en este caso es calcular la media de todos los periodos de
rotacién, obteniendo un valor de 4.86 h. Si hacemos la mediana de los periodos de rotacién
de los Centauros obtenemos un periodo mas lento de 7.33 h. Estos valores, como era de
esperar, son menores que los obtenidos para todo el conjunto de datos, y para los TNOs
s6los. Por lo tanto, y como ya sabiamos (ver seccién 7.8.1), los Centauros de nuestra muestra
presentan frecuencias de rotacién mayores que las del resto de los objetos del cinturén de
Kuiper. Esta mayor velocidad rotacional posiblemente esté ligada a la peculiar historia
evolucional y colisional de estos cuerpos (Davis y Farinella 1997).

Todos los histogramas anteriores se intentaron ajustar también mediante una
combinacién lineal de dos distribuciones Maxwellianas, pero no se consiguié ningin buen
resultado. En caso de haberlo logrado, este ajuste por una doble Maxwelliana podria
habernos estado indicando la existencia de dos poblaciones con una evolucién colisional
diferente (Binzel et al. 1989). Esto podria ser bastante cierto para el caso de todos los
objetos, ya que en dicha muestra estan incluidos los TNOs, y los Centauros, que si creemos
que han tenido evoluciones colisionales distintas. El hecho de no haber logrado ningin
buen ajuste con una doble Maxwelliana quiza se deba al pequeno ntimero de Centauros
de nuestra muestra. Se intenté también hacer un ajuste de este tipo para los TNOs y los
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Centauros por separado, sin obtener tampoco ningun resultado positivo.

7.9 Combinacion de nuestros ultimos datos con los de la
literatura

En un desarrollo paralelo al del capitulo 6, mezclamos nuestro ultimo conjunto de datos de
periodos de rotacién y amplitudes de las curvas de luz de KBOs con todos los datos del
mismo tipo existentes en la literatura. Asi conseguimos una muestra con una significancia
estadistica mayor. De esta manera, contamos ahora con 75 objetos de los que se conocen
los periodos de rotacién, y 106 de los que hay una estimacién, o al menos una cota, para la
amplitud. Los periodos y amplitudes estos 106 objetos se pueden consultar en la tabla 7.5
(ver final del capitulo), que aparecerd publicada en breve en Duffard et al. 2009. Cuando
hay varios periodos de rotacién para un mismo objeto, el/los periodos preferidos por el autor
aparecen en negrita en la tabla. Si el autor no se hubiera decantado por ningun periodo,
se hace una media de los que haya estimado, y ese es el valor que aparecera en la tabla.
Se han incluido también en la tabla los Damocloides: 1996PW, 1998 WUsq,, y 2002RP12g.
Se cree que los Damocloides son nucleos de cometas del tipo del Halley, que han perdido
todos sus volatiles por sublimacién. Estos objetos representan el limite inferior, en cuanto
a tamano se refiere, de la muestra.

Una importante limitacion, de la que ya hemos hablado con anterioridad a lo largo
de este capitulo, es que la mayor parte de las curvas de luz medidas para los KBOs
han sido obtenidas utilizando telescopios de tamano medio (generalmente de la clase 2
m, como el 1.5 m del OSN, el 2.5 m del ORM, 6 el 2.2 m de CAHA, usados para nuestras
observaciones). Es complicado conseguir tiempo de observacién suficiente para este tipo de
estudios en telescopios mas grandes, por lo que hay un sesgo importante hacia los KBOs
mas brillantes (y por tanto, los més grandes). Como excepcién, si hay algunas curvas
de luz obtenidas con el telescopio espacial Hubble (HST, Hubble Space Telescope), con
las que se ha llegado a obtener informacién rotacional de objetos de hasta 20-100 km de
didmetro (Trilling y Bernstein 2006). Por lo general, la magnitud absoluta limite accesible
para conseguir una curva de luz con un telescopio de la clase 2 m es H < 9, para los TNOs,
y H < 11, para los Centauros. Objetos mas pequenos solo han sido observados, con el fin
de obtener curvas de luz, desde telescopios espaciales.

Cuando se analiza detenidamente la actual muestra de periodos y amplitudes de KBOs
(tabla 7.5 al final del capitulo) llama la atencién que la mayor parte de las curvas de
luz presentan amplitudes muy pequenas (< 0.15mag), algo que también se obtenia y fue
discutido para nuestra muestra de 29 objetos (seccién 7.7). De hecho, el promedio global
de amplitudes para todos los objetos es de 0.26 mag, para los TNOs de 0.25 mag, y para los
Centauros de 0.26 mag. Como también hemos visto ya, el criterio de poner un umbral de
variabilidad 0.15 mag para separar las curvas debidas a marcas de albedo (Am < 0.15mag.),
de las debidas a deformacién del objeto (Am > 0.15mag.), fue utilizado por primera vez
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dentro del estudio de los KBOs por Sheppard y Jewitt (2002), y ha sido usado por otros
autores (Lacerda y Luu 2006; Ortiz et al. 2003a; Ortiz et al. 2003b) para diferenciar las
curvas fotométricamente planas (Am < 0.15), de las que no lo son. Es muy probable que
la variabilidad rotacional observada no se deba exclusivamente a las marcas de albedo, o a
un cuerpo elongado en rotacion, sino que sea el resultado de la combinacién de estos dos
efectos . De cualquier forma, la preponderancia de curvas de luz con pequena amplitud
sugiere una abundancia de objetos cuasi esféricos con superficies homogéneas. Aunque es
probable un efecto de selecciéon importante debido a que, como se ha mencionado ya, la
muestra actual de objetos estd sesgada hacia los objetos més brillantes, que deberian ser
los de mayor tamano, y los que tengan formas més esféricas.

7.9.1 Graficas derivadas de los periodos de rotacién y amplitudes de las
curvas de luz

De la misma forma a como se hizo en la seccién 7.8 para los 29 KBOs reducidos
recientemente desde el TAA (CSIC), vamos a estudiar en detalle algunas graficas derivadas
de los periodos de rotacién y amplitudes, pero en este caso para los 75 KBOs de los que se
conocen periodos, y para los 106 KBOs de los que hay amplitudes.

7.9.1.1 Periodos de rotaciéon frente a magnitudes absolutas para la muestra
completa

Del total de 75 KBOs con periodos de rotacién conocido, el grupo de investigacién del IAA
(CSIC) ha colaborado con un conjunto homogéneo de datos de 42 objetos, lo que supone
un 56% de la muestra total (Gutiérrez et al. 2001; Ortiz et al. 2003a; Ortiz et al. 2003b;
Ortiz et al. 2004; Ortiz el al. 2006; Ortiz et al. 2007; Moullet et al. 2008; Duffard et al.
2008; Thirouin et al 2009). Elegimos, de entre todos los periodos de rotacién, los preferidos
por los autores, o una media de estos, y los elegimos de tal forma que usamos el criterio ya
explicado y usado con anterioridad del umbral de variabilidad igual a 0.15 mag. Es decir,
consideramos que los objetos con amplitud > 0.15mag presentan curvas de luz de pico doble
(formas elongadas), y los que tienen amplitudes < 0.15mag curvas de pico simple (marcas
en la superficie). Descartamos los periodos extranos y claramente erréneos (por ejemplo,
varios muy cortos, obtenidos a partir de fotometria muy dudosa), y no incluimos tampoco
los que estan ralentizados por fuerzas de marea, como es el caso de Plutéon y Caronte.
Si representamos el periodo de rotacién frente a la magnitud absoluta (Hy, obtenida del
MPC) obtenemos la grafica que puede verse en la figura 7.13.

Igual que para el caso de la muestra de 29 KBOs (seccién 7.8.1) se ve claramente que
hay una barrera cercana al periodo de rotacién de 4 h, y que se ha indicado en la grafica
con una linea discontinua horizontal. Desaparece la tendencia que se observaba en la figura
7.9, respecto a que los objetos mas pequenos parecian rotar més rapido, resultado que
podia estar contaminado por el hecho de que los objetos con mayor H (mds pequenos)
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Figura 7.13: Periodos de rotacién (en horas) frente a magnitudes absolutas. Las magnitudes
absolutas son las obtenidas de la lista del MPC. La linea horizontal discontinua representa
el limite de “spin” obtenido para nuestra muestra de objetos en unas 4.00 h. No se ha
representado Plutén. Se indican en la figura la posicién de los TNOs: FEris, Makemake,
y 2003ELg1; v del Centauro Echeclus. La linea roja creciente es el resultado de hacer un
ajuste lineal a todos los datos de la grafica, quitando Eris.

que aparecian en nuestra muestra eran Centauros, que tienden a rotar mas rapido. Ahora
aparece la tendencia justo contraria, pues parece que los objetos més pequenos (los de
mayor valor de H) rotan més lentos. Esto se ve apoyado si hacemos un ajuste lineal a todos
los datos (quitando Eris), el resultado es una linea creciente que se puede ver en rojo en
la figura 7.13. De cualquier forma, los pocos datos de periodos rotacionales para objetos
pequenos, y la gran dispersién de los mismos, hacen que debamos tomar este resultado con
cuidado.

7.9.1.2 Amplitudes frente a magnitudes absolutas para la muestra completa

En la figura 7.14 se muestra la amplitud vs. H (magnitud absoluta) para todos los objetos de
la literatura, lo que nos da una idea del grado de variabilidad frente al tamafno. Para obtener
una unica amplitud por objeto se han promediado los valores de todas las amplitudes,
obtenidas por diferentes autores, para un mismo objeto. Lo primero que llama la atencién
es el gran nimero de objetos con variabilidad por debajo de 0.15 mag (~ 60% de los objetos
de la muestra). En la gréfica se ha trazado este limite (linea discontinua negra), para que
se vea mas facilmente esta tendencia. Claramente, hay una gran concentracién de KBOs
bajo la linea que marca el umbral de 0.15 mag. Esto sugiere que la variabilidad puede ser
debida, fundamentalmente, a marcas en la superficie, y no a forma elongada de objetos en
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Figura 7.14: Amplitudes (en magnitudes) frente a magnitudes absolutas para todos los
KBOs de la literatura. Las magnitudes absolutas son las obtenidas de la lista del MPC. Las
amplitudes se obtienen promediando los datos de la literatura. La linea discontinua negra
horizontal marca el umbral de 0.15 mag, y bajo ella podemos ver la mayor concentracion
de objetos de la muestra. La linea roja creciente corresponde a un ajuste lineal a todos
los datos de la muestra, y nos estd indicando una variabilidad mayor para los objetos mas
pequenos del conjunto de datos.

También parece haber una tendencia a que los objetos mds débiles (con mayores
valores de H), tengan amplitudes mayores. Este resultado sugiere una dependencia de
la variabilidad con el tamano: los objetos mds pequenos parecen tener una variabilidad
mayor. Para explorar esta idea hacemos un ajuste lineal a todos los datos de la figura
7.14, y obtenemos la linea roja creciente que puede observarse en la grafica. Claramente,
este ajuste apoya las ideas anteriores de mayor variabilidad para menor tamano.Este es un
resultado similar al obtenido para la figura 7.10 de la seccién 7.8.2, aunque, en este caso, no
ha sido necesario eliminar los objetos con amplitudes muy grandes (Am > 0.20mag) para
obtener un ajuste lineal creciente.

La gran cantidad de objetos con amplitudes por debajo de las 0.15 mag sugiere una
predominancia de superficies bastante uniformes dentro de los TNOs y Centauros. La mayor
parte de dichos objetos tienen tamafios grandes (H < 7Tmag), como puede comprobarse en
la figura 7.14, por lo que es esperable que sean bastante esféricos, y que adopten formas
de equilibrio hidrostdtico. La gran uniformidad superficial que se cree deben presentar
estos objetos podria quiza explicarse por la existencia de una atmdsfera, o por sublimacion
de material, que posteriormente se depositaria sobre la superficie, rejuveneciéndola, y
uniformizandola (seccién 6.5.2.4). La existencia de atmdsferas tenues, permanentes o
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transitorias, para los objetos transneptunianos y Centauros, no es algo descabellado, ya
que en las regiones en las que se hallan estos cuerpos sabemos que hay gran abundancia de
especies volatiles, cuyas temperaturas de sublimacién son comparables a las temperaturas
reinantes en dicho entorno. Hay, ademas, varias evidencias observacionales que apoyan
dicha existencia:

e La posible actividad de tipo cometario observada en algunos Centauros (por ejemplo,
la actividad detectada en Chirén por Duffard et al. 2002).

e Para algunos cometas situados a distancias heliocéntricas muy grandes (més
alld del limite de sublimacién del hielo de agua) se ha detectado actividad
(Hainaut et al. 2000).

e La deteccién de las atmdsferas de Plutén (Yelle y Elliot 1997), y del satélite de
Neptuno Tritén (Yelle et al. 1995 ).

Desgraciadamente, el estudio aqui presentado se basa sélo en un analisis fotométrico,
del que sélo podemos constatar que la mayor parte de los KBOs presentan curvas de luz con
amplitudes practicamente planas, por lo que no podemos detectar la presencia de posibles
atmosferas en los KBOs observados. Pero si unimos ambas evidencias: las amplitudes
casi planas de las curvas de luz, por un lado, y la posible existencia de atmédsferas en
algin TNO/Centauro, por otro, parece razonable suponer que alguno de los KBOs de
mayor tamano podria haber desarrollado atmdsferas finas compuestas de gases y/o polvo.
La masa de estos objetos seria suficiente para mantener esas atmosferas, evitando que
sus materiales se perdieran en el espacio. La posibilidad tedrica de la existencia o no
de tales atmdsferas ha sido explorada recientemente por Lykawka y Mukai (2005). Estos
autores suponen la presencia de volatiles como el metano, el nitrégeno, y el mondxido de
carbono, especies quimicas bastante comunes en el sistema solar exterior, y concluyen que
los TNOs y Centauros de mayor tamano podrian retener una atmésfera tenue. Incluso, los
KBOs mas grandes, podrian ser cuerpos diferenciados, con formas cercanas al equilibrio
hidrostéatico, y con la posibilidad de retener hielos de materiales extremadamente volatiles.
De aqui, se concluye también que, tanto las superficies, como las caracteristicas fisicas
internas de los KBOs maéas pequenos, deberian de ser muy distintas de las de los objetos
mas grandes. Si los resultados de este estudio tedrico son ciertos, podemos explicar la
uniformidad superficial detectada en los KBOs maés grandes, mediante la existencia de
una atmésfera que se deposita, congelada, sobre la superficie de estos objetos, cuando se
encuentran cercanos a su afelio. Esta misma atmédsfera helada, depositada y “dormida”
sobre la superficie, podria activarse cuando el objeto se acercara al perihélio, recubriendo y
uniformizando, de forma efectiva, la superficie del objeto cada pocos cientos de anos (en un
proceso similar al que se cree que sucede en la atmésfera de Plutén). Tenemos dos formas
de confirmar estas suposiciones sobre la posible existencia de atmosferas en los KBOs mas
grandes, una de ellas serfa la deteccién de la misma mediante una ocultacién estelar (algo
bastante complicado de prever, dadas las incertidumbres en la determinacién de las 6rbitas
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de la mayor parte de los TNOs), y la otra serfa utilizar técnicas espectroscépicas, que nos
permitieran detectar trazas de la existencia de dichas atmosferas.

El mecanismo que acabamos de discutir explica bastante bien la homogeneizacién de las
superficies, pero sélo en los objetos de mayor tamano. Para explicar el rejuvenecimiento
de superficies en objetos mas pequenos tenemos que acudir a procesos colisionales,
que podrian explicar este, y otros fenémenos observados en la regién transneptuniana
(Gil-Hutton 2002; Gil-Hutton et al. 2009).

7.9.1.3 Histogramas de las frecuencias de rotacion para la muestra completa

Exactamente igual a como hicimos en la seccién 7.8.3, construimos también los histogramas
de las frecuencias de rotacién para los 75 KBOs de la muestra completa. Primeramente,
utilizamos los tres umbrales de variabilidad que usamos anteriormente para la amplitud
(0.10, 0.15, y 0.20 mag), para elegir los periodos a partir de las curvas de luz de pico simple, o
doble. No vamos a explicar en detalle el proceso de eleccién de los periodos (de pico simple
o doble) porque ya se ha hecho en muchas de las secciones anteriores. Para continuar,
convertimos los perfodos (P, en horas) en frecuencias de rotacién (2, en ciclos/dia), como
ya se explicé en la seccién 7.8.3. Como para algunos de los objetos (incluso una vez hecha
la seleccién de periodo pico simple o doble) hay varias posibles frecuencias de rotacién
en la literatura, lo que hacemos es diseniar un programa especifico que sortea, de forma
aleatoria, una frecuencia de rotacién para cada objeto de entre todas las posibles. Una
vez hecho esto, construimos con los resultados de ese sorteo el histograma correspondiente,
con el intervalo de frecuencias de rotacién (€2, Q + dQ)) deseado. Este proceso lo repetimos
un ndmero suficiente de veces, tipicamente 100.000°, y construimos los correspondientes
histogramas para cada sorteo (100.000 histogramas, en este caso). El histograma final
se construye haciendo la media de las frecuencias para cada intervalo de frecuencias de
rotacién. Asi, finalmente, tendremos un tnico histograma que tiene la informacion de los
100.000 histogramas intermedios (cada uno de los cuales se obtiene mediante una eleccién
aleatoria entre las frecuencias de rotacién posibles para cada KBO). Durante todo este
proceso no eliminamos ninguna de las frecuencias de rotacién posibles para cada objeto
(una vez elegidos, previamente, segtin el umbral de pico simple/doble de 0.10, 0.15 6 0.20
mag), incluso aunque éstas sean algo dudosas, ya que, eliminar estas frecuencias de rotacion,
podria causar un sesgo importante en nuestros histogramas (Binzel et al. 1989). Todos los
histogramas mostrados en las secciones siguientes se han construido de esta manera, tras el
sorteo de 100.000 posibles histogramas, que se promedian finalmente en frecuencias en un
Unico histograma final.

Ajustamos los histogramas finales (obtenidos tras el proceso de sorteo), a una
distribucién de tipo Maxwelliano (ecuacién 7.13) de la que podemos obtener una media

®Se probaron diferentes valores, y se comprobé que, a partir de 100.000 (apréximadamente), los resultados
finales obtenidos tras el sorteo no variaban.
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(ecuacién 7.14). Evaluamos también la bondad de nuestro ajuste mediante un test Chi-
cuadrado, que finalmente da un nivel de significancia, que debe de ser > 95%, para que
el ajuste sea considerado bueno (ver seccién 7.8.3 para més detalles). Como ya se ha
discutido en la seccién que acabamos de citar, si logramos ajustar nuestros histogramas de
frecuencias de rotacién por una Maxwelliana, eso nos estara diciendo que dicha distribucion
de frecuencias de rotacién es compatible con una distribucion generada por evolucién
colisional de los objetos de la muestra (Salo 1987).

Histogramas para todos los objetos de la muestra (N=75)

Construimos los histogramas de las frecuencias de rotacién utilizando tres intervalos (€2,
Q+dQ) diferentes: 0.4, 0.7, y 1 ciclo/dia. A priori, sabemos que nuestro conjunto de datos
es insuficiente como para poder hacer un histograma con un intervalo tan pequeno como 0.4
ciclos/dia. Ademads, de la experiencia de Binzel et al. (1989) aplicada a nuestra muestra,
sabemos que el tamano més adecuado para el intervalo es de 1 ciclo/dia. Elegimos, sin
embargo, diferentes tamanos de intervalo para explorar el efecto del tamano del intervalo
sobre los ajustes a una distribucion Maxwelliana. Para cada uno de estos intervalos
diferentes hacemos también la triple eleccién respecto al umbral de amplitud: 0.10, 0.15, y
0.20 mag (curvas pico simple o doble), lo que nos permite también investigar cual de los tres
umbrales de variabilidad es el més adecuado, en virtud de los histogramas y los resultados
de los ajustes Maxwellianos. Asi, vamos a construir y ajustar un total de nueve histogramas
para todos los objetos de la muestra: tres para intervalos de frecuencias de rotacién de 0.4
ciclos/dia (con umbrales de amplitud de 0.10, 0.15, y 0.20 mag), tres para intervalos de
frecuencias de rotacién de 0.7 ciclos/dia (con umbrales de variabilidad de 0.10, 0.15, y 0.20
mag), y tres para intervalos de frecuencias de rotacién de 1 ciclo/dia (con umbrales de
variabilidad de 0.10, 0.15, y 0.20 mag). Cada uno de estos nueve histogramas se obtiene
mediante el proceso de sorteo aleatorio de 100.000 histogramas descrito en 7.9.1.3.

Analizamos primero los histogramas para intervalos de frecuencias de 0.4 ciclos/dia
(figura 7.15). Todos los ajustes a Maxwellianas dan un nivel de confianza muy por debajo
del 95%, como puede verse en la tabla 7.3. Por lo tanto, con este intervalo de 0.4 ciclos/dia,
no conseguimos buenos ajustes por Maxwellianas, como queda patente al mirar la figura, en
la que las curvas de los ajustes se alejan bastante de los valores reales de los tres histogramas.
Por ello, los valores obtenidos para la media a partir de estos ajustes no seran razonables
(aunque pueden verse en la tabla 7.3, en la que también se indica el valor de o, niimero
de datos, nivel de confianza del ajuste, etc). Para los tres histogramas el mayor valor en
frecuencias se obtiene para el intervalo centrado en Q = 2.8 ciclos/dia (8.57 h). A la vista
de los resultados, un intervalo de 0.4 ciclos/dia no parece ser el més adecuado para hacer
el estudio de histogramas (ni los ajustes Maxwellianos), aunque el pico en frecuencias (en
8.57 h) si da un valor razonable, y cercano al obtenido por Sheppard et al. (2008), cuya
media es de 8.5 h. Como ya se ha sugerido, al elegir un intervalo de frecuencias de rotacion
de 0.4 ciclos/dfa, estamos usando una resolucién en las frecuencias de rotacién demasiado
grande para el nimero de datos de los que disponemos.

Los histogramas para un intervalo, (2, Q + d2), de 0.7 ciclos/dia pueden verse en la
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Figura 7.15: Histogramas de las frecuencias de rotacion (en ciclos/dia) para todos los objetos
de la muestra usando un intervalo, (2, Q 4+ dQ2), de 0.4 ciclos/dia. En azul el histograma
obtenido al poner el umbral de variabilidad (pico simple/doble) en 0.10 mag. En rojo el
histograma obtenido al poner el umbral de variabilidad (pico simple/doble) en 0.15 mag.
En verde el histograma obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en
0.20 mag. Las lineas continuas son los resultados de los ajustes a distribucién Maxwelliana.
Cada uno de estos tres histogramas se ha obtenido tras el proceso de sorteo descrito en
la seccion 7.9.1.3. El recuadro de la parte superior derecha muestra una ampliacién de la
gréfica general en la que se ve mejor la zona central de los histogramas/ajustes.
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figura 7.16. Los ajustes son mejores que para el caso de 0.4 ciclos/dia, obteniéndose el mayor
nivel de confianza (99%) para el que usa un umbral de amplitudes de 0.15 mag, como puede
verse en la tabla 7.3. La inspeccién visual también favorece este ajuste (en rojo en la grafica)
frente a los de umbral de amplitudes de 0.10, y 0.20 mag. La frecuencia de rotacién media
derivada de este ajuste Maxwelliano es de 3.43 ciclos/dia, que corresponde a un periodo de
rotacién de 7.00 h. Los tres histogramas alcanzan de nuevo los maximos para el intervalo
de frecuencias centrado en 2.8 ciclos/dia (8.57 h). La media para el periodo de rotacién,
obtenida directamente promediando todos los periodos de rotacién de la tabla 7.5 (ver final
del capitulo), en el caso de umbral de amplitudes 0.15 mag, da un valor de 6.95 h. Por
lo general, parece que el tomar un intervalo de frecuencias rotacionales de 0.7 ciclos/dia da
buenos resultados a la hora de construir y ajustar los histogramas, bastante mejores que con
un intervalo de 0.4 ciclos/dia. Por otro lado, a la vista de los resultados, nos decantamos
por un valor de 0.15 mag, como el mejor umbral de amplitudes por encima/debajo del
cual tendremos periodos de pico doble/simple.

Finalmente, los histogramas construidos utilizando un intervalo de frecuencias de
rotacién de 1 ciclo/dia pueden verse en la figura 7.17. A primera vista, los tres ajustes
parecen buenos y, de hecho, todos dan un nivel de confianza > 95% (tabla 7.3), aunque los
mejores son los de umbral de amplitud de 0.15, y 0.20 mag, ambos con un nivel de confianza
del 99%. Los valores medios para los periodos obtenidos de los tres ajustes Maxwellianos
son de 7.84, 7.36, y 5.98 horas, para los umbrales de amplitud de 0.10, 0.15, y 0.20 mag,
respectivamente. Por lo tanto, si descartamos el periodo poco creible de 5.98 horas (aunque
el NC del ajuste sea del 99%), nos quedariamos con el de 7.36 horas, correspondiente
a una amplitud de corte de 0.15 mag, como el periodo mas convincente. Los valores
maximos sobre los histogramas estan centrados en el intervalo de frecuencias de rotacién de
3 ciclos/dia (8 h) para los histogramas con umbrales de 0.10 y 0.15 mag, mientras que hay
dos méximos iguales centrados en los intervalos de 2 y 3 ciclos/dia (si tomamos la media
de 2.5 ciclos/dia, el periodo méximo seria de 9.6 h), para el umbral de amplitudes de 0.20
mag.

Resumiendo, los mejores histogramas y ajustes se obtienen usando intervalos de
frecuencias de rotacién de 0.7 y 1 ciclos/dia. Para estos casos, los periodos de rotacién
preferidos, obtenidos a partir de los ajustes, son de 7.00 h (para 0.7 ciclos/dia), y 7.36
horas (para 1 ciclo/dia). Por otro lado, la media obtenida directamente promediando
todos los periodos de rotacién de la literatura, da un periodo de 6.95 h. Cualquiera de
estos valores para el periodo de rotacion es similar al obtenido para nuestros 29 objetos
(ver seccién 7.8.3.1), y de nuevo son menores (mds rapidos) al obtenido por Sheppard et
al. (2008), cuya media es de 8.5 h. Luego nuestra conclusién es que los KBOs rotan (en
promedio) algo més répidos de lo que se creia hasta la fecha. Por otro lado, el mejor valor
de corte en amplitudes obtenido para la separacién entre objetos con marcas de albedo,
y objetos cuya curva de luz se debe a deformacion, es de 0.15 mag. Finalmente, los
ajustes a algunos histogramas tienen el suficiente nivel de confianza como para poder decir
que la distribucién en frecuencias de rotacién esta bien representada por una distribucién
Maxwelliana, que es lo que se espera para una poblacién en equilibrio colisional (Salo 1987).
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Figura 7.16: Histogramas de las frecuencias de rotacién (en ciclos/dia) para todos los
objetos de la muestra usando un intervalo, (Q2, Q + d2), de 0.7 ciclos/dia. En azul el
histograma obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.10 mag.
En rojo el histograma obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble)
en 0.15 mag. En verde el histograma obtenido al poner el umbral de amplitud (pico
simple/doble) en 0.20 mag. Las lineas continuas son los resultados de los ajustes por
una distribucién Maxwelliana. Cada uno de estos tres histogramas se ha obtenido tras el
proceso de sorteo descrito en la seccién 7.9.1.3. El recuadro de la parte superior derecha
muestra una ampliacion de la gréfica general en la que se ve mejor la zona central de los
histogramas/ajustes.
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Muestra  Intervalo  Amplitud umbral N o NC  Pedio

[ciclos/dia] [mag.| [%]  [horas]

Todos 0.4 0.10 75 2.25 4 6.69
0.4 0.15 75 2.59 6 5.81

0.4 0.20 75 272 10 5.93

0.7 0.10 75 213 96 7.06

0.7 0.15 75 2.15 99 7.00

0.7 0.20 75 252 97 5.97

1 0.10 75 192 97 7.84

0.15 75 2.04 99 7.36

1 0.20 75 251 99 5.98

TNOs 0.4 0.10 54  2.07 58 7.27
0.4 0.15 54 2.99 23 5.03

0.4 0.20 54  2.75 49 5.47

0.7 0.10 54 233 97 6.45

0.7 0.15 54  2.35 98 6.40

0.7 0.20 54 2.59 99 5.81

1 0.10 54 2.11 99 7.12

1 0.15 54 2.11 99 7.12

1 0.20 54  2.28 99 6.59

Centauros 1 0.10 18 141 <5 10.67
1 0.15 18 2.51 86 5.99

1 0.20 18 295 81 5.10

Tabla 7.3: Resultados de los ajustes Maxwellianos a los histogramas. Muestra, indica el
conjunto de datos para los que se han construido los histogramas. Intervalo, indica el
tamano de los intervalos de frecuencias de rotacién, (2, Q + df2), medidas en ciclos/dia,
elegidos para construir cada histograma. Amplitud umbral, indica los tres umbrales de
variabilidad para la amplitud (0.10, 0.15, y 0.20 mag) por encima/debajo de los cuales
suponemos periodos de pico doble/simple. N, es el niimero de objetos usados para construir
cada histograma. o, es la anchura obtenida del ajuste a una distribucién Maxwelliana
(ver ecuacién 7.13). NC, es el nivel de confianza (en porcentaje) del ajuste a distribucién
Maxwelliana, obtenido utilizando un test Chi-cuadrado, para cada histograma (seccién
7.8.3). Predio, son los periodos medios obtenidos de los ajustes Maxwellianos a partir de la
ecuacién 7.14. En negrita se han indicado los ajustes preferidos discutidos en el texto.
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Figura 7.17: Histogramas de las frecuencias de rotacién (en ciclos/dia) para todos los objetos
de la muestra usando un intervalo, (2, Q + dQ2), de 1 ciclo/dia. En azul el histograma
obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.10 mag. En rojo el
histograma obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.15 mag. En
verde el histograma obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.20
mag. Las lineas continuas son los resultados de los ajustes a distribucion Maxwelliana.
Cada uno de estos tres histogramas se ha obtenido tras el proceso de sorteo descrito en
la seccion 7.9.1.3. El recuadro de la parte superior derecha muestra una ampliacién de la
gréfica general en la que se ve mejor la zona central de los histogramas/ajustes.
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Se ha intentado también ajustar a una combinacion lineal de Maxwellianas, pero no
se ha logrado un nivel de confianza suficientemente bueno, aunque de la inspeccion de
los histogramas, en particular el de 1 ciclo/dia (figura 7.17), aparecen claramente dos
maximos diferenciados, uno centrado en 3 ciclos/dia, y el otro en 6 ciclos/dia (para el
umbral en amplitudes de 0.15 mag). La frecuencia de rotacién menor corresponde, con toda
probabilidad, a los TNOs, y la mayor, fundamentalmente, a los Centauros de la muestra.
Un ajuste bi-Maxwelliano a estas dos poblaciones, que han tenido evoluciones colisionales
posiblemente diferentes, quiza podria dar buenos resultados.

Histogramas para los TNOs (N=54)

Del mismo modo a como hemos hecho para todos los KBOs de la literatura, construimos
los histogramas para los TNOs, es decir, quitamos los Centauros y los tres Damocloides
de nuestra muestra de periodos de rotacién. Utilizamos, igual que para todos los objetos,
intervalos de frecuencias de 0.4, 0.7, y 1 ciclo/d{a, para los tres valores de amplitud umbral
de 0.10, 0.15, y 0.20 mag. En total construimos, como en el caso anterior, nueve histogramas:
tres para 0.4 ciclos/dia, tres para 0.7 ciclos/dia, y tres para 1 ciclo/dia. A continuacién,
analizamos por separado cada uno de estos histogramas, asi como los resultados de los
ajustes a distribuciones Maxwellianas.

Los tres histogramas, y los resultados de los ajustes para 0.4 ciclos/d{a se pueden ver en
la figura 7.18 y en la tabla 7.3. Una mirada a la figura nos indica rapidamente que los ajustes
a Maxwelliana no son buenos, algo que confirmamos mirando la tabla 7.3, en la que se ve
que los niveles de confianza obtenidos para este caso son, para los tres ajustes << 95%. En
conclusion, esta eleccién del intervalo de frecuencias de rotacién (0.4 ciclos/dia) no parece
la mejor.

Los tres histogramas y ajustes para 0.7 ciclos/dia se pueden ver en la figura 7.19.
La inspeccion visual de la figura ya nos informa de que los ajustes obtenidos para estos
histogramas son mucho mejores que los conseguidos con 0.4 ciclos/dia. Esto podemos
confirmarlo consultando la tabla 7.3 en la que podemos ver que todos los ajustes tienen
niveles de confianza > 95%. El mejor ajuste (NC' = 99%) se obtiene para un corte en
amplitudes de 0.20 mag, y corresponde a una frecuencia de rotacién de 4.13 ciclos/dia (o
un perfodo de rotacién de 5.81 h). Los maximos para los tres histogramas estdn centrados
en el intervalo de rotacién de 2.8 ciclos/dia (8.57 h). El valor medio del periodo de rotacién
obtenido del mejor histograma (5.81 h) es bastante menor que el obtenido promediando
todos los periodos de los TNOs, que es de 6.88 horas.

En la figura 7.20 podemos ver los tres histogramas y ajustes construidos para un intervalo
de frecuencias de 1 ciclo/dia. La inspeccién visual de los mismos nos indica muy buenos
ajustes en los tres casos, de hecho los ajustes para corte en amplitud de 0.10 y 0.15 mag estan
superpuestos en la figura, donde sé6lo se ve el ajuste azul (0.10 mag), pero no el rojo (0.15
mag), que en este caso cae justo encima. Aunque los tres ajustes son muy buenos, como
puede comprobarse en la tabla 7.3, donde vemos que todos tienen un nivel de confianza
del 99%, nos decantamos por los dos correspondientes a las amplitudes de 0.10, y 0.15
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Figura 7.18: Histogramas de las frecuencias de rotacién (en ciclos/dia) para los TNOs de la
muestra usando un intervalo, (2, Q+dS2), de 0.4 ciclos/dia. En azul el histograma obtenido
al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.10 mag. En rojo el histograma
obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.15 mag. En verde el
histograma obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.20 mag. Las
lineas continuas son los resultados de los ajustes a distribucion Maxwelliana. Cada uno de
estos tres histogramas se ha obtenido tras el proceso de sorteo descrito en la seccién 7.9.1.3.
El recuadro de la parte superior derecha muestra una ampliacién de la grafica general en
la que se ve mejor la zona central de los histogramas/ajustes.
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Figura 7.19: Histogramas de las frecuencias de rotacién (en ciclos/dia) para los TNOs de la
muestra usando un intervalo, (2, Q+dS?), de 0.7 ciclos/dia. En azul el histograma obtenido
al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.10 mag. En rojo el histograma
obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.15 mag. En verde el
histograma obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.20 mag. Las
lineas continuas son los resultados de los ajustes a distribucién Maxwelliana. Cada uno de
estos tres histogramas se ha obtenido tras el proceso de sorteo descrito en la seccion 7.9.1.3.
El recuadro de la parte superior derecha muestra una ampliacién de la grafica general en
la que se ve mejor la zona central de los histogramas/ajustes.
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mag, ya que son coincidentes. De hecho, ambos dan un mismo valor para la frecuencia
de rotacién media, 3.37 ciclos/dia (7.12 h). Los valores méximos obtenidos para los tres
histogramas estan centrados en los intervalos correspondientes a 2 y 3 ciclos/dia para corte
en amplitud de 0.10 mag (si tomamos el valor promedio de 2.5 ciclos/dia, corresponde a
un periodo de 9.60 h), 3 y 4 ciclos/dia para corte en 0.15 mag (tomando la media en 3.5
ciclos/dia tenemos un periodo de 6.86 h), 4 ciclos/dia (6 h) para corte en 0.20 mag.
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Figura 7.20: Histogramas de las frecuencias de rotacién (en ciclos/dia) para los TNOs de la
muestra usando un intervalo, (2, Q + d2), de 1 ciclo/d{a. En azul el histograma obtenido
al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.10 mag. En rojo el histograma
obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.15 mag. En verde el
histograma obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.20 mag. Las
lineas continuas son los resultados de los ajustes a distribucién Maxwelliana (en este caso
particular el ajuste para 0.10 mag -azul- esta superpuesto al de 0.15 mag -rojo-, por eso
s6lo se ven la curva azul y la verde -0.20 mag-). Cada uno de estos tres histogramas se ha
obtenido tras el proceso de sorteo descrito en la seccién 7.9.1.3. El recuadro de la parte
superior derecha muestra una ampliacién de la grafica general en la que se ve mejor la zona
central de los histogramas/ajustes.

De todos los histogramas obtenidos para el conjunto de 54 TNOs, los que parecen
mejores, atendiendo al nivel de confianza del ajuste, son los construidos con un intervalo
de frecuencias de rotacién de 1 ciclo/dia (aunque los de 0.7 ciclos/dia también dan buenos
ajustes, pero con un nivel de confianza algo menor, como puede verse en la tabla 7.3) que
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se muestran en la figura 7.20. Para los histogramas de 1 ciclo/dia el periodo rotacional
correspondiente preferido es de 7.12 horas (para umbrales de 0.10 y 0.15 mag), los niveles
de confianza de ambos ajustes dan iguales (99%), por lo que no podemos elegir entre 0.10
6 0.15 mag como umbral de variabilidad debida a albedo y debida a cuerpos elongados en
rotacién. Si comparamos el perfodo promedio obtenido del ajuste (7.12 h), con el obtenido
para todos los objetos para el histograma de 1 ciclo/d{a (7.36 h), vemos que los TNOs rotan
aparentemente algo mds rapido que el promedio de rotacién de todos los KBOs (para la
amplitud umbral de 0.15 mag). De nuevo, obtenemos una frecuencia de rotacién mucho
mas répida para los TNOs que las que se tenian hasta la fecha. Este valor (7.12 h) es
algo mayor que el obtenido del promedio directo de todos los periodos de rotacién para los
TNOs (6.88 h), y es compatible con el valor obtenido para los TNOs de nuestra muestra
de 29 objetos (7.29 h) mediante el ajuste discutido en la seccién 7.8.3.2.

Por otro lado, los niveles de confianza de los ajustes a Maxwellianas obtenidos para
los histogramas (en particular para los de 1 ciclo/dia) sugieren una distribucién debida
a evolucion colisional para los TNOs. Los histogramas apuntan de nuevo a la posible
existencia de varias poblaciones, con distintas distribuciones dentro del histograma, que se
corresponderian con dos poblaciones originadas por diferente evolucién colisional, por lo
que, de nuevo, un ajuste bi-Maxwelliano podria dar también buenos resultados.

Histogramas para los Centauros (N=18)

La muestra de los Centauros no es lo suficientemente grande como para poder hacer un
analisis muy significativo, estadisticamente hablando. Por esta razon, sélo vamos a construir
el histograma para intervalo de frecuencias de rotacién de 1 ciclo/dia, que son para los que
se han obtenido los mejores resultados en los casos anteriores (todos los objetos, y TNOs).
El resultado de los tres histogramas y ajustes para 1 ciclo/dfa y los umbrales habituales
para la amplitud (0.10, 0.15, y 0.20 mag) pueden verse en la figura 7.21. Una inspeccién
visual de dicha figura ya nos informa de que los ajustes no son buenos, de hecho todos tienen
un nivel de confianza por debajo del 95%, como puede verse en la tabla 7.3. De entre todos,
el de mayor nivel de confianza (86%) se obtiene para una amplitud de corte de 0.15 mag,
y da un valor medio, derivado del ajuste, de 4.01 ciclos/dia, equivalente a un periodo de
rotaciéon de 5.99 h. Este valor, mas pequeno que el obtenido para la muestra completa y
los TNOs, es compatible con lo discutido en la seccion 7.8.1, segiin lo cual, los objetos mas
pequenos (y los Centauros lo son) tenderian a tener frecuencias de rotacién mayores (aunque
debemos tomar este valor con cautela, ya que el nivel de confianza del ajuste es < 95%).
El promedio de los periodos de rotacion para los 18 Centauros de la muestra da un valor
de 6.75 horas. Los maximos para los histogramas se obtienen centrados en los siguientes
intervalos de frecuencias de rotacién: 3 ciclos/dia (8 h), 1 y 3 ciclos/dia (promedio de 2
ciclos/dia, que son 12 h), y 5 ciclos/dia (4.8 h), para las amplitudes de corte de 0.10, 0.15 y
0.20 mag, respectivamente. Estos valores de maximos tan dispares nos estan informando de
que los histogramas construidos para los Centauros son muy sensibles al valor elegido para
la amplitud de corte, posiblemente debido a que el nimero de objetos es muy pequeno.

El nivel de confianza derivado del ajuste a una Maxwelliana no nos permite decir nada
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Figura 7.21: Histogramas de las frecuencias de rotacién (en ciclos/dia) para los Centauros
de la muestra usando un intervalo, (2, Q + dQ2), de 1 ciclo/dia. En azul el histograma
obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.10 mag. En rojo el
histograma obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.15 mag. En
verde el histograma obtenido al poner el umbral de amplitud (pico simple/doble) en 0.20
mag. Las lineas continuas son los resultados de los ajustes a distribucion Maxwelliana.
Cada uno de estos tres histogramas se ha obtenido tras el proceso de sorteo descrito en
la seccion 7.9.1.3. El recuadro de la parte superior derecha muestra una ampliacién de la
gréfica general en la que se ve mejor la zona central de los histogramas/ajustes.
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sobre si la poblacion de los Centauros tiene una distribucion de frecuencias rotacionales
originada a partir de una evolucion colisional. Tampoco conseguimos un buen ajuste con
una combinacién lineal de Maxwellianas, aunque seria muy interesante seguir trabajando en
esta linea, ya que, podria darnos pistas importantes sobre las dos poblaciones de Centauros,
diferenciadas seguin sus colores B-R: los mas azulados, y los méas enrojecidos (ver seccién
6.5.5 y figura 6.29). Ambas poblaciones posiblemente tengan origenes distintos y, por lo
tanto, hayan sufrido diferentes procesos de evolucién colisional, cuya memoria puede estar
guardada en la distribucién de sus frecuencias de rotacién. De hecho, sélo se han investigado,
hasta el momento, las posibles diferencias entre estas dos poblaciones de Centauros usando
los pardmetros orbitales, y H -indicador del tamano- (Tegler et al. 2008), pero no se ha
hecho para los periodos rotacionales, ni las amplitudes. Ahora que comienza a haber una
muestra cada vez mayor de datos rotacionales para los Centauros, podrian llevarse a cabo
éste, y otros estudios similares, en los anos venideros.

Del estudio realizado para todos los histogramas de las frecuencias de rotacién de la
muestra de KBOs podemos decir que, de los tres posibles intervalos de frecuencias de
rotacién investigados; 0.4 ciclos/dia, 0.7 ciclos/dia, y 1 ciclo/dia, la mayor parte de los
ajustes a Maxwellianas favorecen los histogramas construidos con intervalos de 1 ciclo/dia,
seguidos por los de 0.7 ciclos/dfa.

Hay que ser muy cuidadosos, sin embargo, con los actuales sesgos observacionales. En
todos los estudios fotométricos dedicados a obtener propiedades rotacionales de los cuerpos
menores del sistema solar suele haber un sesgo importante hacia los periodos cortos, y las
curvas de luz de amplitud grande (Thirouin et al 2009). El cémo estimar este sesgo es un
problema abierto que depende de la muestra de objetos con periodo estimado. Si se consigue
el suficiente tiempo de observaciéon con telescopios mas grandes podran obtenerse curvas
de luz de TNOs méds pequenos. Asi, no sélo crecerd la muestra de objetos con periodo de
rotacién conocido, sino que el sesgo debido al tamano (H) serd menos importante.

7.10 Correlaciones de periodos y amplitudes frente a colores
y elementos orbitales

Parece razonable pensar, que la evolucién que ha colocado a un objeto en una
orbita especifica haya afectado también a su estado de rotacién. Por lo tanto,
el estudio de las propiedades de rotacién, en funciéon de los elementos orbitales, y
otros parametros fisicos, podria darnos informaciéon tutil sobre la historia evolucional
del objeto (Santos-Sanz et al. 2006). Un razonamiento similar puede hacerse respecto
a las propiedades rotacionales y los colores (Doressoundiram et al. 2008). Gracias a
los datos rotacionales disponibles desde hace muy poco tiempo (Thirouin et al 2009;
Duffard et al. 2009), en gran parte obtenidos por los esfuerzos observacionales del TAA
(CSIC), podemos efectuar un estudio, estadisticamente significativo, de las posibles
relaciones entre propiedades rotacionales (P, y Am), elementos orbitales, y colores.
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Para explorar estas posibles relaciones, hacemos un andlisis estadistico en busca de
correlaciones entre los periodos de rotacién, y las amplitudes de las curvas de luz, frente
a los elementos orbitales, los colores, y la energia promedio colisional, ¥ (ecuacién 6.14),
de una manera analoga a como se hizo en la secciéon 6.5 para colores frente a parametros
orbitales. El estudio de correlaciones se va a llevar a cabo utilizando el coeficiente de
correlacién de Spearman (1904), p, asi como el nivel de confianza, NC, por las mismas
razones y justificaciones descritas en la seccién 6.5. Los criterios de andlisis de la fortaleza
de las correlaciones seran los mismos explicados en dicha seccidon, incluyendo el criterio para
posible pista de correlacién débil (p > 0.3; NC> 80%).

De manera similar a lo hecho en el capitulo 6, vamos a estudiar las correlaciones para
toda la muestra de objetos, pero también para las diferentes poblaciones dentro de los KBOs,
como son los TNOs, Centauros, objetos Clasicos Calientes, Frios, SDOs, etc, clasificados
segun los criterios descritos en la seccién 6.5.

La presencia de varios periodos y/o amplitudes para la mayoria de los objetos (ver
tabla 7.5 al final del capitulo) hizo necesario desarrollar un cédigo especifico que eligiera
aleatoriamente una posible combinacién de periodos/amplitudes. Este programa es muy
similar al descrito en la seccién 7.9.1.3, con la particularidad de que aqui no construimos
histogramas, sino que buscamos correlaciones entre cada eleccién de periodos/amplitudes y
los elementos orbitales/colores. Si hacemos esto un nimero suficiente de veces (tipicamente,
100.000), lo que obtendremos finalmente, serd un conjunto de 100.000 posibles valores de
p, y del NC| para dos magnitudes dadas. El resultado final, para la correlacién entre dos
magnitudes concretas, serd la media de las 100.000 correlaciones calculadas previamente, a
partir de los 100.000 resultados de los sorteos. Los resultados mas relevantes asi calculados
pueden consultarse en la tabla 7.4. Para el caso de los periodos de rotacion, se han estudiado
las posibles correlaciones utilizando varios umbrales de amplitud (0.10, 0.15, y 0.20 mag)
para diferenciar entre curvas de luz de pico simple o doble, de la misma manera que se
ha venido haciendo a lo largo de este capitulo. Hay que senalar que, todas las figuras de
periodos/amplitudes frente a otras magnitudes que aparecen en esta seccion, corresponden
al conjunto de datos del sorteo (periodos 6 amplitudes) para los que se obtuvo el mayor
valor del coeficiente de correlacion, p.

7.10.1 Estudio de toda la muestra

Buscamos correlaciones para todos los objetos de la muestra, en total se conocen los periodos
de rotacién de 75 objetos, y las amplitudes de las curvas de luz de 106 (ver tabla 7.5, al
final del capitulo).
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7.10.1.1 Correlaciones fuertes

No se obtiene ninguna correlacién fuerte para todos los objetos de la muestra, ni para los
periodos rotacionales, ni para las amplitudes de las curvas de luz.

7.10.1.2 Correlaciones débiles y pistas de otras posibles correlaciones

Obtenemos una correlacién débil pero significativa (NC' = 99.94%) para las amplitudes
(Am) frente a las magnitudes absolutas (H), como puede verse en la tabla 7.4. Esta
relacién presenta una evidencia muy fuerte de correlacién atendiendo al nivel de confianza
(NC > 99%). No es ninguna sorpresa, pues ya sospechdbamos de una posible relacién entre
las amplitudes y el tamano de los objetos en las secciones 7.8.2, y 7.9.1.2 (ver también figuras
7.10, y 7.14). Esta relacién nos indica que los KBOs més pequenios (con mayor valor de H),
presentan variaciones mayores de amplitud (y viceversa). Como ya se ha discutido, esto
significa, probablemente, que los objetos mas pequenos estan mas elongados, posiblemente
porque proceden de colisiones con otros objetos més grandes. Esta correlacién entre grado
de variabilidad y tamano apoya una historia colisional para los KBOs mas pequenos, y
confirma un resultado similar al obtenido en la seccién 6.4.3, dentro del estudio de fotometria
de colores de objetos débiles. Este resultado justifica, por tanto, las amplitudes tan grandes
observadas en los KBOs pequeiios.

Encontramos sélo una pista de posible relacién (anticorrelacién), aunque muy débil,
entre la amplitud (Am) y la distancia afélica (Q). Esta relacién presenta una evidencia
razonablemente fuerte respecto al NC (> 95%). Dicha posible anticorrelacién es dificil de
explicar en términos de algin proceso fisico plausible, que deberia disminuir la amplitud
de la curva de luz (y, presumiblemente, el grado de irregularidad) para los objetos con
distancias afélicas grandes (y viceversa). Podria ser que los objetos méas alejados hayan
sufrido menos colisiones, o hayan sublimado menos material a lo largo de la historia del
sistema solar.

Finalmente hay una tultima pista de posible relacién débil (anticorrelacién), con
evidencia razonablemente fuerte de existencia, atendiendo al nivel de confianza (NC' >
95%), entre la amplitud (Am), y la inclinacién (i). Esta relacién implicaria que los objetos
con menor inclinacién orbital tendrian mayor grado de variabilidad en sus curvas de luz
(v viceversa). En otras palabras, los objetos més irregulares estarian en 6rbitas menos
inclinadas que los objetos menos irregulares. Esto podria deberse a que la densidad
de objetos en 6rbitas con menor inclinacién seria mayor, por lo que la probabilidad de
colisiones, y por tanto de generacién de objetos més pequenos, y mas irregulares (y por
tanto que produjeran curvas de luz con mayor amplitud) fuera mayor que en érbitas con
inclinaciones mayores, donde los choques serian menos probables, y por ello los objetos
tendrian menos asimetria (y por ende, menos variabilidad).

No se obtiene ninguna correlacion, ni siquiera una pista débil, para los periodos de
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rotacion.

Tabla 7.4: Correlaciones de periodos de rotacién y amplitudes vs. parametros orbitales y colores.
p es el coeficiente de correlacion de Spearman; NC' es el Nivel de Confianza; n el ntimero de
objetos de cada muestra; Amplitud umbral indica el valor umbral de la amplitud, que marca la
diferencia entre curvas de pico simple y doble (s6lo para correlaciones con el periodo de rotacion).
En la columna de las magnitudes correladas: P es el periodo de rotacién; Am la amplitud de
la curva de luz; g la distancia perihélica; () la distancia afélica; a el semieje mayor de la érbita;
i la inclinacién; e la excentricidad; H la magnitud absoluta, tomada del MPC; % la energia
promedio colisional definida en la seccién 6.5; B —V, V — R, y R — I son indices de color.

Muestra Magnitudes 0 NC n  Amplitud umbral
Correladas (%] [mag.|
Todos Am vs. Q -0.23  96.96 100
(KBOs) Am vs. H 0.35 99.94 100

Am vs. i -0.21 95.92 100
TNOs Am vs. Q -0.31 99.07 77
(sin Plutén) Am vs. H 0.44 99.98 77
Am vs. i -0.30 98.80 77
Am vs. e -0.31 99.03 77
Clasicos P vs. B-V 0.66 98.49 17 0.10
P vs. B-V 0.67 98.64 17 0.15
P vs. B-V 0.61 98.02 17 0.20
P vs. V-R 0.44 85.84 15 0.10
P vs. V-R 0.46 87.31 15 0.15
P vs. V-R 0.44 87.62 15 0.20
P vs. ¥ 0.30 87.65 30 0.10
P vs. ¢ 0.33 91.68 30 0.15
Puvs. i -0.29 87.50 30 0.15
P vs. q 0.33 91.26 30 0.20
Am vs. q 0.27 90.33 42
Am vs. Q -0.37 97.95 42
Am vs. H 0.49 99.80 42
Am vs. i -0.38 98.16 42
Am vs. e -0.34 96.74 42
Am vs. ¥ 0.25 89.49 42
Calientes P vs. B-V 0.67 98.27 15 0.10
P vs. B-V 0.66 98.11 15 0.15
P vs. B-V 0.59 96.94 15 0.20
P vs. V-R 0.49 88.28 13 0.10
P vs. V-R 0.51 89.23 13 0.15
P vs. V-R 0.48 89.17 13 0.20
P vs. ¢ 0.34 88.23 23 0.10

P vs. ¢ 0.38 91.68 23 0.15




228 Fotometria series temporales: Rotaciéon de TNOs y Centauros

Tabla 7.4: Correlaciones periodo de rotacién y amplitud (continuacién).

Muestra Magnitudes p NC n  Amplitud umbral
Correladas (%] [mag.]
P vs. q 0.27 77.90 23 0.20
Am vs. H 0.35 93.22 29
Am vs. 0.33 91.31 29

Frios Pvs. Q -0.54 78.86 7 0.10
Pvs. Q -0.54 7886 7 0.15
Pvs. Q -0.80 94.97 7 0.20
P vs. e -0.58 84.21 7 0.20

Am vs. Q -0.48 89.09 13
Am vs. H 0.47 88.73 13

Am vs. e -0.37 78.14 13
Plutinos Pvs. H -0.35 77.38 15 0.10
SDOs P vs. V-R -0.67 92.19 8 0.10
P vs. V-R -0.65 91.55 8 0.15
P vs. V-R -0.65 91.55 8 0.20
P vs. R-1I -0.62 82.84 6 0.10
P vs. R-1 -0.55 78.25 6 0.15
P vs. R-1 -0.55 78.25 6 0.20
Amvs. V-R  -0.40 76.99 13
Am vs. q -0.45 85.04 14
Am vs. H 0.57 92.86 14
Centauros P vs. B-V 0.52 92,62 14 0.10
P vs. B-V 0.49 9140 14 0.15
P vs. e 0.47 94.04 18 0.10
P vs. v 0.40 88.25 18 0.20
Am vs. e 0.34 86.26 21
SDOs P vs. BV 0.35 89.03 24 0.10
+ P vs. BV 0.35 89.16 24 0.15
Calientes P vs. BV 0.31 84.69 24 0.20
Am vs. H 0.36 97.42 43
Am vs. ¥ 0.35 97.27 43
Centauros P vs. BV 0.57 99.58 29 0.10
+ P vs. BV 0.54 99.35 29 0.15
Calientes P vs. BV 0.43 97.09 29 0.20
P vs. VR 0.39 93.25 27 0.10
P vs. VR 0.33 89.04 27 0.15
P vs. RI 0.35 80.80 18 0.10
Pvs. e 0.35 96.73 41 0.10
Centauros P vs. BV 0.46 90.52 16 0.10

+ P vs. BV 0.46 91.20 16 0.15
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Tabla 7.4: Correlaciones periodo de rotacién y amplitud (continuacién).

Muestra Magnitudes 0 NC n  Amplitud umbral
Correladas (%] [mag.|

Frios Am vs. q 0.27 84.04 34
Am vs. Q 0.27 86.31 34
Am vs. a 0.27 84.77 34
Centauros Am vs. q -0.45 98.55 35
+ Am vs. Q -0.27 85.65 35
SDOs Amvs. H 0.47 98.99 35
Am vs. a -0.30 89.49 35
Am vs. 0.32 93.01 35
7.10.2 TNOs

Para la poblacién de los TNOs tenemos 54 datos de periodos de rotacién, y 77 de amplitudes,
sin contar a Plutén, al que eliminamos de la muestra, para no contaminarla con su periodo
de rotacién tan largo, producido por la sincronizacién de la rotacién por fuerzas de marea.

7.10.2.1 Correlaciones fuertes

No se encuentra, para los TNOs, ninguna relacién significativa que involucre al periodo de
rotacién, para ninguno de los casos umbral de amplitud utilizados (0.10, 0.15, y 0.20 mag)
a la hora de elegir entre periodos con curva de luz de pico simple y doble. Tampoco se
encuentra ninguna correlacion fuerte para la amplitud de las curvas de luz.

7.10.2.2 Correlaciones débiles y pistas de otras posibles correlaciones

La relacién mas fuerte que se encuentra es de nuevo la de la amplitud frente a la magnitud
absoluta (figura 7.22). En este caso, es incluso més fuerte que para la muestra de todos los
objetos, tanto respecto al coeficiente de correlacién (p), como respecto al nivel de confianza
(ver tabla 7.4). De nuevo podemos decir que, probablemente, los TNOs mdas pequenos
han tenido una historia evolucional maés intensa, lo que hace que estén méas deformados, y
presenten curvas de luz con amplitudes mayores (y viceversa). Esta es una interpretacion
cualitativa, que parece razonable, pero que no se ha modelizado cuantitativamente mediante
algun tipo de simulacién.

Encontramos, de nuevo, dos posibles relaciones débiles entre la amplitud frente a la
distancia afélica (Q), y la amplitud frente a la inclinacién (i). Ambas posibles relaciones
son anticorrelaciones. Ya hemos visto que la posible relacién, Am vs. Q, es complicada
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Figura 7.22: Algunas graficas de correlaciones débiles para TNOs discutidas en la seccién
7.10.2. Arriba: Amplitud frente a H para los 77 TNOs de la muestra (excluyendo Plutén
y Caronte), es una correlacién débil. Abajo: Amplitud frente a e para los 77 TNOs de la
muestra (excluyendo a Plutén), es una correlacién también débil.
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de explicar con nuestros conocimientos actuales, mientras que, la de, Am vs. i, hemos
discutido que podria explicarse apoyandonos en una historia colisional mas efectiva para
los objetos que se encuentren en Orbitas con menores inclinaciones, pero de nuevo, esto es
sélo una idea cualitativa. Asi, estos objetos acabarian siendo maés irregulares, lo que se
traduciria en una curva de luz con mayor amplitud de variabilidad.

Hay otra relacién débil entre la amplitud y la excentricidad (e), con evidencia fuerte
en virtud del nivel de confianza (figura 7.22). Dicha anticorrelacién nos estaria diciendo
que los objetos con amplitudes més pequenas (menos deformados) estarian en 6rbitas més
excéntricas, mientras que los que tienen amplitudes més grandes (més deformados) estarian
en 6rbitas mas circulares. Quiza en las érbitas méas circulares haya habido una mayor
densidad de cuerpos que podria explicar esta tendencia (objetos mas irregulares), debida a
choques méds probables y eficientes para los objetos con esas excentricidades.

7.10.3 Objetos Clasicos

Hay 42 objetos transneptunianos Clédsicos con amplitudes conocidas, y 30 con periodos de
rotacién conocidos. Para esta poblacién encontramos alguna correlacion para los periodos,
y no solo para las amplitudes.

7.10.3.1 Correlaciones fuertes

Hay una correlacién fuerte entre los periodos de rotacién (P) y el color (B-V), con una
evidencia fuerte de existencia respecto al nivel de confianza (tabla 7.4 y figura 7.23). Esta
relacion es fuerte ademads para los tres umbrales de amplitud (curvas pico simple/doble) que
se han usado (0.10, 0.15, y 0.20 mag), como puede verse en la misma tabla. Esta correlacién
sugiere que los objetos con menores periodos de rotacién (es decir, los que giran a mayor
velocidad), serfan los que tienen superficies méas azuladas, posiblemente porque habrian
sufrido més colisiones que los objetos con periodos de rotacién mas largos (que tendrian
superficies mds enrojecidas). Las colisiones podrian rejuvenecer las superficies de estos
objetos Clésicos, cubriendolas con hielo méas reciente, que las azularia, y simultdneamente
modificaria su rotacién hacia frecuencias de rotacién mas rapidas. Esta correlacion se apoya
en s6lo 17 objetos Clasicos, por lo que son necesarias mas medidas de color para objetos
con periodo de rotacién conocido, no solo para confirmar o descartar estas u otras posibles
correlaciones, sino también, para confirmar si hay alguna variacion de color en la superficie
de los objetos.

7.10.3.2 Correlaciones débiles y pistas de otras posibles correlaciones

Encontramos una correlacién débil para los periodos de rotacién con respecto al color (V-
R), para los tres valores de corte de la amplitud (tabla 7.4, y figura 7.24). Esta correlacién
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Figura 7.23: Graéfica ilustrativa de la correlacién fuerte entre el periodo de rotacion y el
color (B-V) encontrada para los 17 TNOs Clasicos de la muestra. En este caso el umbral
para la amplitud (cota para considerar periodos de pico doble o simple) es de 0.15 mag.

apoya el mismo proceso descrito un poco més arriba para la relacién entre P vs. (B-V), e
implicaria que los objetos que giran mas rapido tendrian superficies menos enrojecidas, es
decir, mas jévenes, y posiblemente recubiertas por hielos recientes, arrancados del cuerpo
por efecto de las colisiones, y depositados sobre su superficie posteriormente.

Hay varias pistas de correlaciones débiles entre los periodos de rotacién, la energia
promedio de las colisiones sufridas por el objeto (1), la inclinacién (i), y la distancia
perihélica (q). En este caso, ademés de ser débiles, no se obtienen para todos, ni para los
mismos valores de corte de la amplitud pico simple/doble, lo que las hace aiin menos creibles.
De cualquier forma, de ser cierta la relacién P vs. i (figura 7.24), nos estaria indicando que
los objetos que giran con mayor velocidad estarian en érbitas con mayor inclinacién. Esto
seria, cualitativamente compatible, con un proceso colisional que podria acelerar la rotacion
del objeto, ya que la energia colisional promedio, v, que da idea de las colisiones sufridas por
un objeto en el pasado, aumenta si aumenta la inclinaciéon. Desgraciadamente, la posible
correlacion de P vs. 1 es de sentido contrario a la de P vs. i, por lo que no apoya el proceso
que acabamos de discutir.

Respecto a la amplitud, encontramos de nuevo correlaciones débiles frente a la distancia
afélica (Q), la magnitud absoluta (H), la inclinacién (i), y la excentricidad (e), que pueden
consultarse en la tabla 7.4 (ver también figura 7.25). Si las juntamos todas, podemos decir
que los objetos Clasicos con mayor amplitud (presumiblemente, los més irregulares), tienden
a ser: los mas pequenos, a estar a menores distancias afélicas, a tener menores inclinaciones
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Figura 7.24: Algunas graficas de correlaciones débiles encontradas para los TNOs Cléasicos.
Arriba: Periodo frente a (V-R), para los 15 objetos Clésicos de la muestra. Abajo: Periodo
de rotacién frente a la inclinacién (i), para los 30 objetos Clasicos de la muestra. En ambos
casos el umbral para la amplitud (cota para considerar periodos de pico doble o simple) es
de 0.15 mag.
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orbitales, y a estar en érbitas més circulares (y viceversa). Los posibles procesos fisicos (unos
mas fundamentados, o creibles que otros) que explicarian cada una de estas tendencias, han
sido ya descritos para los grupos anteriores.

Hay dos nuevas pistas de posibles correlaciones de la amplitud con la distancia perihélica
(q), y con la energia promedio colisional (¢)). La primera de ellas (Am vs. q) implicaria
que los objetos que tienen érbitas con menores distancias perihélicas, presentarian menor
amplitud en su curva de luz (es decir, serfan menos irregulares). Si suponemos que la
disminucion en amplitud se debe a que los objetos presentan superficies mas homogéneas,
esto podria explicarse mediante una actividad de tipo cometario. Asi, los que estuvieran
a distancias perihélicas menores presentarian mayor actividad y, estos gases, depositarian
posteriormente en la superficie, homogeneizdndola y, por tanto, dando una curva de luz
con menor amplitud. Si tenemos en cuenta que nuestra muestra esta claramente sesgada
hacia los objetos mas brillantes (que generalmente son los méas grandes), este es un proceso
plausible, pues es sabido que los objetos méas grandes podrian retener una coma o fina
atmosfera, generada por sublimacion de especies volétiles, a distancias mas cercanas al sol,
y que homogeneizaria la superficie, si se deposita, posteriomente, sobre ella (algo que ya
se discuti6 en la seccién 7.9.1.2). La segunda relacién (Am vs. 1) nos estd diciendo que
los objetos que presentan mayores amplitudes (presumiblemente, los méas irregulares), son
los que tienen una mayor energia colisional promedio. O visto de otro modo, cuantas més
colisiones haya sufrido un objeto, mayor serd su irregularidad y, por tanto, su grado de
variabilidad. Esta ultima relacién apoya el modelo de evolucién colisional para los objetos
Clésicos del cinturén transneptuniano.

7.10.4 Objetos Clasicos Calientes

Estudiamos a continuacién las correlaciones obtenidas para el subgrupo de objetos
transneptunianos Clésicos con inclinaciones orbitales por encima de los 4.5°. Se conocen
las amplitudes de 29 objetos Clasicos Calientes, y los periodos de 23.

7.10.4.1 Correlaciones fuertes

Obtenemos las mismas correlaciones fuertes (P vs. B-V) que obteniamos para la muestra
de los TNOs Clésicos, para todos los valores de corte en amplitud, como puede verse en
la tabla 7.4 y en la figura 7.26. Las tres correlaciones son fuertes, con evidencia fuerte o
razonablemente fuerte, segtin el nivel de confianza. Todas nos indican que, para los TNOs
Calientes, aquellos que giran mas rapido son los que tienen las superficies mas azuladas,
probablemente debido a que han sufrido un mayor nimero de colisiones, como ya se ha
discutido para la muestra de objetos Clasicos.
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Figura 7.25: Algunas graficas de correlaciones débiles encontradas para los TNOs Cléasicos.
Arriba: Amplitud frente a distancia afélica (Q), para los 42 objetos Clasicos de la muestra.
Abajo: Amplitud frente a la inclinacién (i), para los 42 objetos Clésicos de la muestra.
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Figura 7.26: Algunas gréficas de correlaciones encontradas para los objetos Clasicos
Calientes. Arriba: Periodo de rotacién frente a color (B-V), para los 15 objetos Clésicos
Calientes de la muestra (en este caso para una amplitud de corte de 0.10 mag). Es una
correlacion fuerte. Abajo: Amplitud frente a la energia promedio colisional (1)), para los
29 objetos Clasicos Calientes de la muestra. Es una correlacién débil
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7.10.4.2 Correlaciones débiles y pistas de otras posibles correlaciones

Las correlaciones mas fuertes encontradas dentro de las débiles son las del periodo con
el color (V-R). Esta correlacién se encontré también para los TNOs Clésicos, y apoya el
mismo proceso que acabamos de discutir para la correlacion fuerte P vs. B-V.

Encontramos las mismas pistas de correlaciones débiles que para los objetos Cldsicos:
P vs. ¢, P vs. q, aunque desaparece la posible relacién P vs. i. Ninguna de ella parece
muy convincente, pues se obtienen para valores aislados de la amplitud de corte, y no para
las tres, como deberia ser (ver sino el caso de alguna relacién fuerte en la que intervenga el
periodo de rotacién en la tabla 7.4). Ademads, no son sencillas de explicar y, en algin caso,
parecen hasta poco coherentes con los otros resultados obtenidos.

Respecto a la amplitud, encontramos de nuevo la relaciéon entre la amplitud y la
magnitud absoluta (H), que se da en todas las muestras anteriores, y que ya hemos discutido
adecuadamente. Se encuentra, al igual que para los Clasicos, la correlacion débil amplitud
frente a energfa colisional promedio (¢) -figura 7.26-, que ya vimos que era coherente con
un modelo de evolucion colisional para los TNOs, y que puede interpretarse como que los
TNOs Clasicos Calientes con mayor amplitud variacional (es decir, probablemente, los més
irregulares), son los que tienen una energia colisional promedio mayor (es decir, los que
habrian sufrido maés colisiones), y viceversa.

7.10.5 Objetos Clasicos Frios

Dentro del grupo de los objetos Cléasicos con inclinaciones por debajo de los 4.5°, los
conocidos como TNOs Clasicos Frios, encontramos 13 con amplitudes conocidas, y 7 con
periodos de rotacién estimados. Un ntimero que no es estadisticamente significativo, pero
que vamos a estudiar por completitud del analisis.

7.10.5.1 Correlaciones fuertes

So6lo hay 2 TNOs Clasicos Frios, dentro de los 7 con periodos conocidos, de los que
tenemos informacién de colores. No podemos, por tanto, decir nada acerca de las posibles
correlaciones de periodos frente a colores para los objetos Frios, aunque si podemos
prever que, probablemente, de haber més datos de colores para estos objetos, también
la obtendriamos. Si nos fijamos en la tabla 7.4 podemos comprobar que las correlaciones P
vs. (B-V) son ligeramente mayores para los TNOs Clasicos (17 objetos), que para los TNOs
Clasicos Calientes (15 objetos). Esos 2 objetos de diferencia son, precisamente, los 2 objetos
Clasicos Frios de los que hay informacién de periodos y colores. Parece, por lo tanto, que
la aportacién de estos 2 objetos, aunque muy modesta, apoya la tendencia observada para
los objetos Clasicos y Clasicos Calientes, segin la cual, los objetos que giran mas rapido,
son los mas azulados, probablemente porque han tenido una historia colisional mas rica.
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Obtenemos una fuerte relacién, para este grupo, entre el periodo de rotacién y la
distancia afélica (Q). Esta correlacién fuerte, aunque no respecto al nivel de confianza
(tabla 7.4 y figura 7.27), no es demasiado convincente, por un lado, por el pequeno niimero
de objetos disponibles (sélo 7) y, por el otro, porque sé6lo se observa como correlacién fuerte
para uno de los tres valores de corte de la amplitud (0.20 mag). De existir, implicaria
un proceso de aumento o disminucién de la frecuencia de rotacién que dependiera de la
distancia afélica, algo dificil de justificar.

7.10.5.2 Correlaciones débiles y pistas de otras posibles correlaciones

Hay una pista de relacién débil entre el periodo y la excentricidad que parece poco creible,
por el pequeno numero de objetos de la muestra, y porque sélo se da para una de las
amplitudes umbral (0.20 mag). De ser cierta, significaria que los objetos que giran mas
rapido son los que estan en érbitas mas excéntricas. Este resultado seria coherente con el
hecho de que, tales cuerpos, podrian haber sufrido més colisiones, lo que les habria llevado
a Orbitas mas excéntricas, que aquellas en las que se encontrarian otros objetos, que no
hubieran sufrido tantas colisiones. De hecho, un incremento en la excentridad se traduce
en un incremento de la energia colisional promedio (¢, ecuacién 6.14).

A pesar de los pocos objetos Frios de los que conocemos la amplitud, la relaciéon débil
entre las amplitudes y el tamano de los objetos (magnitud absoluta, H), se encuentra
también para este grupo.

Obtenemos también pistas de correlaciones débiles entre la amplitud y la distancia afélica
(Q) -figura 7.27-, y la amplitud frente a la excentricidad (e). Estas anticorrelaciones débiles
aparecen para la muestra de los objetos Clasicos, pero no para los Clasicos Calientes. Luego,
a primera vista, parece que son los objetos Frios los que “aportan” estas correlaciones al
grupo de los TNOs Clésicos.

7.10.6 Plutinos

Para este grupo dindmico tenemos 17 objetos con periodos conocidos (incluyendo Plutén
y Caronte), y 23 con amplitudes conocidas. Usamos los 23 objetos para buscar posibles
correlaciones entre la amplitud y otros parametros, mientras que usaremos sélo 15 objetos
para hacer la busqueda de correlaciones entre los periodos y otros parametros. Eliminamos,
por tanto, Plutén y Caronte de la muestra de los periodos, ya que pueden contaminar las
correlaciones con sus periodos extremadamente grandes.

No encontramos ninguna correlacion, ni pista de ella, para las amplitudes. Respecto
a los periodos, encontramos una posible pista de relacién muy débil frente a la magnitud
absoluta (H). Dicha correlacién se encuentra s6lamente para uno de los valores de corte de
la amplitud (0.10 mag), y tiene un nivel de confianza por debajo del 95% (tabla 7.4, y figura
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Figura 7.27: Gréficas de algunas posibles correlaciones encontradas para objetos Clédsicos
Frios. Arriba: Periodo de rotacién frente a distancia afélica (Q), para los 7 objetos Clasicos
Frios de la muestra (en este caso para una amplitud de corte de 0.20 mag). Es una
correlacién fuerte, pero con muy pocos datos. Abajo: Amplitud frente a distancia afélica
(Q), para los 13 objetos Clasicos Frios de la muestra. Es una correlacién débil.
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7.28). Pese a todo, si fuera cierta, nos estaria indicando que los Plutinos que giran maés
rapido son los més pequenos (los de mayor valor de H). Este resultado seria compatible con
un escenario de evolucién colisional, pues se estima que los objetos mas pequenos habrian
sufrido més impactos, lo que habria inducido un aumento en su frecuencia de rotacién. De
cualquier manera, hacen falta mas periodos de rotacién de Plutinos para poder corroborar
o descartar este resultado tentativo.
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Figura 7.28: Periodo de rotacién frente a magnitud absoluta (H) para los 15 Plutinos
(excluyendo Plutén y Caronte) de la muestra (en este caso para una amplitud de corte de
0.10 mag). Es una posible correlacién débil, de hecho, la tinica encontrada para este grupo.

La ausencia total de correlaciones para este grupo, nos puede estar dando pistas sobre
un origen primordial y/o evolucién diferente al del resto de los TNOs. Quizéas la resonancia
orbital en la que estan atrapados estos cuerpos les haya preservado de ciertos procesos
evolutivos y/o colisionales en los que se han podido ver envueltos el resto de los TNOs,
y quiza también, esta misma resonancia, haya “borrado” cualquier memoria de la historia
pasada que pudieran guardar en sus parametros rotacionales. Es necesaria una mayor
muestra de periodos y amplitudes de estos y otros objetos atrapados en otras resonancias,
para poder investigar esta interesante ausencia de correlaciones para periodos y amplitudes.
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7.10.7 SDOs

Hasta la fecha, se conocen las amplitudes de las curvas de luz de 14 objetos del disco disperso
(SDOs), y se ha determinado el periodo rotacional de 9 de estos objetos. A pesar de lo
escaso de la muestra, hacemos el estudio estadistico para indagar las posibles correlaciones
para esta poblacién de objetos transneptunianos.

7.10.7.1 Correlaciones fuertes

Encontramos dos anticorrelaciones fuertes, atendiendo al coeficiente de correlacién (p),
entre los periodos de rotacién y los colores (V-R), y (R-I) —tabla 7.4, y figura 7.29—. Si
bien es cierto que, el nivel de confianza es algo bajo (NC < 95%). Estas anticorrelaciones
significarfan que los SDOs con velocidades de rotaciéon méas altas tendrian las superficies
mas enrojecidas, mientras que los que rotaran a velocidades menores, tendrian superficies
mas azuladas. El mecanismo que da lugar a este extrano comportamiento es desconocido
para nosotros, ya que, si se tratara de colisiones, estas tenderian a acelerar las velocidades
rotacionales, y a azular las superficies. Por lo tanto, este resultado no apoya una evolucion
colisional para los SDOs, sino algin otro proceso que aun no conocemos. Ademas, este
resultado es el opuesto al que se obtiene para los TNOs Clasicos, y los Clasicos Calientes,
lo que puede estar ddndonos pistas sobre un origen y/o evolucién distinto para estos grupos
de KBOs. Estas posibles correlaciones deben ser tomadas con cuidado, pues se obtienen
para una muestra muy reducida de objetos (8 y 6, respectivamente), que no tienen gran
significancia estadistica.

Hay otra correlacién que podemos considerar fuerte, atendiendo al coeficiente de
correlacion, aunque no al nivel de confianza, que es la de la amplitud frente a la magnitud
absoluta (H), que puede verse en la tabla 7.4. No vamos a comentar nada de esta correlacién,
que aparece en la mayoria de los objetos analizados.

7.10.7.2 Correlaciones débiles y pistas de otras posibles correlaciones

Hay dos pistas de correlaciones débiles entre la amplitud y el color (V-R), y la amplitud
frente a la distancia perihélica (q). Ambas son anticorrelaciones que no se obtienen para
ningin otro grupo. La primera de ellas (Am vs. V-R) nos indicaria que los SDOs con
mayor amplitud (posiblemente, los més irregulares), tendrian superficies mas azuladas (y
viceversa). Este resultado seria compatible con un escenario ligado a evolucién colisional,
ya que las colisiones deformarian la superficie del objeto, haciendo que tuviera una mayor
amplitud variacional y, a la vez, podrian cubrir su superficie con hielos recientes, lo que le
daria un color global mas azulado. Respecto a la amplitud frente a la distancia perihélica,
implicaria la existencia de un mecanismo que consiguiera objetos con curvas de luz de
mayor amplitud, es decir, objetos mas irregulares, para menores distancias perihélicas. Tal
mecanismo es desconocido para nosotros, salvo si apelamos a la existencia de una mayor
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Figura 7.29: Periodo de rotacién frente al color (V-R) para los 8 SDOs de la muestra (en
este caso para una amplitud de corte de 0.10 mag). Es una correlacién fuerte, que hay que
tomar con cautela debido al exiguo conjunto de datos.

densidad de cuerpos a menores distancias perihélicas que pudieran bombardear (y con ello
“deformar”) de forma mas efectiva el objeto.

Debemos, de nuevo, tomar estos resultados como tentativos debido al pequeno ntmero
de objetos que intervienen en el calculo de correlaciones. Un curioso resultado es que, para
este grupo, no se obtiene ni una sola correlacién (p > 0), sino que son todas anticorrelaciones
(p < 0), lo que también puede estar habldndonos de diferencias de origen y/o evolucionales
entre los SDOs y el resto de los KBOs.

7.10.8 Centauros

Se conocen los periodos rotacionales de 18 Centauros, y las amplitudes variacionales de 21.
Con esta pequena muestra no obtenemos ninguna correlacion fuerte para esta poblacion de
los KBOs: ni para las amplitudes, ni para los periodos de rotacién.

7.10.8.1 Correlaciones débiles y pistas de otras posibles correlaciones

Se obtienen posibles correlaciones débiles del periodo de rotacién frente al color (B-V),
frente a la excentricidad (e), y frente a la energia promedio colisional (¢) -ver tabla 7.4 y
figura 7.30-. De las tres, descartamos, P vs. e, y P vs. 1, porque, aparte de ser débiles,
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solo aparecen para uno de los umbrales de corte en amplitudes. M&s interesante parece la
relacién entre P y (B-V), discutida ya bastantes veces, y que, como sabemos, indica que
los Centauros con rotacién mas rapida son los mas azulados, lo que apoya un modelo de
evolucién colisional también para este grupo (con todas las reservas derivadas del pequeno
nimero de objetos).

Hay también una pista de correlacién debil entre la amplitud y la excentricidad (e)
-figura 7.30-. Esta correlacion es de signo contrario a las que aparecen para las mismas
magnitudes para los TNOs, los objetos Clasicos, y los objetos Clasicos Frios. De ser cierta,
significaria que los objetos con mayores amplitudes (posiblemente, los mas irregulares),
ocupan 6rbitas mas excéntricas. Nuevamente, un mecanismo colisional podria haber
deformado estos objetos, a la vez que los llevaba a 6rbitas con mayores excentricidades.

Los Centauros son el inico grupo de los KBOs, junto con los Plutinos, para los que no
se obtiene correlacion de la amplitud frente a la magnitud absoluta, ni siquiera una pista de
ella. Esto quizé nos esté dando informacién de una evolucién colisional y/o origen distinto
para estos grupos de KBOs. Esta ausencia de correlacién también puede estar indicando una
mayor homogeneidad de tamafios y amplitudes para este grupo. Al ser los Centauros objetos
presumiblemente mas evolucionados colisionalmente que el resto de los KBOs, tenderan a
ser todos méas pequenos (la poblacién de objetos grandes habria desaparecido en la cascada
colisional) y, por lo tanto, no habrd mucha variacién de tamafios, lo que implicaria que la
mayor parte de los objetos tendrian amplitudes similares, lo que destruye la correlacién, o
la hace practicamente indetectable.

7.10.9 Mezcla de grupos

Hacemos un andlisis similar al descrito en la secciéon 6.5.6, con la idea de buscar
posibles relaciones entre distintos grupos de KBOs. Estudiamos el comportamiento de las
correlaciones resultantes al combinar diferentes grupos, en concreto, vamos a combinar: los
SDOs con los objetos Clasicos Calientes, los Centauros con los objetos Clasicos Calientes,
los Centauros con los objetos Cldsicos Frios, y los Centauros con los SDOs. Las posibles
propiedades comunes, y/o relaciones, entre estos grupos estan descritas en detalle también
en dicha seccién.

Hemos visto, en el primer parrafo de la seccion 7.10, que es bastante probable que la
evolucién que ha llevado a un objeto hasta su érbita actual haya modificado también sus
propiedades rotacionales. Por ello, el estudio de las posibles relaciones entre propiedades de
rotacion frente a elementos orbitales y, frente a colores, nos puede proveer de informacién
util sobre la historia evolucional del objeto (Santos-Sanz et al. 2006). En este sentido, como
las propiedades rotacionales pueden guardar memoria de la historia pasada de los objetos,
tiene sentido hacer estas correlaciones de grupos combinados, ya que, de haber tenido una
historia y/o origen comun, ésta deberia estar “grabada” en las propiedades rotacionales y,
por tanto, en las posibles relaciones con otras magnitudes.
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Figura 7.30: Graficas de algunas posibles correlaciones encontradas para los Centauros.
Arriba: Periodo de rotacién frente al color (B-V) para los 14 Centauros de la muestra
(en este caso para una amplitud de corte de 0.10 mag). Es una correlacién débil. Abajo:
Amplitud frente a excentricidad (e), para los 21 Centauros la muestra. Es una posible
correlacion débil.
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Asi, la comparacién de los resultados de las correlaciones de los grupos combinados con
los de los grupos individuales, puede darnos pistas sobre un origen y/o evolucién comin o
diferente para estos grupos.

7.10.9.1 SDOs y Objetos Clasicos Calientes

Para este grupo tenemos 43 objetos con amplitudes conocidas y, 32 con periodos de rotacion
obtenidos a partir de las curvas de luz.

No se observa un aumento importante de las correlaciones, ni para los periodos, ni para
la amplitudes, con respecto a las obtenidas para estos grupos por separado (tabla 7.4), por
lo que nada podemos decir, usando estos resultados, sobre la posible relacion en el pasado
entre estos dos grupos de KBOs.

7.10.9.2 Centauros y Objetos Clasicos Calientes

Para esta combinacién de grupos hay 50 objetos con amplitudes estimadasy, 41 con periodos
conocidos.

Todas las correlaciones obtenidas se pueden explicar de forma sencilla atendiendo a la
aportacion de cada grupo individual. Sélo se observa la aparicién de una pista de correlacion
débil entre el periodo de rotacién y el color (R-I) -tabla 7.4-. La extrema debilidad de
esta relacion, junto con el hecho de que sélo aparece para un valor de corte en amplitud
(0.10 mag), y el nimero no muy grande de objetos de la muestra (18), hacen que no la
consideremos relevante. De nuevo, no podemos decir nada, en base a las correlaciones de
periodos y amplitudes, de la posible relacién evolucional y/o origen comtin para estos dos
grupos de KBOs.

7.10.9.3 Centauros y Objetos Clasicos Frios

En este caso tenemos, 34 objetos con amplitudes conocidas y, 25 con periodos rotacionales
medidos, para esta combinacién particular de grupos.

Las correlaciones que aparecen para los periodos de rotacion se pueden explicar por
la aportacion del grupo de los Centauros a la mezcla. Respecto a las correlaciones que
aparecen para la amplitud, aunque son sdlo pistas, no se pueden explicar atendiendo a la
aportacion de cada grupo por separado. De hecho, la pista de correlacién para la amplitud
frente a la distancia afélica (Q) -figura 7.31-, presenta un signo contrario en la mezcla,
con respecto al obtenido para los TNOs Frios. Hay, ademas, dos nuevas posibles pistas
de correlaciones débiles, que no aparecen en ninguno de los grupos individuales: amplitud
frente a la distancia perihélica (q), y amplitud frente al semieje mayor de la érbita (a) -tabla
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7.4-. Estos resultados deben de ser interpretados con cuidado, ya que son muy débiles, y
basados en una muestra muy pequena de objetos Clasicos Frios. De cualquier manera,
pueden estar ddandonos una pista importante, sobre una posible relacion entre estos dos
grupos de KBOs: los Centauros, y los objetos Cléasicos Frios. Esta posible relacion entre
ambos grupos no es una sorpresa, pues hay resultados que apuntan a un origen comun
para el grupo de Centauros mas enrojecidos, y el grupo de TNOs Frios, también mas
enrojecidos (Tegler et al. 2008). Este resultado es, ademds, compatible con el obtenido
para las correlaciones de colores frente a elementos orbitales para la misma combinacién de
grupos (ver seccién 6.5.6.3).

Para confirmar o descartar este resultado, necesitamos obtener las propiedades
rotacionales de mas TNOs Frios, y de mas Centauros, en particular, del grupo mas
enrojecido. Esto nos permitird dilucidar si estas conclusiones tienen o no fundamento
real.

7.10.9.4 Centauros y SDOs

Para este grupo, surgido tras combinar los Centauros con los SDOs, conocemos las
amplitudes de 35 objetos y, los peridos de rotacién de 27.

Desaparecen, al combinar estos grupos, las correlaciones para los periodos de rotacién, en
particular las que se obtenian respecto a los colores. Esto puede explicarse por la aportacion
al conjunto de cada grupo individual, ya que para SDOs y Centauros, las correlacioes de
periodos frente a colores son de signos opuestos (tabla 7.4). Respecto a la amplitud, hay tres
pistas de correlaciones débiles que no aparecen en los grupos individuales y si al mezclarlos:
amplitud frente a distancia afélica (Q), amplitud frente a semieje mayor (a), y amplitud
frente a energia colisional promedio (¢) -figura 7.31-. De nuevo, estos resultados deben
de ser tomados con cautela, pues son muy débiles, y obtenidos a partir de un conjunto no
muy grande de datos (en particular para los SDOs). De ser ciertos, estarfan indicando una
posible relacion entre estos dos grupos de KBOs: los Centauros, y los SDOs. Tampoco esto
es una sopresa, pues ya hay quién ha apuntado a un posible origen comun para el grupo de
Centauros més azulados, y los SDOs (Tegler et al. 2008). Desgraciadamente, no se obtiene
un resultado que apoye éste para las correlaciones de colores frente a elementos orbitales
para esta misma combinacién de grupos (seccién 6.5.6.4).

Se hace necesario, al igual que para la combinacién de grupos anteriores, ampliar la
muestra de SDOs y Centauros (en particular los de la poblacién azul), para poder confirmar
o descartar este resultado tan interesante.
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Figura 7.31: Arriba: Amplitud frente a la distancia afélica (Q) para los 34 Centauros
y Objetos Frios de la muestra. Es sélo una pista de posible correlacion débil. Abajo:
Amplitud frente a energia promedio colisional (¢), para los 35 SDOs y Centauros de la
muestra. Es una correlacién débil.
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Capitulo 8
Conclusiones generales

“;De qué seno sale el hielo?”

Job, 38:29

Las conclusiones obtenidas en el desarrollo de esta tesis doctoral pueden resumirse en:

e Se presentan resultados fotométricos BVRI de 32 KBOs observados con el telescopio
VLT de ESO (colores, magnitudes absolutas y didmetros). Mezclando estos resultados
fotométricos (PROP) con los resultados anteriores de ESO (PL) y el “Survey”
Multicolor de Meudon (SMM), obtenemos una muestra de 116 objetos, relativamente
grande y bastante homogénea, que usamos para hacer un andlisis estadistico de
correlaciones entre indices de color (y gradientes espectrales) frente a pardmetros
orbitales (y magnitudes absolutas) de los objetos.

e Los célculos obtenidos para los Gradientes o Pendientes espectrales son compatibles,
en promedio, con los resultados de estudios previos:

Simedio(Class, n=73)=22.9 + 9.8%/100 nm
medio(Calientes, n=42)=19.6 + 8.5%/100 nm
(Frios, n=31)=27.4 + 11.3%/100 nm

(

(

medio

medio

SDOs, n=25)=18.6 £+ 7.6%,/100 nm

S

S

S

Smedio(Cent, n=18)=19.8 £+ 6.7%/100 nm

e Para los objetos Cléasicos se encuentran correlaciones de colores frente a la distancia
perihélica, y anticorrelaciones de colores frente a la inclinacién y la excentricidad.
Estos resultados implican que los objetos Clasicos mas rojos tienden a tener las
menores inclinaciones y excentricidades, y las mayores distancias perihélicas (y
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viceversa: ver siguiente punto). Este resultado y su interpretacién apoyan la existencia
de un grupo enrojecido dindmicamente Frio de objetos Clasicos en Orbitas muy
circulares con inclinaciones bajas, y posiblemente también apoya la existencia de
un mecanismo de rejuvenecimiento de superficies mediante deposicién de hielo fresco,
que depende de la distancia al sol.

Para los objetos Cléasicos, por lo tanto, también se obtiene que los objetos mas
“azulados” tienden a tener las mayores inclinaciones y excentricidades, y las orbitas
con menores distancias perihélicas. Este resultado apoya la existencia de un grupo
“azulado” dindmicamente Caliente de objetos Clasicos en Orbitas excéntricas, con
inclinaciones altas y, como en el resultado anterior, indica la existencia de un
mecanismo de rejuvenecimiento de superficies dependiente de la distancia al sol.

Se encuentra una dependencia con el tamano en los objetos Clasicos para la correlacion
de colores frente al semieje mayor. En este cdlculo usamos un valor de corte de
Hir=6.2. Para los objetos mas grandes (Hr <6.2, D>190 km, asumiendo un albedo
pr=0.12) los mas “azulados” tienden a tener los menores semiejes mayores (estdn mas
cerca de sol). Este resultado podria apoyar un posible mecanismo de recubrimiento
superficial dependiente de la distancia al sol. El gran tamafio de estos objetos podria
permitirles desarrollar y retener una atmésfera, y quizd un mecanismo de coloracién
debido a la sublimacién y recondensacién que pueda tener lugar al existir dicha
atmosfera. No encontramos, en los objetos Clasicos, una dependencia clara con los
tamanos para las correlaciones de colores frente a la distancia afélica.

Para los objetos Clésicos Calientes (i> 4.5°) se obtiene que los més enrojecidos
son los que presentan las mayores distancias perihélicas, y las menores inclinaciones
orbitales. También se encuentra que las correlaciones de colores frente a las distancias
perihélicas, afélicas y semiejes mayores, podrian depender de los tamanos de los
objetos: estas correlaciones parecen aumentar para los objetos Clasicos Calientes
més grandes (D> 190 km), aunque deben de ser tomadas con cautela (sobre todo
la posible correlacién respecto a la distancia afélica). Estos resultados sugieren un
mecanismo de coloracién superficial que depende de la distancia al sol y del tamano
de los objetos.

Para el grupo de los objetos Cléasicos Frios (i< 4.5°) se encuentran posibles
correlaciones de colores frente al semieje mayor, y a la distancia perihélica. Estos
resultados parecen tener una dependencia con los tamanos relevante: los objetos
Clasicos Frios mas pequenos correlacionan mejor que los méas grandes con la distancia
perihélica y el semieje mayor. En otras palabras, los objetos Clasicos Frios més
pequenos y enrojecidos tenderian a tener mayores distancias perihélicas y semiejes
mayores. Por lo tanto, parece que hay algin mecanismo de coloracion superficial
para los objetos Frios mas pequenos que depende de la distancia al sol. Dicho
mecanismo no puede ser el recubrimiento superficial con hielos tras la sublimacién
y posterior deposicién ya que la masa de estos objetos Frios pequenos no permitiria
que desarrollaran y retuvieran una coma que sublime y deposite posteriormente.



255

e El analisis estadistico y de correlaciones es consistente con un posible origen primordial
distinto para las poblaciones Clasicas Caliente y Fria. Se obtienen siete correlaciones
(de colores frente a pardametros orbitales) mas altas para el grupo Clésico Caliente
que para el grupo Frio. Ademas de esto, la correlacion de V-R vs. a presenta una
tendencia opuesta para los grupos Caliente y Frio: para los objetos Calientes, V-R
vs. semieje mayor (a) aumenta para los objetos més grandes (Hg <6.2, D>190 km),
mientras que para los Frios aumenta para los objetos més pequenios (Hr >6.2, D<190
km).

e Se encuentran posibles pistas de correlaciones (débiles) para los objetos Clasicos més
pequenos (D < 190km), respecto a la distancia perihélica, la excentricidad, y la
inclinacién. De ser ciertos estos resultados se puede decir que estos objetos tenderian
a ser mas “azules” para distancias perihélicas menores, y mayores excentricidades e
inclinaciones. Este proceso no podria ser explicado con actividad de tipo cometario,
ya que estos objetos no poseen el tamano suficiente para retener una atmaésfera. Otros
mecanismos fisicos, hoy por hoy desconocidos, son necesarios para explicar este posible
proceso de coloracién superficial.

e Los SDOs con las magnitudes absolutas mas grandes (es decir, los més pequenos), los
mas “azules” son los que tienden a tener menores inclinaciones, distancias perihélicas,
y mayores excentricidades. No se conoce, en la actualidad, ningiin mecanismo fisico
que pueda explicar tal patrén de coloracion.

e Los Centauros més pequenos con las inclinaciones orbitales méas grandes, las menores
excentricidades, y semiejes mayores (y quiza también las menores distancias afélicas)
son los que tienden a tener superficies mas “azuladas” (y viceversa: ver siguiente
punto). Este resultado es compatible con la existencia de un grupo de Centauros con
colores superficiales mas “azulados”, y con tendencia a tener mayores inclinaciones
orbitales.

e Los Centauros méas grandes con las inclinaciones orbitales mas pequenas, las mayores
excentricidades, y semiejes mayores (y quizd también las mayores distancias afélicas)
son los que tienden a tener superficies méds enrojecidas. Este resultado es compatible
con la existencia de un grupo de Centauros con colores superficiales més enrojecidos,
y con tendencia a tener inclinaciones orbitales mas bajas.

e Los resultados de las correlaciones respecto a las inclinaciones y las excentricidades
obtenidos para los Centauros son opuestos a los obtenidos para los SDOs, por lo tanto,
el mecanismo fisico que produce la coloraciéon superficial en los Centauros y en los
SDOs debe de ser diferente (y quizds “opuesto”).

e No se encuentran diferencias significativas (en particular para la inclinacién, que
parece ser el inico parametro que podria guardar “memoria” orbital tras dispersién)
entre los resultados estadisticos para buscar correlaciones para las mezclas de los
grupos, SDOs—+objetos Calientes, Centauros+objetos Calientes, y Centauros+SDOs,
respecto a los resultados correlacionales obtenidos para los grupos por separado. Este
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resultado no puede usarse para relacionar estos grupos dinamicos entre si, ni para
decir nada sobre un posible origen y/o evolucién comin para estos grupos.

Se observa un aumento leve en la correlaciéon del gradiente espectral frente a la
inclinacién para la mezcla de Centauros con objetos Clasicos Frios con respecto a
las correlaciones de los grupos por separado. Este resultado, que debe ser tomado con
mucha cautela, ya que podria ser un efecto de contaminacion debido a los Centauros
de la mezcla, podria ser una pista sobre una relacién entre estos dos grupos dinamicos
de KBOs. De hecho, este resultado apoyaria la sospecha de que el grupo de Centauros
mas enrojecidos (con menores inclinaciones) proviene de la poblacién de objetos
Clasicos Frios (también enrojecidos y con inclinaciones pequenas).

Se encuentra variabilidad de brillo debida a rotacién en 11 de los 32 objetos estudiados.
Mientras que el porcentaje de objetos con variabilidad de amplitudes muy grandes
es similar a resultados publicados antes, nuestra muestra tiene una fraccion més alta
de objetos con variaciones de amplitudes media y pequena. Como nuestra muestra
incluye objetos més débiles (es decir, de menores tamanos) que los estudiados por
otros autores, podemos concluir, de manera tentativa, que los objetos mas pequenos
tienen, en promedio, formas més elongadas que los mas grandes. Seria muy deseable
una confirmacién independiente de estas conclusiones con una muestra de objetos
débiles mucho mayor.

Se presenta el mayor conjunto de datos rotacionales (periodos y amplitudes) de TNOs
y Centauros conocidos hasta la fecha, fruto de mezclar las observaciones realizadas
por el equipo del TAA-CSIC (que aporta el 56% de los datos) con los datos de la
literatura. Asi, se compilan los periodos de 75 KBOs, y las amplitudes de 106 KBOs.
Este conjunto de datos permite hacer un andlisis de la distribucién de las frecuencias
de rotacién, y buscar correlaciones de pardmetros rotacionales frente a elementos
orbitales e indices de color, para diferentes poblaciones dinamicas dentro de los KBOs.

Se encuentra una barrera de spin para los KBOs cercana a un periodo de rotacién de
las 4 h. Para dicho periodo rotacional la densidad minima para que no haya fractura
del cuerpo debida a la propia rotacién es ~ 0.7g/cm?. Esta es una cota inferior a la
densidad de los objetos transneptunianos.

La mayor parte de los objetos de la muestra (~ 60%) presentan una amplitud
variacional por debajo de las 0.15 mag, es decir, muestran curvas de luz casi
planas. Este resultado sugiere una gran homogeneidad superficial para la mayoria
de los objetos de la muestra. Como la muestra estd sesgada hacia los objetos mas
brillantes (que presumiblemente son también los méas grandes) un escenario plausible
para explicar esta homogeneidad superficial seria la presencia de atmdsferas tenues
(permanentes o transitorias) en estos objetos, ya que tendrian un tamafio suficiente
como para poder retener los volatiles sublimados, que posteriormente condensarian
en la superficie, aunque este mecanismo sélo es aplicable a los objetos muy grandes.
Se espera que estos objetos presenten ademas formas de equilibrio hidrostatico. Estas
curvas de luz casi planas se explicarian por ligeras diferencias de albedo.
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e Los ajustes a los histogramas de las frecuencias de rotacién de KBOs y TNOs tienen el
suficiente nivel de confianza como para poder decir que la distribucién en frecuencias
de rotacion es compatible con una distribucién Maxwelliana, que es lo que se espera
para una poblacion en equilibrio colisional. No se puede decir lo mismo de la poblacion
de los Centauros, aunque el nimero de datos (N=18) no es suficiente como para
descartar un buen ajuste a distribucién Maxwelliana en el futuro.

e La mayoria de los ajustes favorecen el valor de 0.15 mag como valor umbral entre la
variabilidad rotacional debida a marcas de albedo (Am < 0.15, curvas pico simple),
y la variabilidad rotacional debida a objetos deformados (Am > 0.15, curvas pico
doble).

e Los periodos de rotacién preferidos, a partir de los resultados de ajustes a
Maxwellianas para los histogramas son: 7.36 h, para todos los objetos; 7.12 h, para
los TNOs; y 5.99 h, para los Centauros. Todos estos valores dan periodos mas rapidos
que los promedios publicados hasta la fecha para los KBOs, aunque, todos ellos (salvo
los Centauros), dan periodos de rotacién ligeramente més lentos que el valor medio
obtenido para los asteroides més grandes del cinturén principal (6.9 h, Binzel et al.
1989). El resultado obtenido para los Centauros probablemente sea inapropiado, pues
los ajustes a Maxwelliana son los que presentan los niveles de confianza mas bajos
(< 95%).

e Los valores promedio obtenidos directamente de todos los periodos de la bibliografia,
suponiendo una amplitud umbral de 0.15 mag, son: 6.95 h, para la muestra completa;
6.88 h, para los TNOs; y, 6.75 h, para los Centauros. Ligeramente més bajos (salvo
para los Centauros) que los obtenidos a partir de los ajustes Maxwellianos.

e Se encuentra una correlaciéon de la amplitud de las curvas de luz frente a la magnitud
absoluta, para toda la muestra de los KBOs (y para la mayor parte de las poblaciones,
excepto para los Plutinos y los Centauros). Esta correlacién estd probablemente
relacionada con la poblacién mas evolucionada colisionalmente, que es la poblacion
de objetos pequenos, que deberian ser objetos maés elongados. Por otro lado, la
poblacién que no ha sufrido colisiones catastréficas (compuesta por objetos grandes,
y por ello més brillantes), es la mds numerosa en nuestra muestra (~ 60%), por lo
que hay que tener cuidado al interpretar nuestros resultados, pues podrian estar algo
sesgados hacia esta poblacién.

e Se encuentra una correlacién entre el periodo de rotacién y el color (B-V) para los
TNOs Clasicos, Clasicos Calientes, y Centauros. Dicho resultado sugiere que los
objetos que giran méas réapido son los que presentan las superficies méas azuladas (y
viceversa). Este resultado puede explicarse utilizando un mecanismo colisional que
implicaria que los objetos que hayan sufrido més colisiones tendran superficies més
rejuvenecidas (y por tanto més azuladas), a la vez que sus periodos de rotacién se
veran acelerados. No obstante, atin son pocos los datos.
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e Para el grupo de los SDOs se encuentra una correlacién similar a la anterior (P

vs. V — R) pero de signo opuesto, lo que implicarfa un proceso que enrojeceria las
superficies de los objetos que estan girando mas rapido. No conocemos un mecanismo
fisico, a dia de hoy, capaz de explicar esta tendencia. Dicho resultado opuesto podria
estar sugiriendo un origen y/o evolucién diferente para los SDOs y el resto de los
KBOs.

Se obtienen dos resultados débiles muy interesantes a partir de las correlaciones de
la mezcla de distintas poblaciones, que deben de ser tomados con mucha cautela,
y necesitan mas datos rotacionales para ser confirmados o descartados. Dichos
resultados podrian sugerir:

— Una posible relacion entre los Centauros mas enrojecidos y los objetos Clasicos
Frios (apoyada por los resultados para las correlaciones de colores frente a
elementos orbitales, para la misma combinacién de grupos).

— Una posible relacién entre los Centauros mas azulados y los SDOs.

De la inspeccion de las correlaciones se puede inferir que los umbrales mas convincentes
para la amplitud de corte entre los periodos obtenidos de las curvas de pico simple
y doble son 0.10 y 0.15 magnitudes (Am >0.10 6 0.15 mag — curvas pico doble —
debidas a objetos deformados rotando; Am <0.10 6 0.15 mag — curvas pico simple
— debidas a marcas de albedo). Este resultado se deriva de la siguiente observacién:
cuando hay correlaciones fuertes para los periodos, éstas disminuyen o desaparecen,
generalmente, para el umbral de corte en amplitud de 0.20 mag (tabla 7.4). Este
resultado es consistente con el obtenido al hacer ajustes a Maxwellianas.

La busqueda de correlaciones entre variables obtenidas de las curvas de luz (P, y
Am), y elementos orbitales, estd obstaculizada por sesgos y efectos de seleccién
(Binzel et al. 1989), por lo que, nuestras conclusiones a este respecto deben ser
tomadas con cautela. Sin embargo, las correlaciones entre parametros derivados de
las curvas de luz, y propiedades fisicas derivadas por nosotros, u otros investigadores;
como colores superficiales, o tamanos (mag. absolutas, H), estdn menos afectadas por
sesgos, v creemos que son mas confiables.
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