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PRESENTA:
EDNA GALINDO DELLAVALLE

DRA. GLORIA S. KOENIGSBERGER HOROWITZ
INSTITUTO DE CIENCIAS FÍSICAS

DR. FRÉDÉRIC MASSET
INSTITUTO DE CIENCIAS FÍSICAS
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Resumen

Este trabajo es un estudio detallado sobre algunos casos que modelan
la disipación de enerǵıa por efecto de la fuerzas de marea producidas en el
sistema conformado por el planeta Júpiter y uno de sus satélites galileanos
llamado Europa. El modelaje numérico se lleva a cabo usando el programa
TIDES (Tidal Interactions with Dissipation of Energy) con parámetros de
entrada del sistema Júpiter-Europa y analizando los resultados arrojados.
Algunos modelos suponen que la superficie de Europa es una capa de hielo
de entre 30 a 100 km de espesor y existe la posibilidad de que se encuentre
agua en estado ĺıquido debajo de esa costra de hielo. La superficie de Euro-
pa es geológicamente joven y muestra ciertas caracteŕısticas que se asocian
con la presencia de agua que se cree, mediante un mecanismo de convección,
emerge a la superficie volviéndose a congelar y dejando marcas muy espećı-
ficas. No toda la superficie de Europa tiene estos detalles, existe una zona
llamada Conamara Caos (caracterizada por franjas de varios kilómetros de
largo que forman una cruz) que es la que presenta el mayor número de de-
fectos topográficos. Es a través de información arrojada por la sonda Galileo
que se ha podido avanzar en los detalles de composición de Europa.

Tenemos una predicción de los lugares geográficos en donde -bajo las
suposiciones hechas en este modelo- seŕıa factible encontrar agua en estado
ĺıquido. Creemos que estos resultados son importantes puesto que podŕıan
ayudar a detectar in situ estas zonas de agua en estado ĺıquido. En el año 2022
se espera que la misión JUICE (JUpiter ICy moons Explorer) sea lanzada y
pueda descender sobre Europa en busca de agua y vida.
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No dejaremos huella, sólo polvo
de estrellas

Jorge Drexler

1
Introducción

Durante muchos años se creyó que el universo giraba alrededor de la Tie-
rra. El modelo geocéntrico era el modelo aprobado por la iglesia católica,
quienes manteńıan una hegemońıa en el poder, no sólo poĺıtico, sino también
cient́ıfico. Varios pensadores de aquellos tiempos, entre el siglo X y XV, fue-
ron encarcelados, perseguidos y muchas veces hasta quemados en la hoguera
por herej́ıa, como Giordano Bruno, quién murió en 1600 por sostener que la
Tierra giraba alrededor del Sol. Sin embargo, conforme los avances tecno-
lógicos de la época como la imprenta, hicieron posible que el conocimiento
llegara a un mayor número de personas en menos tiempo, la iglesia empezó
a perder el control y tuvo que ceder ante la evidencia de hechos demostra-
bles. La época dorada del conocimiento hab́ıa llegado, el Renacimiento se
hizo tangible en todas las áreas del quehacer humano, la pintura, la música,
la arquitectura, el vestuario, la filosof́ıa, la escultura, empezaron a cambiar.
Sus trazos ŕıgidos y colores pardos, cedieron el paso a una expresión mucho
más realista, más colorida, más humana. La ciencia no fue la excepción y con
Leonardo da Vinci, entre otros, hubo un cambio total en el modo de describir
lo que se véıa. A partir de este momento hubo una proliferación de nuevas
mentes que motivados por su propia curiosidad crearon el método cient́ıfico,
es decir, su actividad metódica y recurrente fue el principio de pasar de la
alquimia a la ciencia. Los mitos empezaron a caer y con ello, el velo que se

1



2 CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

opońıa al desarrollo del humano en el aspecto de lo que hoy se conoce como
ciencias exactas. A través de la experimentación, la prueba y error y el poder
mental de desarrollar nuevas teoŕıas matemáticamente, es que tuvo su origen
la ciencia moderna [31], [12].

Galileo Galilei, uno de los primeros cient́ıficos del siglo XVI es recordado,
además de por sus descubrimientos, sus mejoras hechas a los telescopios, sus
inventos y el desarrollo de teoŕıas f́ısicas como la cinemática, por haber sido
uno de los primeros hombres en defender el modelo heliocéntrico de Copér-
nico. Debido a esta postura, en 1633, la Santa Inquisición lo persiguió por el
delito de “sospecha vehemente de herej́ıa”, encontrándolo culpable y conde-
nándolo a pasar el resto de sus d́ıas en arresto domiciliario en Bellosguardo
al oeste de Florencia, Italia. Durante su arresto domiciliario escribió una
de sus mejores obras: Discorsi e dimostrazioni matematiche, intorno à due
nuove scienze, (Discurso y demostraciones matemáticas, en torno a dos cien-
cias nuevas), un libro que sintetiza su trabajo en cinemática y en materiales.
Murió en Arcetri, Italia en 1642. En el año internacional de la Astronomı́a
(2009), el papa Benedicto XVI pidió perdón por el maltrato del que Galileo
fue objeto, exhaltando la obra que legó a la humanidad.

Fue en enero de 1610 cuando Galileo, haciendo observaciones con un teles-
copio magnificador de una pulgada, que amplifica unas veinte veces la visión
a simple vista, descubrió cuatro de los satélites que orbitan Júpiter. Los nom-
bres que les dió fue “estrellas de los Médicis”, en honor de Cosme II y sus
hermanos, quienes fueron sus mecenas. Sin embargo Simon Marius también
descubrió los satélites al mismo tiempo y los nombró Ío, Europa, Ganime-
des y Calixto, que según la mitoloǵıa griega fueron cuatro de los amantes de
Zeús, también conocido como Júpiter por los romanos. Actualmente son los
nombres de Marius los que más se utilizan y también se les llama satélites
galileanos. Alrededor de 1670 el astrónomo danés Ole Roemer los usó para
hacer deducciones de la velocidad de la luz. Las limitaciones técnicas de la
época dejaron el descubrimiento de los satélites galileanos en el olvido, has-
ta que en 1805, Pierre Simon Laplace demostró que tres de los satélites, Ío,
Europa y Ganimedes se encuentran en resonancia1 4:2:1 respectivamente, es
decir, que mientras Ío da cuatro vueltas, Europa da dos y Ganimedes una
alrededor de Júpiter. A partir de este momento, volvieron a tomar impor-
tancia los satélites galileanos y empezaron a estudiarse sistemáticamente. A

1La resonancia impulsa o acelera a un cuerpo en órbita, tal que la excentricidad de la
órbita satelital no puede evolucionar hasta circularizarse.
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Figura 1.1: Ejemplo de los manuscritos que Galileo hizo cuando
observó Júpiter con su nuevo telescopio. La figura de la izquierda es
el borrador de una carta que envió a Leonardo Donato explicándole
los usos bélicos que podŕıa tener el catalejo que acababa de construir.
En la parte inferior se encuentran los primeros diagramas conocidos
de los hoy llamados cuatro satélites galileanos. La figura de la derecha
es un ejemplo del seguimiento que por muchas noches hizo Galileo a
Júpiter. Imágenes tomadas de los catálogos virtuales de la Universidad
de Michigan en Estados Unidos y de la Biblioteca Digital del Instituto
y Museo de Historia de la Ciencia en Florencia, Italia.

principios del siglo XX, se créıa que los cuatro satélites galileanos eran iguales
en composición pero diferentes en tamaño. Sin embargo, ya entrada la pri-
mera mitad del siglo, el análisis espectroscópico hizo ver que eran bastante
distintos. Además el albedo2 era mayor en unos que en otros, lo que dió lugar

2El albedo es una medida de la cantidad de luz reflejada por un objeto
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a la conjetura de que al menos su superficie era distinta. La era de los viajes
espaciales llegó y con ella la creación de la NASA (National Aeronautics and
Space Admistration) que propuso una primera misión de estudio del Sistema
Solar. La misión Voyager 2 despegó el 20 de agosto de 1977, llegando a Júpi-
ter el 9 de julio de 1979, seguida de la misión Voyager 1 que despegó el 5 de
septiembre de 1977, dos semanas después del Voyager 2, llegando a Júpiter
el 6 de enero de 1979. Ambas sondas fueron diseñadas para sacar ventaja de
una rara alineación planetaria entre Júpiter, Saturno, Urano y Neptuno que
ocurre cada 176 años y son, hasta la fecha, las astronaves con mejor tiem-
po de vuelo en el espacio [51]. Las primeras imágenes de 800×800 pixeles3

llegaron a la Tierra en enero de 1979 mostrando detalles nunca antes vistos,
convirtiendo al Voyager 1 en la primera astronave en enviar fotograf́ıas de
Júpiter, Saturno y algunos de sus respectivos satélites, a la Tierra.

1.1. Io, Europa y las fuerzas de marea

A ráız de las evidencias anteriores, se propuso una nueva y más refina-
da misión exclusivamente al sistema joviano. El Jet Propulsion Laboratory
(JPL) en Estados Unidos fue el organismo encargado de la nueva misión a
Júpiter: la sonda Galileo. Originalmente llamada “Jupiter orbiter with pro-
be”, despegó el 18 de octubre de 1989 llegando a Júpiter el 7 de diciembre de
1995, permaneciendo hasta septiembre del 2003, casi un año joviano [22]. La
tecnoloǵıa empleada para esta nueva misión superó con mucho a las misiones
Voyager, pemitiendo obtener imágenes con hasta 6 m/pixel de resolución en
los sobrevuelos a Europa, mientras que las imágenes del Voyager eran de 1-2
km/pixel en los mejores casos. [22],[28].

Estas imágenes han permitido ver las fumarolas que emanan de los volca-
nes de Ío, los intrigantes y misteriosos patrones de quebraduras que pueblan
la superficie de hielo de Europa y Ganimedes y al satélite más golpeado por
meteoritos del Sistema Solar, Calixto. Es a partir de estas imágenes que se ha
especulado mucho sobre la posible existencia de un oceáno de agua debajo de
las capas de hielo de Europa y Ganimedes, y quizá entonces de la posibilidad
de que haya vida en estos satélites. Se ha llegado a comparar a Júpiter y sus
cuatro satélites con un Sistema Solar en miniatura. Hoy se sabe que Júpiter,
el planeta más grande del Sistema Solar, tiene 67 satélites naturales orbitan-
do alrededor de él. La mayoŕıa de ellos son muy pequeños (r < 10 km), y

3Un pixel es la mı́nima unidad que forma parte de una imagen digital.
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están clasificados por grupos: el grupo interno, el grupo Himalia, el grupo
Ananke, el grupo Carme, y el grupo Pasiphae. Además de otros dos satélites
llamados Themisto y Carpo. Algunos de los satélites contenidos en los grupos
tienen nombres propios y otros siglas y números para identificarlos.

Las cuatro lunas Galileanas de Júpiter son, en orden de su distancia
respecto a este cuerpo central, Ío, Europa, Ganimedes y Calisto. En esta
sección nos enfocaremos a la primera de éstas.

Las dimensiones de Ío son comparables con las de la Luna y también ca-
rece casi por completo de una atmósfera que envuelva su superficie rocosa.
Su forma es ligeramente eĺıptica, debido a su interacción gravitacional con
Júpiter y debido a la ligera excentricidad de su órbita (e = 0.0041), esta de-
formación no es constante sino que oscila con un peŕıodo igual al orbital. Es
de destacarse que la variación en el extensión vertical de la protuberancia
principal es de ∼100 m. Esta variación en la deformación de Io se traduce en
disipación de enerǵıa que aparece en la forma de calor en las regiones mas
afectadas por esta variación.

Poco después del primer encuentro de las astronaves Voyager con Ío en
1979, se detectó una emanación proveniente de esta luna en las imágenes que
hab́ıan sido tomadas [47]. Por primera vez en la historia se hab́ıa descubierto
evidencia concreta de actividad volcánica mas allá de la Tierra, ya que rá-
pidamente se pudo identificar que las emisiones correspond́ıan a erupciones
volcánicas.

En un art́ıculo publicado por Peale et al.[57] se presentó un cálculo del
calentamiento que podŕıa sufrir el interior de Ío debido a la resonancia orbital
con Europa y Ganimedes. El periodo orbital de Ío, Europa y Ganimedes es
1.77, 3.55 y 7.16 d́ıas terrestres, respectivamente, lo cual implica que cada
segunda vuelta que le da Io a Júpiter, se encuentra a su distancia mı́nima
de Europa lo cual produce un incremento apreciable en la perturbación gra-
vitacional a la cual está sometido. Como resultado, su deformación – que
ya es significativa debido a su interacción con Júpiter – se incrementa con
un peŕıodo de 3.4 d́ıas. Un efecto semejante pero de menor magnitud ocurre
por su interacción con Ganimedes. Una estimación de la cantidad de enerǵıa
disipada por las fuerzas de marea en Io proviene de observaciones efectuadas
en el infrarrojo que indican que el flujo de enerǵıa es de aproximadamente
2.25 Watts/m2. Adoptando un radio de 1822 km, y suponiendo una distri-
bución de flujo uniforme sobre la superficie, ésto implica una luminosidad de
9.39×1018 erg s−1. Lainey V. et al.[40] hacen notar que si Ío se encuentra en
equilibrio térmico, esta tasa de pérdida de enerǵıa debe ser comparable a la
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que es generada por las mareas de Ío.

En conclusión, se ha demostrado que la actividad volcánica en Ío es con-
secuencia de las perturbaciones arriba descritas, llamadas perturbaciones por
fuerzas de marea, las cuales lo calientan lo suficiente como para derretir el
material sólido y producir el magma volcánico.

1.2. Encélado: satélite de agua y hielo

Saturno es el segundo planeta más grande del Sistema Solar. Tiene 62
satélites conocidos orbitando alrededor de él. Es un planeta gaseoso y se
distingue por tener llamativos anillos4 alrededor de su ecuador hechos de
polvo, rocas y hielo. La misión Cassini fue lanzada por la NASA en octubre
de 1997 llegando a Saturno a mediados de 2004. Sus objetivos eran estudiar
de cerca este planeta, sus anillos y algunos de sus satélites congelados como
Titán, Dione, Mimas, Rea y Encélado[18].

Encélado es un satélite con 500 km de radio orbitando afuera del anillo
principal de Saturno pero interior a la órbita de Titán. Aunque hab́ıa sido
descubierto desde 1789, no hab́ıa llamado la atención hasta que las imágenes
tomadas por telescopios terrestres en los años 80’s del siglo pasado, revelaron
que exist́ıa un anillo débil afuera de los anillos principales de Saturno y que
el pico de intensidad luminosa estaba justamente en la órbita de Encélado.
Se pensó entonces que, dado que la magnetósfera de Saturno erosiona en
escalas de cientos de años a las micropart́ıculas cargadas que pudieran existir
en este anillo -llamado E-, la única otra fuente para mantener este anillo
seŕıa Encélado. Las misiones Voyager 1 y 2 revelaron que la superficie de
Encélado era muy diferente de la de los otros satélites, ya que está casi libre
de cráteres, lo cual indica que la formación de la superficie es geológicamente
reciente <0.5 Myr (Porco et al. [60]).5

Posteriormente, la misión Cassini hizo 19 sobrevuelos alrededor de Encé-
lado entre el 2005 y el 2012, enviando las primeras imágenes. estas revelaron
la gran actividad que Encélado tiene en su superficie, descubriendo cerca del
polo sur 4 zanjas (tiger stripes) de varios kilómetros de ancho y mucho más

4Se le han asociado letras a los anillos de Saturno para identificarlos, el más interno es
el D, seguido de C, B, A, F , G, siendo el anillo E el último. Entre los anillos hay espacios
que también tienen nombres.

5La edad de una superficie se puede estimar a primer orden por el número de impactos
de meteoritos. Si la superficie se renueva continuamente estos impactos se van borrando.
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calientes que sus alrededores, radiando 16 GW de calor interno [36]. Sorpre-
sivamente una emanación tipo geiser tuvo lugar justo en el momento en que
la sonda Cassini haćıa su sobrevuelo más cercano (23 km encima de su su-
perficie) el 12 de marzo de 2008[18]. El espectrómetro abordo pudo detectar
que las emanaciones estaban compuestas principalmente por vapor de agua,
dióxido de carbono, monóxido de carbono y algunos materiales orgánicos.

Es a partir de estas evidencias que se piensa que el anillo E fue formado
debido a estas emanaciones tipo geiser presentes en el polo sur. Encélado
llegó a ser el primer objeto congelado con actividad geológica comprobada.

Haciendo un modelaje sobre las posibles formas de escape de gas y agua de
Encélado, se ha podido extrapolar a otros satélites congelados como Europa
explicando esas ĺıneas que se han observado sobre su superficie de estos otros
satélites.

La presencia de moléculas de agua en el jet indica la presencia de agua
en fase ĺıquida en Encélado, razón por la cual se ha conclúıdo que esta luna
está formada por un núcleo duro de silicato sobre el cual hay una capa de
agua ĺıquida, y la superficie consiste de una capa de hielo.

La pregunta natural que surge es ¿cómo es posible que exista agua en fase
ĺıquida en un cuerpo que se encuentra tan lejos del Sol y que además tiene
una edad tan avanzada indicando que la enerǵıa térmica interna original debe
haberse ya disipado?

Debido a que Encélado tiene una órbita excéntrica, sufre deformaciones
periódicas las cuales dan lugar a disipación de enerǵıa en forma análoga a lo
que ocurre en Ío, es decir, el origen de la enerǵıa que calienta el hielo y lo
convierte en agua ĺıquida son las fuerzas de marea. Cabe mencionar que la
radiación por decaimiento de isótopos existentes en el interior de Encélado
produciŕıa una potencia de alrededor de 3 ×1015 erg s−1, mucho menor a los
16 ×1016 erg s−1 que fueron medidos alrededor de las zonas de las zanjas.

La distribución de agua ĺıquida puede tener diversas formas. Por ejemplo
puede haber un oceáno global entre el núcleo de silicato y la capa de hielo,
o bien un mar local en el polo sur debajo de la capa de hielo, o inclusive
mantos de agua localizados en el interior de la capa de hielo.

Un oceáno global desacoplaŕıa la capa de hielo del núcleo de silicatos. Éste
permitiŕıa una mayor deformación de la capa de hielo por mareas, haciendo
más fácil la generación de los 16 ×1016 erg s−1 de enerǵıa disipada medidos.
Sin embargo, existen dudas sobre este tipo de modelos, ya que hay muchos
parámetros que no son medibles sino que sólo se han inferido de observaciones
y de modelaje.
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En el caso de Europa la edad estimada de su superficie es del orden de los
50 Myr y comparte algunas caracteŕısticas con Encélado. El único registro
que se tiene hasta la fecha de una emanación tipo geiser en el hemisferio
sur de Europa, fue tomado por el telescopio espacial Hubble en diciembre
de 2012 con 7 horas de observación. Roth et al.[64] encontraron que muy
posiblemente debido a las enormes fuerzas de marea la superficie de Europa
presenta facturas y escapa principalmente vapor de agua al exterior.

En el Cuadro 1.1 listamos propiedades de Europa que serán empleadas
en este trabajo.

Propiedades f́ısicas de Europa y Encélado

Propiedad Europa Encélado
Radio orbital medio (km) 670 900 237 948

Periapsis (km) 664 792 238 037

Excentricidad 0.009 0.004

Periodo orbital y rotacional (d́ıas
terrestres)

3.55 1.37

Radio medio (km) 1560.8 252.1

Densidad promedio (g/cm3) 3.01 1.61

Masa (kg) 4.80×1022 1.08×1020

Temperatura superficial media (K) 102 75

Cuadro 1.1: Algunos parámetros f́ısicos de Europa satélite de Júpi-
ter y Encélado satélite de Saturno. Las d́ıas son terrestres. Los datos
fueron tomados de http: // solarsystem. nasa. gov/ planets .
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El estudio detallado de los satélites jovianos se hizo en un principio a tra-
vés de espectrofotometŕıa deduciendo sus densidades, temperaturas superfi-
ciales y composición superficial. A partir de estainformación se ha inferido la
composición interna de los satélites. De Europa se sab́ıa hasta 1966 (Moroz
[50]) su albedo 0.38, su temperatura efectiva 130 K y su densidad 3.0 g/cm3.
A partir de estos datos se empezó a trabajar en la idea de que el agua que
está debajo de la superficie congelada de Europa se encuentra en estado ĺı-
quido, formando grandes mantos de alrededor de 100 km de profundidad, por
ejemplo en Cassen [17].

Después de la explosión de información recibida en la Tierra trás los vue-
los de los Voyager 1 y 2, la misión Galileo fue planeada y pospuesta varias
veces. En particular por el accidente del Transbordador Espacial Challenger
en 1986. Finalmente el 18 de octubre de 1989 fue lanzada a bordo de un
cohete desde el Centro Espacial Kennedy. La trayectoria que siguió se conoce
como VEEGA (Venus-Earth-Earth-Gravity-Assist), la cual consiste en utili-
zar la fuerza gravitacional de Venus y de la Tierra para darle a la astronave
la aceleración requerida para encaminarla hacia los confines externos del Sis-
tema Solar. La sonda Galileo llegó a Venus el 10 de febrero de 1990, para
luego regresar hacia la Tierra por donde pasó primero el 8 de diciembre de
1990 y una segunda vez dos años mas tarde, en diciembre de 1992, con lo cual

9
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obtuvo la aceleración que necesitaba para llegar a Júpiter el 7 de diciembre
de1995. Existen muchos reportes sobre los detalles técnicos del vuelo y de
los instrumentos con los que iba equipada la sonda Galileo, como se cita en
Johnson [37].

En los sobrevuelos hechos a Europa se tomaron fotograf́ıas que tienen una
resolución de entre 10 m/px a 1 km/px y se hicieron mediciones in situ de los
campos gravitacionales y las interacciones magnetosféricas. Generalmente la
sonda se aproximaba al objeto alrededor de 1500 km.

La sonda Galileo mostró que hay un campo magnético inducido por la
variación en el campo magnético de Júpiter lo que sugiere una capa interna
conductiva. Esto dió lugar a tratar de entender con más profundidad los
cambios en los campos magnéticos medidos, llevando a generar modelos para
tratar de entender el fenómeno. Se llegó aśı a la conclusión de que tiene que
existir en la época actual una capa de agua salada en estado ĺıquido debajo
de la superficie congelada de Europa, como explica por ejemplo Kivelson,
[39]. En este caṕıtulo presentaremos más detalles sobre los tipos de modelos
propuestos.

Imágenes como las de la Figura 2.1 han dado pie a sugerir que la superficie
de Europa es lisa; la densidad sugiere que su composición interna es similar
a la de los planetas terrestres, hecha de silicatos; probablemente tiene un
centro de hierro metálico y una capa de unos 100 km de espesor con una
superficie dura de hielo y agua debajo. Se estima que su temperatura es de
110 K en el ecuador y de 50 K en los polos. Además, existe evidencia de
que el campo magnético de Europa cambia de dirección cada vez que Júpiter
da media vuelta sobre su propio eje. Este cambio de dirección hace pensar
que Europa se comporta como un conductor, lo cual sugiere que existe la
estructura interna diferenciada (Pappalardo, [56]).

La densidad promedio de Europa es 3 g/cm3. Suponiendo que posee un
núcleo metálico/de silicio, similar a la composición de Io (3.5 g/c3), tendŕıa
que poseer una capa externa con un grosor de ∼120 km de agua/hielo (Casset
et al. 1982).

Los datos de campo magnético de Europa no pueden ser explicados por
regiones pequeñas y localizadas de agua salada y requieren de un cascarón
casi esférico.

El sistema que se usa para localizar regiones sobre la superficie de Europa
consiste según Greenberg ([28], pp.14) en definir la latitud con respecto de
los ejes de rotación en los polos y el ecuador (como se hace con la Tierra) y
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Figura 2.1: Dos imágenes de Europa tomadas por el Sistema de la
sonda Galileo SSI ( Solid State Imaging) en junio de 1997 durante
su novena órbita. La imagen de la izquierda muestra a Europa en
sus colores naturales. La imagen de la derecha ha sido tratada con
colores para enfatizar las caracteŕısticas geológicas de Europa. En la
imagen de la derecha, las partes blancuzcas y azuladas de la superficie
muestran las zonas con hielo de agua con algunos otros materiales,
mientras que las partes cafés moteadas muestran las zonas donde hay
más sales hidratadas y algún compuesto rojo no identificado. La zona
mś amarillosa del terreno moteado en la parte de la izquierda (figura
de la derecha) es también un compuesto no identificado. Las ĺıneas
largas y más oscuras son fracturas de la capa de hielo algunas de las
cuales miden mas de 3,000 km de largo. El norte está hacia arriba y
el centro de estas imágenes está en aproximadamente una latitud de
30◦ (ver Figura 2.2).

en usar la rotación śıncrona de Europa con Júpiter para definir la longitud
0◦ como el meridiano más cercano a Júpiter y los subsecuentes en el sentido
de la rotación de Europa como se muestra en la Figura 2.2.

Dado que la superficie de Europa presenta pocos cráteres se puede pensar
que la capa superficial es geológicamente reciente (≈ 50Myr), ya que muy
probablemente existe gran actividad geológica que renueva constantemente
la superficie. Según Alexander [3]: “la mayoŕıa de los paleontólogos estiman



12 CAPÍTULO 2. EUROPA

Figura 2.2: Vista general de Europa con meridianos y paralelos nu-
merados. Los puntos rojos representan lugares de interés y regiones
que han sido fotografiadas a muy alta resolución. En la imagen infe-
rior derecha están la zona caótica de Conamara en el paralelo 9◦ y
en el meridiano 274◦ y el cráter Pwyll sobre el paralelo -26◦y el me-
ridiano 271◦. Imagen tomada de http: // solarsystem. nasa. gov/

galileo/ gallery/ europa-maphigh. cfm

una edad de 70 millones de años, que no es más que un parpadeo geológico
comparado con las edades de otras superficies planetarias”.
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Figura 2.3: Diagrama no a escala que muestra la configuración uti-
lizada para posicionar los meridianos sobre Europa utilizando la sin-
crońıa que tiene con Júpiter. El movimiento orbital de Europa es con-
trario al de las manecillas del reloj.

Dos prominencias a gran escala, producidas por los impactos de dos me-
teoritos, dominan el panorama de Europa: el cráter de Callandish de unos
60 km de ancho y el cráter de Pwyll que tiene alrededor de 20 km de ancho,
cuyas ĺıneas de eyección de material corren por algunos miles de kilómetros
desde el cráter y en todas direcciones, (Greenberg, [28]).

El panorama general de la región alrededor del meridiano 270◦ se puede
describir en términos de ĺıneas, bloques y puntos. La Figura 2.3 muestra un
diagrama en el que se muestra la posición de los meridianos con relación a
Júpiter. Se han clasificado varios tipos de suelo sobre la superficie de Europa:
los que se conocen como suelos caóticos, los suelos lenticulares y los que tienen
ĺıneas, rayas o bandas sencillas, dobles y triples.

Una de las regiones mas interesantes se llama Conamara y se caracteriza
por ser una región caótica de alrededor de 180 km de ancho. Se localiza al
norte del ecuador y en el meridiano 290◦. La región es cruzada por dos ĺı-
neas formando una X, como se muestra en la Figura 2.5, lo cual facilita su
ubicación y la de otras regiones. Una región de terreno caótico es un lugar
congelado de textura áspera, donde algunas secciones usualmente están ro-
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Figura 2.4: En la imagen se muestran algunas caracteŕısticas de la
superficie de Europa. En los mosaicos 2 y 12 se muestran la región de
Conamara Caos y el cráter Pwyll respectivamente.

deadas por balsas o bloques enteros no deformados de costras congeladas.
Muchas áreas caóticas tienen formas circulares o regulares y fronteras peñas-
cosas.

Es esta región de Conamara la que tiene mayor evidencia de movimientos
tectónicos recientes. En la Figura 2.6 se observan lo que parecen ser bloques
de hielo de forma irregular que fueron formados por el rompimiento y mo-
vimiento de la corteza existente y desplazados, girados e incluso filtrados y
parcialmente sumergidos dentro de un material móvil que puede ser agua,
hielo móvil caliente o aguanieve. La presencia de fracturas jóvenes que cor-
tan esta región indica que la superficie se volvió a congelar en hielo duro y
sólido. Se proponen algunos mecanismos f́ısicos para explicar la creación del
terreno caótico.

Pappalardo et al.[55] proponen un modelo basado en el diapirismo. El
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Figura 2.5: Imagen de resolución media de la región caótica de Co-
namara vista por la sonda Galileo. La caracteŕıstica de esta región es
la X, formada por bandas triples y dobles que se extienden por varios
cientos de kilómetros.

diapirismo [23] es un proceso de formación de domos salinos, que son estruc-
turas geológicas consistentes en material movible que fue forzado a atravesar
rocas circundantes más frágiles, usualmente por el flujo de material de un
estrato progenitor. El flujo puede ser producido por fuerzas gravitacionales
(rocas pesadas que causan que las rocas más livianas se eleven respecto de
las otras), fuerzas tectónicas (rocas movibles que son comprimidas por ro-
cas menos móviles por esfuerzos laterales) o una combinación de ambas. Los
diapiros pueden tomar formas de domos, ondas, hongos, gotas o diques. El
“Caos sugiere la presencia de material tibio congelado a profundidades super-
ficiales potencialmente en un estado de descongelamiento o ya parcialmente
descongelado” (Pappalardo, [55] pp. 24034).

Para entender las caracteŕısticas de Europa, geólogos y geof́ısicos han
extrapolado el conocimiento que se tiene de algunas regiones heladas de la
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Figura 2.6: Imagen de 40 km de largo en alta resolución que muestra
la evidencia de movimientos recientes sobre la superficie de la región
de Conamara vista por la sonda Galileo.

Tierra, como los cráteres volcánicos subglaciales de Grimsvotn en Islandia o
los hielos de la Antártica. Schmidt et al. [66] proponen un modelo en el que,
debajo de una superficie eutéctica,1 hay una columna térmica que se eleva
y se va achatando conforme asciende formando un menisco ĺıquido. Esto
genera un flujo hacia la superficie provocando fracturas debajo y sobre la
superficie eutéctica, ahora deflectada. Cuando el menisco se rompe, se forman
bloques que flotan hacia la superficie y se crea una zona salobre que da lugar
a un domo. En el caso de Conamara, algunos domos están por encima de
los bloques flotantes (Schmidt, [66] pp. 503) volviendo a congelarse la zona
en cuestión. Los suelos lenticulares (como los mostrados en la Figura 2.4,
mosaico 10) consisten en agujeros eĺıpticos o circulares, domos y pequeños
ćırculos negros de entre 7 a 15 km de diámetro y espaciados entre 5 y 20 km
[55]. Se sugiere que el mismo mecanismo de diapirismo descrito anteriormente
es el responsable de dicha topograf́ıa. Otro modelo dice que ese tipo de suelo

1Dice Dávila [23], eutéctica o mirmeqúıtica es una textura, consistente en el entrecru-
zamiento de minerales de diferentes tamaños reveladores de cristalización simultánea.
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Figura 2.7: Esta imagen la obtuvo la sonda Galileo en su sobrevuelo
número 12 el 16 de diciembre de 1997. La imagen tiene una resolución
de 9 m por pixel y cubre un área de 1.7 × 4 km. Imagen tomada de
http: // photojournal. jpl. nasa. gov/ catalog/ PIA01216

es producto de eyecciones, controladas por mareas, de material criovolcánico
viscoso. A partir de ah́ı se estima una viscosidad de la capa de hielo de Europa
de ≈ 1013Pa s (1014g cm−1s−1) generando convección en capas de entre 10-25
km de espesor. La convección puede incrementar la disipación de enerǵıa por
mareas en la capa, incrementando asimismo la convección.

Las rugosidades que se observan son bandas que corren por varios kiló-
metros de largo y pueden tener uno, dos o tres canales. Un ejemplo es el
mostrado en la Figura 2.5, donde se aprecian las grandes ĺıneas que forman
la X de Conamara Caos en el meridiano 290◦ mencionado anteriormente. Es-
te tipo de ĺıneas se encuentra en diferentes tamaños y longitudes sobre casi
toda la superficie de Europa. En la mayoŕıa de los sobrevuelos que se hicieron
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a Europa se vieron estas estructuras y según Pappalardo, ([55], pp. 24034)
existen 5 diferentes formas de explicar la generación de estas rugosidades
(cita textual):

1. Depósitos lineales de desechos depositados por explosiones volcánicas
a lo largo de fracturas.

2. Depósitos de desechos apilados creados por esfuerzos periódicos latera-
les abriendo y cerrando fracturas, arrojando material de la superficie
como un conjunto de hielo frapé y agua hirviendo.

3. Material preexistente sobre la superficie que han sido elevados y acre-
tados por diapiros laminares (Dávila [23]).

4. Material que ha sido elevado o aún más deformado por esfuerzos latera-
les compresores que deforman el material a profundidades superficiales.

5. Material comprimido por el derretimiento de material apilado.

Figura 2.8: Diagrama de la órbita de Europa alrededor de Júpiter.
El punto A es el perijovio, el lugar más cercano a Júpiter y el punto
B es el apojovio el lugar más alejado en la órbita.

Al igual que en Ío, las fuerzas de marea en este planeta son muy grandes,
las protuberancias que se calculan son del orden de metros. La órbita de
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Europa alrededor de Júpiter es excéntrica y no es exactamente śıncrona, esto
da lugar a un movimiento de las protuberancias hacia un lado o hacia el otro
dependiendo de en qué punto se encuentre con respecto de Júpiter. Estos
movimientos se generan dos veces cada 85.2 horas, un d́ıa europeano2 y se
conocen como mareas diurnas. Las protuberancias son del orden de 30 metros
relativos a la figura sin perturbar el satélite, suben y bajan y se mueven de
izquierda a derecha unos 100 metros. En la Figura 2.8 la flecha es la marca
que sitúa el centro de la protuberancia generada en las mareas diurnas. Estos
movimientos generan calor, debido a la fricción generada al desplazarse radial
y longitudinalmente. Es precisamente el calor generado por estas mareas lo
que provoca que haya enerǵıa suficiente para cambiar el estado del agua y
sobre todo, para mantenerlo en forma ĺıquida [43]. Aśı mismo las fuerzas de
marea parecen ser responsables de los rasgos topográficos mas destacados.

La topograf́ıa y geograf́ıa de Europa muestran una serie de patrones que
sólo son explicables a través de movimientos recientes (para tiempos geoló-
gicos) de la corteza. Para Greenberg [28] “las implicaciones parecen inesca-
pables: Las caracteŕısticas de la superficie de Europa sugieren una dinámica,
una conexión en movimiento entre lo que está sobre y lo que está debajo de
esa superficie”.

2.1. Modelos de dos y tres capas

Cuando la sonda Galileo llegó a Europa, fue posible medir y deducir mu-
chas caracteŕısticas de ese satélite, ya que obtuvo mediciones gravitacionales,
electromagnéticas y morfolóigas en sus sobrevuelos [73]. La masa y el cua-
drupolo gravitacional de Europa se infirieron a partir de que las señales de
radio que envió la sonda que se vieron afectadas por el efecto Doppler produ-
cido por las variaciones en su aceleración; el tamaño y la forma se pudieron
determinar por las fotos que tomó la sonda. Con estos datos se calcula la
densidad del satélite, que es importante para modelar su estructura interna
y su composición. El momento de inercia3 se calcula a partir de la masa y los

2El d́ıa europeano es el tiempo que tarda Europa en dar una vuelta sobre su propio
eje, que es aproximadamente el mismo tiempo que tarda en dar una vuelta alrededor de
Júpiter, por eso se dice que es aproximadamente śıncrono con Júpiter.

3El momento de inercia I (Symon, [65]) es la constante de proporcionalidad para
calcular el momento angular total L de un cuerpo ŕıgido que gira sobre un eje Iz =∫ ∫ ∫

cuerpo
ρr2dV . Schubert [67], usa el factor de momento axial de inercia MoI = C

MR2
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coeficientes gravitacionales, suponiendo que Europa se encuentra en equili-
brio hidrostático. Gracias a estos datos es posible suponer que Europa es un
satélite que tiene un núcleo metálico, una capa rocosa de silicatos y una capa
externa de ĺıquido que puede ser hielo, agua o una mezcla de agua con hielo.
Según Schubert [67]“la existencia de un oceáno ĺıquido debajo de la superficie
de Europa ha sido establecida por las señales electromagéticas medidas por
el magnetómetro de Galileo y algunas propiedades del oceáno (conductividad
eléctrica, profundidad debajo de la superficie, espesor) quedan restringidas
por estos datos”.

Una de las técnicas empleadas para modelar las observaciones obtenidas
por la misión Galileo es el utilizar el modelo viscoeleástico de Maxwell [19]
y [53]. Este modelo supone que una superficie se puede representar con un
conjunto de amortiguadores y resortes conectados en paralelo y cuya evolu-
ción dinámica puede describir el modelo f́ısico de placas tectónicas viscosas
[19]. Una alternativa señalada por Ojakangas [53] es utilizar el modelo de
Kelvin-Voigt (resortes y amortiguadores pero conectados en serie) el cual ha
tenido menos éxito [19] y [26].

Una de las complicaciones para estudiar el comportamiento de la super-
ficie de Europa es que se necesita modelar la presencia de por lo menos dos
capas de materiales distintos (hielo y agua) cuyas dimensiones y propiedades
se desconocen. Espećıficamente se desconoce la densidad y el tipo de hielo y
la temperatura a la cual se encuentra el agua. Además es necesario incorporar
a los modelos la presencia de un núcleo interno sólido hecho de Hierro (Fe)
o de Sulfuro de Hierro II (FeS).

Schubert [67] utiliza las mediciones gravitométricas para modelar la es-
tructura interna, es decir busca modelos que sean capaces de producir las
mediciones del campo gravitacional de Europa que fueron obtenidas. Pro-
pone dos tipos de modelos para Europa. Este tipo de modelaje plantea las
siguientes caracteŕısticas:

1. Modelos de dos capas. Estos modelos proponen un núcleo de roca y
hierro envuelto por una gruesa capa de agua. Aunque estos modelos
son consistentes con los datos gravitacionales, son improbables debido
a que según Schubert [67] la densidad del núcleo de Europa tendŕıa que
superar los 3800 kg m−3, esto implicaŕıa que el núcleo deb́ıa tener un
enriquecimiento de metales (relativo a Ío) y esto es improbable tomando
en cuenta que es un cuerpo más pequeño y que se formó en una zona

que es una restricción a la distribución radial de masa. C es el momento axial de inercia.
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de la nebulosa proto joviana más lejana que donde se formó Ío. En el
Cuadro 2.1 se presentan los resultados que se encontraron.

Modelos de 2 capas

Modelo A Modelo B Modelo C
ρAH2O

=917 kg m−3 ρBH2O
=1000 kg m−3 ρCH2O

=1050 kg m−3

Densidad del nú-
cleo (kg m−3)

3711 3905 3720 3918 3725 3927

Radio del núcleo
(km)

1418 1387 1411 1379 1407 1374

Espesor de la ca-
pa de H2O (km)

144 176 151 183 155 188

Fracción de ma-
sa de H2O ( %)

7.7 9.2 8.7 10.4 9.4 11.2

Fracción de
masa del núcleo
( %)

92.3 90.8 91.3 89.6 90.6 88.8

Cuadro 2.1: Valores para modelos de 2 capas para tres distintos valores
de densidad de la capa externa de agua. Los valores ρAH2O

, ρBH2O
y ρCH2O

representan A: hielo-I limpio, B: agua ĺıquida o hielo con sales u otras impurezas
y C: hielo con polvo de silicatos o fases de hielo a altas presiones o hidratos de
sal, respectivamente. Los valores de la izquierda de cada columna corresponden al
factor MoI=0.361 y los de la derecha al factor MoI=0.341. (Schubert, [67]).

2. Modelos de tres capas. Este tipo de modelos consiste en un núcleo de
hierro, un manto de silicatos y una capa externa de agua. Son consis-
tentes con los datos gravitacionales asumiendo equilibrio hidrostático
(Bills [9], Ojakangas [53], Schubert [67], Tobie [73]).

Las restricciones en el grosor de la capa de hielo vienen de la inter-
pretación de algunas de las caracteŕısticas encontradas en la superficie
de Europa a partir de las fotograf́ıas que han sido tomadas por las di-
ferentes misiones. Por ejemplo lo que se conoce como terreno caótico
y que se describió en la Sección 2 se interpreta como el resultado de
un rompimiento de los materiales de la frágil superficie sobre hielo ti-
bio (Pappalardo, [55]) o puede ser la evidencia de que existe una capa
oceánica en Europa, Carr [14], Greenberg [28]). Tobie et al.[73] creen
que se debe a la presencia de una zona parcialmente derretida dentro
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Modelos de 3 capas

Modelo A Modelo B Modelo C
ρAsil=2500 kg m−3 ρBsil=3500 kg m−3 ρCsil=3760 kg m−3

Densidad del núcleo
(kg m−3)

8000 4700 8000 4700 8000 4700

Radio del núcleo (km) 706 1012 437 702 245 409
Radio del manto 1561 1529 1427 1425 1401 1401
Espesor de la capa de
H2O (km)

0.7 33 135 137 161 162

Fracción de masa de
H2O ( %)

0.05 2.1 7.9 8.0 9.3 9.3

Fracción de masa del
manto ( %)

75.4 55.4 86.3 77.8 89.7 87.9

Fracción de masa del
núcleo ( %)

24.6 42.6 5.9 14.2 1.0 2.8

(Núcleo + manto)
fracción de masa ( %)

99.95 97.9 92.1 92.0 90.7 90.7

Cuadro 2.2: Valores para modelos de 3 capas para tres distintos valores
de densidad del manto rocoso de silicatos. Dice Schubert [67] “La capa de
agua tiene una densidad fija de 1000 kg m−3 y un factor MoI=0.346. El rango
de las cantidades resultantes está determinado por la incertidumbre de la densidad
del núcleo”.



2.1. MODELOS DE DOS Y TRES CAPAS 23

de la capa de hielo. En el Cuadro 2.2 se listan los parámetros para los
modelos de tres capas que podŕıan ser consistentes con las mediciones.

desarrollado en Moreno y Koenigsberger [48] y en Moreno et al. [49]
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3
Código numérico TIDES

El modelo numérico TIDES (Tidal Interactions with Dissipation of Energy
through Shear) desarrollado en Moreno y Koenigsberger [48] y en Moreno et
al. [49] será el que usaremos para simular la respuesta a las fuerzas existentes
entre dos cuerpos que giran uno alrededor de otro. Este modelo está basa-
do en un conjunto de ecuaciones diferenciales acopladas que describen las
fuerzas a las cuales responden los elementos de una capa delgada del cuerpo
que se modela. Estas fuerzas incluyen: gravedad, autogravedad, centŕıfuga,
centŕıpeta, de marea, de presión de gas, de compresión y de viscosidad . Se
usa el método de integración conocido como Runge-Kutta de séptimo orden
para resolver simultáneamente el conjunto de ecuaciones y obtener la tasa
de dispación de enerǵıa, el radio, la velocidad acimutal y la velocidad radial,
para cada uno de los elementos que conforman la capa seleccionada.

3.1. Descripción del modelo

El código TIDES es un código numérico que calcula las respuestas de
los elementos a las fuerzas que están presentes entre dos cuerpos m1 y m2.
El código modela los cambios en posición, presión, enerǵıa, que sufren los
elementos que conforman la ret́ıcula que cubre a m1 debidos a la presencia

25
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de m2 que está orbitando alrededor de m1. Se supone simetŕıa norte-sur y
se modela solamente media esfera. La masa m1 es completamente esférica al
tiempo t = 0 y se toma una capa superficial con un grosor mucho menor al
radio de m1, ∆R1

R1
≤ 0.01 Ésta capa está dividida en paralelos y meridianos,

formando una ret́ıcula. Los polos están exclúıdos para evitar singularidades.
Se considera a m2 como una masa puntual. Cada elemento de la ret́ıcula
puede moverse, por acción gravitacional debida a m2, sobre su propio pa-
ralelo, pero no a lo largo de su meridiano. Cada elemento i de la ret́ıcula
puede moverse, por acción gravitacional debida a m2, por acción de la fuerza
centŕıfuga, fuerza de Coriollis y por presión del gas. Esto ocasiona que este
elemento i ejerza presión sobre su elemento vecino i + 1 o i − 1 y cambien
sus condiciones. La viscosidad actúa para amortiguar el movimiento de cada
elemento. Los archivos de salida del código permiten el análisis de datos ta-
les como velocidad en la dirección radial, velocidad en la dirección acimutal,
posición y potencia disipada, para cada uno de los elementos que conforman
la ret́ıcula.

En lo sucesivo se reproduce el desarrollo expuesto por Moreno en [49].
En el problema de dos cuerpos tomamos un sistema de referencia cartesiano
no inercial (primado) en el cual Europa m1 está en el origen y Júpiter m2

está siempre sobre el eje x′. Este marco de referencia no inercial tiene una
velocidad angular de rotación con respecto de un marco de referencia inercial
(no primado) que es igual al de la velocidad angular orbital instantánea Ω de
Júpiter, m2, alrededor de m1. En la Figura 3.1 se muestran el sistema inercial
centrado en O y el marco no inercial O′. Un elemento en la superficie de m1

está localizado por los vectores r y r′.
La transformación para la derivada temporal entre dos sistemas coorde-

nados de referencia es una ecuación de operadores que luce(
d

dt

)
=

(
d′

dt

)
+ Ω×

donde d′

dt
denota el sistema no inercial y Ω es la velocidad angular del sistema

no inercial.
Si aINT es la aceleración total inercial de un elemento, la otra además de

la gravitacional debida a m1 y m2, entonces la aceleración de un elemento
con respecto del sistema inercial es

a ≡ d2r

dt2
= −Gm1r

′

|r′|3
− Gm2(r− r2)

|r− r2|3
+ aINT (3.1)



3.1. DESCRIPCIÓN DEL MODELO 27

Figura 3.1: En este sistema los tamaños de las masas no están en
proporción al sistema Júpiter-Europa. m1 corresponde a Europa y m2

a Júpiter. El sistema primado es corrotante con la órbita de m2.

donde r1, r2 son las posiciones de m1 y m2 con respecto del marco inercial.
Ahora, r = r1 + r′ y a ≡ d2r

dt2
= d2r1

dt2
+ d2r′

dt2
. También

a1 ≡
d2r1
dt2

=
Gm2(r2 − r1)

|r2 − r1|3
, (3.2)

y la ecuación que conecta la segunda derivada inercial d2r′

dt2
con la correspon-

diente no inercial a′ ≡ d′2r′

dt2
es

d2r′

dt2
= a′ + Ω× (Ω× r′) + 2Ω× d′r′

dt
+
dΩ

dt
× r′, (3.3)

donde v′ ≡ d′r′

dt
es la velocidad del elemento del sistema no inercial. Se asu-

me que el cuerpo sólido principal debajo de la capa superficial de Europa
se comporta como cuerpo ŕıgido. Para asignarle dimensiones locales a cada
elemento de la superficie se necesita un análisis detallado de las posiciones
de sus vecinos, como se hizo con un método cuasi-hidrodinámico [48]. Si al
inicio el arreglo ordenado de elementos se empieza a mover libremente en las
direcciones polares y acimutales, el tratamiento se escapa de las posibilidades
del esquema actual. Se hace una simplificación del problema permitiendo que
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los elementos se muevan solamente en las direcciones radiales y acimutales.
Esto es, un elemento siempre permanecerá en su paralelo inicial y no hay
movimiento meridional.

Sea Europa m1 con radio inicial R1 y Júpiter m2 con posición inicial
r21 con respecto del centro de m1 y con velocidad angular orbital Ω. El
movimiento de los elementos superficiales de m1 se calcula en un marco de
referencia no inercial primado con origen en el centro de m1 y ejes cartesianos
girando con velocidad angular orbital Ω; el eje x′ siempre apunta a m2.

La aceleración total a′ para este sistema Europa-Júpiter usando la Ec.3.3
para un elemento de la superficie en un marco de referencia no inercial es

a′ = a? −
Gm1r

′

|r′|3
−Gm2

[
r′ − r21

|r′ − r21|3
+

r21

|r21|3

]
−

−Ω× (Ω× r′)− 2Ω× v′ − dΩ

dt
× r′, (3.4)

con a? la aceleración de un elemento de superficie producida por la presión
del gas y las fuerzas viscosas ejercidas por el material (agua) que rodea al
elemento, y r′, v′ la posición y la velocidad de un elemento en un marco de
referencia no inercial. Una forma casi esférica se asume para Europa a lo
largo de su movimiento.

El cálculo comienza en t = 0 con movimiento casi nulo entre los elementos
de tal forma que al tiempo inicial el valor de a?=a?0 sólo tiene la contribución
de la presión del gas. Para calcular esta aceleración se considera un segundo
marco de referencia doble primo y no inercial cuyo origen se encuentra en m1

y cuyos ejes giran con la aceleración constante del cuerpo ŕıgido ω? de Europa.
Se define a ω? = β0, esto es igual a cierta fracción β0 de la velocidad angular
orbital inicial. La condición de equilibrio v′′

0 = 0, a′′
0 = 0 en la superficie de

Europa (m1) es (con r′′= r′)

a?o =

{
Gm1r

′

|r′|3
+Gm2

[
r′ − r21

|r′ − r21|3
+

r21

|r21|3

]}
t=0

+

+β2
0Ω0 × (Ω0 × r′0) . (3.5)

La posición inicial r′0 de un elemento de superficie se obtiene a partir de una
forma esférica inicial de m1 y su velocidad inicial v′0 = (β0 − 1)Ω0 × r′0.
La contribución del término m2 en la Ec. (3.5) hace que a?o en un paralelo
dado tenga componente acimutal no constante. Aśı la forma inicial esférica
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no es la apropiada para este comportamiento acimutal. En nuestros cálculos,
en t = 0 imponemos una sola condición de equilibrio radial que resulta de
la Ec. (3.5) y que permite fuerzas no balanceadas en la dirección acimutal.
Encontramos que con los parámetros adecuados (por ejemplo la viscosidad)
esta condición inicial de no equilibrio será seguida por una fase transitoria y
una fase estable (dependiente de la fase orbital) a tiempos posteriores.

En t > 0 la aceleración producida es convenientemente escrita en términos
de la componente radial de a?o. Aśı la componente radial en la Ec. (3.5) es

a?or′ =
Gm1

r′0
2 +Gm2

[
r′0 − r210 sin θ′ cosϕ′0(

r′0
2 + r2

210 − 2r′0r210 sin θ′ cosϕ′0
)3/2

+
sin θ′ cosϕ′0

r2
210

]
−

−β2
0Ω2

0r
′
0 sin2 θ′, (3.6)

con θ′ el ángulo polar de un paralelo dado y ϕ′0 el ángulo acimutal inicial de
un elemento.

3.1.1. La aceleración a?

Un elemento en la superficie de Europa tiene superficies laterales mirando
en las direcciones de las coordenadas esféricas, r′, ϕ′ y θ′ en el marco de
referencia primado no inercial. El eje x′ apunta hacia Júpiter y ϕ′ = 0 en el
lado positivo de este eje. El eje polar es z′ el cual es el eje de rotación estelar.
Denotamos con i el número de paralelo y con j el número del elemento. Los
tamaños de un elemento en sus direcciones son lr′ij , lϕ′ij , and lθ′ij , con valores
iniciales lr′ijo , lϕ′ijo , lθ′ijo . La longitud lθ′ij se asume constante en el tiempo para
todos los elementos en un paralelo dado. En t = 0 todos los elementos de un
paralelo dado tienen el mismo tamaño.

La aceleración a? tiene contribuciones de la presión del gas y de la visco-
sidad de cizalla.

3.1.2. La presión del gas

La presión del gas dentro de un elemento de superficie es pij si asumimos
una ecuación de estado politrópica

pij = pijo(
ρij
ρijo

)γ
′
,
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con γ′ = 1 + 1/n donde n es el ı́ndice politrópico y ρ la densidad de masa.
La presión sobre el elemento ejercida por la región interna es

pint =
pij
q
,

con 0 < q < 1. Consideraremos q = 1
2

como gas ideal. Entonces el equilibrio
radial inicial es

pijolθ′ijolϕ′ijo
q

= mij(a?or′)ij,

con mij la masa constante del elemento. En t > 0 la aceleración del elemento
ij se puede escribir como

(a?r′1)ij =
pijlθ′ij lϕ′ij
qmij

.

Esta ecuación combinada con la ecuación politrópica, la de equilibrio radial
inicial y con el valor constante lθ′ij da

(a?r′1)ij =

(
lr′ijo
lr′ij

)γ′ (
lϕ′ijo
lϕ′ij

)γ′−1

(a?or′)ij. (3.7)

La aceleración acimutal de la presión del gas en un elemento dado (a?ϕ′1)ij
se calcula con la diferencia de fuerzas de la presión del gas ejercidas por los
dos elementos adjyacentes en la dirección acimutal. Entonces

(a?ϕ′1)ij =
(pi,j−1 − pi,j+1)lr′ij lθ′ij

mij

.

Con la forma politrópica para la presión en cada dirección, las correspondien-
tes condiciones iniciales en la dirección radial de los elementos adyacentes,
y la misma densidad inicial de masa para cada elemento de superficie, la
expresión queda como

(a?ϕ′1)ij = q
lr′ij
lϕ′ijo

[
lr′ijolϕ′ijo

]γ′

×
{

(a?or′)i,j−1

[
lr′i,j−1

lϕ′i,j−1

]−γ′
− (a?or′)i,j+1

[
lr′i,j+1

lϕ′i,j+1

]−γ′}
. (3.8)
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3.1.3. Fuerza viscosa

La parte de cizalla del tensor de esfuerzos está dado por (Symon, 1971)

Pη = −η
[
∇′v′ + (∇′v′)† − 2

3
1 (∇′ · v′)

]
, (3.9)

donde 1 es la matriz unitaria y η es el coeficiente de viscosidad dinámica
relacionado con el coeficiente de viscosidad cinemática por η = vρ con ρ la
densidad de masa. La fuerza total en un elemento de superficie dado por
esfuerzos de cizalla es la integral sobre la superficie:

Fη = −
∮

Pη · dS.

Las correspondientes áreas del elemento de superficie son Ar′ , Aϕ′ , Aθ′ ,

como el movimiento en la dirección polar no se calcula con ω′ =
v′
ϕ′

r′ sin θ′
las

componentes radial y acimutal de la fuerza viscosa son

(Fη)r′ = Ar′∆

[
η

(
4

3
r′
∂

∂r′

(
v′r′

r′

)
− 2

3

∂ω′

∂ϕ′

)]
+

+Aϕ′∆

[
η

(
r′
∂ω′

∂r′
sin θ′ +

1

r′ sin θ′
∂v′r′

∂ϕ′

)]
+ Aθ′∆

[
η

r′
∂v′r′

∂θ′

]
, (3.10)

(Fη)ϕ′ = Ar′∆

[
η

(
r′
∂ω′

∂r′
sin θ′ +

1

r′ sin θ′
∂v′r′

∂ϕ′

)]
+Aϕ′∆

[
η

(
−2

3
r′
∂

∂r′

(
v′r′

r′

)
+

4

3

∂ω′

∂ϕ′

)]
+ Aθ′∆

[
η
∂ω′

∂θ′
sin θ′

]
, (3.11)

con ∆ siendo la diferencia de valores de la función dentro de los paréntesis
cuadrados calculado en las correspondientes cras laterales en la dirección
dada por el factor de área lateral.

Para la evaluación de los términos de integración se consideran los gra-
dientes a través de las caras laterales de un elemento y se ignoran los gra-
dientes locales a lo largo de estas caras. Dado que la densidad tiende a cero
en la cara externa y la velocidad radial también es cero en la región ŕıgida
interna, aproximamos las componentes radial y acimutal de la fuerza viscosa
de cizalla como

(Fη)r′ ' Aϕ′∆

[
η

r′ sin θ′
∂v′r′

∂ϕ′

]
+ Aθ′∆

[
η

r′
∂v′r′

∂θ′

]
, (3.12)
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(Fη)ϕ′ ' −Ar′
[
ηr′

∂ω′

∂r′
sin θ′

]
+

4

3
Aϕ′∆

[
η
∂ω′

∂ϕ′

]
+Aθ′∆

[
η
∂ω′

∂θ′
sin θ′

]
, (3.13)

con el primer término de la Ec. (3.13) calculado en las fronteras con la región
interna ŕıgida. Los términos de la Ec. (3.12) suman dos contribuciones a la
Ec.(3.7).

Tomando el coeficiente de viscosidad cinemática como constante para to-
dos los elementos, la correspondiente aceleración es aproximadamente (Mo-
reno [48] en la Ec.(11)):

(a?r′2)ij '
ν

l2ϕ′ij

[
v′r′i,j+1

+ v′r′i,j−1
− 2v′r′ij

]
, (3.14)

lo mismo que el segundo término en la Ec.(3.12) nos da la aceleración

(a?r′3)ij '
ν

l2θ′ij

[
v′∗r′i+1,j

+ v′∗r′i−1,j
− 2v′r′ij

]
, (3.15)

con v′∗r′i−1,j
, v′∗r′i+1,j

las velocidades radiales promedio de los elementos en la
dirección polar adyacentes al elemento ij.

En el primer término de la Ec. (3.13) aproximamos ∂ω′

∂r′
' ω′−ω′?

lr′
con

ω′? = β0Ω0−Ω la velocidad angular de la región ŕıgida interna medida desde el
marco de referencia primado no inercial. En el segundo término hacemos una
aproximación similar como la usada para obtener la Ec. (3.14) e ignoramos
el factor 4

3
. Entonces, las correspondientes aceleraciones son

(a?ϕ′2)ij ' −
ν

l2r′ij
(r′ij −

1

2
lr′ij)

[
v′ϕ′ij
r′ij
− (β0Ω0 − Ω) sin θ′i

]
, (3.16)

(a?ϕ′3)ij '
ν

l2ϕ′ij

[
v′ϕ′i,j+1

+ v′ϕ′i,j−1
− 2v′ϕ′ij

]
, (3.17)

y finalmente el último término de la Ec.(3.13) nos da la aceleración acimutal

(a?ϕ′4)ij '
νr′ij
l2θ′ij

[
(ω′∗i+1,j − ω′ij) sin θ′i,i+1 − (ω′ij − ω′∗i−1,j) sin θ′i−1,i

]
, (3.18)

con ω′∗i−1,j, ω
′∗
i+1,j las velocidades angulares promedio de los elementos en

la dirección polar adyacentes a los elementos ij y θ′i−1,i, θ
′
i,i+1 los ángulos

polares de las fronteras de los paralelos adyacentes.



3.1. DESCRIPCIÓN DEL MODELO 33

3.1.4. Ecuaciones de movimiento.

La aceleración a? producida por la presión del gas y las fuerzas viscosas
tienen una componente radial a?r′ dada por la suma de las Ecs. (3.7), (3.14)
y (3.15), y una componente acimutal a?ϕ′ que es la suma de las Ecs. (3.8),
(3.16), (3.17) y (3.18). En el marco de referencia primado no inercial las
ecuaciones de movimiento en las direcciones radial y acimutal de un elemento
de superficie son:

r̈′ = −Gm1

r′2
−Gm2

[
r′ − r21 sin θ′ cosϕ′(

r′2 + r2
21 − 2r′r21 sin θ′ cosϕ′

)3/2
+

sin θ′ cosϕ′

r2
21

]
+

+a?r′ + (Ω + ϕ̇′)2r′ sin2 θ′, (3.19)

ϕ̈′ =
1

r′ sin θ′

{
a?ϕ′ −Gm2

[
r21(

r′2 + r2
21 − 2r′r21 sin θ′ cosϕ′

)3/2
− 1

r2
21

]
sinϕ′

}
−

−Ω̇− 2

r′
(Ω + ϕ̇′)ṙ′. (3.20)

Estas ecuaciones de movimiento se resuelven simultáneamente para cada
elemento de superficie junto con el movimiento orbital de Europa alrededor
de Júpiter. Los valores de r12, Ω y Ω̇ se obtienen de este movimiento orbital.
Se utiliza un algoritmo de orden séptimo de Runge-Kutta (Fehlberg) para
resolver las ecuaciones. Con 40 paralelos cubriendo la superficie de Europa y
más de 104 elementos empleados.

3.1.5. Cálculo de la disipación de enerǵıa

La tasa de disipación de enerǵıa por unidad de volumen, se puede expresar
en términos del tensor de esfuerzos de en la Ec. (3.9), y está dada por el
producto matricial

ĖV = −Pη : ∇′v′, (3.21)

que se puede escribir como

ĖV = −2η

[
1

3
(∇′ · v′)2 − (∇′v′)s : (∇′v′)s

]
, (3.22)
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donde (∇′v′)s es el tensor simétrico (∇′v′)s = 1
2
[∇′v′+ (∇′v′)†]. Los cálculos

computacionales hechos en TIDES muestran que el gradiente de la veloci-
dad acimutal domina a la velocidad radial. Entonces la Ec. (3.22) se puede
aproximar como

ĖV ' η

[
4

3

(
1

r′ sin θ′
∂v′ϕ′

∂ϕ′

)2

+

(
∂v′ϕ′

∂r′
−
v′ϕ′

r′

)2

+
1

r2

(
∂v′ϕ′

∂θ′
−

v′ϕ′

tan θ′

)2
]
.

(3.23)

Haciendo el cambio de variable ω′ =
v′
ϕ′

r′ sin θ′
se sigue que

∂v′ϕ′

∂r′
−

v′ϕ′

r′
= r′

∂ω′

∂r′
sin θ′, (3.24)

∂v′ϕ′

∂ϕ′
= r′

∂ω′

∂ϕ′
sin θ′, (3.25)

∂v′ϕ′

∂θ′
−

v′ϕ′

tan θ′
= r′

∂ω′

∂θ′
sin θ′, (3.26)

y la Ec. (3.23) se reduce a

ĖV ' η

{
4

3

(
∂ω′

∂ϕ′

)2

+

[
r′2
(
∂ω′

∂r′

)2

+

(
∂ω′

∂θ′

)2
]

sin2θ′

}
. (3.27)

El j-ésimo elemento de superficie en el paralelo con ángulo polar θ′i tie-
ne un volumen de ∆Vij = r′2ij∆r

′
ij∆ϕ

′
ij∆θ

′
i sin θ

′
i = lr′ij lϕ′ij lθ′ij con lϕ′ij =

r′ij sin θ′i∆ϕ
′
ij y lθ′ij = r′ij∆θ

′
i. La tasa de disipación de enerǵıa en el elemento

de superficie es Ėij = ĖV ij∆Vij con ĖV ij la Ec. (3.27) evaluada en la posición
del elemento.

Como se hizo para aproximar la Ec. (3.13) tomamos:(
∂ω′

∂r′

)
ij

=
ω′ij − ω′?
lr′ij

, (3.28)

(
∂ω′

∂ϕ′

)
ij

=
1
2

(
ω′i,j+1 − ω′i,j−1

)
lϕ′ij/r

′
ij sin θ′i

, (3.29)

(
∂ω′

∂θ′

)
ij

=
1
2

(
ω′∗i+1,j − ω′∗i−1,j

)
lθ′ij/r

′
ij

, (3.30)
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y las Ecs. (3.28)-(3.29) se insertan en la Ec. (3.27), obteniendo ĖV ij que
tienen tres contribuciones (ĖV ij)r′ , (ĖV ij)ϕ′ , and (ĖV ij)θ′ correspondientes a
los tres gradientes de la velocidad angular en coordenadas esféricas. La tasa
total de enerǵıa disipada en la capa superficial es

Ė =
∑
i,j

[(
ĖV ij

)
r′

+
(
ĖV ij

)
ϕ′

+
(
ĖV ij

)
θ′

]
∆Vij. (3.31)

En nuestros cálculos la mayor contribución a la enerǵıa disipada Ė viene de
(ĖV ij)r′ , es decir, del gradiente de la velocidad angular en la dirección radial.

Para este modelo se supone un cuerpo ŕıgido interno y es sólo la capa
externa la que tiene deformaciones por mareas. Centramos nuestro análisis
en los elementos de superficie de la capa externa y nuestra aproximación es
resolver directamente las ecuaciones de movimiento de estos elementos. Cla-
ramente, la aproximación de que la región de respuesta de Europa sea sólo
esta capa delgada es un esquema simplificado del fenómeno real. En realidad,
todas las capas de Europa están sujetas a las fuerzas de marea y la interacción
entre la respuesta de cada capa con sus capas inferiores y superiores determi-
nará el comportamiento general de las oscilaciones. Podemos justificar esta
aproximación basándonos en que la capa más externa es la más susceptible
de ser afectada y que su respuesta puede ser indicativa, como una primera
aproximación, de la respuesta esperada de la superficie de Europa.

3.2. Archivos de salida

Los archivos de salida que TIDES arroja son arreglos de n×m y propor-
cionan información sobre las caracteŕısticas de los elementos superficiales de
m1. Estas caracteŕısticas se describen en términos de la distancia del elemen-
to al centro r(ϕ, θ, t)/R1; su componente de velocidad en la dirección radial
Vr(ϕ, θ, t); su perturbación de velocidad en la dirección acimutal ∆Vϕ(ϕ, θ, t);
y su correspondiente tasa de disipación de enerǵıa Ė(ϕ, θ, t). El programa ge-
nera 99 archivos de salida, de los cuales hemos utilizado principalmente los
siguientes para nuestro análisis.

1. datos1,2.rmax, datos1,2.vrmax y datos1,2.dvfimx A cada paso
de integración a partir del inicio de la corrida, el programa escribe estos
seis archivos en columnas. Cada uno de éstos contiene en la primera
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columna el tiempo medido a partir del inicio de la corrida, en unidades
de d́ıas. Las siguientes cinco columnas contienen los valores máximos
de tres variables obtenidas por el cálculo.

Los archivos datos1,2.rmax contienen el valor máximo del radio (rmax)
obtenido para cada uno de 10 paralelos que el usuario puede seleccio-
nar para su escritura. En todas las corridas efectuadas para esta tesis
se utilizaron 20 paralelos y se seleccionaron los paralelos pares para es-
cribirlos. El archivo datos1.rmax contiene los valores para los paralelos
2 (columna 2) al 10 (columna 6) y el datos2.rmax contiene los valores
para los paralelos 12 (columna 2) al 20 (columna 6), siendo este últi-
mo el que corresponde al ecuador. Nótese que el cálculo solo se efectúa
para el hemisferio norte dada la simetŕıa del problema resuelto; i.e., el
ecuador de m1 coincide con el plano orbital.

Los archivos datos1,2.vrmax tienen la misma estructura que los an-
teriormente descritos, solo que aqúı las columnas contienen los valores
máximos de la componente radial de la velocidad (vrmax). Los archivos
datos1,2.dvfimx contienen los valores máximos del residuo de velocidad
acimutal; es decir, la diferencia entre la componente acimutal de la ve-
locidad calculada y la velocidad de rotación de cuerpo ŕıgido que se le
asignó a la región interna del cuerpo.

Las unidades utilizadas en estos archivos son R�
1 y km/s. Los ángulos

correspondientes a cada uno de los paralelos se listan en el Cuadro 4.2.

2. datos.propaz La integración de las ecuaciones de movimiento se efec-
túa durante un número de ciclos orbitales, Norb, que es especificado por
el usuario. Al iniciar el cicloNorb+1, se escriben los valores ω(ϕ, θ)−ωrot,
Vr(ϕ, θ), Vϕ(ϕ, θ), r(ϕ, θ), Ėesc(ϕ, θ) para cada elemento de superficie
con coordenadas (ϕ,θ) al tiempo t, éste ahora medido a partir del último
paso por el periastro (perijovio, en el caso de Europa).

Las unidades de las velocidades son km/s, del radio son R�. Ėesc es el
valor de la tasa de disipación de enerǵıa en unidades de 1035ρ erg s−1.
Es decir, es necesario efectuar la operación Ėesc × 1035ρ para obtener
el valor de tasa de disipación de enerǵıa en unidades de erg s−1, donde
ρ debe estar en unidades de g/cm3.

1R� es el śımbolo para denotar radios solares.
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El arreglo de datos.propaz contiene los siguientes datos en cada una de
las 7 columnas:

d́ıa ϕ(grados) Vr(ϕ, θ, t) ∆Vϕ(ϕ, θ, t) r(ϕ, θ, t) Ėesc latitud(paralelos)

Nótese que la coordenada acimutal, ϕ, tiene su origen en el eje del sis-
tema de coordenadas no-inercial que une los centros de m1 y m2. Por
lo tanto, en el caso general, diferentes elementos f́ısicos de superficie
se ubicarán en ϕ=0 a diferentes tiempos del cálculo. En un caso de
rotación cuasi-śıncrona, como el que analizamos en esta tesis, los ele-
mentos de superficie de m1 mantienen aproximadamente su orientación
con respecto a ϕ=0, salvo por la pequeña oscilación producida por la
excentricidad orbital.

3. datos.disippars.tot Este archivo contiene el valor total de la tasa de
disipación de enerǵıa, integrada sobre toda la superficie, para cada d́ıa
(fase orbital) para el que se pidió el cálculo. Al igual que en el archivo
datos.propaz, el valor listado en este archivo es Ėesc y es necesario mul-
tiplicarlo por 1035ρ para obtener el resultado final en unidades en erg
s−1.

3.3. Método de análisis

El primer paso del análisis consiste en inspeccionar a ojo los valores escri-
tos en los archivos datos2.rmax, datos2.vrmax, datos2.dvfimx para verificar
que el número de ciclos seleccionados es suficientemente grande para superar
la etapa transitoria del cálculo. Esto también permite ver los valores máximos
que adquieren estas variables a lo largo de toda la corrida. El segundo paso
consiste en analizar el archivo datos.propaz efectuando gráficas de los valores
de r(ϕ, θ, t) con lo cual obtenemos información sobre la magnitud de la de-
formación de la superficie y la ubicación de las protuberancias con respecto
a la ĺınea que une los centros de m1 y m2. Gráficas análogas se construyen
para ∆Vϕ(ϕ, θ, t), Vr(ϕ, θ, t) y Ė(ϕ, θ, t).

La visualización de los datos requiere de gráficas para cada paralelo y
para cada tiempo orbital, o bien de mapas bi-dimensionales que representen
con colores la magnitud de las cantidades calculadas. Salvo en casos excep-
cionales, la perturbación más grande ocurre sobre el ecuador. También, se
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encuentra que en sistemas con perturbación pequeña, la superficie se aseme-
ja a la predicha por las mareas de equilibrio; es decir, con dos protuberancias
y magnitudes de perturbación que decaen sistemáticamente haćıa los po-
los. Por lo tanto, generalmente es suficiente visualizar el comportamiento del
ecuador.



4
Caracteŕısticas de las mareas en

Europa

En este caṕıtulo se presenta el análisis de 11 de todos los cálculos efec-
tuados para el sistema Europa-Júpiter. Iniciamos con la presentación de los
resultados obtenidos para lo que llamaremos el caso fiducial (caso 1) para
posteriormente describir la manera en que cambian los resultados al variar
los parámetros de entrada. Analizaremos la acción de las fuerzas de marea
y la disipación de enerǵıa asociada, con el objetivo de determinar si ésta
es consistente con la requerida para cambiarle la fase al hielo debajo de la
superficie de Europa y mantenerlo en estado ĺıquido.

Usamos la versión lx.osc.disip.2.2.1.f de TIDES, modelo desarrollado en
Moreno y Koenigsberger [48] y en Moreno et al. [49]. Hemos modificado el
código Fortran para añadir la posibilidad de leer los parámetros de entrada
desde un archivo de texto y después de una rápida inspección de las datos de
salida decidimos modificar el formato de escritura de los archivos datos.propaz
y datos1,2.rmax con el fin de mostrar el número de cifras significativas re-
queridas para el sistema compuesto por Europa y Júpiter.

El modelo considera la presencia de una capa deformable que se mueve
sobre una región interna que se supone es un cuerpo ŕıgido. Es, por lo tanto,
necesario plantear una hipótesis sobre las caracteŕısticas de la capa externa.

39
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Una primera hipótesis puede ser que la capa externa consiste en su mayoŕıa de
hielo y que los deslizamientos sobre la región interna rocosa son las causantes
de la disipación de enerǵıa que eventualmente causan que parte de este hielo
se derrita.
Una segunda hipótesis es suponer que la capa deformable es la capa externa
de la región rocosa y que su disipación de enerǵıa calienta a esta zona, la
cual, al estar en contacto con el hielo produce que se derrita.

Desde la perspectiva del cálculo numérico, la diferencia entre las dos hi-
pótesis radica en las propiedades de la capa que se modela, espećıficamente,
su viscosidad.

Viscosidad (cm2 s−1) Contexto Referencia
10-103 viscosidades microscópicas t́ıpicas Press et al. [61]
2×1011 fricción débil por mareas para AG Persei con ρ=1 g/cm3 Alexander [2]
1.4×1012 fricción débil por mareas para la Tierra con ρ=1 g/cm3 Alexander [2]
4.5×1012 Zona convectiva solar de hidrógeno (HCV) Baker et al.[5]

1011 Ñ 1013 viscosidad turbulenta; Penev [58]
campo de velocidad convectiva de cálculos en 3D

1011 – 1013 planetas Hansen [34]
1013 viscosidad magnética; asumiendo ρ=1 g/cm3 Sutantyo [72]
3×1018 – 3×1024 viscosidad terrestre efectiva dependiente de la profundidad Forte et al.[27]

Cuadro 4.1: Diferentes valores de viscosidades
para materiales representativos para este trabajo.

Como se puede ver del Cuadro 4.1 la viscosidad dinámica adquiere valo-
res entre η = 2.3 × 108 Pa s para el chapopote y 1020 Pa s para hielo con
propiedades conductivas (suponiendo ρ =1 g/cm3). La densidad no tiene un
rango muy grande en valores posibles; es decir, el problema involucra densi-
dades entre ∼1 g/cm3 (agua, hielo y chapopote ≡ pitch) y 3 g/cm3 (corteza
terrestre), con valores extremos posibles de hasta ∼5 g/cm3, si suponemos
una capa de silicatos con propiedades comparables al manto terrestre.

La enerǵıa liberada por procesos radioactivos en el interior de Europa es
< 0.01 Wm−2 (∼ 109 ergs cm−2s−1) según valores presentados por Spohn
[71]1

1Este valor depende de la estimación de las abundancias de c.ondritos carbonáceos
(carbonaceous-chondritic abundances).
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4.1. Parámetros de entrada

Los parámetros de entrada del caso fiducial se listan en el Cuadro 4.3. Los
valores de masas, radios, excentricidad, periodo orbital, velocidad orbital y de
rotación de Europa, se tomaron de la literatura [6], [14], [17], [52], [67], [69],
[73]. A continuación se hace una descripción de los parámetros de entrada
que se utilizaron para el caso fiducial.

? Masas.m1 ≡ Europa = (4.79984±0.000013)×1022 kg ≡ 2.41374×10−8M�
y m2 ≡ Júpiter = 1.8986 ×1027 kg = 0.000954766 M�.

? Radios. El radio de equilibrio de Europa es 2.24414×10−5R�. Se han
efectuado cálculos para la disipación de enerǵıa en capas de hielo con
profundidades de entre 8 a 60 km (Mitri [44]). Dada la incertidumbre
en el grosor de la capa externa que debe modelarse hemos optado por
utilizar en nuestro cálculo fiducial R1 =0.0022306R� = 1551.4 km.
Esto es ≈ 10 km menor que el radio total. Valores mas pequeños que
R1 implican una menor amplitud de perturbaciones y por lo tanto una
menor cantidad de enerǵıa disipada Ė. Por lo tanto el caso fiducial
representa el mejor caso para que la enerǵıa disipada sea la suficiente
para tener agua en estado ĺıquido.

? Peŕıodo orbital de Europa alrededor de Júpiter, P = 3.551181 d.

? Excentricidad e que es una medida de la circularidad de la órbita de
Europa alrededor de Júpiter en esta caso vale e = 0.0094.

? La rotación está caracterizada por el parámetro β0 = ω
Ω0

donde ω es
la velocidad angular de rotación y Ω0 es la velocidad angular orbital
en el perijovio. Los ecuadores de ambos cuerpos se supone que están
en el plano orbital. Para el caso de Europa, con los parámetros arriba
descritos, β0 =0.9987 y βapo = 1.0369. Sin embargo, este valor se refiere
a la superficie observable. Si existe un mar ĺıquido que separa a la capa
de hielo superficial del núcleo rocoso, existe la posibilidad de que la
capa de hielo esté casi perfectamente sincronizada con el movimiento
orbital aunque el núcleo rocoso tenga una velocidad de rotación distin-
ta. Consideraremos esta posibilidad calculando un caso con β0 = 0.995
y otro con β0 =0.992.



42CAPÍTULO 4. CARACTERÍSTICAS DE LAS MAREAS EN EUROPA

? Grosor relativo inicial es el ancho de la capa modelada (∆R) dividi-
do por la magnitud del radio de equilibrio R1. Hemos adoptado como
valores de ∆R/R1 = 0.019, 0.038 y 0.06 que corresponden a capas de
hielo con grosor, respectivamente 30, 60 y 100 km.

? Número de elementos en el ecuador y número de paralelos. Este pa-
rámetro nos permite establecer un tamaño adecuado de cada uno de
los elementos que conforman la ret́ıcula. Se usaron 100 elementos en el
ecuador para tener celdas con un ancho comparable a su profundidad
y evitar posibles colapsos en el código. La zona comprendida entre el
ecuador y el polo se dividió en 20 paralelos. En el Cuadro 4.2 se listan
20 de los paralelos y su ángulo polar correspondiente.

? Intervalo polar. Como resulta muy complicado modelar los polos de
una esfera, en este caso se restringe el ángulo para evitar tener singu-
laridades. Los valores son 0 < θ < 85◦.

? Viscosidad ν. Este parámetro es la viscosidad cinemática ν que se rela-
ciona con la viscosidad dinámica η como η = ρν donde ρ es la densidad
de masa. Es gracias a esta propiedad del material que se disipa la ener-
ǵıa. El valor que se usa en este trabajo está asociado a las propiedades
de la capa que está siendo modelada. En el caso de una capa constitúı-
da de hielo el valor de ν es muy incierto debido a que existe una gran
variedad de tipos de hielos (Petrenko [59]) además de que puede haber
mezcla de hielo y agua, caracteŕıstica que también es una incógnita.
En el caso de la capa de material rocoso aunque ν sigue siendo un pa-
rámetro incierto, se pueden adoptar valores conocidos para el caso del
material rocoso en la Tierra ν = 10−7R2

�/d́ıa2. Algunas pruebas explo-
ratorias también fueron efectuadas con ν = 10−5R2

�/d́ıa y 10−7R2
�/d́ıa,

donde 1R2
�/d́ıa = 5.67× 1016cm2/s.

La viscosidad reportada para hielo convectivo es 1014 Pa s y para el
hielo conductor es de 1020 Pa s (ver Tabla 5 en Beuthe [8]). Esto se
traduce a 1015cm2/s para hielo convectivo y seis órdenes de magnitud
mayor para el hielo conductor, suponiendo una densidad de 1 g/cm3.

2La viscosidad del chapopote (pitch) es η = 2,3 × 108Pa s = ν = η/ρ = 109cm2/s =
1,8× 10−7R2

�/d́ıa (Edgeworth, R. et al.[24]). Esto se puede tomar como una cota inferior
de los valores usados.
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Paralelos y correspondiente colatitud

Número de paralelo Ángulo colatitud (grados) Ángulo colatitud (rad)
1 7.17949 0.12531
2 11.53846 0.20138
3 15.89744 0.27746
4 20.25641 0.35354
5 24.61538 0.42962
6 28.97436 0.50570
7 33.33333 0.58178
8 37.69231 0.65785
9 42.05128 0.73393
10 46.41026 0.81001
11 50.76923 0.88609
12 55.12821 0.96217
13 59.48718 1.03825
14 63.84615 1.11433
15 68.20513 1.19040
16 72.56410 1.26648
17 76.92308 1.34256
18 81.28205 1.41864
19 85.64103 1.49472
20 90.00000 1.57080

Cuadro 4.2: En esta tabla se muestran los va-
lores que toman los ángulos polares para los pri-
meros 20 paralelos de la capa esférica que se está
modelando con TIDES.



44CAPÍTULO 4. CARACTERÍSTICAS DE LAS MAREAS EN EUROPA

En el Cuadro 4.1 se encuentran valores de viscosidades que han sido
utilizados en este trabajo como referencia.

? Índice politrópico n. El modelo está basado en un modelo hidrodinámico
para un gas ideal, diseñado para estrellas. Hemos optado por utilizar el
ı́ndice politrópico de n = 3

2
asociado a un poĺıtropo, aunque en casos

con viscosidades grandes, la capa es tan ŕıgida que el tipo de ecuación
de estado no juega un papel demasiado importante. Hemos probado el
código con el sistema Tierra-Luna y hemos encontrado que reproduce
bien los datos que se han medido para deformación por fuerzas de
marea en la Tierra. Estos resultados nos dieron confianza para utilizar
este mismo ı́ndice n de gas ideal monoatómico para Europa, con el
propósito de explorar su comportamiento. A futuro se podrá considerar
modificar la ecuación de estado en el código a una más realista para el
caso en cuestión.

? Número de ciclos orbitales. Es el tiempo que se le da al código para que
el cálculo numérico supere la fase transitoria, o bien para analizar el
comportamiento en diferentes ciclos orbitales. La mayoŕıa de nuestros
cálculos se hicieron con una duración de 101 ciclos orbitales y por lo
tanto los resultados reportados corresponden al ciclo orbital 102. Sin
embargo también efectuamos pruebas para otros valores de este pará-
metro. Para explorar el comportamiento superorbital se corrió un caso
con 200 ciclos.

? Número de tiempos orbitales. Una vez que el cálculo llega al número
de ciclos orbitales especificados en el inciso anterior, se procede a es-
cribir los archivos descritos en la sección 3.1.6. Debido al volumen de
datos generados por el cálculo, el código está diseñado para escribir
las caracteŕısticas de la superficie entera únicamente a estos tiempos
especificados por el usuario. Nosotros hemos escogido cuatro tiempos
orbitales (d́ıa 0.0, 0.89, 1.78 y 2.66) que corresponden a posiciones en
la órbita separadas por 90◦.

? Tolerancia. Precisión impuesta al integrador Runge-Kutta.

En el Cuadro 4.3 se resumen los parámetros de entrada que se mantuvie-
ron fijos para todas las corridas de TIDES.
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Parámetros de entrada caso fiducial

M1 Masa Europa
2.4137 × 10−8M�(4.800 ×
1025 g)

M2 Masa Júpiter
0.000954766M�
(1.899× 1030 g)

P Periodo orbital 3.5511 d́ıas

vrot
Velocidad de rotación deM1 (Velocidad
angular del cuerpo ŕıgido)

115.06km/h para
RE =1560.8 km

e Excentricidad 0.00954766

β0
β en el perijovio (Velocidad angular or-
bital)

0.9987

R1 Radio de la zona modelada en Europa 1551.4km

∆R/R1 Espesor de capa modelada 0.019

Nϕ Número de elementos en el ecuador 100

Nθ Número de paralelos 20

θmax Intervalo polar 85◦

n Índice politrópico 1.5

Ciclos Después de cuantos periodos 101

Tiempos Fases orbitales 4: d́ıa 0, 0.89, 1.78 y 2.66

ν Viscosidad
1×10−7R2

�/d́ıa
(1×1014 Pa s)

Tolerancia 1× 10−9

Cuadro 4.3: Parámetros generales de entrada
para TIDES para los cuatro casos del cuadro 4.4.
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4.2. Resultados de los cálculos

En el Cuadro 4.4 se resumen los resultados de los casos que fueron anali-
zados. La primera columna I lista el número con el que identificaremos cada
caso, la columna II el grosor de la capa modelada, la columna III la visco-
sidad utilizada, la columna IV indica si se utilizaron valores de parámetros
distintos a los fiduciales, la columna V da la tasa total de disipación de ener-
ǵıa en el perijovio (p, d́ıa=0.00) y en el apojovio (a, d́ıa=1.78), tomado del
archivo datos.disippars.tot, y las columnas VI-IX muestran valores también
para el perijovio y el apojovio en el ecuador (paralelo 20) de las siguientes
cantidades tomadas del archivo datos.propaz: la columna VI la altura de la
protuberancia (en metros), la columna VII el valor máximo de la perturba-
ción en velocidad acimutal (en cm s−1), la columna VIII el valor máximo de
la velocidad en la dirección radial (en cm s−1) y la columna IX el valor máxi-

mo de la disipación de enerǵıa (en erg s−1 Área
−1

), en donde Área se refiere
al área de un elemento de superficie en el ecuador.

El Área se puede estimar para el ecuador adoptando el radio de Europa,
100 elementos en la dirección acimutal y 20 elementos entre el ecuador y el
polo. La Columna X muestra la tasa de disipación de enerǵıa en unidades de
erg cm−2s−1 (ver abajo).

El caso fiducial con datos de entrada referidos en el Cuadro 4.3 es el caso
1. Los casos 2 a 5 son variantes del caso fiducial en los cuales se utilizó o
bien una viscosidad distinta (indicada en la columna III) o bien un número
de ciclos distinto (indicado con una a en la columna IV) o bien un ı́ndice
politrópico distinto (indicado con la letra b en la columna IV). Los casos 6
a 10 corresponden a grosores de capa de 60 km. Todos se corrieron con la
misma viscosidad de 1×10−7R2

�/d pero diferentes valores de β0 y/o el radio
R1.

Las columnas V a X muestran los resultados de los cálculos para el pe-
rijovio (primer renglón de la columna) y el apojovio (segundo renglón de la
columna) del caso correspondiente. La columna V muestra los valores de la
enerǵıa total disipada (erg s−1). Este valor es obtenido de la tasa de disipa-
ción de enerǵıa arrojada por el código3 multiplicado por 1035 y la densidad
del medio para la cual hemos adoptado el valor de 1 g /cm3. Nótese que estos
valores corresponden a la integral sobre toda la superficie. Es posible analizar

3Del archivo datos.dissip.tot
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Casos analizados

I II III IV V VI VII VIII IX X

Num. ∆R ν Nota Ėp | Ėa hp |ha ∆V max
ϕ :p | a V max

r :p | a Ėmax
ϕ :p | a Ėmax

ϕ :p | a
(km) (R2

�/d) (erg s−1) (m) (cm/s) (cm/s) erg s−1-elem erg s−1-cm2

1 30 10−7 F 4.1×1018 138 0.205 0.002 9.05×1015 78.7
6.6×1020 130 2.256 0.018 1.13×1018 9826.1

2 30 10−6 1.1×1021 127 0.987 0.008 2.17×1018 18869.6
2.8×1021 128 1.295 0.012 4.34×1018 37739.1

3 30 10−5 1.3×1022 112 0.956 0.007 2.0 ×1019 173913
1.2×1022 111 0.910 0.008 1.8 ×1019 156521.7

4 30 10−7 a 4.3×1018 131 0.154 0.002 1.10×1016 95.7
6.6×1020 125 2.205 0.018 1.11×1018 9652.2

5 30 10−7 b 4.3×1018 87 0.144 0.001 1.16×1016 100.9
6.6×1020 83 2.123 0.012 1.10×1018 9565.2

00 25.6 10−7 c 2.5×1018 97 0.159 0.001 5.33×1015 54.8
3.6×1020 92 1.692 0.013 6.17×1017 6341.2

6 60 10−7 8.5×1017 158 0.121 0.001 1.54×1015 15.8
9.2×1019 149 1.247 0.020 1.70×1017 1747.2

7 60 10−7 a 2.3×1018 147 -0.081 0.002 3.61×1015 31.4
9.4×1019 140 1.039 0.020 1.86×1017 1617.4

8 60 10−7 b 3.6×1018 102 -0.114 0.001 5.00×1015 43.5
9.4×1019 98 0.997 0.014 1.93×1017 1678.3

9 60 10−7 d 3.5×1018 154 0.072 0.003 8.99×1015 78.2
7.5×1019 147 0.946 0.018 1.47×1017 1278.3

10 60 10−7 e 4.8×1018 120 0.195 0.005 1.13×1016 104.9
4.4×1019 113 0.745 0.0014 8.66×1016 804.1

Cuadro 4.4: Valores de los resultados obtenidos para los casos
analizados para el perijovio (primer renglón) y apojovio (segundo
renglón) con los siguientes subcasos: F:fiducial (Ver Cuadro 4.3);
a: 120 ciclos; b: n=3 y 120 ciclos; c: R1=0.0020517 R�, corres-
pondiente al caso del “manto”; d: β0=0.995, R1=0.00223067R� y
120 ciclos; e: β0=0.992 y R1=0.00215787 R�(1500.8km)

la tasa de disipación de enerǵıa asociada a cada elemento de superficie.4 La
columna IX del Cuadro 4.4 indica el valor máximo de esta cantidad en el
ecuador. Uno de los resultados importantes que se derivan del Cuadro 4.4 a
diferencia de lo que uno pensaŕıa es que la tasa de disipación de enerǵıa es
mayor en el apojovio que el perijovio y esto se ve tanto en la tasa de disipación
total como por elemento en el ecuador, siendo el caso 3 la única excepción.
La explicación de este resultado se debe a la mayor velocidad acimutal, la
cual es consecuencia del incremento en el valor de β conforme el sistema va
del perijovio al apojovio (columna VII).

4Proporcionado por archivo datos.propaz.
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La altura de la protuberancia encima del radio de equilibrio se enlista en
la columna VI de donde podemos ver que entre el perijovio y el apojovio hay
diferencias que llegan a ser de hasta 8 m (caso 1). De acuerdo con Moore
[46] se estima que la variación en el tiempo de la protuberancia inducida por
mareas tiene un rango de amplitud de 1 m a 30 m para algunas decenas de km
de hielo sobre agua. En nuestro caso vemos que la diferencia oscila alrededor
de los 10 m, lo cual encontramos consistente con los valores de Moore [46].

El cuadro 4.5 lista los valores de la tasa de disipación de enerǵıa citados
en la literatura para Europa y otros objetos. En la columna 1 se indica el
objeto, en la columna 2 el valor de Ė citado por la fuente original, en la
columna 3 la referencia y la columna 4 el valor correspondiente en ergs−1.
En la mayoŕıa de los casos el valor se refiere a la tasa de disipación de enerǵıa
por fuerzas de marea, salvo en el caso del valor citado por Tyler [75] en don-
de éste incluye también el calentamiento radiogénico. Los valores para Ío, la
Tierra sólida y la Tierra en agua se refieren a valores medidos o bien dedu-
cidos de observaciones. En el caso de Europa los valores son todos obtenidos
de cálculos. Estos valores serán comparados con los que hemos obtenidos
en este trabajo. McKinnon et al.[42] citan un valor de 300 erg/cm2 s para
poder comparar con nuestros resultados tomamos los valores listados en la
columna 9 del Cuadro 4.4 (lo cual nos da erg s−1 por elemento) y debemos
de utilizar el área del elemento. La longitud promedio de los elementos en
el ecuador es ∆lϕ ∼ 2πREuropa/100 y depende del radio de Europa que se
esté modelando. La diferencia de latitud entre el paralelo 20 y el paralelo 19
es de 4.4◦ suponiendo que el grosor del paralelo 20 es igual a la mitad de
esta diferencia por 2 (la parte superior y la inferior del ecuador) entonces
∆θ = 4.4◦ =0.07608 rad, lo cual implica ∆lθ = 0.07608 REuropa. El área de
un elemento del ecuador es A = 4.78 ×10−3R2

Europa. Adoptando REuropa =
1560 km obtenemos 1.1632 ×1014 cm2. La columna 10 lista el valor máximo
de nuestra tasa de disipación de enerǵıa por elemento dividido por el área
aproximada del elemento donde vemos que todos lo casos corridos con una
viscosidad de 10−7R2

�/d el valor de 300 erg s−1 cm2 está contenido en sus
rangos. Los dos casos con viscosidades mayores claramente producen tasas
de disipación de enerǵıa en exceso del observado. Otro punto a notar es que
de estos casos la diferencia entre el perijovio y el apojovio es generalmente de
un factor de 100. Para las capas de 30 km la diferencia es significativamente
menor que para las capas de 60 km. El promedio de esta tasa de disipación de
enerǵıa para el caso 10 es el que más se acerca al valor observado calculado.

Todos los casos se ilustran para el d́ıa 0, es decir cuando Europa se encuen-
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Enerǵıa disipada

Objeto Ė Referencia/Comentario Ė erg s−1

Io
(2.25±0.45)W/m2 =
(2.25±0.45)×103 erg s−1 cm−2 Lainey et al.[40] 9.39×1018

R = 1822 km

Tierra
sólida

83 ± 45 GW = (0.163 ± .09) erg
s−1 cm−2 Ray et al.[63] 8.5×1017

Tierra
agua

(3.4± 0.4)×1012 W = (6.6±0.78)
erg s−1cm−2 Cartwright [16]

Europa 5.7×1012 W
O’Brien et al.[11] Ė escala-
do del valor observado en Ío

5.7×1019

0.19 W m−2=5.8×1018erg s−1

Ė/m2 correspondiente al
flujo de calor que atraviesa
hasta la superficie de la ca-
pa de hielo

<1018erg s−1 Cassen et al.[17] por disipa-
ción de enerǵıa por mareas.

25-50 mW m−2 Para una capa de hielo de
10-30 km, Pappalardo [55].

7.6-
15.3×1018

8.5×1011 W
Total por mareas Tobie et
al.[73]

8.5×1018

7.4×1011 W
Total por mareas y radiogé-
nico Tyler [75]

7.4×1018

1012 W
Para una capa de 70 km por
disipación de mareas según
Moore [45]

1019

Cuadro 4.5: La última columna lista la tasa de
disipación de enerǵıa que se obtiene de la segun-
da columna suponiendo que la emisión es unifor-
me sobre toda la superficie, suposición que puede
no ser válida.
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tra en el perijovio y únicamente se muestran los resultados de los elementos
que están sobre la banda del ecuador.

Valores máximos en el perijovio y en el apojovio

Caso ∆Rmax(m) ∆vϕmax(cm s−1) ∆vradmax10−3(cm s−1) Ėmax(1015erg s−1) ϕĖmax
(grados)

peri:apo peri:apo peri:apo peri:apo peri:apo
1 140 0.2 2 9 140, 320

130 2.3 18 1150 90, 270
10 118 0.19 5 11.5 90, 270

110 0.75 15 87 0,180
00 99 0.15 1 5.3 140, 320

95 1.7 13 600 90, 270

Cuadro 4.6: En esta tabla se resumen los resul-
tados obtenidos para los casos 1, 10 y 00 para los
elementos de la banda del ecuador en el perijovio
y en el apojovio.



4.2. RESULTADOS DE LOS CÁLCULOS 51

4.2.1. Caso fiducial

Deformación en la marea de equilibrio. En los paneles superior iz-
quierdos de las Figuras 4.1 y 4.2 se muestran el radio de cada elemento como
función de su ángulo acimutal correspondiente. El eje y en las gráficas es
[r(θ, ϕ, t)− R1], donde R1 es el radio de equilibrio y r(θ, ϕ, t) es el radio del
elemento cuyas coordenadas son (θ, ϕ).

Figura 4.1: Caso 1. 30 km, Dı́a 0, ν = 10−7R2
�/d́ıa. Dependencia

con el ángulo acimutal. 101 ciclos caso fiducial, β =0.9987
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Figura 4.2: Caso 1. 30 km, Dı́a 1.78, ν = 10−7R2
�/d́ıa.
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Ambos casos representados en estas figuras muestran un comportamiento
similar salvo que la magnitud de la deformación es mayor en el d́ıa 0 que
en el d́ıa 1.78 como es de esperarse por la diferencia entre el perijovio y el
apojovio. La amplitud es de 140 m en el perijovio desde el punto de vista
cualitativo tal y como se espera de la deformación causada por una fuerza
de marea en equilibrio, es decir, hay dos zonas cuyo radio es mayor que
el radio de equilibrio (llamadas protuberancias) y dos zonas cuyo radio es
menor que el radio de equilibrio. Los máximos y mı́nimos están separados
por aproximadamente 90◦.

Las amplitudes de todos lo casos están alrededor de los 100 metros.
El máximo de la deformación apunta en dirección casi directamente hacia

Júpiter.
Velocidad acimutal y radial. La velocidad acimutal se grafica en el

panel superior derecho. Aqúı podemos ver una diferencia apreciable en el
comportamiento del d́ıa 0 con respecto al d́ıa 1.78 por un lado la amplitud en
el d́ıa 1.78 es casi un orden de magnitud mayor por otro lado la ubicación de
los máximos difiere significativamente: en el d́ıa 0 los máximos se encuentran
a 140 y 320 grados mientras que el el d́ıa 1.78 se encuentran en 90 y 270
grados. Estas diferencias entre el perijovio y el apojovio están relacionadas
con las diferentes β que hay en cada lugar.

Un comportamiento análogo se observa para la velocidad radial (panel
inferior izquierdo) es decir la amplitud es mayor por un factor de aproxima-
damente 10 en el apojovio que en el perijovio y la ubicación de los máximos
está desfasada por aproximadamente 40 grados.

4.2.2. Dependencia con la viscosidad

Para viscosidades entre 10−7R2
�/d y 10−5R2

�/d el comportamiento cua-
litativo es muy parecido al caso fiducial (Figura 4.2) habiendo solamente
diferencias en la amplitud de la velocidad acimutal y radial y de la tasa de
disipación de enerǵıa.

4.2.3. Capa de 60 km

La Figura 4.3 muestra la capa con un espesor de 60 km. Se observa que
en el perijovio las protuberancias se localizan ≈ 0◦/360◦ y 180◦. Los máximos
de las velocidades acimutal y radial tienen un desfasamiento de aproximada-
mente 40◦ con respecto del caso fiducial (páneles superior derecho e inferior
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izquierdo). Dado que la viscosidad es la misma en ambos casos, el desfasa-
miento anterior se puede entender en términos de que las mayores velocidades
se producirán en los elementos que se encuentran en las protuberancias (≈90◦

y 180◦) a diferencia del caso fiducial en donde son los elementos que se en-
cuentran antes de las protuberancias los que tienen las mayores velocidades.

Figura 4.3: Caso 10. 60 km, Dı́a 0, ν = 10−7R2
�/d́ıa. Dependencia

con el ángulo acimutal, β0=0.992.

La disipación de enerǵıa (panel inferior derecho) sin embargo, tiene sus
máximos en 90◦ y 270◦ que son del orden de 11.5×1015erg s−1. En estos
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Figura 4.4: Caso 10. 60 km, Dı́a 1.78, ν = 10−7R2
�/d́ıa, β0=0.992.
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puntos son los lugares en donde el cambio de la velocidad acimutal es negativo
(vmax−vmin<0) y el cambio de velocidad radial es cero es decir, los elementos
que están en las protuberancias se encuentran en reposo.

La Figura 4.4 muestra el apojovio del caso 10. Las protuberancias no
cambian de lugar con respecto al perijovio y los máximos en los cambios de
velocidades acimutales y radiales no están significativamente desfasados. Sin
embargo notamos que la disipación de enerǵıa es significativamente mayor
que en el perijovio. Estos máximos se encuentran en las protuberancias a
diferencia del caso 1 que se localizan en los valles. La cantidad de enerǵıa
que se encuentra tanto en el caso 1 como en el 10, es aproximadamente del
mismo orden o mayor de lo que reportan los cálculos (ver Cuadro 4.5) en la
literatura.

4.2.4. Manto. Caso 00

La intención para correr este caso se debió a la posibilidad de que la
disipación de enerǵıa pueda ocurrir o en el manto de silicatos y se transfiera
a la capa de hielo o a que ocurra en la misma capa de hielo que está sobre
la superficie de Europa. Ambos casos han sido estudiados y reportados en
la literatura por ejemplo Schubert [67], que hace un análisis de dos posibles
estructuras internas de Europa.

En nuestro caso y debido a las restricciones del código nos inclinamos mas
por la posibilidad en la que la capa de hielo sea la modelada. Por completez se
ha corrido y analizado el caso en el que la capa de silicatos sea la modelada.
Los resultados del caso 00 se muestran a continuación en las Figuras 4.5 y
4.6.

Para el perijovio observamos que la disipación de enerǵıa es mucho menor,
lo cual se esperaba puesto que la capa modelada es menor. Observamos que
los máximos de la disipación de enerǵıa se localizan en los máximos del cambio
de velocidad acimutal. Los elementos tienen cero velocidad radial y no están
ni en los valles ni en las protuberancias de la capa modelada.

Como en los otros dos casos analizados anteriormente, en el apojovio la
máxima tasa de disipación de enerǵıa es considerablemente mayor que para
el perijovio. Estos máximos se localizan en los valles de la capa modelada y
tienen un máximo en el cambio de velocidad acimutal y cero velocidad radial.
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Figura 4.5: Caso 00. 25.6 km, Dı́a 0, ν = 10−7R2
�/d́ıa. Dependencia

con el ángulo acimutal, β0=0.9987, R=1427km
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Figura 4.6: Caso 00. 25.6 km, Dı́a 1.78, ν = 10−7R2
�/d́ıa,

β0=0.9987, R=1427km.
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4.2.5. Disipación de enerǵıa

Las tasas de disipación de enerǵıa de la franja ecuatorial se muestran en
las figuras 4.1 y 4.2 de los páneles inferior derecho donde observamos una
diferencia apreciable entre lo que sucede en el perijovio y el apojovio. En
algunos casos hay cuatro máximos y cuatro mı́nimos correspondientes a las
ubicaciones de extremos en la velocidad acimutal como es de esperarse por
la acción de cizalla (shear) sin embargo la ubicación de estos máximos y la
amplitud son diferentes. En el perijovio los máximos se ubican en 50, 140,
230 y 320 y en el apojovio 0, 90, 180 y 270 aproximadamente. Aśı mismo la
amplitud máxima en el apojovio es aproximadamente 100 veces mayor que
en el perijovio.

Estabilidad con el tiempo. Los casos reportados en el Cuadro 4.4
tienen además de distintos espesores de capa y viscosidades, diferentes valores
de β. En la Figura 4.7 se muestra el comportamiento para los casos 4, 7, 9 y
10. A excepción del caso 10, los demás se corrieron 120 ciclos con la idea de
hacer una exploración en el comportamiento del radio máximo en el tiempo.
La onda que se ve en la figura está compuesta de otras ondas que representan
el perijovio y el apojovio. Cada mı́nimo en los casos 4 y 7 se repite cada 28
ciclos, en el caso 7 cada 36 y en caso 10 cada 48 ciclos. Observamos que existe
una tendencia a que cuando β disminuye el periodo aumenta. Es decir para
los casos con la misma capa pero diferente β hay un periodo superorbital.

Es interesante que para los casos 4 y 7 donde el valor de β se mantiene
constante el cambio en el espesor de capa produce un cambio en la amplitud
de la onda. Para el caso 4 el radio máximo alcanza un valor de ≈140 m y
el valor menor es de ≈120 m. Mientras que para el caso 7 el valor máximo
alcanzado es de ≈160 m y el valor mı́nimo de ≈130 m. Es decir entre un
caso y otro hay una diferencia de 10 metros entre el valor máximo y el valor
mı́nimo del radio máximo.

4.3. Conclusiones

1. El rango de valores de enerǵıa disipada total para Europa encontrados
en la literatura es 7.4×1018 < Ė <5.7×1019erg s−1. En nuestro caso
tenemos 9 casos reportados en el Cuadro 4.4 en los cuales los valores de
Ė están dentro de este rango. Los casos que quedan fuera son aquellos
cuya viscosidad es 10−6R2

�/d o 10−5R2
�/d comparada con 10−7R2

�/d de
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Figura 4.7: Comportamiento de los radios máximos como función
del tiempo para distintos espesores de capa y diferentes valores de β.
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los casos que śı entran en el rango. La enerǵıa disipada es en todos los
casos mayor para el apojovio que para el perijovio.

2. Los valores máximos para la enerǵıa disipada están localizados en pun-
tos espećıficos del ecuador, es decir, es probable que podamos encontrar
agua en estado ĺıquido sólo en algunas regiones de Europa y no debajo
de toda su superficie. En un estudio futuro se podŕıa generar un ma-
pa bidimensional y ver si la posición de máxima disipación de enerǵıa
predicha coincide geográficamente con la zona de Conamara Caos.

3. El tamaño de las protuberancias es en todos los casos del orden de los
100 metros. Se observa que comparando casos con mismos valores de β
encontramos que para la capa de 60 km el tamaño de la protuberancia
es ligeramente mayor (≥ 15) que para la capa de 30 km.

4. Un resultado muy interesante fue el encontrado cuando las corridas
hechas para 120 ciclos revelaron que seŕıa posible predecir el espesor de
capa si se pudieran medir in situ los cambios en el radio máximo, ya
que si el valor de la velocidad angular orbital β se mantiene constante
hay una diferencia de ≈ 10 m en la medida del radio máximo entre una
capa de 30 km y una de 60 km de espesor.

5. Con este estudio exploratorio pretendemos predecir los lugares f́ısicos
donde es posible encontrar agua en estado ĺıquido en Europa. La zona
de Europa alrededor de los 270◦ (trailing hemisphere) es en la que se
observa el mayor número de caracteŕısticas geológicas que implican la
presencia de agua en estado ĺıquido debajo de su superficie. Las eviden-
cias observadas no son conclusivas de que pueda existir agua en estado
ĺıquido en otras regiones. Las misiones JUICE (ESA, programada para
descender sobre Europa en el 2030) y Europa Clipper (NASA, sin fecha
de salida) están programadas para obtener más evidencias que puedan
esclarecer si hay agua en estado ĺıquido, en dónde está y si existe la po-
sibilidad de que Europa albergue vida como la conocemos en la Tierra
o al menos la posibilidad de que pueda desencadenarse el proceso que
lleve a cabo su formación, ya que al parecer comparte muchas de las ca-
racteŕısticas que tuvo la Tierra cuando se originó la vida. Los satélites
Encélado y Titán de Saturno, son también excelentes candidatos para
realizar estudios más detallados buscando lugares habitables alrededor
de planetas gaseosos.
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