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INTRODUCCION

Figura. Bolido de magnitud —9 perteneciente al enjambre de las
Perseidas aparecido el 12 de agosto de 1993. Foto del autor.
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Capitulo 1. Introduccion.

1. INTRODUCCION.
1.1. EL ORIGEN DE LOS METEOROS.

Nuestro planeta adquiere a diario materia interplanetaria. Por término medio, se
calcula que al cabo de un afio la Tierra acumula entre 40 y 200 toneladas de material
procedente del espacio (Hughes, 1993), el cual estd formado fundamentalmente por
restos solidos de cometas y asteroides. Con el fin de uniformizar criterios en 1961 el
comité de nomenclatura de la Uniéon Astronomica Internacional definio6 en Berkeley
(California) un meteoroide como un objeto solido moviéndose en el espacio
interplanetario, de un tamafio considerablemente mas pequefio que un asteroide pero
bastante mayor que un atomo (Hughes, 1993). Aquellos cuerpos cuya masa supera unos
107 kg que, para las densidades usuales, corresponde a menos de diez metros de radio, se
denominan genéricamente asteroides. Al incidir sobre la atmoésfera terrestre a las
velocidades en que surcan el medio interplanetario los meteoroides producen el
fenoémeno luminoso que recibe el nombre de meteoro. Los meteoros cuya luminosidad
supera la del planeta Venus (magnitud estelar —4) son denominados bolidos o bolas de
fuego (en los paises anglosajones reciben el nombre de fireballs).
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Figura 1.1- Los meteoroides que inciden en la atmosfera originan diferentes fenoémenos
dependiendo de su masa y velocidad. Aquellas particulas con una masa entorno a la millonésima de
gramo no originan trazos luminosos, sedimentando lentamente hacia la superficie terrestre. Las
particulas mayores producen los meteoros y aquellas cuya masa supere unas decenas de gramos
originan los denominados bolidos. Adaptado de Rendtel et al. (1995).



Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.

Generalmente, aquellos meteoroides con una masa en torno a un centenar de
kilogramos pueden sobrevivir parcialmente a su entrada en la atmosfera, recibiendo el
nombre de meteoritos cuando alcanzan la superficie terrestre (Ceplecha et al., 1998).
También alcanzan la superficie terrestre los micrometeoritos, particulas de dimensiones
submilimétricas.

Los meteoroides interceptados por la Tierra son tan solo una pequefia parte de los
que orbitan alrededor del Sol, concretamente aquellos cuyas érbitas cortan el plano de la
ecliptica a una Unidad Astronomica (abreviadamente U.A.) del Sol. Estos se encuentran
dispersos formando lo que se denomina la nube zodiacal de meteoroides cuya estructura
toroidal se muestra en la figura 1.2 y cuya masa se estima en (3£1)-10"" Kg (Hughes,
1996). La inestabilidad de tal nube de meteoroides ya fue puesta de manifiesto por F.
Whipple (1967) que estudio la dinamica de tales particulas en su giro alrededor del Sol.
El numero de revoluciones que los meteoroides pueden completar es limitado como
consecuencia de la deceleracion orbital introducida por varios procesos, entre ellos: la
presion de radiacion solar, las perturbaciones planetarias y las colisiones entre las
propias particulas (Hughes, 1993). Como consecuencia de tales procesos los
meteoroides tienden a perder velocidad orbital e ir cayendo hacia el Sol en tiempos de
vida en torno a los 100.000 afios, aunque es fuertemente dependiente de la masa
individual de cada meteoroide (Whipple, 1967; Griin et al., 1985; Olsson-Steel, 1986).

Nube Zodiacal
de meteoroides

Figura 1.2- La distribucion espacial de meteoroides alrededor del Sol permite hablar de la
existencia de una nube zodiacal. A pesar de la caida constante de este material hacia el Sol, la nube se
regenera a partir de la degradacion de cometas y asteroides. Adaptada de Hughes (1996).
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A pesar del sumidero que supone la caida de meteoroides hacia el Sol la presencia
de tal nube zodiacal puede ser explicada debido al constante desprendimiento de
particulas de las superficies de cometas y asteroides (Dermott et al., 1994; Jenniskens,
1998). En el histograma de la figura 1.3 se muestra la distribucion de las particulas en
funcién de su origen, mostrandose la contribucion de cada uno de estos componentes
(Hughes, 1993). Hasta el momento la unica manera de estudiar el origen de los
meteoroides, su distribucion en el espacio interplanetario y su composicion quimica en
un amplio rango de masa es analizar las trayectorias ionizadas que producen al entrar en
la atmésfera terrestre, bien por técnicas fotograficas o radio (Whipple, 1954). Esto es asi
pues la inmensa mayoria de tales particulas se desintegran por completo en la atmosfera,
mucho antes de llegar al suelo (Ceplecha et al., 1998).
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Figura 1.3.- Histograma que representa el logaritmo del nimero de particulas en el rango de
masas 10" y 10™? kg que inciden sobre la Tierra anualmente. Se muestran los tres componentes de tal
flujo: cometario, asteroidal y eyecta desde superficies planetarias. Adaptado de (Hughes, 1993).

Los fenomenos luminosos producidos al entrar en la atmosfera tales cuerpos son
denominados genéricamente meteoros. El interés del estudio de los meteoros radica en
que a partir de estos rastros luminosos registrados desde varias estaciones sobre la
superficie terrestre se puede inferir la drbita del meteoroide y, a partir de esta, conocer
su origen en el Sistema Solar. Ademas, obteniendo espectros de tales meteoros, se

10
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pueden deducir algunas propiedades fisicas del proceso de entrada asi como las
abundancias quimicas relativas de los meteoroides incidentes. Ambos estudios permiten
relacionar los meteoroides con el resto de objetos del Sistema Solar, aun cuando no
sobrevivan al proceso de volatilizacién en la atmosfera.

Un meteoro se produce cuando un meteoroide entra bruscamente en la atmosfera
terrestre, penetrando en ella a velocidades del orden de varias decenas de km/s. De
hecho, la velocidad de entrada en la atmosfera de los meteoroides es variable
dependiendo de la geometria del encuentro con la Tierra. Dado que la velocidad orbital
de los meteoroides en su marcha alrededor del Sol esta comprendida entre unos pocos
km/s hasta 42 km/s (velocidad de escape heliocéntrica) y que la velocidad orbital media
de la Tierra es de unos 30 km/s, las velocidades geocéntricas permitidas se encuentran
en el intervalo de 11,2 km/s (meteoroide atraido por la gravedad terrestre con velocidad
inicial nula) y 72,9 km/s. La velocidad méaxima indicada corresponde a un choque
frontal en el que el meteoroide sea acelerado por la gravedad terrestre:

\f722 +11,2% =729 Km /s . Asi, las velocidades de entrada mayores corresponderan a los
meteoroides que encuentran frontalmente a la Tierra y las menores a aquellos que

incidan sobre nuestro planeta en sentido opuesto a su movimiento orbital (véase figura
1.4).

hacia el Sol
12h

Figura 1.4.- La velocidad geocéntrica del meteoroide es funcidn de la geometria del encuentro
con la Tierra. Los meteoroides que encuentren la Tierra frontalmente en direccién a su apex poseeran
velocidades geocéntricas superiores. Adaptado de Roggemans (1987).

La geometria y consiguiente velocidad con la que los meteoroides inciden sobre la
Tierra depende directamente de la orbita que sigan alrededor del Sol. Las llamadas

11



Capituloe 1. Introduccion.

lluvias de meteoros se producen precisamente cuando la Tierra intercepta el material
dispersado a lo largo de la érbita de un cometa o un asteroide. Durante unos dias la
Tierra barre las particulas dispersas en el llamado enjambre de meteoroides.. Como
consecuencia se puede contemplar desde la superficie terrestre la entrada en trayectorias
paralelas de tales particulas. Esto produce que todos los meteoros parezcan provenir de
un misma regidn del cielo, denominada radiante (vease figura 1.5)

i dded wke *
da cefeste

Figura 1.5- Meteoroides con un origen comun inciden sobre la Tierra desde orbitas
practicamente idénticas. La geometria con que se observan los meteoros en la atmosfera induce a que
todos parezcan provenir del radiante. Por perspectiva, los meteoros que aparezcan a menor distancia
angular del radiante presentaran una longitud aparente y velocidad angular menor.

Los enjambres de meteoroides con mayor densidad espacial de particulas son
producidos por cometas (Jenniskens, 1994). Al aproximarse al Sol las superficies
heladas de estos objetos son calentadas por la luz solar y subliman, liberando ¢l polvo
presente en la matriz de hielos. Las imagenes de la sonda espacial Giotto del nucleo del
cometa 1P/Halley dan muestra de los violentos procesos que impulsan las particulas
debido a los inmensos chorros de gas que se producen en las llamadas regiones activas
del nicleo (Jessberger, 1988). Las particulas que adquieren suficiente impulso y logran
escapar del campo gravitatorio del nacleo cometario pasan a describir una orbita
heliocéntrica que difiere de la del cometa por dos motivos fundamentales: la diferente
velocidad orbital dependiendo de la geometria en que haya sido expulsada y debido a la

12



Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.

presion de la radiacion solar que es especialmente relevante para los meteoroides mas
pequenos (Jenniskens, 1998). Estos procesos tienden a que los meteoroides se dispersen
en Orbitas internas a su cuerpo progenitor formando el enjambre de meteoroides (figura
1.6). Tales enjambres al ser interceptados dan origen a las lluvias de meteoros
anualmente visibles desde la Tierra. En algunas ocasiones la Tierra también intercepta
densas estelas de polvo (en inglés dust trails) de reciente emision desde cometas que
producen lluvias de meteoros muy intensas (Jenniskens, 1995). Algunas de estas
cortinas fueron observadas en el infrarrojo por el satélite IRAS (Kresak, 1993).

) e e s BRI
-~ T B
/‘j.'..-N":J” ‘.‘\".

A

meteoroides %
E

Lo

Figura 1.6.- Representacion esquematica de un enjambre de meteoroides. Las velocidades de
emision diferenciada y generalmente inferior a la del cometa con que abandonan los meteoroides su
cuerpo engendrador hace se dispersen dentro de la orbita del cometa. Adaptado de Rendtel et al. (1995)

Los meteoros constituyen la mejor prueba de la constante entrada de materia
interplanetaria a la Tierra. El origen de tales fenémenos luminosos es el desgaste de las
capas externas del meteoroide por fusion, erosion y vaporizacion inducida por su
movimiento a gran velocidad a través de la atmoésfera, un proceso conocido
genéricamente como ablacion. El material desprendido del meteoroide tiende a excitarse
€ lonizarse como consecuencia de las colisiones con los constituyentes de la atmosfera
de lo cual se produce la emision de luz. Generalmente, la altura media a la que comienza
la ionizacion corresponde a la termosfera inferior, unos 90 Km sobre la superficie
terrestre. En realidad esta altura de inicio de la ionizacion depende de la velocidad del
meteoroide y, en menor medida, de la composicién de cada particula incidente. En esa
region la temperatura superficial alcanza unos 2.200 K y la superficie del meteoroide
comienza a fundirse, generando una cortina de vapor caliente alrededor del cuerpo que
forma una columna ionizada tras de si debido al rapido movimiento de la particula
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incidente (véase figura 1.7). Esta columna luminosa, el meteoro en si, comienza a
formarse cuando las interacciones con los componentes de la atmosfera terrestre se hacen
suficientemente frecuentes para que se genere tras del meteoroide una cortina de plasma
densa y luminosa (Opik, 1958). En ella los atomos excitados emitiran luz en procesos de
recombinacion o desexcitacién que permitiran hacerla visible desde la superficie terrestre
a varios cientos de kilometros de distancia (Ceplecha et al, 1998).

Figura 17 La formacion de la columna meteorica, mostrando sus partes principales: cabeza,
cabellera y estela.

Resulta destacable mencionar que algunos meteoroides de dimensiones
submilimétricas vy bajas velocidades geocéntricas pueden ser desacelerados en la
termosfera mucho antes de que su superficie alcance el punto de evaporacion. En esa
region el meteoroide se decelera suficientemente como para que no se produzea la
ablacién. Sin la aparicién del régimen de evaporacion no se produce la columna de vapor
caliente y por tanto no se produce el meteoro. Tales meteoroides se suelen frenar por
completo en la mesosfera y, sometidos a la gravedad terrestre, sedimentan lentamente
hasta alcanzar la superficie de la Tierra (Ceplecha et al,, 1998). Tal deposicion suave y
anonima en la atmosfera es caracteristica de las ilamadas particulas de polvo
interplanetario, también llamadas IDPs (abreviacion de Inferplanetary Dust Particles).
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Tales particulas presumiblemente proceden de los cometas y tienen diametros tipicos entre
5 a 50 micras, siendo capturadas intencionadamente por vez primera en los afios setenta
como fruto de un programa liderado por D. Brownlee (Brownlee, 1985; Sandford 1988).
Las IDPs estan formadas por una mezcla de componentes fuera del equilibrio quimico que
sugieren que no han sido sometidas de manera intensa a procesos de alteracion. Esto apoya
la idea de que representen material muy primitivo (Llorca y Casanova, 1998).

1.2. ANTECEDENTES.

1.2.1. DETERMINACION DE ORBITAS DE METEOROIDES.

Debido a la altura en que se producen los meteoros en la atmosfera, para un
observador situado en la superficie terrestre el fendmeno parece transcurrir entre las
estrellas mismas al proyectarse sobre la boveda celeste. Esta pérdida de perspectiva hizo
que ¢l fenomeno metedrico fuese interpretado como producido entre las estrellas mismas.
Por esta razon durante milenios los meteoros fueron relacionados con la caida de estrellas,
recibiendo el nombre de estrellas fugaces. Todavia en pleno siglo X VIII existian opiniones
controvertidas que sugerian un origen terrestre para los meteoros, arguyendo que eran
meramente fendmenos atmosféricos similares a descargas eléctricas. Serian los estudiantes
J.F. Benzenberg y HW. Brandes quienes realizasen en 1798 el primer experimento para
demostrar el origen extraterrestre de los meteoros, observando varios desde dos estaciones
(Brandes, 1825). A pesar de estos estudios, todavia a mediados del siglo XIX Alexander
Von Humboldt dudé del origen extraterrestre de los meteoros en su libro Kosmos (1845),
basandose en la observacion que realizé desde Sudamérica de la tormenta de Leonidas de
1833. A pesar de ello, nuevos trabajos desde multiples estaciones dirigidos por A. Quetelet
(1841) corroboraron la naturaleza extraterrestre de los meteoros.

La periodicidad de las tormentas de Leonidas durante el siglo XIX, coincidentes con
el periodo orbital del cometa 55P/ Tempel-Tuttle, asi como el retorno afio tras afio en el
mes de agosto de las Perseidas hizo pensar en el origen extraterrestre de los meteoros,
aunque hasta 1863 se mantuvieron ciertas dudas sobre su posible origen atmosférico. Fue
H.A. Newton (1863) en base a anteriores observaciones quien concluyd que las Leonidas
fueron causadas por el paso de la Tierra a través de un enjambre de particulas en 6rbita
alrededor del Sol. Un afio después predijo una nueva tormenta para 1866 que, de hecho, se
pudo contemplar desde América del Norte, convirtiéndose en una gran victoria de la
astronomia observacional. En 1867 Kirkwood sugirié que estos enjambres de particulas
eran los restos de cometas desintegrados. En ese mismo afio Peters, Schiaparelli y von
Oppolzer concluyeron independientemente que la orbita del cometa 55P/ Tempel-Tuttle
era similar a la de las Leonidas. Muy interesado en este campo, Schiaparelli siguio
mvestigando en ¢él, identificando en 1871 que la 6rbita promedio de las Perseidas también
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era muy similar a la del cometa 109P/ Swift-Tuttle. Posteriormente William F. Denning
inicio sobre 1860 un control exhaustivo de la actividad meteérica que mantuvo durante 65
afios de su vida. Sus constantes observaciones visuales y el entusiasmo que desprendia en
sus articulos sobre meteoros, inspiraron y reforzaron el estudio cientifico de este campo,
llevando a la elaboracién del primer catalogo exhaustivo de radiantes (Denning, 1889).

Pero el estudio preciso de las orbitas de meteoroides empezé mucho mas tarde,
bien entrado el siglo XX. Fue entonces cuando comenzaron a desarrollarse en todo el
mundo redes fotograficas dedicadas al estudio de meteoros que, eventualmente,
permitieron localizar meteoritos tras registrar los bélidos que produjeron al entrar en la
atmosfera. El primer programa fotografico sistematico fue el Harvard Meteor Project
organizado por Fred L. Whipple. Se mantuvo en activo entre 1936 y 1951 usando
camaras Super-Schmidt extraordinariamente luminosas con las que monitorizaron la
actividad metedrica a lo largo del afio (Whipple, 1938). Posteriormente tomé el relevo
un programa en doble estacion iniciado en el Observatorio de Ondrejov en 1951
promovido por Znedek Ceplecha. El 7 de abril de 1959 fotografiaron el bélido Pribam
de magnitud 19 del que, tras modelizar la trayectoria, recuperaron cuatro fragmentos
del meteoroide progenitor cerca de Praga. Era la primera vez que se obtenia una érbita
detallada de un meteorito, permitiendo demostrar que su origen estaba en el cinturén de
asteroides del Sistema Solar. Este magnifico resultado permitié potenciar la red
haciendo que en 1963 se empezase a monitorizar regularmente todas las noches
despejadas en Checoslovaquia. En 1968 la Red Checoslovaca se extendié hasta
Alemania con la importante ayuda de varios grupos amateurs. Desde entonces la red ha
seguido su expansiéon a Bélgica, Holanda, Suiza y Austria. En la actualidad ésta se
conoce como European Fireball Network y comprende 36 estaciones fotograficas que
cubren un 4rea cercana al millén de km®. Hoy en dia inicamente esta 4rea en Europa
central esta cubierta por una red fotografica, sin embargo entre los afios sesenta y setenta
llegaron a estar activas otras dos iniciativas de este tipo en Estados Unidos y Canada
(McCrosky et al., 1971; Halliday et al., 1996). En 1964 el Smithsonian Astrophysical
Observatory instal6 dieciséis estaciones alrededor de Nebraska constituyendo asi la
llamada Prairie Network, que cubria un radio de unos 500 km. Después de diez afios de
funcionamiento continuo se fotografiaron centenares de meteoros y se recuperd el
meteorito Lost City, cerca de Oklahoma, en enero de 1970. Otro meteorito fue
recuperado en 1977 en Innisfree, cerca de Alberta, merced al trabajo del Meteorite
Observation and Recovery Project (MORP) una red fotogrifica similar operativa en
Canada entre 1971 y 1985. Las oOrbitas de otros meteoritos han sido obtenidas con
mucha menor precision a partir de observaciones visuales, como en el caso de los
meteoritos de Farmington (Kansas) y Dhajala (India). En octubre de 1992 se registrd
casualmente en video la caida del meteorito Peekskill, no muy lejos de Nueva York.
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Recientemente ¢l pasado 18 de enero de 2000 cayo alrededor de Tagish Lake,
Canada, un meteorito muy particular. La masa del meteoroide que origind el meteorito
antes de entrar en la atmosfera fue de unas 200 toneladas y su tamafio entre 4 y 8 m de
diametro. Su espectacular recorrido atmosférico, a una velocidad geocéntrica de unos 15
kmy/s, fue registrado por varios satélites militares y visto por centenares de personas en
British Columbia, Yukén y Alaska. Con estos datos se reconstruyé su Orbita

heliocéntrica, comprobandose su procedencia en el cinturén principal de asteroides
(Brown et al., 2000).

Otro evento excepcional ocurrid el 6 de mayo de 2000 cuando en pleno mediodia
los habitantes de la Republica Checa, Polonia y Eslovaquia se sorprendieron ante una
brillante bola de fuego que recorrid el cielo centroeuropeo. Un equipo liderado
nuevamente por Z. Ceplecha reconstruyd en base a tres filmaciones casuales la
trayectoria atmosférica y orbita heliocéntrica del meteorito. En la localidad checa de
Moravka fue visto caer un fragmento y posteriormente se recuperaron tres mas en los
alrededores. Cabe destacar que en todos los casos los meteoritos recuperados pertenecen
a la familia de las condritas ordinarias. Los afelios orbitales de los meteoroides
progenitores estan situados en el cinturén principal de asteroides (Ceplecha, 1987).

Figura 1.8.- Orbitas heliocéntricas de los meteoritos descritos en el texto. Como se aprecia todos

tienen su afelio situado entre Marte y Jupiter, en el cinturén principal de asteroides. Adaptado de
Brown et al. (2000).

17



Capitulo 1. Introduccion.

El interés del calculo de orbitas radica pues en que son realmente escasos los
datos orbitales de bolidos. De hecho el principal registro de ellos, situado en el /AU
Meteor Data Center en Lund (Lindblad, 1991; Lindblad y Steel, 1994) contiene solo
unas 6.000 orbitas opticas (obtenidas a partir de imagenes fotograficas o video de alta
precision). Ademas fueron mayoritariamente obtenidas entre los afios sesenta y setenta
por lo que es especialmente util obtener informacién reciente sobre las particulas
incidentes sobre la Tierra en la actualidad (Williams, 1993). Ademas de esos datos
pticos se conocen cerca de 62.000 orbitas obtenidas mediante radar, generalmente de
menor precision pero que junto a las opticas constituyen nuestro mejor conocimiento de
la distribucién orbital de meteoroides en el rango de 100 pum hasta 0,1 m (Ceplecha et
al., 1998).

En Espafia se ha establecido desde 1997 una red fotografica operativa a lo largo
del afio para registrar meteoros. Con esa finalidad se creo la Red de Investigacion sobre
Boélidos y Meteoritos, un proyecto de investigacion a partir del cual se han recopilado
imagenes en doble estacion algunas de las cuales han sido analizadas en esta tesis. De
expetiencias similares era conocido que el mantenimiento regular de la actividad de una
red fotografica depende en gran medida de los recursos humanos disponibles. Por este
motivo, como ya se hizo en redes anteriores, en esta red espafiola se ha apostado por la
participacion de astronomos aficionados para la monitorizacion de la actividad
meteorica (Trigo et al., 2001).

1.2.2. ESPECTROSCOPIA DE METEOROS.

La espectroscopia estudia la absorcién, emision o dispersion de la radiacion
electromagnética por atomos o moléculas. La radiacion electromagnetica cubre un
amplio rango de longitudes de onda, desde las ondas de radio hasta los rayos gamma.
Esta radiacion procede de atomos o moléculas que pueden estar en todo tipo de
condiciones astrofisicas. Los métodos convencionales en espectroscopia consisten en
dispersar la luz de la fuente en estudio segun sus longitudes de onda, midiendo después
1a intensidad de las lineas o bandas que estan presentes en el espectro registrado. Con
esta finalidad nacieron los espectrografos, instrumentos que constan esencialmente de un
sistema dispersor y de un sistema de registro o detector. El sistema dispersor utilizado
puede ser una red de difraccion, un prisma o un interferometro. Como sistema de
registro se suclen emplear peliculas fotograficas aunque en los dltimos tiempos se han
impuesto por su versatilidad las imagenes digitales generadas a partir de la luz registrada
por el chip de una camara CCD (acronimo de Charge Coupled Devices), también
llamados dispositivos de carga acoplada.
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Los métodos experimentales de la espectroscopia empezaron a desarrollarse en la
region visible del espectro electromagnético cuando el ojo fue usado como detector por
Bunsen y Kirchhoff. Ambos desarrollaron en 1860 el primer espectroscopio de prisma
con la finalidad de usarlo como instrumento analitico. Las primeras aplicaciones fueron
analizar en detalle el espectro de emision de la llama de diversos gases o del mismo Sol.
El espectro visible del hidrogeno atomico fue observado primeramente en el espectro
solar y en descargas eléctricas en hidrégeno molecular, siendo Balmer en 1885 el que
ajusto las series resultantes de lineas en una formula que proporcionaria las logitudes de
onda caracteristicas de la que mas tarde se llamaria Serie de Balmer. El estudio
cientifico de los espectros permitio identificar nuevas series de lineas cuya necesidad de
explicacion ¢ interpretacion rigurosa indujo al desarrollo de 1a fisica cuantica.

La identificacién de varias lineas espectrales en el Sol y su asociacion a diversos
elementos quimicos supuso un descubrimiento que marcaria el inicio de la astrofisica.
De este modo el analisis espectroscopico se convirtié a finales del siglo XIX en un
metodo crucial para el estudio de los cuerpos celestes. En los primeros tiempos su
desarrollo fue paralelo al de la astrofotografia que, en placas, proporcionaba un soporte
ideal para el registro de los espectros. Asi nacieron los primeros espectrografos, cuyos
registros permitieron el andlisis de los espectros a posteriori. Tal analisis podia ser
detallado, reproducible y verificable por los diferentes equipos de investigacion que
crecieron rapidamente . Los primeros programas espectroscopicos intensivos de estrellas
brillantes comenzaron a desarrollarse en la ultima década del siglo XIX. Precisamente
en 1897 Pickering del Harvard College Observatory registré el primer espectro
fotografico de un meteoro desde Arequipa (Peri). En aquella ocasion el registro fue
meramente casual pues transcurrid durante un programa espectrografico estelar.
Posteriormente en el Observatorio de Moscu seria S. N. Blajko quien desarrollase el
primer programa espectroscopico de meteoros, obteniendo tres de calidad entre 1904 y
1907. Nuevos espectros casuales fueron registrados en las siguientes dos décadas hasta
que el Dr. Peter Millman (Harvard Observatory) se interesase en 1931 en estudiar los
ocho espectros conocidos hasta entonces. Al darse cuenta del interés intrinseco de estos
espectros en el estudio de la aportacion de material interplanetario a la Tierra decidio
desarrollar un programa continuo en Canada. A partir de los afios treinta acontecieron
importantes mejoras en el estudio espectroscopico de los meteoros inicialmente
obtenidos mediante prismas y emulsiones fotograficas de pobre calidad v limitada
sensibilidad. En los afios cincuenta las primeras redes de difraccion se imponian sobre
los prismas, ademds de aparecer peliculas que ampliaban su rango espectral mas alla del
rango visible con longitudes de onda mas amplio que iban desde los 3100 A hasta 9000
A. En los afios sesenta Z. Ceplecha desarrollé un programa intensivo de registro de
espectros en el Observatorio de Ondrejov (Republica Checa) paralelamente al calculo en
multiple estacion para calcular las érbitas de los meteoroides. Finalmente en los aifios
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setenta comenzaron a aplicarse sistemas de television equipados con intensificadores de
imagen para el estudio de meteoros débiles. El registro en video permite ver la evolucion
del meteoro en secuencias muy breves lo que ha supuesto un importante avance respecto
a la fotografia que proporciona una imagen tnica donde se superponen los espectros de
la cabeza, cabellera y la estela persistente del meteoro (véase figura 1.7).

Los espectros de meteoros consisten en lineas de emision atomicas junto a bandas
moleculares. Existen identificaciones exhaustivas de estas lineas que han sido realizadas
por diversos autores. Por ejemplo, algunos de los analisis mas detallados corresponden a
los trabajos de Halliday (1961) sobre varios meteoros del enjambre meteodrico de las
Perseidas, el realizado por Ceplecha (1971) de un bdlido esporadico con una velocidad
geocéntrica de 32 km/s, el realizado por Cook et al. (1971) que proporciona un excelente
analisis de dos Perseidas y finalmente el trabajo realizado por Borovicka (1993) sobre
otro bolido con velocidad geocéntrica de 18 km/s. Estos estudios se centraron en el
rango visible aunque otros autores como Millman y Halliday (1961) registraron
espectros de Perseidas o incluso de Orionidas (Halliday, 1987) en el infrarrojo cercano
hasta unos 9000 A. También Halliday (1969) y Harvey (1973) han observado lineas en
el ultravioleta, hasta una longitud de onda de unos 3.100 A.

El analisis de los espectros meteoricos radica en la medida de intensidades de las
lineas atomicas. En funcién de la mayor o menor intensidad de estas lineas se puede
deducir de modo aproximado la abundancia de los diferentes componentes en la
columna ionizada o meteoro. Por lo tanto, de los espectros de meteoros se puede deducir
la composicion de los meteoroides que inciden en la atmosfera con una aproximacion
razonable como veremos en la seccion 3. Si a eso le unimos el hecho de que estos rastros
pueden registrarse desde varias estaciones y calcular sus orbitas heliocéntricas, podemos
obtener importante informacién sobre el origen y la composicion de cuerpos mas
grandes de los que se hayan desprendido, tales como cometas o asteroides.

Millman fue uno de los primeros cientificos en darse cuenta del gran potencial de
este campo. En 1972, comparando espectros de Dracénidas con otros simulados en
laboratorio hizo un avance significativo en el estudio cientifico de los espectros
meteoricos, dandose cuenta que en ese caso concreto las lineas observadas evidenciaban
una composicion similar a un tipo de meteoritos muy comun denominados condritas
(Millman, 1972). Posteriormente G.A. Harvey (1973) y K. Nagasawa (1978) realizaron
diversos analisis considerando que los meteoros son objetos épticamente delgados. Ello
significa que trataron los espectros metedricos como resultado de una emisidn pura sin
considerar ningin proceso de autoabsorcion. Este ultimo proceso es importante cuando
la columna de gas ionizado se hace suficientemente densa como para impedir que toda la
luz la abandone. Sin embargo considerar que no existe autoabsorcion en meteoros
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brillantes resulta una burda aproximaciéon como demostro Z. Ceplecha (1964). Este
autor, analizando los espectros de varios bolidos, dedujo que tales procesos de
autoabsorcion eran importantes para todos aquellos meteoros mas brillantes de magnitud
+5 en el wisible. Para tales meteoros la columna de gas ionizado se hace lo
suficientemente densa para que no toda la luz emitida pueda abandonar la zona radiante
sino que sea parcialmente absorbida. Recientemente J. Borovicka (1993) utilizé la linea
de Fe de 3720 A que, por ser resonante posee un espesor optico independiente de la
temperatura. Con esa consideracion recalculo la densidad de Fe necesaria en la columna
metedrica para que apareciese ¢l fenomeno de autoabsorcion. Tal procedimento dio
como resultado una magnitud minima de +3 en el rango visible, en buen acuerdo con los
resultados previos de Ceplecha.

En el trabajo de J. Borovicka (1993) sobre un bdlido fotografiado por la Furopean
Fireball Network se realizd una importante aportacion asumiendo que en la region
radiante del bolido existia el equilibrio térmico y considerando ademas la correccion por
autoabsorcion por primera vez. De este modo este autor desarrolla un modelo tedrico
que ajusta por minimos cuadrados a las intensidades relativas de las lineas espectrales
observadas (Borovicka, 1994). Este método permite comparar un espectro sintético con
la intensidad de las lineas observadas con solo ajustar los parametros libres del modelo
(entre ellos la temperatura y la densidad de atomos en la columna metedrica). De tal
comparacion se podran deducir las abundancias quimicas aproximadas en la columna de
gas metedrico como describiremos en la seccion 3 de este trabajo.

1.3. OBJETIVOS DE ESTE TRABAIJO.

Los meteoritos recuperados en la superficie terrestre y las particulas de polvo
cosmico capturadas en la estratosfera son los cuerpos que, obviamente, proporcionan
mayor informacion sobre la naturaleza de los meteoroides puesto que permiten ser
analizados con las mds modemas y sofisticadas técnicas de analisis fisico y quimico
(Llorca, 1990). Ocurre, no obstante, que la tasa de recuperacion de tales objetos es
relativamente baja y se desconoce (salvo en algiin caso puntual) sus elementos orbitales,
con lo que resulta imposible relacionar con certeza la naturaleza del objeto con su
procedencia (Ceplecha et al. 1998; Taylor et al., 1998). Los meteoros, en cambio,
permiten una aproximacion mixta al estudio de los meteoroides y, por extension, del
medio interplanetario. Por un lado la fotografia de su trayectoria desde diferentes
estaciones permite calcular con relativa exactitud su Orbita y procedencia.
Paralelamente, el registro fotografico del espectro 6ptico del meteoro permite evaluar su
composiciéon quimica. El estudio combinado de espectros y orbitas de los cuerpos
asociados permite profundizar en las intricadas relaciones entre familias de asteroides,
cometas y clases de meteoritos (Borovicka, 1998).
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En este trabajo se persiguen dos objetivos principales:

1° Calcular con precision mediante el registro fotografico de meteoros las
trayectorias en la atmosfera de meteoros y, determinando sus velocidades geocéntricas,
reconstruir sus Orbitas heliocéntricas. Obteniendo la érbita de los meteoroides se puede
determinar su origen y posible parentesco con otros cuerpos del Sistema Solar,
proporcionando datos de gran interés para estudiar la evolucion de estas particulas y la
dinamica de la materia interplanetaria (Marsden, 1970). Asi pues en el capitulo 2 se
describe pormenorizadamente el procedimiento y calculos realizados para la reduccién de
las fotografias y el calculo de los elementos orbitales. El registro de los meteoros ha
requerido de la construccion de baterias fotograficas para cubrir el cielo desde varias
estaciones sobre la superficie terrestre. Ademas ha sido necesario desarrollar software para
planificar las observaciones, reducir las imagenes y calcular las trayectorias en la
atmosfera y las orbitas heliocéntricas de los meteoroides. Las mas de veinte 6rbitas
obtenidas dan muestra de la viabilidad de este tipo de estudios (Trigo et al., 2001)

2° Analizar espectros de meteoros, obteniendo los pardmetros fisicos de la columna
meteorica. En el capitulo 3 se analizan los espectros de varios bélidos obtenidos desde el
Observatorio de Ondrejov (Republica Checa) entre 1961 y 1989 siguiendo el método
desarrollado por J. Borovicka (1993). Los resultados obtenidos permiten analizar los
cocientes de abundancias quimicas de los meteoroides progenitores, comparandolos entre
si y con otros cuerpos del Sistema Solar. El principal objetivo de esta ultima parte es
caracterizar a partir de tales espectros el proceso de desintegracion de meteoroides en la
atmosfera, analizando las temperaturas alcanzadas, la emision diferencial de los principales
elementos quimicos y determinar, con la mayor precision posible, sus abundancias
quimicas.

El interés de ambos objetivos radica en que la mayoria de meteoroides no
sobreviven a su brusco encuentro con la atmésfera siendo por tanto incapaces de llegar a
la superficie terrestre en forma de meteoritos que puedan ser analizados. Por una parte,
de la informacién orbital se deduce el origen y parentesco de los meteoroides con otros
cuerpos y, por otra, del estudio espectral se profundiza en las abundancias quimicas de
tales particulas. Ademds, a partir de los espectros se deducen las temperaturas y
densidades del plasma generado alrededor del meteoroide durante su brusca entrada en
la atmosfera terrestre. Esto altimo constituye un eslabon directo con los procesos
degradativos que sufre la materia interplanetaria al entrar en la atmosfera de un planeta,
pudiendo generar informacion de gran valor en el campo de la astrobiologia (Jenniskens
et al., 2000; Rietmeijer, 2002).
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Capitulo 2. Calculo de drbitas de meteoroides.

2. CALCULO DE ORBITAS DE METEOROIDES.
2.1. METODOLOGIA OBSERVACIONAL.

Dado que los meteoros son un fenémeno luminoso que acontece en nuestra
atmosfera se pierde por completo la perspectiva y resulta imposible reconstruir su
trayectoria en la atmésfera viéndolos desde un unico lugar en la superficie terrestre. Por
ello para conocer la trayectoria real seguida por un meteoroide a su entrada en la
atmosfera es preciso registrar desde al menos dos estaciones el trazo luminoso generado
durante la ablacion (el meteoro propiamente dicho). Desde cada estacion el meteoro
aparecera proyectado sobre un fondo estelar diferente con lo que de las imagenes se
podra reconstruir la geometria de la aparicion del meteoro respecto a las estaciones y
finalmente su trayectoria real en la atmosfera (véase figura 2.1).

o . bl - AN \.
BOVEDA CELESTE — . radlaté)te { 13 N,
P . v ’ @ e
“isto , ’ \\ ‘?‘\ \‘\ - W
. \d 3
"eﬁ““ >, radiante’ A, \
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s . \
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P 1’ € 3 - .

SUPERFICIE TERRESTRE

Figura 2.1.- La obtencion de imagenes comunes de un meteoro desde al menos dos estaciones
permite reconstruir la trayectoria real del meteoro en la atmosfera. El meteoro se proyectara en cada
estacion en una region estelar diferente aunque desde ambos lugares el meteoro provendra de una
misma region celeste denominada radiante. Adaptado de Roggemans (1987).

Para conseguir imagenes comunes (de ahora en adelante estereoscopicas) de
meteoros desde varias estaciones hay que establecer un programa de observacion
sistematico que registre un mismo volumen de atmosfera desde las estaciones
participantes. A continuacion se describe el procedimiento e instrumental que han sido
empleados para la obtencion de las imagenes en este trabajo.
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2.1.1. LA MONITORIZACION DEL CIELO.

El fenomeno meteorico es totalmente impredecible con lo que para obtener
imagenes estereoscopicas de un mismo meteoro es necesario establecer un programa
conjunto de observacion desde varias estaciones. La idea es predeterminar la orientacion
de los sistemas de deteccion (sean camaras fotograficas, CCD o video) a fin de
optimizar ¢l campo atmosférico que subtiendan en la atmoésfera. Este debe ser comin a
todos y lo méas grande que sea posible para de ese modo aumentar la probabilidad de
registrar meteoros comunes desde la diversas estaciones. Todos los dispositivos deben
estar por tanto perfectamente alineados, deben abarcar campos similares y poseer unos
sensores dotados de una sensitividad luminosa y un rango espectral similar, procurando
que sea el mas amplio posible.

2.1.2. LA ELECCION DE LOS CENTROS COMUNES

Con el fin de programar ese tipo de observaciones en funcién de las coordenadas
geograficas de las estaciones se desarrolld el software "Calculo de centros para
observacion de meteoros en milltiple estacién" necesario para calcular la posicion en la
boveda celeste donde apuntar las camaras. Aunque también podrian usarse coordenadas
azimutales se decide usar coordenadas ecuatoriales por sencillez dado que generalmente
es mucho més preciso y sencillo guiarse por las constelaciones para apuntar las camaras
en un instante determinado.

El software fue desarrollado imponiendo los siguientes requerimientos:

a) Establecer un minimo de dos estaciones que, para obtener imagenes
estereoscopicas de los meteoros suficientemente separadas en la boveda celeste, deben
estar distanciadas un minimo de 20 km. La distancia maxima entre estaciones optima para
registrar meteoros no debe superar los 200 kms si deseamos que la altura sobre el horizonte
de los campos fotograficos no sea inferior a 45°. De ser mayor, al aumentar la distancia a
los meteoros disminuye su magnitud y aumentan las dificultades para registrar meteoros.

b) Apuntar las camaras a un punto P comun en la atmosfera terrestre. Ese punto
quedara definido tras conocer la disposicion de las estaciones sobre la superficie terrestre y
la altura de aparicion promedio de los meteoros del enjambre a estudio. Ese punto puede
tomarse bien hacia una determinada direccion dependiendo de la geometria de aparicion
esperada de los meteoros del radiante, bien en un punto intermedio entre las estaciones.
Para monitorizar la actividad meteorica global solemos escoger la segunda opcién un
punto arbitrario a mitad de distancia entre las estaciones. Si fuesen por ¢jemplo dos
estaciones se toma la linea recta entre ellas en su punto medio. En el caso de ser tres, se
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toma el baricentro del triangulo que forman las estaciones sobre la superficie terrestre, de
ser cuatro el punto de corte entre las diagonales del poligono que delimitan y asi
sucesivamente.

¢) Conocidas las coordenadas geograficas de las estaciones, se calcula la posicion
sobre la superficie terrestre (en Longitud y Latitud) del punto intermedio entre ellas
escogido (ese punto lo denominaremos genéricamente P').

d) El punto P al que se desea apuntar la cimara estara sobre la superficie terrestre a
una altura H sobre el P'. Generalmente se toma esta altura como el punto medio en que
empieza la ionizacion (practicamente constante para cada enjambre) que por termino
medio se produce a unos 100 Km.

e) Una vez determinado el punto P a donde apuntar las camaras definiremos un
vector director desde cada estacion, por ejemplo en el caso de dos estaciones (V;y V2) que
apuntaran hacia P. Estos vectores podremos referirlos en coordenadas horizontales segin
(Auh) y (Azhy), donde A representa el acimut y h la altura sobre el horizonte, en grados
(°). Los acimuts astronomicos se miden en la direccion de la rotacion diaria de la esfera
celeste, es decir, hacia el occidente del punto sur, desde 0° a 360°. Dado que el punto al
que se orientan las camaras es fijo (P) las direcciones (A;h;) son invariantes.

f) Dado que en la practica no resulta facil localizar las camaras usando el sistema
horizontal de coordenadas. Por ello optamos por utilizar el sistema ecuatonal de
coordenadas con solo calcular la proyeccién del vector director de cada estacion (V;) sobre
la boveda celeste. De esa transformacion obtendremos unos puntos en la boveda celeste
(0;,8) a los que resulta facil apuntar ya que podemos usar las mismas gstrellas como
referencia.

g) Debido al movimiento de rotacién terrestre los centros a donde apuntar las
camaras iran cambiando conforme pasen las horas. Por ello nuestro software calcula el
punto de la boveda celeste en coordenadas ecuatoriales absolutas al que cabe apuntar
dependiendo del momento en que se inicie la observacion. Dado que se apunta a un punto
en la atmosfera terrestre fijo la tnica coordenada ecuatorial que variard sera la ascension
recta, manteniéndose invariante la declinacion.

Con el fin de facilitar la participacion de las diversas estaciones el software genera
una carta celeste en donde se ubica el centro fotografico de cada estacion. Posteriormente
se envian esas cartas mediante correo electronico a las estaciones participantes. De este
modo es posible programar en breve tiempo la observacion (Trigo et al., 2001).
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Figura 2.2 - Ejemplo de una observacion programada. A cada estacion fotografica, depend1endo de
sus coordenadas geograficas y las de las demas estaciones asi como de la altura media de ablacion de los
meteoros, se le asigna un vector director V; que define el campo fotografico comun. Una carta celeste
permite planificar la observacion al facilitar el centro estimado por el software cada 30 minutos.

2.1.3. EL INSTRUMENTAL Y LA OBTENCION DE IMAGENES.

Al apuntar a un mismo lugar en la atmdsfera terrestre las imagenes se realizan sin
seguimiento. No importa que los trazos estelares aparezcan como consecuencia de la
rotacion terrestre ya que conociendo el tiempo de aparicion del meteoro es posible
interpolar la posicion de las estrellas en ese instante. Esto simplifica enormemente la toma
de imagenes al evitar incorporar sistemas de guiado que si no son precisos pueden
introducir defectos en los trazos estelares. Tales incorrecciones deben evitarse para que los
errores astrométricos no se vean afectados.

Para la obtencion de las imdgenes generalmente se usan camaras fotograficas
dispuestas bien sobre tripodes fotograficos o bien agrupadas en baterias para cubrir sin
solaparse el mayor campo celeste. Los objetivos fotograficos utilizados poseen distancias
focales entre 35 y 50mm, generalmente escogidos como compromiso entre un campo
grande y una imagen detallada para facilitar la identificacion y captura de los meteoros
desde ambas estaciones.

31



Capitulo 2. Cdlculo de orbitas de meteoroides.

En cada estacion se ubican dos baterias complementanias con camaras dotadas de
objetivos de 50mm de distancia focal. Una de ellas, compuesta de seis camaras situadas en
soportes inclinados 60° respecto a la horizontal, registra los meteoros que aparecen en la
region cemital. Una segunda bateria, compuesta de ocho camaras ubicadas sobre soportes
inclinados 35°, cubre la regién situada a media altura. En total ambas baterias registran
todo el cielo visible llegando hasta los 25° de altura sobre el horizonte. En el centro de
ambas baterias un obturador rotativo entrecorta las imagenes S0 veces/segundo con el fin

de determunar la duracion (y consiguientemente la velocidad) de los meteoros (véase figura
2.3).

Figura 2.3 .- Dos de las cuatro baterias construidas. En cada estacion fotografica estas dos baterias
complementarias registran todo el cielo hasta una altura sobre el horizonte de 25°. En el fondo la bateria
que registra el cenit y en primer plano la que cubre la region a media altura.

Otros aspectos adicionales que debe incorporar el equipo fotografico es algun
sistema para evitar la condensacion de agua sobre la dptica cuando la humedad relativa es
elevada. La solucion mas practica es un sistema de resistencias que caliente ligeramente la
optica evitando el rocio sobre ella. Este ultimo es el mas recomendable, basado en una
resistencia con una potencia disipadora de unos 20 W en contacto con los soportes
metalicos sobre los que se sitlan las camaras.

Dado que deseamos construir un sistema asimismo capaz de estimar la velocidad
geocéntrica de los meteoros a su entrada en la atmosfera se ubicara en el centro de las
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baterias un rotor y un sistema de aspas que cubra por completo el campo fotografico. Ese
sistema formara lo que se denomina el obturador rotativo. Estos consisten basicamente en
un rotor con varias aspas que obturan la imagen (véase figura 2.3). El giro del rotor es
controlado por un circuito electronico con un controlador a cuarzo capaz de mantener
estable la frecuencia de giro del obturador. Estas aspas situadas delante del objetivo
funcionan como un obturador unico que pasa periodicamente delante del campo
fotografico. Los obturadores incorporados en las baterias descritas estan disefiados para
que el eje rotor realice 12.5 revoluciones/segundo que, al incorporarle una hélice con
cuatro aspas, se¢ consigue que entrecorten las imagenes 50 veces/segundo. De este modo
las imagenes de los meteoros apareceran divididas en tramos a intervalos de 1/50 s. Con tal
cantidad de cortes es posible realizar ajustes de la deceleracion sufrida por el meteoroide
conforme profundiza en la atmosfera. Para conocer la duracion de un meteoro tan solo se
precisa contar el mimero de veces que aparece entrecortada la trayectoria y multiplicarlo
por el intervalo de tiempo en el que cada aspa realiza una obturacion.

Con este sistema se determina la velocidad geocéntrica de los meteoroides a la
entrada en la atmosfera y su deceleracién, necesaria para calcular la energia orbital del
meteoroide y asi asociarle una 6rbita de manera univoca. Como a partir de la doble
estacion se determina la trayectoria y longitud del meteoro, con las imagenes segmentadas
de los meteoros se determina el tiempo que tardan en recorrer esa distancia. Asi es
conocida una magnitud fundamental: la velocidad de la particula en el momento de
interceptar el plano orbital terrestre, es decir, su energia cinética en ese punto concreto de
su orbita.

2.2, RECONSTRUCCION DE LAS TRAYECTORIAS EN LA
ATMOSFERA.

2.2.1. LA PROYECCION ESTEREOGRAFICA.

Una vez registrado un meteoro desde varias estaciones tendremos una serie de
fotografias en las que el meteoro aparece proyectado entre las estrellas. Desde cada
estacion hemos obtenido una imagen estereoscopica en la que el meteoro debido a haber
sido visto desde un lugar diferente, cambiara su trayectoria aparente entre las estrellas.
Conociendo la hora de inicio y fin de las exposiciones fotograficas y la hora de aparicién
del meteoro primero se procede a identificar el rastro metedrico en las imagenes
dependiendo de la ubicacion de las diversas estaciones. (véase figura 2.4).
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istacion de Cedritlss { eonet) Estacion de Valdelinares { Feruel)

Figura 2.4 - Imagenes de un bolido de las Perseidas aparecido el 12 de agosto de 1991. Notese
que tomando la constelacion de Triangulo (TRI) como referencia se aprecia la diferente proyeccion
aparente del meteoro desde cada estacion fotografica. El meteoroide progenitor poseia una orbita
heliocéntrica que revelaba su parentesco con el cometa 109P/ Swift-Tuttle (Trigo y Artés, 1993).

En cada imagen se proyecta una parte de la boveda celeste sobre un dispositivo de
registro, sea una pelicula fotografica, video o un chip CCD. Tal proceso de registro
aparece esquematizado en la figura 2.5. De hecho el objetivo fotografico proporciona
una imagen deformada de la esfera celeste, resultado de la proyeccion sobre el plano
tocal de una esfera de centro O y radio la distancia focal del objetivo empleado. A tal
proyeccion de una esfera sobre un plano tangente se denomina proyeccion estereografica.

Paralelo

Meridiano

Placa fotogrdfica
Figura 2.5 .- Las imagenes estelares tomadas para el estudio de los meteoros proporcionan un

registro plano de la boveda celeste. La placa vendra referida a las coordenadas estandar (£,v).
Adaptada de Steyaert (1990).
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Para poder determinar la trayectoria real del meteoro en la atmosfera es preciso
medir la trayectoria aparente del meteoro respecto a las estrellas que aparecen en la
fotografia. Dado que el meteoro aparece proyectado sobre la boveda celeste, para
obtener en detalle la posicion de inicio y fin del meteoro usaremos coordenadas
ecuatoriales. A tal efecto, dado que el meteoro se proyecta entre las estrellas y, dado que
conocemos las coordenadas ecuatoriales de éstas, se usan como referencia para realizar
la astrometria del trazo metedrico.

2.2.2. COORDENADAS ESTANDAR Y ECUATORIALES.

El primer objetivo serd transformar las coordenadas del meteoro sobre la placa en
coordenadas ecuatoriales. Para ello se define primero un sistema rectangular de
coordenadas sobre el plano tangente a la esfera, tomando como origen de coordenadas el
centro de placa C. Ese punto C tendra de coordenadas ecuatoriales una ascension recta (A)
y declinacion (D) que se suponen conocidas. La coordenada estandar  tiene la direccion
del meridiano con ascension recta A y el sentido positivo hacia el polo norte celeste. Por el
contrario la coordenada & es perpendicular a \ y es positiva hacia el oeste (véase fig. 2.6).
A tales coordenadas (£, ) las llamaremos coordenadas estandar sobre la placa y
deberemos relacionarlas con las coordenadas ecuatoriales (a, 8) y el centro (A, D).

Y

Figura 2.6 - Sobre la esfera unitaria definiremos un sistema rectangular de coordenadas OXYZ,
donde XY es el plano ecuatorial y XZ es el plano meridiano que pasa por el centro C(A,D). Notese que
t=0OP y que OC=1 dado que tomamos una esfera de radio unidad.
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Un punto P(x,y,z) en la direccion de la estrella E(o.5) vendra determinado por las
ecuaciones:
x:t-cos(a—A)‘cosé
y=1-sen(a—A) cos & (Ecuacion 2.1)

z=f-send

A partir de esta expresion se pueden obtener las expresiones que relacionan las
coordenadas ecuatoriales con las estandar tal como deduce (Steyaert, 1990):

Eo- _ —cos & - senfa — A)
cos D - cos(a — A)- cos & + sen D-sen & (2.2)
_;senD-cos(a~A)-cos5+cosD-sen6 '

cos - cos{a — A)-cos & +sen D-sen &

De modo similar Steyaert (1990) deduce la transformacion de coordenadas estandar
en ecuatoriales:

a=A+arctg —- ]
w-sen D—cos D

w-cosD+senD 2.3)
JE +(y - sen D—cos DY

o =arctg

Ambas expresiones servirian para pasar de unas coordenadas a otras si pudiésemos
medir directamente sobre la imagen las coordenadas estandar. Sin embargo esto en la
préctica es inviable por los siguientes motivos:

a) No existe constancia material de los ejes estandar sobre la imagen. Por ello
resulta poco probable que los ejes del aparato de medida coincidiesen con ellos.
Supuesto el mismo origen para ambos podria presentarse un desplazamiento por
rotacion.

b) Los ejes de la maquina de medir pueden no ser exactamente perpendiculares o el
escaneado de la imagen irregular, influyendo en el resultado de las medidas.

¢) Tampoco se conoce con exactitud el centro del eje optico (A,D) por lo que las
coordenadas medidas pueden presentarse trasladadas respecto a las estandar.

d) Finalmente es posible que la placa no se encuentre colocada exactamente
perpendicular a su eje Optico, estando como consecuencia la 1magen
distorsionada, afectando de ese modo a las medidas.
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a) Rotacion b) No perpendicular c¢) Traslacién d) Distorsion

Figura 2.7- Principales problemas que distorsionan la medida de las coordenadas estindar.
Adaptada de Steyaert (1990).

Todos estos factores hacen necesario distinguir entre las coordenadas estandar &, v)
que permitiran calcular la posicion del objeto en coordenadas ecuatoriales (o, 8) vy las
coordenadas medidas sobre la placa (x,y) que dependeran de la maquina de medir y del
propio equipo fotografico. Esta es la razon de introducir el método de las dependencias que
VEremos a continuacion.

2.2.3. EL METODO DE LAS DEPENDENCIAS DE SCHLESINGER.

Para cada imagen debe encontrarse una relacion entre las coordenadas medidas
sobre la placa y las coordenadas estandar que nos permitiran obtener finalmente las
coordenadas ecuatoriales buscadas. Como primera aproximacion describimos el método de
las dependencias de Schlesinger (1911) para obtener una medida precisa de las
coordenadas ecuatoriales de inicio y fin del meteoro (y de los posibles puntos de corte),
proporcionandonos ademds una estimacién de la imprecision cometida. Estos errores
producidos en las medidas astrométricas fueron analizados en detalle por Turner (1893).
Llamando a las coordenadas estandar de la placa (¢, ), podremos relacionarlas con las
coordenadas sobre la placa (x,y) que dependeran del aparato y proceso de medida,
mediante las siguientes ecuaciones:

E—x=ax+by+c

y-y=dxtey+f @9

Donde a, b, ¢, d ey f son una serie de parametros a ajustar que se denominan
constantes de placa. De este modo, para conocer el valor de las coordenadas estandar cabra
solo determinar esas constantes. Para ello mediremos sobre el negativo fotografico las
posiciones (x;, yi) de las estrellas, tomando como origen cualquier punto arbitrario de la
placa. Se toman » estrellas en los alrededores del meteoro cuyas coordenadas ecuatoriales
conocemos a partir de catalogo y mediremos sus posiciones sobre la placa. Aqui se han
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digitalizado los negativos fotograficos mediante un escaner de negativos fotograficos con
lo que la medida de las imagenes digitales se hace directamente con un programa de
procesado de imagenes que proporciona las posiciones del cursor sobre los diferentes
pixeles. Se suelen tomar entre 10 y 20 estrellas para obtener una astrometria lo mas precisa
posible. Aplicando el método de los minimos cuadrados se mejora la precision a la vez que
se cuantifica el error cometido, que deberd minimizarse. Si tomamos n estrellas de
referencia cuyas coordenadas ecuatoriales conocemos, obtendremos n ecuaciones con n
incognitas que podremos expresar en forma matricial:

&—x YN x n 1
&—x, Y= | x5 ¥ o1

N R I e I 2.9)
— W, =Y, x, v, 1

En notacién matricial cabra resolver el siguiente sistema de ecuaciones para obtener
las constantes de placa:

a d
A b = £ ; A -| e = (2.6)
c S

Con lo que aplicando el método de los minimos cuadrados las soluciones que
minimizan las diferencias cuadraticas se podran escribir como:

a d
bl=(A Ay Ae | e |=(4a"a) Ay @.7)
c

/

Estas ecuaciones asumen que las constantes de la placa estan relacionadas con las
coordenadas estandar y las medidas sobre la imagen de forma lineal por medio de las
ecuaciones de Turner. Sin embargo, en la practica esto no siempre se cumple por lo que
utilizaremos el método extendido o general en el que supondremos una dependencia no
lineal entre los sistemas de referencia sobre la placa. A continuacién se describe un
procedimiento de calculo basado en las ecuaciones de los movimientos en el plano.
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2.2.4. EL. METODO EXTENDIDO.

En realidad traslacion, rotacion y escala, como e¢lementos geométricos que
relacionan unas coordenadas con otras, establecen una serie de dependencias entre (€, y) y
(x, y) segin las ecuaciones de los movimientos en un plano (véase fig. 2.8).

Figura 2.8.- La base del método extendido o general es considerar las ecuaciones de los
movimientos entre los ejes coordenados en el plano.

De la figura 2.7 se deduce que siendo K la relacion de escala, (xo,y0) €l vector de

traslacion y B el angulo de rotacién, entonces la relacion entre las coordenadas medidas
sobre la placa y las coordenadas estandar sera:

K[é}:(cosﬂ senﬁ)-(x—xoj 2.8)
74 —senfi cosfB ) \y-y,

Para obtener la posicién de una estrella referencia arbitraria i se puede escribir la
ecuacion anterior como sigue:

K"f, = (xi —JCO)-COS,B~I—()J,. _yo)'senﬂ

(2.9)
K-y, =—(x,—x,) senff +(y, — y,) cos 8

Con el fin de calcular las coordenadas estandar de la placa de una posicién
determinada es preciso conocer el centro de la placa (A,D). Mientras en el método de las
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dependencias se suponia ese punto conocido, en este método general, las coordenadas A y
D, junto con K, xo, yo y B constituyen las seis constantes de la placa que hay que calcular.
Asi pues mediante las ecuaciones anteriores describimos el problema de la medida sobre la
imagen. Conocidas las constantes y las posiciones de las estrellas sobre la imagen,
podremos calcular las coordenadas estindar y a partir de ellas las coordenadas ecuatoriales
(a, &) del meteoro.

Para calcular las constantes de la placa, las ecuaciones (2.8 y 2.9) podemos
expresarlas para una estrella de referencia i de la forma:

E-x ﬂJr senff  x,cos ff + y,senfi

©Y K K K

senf3 . cosfB—x,senff + y, cos
K 'K K

:>§:' =XV Yy, -V

2.10y2.11)
W, =X,

351‘ =Yy —xv, v,

donde hemos definido las siguientes variables:

cosf3 x, cos f + y,senf3
"k Tk 212
senf3 x,senfl — y, cos (2.12)
Vv, = ﬁ-—K— v, = X =

Tales vanables nos seran ftiles para expresar en funcién de ellas las constantes de

placa. Aplicando sencillas formulas trigonométricas y operando las expresiones anteriores
Steyaert (1990) obtiene:

I
Vi +v]
v
f = arctg =
vV,

| (2.13)

=V, v Y, v

K =

Xy =

2 2
Vl +v2
. Vi -V, iv4 W

Yo =

2 2
Y + vV,

De este modo con las constantes auxiliares vy, v, v3 v v4 se calcula a partir de las
formulas anteriores los valores de las constantes K, Xy, vy y B. Cabe tener en cuenta que
para n estrellas de referencia cabra expresar las ecuaciones (2.10 y 2.11) en forma matricial
y resolver el sistema. El desarrollo completo implementado en el software de astrometria
aparece completamente resuelto en Steyaert (1990). Solo faltara determinar otras dos
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constantes: las coordenadas del centro de placa (A,D). Para obtenerlas se ha seguido
siguiendo el procedimiento de Steyaert (1990} el calculo del centro de placa mediante un
procedimiento iterativo que mejora progresivamente la estimacion inicial del centro de la
placa: el método del simplex.

225, CALCULO DEL CENTRO DE PLACA MEDIANTE EL
METODO DEL SIMPLEX.

Ya vimos anteriormente que para calcular las coordenadas estandar del objeto cabe
conocer la posicion del eje optico, o lo que es lo mismo, las coordenadas del centro de la
placa. No existe método analitico para encontrar directamente (A, D) por lo que cabra
recurrir a procedimientos iterativos que aproximen la solucion minimizando el error
cometido. La calidad de las medidas sobre la imagen se puede cuantificar observando las
diferencias entre las coordenadas estandar de las estrellas de referencia, que pueden
calcularse previamente, y las coordenadas que de ellas obtenemos aplicando el método
general. Dicho de otro modo, aplicaremos un algoritmo recursivo que nos vaya
aproximando al mejor valor del centro de la placa, minimizando el error cuadratico J.

Un simplex es un poligono que tiene un vértice mas que la dimensién del espacio
donde esta definido. Consecuentemente un simplex en el plano es un triangulo. El método
del simplex consiste en asignar previamente un valor aproximado del centro (Ag,Dy) con el
que obtenemos una medida inicial del error cuadratico J. A partir de ese punto (Ag,Do)
construiremos un simplex con los vértices del triangulo: P(A¢,Do), M(Agte,Do) y
N(Aq,Dot€), donde € simboliza un incremento angular pequefio (figura 2.9).

Figura 2.9.- El método del simplex se basa en calcular el error cuadratico para los tres ejes del
triangulo e ir escogiendo en un desarrollo iterativo aquel vértice que posea menor error.
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Capitulo 2. Calculo de orbitas de meleoroides.

Para cada uno de los vértices calcularemos el error cuadratico. Supongamos que P
proporcionase el error mas alto y M el més bajo. Entonces el proceso recursivo se inicia en
P, que es el peor vértice, y se substituye por otro (figura 2.9) segin el siguiente
procedimiento:

1.

Reflexion: Siendo P el peor vértice, se calcula un nuevo vértice R por reflexion
de P, siendo RO=0P con O el punto medio de MN. Si el vértice reflejado R es
mejor que P y peor que M (JM<JR<JP) entonces se substituye P por R,
aceptando la reflexion R.

Expansion: Si el vértice reflejado R es mejor que Py mejor que M (JR<IM<JP),
entonces se calcula un nuevo vértice E por expansion de P, siendo EO=20P. Si
el vértice expandido E es mejor que el vértice reflejado R (JE<JR) entonces se
acepta la expansion E. En el caso de que el vértice expandido E sea peor que el
reflejado R (JR<JE) entonces se acepta la reflexion R).

. Contraccion: Si el vértice reflejado R fuese peor que P (JM<JP<JR) entonces se

calcula un nuevo vértice por contraccion de P, siendo CO=0P/2. Si el vértice
contraido C fuese mejor que P (JC<JP), entonces se acepta la contraccion C.
Compresion: Si el vértice contraido fuese peor que P, la ultima posibilidad seria
una compresion S, moviéndose hacia el mejor vértice M, con PS=PM/2 y
OM=NM/2 donde repetiriamos el algoritmo con el simplex resultante.

Este proceso finaliza cuando el area del triangulo a la distancia entre vértices sea
suficientemente pequefio aunque también podemos limitar el nimero de iteraciones
realizadas. La figura 2.10 muestra las cuatro posibles opciones descritas anteriormente.

7

Figura 2.10- Ejemplo del proceso iterativo del simplex mostrando el movimiento de 1 a 9 del
triangulo caracteristico de la iteracion. El proceso prosigue de manera recursiva hasta que se alcanza un
valor 6ptimo para el centro de la placa que proporciona menor error cuadratico. Adaptado de Steyaert

(1990).
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Dado lo laborioso de los calculos el procedimiento descrito fue programade e
incorporado al programa de astrometria. La esencia de ese proceso iterativo es sintetizada
¢n el diagrama de flujo de la figura 2.11, resultando muy util para la posterior
programacion del método.

Valores
iniclalos

¥alores Crescién de
A b |— Fin ios vértices
PN M
Dsterminar
los errores
JM<IN<IP
Rellesién
R
Ceicular JR
Contreccidn NO RO 8t Expansién
[+ JR<Jid<IP > E
Celculas JC Calcsinr JE
]
Compreslén
KO & NOC
Caloular 48
68 1 8t
¥ :
Aceplar Acepisr Aceptar Acspter
vitice C véitice S vértice R vértice E

Figura 2.11 - Organigrama del método del simplex. Adaptada de Steyaert (1990)

Con el metodo del simplex se obtiene pues el centro de placa, las ultimas dos
constantes necesarias para determinar las coordenadas estandar y a partir de ellas las
coordenadas ecuatoriales de los puntos de la trayectoria del meteoro. Este largo proceso
que permite obtener las coordenadas ecuatoriales (o, 8;) del meteoro desde cada estacion i
ha sido implementado en un programa de astrometria de uso sencillo. En este programa
introduciendo el numero SAO de las estrellas de referencia (cuyas coordenadas
ecuatoriales busca en una base de datos interna) asi como las posiciones relativas en la
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imagen de tales estrellas y del meteoro, se calculan las coordenadas ecuatoriales de cada
punto de la trayectoria del meteoro. El unico paso previo es realizar la astrometria, es decir,
medir conjuntamente en la imagen la posicion de las estrellas de referencia y del meteoro
en un sistema de ejes arbitrario. Los negativos fotograficos son digitalizados con la mayor
resolucién posible (1.200-1.500 puntos por pulgada) en un escaner de negativos para evitar
distorsiones y pérdidas de imagen en las copias en papel. Tales imagenes digitalizadas son
almacenadas en CD y medidas utilizando un paquete grafico como Photofinish o
Photoshop. Para realizar la astrometria el unico requerimiento importante al programa de
tratamiento de imagen es que incorpore la opcién de medir las posiciones exactas de los
pixeles sobre la imagen. Las coordenadas de cada pixel establecen la coordenadas
arbitrarias a partir de las cuales el programa de astrometria calculara las correspondientes
coordenadas ecuatoriales.

Evidentemente el tamafio del pixel influye en la desviacién estandar de las medidas,
sin embargo escaneando los negativos a una resolucion superior a 1200 puntos por pulgada
los errores cuadraticos suelen ser inferiores al minuto de arco. Este error podria parecer
muy elevado acostumbrados a realizar astrometria a través de telescopio. Sin embargo
cabe tener en cuenta que las imagenes de meteoros se obtienen con lentes fotograficas de
35 2 50 mm de distancia focal. A la distancia que contemplamos los meteoros (tipicamente
en torno a los 100 Km.), un error de posicionamiento de un minuto de arco corresponderia
a 29 m, lo que corresponde a un error relativo mucho menor del 1%.

226. LA RECONSTRUCCION DE LA TRAYECTORIA REAL DEL
METEORO EN LA ATMOSFERA.

Conocida la trayectoria aparente del meteoro desde cada estacion en coordenadas
ecuatoriales se puede calcular su trayectoria real en la atmosfera dada en funcion de las
coordenadas terrestres. El tratamiento general que se hace aqui del problema ha sido
tomado de Ceplecha (1987) aunque existen tratamientos mas sencillos del problema
(Dubiago, 1961). El modelo de Ceplecha fue analizado y comparado con otros por
Borovicka (1990), incorporando la posibilidad de promediar la trayectoria desde mas de
dos estaciones fotograficas e incluso pesar la calidad de cada una de las imagenes
estereograficas dependiendo de la geometria en que el meteoro €s observado desde cada
estacion. Es especialmente importante considerar el hecho de que pueden haber estaciones
donde la trayectoria del meteoro sea muy corta y, por tanto, la medida mucho mas
imprecisa. Con el método de los planos al obtener una trayectoria mas precisa, basada en el
promediado de las imagenes estereograficas desde las diferentes estaciones se aumenta la
precision en la determinacion del radiante aparente del meteoro. Determinar el punto sobre
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la boveda celeste de donde procede el meteoro (su radiante) resulta fundamental para
posteriormente reconstruir de manera precisa la érbita del meteoroide en el Sistema Solar.

, " ORBITA
BOVEDA CELEST " HELIOCENTRICA

wraysctoriaredlf[ < . -7 atmosfera
en la atmosfera § | -~

2z 5
-~ - ~
- i
-~ . " b
o - - H ~ ~
T fl jLong, Lat)y " s
- ~
e s
o (Long, Lat oy
ong, Latg) b Y B
A Trayectoria proyectada schre .

la superficie terrestre

Figura 2.12 - Mediante la diferente proyeccion del meteoro visto desde varias estaciones podemos
reconstruir la trayectoria y, calculando su velocidad geocéntrica de entrada, la Orbita heliocéntrica de la
particula en el Sistema Solar. Notese que la trayectoria atmosférica del meteoro viene caracterizada por la
proyeccion en el suelo de las coordenadas geograficas de los puntos de inicio y fin, junto a las alturas a las
que se produce la columna ionizada. Imagen adaptada de Roggemans (1987).

El trayecto de los meteoros en el cielo define un circulo maximo en la boveda
celeste. Considerando los diferentes puntos astrométricos del meteoro en la boveda
celeste y la posicion de la estacion desde donde se realiza la fotografia, definiremos un
plano. El método desarrollado por Z. Ceplecha consiste en determinar la trayectoria del
meteoro sobre la base de calcular las intersecciones de los planos definidos por las
diversas estaciones que lo registran.

Todos los cdlculos se realizaran en coordenadas geocéntricas. Por ello es preciso
la conversion de latitud geografica () a latitud geocéntrica (™)

9'=p—0,1924240867° -sen 2¢ +0,000323122° -sen 4 —0,0000007235° - sen 6¢

Tambicn es preciso obtener el valor del radio vector geocéntrico al nivel de altura
cero (R), para lo cual usaremos la siguiente formula, donde R se expresa en km:
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(2.15)

2 1/2
R:(40680669’86. 1-0,0133439554- sen (p}

1—-0,006694385096- sen 2(p

El sistema de coordenadas rectangular geocéntrico vendra definido:

X =(R+h)-cosg'cos?
Y =(R+h) cos@'send
Z =(R+h) seny'

(2.16)

De este modo, cualquier vector en la direccion de unas coordenadas ecuatoriales
(0,8) podra escribirse en el mismo sistema de coordenadas rectangular:

& =coso cosa
1 =co0so - sena
¢ =send

(2.17)

Cada punto de la trayectoria del meteoro medida se puede representar a partir del
anterior sistema de coordenadas por tres magnitudes: &;, n;, &;, donde i=1,2...., k, siendo k
el numero de todos los puntos medidos sobre la trayectoria del bolido. Normalmente se
pueden tomar solo el punto de micio y final del meteoro. Sin embargo, cuando el meteoro
aparece entrecortado al haber sido empleado un obturado rotativo para conocer su duracion
(y velocidad), se pueden tomar medidas en cada uno de los segmentos.

Si (a,b,c) es un vector unitario perpendicular al plano promedio que contiene la
trayectoria del meteoro promedio entonces podemos escribir:

al;, +bn, +cl; =A; (2.18)

Donde A=0 representa el caso ideal donde todos los puntos medidos se encuentran
exactamente sobre el mismo circulo maximo. Ese caso corresponde a que cada (&;, 1, &)
sea perpendicular a (a,b c) Sin embargo los valores A; en la practica son pequefios pero no

nulos, pudiéndose minimizar escogiendo un vector desconocido a,b,c. Tomando la
condicion:
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k
2 ;.

Z}A, = minimo (2.19)

i=

Derivaremos de esta condicion anterior la solucion del vector desconocido (a, b, ¢),
mediante las siguientes relaciones:

k k k 2 k
a'= 25:771 ';ﬂ:gi -2 2EL

i=] i=]

k k k 2 k
b'=3 &m, 'aéigr - 24 2nd;

i=1 i=1 =1

kooook A 2
=352y —(zm]
i=1

i=1 i=1

d'= (@ +b' 40 )2
a=a'ld'
b=>5b'/d'
c=c'/d'

(2.20)

Substituyendo este vector (a,b,c) obtenido en el sistema de coordenadas
rectangulares (X,Y,Z) escrito para la estacion A por ¢jemplo, se obtiene la posicion
geocéntrica del plano conteniendo la estacion A y la trayectoria:

a,s+bmrce,l+dy=0
donde dA:aAXA+bAYA+CAZA (221)

En la anterior ecuacion da representa la distancia de ese plano al centro de la Tierra.

Con el fin de calcular la trayectoria ya se ha mencionado que ¢l meteoro debe haber
sido fotografiado desde al menos N> 2 estaciones. Cualquier par de ellas definiran dos
planos que contendran independientemente la trayectoria del meteoro. La interseccion de
ambos planos dara exactamente la trayectoria del meteoro en la atmosfera definida a partir
de la fotografias tomadas desde las estaciones. Hemos pues pasado de las imagenes
estereograficas de los meteoros (proyectadas en la esfera celeste) a la trayectoria real
descnita en la atmdsfera en coordenadas terrestres.

Siendo nuevamente A y B las dos estaciones, se podra derivar de la ecuacion
anterior la interseccion de esos dos planos:
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Sr={(bycp —bpcy)id
g =(agcy —aycg)/d (2.22)
Cr=(aybg—agb,)/d

donde d vendra dado por:

d= \/(bACB ~bpcs) +(age, —auey) +(abp —agh, )’ (2.23)

Usando ¢l sistema de ecuaciones para transformar coordenadas rectangulares en
ecuatoriales podremos pasar facilmente de Eg, ngr, &g a la ascension recta y la declinacion
del radiante del meteoro (og, 8g). El radiante viene definido por el punto donde la
trayectoria del meteoro corta la boveda celeste, en direcciéon contraria al movimiento del
meteoro, es decir, prolongindolo hacia atras. En el caso de que ese radiante estuviese bajo
el horizonte deberemos calcular su proyeccion opuesta en la béveda celeste denominado
antiradiante con sOlo cambiar el signo del vector: &g, N, Er.

Para estimar el peso estadistico de la interseccién debe obtenerse el valor del angulo
Q de los dos planos, proporcionado por sus vectores normales (as,ba,ca) v (ap,bg.cg). Este
angulo se calcula:

2 52 2N 2 L p2 2

Si Q es muy pequefio entonces la interseccion entre los planos pierde peso
estadistico. Por ello podemos deﬁmr el peso estadistico de la interseccion de los dos planos
A, B como proporcional al sen® Qup. Este factor se suele expresar comunmente para dar
cuenta de la bondad de la 6rbita calculada.

2.2.7. PROYECCION DE CUALQUIER PUNTO MEDIDO SOBRE LA
TRAYECTORIA PROMEDIADA.

Dadas las imprecisiones en las medidas ni siquiera los puntos que definen la
trayectoria aparente del bolido desde la estacion A estan contenidos exactamente en el
plano definido por la estacion y la trayectoria promedio calculada. Tales puntos diferiran
por un angulo y que podra ser calculado para cada punto a partir de la ecuacion (2.18)
vista anteriormente: seny;= A;. Tampoco los puntos medidos sobre la trayectoria del bolido
desde la estacion 1 ajustaran exactamente a ese plano. Por tales puntos se entiende el
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comienzo vy el final de la trayectoria ionizada del meteoro junto a aquellos tomados en los
segmentos producidos por el obturador rotativo. Para salvar ese problema introduciendo la
menor imprecision posible se calculara la proyeccién perpendicular de tales puntos
medidos desde la estacion A, sobre la trayectoria promediada definida por el vector &g, Nk,
Cr antes calculado.

Considerando un punto cualquiera denotado como n, se pueden calcular sus
coordenadas &, T, & a partir de las posiciones X,, yn determinadas a partir de la
astrometria de la placa. La posicion de la estacion 1 obtenida a partir de (2.16) sera
(Xa,Ya,Za) que, justo a (&, M, &) definen una linea recta desviandose ligeramente del
plano de la trayectoria del bolido definido desde la estacion A. Para mejorar ese aspecto s¢
define el plano perpendicular al plano de la trayectoria del bolido desde la estacion A que
contenga la linea recta definida por los puntos (Xa,Ya,Za) ¥ (€n, M, &n)- La interseccion de
ese plano con la trayectoria del bolido es el punto buscado, el mas proximo al punto
medido que cae sobre la trayectoria promedio del meteoro definido desde dos estaciones.
Este plano perpendicular al plano de la trayectoria desde la estacion A puede escribirse
como:

a,;+b,n+c,s+d, =0 (2.25)
Entonces el vector (a,, by, ¢,) ¥ dy podra calcularse mediante:

a, =1,C4 =G uby

b, =C¢na4—5,Cy

Ca=Cnbyg —Tndy (2.26)
d,=—a,X,—bYs—-c,Z,

]a interseccion Xu,Yn.Zx, vendra dada por los tres planos que contendran este punto:

an‘f'bBr]‘FCBC:'FdB:O (227)
an§+b}1n+cné’+dn = 0

Y la distancia de este punto visto desde la estacion A vendra dada por:

Fy = (X =X )+ (V= X )+ (2, -7 ) (2.28)
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Para comprobar los calculos se usan las condiciones:

Xn = rn'fn Yn = rnnn Zn = rné’n (229)

De este modo el vector corregido (&, ', &.") viene dado como la interseccion de
los dos planos (aa,ba,ca) ¥ (an,bu,cy):

§An = anA - CnbA
Nan =€pdy4 —d,Cy

é’An = anbA - bnaA

&y =& gl Ly, (2.30)
e = Man /LAn
C:n = gAn /LAn

Donde La, es la longitud del vector producto para mantener los vectores unitarios,
es decir:

2 2
L/lrz = ‘\/5,4)1 +7731n +¢An (231)

El signo del vector (&,’, nn’, &) viene definido por la condicion que el o, calculado
de la formula (2.17) difiera solo por un pequeiio valor desde o, Si esta diferencia es
proxima a 180°, entonces nosotros sélo cambiariamos el signo del vector resultante (£,

Tln’a Cﬂ’)'

Es importante destacar que la proyeccion sobre la superficie terrestre de este punto
(Xn,Yn,Zn), correspondiente a la direccion (£,°, N, &) desde la estacion A, puede ser
calculada resolviendo la ecuacién (2.16) que proporcionara ¢, , §, y R+h,. Mediante la
formula (2.15) podemos transformar la latitud geocéntrica ¢, en la latitud geografica ¢’
y ademas también puede ser calculada la R. La altura h, del punto sobre el nivel cero
resulta de restarle la R. El tiempo sidéreo local 3, define la longitud del punto 2, dado que
los mtervalos de tiempo sidéreo son iguales a los intervalos de longitud. La unica
correccion por hacer a ¢’y sera para obtener la proyeccion vertical (y no la proyeccién en
la direccion del radio vector) del punto (X,,Y,,Z,) para el nivel de altura cero. De este
modo se representa como @, a esta latitud en la proyeccidn vertical:
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=
S.

|
RS
3

Py = P+ (2.32)

El mismo procedimiento desde la férmula 2.25 a la 2.32 cabra aplicar a la estacion
B. Si el meteoro fuese fotografiado tan solo desde dos estaciones, se llega aqui al final de
los calculos de su trayectoria real en la atmosfera. Usando las ecuaciones 2.25 a 2.32 para
cada uno de los cortes temporales que aparezcan a lo largo de la trayectoria del bélido
desde la estacion A se calculan entonces: hy, T, 9 ¥ Aq . Hecho esto se pueden determinar
las distancias 1, a lo largo de la trayectoria del bolido desde la primera marca temporal
X1,Y1,Z, mediante la formula:

ln :\/()EPI_XI)2+(YH —Y1)2+(Zn _Zl)2 (233)

A partir de estas distancias y las marcas temporales proporcionadas por el obturador
rotativo se pueden determinar velocidades y deceleraciones para cualquier punto de la
trayectoria del meteoro. De igual manera se puede operar para la estacion B. Ademas se
puede calcular b, r, 9, A y 1 para el punto de inicio y fin de la trayectoria luminosa desde la
estacion A y desde la estacion B. Cabe notar que dada la diferente distancia de las
estaciones al meteoro y la posible diferente sensibilidad del sistema optico en cada
estacion, tales puntos de inicio y fin pueden cambiar considerablemente de una estacion a
otra. Este problema que no consideraba el método de Dubiago (1961) no es relevante tal y
como es definida la trayectoria en el procedimento de Ceplecha.

2.2.8. TRAYECTORIA EN BASE A MAS DE DOS ESTACIONES.

Cuando mas de dos estaciones fotografian el meteoro el problema se complica
ligeramente por lo que requiere mencion aparte. En tal caso se parte de N planos cada uno
de los cuales contiene la trayectoria del bolido para la correspondiente estacion. Como
tales planos diferiran ligeramente de las posiciones exactas debido a los errores intrinsecos
de las medidas, tendremos en total N-2 intersecciones. Asi pues en la aproximacion de
Ceplecha la interseccion promedio de todos los planos sera la trayectoria promedio
buscada.

Una vez determinados (aa,ba,ca) v da a partir de las ecuaciones 2.21, queda defimdo
el plano de la trayectoria del meteoro desde la estacion A. Se puede decir que esa es una
trayectoria promedio usando todos los puntos medidos del bolido desde las estaciones A 'y
B. Del mismo modo el plano de la estacion B de la trayectoria del bolido viene dado por
(ap,bp,cp) y di. A partir de aqui se calcula Ja direccion de la interseccion de estos dos

planos (£g.Nr.Cr) como una direccion preliminar de la trayectoria promedio desde todas las
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estaciones. En realidad esta direccion preliminar diferira muy poco de la direccion final de
la trayectoria pero tal y como propone Ceplecha (1987) este proceso iterativo es muy util
para mejorar el resultado. Un plano perpendicular a (&g,Nr.Cr) serd el definido en la
ecuacion:

Ep& +npn+ERS +dg =0 (2.34)

Que interceptara los dos planos desde dos estaciones S 'y L cualquiera en un punto,
que asimismo caera sobre la trayectoria del bolido definido por estos dos planos:

a,E+bp+cl+d, =0 (2.35)

Ahora definiremos dos dg diferentes para la ecuacion 2.34 mediante dos puntos
diferentes que el plano definido por (2.34) debe atravesar. Esos dos puntos seran el inicio
de la trayectoria del meteoro desde la estacion A: (X, Y;,Z;) y el final de la trayectoria
desde la misma estacion: (Xg, Y 7). Con ello debera cumplirse:

dR (i”iCiO) = —§RX:' - 'TRYi _CRZI'
dp(fin)=—Ex X p —NY s —CRZ; (2.36)

La solucién de (2.34) y (2.35) con dg=dg(inicio) proporciona un punto [X;s(inicio),
Y, s(inicio), Zis(inicio)] que corresponde a la interseccién de la trayectoria del meteoro
definida desde las estaciones L y S con el plano estandar perpendicular a la direccion de la
trayectoria aproximada definida desde A y B. Puede asignarse a este punto un peso
estadistico que dependera de la geometria existente entre los planos de ambas estaciones:

Grs = g1 85 -sen*QOpg (2.37)

En la formula anterior aparece Qs que es el dngulo entre los dos planos. Tal angulo
se calcula a partir de la ecuacién 2.24, mientras que g y gs son los pesos estadisticos de los
registros del meteoro desde la estacion L y S respectivamente. En el caso que la precision
en el registro desde ambas estaciones sea la misma g serd proporcional a la longitud
aparente registrada del meteoro desde la estacion L e idénticamente gs serd proporcional a
la longitud desde S. Con esto se pretende dar mayor peso a la trayectoria que define mejor
el plano. En ese caso g y gs pueden tomarse directamente como la longitud aparente de la
trayectoria sobre la placa en milimetros ya que como simple peso pueden usarse umidades
arbitrarias.
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De este modo se consiguen (N-2) puntos diferentes de todas las combinaciones L, S
con el peso estadistico Gis. La trayectoria pesada de estos puntos es el primer punto de la
trayectoria promediada del bélido [X(inicio), Y(inicio), Z(inicio)], situada en algin sitio
proximo al principio de la trayectoria. El segundo punto de la trayectoria promedio sera
[X(fin), Y(fin), Z(fin)] que necesitaremos para definir la posicion y direccion de la
trayectoria promedio. Este segundo punto podra ser calculado a partir de [Xs(fin),
Yys(fin), Zps(fin)], operando de igual modo que antes con sélo resolver las ecuaciones 2.34
y 2.35 para dp=dg(fin). Este segundo punto se encuentra en algin lugar cercano al final de
la trayectoria luminosa del meteoro. La diferencia de coordenadas de estos dos puntos
proporciona [a direccion de la trayectoria promedio que es el radiante promediado pues
corresponde a los registros de las N estaciones que fotografiaron el meteoro.

2.2.9. LOS CORTES TEMPORALES DEL METEORO

El obturador rotativo proporciona una imagen entrecortada del meteoro. Si las aspas
de este instrumento cubren el campo n veces por segundo, esto proporcionard una marca
cada 1/n de segundo. Generalmente el movimiento del obturador se combina con el del
meteoro por lo que definiendo el tiempo relativo como cero para el primer corte medible
(t=0 para I<l,) entonces el tiempo relativo t, del corte n sera:

L, - L+ nsp APy

¢ = 27

n f ’ s (238)

Donde ng es el numero de aspas del obturador (generalmente 4 en nuestro caso), f
es el numero de rotaciones del motor por segundo y A, que es la posicion del obturador
desde el instante de la primera ocultacion y la n, que viene dada por:

xl*

xc}a 2.39
yl_yc ( . )

A¢ = arctan g[

Donde (x.y.) son las coordenadas rectangulares del eje del obturador rotativo,
mientras que (x1,y1) ¥ (Xn.¥a) son las coordenadas rectangulares del segmento meteorico
que actia como marca temporal 1 y n respectivamente. Debe insistirse en que todas estas
coordenadas son rectangulares, definidas en el mismo sistema de ejes cartesianos utilizado
para realizar la astrometria de la placa. Asi pues en la imagen se mediran las coordenadas
cartesianas de las estrellas y de los diferentes tramos en que aparece entrecortado el
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meteoro. A partir de ellas, una vez reconstruida la trayectoria, se obtendran las distancias
reales y la velocidad geocéntrica, tal y como se explica en el proximo apartado.

22.10. LONGITUD, VELOCIDAD Y DECELERACION COMO
FUNCION DEL TIEMPO.

Teniendo las distancias entre cortes (I,) y las alturas sobre el nivel cero (hy) para
cada tiempo (t,) podemos obtener la velocidad media de la particula en cada tramo
genérico i fotografiado:

iy (2.40)

Evidentemente los resultados mostraran una progresiva deceleracion del meteoroide
conforme profindiza en la atmosfera. Sin  embargo tal deceleracion varia
considerablemente de unos meteoroides a otros. En meteoroides de alta velocidad
geocéntrica y origen cometario la deceleracion no suele ser mayor del 1% pues la particula
se volatiliza muy rapidamente sin alcanzar las capas atmosféricas mas bajas. Sin embargo,
la deceleracion puede ser incluso diez veces mayor para aquellos meteoroides de mayor
densidad y origen presumiblemente asteroidal, capaces de profundizar sin desintegrarse en
regiones atmosféricas mas densas como la mesosfera o incluso la estratosfera en el caso de
grandes meteoroides (Ceplecha et al., 2000).

A partir de la velocidad media en cada intervalo se calcula la deceleracion sufiida
por las particulas. Para ello se han desarrollado en las ultimas décadas diferentes métodos
numéricos para obtener el mejor ajuste de ellos como funcion del tiempo. Por ejemplo,
formulas de interpolacion, diferenciacion numérica de I, junto a un suavizado de las
velocidades resultantes o bien las ecuaciones del cuerpo simple obtenidas por Pecina y
Ceplecha (1983, 1984). Aqui se ha optado por un sencillo ajuste de la velocidad como
fincion del tiempo que proporciona directamente la deceleracion del cambio minimo de la
velocidad registrado entre cada uno de los cortes del meteoro producidos por el obturador
rotativo.

Uno de los parametros del problema es la velocidad en el infinito (v.) que
corresponde a la velocidad inicial (usualmente denominada preatmosférica). Este valor se
suele ajustar a la velocidad mas alta que posee el meteoroide en la atmosfera antes de que
la ablacion se inicie e incluso antes de que la deceleracion sobrepase la gravedad terrestre.
Esa velocidad inicial a la que se suele referir genéricamente “en el infinito” (v.,) y el
correspondiente radiante (Eg,Mr.Cr)=(0r8r) definiran el vector inicial de velocidad
empleado para los calculos de la orbita. Asimismo se usard la velocidad promedio (v)
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calculada en el punto situado en fa mitad de la trayectoria promedio, utilizando la misma
direccion definida por el radiante del meteoro (ot 8g).

22.11. OBTENCION DE LA DENSIDAD SUPERFICIAL
REDUCIDA.

Del estudio dindmico del movimiento de los meteoroides a su entrada en la
atmosfera podemos profundizar en algunas propiedades de la particula incidente. En
concreto midiendo la deceleracion durante el descenso podemos averiguar la densidad de
la particula incidente con un margen razonable de error (Ceplecha y Borovicka, 1992).

De hecho la deceleracion (dc) es de esperar que aumente rapidamente conforme lo
hace la densidad del aire (p,} de manera que en primer orden despreciando los procesos de
fragmentacion se obtiene que p./dc es proporcional a la densidad superficial reducida
(psr) de la particula, definida como sigue (Halliday, 1988):

m 2 Pa
Psp = 5 0.5-F°- i (2.41)
siendo V, dc y p, dadas para una determinada altitud sobre la superficie terrestre. El
factor Cy4 es un coeficiente de resistencia al avance que estd relacionado con la forma de la
particula. A partir de la ecuacion anterior podemos aproximar ese cociente entre la masa y
la superficie de la particula. Ceplecha y Borovicka (1992) proponen para obtener esa
estimacion de la densidad de la particula realizar un ajuste de la forma:

V(Y =V:+K-p(t) (2.42)

donde V(t) es la velocidad medida para el meteoro segin la altura en cada instante
sobre la superficie, p(t) es la densidad media del aire a la altura del meteoro y V,, es la

velocidad preatmosférica. La velocidad preatmosférica se relaciona con la velocidad
geocéntrica mediante:

S e (2.43)
donde aparece la velocidad de escape terrestre Vi que es aproximadamente 1.2

knv/s. Usualmente se encuentra que el cociente m/Cy'S se mantiene constante a diferentes

altitudes, evidenciando que la ecuacion (2.42) describe bien la deceleracion sufrida por el
meteoroide.
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27912, CLASIFICACION DE LOS BOLIDOS SEGUN LAS
PROPIEDADES DE LOS METEOROIDES PROGENITORES.

Tal y como propusieron Ceplecha y McCrosky (1976) parecen existir cuatro tipos de
bolidos en funcion de su facilidad de desintegrarse en la atmodsfera que presentan sus
meteoroides progenitores. De este modo se han dividido en cuatro grupos: I, II, IIIA y IIB,
ordenadas de mayor a menor facilidad de ablacion.

Los bolidos del grupo I son aquellos que sufren menor ablacion relativa y poseen
una mayor densidad. Suelen ser producidos por condritas ordinarias y de hecho se han
clasificado como tales las caidas de los meteoritos Pribam, Lost City e Innisfree. Los
bolidos del grupo II corresponden a meteoroides que poseen menor densidad y mayor
facilidad de ablacion relativa a los del grupo 1. Generalmente se asocia este grupo a las
condritas carboniceas (Ceplecha et al., 1998), uno de los tipos de meteoritos mas
primitivos, ricos en materia organica y elementos volatiles (Wood, 1988). Actualmente se
discute el origen de algunos tipos de condritas carboniceas puesto que algunos autores
proponen un origen asteroidal y otros cometario (Wetherill & Revelle, 1981).

El grupo Il caracteriza a fragmentos de origen cometario, estando dividido en
varios subgrupos. El primero de ellos, denotado como IIIA estd asociado a meteoroides
que provienen de oOrbitas hehocentrlcas de periodo corto. La densidad media de tales
meteoroides es menor de 1 g/om’ y ademas presentan una gran facilidad de ablacion. Un
segundo subgrupo, el IIIAi aparece asociado por el contrario a cometas de periodo largo.
En uno y otro caso el origen cometario de estos cuerpos es evidente puesto que los bolidos
asociados a enjambres meteoricos producidos por cometas se encuentran en este grupo.
Finalmente el cuarto grupo de bolidos es el denotado por IIIB que poseen unas densidades
muy bajas (usualmente inferiores a 0,3 g/cm’) y una gran facilidad relativa para la
ablacion. Evidentemente estas particulas de baja consistencia estdn asociadas también a
cometas vy, por ejemplo, dentro de este grupo se encuentran los meteoroides desprendidos
del cometa 21 P/Giacobini-Zinner. Recientemente s¢ ha sugerido que los bolidos del tipo
[IIB son producidos por particulas desprendidas de cometas ricos en material organico
(Kiselev, 2000). Este cometa posec una abundancia baja de carbono en la fase gaseosa
comparada a ofros cometas que sugiere que esa materia organica se encuentre
mayoritariamente en la fase de polvo. Esto explicaria la fragilidad de los meteoroides de
las Draconidas (el enjambre asociado al 21P/Giacobini-Zinner) que viene apoyada por la
ablacion mayoritaria de las particulas por encima de los 94 km de altura (Jacchia et al.,
1956) y también por el reducido tiempo de vida estimado de tales meteoroides en su orbita
alrededor del Sol (Wu & Williams, 1995). Cabe subrayar en apoyo de la naturaleza
cometaria de los bolidos de los grupos II, IIIA y IIIB que sus espectros muestran bandas
moleculares de moléculas volatiles como el ciandgeno (CN) que jamas han sido
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observadas en bolidos del grupo I (Ceplecha et al., 1998; Rairden et al., 2000). Nétese
precisamente que el CN es una especie molecular abundante tanto en cometas como en el
mismo medio interestelar (Knacke, 1989).

Ademas de estos cuatro grupos existen otros meteoroides facilmente identificables
por ser los que presentan mayor resistencia a la ablacion. Estos generalmente se clasifican
en grupo a parte por ser de naturaleza metalica (tabla 2.1). Entre el grupo IIIA de
meteoroides procedentes de cometas se pueden establecer, en relacion a sus Orbitas
heliocéntricas, dos subgrupos. Por una parte los meteoroides pertenecientes al subgrupo
IIIA1 corresponden a meteoroides de largo periodo cuyas Orbitas aparecen inclinadas
aleatoriamente. Por otra en el subgrupo C3 se incluyen aquellos cometas que poseen
orbitas de periodo corto aunque también inclinadas al azar.

Grupo % Orbita caracteristica p o] Composicion asumida y
Observado a(UA) e i(°) (g/cm3) (sz-km'z) cuerpos asociados
Metalicos 3 18 05 6 7.8 0,07 Meteoritos metalicos
Asteroides
I 29 24 068 6 3.7 0,014 Condritos ordinarios
Asteroides
I 33 23 061 5 20 0,042 Condritos carbona‘ceos
Cometas o asteroides
A 1 24 082 4 0,75 0,10 Material cometario
Cometas periodo corto
IIAi 1 20 0,99 deaoia | 0,75 0,10 Material cometario
Cometas periodo largo
C3 4 27 067 aeoin | 075 | 0,10 Material cometario
Cometas pericdo corto?
1B 9 30 070 13 0,27 071 | Material cometario de baja
consistencia.

Tabla 2.1.- Grupos de boélidos identificados a partir de fotografia desde Redes de Bélidos junto con
las propiedades deducidas del material. Nétese que algunos grupos suelen tener orbitas similares entre si.
p representa la densidad media del meteoroide y o el coeficiente de ablacion tipico para los registros mas
precisos de bolidos obtenidos desde diversas redes fotograficas. Adaptado de Ceplecha et al. (1998).

Como se aprecia en la tabla 2.1 se pueden asociar unas orbitas tipicas a la mayoria
de estos grupos. La mayor diferencia sistematica acontece en las excentricidades pues por
ejemplo las condritas ordinarias y las carbondceas representados en los grupos 1 y 1l poseen
las orbitas con menor excentricidad (en torno a 0,6). Por otra parte el material de origen
cometario que genera los bolidos de los diversos subgrupos en que se divide el grupo HI
mcide desde orbitas de largo periodo con excentricidades tipicamente superiores a 0,7.
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2.3. DETERMINACION DE LA ORBITA DEL
METEOROIDE.

2.3.1. EL CALCULO DE LOS ELEMENTOS ORBITALES

El 1ltimo paso para conocer el origen del meteoroide en el Sistema Solar es
reconstruir su orbita heliocéntrica. En ¢l anterior apartado se ha descrito el método de
calculo de la trayectoria media del meteoro en la atmésfera. Proyectando esa trayectoria
hacia la boveda celeste se calcula el radiante (ag,8R), es decir, la zona del cielo de donde
parece provenir el meteoro (véase figura 2.12). Ademas, previamente se habia obtenido
la velocidad preatmosférica (v.,) y la velocidad media del meteoro (v). Asi pues se parte
de estos cuatro datos observacionales (v., v, ar, 0r) para calcular los elementos
orbitales que definiran la orbita del meteoroide en el Sistema Solar (figura 2.13).

afelio

/'/ ~

/- |
/- d / )z// plano de
/- la ecliptica

Lo \ —

/f{ AN Q i v
// f N 4 Q\ //
- gl G
// J perihelio ™~~~
/ Levenda

- Punto vernal
i -~ Inclinacién
¢t - Longitud del nodo ascendente
w - Argumento del perihelio
a - Semieje mayor
¢ - Distancia al periheho
. - Excentricidad
= -Longitud del perihelio , » = w -+ ¢

Figura 2.13.- Los elementos orbitales necesarios para definir la 6rbita de un astro.
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Una vez conocidos esos parametros primero se corrige el vector de la velocidad

observada: (v, ag, Sr) por el efecto de la rotacion terrestre. La velocidad de rotacion
terrestre (vr) viene dada por:

_ 22(R, + h,)cos @,

= 2.44
T 86164.09 (2.44)

En esta expresion aparece entre paréntesis el radio vector del punto medio
(X5, Yw.Zy) tomado sobre la trayectoria promediada (expresada en km) de donde
previamente se obtuvo la velocidad media del meteoro. También aparece @', que es la
latitud geocéntrica de ese punto medio. Si las coordenadas geocéntricas del radiante
observado son dadas por la ecuacion (2.17) tendremos que el vector velocidad corregido
Ve(Vxe, Vyo, Vgo) viene dado por el vector velocidad promedio v(vy,Vy,V;), Cuyos
componentes vienen dados por: vi=[vlE, vy=ivin ¥ v,=|v|{, y por su correspondiente
representacion geocéntrica:

ch :Vx '—VT COSO!E
v, =V, -vpsinag (2.45)
V,e =V,

donde oy es la ascension recta del punto Este correspondiente a la latitud ¢, y a la
longitud %, del punto promediado de la trayectoria del meteoro.

A continuacidn debe corregirse la velocidad estimada (v.) por la atraccion
introducida por la gravedad terrestre. De este modo se obtiene el vector velocidad
geocéntrica vg (Vox, Vay, Vaz). Se realiza en dos pasos. Primero se corrige v, para
obtener el valor preatmosférico (sin cambiar la direccion del vector) con sélo afiadir la
diferencia de la velocidad inicial menos la velocidad promedio al valor absoluto del
vector v.. Llamando pues v, . al valor preatmosférico que vendré dado por:

Vo, =V, +V, =V (2.46)

Con lo que el valor absoluto vg del vector velocidad geocéntrica sera entonces:

v —797201.0 (.47
V., = — — .
¢ R +h
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Las coordenadas 2.45 pueden ser transformadas usando (2.17) en la ascensién
recta y la declinacion del radiante corregido para la rotacion terrestre, denotado como o,
.. Entonces la coordenada z. se calculara a partir de:

cos z, = sin &, - sing, +cos 3, - cos @, -cos(9, —a,) (2.48)

En la ecuacion anterior aparecen la latitud geocéntrica (¢',) del punto medio sobre
la trayectoria promediada y z. o distancia existente desde el cenit geocéntrico. Este paso
se realiza ya que la gravedad actia gradualmente cambiando la direccion del meteoroide
aproximandose a la Tierra y el punto promedio de accion de la gravedad sera 2R desde
el centro del planeta. Cabe por tanto considerar que el movimiento del meteoroide viene
gobernado por toda la masa terrestre y no solo por la region particular sobre la que fue
observado. Corregiremos entonces z. por Az.>0 a partir de:

(. —v,) mn[ 5]

Az = 2arctan (Vm o, )

(2.49)

Con lo que finalmente calcularemos la distancia cenital del radiante geocéntrico
(zg) como sigue:

zo=z +Az, (2.50)

Su azimut no cambiard desde el valor de v, y por tanto puede ser calculado,

tomando de nuevo latitudes geocéntricas, a partir de o, y §.. De este modo:
a, =a, (2.51)

Se puede transformar ag, zg en la ascension recta y la declinacion del radiante
geocéntrico o, 8¢ mediante ¢, y 9. Dado que se usan coordenadas aparentes de las
estrellas para convertir las coordenadas x,y medidas sobre la placa fotografica en
azimuts y distancias al cenit arbitrarias(a, z) , entonces las coordenadas ag, 5g también
estaran también en ese sistema de coordenadas aparentes. Usualmente se convierten

tales coordenadas a otras que vienen referidas a una época determinada (al Equinoccio
2000.0 por ejemplo).

A partir de vg, oy 8¢ se puede calcular el vector velocidad heliocéntrico (vu, Ly,
Bu) que poseia el meteoroide en orbita solar, poco antes de entrar en la atmoésfera
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terrestre. Aqui L y B son la longitud y la latitud eclipticas. Para llegar a ese vector
primero convertiremos oG y dg en la longitud y latitud eclipticas Lg, Bg para la época

mas proxima. El sistema heliocéntrico ecliptico de coordenadas rectangulares que
definiremos sera:

X=r-coslL.-cosB
Y=r-sen L-cos B (2.52)
Z=r-sen B

donde t es la distancia desde el Sol (el radio vector). La posicion de la Tierra en
este sistema puede ser calculada a partir de la longitud solar, convertido en el sistema de
coordenadas del principio del afio mas cercano menos 180° (Lg- 180°) y a partir del
radio vector terrestre (r) usando la definicion (2.52).

El vector velocidad de la Tierra en 6rbita puede calcularse a partir del cambio de

la longitud solar (L) y a partir de cambio en el radio vector (r). Denotando Vap como
la velocidad de la Tierra en U.A por dia solar y siendo t el tiempo en dias solares,

entonces escribiremos:
drY drL Y
Vo= = | +] r- St 2.53
. \[[dt] [ dt] (259

La direccion de Vap viene dada por la longitud ecliptica del apex terrestre (Lap)
con lo que podremos escribir:

SR VA (2.54)

Todos los angulos de la ecuacion anterior estan expresados en radianes.

Por otra parte, las coordenadas rectangulares de la velocidad heliocéntrica del
meteoroide vy (Vix, vy, Vi) s¢ calculan mediante las ecuacliones:

v, =-v, -cosl; -cos B, +V,.-cosl
Vi, = Vg oSen Ly -cos B, +V,, -sen L, (2.55)

V., =V, -sen B
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Asimismo se puede escribir la ecuacion 2.52 para cada componente de la
velocidad:
v, =V, cosL, -cos B,
Vy, =Vy -sen Ly -cos By, (2.56)

sz

=v, -sen B,

De esta forma usando 2.55 se determinan todos los componentes rectangulares del
vector velocidad geocéntrica y si se substituyen con signo opuesto en 2.56 se obtiene el
radiante heliocéntrico del meteoro (Ly, By) y el vector velocidad heliocéntrico (va).
Puesto que en la ecuacion 2.55 el vector velocidad Vap esta dado en U A por dia solar y
que la vg obtenida de los registros fotograficos viene dada en km/s, necesitaremos un
factor de conversion. Este factor fue incluido en el sistema de la Union Astrondmica
Internacional (1976) de constantes astrondmicas como:

v fkm 1 s}=1731456829 v [U.A4 / dia solar] (2.57)

Todas las velocidades que aparecen en 2.55 deben estar en el mismo sistema de
unidades. De este modo dando las velocidades en UA/dia solar el semieje de la orbita
vendra dado por:

k*-r
= 2.58
a 2k —r-v; (238)
donde k=0,01720209895 es la constante gravitacional Gaussiana en unidades

[UA-dia solar-masa solar]. La longitud del nodo ascendente (€2) dependera del signo de
BHZ

si B,>0-Q=L,,

| (2.59)
si B, <0—>Q=L -7

La inclinacién de la orbita (1) vendra dada por su coseno y seno:

JE~cosi= PV -SIT Loy — 1 -Vpy, - COS Loy

k
=V, - Sin L
Jp -cosi= k*jfs — sl (2.60)
. =V, - C0S Ly
-COS /=
"5 k-cos Q)
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La excentricidad de la orbita e y la anomalia verdadera v se calcula a partir de:

- Jp'(VHx - €0s Lsol + l/Hy -5€n Lsol)
k (2.61)
€-CosSv = E-—l
r

e -sinv =

Donde p vendra dado por las ecuaciones 2.60. El argumento del perihelio o
depende del signo de By:

st B>0-w=n-v
(2.62)
si B<0—>v

St la orbita es eliptica (a>0) la distancia al perihelio (q) y la distancia al afelio (Q)
podra ser calculada a partir de las relaciones geométricas:

g=all-e) (2.63)
O=a(l+e)

Transformando la anomalia verdadera (v) en la anomalia media (p) se calcula el
tiempo DT transcurrido desde el ultimo paso por el perihelio del meteoroide:

3/2

DT = “': (2.64)

Todos los elementos orbitales angulares ahora estian dados para el principio de afio
mas cercano y deben ser convertidos en los valores de la época estandar. En este trabajo
aparecen referidos todos respecto al equinoccio del 2000.00.

2.3.2. LA ASOCIACION CON CUERPOS MENORES: EL CRITERIO
DE SOUTHWORTH-HAWKINS.

Una vez obtemida la orbita del meteoroide incidente se puede comparar con la de
otros cuerpos menores cuya orbita sea también conocida. Con ¢llo se pretende establecer
el parentesco entre los cuerpos menores y los enjambres metedricos que interceptan la
Tierra. Incluso, dadas las diferencias orbitales entre diferentes meteoroides de un
enjambre, a veces se hace necesario establecer su parentesco analizando en detalle sus
elementos orbitales con los promediados para ese enjambre. Para evitar el alto grado de
subjetividad que podia tener catalogar estos cuerpos con sélo comparar grosso modo sus
elementos orbitales, fueron Southworth y Hawkins (1963) los primeros en establecer un
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criterio cuantitativo para analizar el parentesco orbital entre dos cuerpos en Orbita solar.
El discriminante de Southworth y Hawkins es desde entonces aplicado con asiduidad
para la busqueda de nuevos enjambres meteoricos. La relacion que lo define es:

2 2
D =(e,—€)) +(g: —q1)° +\:2-sen(%ﬂ ﬁb[(el +ez)-sen(-§):\ (2.65)

Notese que dado que la importancia de la posicion del perihelio P decrece cuando
la excentricidad tiende a cero (las orbitas sean circulares), la cantidad P se pesa en la
anterior ecuacion con la media de las excentricidades. Ahora bien, con el fin de
simplificar el problema se substituyen arcos por angulos ya que éstos suelen ser en
general muy pequefios. De este modo se aproxima / por 2-sen (1I/2) y P por 2-sen(P/2). El
angulo que forman los planos orbitales se deduce entonces de:

2 N2 2
[2-sen[§)jl ={2-sen(12§—1ﬂ +sen iy -sen i{Z-sen(%ﬁﬂ (2.66)

y el parametro P se obtendra a su vez de:

P=w, -0+ 2arcsen[cos[i2 ;i‘ ] sen(g%l_‘_].sec[;ﬂ (2.67)

En las anteriores ecuaciones aparecen los elementos orbitales (e, i, q, 2 y ).
Nétese que la comparacion entre Orbitas se realiza a partir de la diferencia entre los
elementos orbitales de cada orbita. Se establecen asi unas coordenadas de trabajo que
seran ¢, g, I y P en donde ] representa el angulo que forman los planos de las orbitas y P
serd la diferencia de las longitudes del perihelio medida desde el punto de corte de
ambas.

Asi pues cada oOrbita puede representarse como un punto en un espacio
tetradimensional cuyas coordenadas ortogonales curvilineas sean e, ¢, / y P. Con ello la
diferencia entre las dos drbitas sera entonces la distancia entre los puntos.

Notese que el valor de D que proporciona la ecuacion (2.65) puede tomar valores
entre 0 y 2. Un valor proximo a cero significa que las Orbitas comparadas son muy
similares mientras que un valor mayor o igual a 0,4 indica que no existe parentesco
alguno entre las Orbitas. Sin embargo tales valores numéricos deben entenderse como
una aproximacion porque se usan arcos en vez de angulos. Ademas tal ecuacion estd mal
definida dimensionalmente pues q tiene unidades de longitud y e ¢s adimensional.
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A pesar de esas deficiencias, este discriminante de Southworth y Hawkins se ha
comprobado realmente util para establecer el parentesco entre los cuerpos cuyas orbitas
s¢ comparen. A veces se aplica para determinar si un cometa o un asteroide es el cuerpo
progenitor de un meteoroide y otras veces para comprobar si dos meteoroides pertenecen
a un mismo enjambre metedrico. Precisamente Porubcan (1968) analizé varios
enjambres de meteoroides dispersos para establecer unos niveles de confianza para la
asociacion de orbitas como funcion de los valores de D obtenidos (véase tabla 2.1). En
general se suele aceptar que existe un parentesco entre los cuerpos analizados cuando
D<0,30. Sin embargo para aquellos enjambres de baja inclinacion, es decir proximos al
plano de la ecliptica, se suele tomar un limite mas estricto en torno a - 0,25. Nosotros
emplearemos este criterio en los siguientes apartados con el fin de comparar las orbitas
calculadas con las promediadas para algunos enjambres. De este modo corroboraremos
la asociacion de los meteoros fotografiados con sus enjambres o incluso con sus cuerpos
progenitores de manera inequivoca.

Intervalo de D probabilidad de
parentesco
0<D<0,18 100
0,19<D<0,30 80
0,31<D<0,35 60
0,36<D<0,38 40
0,39<D<0,40 20
D>0.40 0

Tabla 2.2 Niveles de confianza para el parentesco entre dos cuerpos analizados con el
criterio de Southworth y Hawkins. Tomado de Porubcan (1968).

Siguiendo este criterio de Southworth y Hawkins se han analizado las orbitas de
meteoroides fotografiados en todo el mundo identificandose cerca de un centenar de
enjambres meteoricos. El primer catdlogo estricto de enjambres meteoricos fue recogido
por Cook (1973) conteniendo datos sobre un total de 58 lluvias de meteoros.
Posteriormente Jenniskens (1984) publicé una lista rigurosa de aquellos enjambres
metedricos mejor estudiados en base a observaciones fotograficas y radar.

2.4. DETERMINACION DE FLUJOS ESPACIALES DE LOS
ENJAMBRES A PARTIR DE FOTOGRAFIA.

Generalmente el calculo del nimero de particulas por unidad de volumen presentes
en un enjambre de meteoros clasicamente se ha realizado a partir del conteo realizado
por observadores visuales. Evidentemente el numero de meteoros observado dependera
de factores propios a cada observador por lo que tales medidas individuales tendran un
pobre o nulo valor cientifico. Tan solo en el caso de que se dispongan de decenas de
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conteos y se haga un tratamiento estadistico riguroso de ellos podran calcularse valores
mas ajustados ala realidad (Rendtel et al., 1995; Trigo et al., 2001). Por si fuera poco los
conteos visuales dejan de tener valor durante tormentas de meteoros, cuando el nimero
de meteoros que aparece en el campo visual hace casi imposible contarlos (Jenniskens,
1995). Por todo ello, frente a los problemas que plantean las observaciones visuales, la
toma de imagenes fotograficas o CCD puede permitir a posteriori contar el numero de
meteoros aparecidos e incluso estimar la calidad del cielo (y por tanto la magnitud limite
alcanzada) en la fotografia.

Realizando observaciones visuales simultaneas a las fotografias se ha corroborado
la siguiente ecuacion semiempirica desarrollada por Hawkins (1964) para el calculo de
la magnitud limite metedrica (Myy) que registra un equipo fotografico:

M, = 2,512410g(D2 F! -S)—9,95 (2.68)

donde D es la apertura efectiva o niunero de diafragma, F la distancia focal v S la
sensibilidad de la pelicula en la escala internacional (ASA).

Una vez conocida la magnitud limite meteorica registrada en cada fotografia
dependiendo de la sensibilidad de la pelicula y las caracteristicas opticas del equipo
fotografico se desarrollo un método fotografico general empleando la cobertura temporal
de las exposiciones fotograficas para reconstruir la densidad numérica de particulas
presentes en un enjambre de meteoroides (Trigo Rodriguez, 1993). El método seguido
para el calculo del volumen subtendido en la atmosfera dentro del campo fotografico se
obtuvo por el método desarrollado por Bellot (1994) que corrige el efecto de extincion.
De igual modo que ocurre para estrellas, la extincion en los meteoros consiste en la
perdida gradual de magnitud debido al efecto de absorcién producido al atravesar la
atmosfera terrestre. Conforme un meteoro aparezca a menor altura sobre el horizonte, su
luz debera recorrer mas atmosfera antes de llegar al observador, atenuindose
consiguientemente su luminosidad. Por ello, para dos meteoros de la misma magnitud
absoluta, aquel que aparezca a menor altura sobre el horizonte aparentara ser mas débil.

2.4.1. EL AREA SUBTENDIDA EN EL NIVEL METEORICO.

Para el célculo de la densidad numérica de particulas en enjambres resulta
fundamental establecer ¢l nimero de particulas que entran por unidad de area o volumen
subtendido por el equipo fotografico. El procedimiento para calcular el area subtendida
es similar al desarrollado inicialmente por Koschack y Rendtel (1990) para
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observaciones visuales. Para calcular el 4rea subtendida por el campo fotografico en el
nivel metedrico se suele utilizar la siguiente expresion:

100
5-10g[dw——s,]
A =2 A; 7 ’ (2.69)

donde A; representa el area geométrica proyectada de una pequefia porcion del
campo fotografico a una distancia de la camara (d;) y con una extincion particular (&).
Los valores de extincion estandar fueron tomados del trabajo clasico de Joos et al.
(1952). Dadas las variaciones en la distancia y la extincion en las diferentes zonas del
campo fotografico es necesario realizar una integracion por sectores tal y como
desarrolld en detalle Bellot (1994). Los resultados dependen de la relacion poblacional
(¥) y de 1a elevacion del campo fotografico como se aprecia en la figura 2.14.
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Figura 2.14.- Areas reducidas como funcion de la relacion poblacional (r) y de la elevacion del

campo fotografico hy. Se asume una altura para la aparicion de los meteoros de 100 km. Adaptada de
Bellot (1994).

La relacion poblacional (¥) es un parametro que define la distribucion de
meteoroides dentro del enjambre. Si N(M) define el nimero verdadero de meteoros con
magnitud menor o igual que M, la relacion poblacional se define como sigue:

‘e NM+1)
S UNOD (2.70)

67




Capitulo 2. Cdlculo de érbitas de meteoroides.

De este modo la relacion poblacional nos dice cuantas veces aparecen mas
meteoros de magnitud menor o igual a AM+/ que de magnitud menor o igual a M.
Notemos que aunque nos referimos a magnitudes, para un mismo enjambre meteorico
dada la similar velocidad geocéntrica de los meteoroides, la relacion poblacional esta
relacionada con la distribucion de la masa de las particulas. De hecho Vermiam (1973)
analizando 6000 meteoros radio determiné la siguiente relacion empirica relacionando la
masa de los meteoroides (m) y su velocidad geocéntrica (V,) con la magnitud visual
(M,) de los meteoros que producen:

0,92-log m(g) = 24,214 -3.91-logV, (cm/ )~ 0,4-M, (2.71)

Aplicando la ecuacion (2.71) a meteoroides de un mismo enjambre dado que la
velocidad geocéntrica de las particulas sera similar se puede hablar indistintamente de
magnitudes como de la masa ya que ambas magnitudes estan relacionadas.
Generalmente la masa deducida de la luminosidad de las particulas a partir de esta
ecuacion se denomina genéricamente masa fotométrica.

La relacién poblacional ¢s un parametro cambiante en enjambres meteoricos y debe
ser estimado a partir de un nimero significativo de medidas. Para definir » con precision
generalmente se calcula a partir de los analisis visuales realizados por decenas de
observadores de la International Meteor Organization. En actividades meteoricas muy
intensas también seria posible calcular la relacion poblacional a partir del nimero de
meteoros registrado para cada clase de magnitud M.

Para el calculo de las areas subtendidas en la atmosfera por los campos fotograficos
se ha utilizado el método de integracién vy las tablas de A,.; dadas por Bellot (1994). Una
vez conocida esa superficie abarcada y la relacion poblacional del enjambre en el
intervalo fotografico puede obtenerse la densidad numérica espacial y el flujo de
particulas incidentes desde ese enjambre metedrico como se describe en el siguiente
apartado.

2.4.2. EL CALCULO DE LA DENSIDAD NUMERICA ESPACIAL Y
LA DENSIDAD DE FLUJO.

Conocida el area subtendida dependiendo de las dimensiones del campo fotografico
se pueden aplicar las mismas ecuaciones obtenidas por Koschack y Rendtel para calcular
la densidad numérica de particulas que originan meteoros de magnitud fotografica
absoluta +mg, a partir de la ecuacion:
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THZ, x C(r)
3600 % Ayoq(r by, Hyx v,

plm<+mg, )= (2.72)

donde THZ, es la tasa horaria cenital fotografica que se calcula a partir de:

N _ _
THZ, = T x sen “hp x e (2.73)

VOLUMEN DEL /<
ENJAMBRE /' #
[JL= Vgt

Pt v NIVEL METEORICO
CAI\'IA_ —r— N M-_._.—;__ _L- _«_— -
1 superficie terrestre

|

Figura 2.15 - Representacion esquematica de la idea esencial para calcular la densidad de un
enjambre. Conocida el 4rea abarcada en la atmosfera y la velocidad geocéntrica de las particulas,
registrando el nimero de meteoros incidente en un intervalo de tiempo podemos conocer el nimero de
meteoroides presentes en el enjambre por unidad de volumen.

Notese que en la ecuacion (2.72) aparece el factor de correccion C(¥). Este se
mtroduce para tener en cuenta en observacion visual la perdida de meteoros debida a la
diferente probabilidad de percepcion del ojo humano como funcion de la magnitud del
meteoro que aparece en el campo visual, tal y como demostraron Koschack y Rendtel
(1990). Sin embargo en observaciones fotograficas se puede considerar que C(r)=1 por
el simple hecho que cualquier meteoro mas brillante que +myg, quedara registrado en la
imagen independientemente de su magnitud (Trigo Rodriguez, 1993). Esto es aplicable
para objetivos de distancia focal media donde sea minima la pérdida de magnitud en los
limites del campo.

En la anterior ecuacion N representa el nimero de meteoros registrados en cada
fotografia en un determinado tiempo de exposicion (7)) dado en horas. El nimero de
meteoros registrado depende de la altura del radiante sobre el horizonte (Ag). En el factor
que da cuenta de esa dependencia aparece el exponente a que a veces se asume igual a
uno. Sin embargo estudios realizados por Zvolankova (1983) o Roggemans (1986)
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demostraron que ese exponente difiere de 1. La estimacion mas realista obtenida hasta la
fecha proporciona un valor de a=1,47+0,11 (Zvolankova, 1983).

Finalmente la densidad de flujo de meteoroides, directamente relacionada con la
densidad numérica espacial p, se obtiene directamente de:

OCm < im ) =3600xvo x p(m <) @74)

El paso final es determinar el valor de Q para cada exposicion fotografica realizada
y después promediar los valores obtenidos. Notese que debido a la dependencia de la
THZ, con respecto a la altura del radiante es recomendable realizar exposiciones de una
duracién no superior a unos 20 minutos, tomando el hg para el tiempo medio de la
exposicion. Los resultados fotograficos obtenidos empleando este método fotografico se
muestran en la seccion 2.5.3.

2.5. RESULTADOS.

De acuerdo con el procedimiento de analisis y reduccion de las imagenes de
meteoros descrito anteriormente se han reconstruido las trayectorias atmosféricas y
orbitas en el Sistema Solar de mas de una veintena de meteoroides, todos ellos
fotografiados por el autor junto a varios colaboradores de la Red de Investigacion sobre
Bolidos y Meteoritos entre los afios 1997 y 2001.

Aio Noches observadas Horas cubiertas N° estaciones Doll:lle etTO;(:lple
1997 3 13 2 0 5
1998 13 40 5 2 20
1999 15 62 9 26 105
2000 11 31 7 4 35
2001 13 35 6 1 15
TOTAL 55 161 12 33 180

Tabla 2.3.- Namero de horas de operacién en multiple estacion desarrolladas en los ultimos afios
por la Red de Investigacion sobre Bolidos y Meteoritos. También se indica el nimero de estaciones
diferentes que participaron a lo largo del afio, las horas cubiertas en doble estacion y el namero de
meteoros fotografiado en simple y multiple estacion.

Las estaciones fotograficas no se mantuvieron tan solo operativas en las noches en
que estaba prevista actividad asociada a enjambres meteoricos. Para conseguir una
muestra representativa se decidio extender las observaciones a lo largo de todo el afio.
Sin embargo, los resultados atestiguan la dificultad de registrar meteoros en tales
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condiciones. De hecho el mayor nimero de meteoros registrado en 1999 evidencia tan
solo que en ese ano el equipo pudo ser participe de la tormenta de Leonidas acaecida el
18 de noviembre sobre Europa.

En los siguientes apartados se presentan las orbitas obtenidas durante estos aflos,
describiendo el proceso completo de reduccion de una de ellas en la seccion 2.5.1. Cabe
destacar que el nimero de drbitas incluidas aqui (véase tabla 2.9) no coincide con el
nimero de meteoros registrados en doble estacion (tabla 2.3). De hecho de los 33
meteoros registrados se obtuvieron solo 24 orbitas de precision. La razon de ello es que
en ocasiones no ha sido posible determinar la 6rbita del meteoroide por diversas causas:

a) En ocasiones la imagen del meteoro desde una de las estaciones es muy débil o
la geometria en que fue observado es desfavorable por lo que la astrometria se hace muy
imprecisa.

b) El meteoro no fue obturado por lo que resulta imposible conocer la velocidad
geocéntrica del meteoroide.

¢) En ocasiones el meteoro no fue observado visualmente o hay una incerteza
superior a 3 segundos en el tiempo de aparicion.

Debido a estas razones en todos estos casos las 6rbitas son tan imprecisas que han
sido finalmente descartadas de la tabla 2.7. De ese modo han quedado fuera del analisis
8 Leonidas y 2 Geminidas.

2.5.1. UN EJEMPLO DE ASTROMETRIA: LA GEMINIDA Gl.

El bolido G1 apareci6 el 13 de diciembre de 1998 a las 22h 36m 0+1s T.U durante
la campafia de Geminidas. Este bdlido presenté una magnitud absoluta de -5, siendo
registrado desde las estaciones del Desert de les Palmes en la provincia de Castellon
(Long.=0°02°19"°E,  Lat.=+40°01"22"", Alt=10 m) y el Pla d Arguines
(Long.=0°24°05""E, Lat.=+39°45"34>", Alt.=260 m) en la provincia de Valencia (véase
figura 2.16).

Una vez conocidas las coordenadas geograficas de ambas estaciones, el tiempo de
aparicion del bolido y las coordenadas ecuatoriales de la trayectoria desde ambas
estaciones el programa desarrollado permite reconstruir la trayectoria real en la

atmosfera siguiendo los pasos teéricos descritos en la seccion 2.2.6. Esto se hace en
varios pasos:

a) Primero se mide sobre las imagenes digitalizadas las coordenadas de los puntos
de micio y final de los diferentes tramos de la trayectoria del meteoro desde ambas
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estaciones y de las estrellas tomadas como referencia. El programa de astrometria estima
la imprecision cometida en la medida de las coordenadas estelares (véase tabla 2.4). La
desviacion estandar cometida en la localizacion de las estrellas permite descartar
aquellas que proporcionen errores angulares mayores.

Desert de les Palmes Pla d'Arguines

Figura 2.16- Imagenes estereograficas del bdlido Gl obtenidas desde ambas estaciones Se

indica la posicion de la estrella Mirfach (o Perseo) y los puntos inicial (1) y final (F) de la trayectoria
del meteoro.

b) Una vez conocidas las coordenadas ecuatoriales de cualquier punto de la placa el
programa de astrometria calcula las posiciones de los puntos identificados en la
trayectoria del meteoro. La tabla 2.5 muestra para las coordenadas arbitrarias sobre la
imagen (X,Y) las correspondientes ascension recta y declinacion estimadas.

¢) Conocidas las coordenadas ecuatoriales de los diversos tramos del meteoro se
estiman los pardmetros que definen la trayectoria en la atmosfera y el radiante del
meteoro. Ademas de la longitud de la trayectoria estimada en cada tramo y del tiempo en
que se realiza cada obturacion se determina la velocidad del meteoro. Los resultados se
muestran en la tabla 2.6.

d) Fmalmente, conocida la trayectoria real en la atmosfera, el radiante corregido y
la velocidad heliocéntrica, es decir la geometria del encuentro con la Tierra, se
reconstruye la orbita seguida por la particula progenitora del bolido G1 en el Sistema
Solar antes de su encuentro con nuestro plancta. Los datos de la orbita calculada
siguiendo el procedimiento descrito en la seccion 2.3, aparecen en la tabla 2.6.
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Estacion [1]:

Desert de les Palmes (Castelld).

N.SAO AR Error DEC. Error (Desv. est.)
56799 03h 54m 06s -00.03m +31°53'37" 00.62' (00.73")
75596 02h 50m O01s 00.04m +27° 13' 12" -02.42" (02.48)
75151 02h 07m 18s 00.13m +23°25' 35" -02.15' (02.82")
75012 Olh 54m 33s -00.08m +20° 49’ 55" 01.45' (01.83)
55306 02h 09m 25s -00.12m +34° 58' 28" -00.76' (01.65"
55427 02h 17m Ids -00.07m +33°52' 18" 01.48' (01.74"
74996 01h53m 11s 00.11m +29°36'34" 0183 (02.30)
Estacién [2]: Pla d’Arguines (Valéncia).
N.SAO AR Error DEC. Error (Desv. est.)
40026 05h 06m 41s 00.18m +41°17' 24" 03.34' (03.91")
39966 05h 02m 17s -00.19m +41°05'08" 00.60' (02.21")
39955 05h 01lm 54s -00.06m +43°49' 55" 00.52' (00.85")
25019 05h 07m 03s 00.37m +51°36' 04" 00.21' (03.49)
24929 04h 57m 32s 00.26m +53°44' 20" -00.79' (02.45"
24512 04h 16m 57s 00.24m +53°33'07" -01.58' (02.64)
24412 04h 06m 11s -00.39m +50°19' 24" -01.66' (04.11")
39483 04h21lm 17s -00.27m +46°28' 32" -01.41" (03.09)
40026 05h 06m 41s 00.18m +41°17'24" 03.34' (03.91")

Tabla 2 4. Estrellas de referencia y errores astrométricos en ascension recta y declinacion
cometidos en la astrometria del meteoro G1 desde ambas estaciones.

Estacién [1]: Desert de les Palmes (Castelld).

X Y AR DEC.
1 520  -281 02h57m20s +25°03'51"
2 470 -294 02h S0m 00s +24°20' 11"
3 415 -308 02h42m 03s +23°30' 13"
4 303  -338 02h26m 1ls +21°46' 53"
5 244 -351 02h 18m2l1s +20° 46'42"
6 186 -368 02h 10m25s +19°53"13"
7 128  -382 02h 02m 59s +18° 54" 44"

Estacion [2]: Pla d’Arpuines (Valéncia).

X

Y AR DEC.

1 582

635 05h 40m 04s +47° 27' 54"

2 1030

227 03h 47m 42s +52°16' 45"

Tabla 2.5. Puntos de corte del balido desde ambas estaciones. Notese que desde el Desert de les
Palmes se obtuvieron las coordenadas de inicio de cada uno de los tramos en que fue dividido el
meteoro por el obturador rotativo. De aqui se obtiene la velocidad geocéntrica del meteoroide.

Parametros trayectoria Punto inicial Punto final
Longitud (°) 0°06’19+ 1 W 0°26°12° £ 1 W
Latitud (°) 39°56°31°+ 1 N 40°04°407+ 1 N
Altura (km) 99 8 +0,1 63,50 0,09
Distancia a la estacion 1 (km) 873+0,1 79,01 + 0,09
Distancia a la estacion 2 (ki) 100,1 £ 0.2 642 +0,1

Longitud del meteoro (km) 443+0,3
Velocidad en el infinito (km/s) 37,5+£0,2
Velocidad geocéntrica (kn/s) 35,8+0,2
Velocidad heliocéntrica (km/s) 33,86 +£ 0,14

Radiante aparente (%)

AR: 114,24 20,06 Dec: 31,29 40,06

Radiante corregido (°)

AR: 114,96 +0,07 Dec: 31,06 +0,06

Tabla 2.6. Trayectoria atmosférica, velocidad estimada y radiante del bolido G1.
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Figura 2.17. A la izquierda se muestra la trayectoria aparente en la boveda celeste desde el Desert
de les Palmes [1] y el Pla d’Arguines [2] del bolido GI asi come la interseccién de sus trazos que
define el radiante. A la derecha se muestra su trayectoria real en la atmosfera, su proyeccién en la
superficie terrestre y la situacion de ambas estaciones respecto de ella.

Se puede comparar el parentesco orbital del meteoroide G1 con la 6rbita media del
enjambre de las Geminidas y la érbita del asteroide Faeton dadas en la tabla 2.7. Para
ello se aplica el criterio de Southworth-Hawkins, expresando el resultado como
probabilidad siguiendo el criterio de Porubcan (1968) (véase tabla 2.2). Segun ese
criterio se obtiene un 100% de probabilidad de que el meteoroide progenitor del bolido
Gl estuviese asociado al enjambre de las Geminidas. Del mismo modo puede
considerarse segura la asociacion con el asteroide 1983TB Faeton.

Elementos orbitales G1 Enjambre 1983TB Faeton
Geminidas
Semieje mayor (U.A) 1,352 £ 0,019 2,40 1,27133
Excentricidad 0,9171 £ 0,0021 0,890 0,890156
Inclinacion (°) 248+0.3 22,0 22,102
Nodo ascendente (°) 261,73763 + 0,00001 2630 265,5874
Argumento del perihelio (°) 32846 +0.12 321,7 321,8207
Distancia del perihetio (U.A) 0,1122 £0,0014 0,139 0,109844
Fecha de encuentro con la Tierra 13,9416 Dic.1998 - -

Tabla 2.7. Elementos orbitales del meteoroide progenitor del bolido G1. Los errores indicados
se obtienen del error intrinseco a la desviacion estandar de la astrometria y a la imprecision en el
tiempo de aparicién del meteoro. Se indica también la orbita media del enjambre de las Geminidas vy

del asteroide 3200 Faeton.
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Orbita de Marte .

7 Orbita de

-

Figura 2.18. Reconstruccion de la trayectoria del bolido G1 y de la 6rbita heliocéntrica descrita
por el meteoroide progenitor. Puede compararse la similitud orbital con el asteroide 3200 Faeton.

2.5.2. TRAYECTORIAS Y ORBITAS.

A continuacion se incluyen las trayectorias y orbitas calculadas para 24 meteoros
en doble o multiple estacion registrados entre 1998 y 2001. Aunque las observaciones se
realizaron a lo largo de todo el afio, puede observarse que la mayoria procede de las
corrientes metedricas mas activas y de hecho una buena parte fue registrada durante la
tormenta de Leonidas acaecida en 1999. Debido a ello no se puede considerar que la
muestra sea representativa de la actividad meteorica global, aunque si lo es de los
principales enjambres de meteoroides que intercepta la Tierra (véase tabla 2.8).

N° orbitas Enjambre Cuerpo progenitor Aiios
18 Leonidas 55P/Tempel-Tuttle 1999
3 Perseidas 109P/ Swift-Tuttle 1999 y 2000
1 Tauridas 1P/Encke 1999
1 Geminidas 1983TB Faeton 1998
1 Esporadicos Desconocido 2000

Tabla 2.8.- Numero de orbitas calculadas, enjambre, cuerpo progenitor y afio en que fueron
obtenidas.
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Las trayectorias, radiantes y velocidades de los 24 meteoroides analizados se
muestran en la tabla 2.9. También se indica en ella el cuerpo engendrador asociado a
cada particula aplicando el criterio de Southworth-Hawkins sobre la orbita obtenida del
meteoroide y la de su cuerpo engendrador (tabla 2.10). Tan s6lo SP1 no parece estar
asociado a ningun enjambre conocido por lo que tiene un origen esporadico.

Codigo Cuerpo asociado M. H; H¢ AR,(°) DEC,(°) Vinf V., Wu
Gl Asteroide Faeton -5 951 62,9 11485007 30,10+£0.06 39,602 377 352
Pl 109 P/Swift-Tutle -3 1189 937 45244003 59,05+002 60,003 588 4L5
P2 109 P/Swift-Tuttle -4 1228 814 46624025 57,790,001 60003 588 409
Tl 2P/Encke 4 902 754  62,610,02 23924002 31,40%0,08 294 382
L1 55P/Tempel-Tuttle -5 110,9 887  153,61+0,03  21,81#0,03 71802 706 414
L2 55P/Tempel-Tuttle -3 110,77 987  152,43%0,02  22,31£0,02 71,602 706 413
L3 55P/Tempel-Tuttle -2 123 99,0  153,91%0,03 2137002 71,7402 70,5 412
L4 55P/Tempel-Tuttle -1 1113 1028 154,18£0,02  21,73+002 71,802 706 414
L5 55P/Tempel-Tuttle -1 1163 1027 15483003 2161002  716+02 704 412
L6 55P/Tempel-Tuttle -8 1155 759 15435002 2146001  719+02 707 414
L7 55P/Tempel-Tuttle -4 938 87,7  1551420,03  21,590,03 67,6+02 657 366
L8 55P/Tempel-Tuttle -3 1p45 90,2  153,94£0,03 2183002  71,6+03 704 412
L9 55P/Tempel-Tuttle -2 1236 1053  15330,6 2147003 71803 706 413
L10 S5P/Tempel-Tuttle -3 1157 996  153,5240,03  21,93+002 71,502 703 411
L1l S5P/Tempel-Tuttle -1 1198 1052  153,43£0,02  21,992002  71.8+03 706 414
L12 55p/Tempel-Tuttle -1 1128 104,9 153,44£0,02  21,56+0,02 71503 703 411
L13 55P/Tempel-Tuttle -3 1062 907  153,39£0,02  22,150,02 71402 705 413
Li4 55P/Tempel-Tuttle -4 1096 872  153,6740,03 21694003  716+02 704 411
L15 55P/Tempel-Tuttle 3 1083 973  152,90£0,03  22,01+0,02  71,5%03 70,5 412
L16 55P/Tempel-Tuttle -2 1083 98,9  153,21¥0,01 2088001  716+02 704 410
L17 55P/Tempel-Tuttle -2 1117 1016  153.4240,01  22,79002 71502 703 412
Li8 55p/Tempel-Tuttle -3 1113 93,1  153,59+0,01  21,8240,02 716302 704 411
P3 109P/Swift-Tuttle -2 1143 997 2800079 54334002 60202 591 415
SP1 Desconocido 0 1024 936 357,52+0.04 58,62 +0,02 36,8 £0.4 352 562

Tabla 2.9. Trayectorias en la atmosfera de los meteoros y bolidos registrados. En esta tabla
aparece la magnitud visual de cada meteoro (M,), la altura inicial (H;) y final (Hr) de las trayectorias
ionizadas (en km.) sobre la superficie terrestre, las coordenadas del radiante geocéntrico (Ascension
Recta y Declinacion) y la velocidad en km/s (en el infinito, geocéntrica y heliocéntrica).
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De las trayectonas, radiantes y velocidades obtenidas se¢ dedujeron las Orbitas

heliocéntricas de los 24 meteoros siguiendo los mismos pases descritos en detalle para
Gl en la seccion 2.5.1. Los elementos orbitales obtenidos para cada meteoroide se

recogen en la tabla 2.10. Estos resultados seran analizados en detalle en la discusion
(seccion 2.6.1).

Cod. Fecha q a e i ) Q
Gl 13,9416 1298 0,1122+£0,0014 135+0,02 091740,002 24,803 32845012 261.73763 £0.00001
Pl 13,0993 0899  0,9649 £ 0,0008 299+226 0,968+0,024 1113+ 0,2 1545+0,4 13993718 + 0,00003
P2 13,11180899  0,9571£00019 11,0+3,0 0,912+0,024 113,102 152,106 139,9492 + 00,0007
T1 17,0395 11 99 0,358 £0,003 2,66+0,12 0,865 =0,007 337+0,06 292,02+006 234,23413 +0,00002
L1 18,1045 11 99 0.98412£0,00015 10,57 £2.5 0,906 0,023 162,46+0,07 172,10+ 0,17 235,30648+0,00001
L2 18,1144 1199 0,98796+ 0,00003  97+2,2 08980023 16227+0,06 177,07+ 0,09 235,31648+0,00001
L3 18,1037 11 99  0,98301 £0,00017 92+2.0 0,894 0,022 162,89+0,06 171,15+0,18 235,30568 + 0,00001
L4 18,0909 11 99 0,98258 £0,00015 10,827 0,909 £0,023 162,18+ 0,06 17084+ 0,16 23529276 + 0,00001
Ls 18,0949 1199 097933 £0,00024 93 +2,0 0,895+0,023 161,94+ 0,07 168,58 + 0,21 235,29683 + 0,00001
Le 18,0661 1199 0,98126 £0,00011 11,5+0,9 0,91520,006 162,51 +0,03 169,90 £0,09 23526779 + 0,00001
L7 18,0660 11 99  0,9715+0,0005 195+0,05 0503=0,013 160,79+0,07 161,5+04 235,26780 x 0,00001
L3 18.0975 1199 0,98364 £0,00018 90+22 0890+£0,028 162.13+0,07 1717+ 0.2 23529941 = 0,00001
L9 18,0719 11 99 0,9853 +0.0019 9737 0,90+ 0,04 163,104 1732+19 235,2705 = 0,0012
L10 18,0988 1199 098518 £0,00010 89+1,5 0,889+0,018 162.23+0,05 173,07+£0,13  235,30073 £ 0,00001
L11 18,1036 1199 0,98561 £0,00010 10,7+3,1 0,91+ 0,03  162,214+0,06 173,56+0,15 235,30560 + 0,00001
L12 18,1006 11 99 0,98491 =0,00012 7.9+1,7 0,87+ 0,03 162,83+£0,06 172,77+0,17 235,30262 % 0,00001
L13 18,0515 1199 0.98635£0,00007 7,64 +1,08 08710018 161,73+ 0,05 174,35+£0,11 23525303 + 0,00001
L14 18,0938 11 99 0,98437 +0,00013 87+14 0886+ 0018 162,51 £0,06 17228 +0,15 23529573 + 0,00001
L15 1719311199 0,98411+£0,00015 9,1£23 0,89+ 0,03 162,45+006 171,89+0,18 234.38780 +0,00001
L16 18,0868 1199 0,98468 +0,00009 7,75+ 1,12 0,873+ 0,018 164,06+ 0,04 172,54+ 0.12  235,28866 £ 0,00001
L17 18,0869 1199 0.98646 +0,00005 9.0+ 1,5 0,890+ 0,018 160,89 + 0,04 174,53 + 0,09 23528875 + 0.00001
LI18 18,0869 1199 0.98477+0,00010 87+1,4 0,887+0.018 162,35+ 0,05 172,66+ 012 23528879 + (,00001
P3 30,1580 07 00 0,973 + 0,005 343£302 097+0,02 11229025 1564=0,1 127,2916 = 0,0013
SP1 1385881200 (,9424 £ 00003 0,65+ 0,03 2,44+ 0,05 30,76 £ 0,23 199.95+£0.02 262,15104 + 0.00001

Tabla 2.10. Elementos orbitales correspondientes a los meteoros y bolidos registrados en doble
o multiple estacion entre 1998 y 2001. La fecha se refiere al encuentro del meteoroide con la Tierra en

decimales de dia, mes y los ultimos dos digitos corresponden al afio. Elementos referidos al Equinoccio
2000.00.
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2.5.3. FLUJOS ESPACIALES DE ENJAMBRES METEORICOS.

LLa monitorizacion realizada del cielo no sélo permite calcular las orbitas
heliocéntricas de las particulas incidentes sino que ademds la cobertura temporal de las
imagenes puede emplearse para estimar el numero de meteoroides por unidad de

volumen presente en cada uno de los enjambres activos en ese periodo (Trigo
Rodriguez, 2000).

Con la finalidad de obtener la densidad numérica espacial del enjambre de las
Leonidas, se ha aplicado el procedimiento descrito en la seccion 2.4 a las fotografias
obtenidas en 1997, 1998 y 1999 (Trigo Rodriguez et al., 2001). La tabla 2.11 recoge en
ese sentido los resultados obtenidos. Los errores se dan con el 66% de confianza
dividiendo las densidades obtenidas por la raiz cuadrada del niimero de meteoros
observado en cada intervalo (Roggemans, 1987).

Intervalo Fecha ho (° Tiempo F Numero
T.U. 2()0%),2) fotogrélijico Leonidas Pos | &(Pes) P03 &(pos)
(haras) fotografiado
0300-0400 | 17 Nov. 1997 | 234,85 0,83 1,33 1 26 8 0,9 0,9
(0400-0500 h 234,90 0,80 1,05 2 35 14 1,4 1.0
0500-0600 “ 234,95 0,66 1,00 6 58 14 4,5 1,8
0000-0100 | 17 Nov. 1998 | 234 .45 (.51 1.00 1 82 4 0.7 07
0100-0230 “ 234.53 0.92 1.00 7 94 3 1.9 0.7
0430-0530 « 234.65 0.66 1.00 17 98 4 14 3.4
0130-0300 | 18 Nov. 1998 | 235.55 1.26 1.30 1 19 2 0.1 0.1
0135-0229 | 18 Nov. 1999 | 235,29 (.85 1,05 32 5400 | 1200 12,3 2,2
0229-0331 N 235,33 1,00 1,00 19 1022 227 43 1,0
0331-0426 “ 235,37 0,72 1,00 4 15 1 1 0,5

Tabla 2.11. Densidades numéricas espaciales (nimero de particulas presentes en un cubo de
1000 km de arista). F es un factor de correccion por obstaculos (como p.e. nubes) en el centro
fotografico definido en funcién del porcentaje del cielo cubierto F =100/(100-%cub). En la tabla

aparecen comparadas las densidades numéricas espaciales (pes) calculadas a partir de observaciones
visuales de la International Meteor Organization con las obtenidas con un objetivo de 20mm
diafragmado a f:3,8 en el rango de magnitudes fotografico J-co, -1], aqui denotado como (p.gs) (Trigo
Rodriguez, 1999; Trigo Rodriguez et al., 2001).

Durante las tormentas de meteoros se pueden alcanzar densidades numéricas
espaciales varios miles de veces superiores a las que produce un enjambre en afios
normales (Asher, 1999). Esto muestra que las tormentas de meteoros son producidas por
densas concentraciones de meteoroides presentes en los enjambres metedricos. Estas
cortinas compactas de meteoroides ya fueron identificadas en las orbitas de otros
cometas periddicos por el satélite IRAS (Sykes y Walker, 1992) pero hasta hace poco se
desconocian los detatles acerca de su antigiiedad y evolucion.
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En base a modelos de las estelas de polvo desprendidas del cometa 55P/Tempel-
Tuttle en anteriores pasos por el perihelio, McNaught y Asher (1999) pudieron predecir
la hora del maximo e intensidad aproximada de las Leonidas 1999. Sus calculos
muestran que esa tormenta se produjo cuando la Tierra interceptd una densa cortina de
meteoroides eyectada por el cometa 55P/Tempel-Tuttle a lo largo de su retorno de 1899
(McNaught & Asher, 1999). Estos resultados no s6lo muestran que es posible predecir la
aparicion de tormentas meteoricas sino que ademds puede conocerse el tiempo en que
los meteoroides que interceptan la Tierra se han desprendido del cometa progenitor.

La actividad intensa de las Leonidas el 18 de noviembre de 1999 queda reflejada
en la tabla 2.11 donde se aprecia que alcanzo el nivel de tormenta. La densidad
numeérica espacial pgs obtenida a partir de observaciones visuales alcanza valores muy
altos, con un maximo entorno a 5.400+1.200 meteoroides en un volumen de 10° km’.
Por el contrario se puede apreciar que las estimaciones fotograficas del mismo mntervalo
no alcanzan valores en comparacién tan extremos debido a la ausencia de meteoros
brillantes que son los principalmente registrados con ¢l equipo empleado (Arlt et al.,
1999). De hecho, la densidad numérica espacial en el rango fotografico pys durante la
tormenta se puede apreciar que fue del mismo orden de magnitud que la alcanzada
durante la llamada “noche de los bélidos™ acaecida en 1998.

Como muestra del interés de este tipo de estudios y como comparacion con los
datos obtenidos entre 1997 y 1999 de las fotografias realizadas, se decidio emplear el
mismo método para calcular las densidades numéricas espaciales en fotografias
historicas realizadas durante la tormenta de Lednidas observada en 1966 (véase la figura
2.19). El interés de este estudio radica en ser ¢l primer intento de calibrar la actividad de
la tormenta de 1966 en base a fotografias (Trigo Rodriguez et al., 2001), tal y como se
discute en la seccion siguiente.

Tiempo de la Tiempo Altura Altura Numero de
exposicion fotografico del campe Ard |y conidas 9,3
(T.U) (horas) rad(lf)nte foto%g)aﬁco (km) fotografiado p, s[/107km?]
11h50m 0.20 65 35° 5,800 82 220 £ 24
11h55m 0.03 60 35° 7,600 20 840 + 188
11h47m-11h50m 0.05 55 55¢ 7,300 88 2.300 £ 245

Tabla 2.12 Densidades numéricas espaciales (particulas en un cubo de 1000 km de arista)
obtenidas a partir de fotografias realizadas durante la tormenta de 1966. Las exposiciones fueron
realizadas por A. Scott Murrell, David Mc Lean y James W. Young la noche del 17 de noviembre en
plena tormenta de meteoros. Adaptado de (Trigo Rodriguez et al., 2001).
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Figura 2.19. Una de las fotografias aqui analizadas correspondiente a la tormenta de Leonidas
acaecida en 1966. Fotogratia de tres minutos de exposicion realizada sobre pelicula Kodak TriX 400 el
17 de noviembre de 1966 por James W. Young en donde se aprecian 88 Leonidas. Imagen cortesia del
autor.

2.6 DISCUSION.

2.6.1. TRAYECTORIAS, RADIANTES Y ORBITAS.

A continuacion se discutiran los diversos parametros calculados para los diferentes
meteoros fotografiados. Primero se analizard la posicion del radiante ya que ésta
depende solo de la precision astrométrica y, en consecuencia, puede ser estimada de
manera bastante mas precisa que los elementos de la 6rbita heliocéntrica.

Dado que el registro de las trayectorias ionizadas producidas por los meteoroides al
entrar en la atmosfera se produce durante tiempos generalmente inferiores al segundo,
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donde la velocidad es dificil de estimar con errores relativos inferiores al 1% es
imposible obtener sus orbitas heliocéntricas con una precision tan grande como la que se
consigue siguiendo el desplazamiento de cometas o asteroides en la boveda celeste. Sin
embargo, dadas las pequefias dimensiones de las particulas estudiadas con esta técnica
(desde unas micras hasta un maximo de pocos metros de diametro) su observacion
telescopica resulta extraordinariamente complicada. De ahi que el célculo de orbitas
desde la superficie terrestre o incluso en campailas programadas desde aviones
(Jenniskens, 1999) mantenga plenamente su importancia y necesidad para conocer el
origen de la materia que incide sobre la Tierra en ese rango de masas (Hughes, 1996).

2.6.1.1. LEONIDAS 1999.

A continuacion vamos a analizar en detalle el conjunto de radiantes y orbitas
obtenidos de 18 Leonidas fotografiadas en 1999. Su interés es si cabe mayor debido a
que 17 de ellas aparecieron durante la tormenta acaecida en ese afio, y muchas de estas
pueden considerarse pertenecientes a una estela de polvo emitida en 1899 por el cometa
55P/Tempel-Tuttle (Betlem et al. 2000). Estos meteoroides deben poseer por tanto unas
caracteristicas orbitales muy similares entre si por ser material todavia no dispersado
(Jenniskens, 1998).

a) Radiantes.

Primero se analizan los radiantes de los meteoros que pueden ser estudiados de
manera independiente de la velocidad medida. El radiante geocéntrico (AR, DEC,) es la
direccidon del vector velocidad heliocéntrico del meteoroide, antes de que sea afectado
por la gravedad terrestre y la deceleracion. Analizando el conjunto de radiantes de las
Leonidas se puede profundizar en el parentesco existente entre las particulas.

Como se aprecia en la figura 2.20 los radiantes de meteoros fotografiados en afios
de actividad norma! de las Leonidas sufren bastante dispersion. La razon de ello radica
en que los meteoroides que se encuentran situados a lo largo del enjambre del cometa
55P/Tempel-Tuttle son particulas emitidas hace muchas revoluciones mientras que los
que aparecen asociados a los retornos del cometa al perihelio pertenecen a cortinas de
polvo de reciente eyeccion (McNaught & Asher, 1999). Se ha estimado que la edad
maxima de las estelas de polvo cometario dejadas por los cometas de este tipo pueden
sobrevivir entre 3 y 30 periodos orbitales antes de dispersarse (Sykes & Walker, 1992;
Jenniskens, 1998). Considerando el periodo orbital de las Leonidas en torno a 33 afios,
eso significa que los meteoroides pertenecientes a las cortinas de polvo dejadas tras de st
por el cometa en cada transito por el perihelio pueden permanecer juntos cerca de 1000
afios sin dispersarse a lo largo del enjambre.
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Figura 2.20. Dispersion del radiante de las Leonidas a partir de registros fotograficos obtenidos
en diferentes afios. Se evidencia que los radiantes de meteoroides aparecidos en 1997 y 1998 sufren

mucha menor dispersion que en periodos en los que el cometa esta lejos del perihelio. Adaptado de
Betlem et al. (1999).

Como comparacion de los resultados obtenidos la figura 2.21 muestra los radiantes

de las Leomdas calculados aqui. En esa figura puede apreciarse una gran concentracion
de radiantes en torno a A.R=153,4° y DEC=+21,9°.
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Figura 221 Radiantes geocéntricos de Leonidas obtenidos durante la tormenta de 1999 Se
puede apreciar una concentracion evidente en torno a A.R=153,4° y DEC=+21,9°. Como comparacion
se muestra el valor medio y error obtenido por Betlem et al. (1999).

Para comparar resultados para diferentes posiciones de la oOrbita terrestre cada
radiante debe ser corregido debido a que el vector velocidad terrestre cambia a lo largo
de su orbita. Aqui se escoge una Longitud Solar (A,) de 235° como punto de referencia.
El cambic del vector velocidad de la Tierra produce un desplazamiento del radiante en ¢l
cielo, caracterizado por un desplazamiento diario de AA.R=+0,99° y ADec=-0,36°. La
mayoria de los meteoros fueron observados durante la tormenta en A,~235,282° por lo
que la correccion consistird en reducir ligeramente la ascension recta y aumentar la
declinacién. De este modo se corrigieron los radiantes de la tabla 3.9 que después fueron
promediados para llegar a los resultados expuestos en la tabla 2.13. En ella aparece el
radiante geocéntrico y los elementos orbitales obtenidos en este trabajo a partir de 17
Lednidas (se descarta la oOrbita anémala de L7), comparados con los obtenidos por
Betlem et al. (2000) a partir de 47 orbitas de alta precision. Se aprecia una gran similitud
en todos los parametros que corrobora nuestros calculos.

REFERENCIA Radiante (A,=235") Elementos orbitales (2000.00)
AR Dec. q a i ®
Esta tesis 153,44 0,61 | +2186+0,41 | 09838 +0,0002 [ 93+20 162,3 £ 0,7 1725+ 1,9
(Betlem et al. 2000)  |153.39+0,25| +21,.8040,13 | 0,9844 +0,0009 |10,1+2,4] 16250022 | 172409

Tabla 2.13. Radiante geocéntrico y elementos orbitales promedio calculados aqui, comparados
con los obtenidos por Betlem et al. (2000). El error indicado es la desviacion estandar de la muestra.
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b) Altura de ablacién y masa fotométrica de las particulas.

Resulta también de interés analizar la altitud en la que se produce la ablacién de
los meteoroides. En general se deduce de los datos de la tabla 2.10 que cuanto mayor es
la velocidad de entrada, la masa y la fragilidad del meteoroide incidente, mayor es la
altura de micio (H;) en la que comienza la ablacion de la particula. En general la altura
inicial y final en la que se produce la ablacion se utiliza para deducir la estructura fisica
de los meteoros. La altura a la que los meteoros alcanzan la maxima luminosidad varia
como funcién de la masa del meteoroide segun se aprecia en la figura 2.22.

4 3 2 a4 0 i

(2>
Lo
ke
LFe

Magnitud méxima de los meteoros

Figura 222 Esta grafica muestra para un conjunto de observaciones de Leonidas 1999 la

correlacion existente entre la masa de los meteoroides y la magnitud maxima de los meteoros que
producen (Brown y Arlt, 2000).

De igual manera la altura final de los meteoros (Hy) es practicamente constante en
funcion de la magnitud como se aprecia en la figura 2.23. En ella se representa la altura
final de las 18 Leonidas analizadas en esta tesis frente a su magnitud visual. Como se
aprecia pueden ajustarse a una recta de ecuacion:

Hp(M,)=1079+43-M, (2.75)
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Figura 2.23. Altura final de los meteoros frente a su magnitud para las 18 Leonidas analizadas.
La linea discontinua delimita el ajuste con una correlacion (r) de 0,85.

Por otra parte, substituyendo la velocidad geocéntrica media de las Leonidas en la
ecuacion (2.71) se obtiene una ecuacion que relaciona la masa fotométrica de las
particulas con su magnitud visual:

logm(g) = —-2,92-0,44-M, (2.76)

A partir de (2.76) se pueden determinar las masas fotométricas de las Leonidas
fotografiadas. Notese que el meteoro mas luminoso (M,=-8) fotografiado en este trabajo
(L6) debid poseer una masa de unos 4 gramos. El rango de masas correspondiente a las
Leonidas fotografiadas entre magnitudes —4 a —1 varia pues entre 7-107 y 3-10° g. A
partir de esta masa se pueden determinar los diametros tipicos de los meteoroides del
enjambre asumiendo unos valores de densidad tipicos como hizo Rietmeijer (2002). Los
resultados se muestran en la tabla 2.13 donde se aprecia que los meteoroides mas
pequefios de las Leonidas poseen dimensiones ligeramente superiores a las particulas de
polvo interplanetario (IDPs). Sin embargo los meteoroides de las Leonidas alcanzan la
atmosfera terrestre a velocidades demasiado elevadas para resistir la volatilizacion. De
hecho la temperatura alcanzada en un meteoroide dependera de la velocidad, de su
densidad y de la seccion eficaz efectiva que se oponga al movimiento (Rietmeljer,
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2002b). Segun este autor las IDPs recogidas en la estratosfera de un tamafio proximo a
10um sobreviven al entrar a velocidades en el rango de 11 a 25 km/s que corresponden
tanto a meteoroides cometarios como asteroidales de origen usualmente esporadico,
caracterizado por poseer bajas velocidades geocéntricas. Otra fuente de IDPs pueden ser
los asteroides proximos a la Tierra conocidos como NEAs (acromimo del inglés Near
Earth Asteroids) cuyos fragmentos también poseen bajas velocidades relativas capaces
de evitar la ablacion (Rietmeijer, 2002b).

Objeto Masa (g) Tamaiio (Lm) (p=1 g/em’) Tamaiio (pm) (p=3 g/cm’)
Lebnida M,=-5 0,1 6.200 4.300
Lednida M,=0 10 1.250 860
Leonida M,=+4 10° 250 170
Lednida M,=+6 310° 170 120
IDPs 107-107 10 — 100 -
Polvo 1P/Halley 107 - 107 0,003 — 270 0,002 - 185

Tabla 2.13. Comparacion entre las dimensiones y masas tipicas de las Leonidas durante la
tormenta de 1999, las particulas de polvo interplanetario y el polvo del cometa 1P/Halley. Adaptada de
Rietmeijer (2002).

En cualquier caso la tabla 2.13 indica que las particulas mas pequefias
desprendidas de los cometas deben poseer una masa y dimensiones similares a las
tipicas de las IDPs. La presencia de una componente importante de particulas cometarias
que alcanzan la Tierra en forma de meteoroides esporadicos con bajas velocidades
geocéntricas sugiere que la mayoria de TDPs estdn asociadas a cometas en contra de la
idea propuesta inicialmente por Brownlee et al. (1995) de que tuviesen un origen
mayoritariamente asteroidal (Rietmeijer, 2002b).

¢) Orbitas heliocéntricas.

Simulaciones orbitales han demostrado que la mayoria de los meteoroides que
encontrd la Tierra durante la tormenta de 1999 fueron emitidos durante el retorno al
perihelio del cometa S5P/Tempel-Tuttle en 1899 (McNaught y Asher., 1999; Arlt et al.,
1999). De igual manera se ha deducido que las intensas tormentas de 1833 y 1966
fueron producidas por estelas de polvo desprendidas respectivamente en los pasos por el
perihelio de este cometa en 1800 y 1899 (Asher, 1999) y que la lluvia de bolidos
acaecida en 1998 fue producida al interceptar la Tierra una estela de polvo emitida en
1333 (Asher et al., 1999). El hecho de conocer el tiempo de emision de los meteoroides
desde el cometa resulta de gran interés pues es bastante inusual. De hecho para la
mayoria de particulas que encuentran la Tierra resulta imposible estimar el tiempo en
que se desprendieron de sus cuerpos progenitores dado que han estado sometidas sus
orbitas a perturbaciones gravitatorias durante periodos de tiempo tipicos de miles de
afios (Jenniskens, 1998). La orbita media de los meteoroides de las Leonidas posee sin
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embargo una alta inclinaciéon que proporciona una alta estabilidad orbital y una baja
influencia de los procesos de dispersion (Kresak, 1993). Ademas conocer los tiempos de
eyeccion puede permitir otras interesantes aplicaciones como por ejemplo utilizar los
clementos orbitales calculados para mejorar los modelos tedricos de enjambres
meteoricos y asi estudiar la estabilidad de las estelas de polvo dejadas por los cometas
(Jenniskens, 1998). Otra aplicacion de interés es el estudio de los procesos de degracion
sufridos por meteoroides de diferente edad, con periodos de exposicion al medio
interplanetario diferentes (Rietmeijer, 2002).

Representando los valores de Inclinacion frente a distancia al perihelio (figura
2.24) puede compararse la similitud con los puntos del modelo tedrico de Asher et al.
(1999) y asimismo corroborar nuestros datos con los valores promedio de 47 Lednidas
calculadas por Betlem et al. (2000).

«1-L18
& (Betlem et al., 2000)
164,5 .................................................... e

164
163,95
163
162,5
162
161,5
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160,56 +—————4—

0,974 0,979 0,984 0,989

Distancia al perihelio (U.A)

Inclinacion (°)

Figura 2.24. Grifica de la inclinacion frente a las distancias al perihelio de las orbitas aqui

calculadas. Como comparacion se muestra el valor medio y la dispersion estandar obtenida por Betlem
et al. (2000).

Idéntica similitud con los modelos tedricos puede encontrarse en la figura 2.25
donde se representan los valores del argumento del perihelio frente a la inclinacion.

Llama la atencion entre las orbitas de Leonidas la catalogada como L7. Puede
apreciarse en la tabla 2.8 que su velocidad geocéntrica fue mucho menor de la de los
otros miembros del enjambre y su radiante aparece desplazado bastante del promediado
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para el resto de Leonidas. También existen anomalias considerables en sus elementos
orbitales. Por ¢jemplo su semieje mayor es mucho menor y su argumento del perihelio
cambia ostensiblemente respecto al resto de Leonidas. Tales anomalias en la velocidad,
radiante y oOrbita de ese meteoroide pueden explicarse por haber sufrido anteriormente
un encuentro proximo con la Tierra en alguno de sus anteriores retornos al perihelio. El
impulso gravitacional inducido en ese encuentro podria haber inducido tales cambios en

su orbita tal y como detectaron Betlem et al. (1999) en varias Leonidas aparecidas en
1998.

¢ L1-L18
—@&— (Betlern et al.,2000)
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Figura 2.25. Valores la inclinacion frente al argumento del perihelio para las Leonidas aqui

analizadas. Como comparacion se muestra el valor medio y la desviacidon estandar obtenida por Betlem
et al. (2000).

Finalmente en la tabla 2.14 se compara la orbita promedio obtenida para las 17
Leomdas con la calculada por Asher (2002) para la orbita media de la estela de polvo
desprendida en 1899 y finalmente la obtenida para el cometa 55P/Tempel-Tuttle por
Nakano (1998). El parentesco entre la 6rbita del cometa y la obtenida para las Leonidas
de esta tesis se hace evidente en la figura 2.26.

T q(U.A) | a(U.A) e i) Q () o (")
L1-L18 - 0,9838+0,0002| 93 +2,0 {0,8944+0,022 | 162,340,7 235,282 172,4840,26
Estela tedrica - 0,98 10,39 0,905 162,57 235,29 172,52
55P/ 28.098 Feb
Tempel-Tuttle 1998 0,976577 10,337486 ] 0,905531 162,486 235.,2583 172,4988

Tabla 2.14 Orbita promediada de las Leonidas analizadas en este trabajo (L1-L18) comparada
con la orbita tedrica de la estela de polvo desprendida del cometa 55P/Tempel-Tuttle en 1899 (Asher,
2002) y con los elementos orbitales de ese cometa calculados por Nakano (1998).
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2.6.1.2. PERSEIDAS.

89

Figura 2.26. Orbita media de los meteoroides de las Leonidas analizados (L1-L18). De la media
se ha descartado la 6rbita anomala L7 probablemente perturbada gravitatoriamente por la Tierra. Como
comparacion se incluye también la orbita del cometa 55P/Tempel-Tuttle segun Nakano (1998).

La gran similitud entre las drbitas ya denota a primera vista una clara asociacion.
Esta viene a su vez corroborada al aplicar el criterio de Southworth-Hawkins que
proporciona un valor de D=0,07. Considerando los niveles de confianza dados por
Porubcan (1968) (véase tabla 2.2) se llega a una probabilidad de asociacion de un 100%.

El enjambre de las Perseidas es originado por los fragmentos del cometa
109P/Swift-Tuttle y produce una de las lluvias anuales mas intensas que acontece todos
los afios en torno al 12 de agosto. La actividad horaria de esa componente anual produce
cerca de 90 meteoros/hora en el maximo (Jenniskens et al., 1998). Entre 1989 y 1999 la
Organizacién Internacional de Meteoros (IMO) detectd consecutivamente en tormo a
Longitud Solar de 139,5° un incremento en la actividad del enjambre asociada a una
cortina de material de reciente emision que acompafaba al cometa (Jenniskens et al.,
1998). Durante ese periodo la actividad de las Perseidas alcanzo actividades horarias

incluso por encima de 400 meteoros/hora, acompaiiada a su vez por impresionantes
bolidos (Trigo Rodriguez, 1997).

Durante el periodo observado en este trabajo se obtuvieron las orbitas de tres
miembros del enjambre de las Perseidas que han sido catalogados como Pl, P2 y P3 en
las tablas 3.8 y 3.9. Dos de tales meteoros fueron fotografiados en 1999 y otro en el
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2000. La muestra es pues demasiado escasa para realizar un estudio detallado de las
trayectorias y orbitas seguidas por tales meteoroides. Sin embargo como comparacion se
muestra en la tabla 2.15 el semieje mayor (q), la inclinacion (i) y el argumento del
perihelio () promediado para los meteoroides de reciente eyeccion que originaron los
estallidos de actividad de 1993 y 1994 y aquellos ya dispersos en el enjambre anual
fotografiados entre 1937 y 1983 (Jenniskens et al., 1998).

Adfios q(U.A) i(%) o ()
1993-1994 | 0,963+0,004 | 113,510.2 154.040.6
1AU 1937-1983 | 0,95240,002 | 113,440.1 151,320 4
Promedio P1-P3 | 0,965+0,003 | 112,310,3 154,310,3

Tabla 2.15. Algunos elementos orbitales promediados para los meteoroides que produjeron el
incremento de actividad de las Perseidas en 1993-1994 y aquellos fotografiados entre 1937 y 1983 que
han sido incluidos en el catalogo de la Union Astronomica Internacional (IAU). Estos datos han sido

tomados de Jenniskens et al. (1998). Por comparacion se incluye la orbita media de las tres Perseidas
(P1-P3) calculadas aqui.

La tabla 2.14 permite comparar la similitud entre las orbitas calculadas en este
trabajo y las obtenidas por otros autores. Aunque tres meteoroides no son una muestra
suficientemente representativa, los elementos orbitales son muy similares, especialmente
cuando comparados con los obtenidos entre 1993 y 1994 (véase figura 2.27). Como
sugieren Jenniskens et al. (1998) es muy probable que los meteoroides de reciente
eyeccion que atravesé la Tierra entre 1988 y 1999 poseyesen una Orbita media
diferenciada.

Orbita de Pluton

e T—

7 PP e
S e
Ve : IS o
o K108 PiSwiR-Tuttle "~
; N e
! ”,,-ﬂ;'"r'
N =" Orbita Perseidas 1AU

Figura 2.27. Orbita media de los tres meteoroides P1-P3 comparada con la 6rbita del cuerpo

progenitor: el cometa 109P/Swift-Tuttle y la orbita media de las Perseidas registradas por la JAU
(Jenniskens et al. 1998).
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2.6.1.3. OTROS ENJAMBRES Y ESPORADICOS.

El resto de orbitas determinadas corresponden a una Geminida (G1), una Taurida
(TT) y un esporadico (S1). La determinacién de la trayectoria y orbita de la Geminida
fue descrita en detalle en la seccion 2.5.1 asi como comparada con su cuerpo
engendrador. A continuacion se discute la trayectoria y orbita deducida para la Taurida
(T1). Respecto al meteoro esporadico (SP1) se realizo una basqueda de posibles cuerpos
emparentados siguiendo el catdlogo de Belyaev et al. (1986) no encontrandose ninguna
asociacion. Consultados los radiantes de varios catalogos de enjambres de meteoroides
(Roggemans, 1987; Kronk, 1988; Jenniskens, 1994) no se ha encontrado ningin
enjambre que produzca un radiante proximo al de SP1 por lo que se descarta su
parentesco con cualquier enjambre y cabe considerarlo genéricamente como esporadico.

El origen del enjambre metedrico de las Tauridas esta en el cometa 1P/Encke. A
esa concluston llegd F. Whipple analizando en 1940 la evolucion de la orbita de este
cometa, comprobando su extraordinaria similitud con las drbitas de los enjambres de las
Tauridas. Mas tarde el mismo Whipple y Hamid (1952) estimaron que la antigiiedad del
enjambre debia ser superior a 10.000 afios para poder explicar la gran dispersion
observada en la longitud del perihelio. En ese trabajo estos autores determinaron los
tiempos en los que los meteoroides se desprendieron del cometa comparando los
elementos orbitales del cometa 1P/Encke en el pasado. De este modo llegaron a la
conclusién que para explicar las dos ramas actualmente presentes (Tauridas Norte y Sur)
debieron sucederse dos viclentas emisiones de meteoroides desde el nicleo cometario.
La primera habria ocurrido hace 4.700 afios y una segunda hace 1.400 afios (Whipple &
Hamid, 1952). Por este motivo la orbita del cometa 1P/Encke difiere hoy en dia
notablemente de la que presentan los meteoroides de ambos enjambres como se aprecia
en la figura 2.27.

La tabla 2.16 compara las 6rbita media del enjambre de las Tauridas Norte con la
determinada en este trabajo para T1. Su parentesco viene corroborado al aplicar el
criterio de Southworth-Hawkins que proporciona un valor de D=0,12 correspondiente a
un 100% de probabilidad de asociacion de T1 al enjambre de las Tauridas Norte.

q(U.A) |a(U.A) e i (%) o ()

Téuridas Norte 0,359 2,59 0,861 2.4 2923

Tauridas Sur 0,375 1,93 0,806 5,2 1132
Tl 0.358 £ 0,003 | 2,66+0,12 | 0,865 0,007 | 3,37 = 0,06 | 292,02+0,06

1P/Encke 0,3392 2.2 0.8470 11,76 186,48

Tabla 2.16. Orbita promediada del enjambre de las Tauridas Norte comparada con la obtenida
para T1. La orbita promedio de las T4uridas Norte fue extraida de Roggemans (1987). La 6rbita del
cometa para el afio 2000 fue tomada de Belyaev et al. (1986).
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Finalmente en la figura 2.28 se compara la orbita de las Tauridas Norte comparada a la
calculada aqui para T1. Puede apreciarse la extraordinaria similitud existente entre
ambas orbitas.

,
5

TAURIDAS NORTE \‘\

Figura 2.28. Orbita de T1 comparada con la promediada para el enjambre de las Tauridas Norte,
la del cometa 2P/Encke vy de las Tauridas Sur.

2.6.2. FLUJOS ESPACIALES DEL ENJAMBRE DE LAS LEONIDAS.

Finalmente, como muestra del interés intrinseco en el estudio de las densidades
numéricas espaciales de lo enjambres metedricos, se ha reconstruido la estructura
espacial del enjambre de las Leonidas en base a observaciones visuales y fotograficas
realizadas durante los ultimos dos siglos. Teniendo en cuenta las Tasas Horarias
Zenitales (THZ) méximas de este enjambre (Jenniskens, 1999; Brown, 1999: Trigo
Rodriguez, 2000; Trigo Rodriguez, 2001) acaecidas a lo largo de los wltimos siglos y su
correspondiente geometria orbital se procedi® a ajustar unos contornos de igual
densidad. Los resultados obtenidos se esquematizan en la figura 2.29 que reconstruye la
densidad espacial del enjambre, dada en log (THZ), en funcion de la geometria orbital.
Segln se aprecia en esa figura las mayores concentraciones de polvo son proximas a la
orbita del cometa 55P/Tempel-Tuttle. Existen varias zonas en donde la densidad de
contorno se encuentra entre 3>log(THZ)>2 que corresponde a una zona en donde se
producen estallidos de actividad a menudo acompafiados por lluvias de brillantes
meteoros. Las regiones con log(THZ)>4 proporcionan usualmente luvias intensas ricas
en meteoros débiles. Finalmente encontramos una region con log (THZ)>5 que,
compuesta mayoritariamente por pequefios meteoroides, se distribuye como una especie
de cortina en la proximidad del cometa 55P/Tempel-Tuttle. La altima vez que la Tierra
atraveso esa region (en 1966) se produjo una tormenta impresionante que alcanzé los
niveles de actividad mas intensos que se recuerdan en los tiltimos retornos del cometa
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por el perihelio (Yeomans et al., 1996). Cabe destacar que segin el modelo de estelas de
polvo desarrollado por McNaught & Asher (1999) la distribucion de meteoroides
alrededor del cometa 55P/Tempel-Tuttle debe ser mucho mas complicada que la
promediada aqui. En cualquier caso la figura 2.29 proporciona una vision a gran escala
de 1a distribucion de polvo alrededor de la 6rbita del cometa.
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Figura 2.29. Distribucién a gran escala de la densidad de meteorcides alrededor del cometa
55P/Tempel-Tuttle. En abcisas aparece la diferencia de tiempo entre el momento en que la Tierra y el
cometa cruzan el nodo descendente (en dias) versus la minima distancia a la Orbita del cometa (en
U.A.). Los valores numéricos que aparecen en las lineas de igual densidad corresponden a unidades de

log(THZ). La trayectoria geométrica de la Tierra en su encuentro con el enjambre entre 1994 y 2002
aparece también incluida.

Cabe destacar el gran interés de la aplicacion de la fotografia para estimar
densidades espaciales. De hecho, debido a la gran dificultad de estimar visualmente el
numero de meteoros aparecido durante tormentas metedricas, existe una cierta
controversia entre la densidad espacial alcanzada en 1966. Dependiendo de los autores
puede variar en mas de un orden de magnitud, entre Tasas Horarias Zenitales de 150.000
a 15.000 meteoros/hora en ¢l rango de magnitudes ]-oo, +6] (Yeomans 1981; Jenniskens,
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1995). En este sentido es posible aportar algo de luz al respecto de las fotografias aqui
analizadas. A partir de las densidades numéricas espaciales deducidas del analisis de las
fotografias realizadas en esta tesis (tabla 2.10) y su comparacion con las realizadas por
varios autores durante la tormenta de Leonidas acaecida en 1966 (tabla 2.11) se puede
aportar algo de luz al respecto. De hecho, de ambas tablas se desprende que en 1999 la
densidad numérica espacial en el rango de magnitud ]-o, -1] fue de 12 meteoroides por
cada cubo de 1000 km de arista mientras que en 1966 pudo llegar a ser en torno a cien
veces superior. Aunque el rango de magnitudes abarcado por la fotografia no es el
mismo que en observaciones visuales, si se puede concluir que la actividad en 1966 fue
unos dos ordenes de magnitud mas intensa para meteoros mas brillantes de magnitud —1.

Dado que las tormentas de Leonidas de 1966 y 1999 fueron producidas por la
estela de polvo desprendida del 55P/Tempel-Tuttle en su paso por el perihelio del afio
1899 (Asher, 1999; McNaught y Asher, 1999) podria pensarse que tal diferencia es
explicable por la dispersion progresiva de la estela de polvo. De hecho en su encuentro
de 1999 esa estela habia completado tres revoluciones completas al Sol frente a las dos
completadas cuando encontré la Tierra en 1966. Sin embargo, la interpretacion es
mucho mas complicada ya que también depende del acercamiento relativo de la Tierra a
la region mas densa de esta estela de polvo (Mc Naught y Asher, 1999). En este sentido
la mejora de los modelos y la realizacion de nuevas simulaciones comparadas con los
valores obtenidos puede permitir profundizar en la magnitud de los procesos de
dispersion que tienen lugar sobre las estelas de polvo de este enjambre metedrico.

2.7. CONCLUSIONES.

27.1. EL CALCULO DE TRAYECTORIAS Y ELEMENTOS
ORBITALES.

La determinacion de trayectorias y orbitas de meteoroides es una de esas dreas en la
que en los ultimos tiempos se ha hecho un llamamiento para aumentar y mejorar los
resultados obtenidos (Hughes, 1995; Jenniskens, 1998; Betlem et al, 1999). La
determinacion de elementos orbitales con mucha mayor precision puede permitir
analizar en mayor detalle los procesos de emision de meteoroides desde cometas. Estos
estudios realizados en momentos durante los cuales se espera el encuentro con una estela
de polvo cometaria de reciente eyeccion puede permitir mejorar los modelos evolutivos
de enjambres meteoricos. A partir de obturadores rotativos de precision como los aqui
descritos es posible obtener valores mas reales de la velocidad geocéntrica de las
particulas y, a partir de ellos, determinar con mayor precision los semiejes mayores de
las orbitas. Este hecho es especialmente importante para poder emplear esos datos en las

94



Cdlculo de drbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.

simulaciones de la evolucion de enjambres metedricos tal y como requeria
recientemente Hughes (1995). En este sentido las orbitas de las Leonidas 1999 obtenidas
tienen un importante valor intrinseco dado que fueron obtenidas durante el encuentro de
la Tierra con particulas recientemente eyectadas desde el cometa 55P/Tempel-Tuttle
(McNaught & Asher, 1999; Betlem et al., 2000).

Un aspecto a mejorar serfia la determinacién del tiempo de aparicion de los
meteoros. Betlem et al. (1999) para mejorar este apartado filmaron con camaras de video
gran angular perfectamente calibradas temporalmente. En nuestro caso para la obtencion
de imdgenes se emplearon camaras reflex y el control del tiempo de exposicion era
completamente manual, regulado por los operadores de las diferentes estaciones.
Ademés el tiempo de aparicion de los meteoros se obtuvo monitorizando visualmente el
campo fotografico lo cual introduce errores de dos o tres segundos. Estos errores se
reflejan en una mayor imprecision de los elementos orbitales asociados, principalmente
en el argumento del perihelio (o) y la longitud del nodo descendente (9))

En cualquier caso las trayectorias y elementos orbitales de meteoroides que se han
obtenido en esta tesis muestran la viabilidad del desarrollo de redes fotograficas para
cubrir la actividad meteorica global. A partir de una red fotografica desarrollada con
medios relativamente simples se puede obtener informacion valiosa sobre la poblacion
de cuerpos menores en el espacio interplanetario (Wetherill y Revelle, 1981; Spurny,
1997, Spurny y Borovicka, 1999). También las redes fotograficas cumplen una
importante labor dando explicacion a los bolidos que se producen en la atmosfera tanto
st son originados por maleria interplanetaria como por la reentrada de satélites
artificiales o ingenios espaciales en desuso. Estos precisamente producen los
denominados bolidos artificiales que pueden causar inusitada expectacion y alarma
social (Trigo Rodriguez et al., 2000).

El estudio de los elementos orbitales de la materia interplanetaria que intercepta la
Tierra tiene importantes aplicaciones. Por una parte pueden identificarse las principales
fuentes de meteoroides, permitiendo distinguir entre los que tienen un origen asteroidal
y los que proceden de cometas. Por otra parte, como se ha visto en esta tests, a partir de
las orbitas obtenidas puede profundizarse en el estudio de la dispersion de las estelas de
polvo dejadas por los cometas, permitiendo estudiar su dispersién y los procesos
degradativos sufridos por esas particulas en funcion de sus tiempo de exposicion al
medio interplanetario. Futuras simulaciones en base a los resultados obtenidos por redes
fotograficas como la aqui descrita pueden significar importantes avances en el estudio de
la evolucion de los enjambres meteoricos. En definitiva, este campo permite profundizar
en las intrincadas relaciones entre cuerpos menores y mejorar nuestro conocimiento
sobre las diferentes poblaciones de materia interplanetaria que inciden sobre fa Tierra.
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2.7.2. EL CALCULO DE FLUJOS ESPACIALES.

Los analisis de flujos espaciales de enjambres meteodricos han despertado interés en
los ultimos afios debido al interés intrinseco de poder prever y minimizar la tasa de
colision de meteoroides contra satélites en Orbita terrestre (Beech et al., 1995). Otro
aspecto de interés puede ser aplicar las estimaciones realizadas en pro de conocer mejor
los procesos de masa perdida desde cometas y la dinamica de estas particulas en el seno
de los enjambres meteoricos (Jenniskens, 1999).

Durante siglos la tinica informacion existente de la densidad numérica espacial de
enjambres ha provenido unicamente de observaciones visuales. En la actualidad el
método estandar de la International Meteor Organization para recoger de manera lo mas
objetiva posible datos visuales sobre la actividad de enjambres se encuentra implantado
en todo el mundo. Sobre un numero significativo de registros visuales pueden aplicarse
criterios estadisticos para calcular el flujo de particulas desde cada enjambre (Koschak
& Rendtel, 1990). A pesar de ello las observaciones visuales se han mostrado subjetivas
a la hora de cubrir actividades metedricas intensas como por ejemplo la tormenta de
Leonidas acaecida en 1966 (Jenniskens, 1995). A pesar de que la fotografia astronomica
lleva implantada mas de un siglo hasta el retorno de las Leonidas a finales del siglo XX
no se habian aplicado técnicas fotograficas para deducir flujos espaciales de enjambres
metedricos (Jenniskens, 1999; Trigo Rodriguez, 2000).

En esta tesis se ha utilizado la cobertura temporal de las fotografias de Leonidas
obtenidas en 1997, 1998 y 1999 para estimar ¢l fluyjo de meteoroides incidente de las
Ieonidas. Hasta la fecha no se ha prestado demasiada atencién a este hecho pero los
registros fotograficos son de extraordinario valor por captar el namero de meteoros
incidentes de manera totalmente independiente del observador (Trigo Rodriguez, 2000).
Asi se desprende del andlisis realizado de las densidades numeéricas espaciales
calculadas para las Leonidas 1997-1999 y se desprende de las fotografias realizadas
durante la tormenta de Leonidas acaecida en 1966 (Trigo Rodriguez et al., 2001). Este
tipo de estudios puede permitir a su vez evaluar el peligro potencial de estas lluvias de
proyectiles sobre ingenios espaciales en drbita terrestre en funcion de la masa tipica de
las particulas y su densidad numérica espacial (Beech et al., 1995).

La objetividad que recae en la determinacion de flujos a partir de fotografia, de
imagenes video o de CCD permitira crear en el futuro una base de datos de referencia
sobre el flujo de meteoroides incidente desde diversos enjambres. Ademas las
observaciones fotograficas y video permiten revelar la estructura interna y las
peculiaridades en la distribucion de las particulas en enjambres meteodricos como ha
concluido recientemente Jenniskens (1998). Esto permitira profundizar en los procesos
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de dispersion de las estelas de polvo dejadas por los cometas descubiertas por Davis et
al. (1984), estimando los periodos de tiempo tipicos en que las particulas que las forman
se redistribuyen formando los enjambres metedricos anuales.

El interés intrinseco de estas observaciones radica en conocer con mayor precision
el flujo de materia interplanetaria que llega actualmente a la Tierra desde cometas y
asteroides (Hughes, 1992). Conocida la densidad numérica espacial y la distribucion en
masa de las particulas puede estimarse de manera objetiva la masa incidente desde los
diferentes enjambres y su variacion con el tiempo.
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Figura. Espectro de un bolido de las Perseidas aparecido
el 12 de agosto de 1967. Cortesia Observatorio de Ondrejov.
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3. ESPECTROSCOPIA DE METEOROS.

3.1. FUNDAMENTOS TEORICOS.

3 1.1. EL, ORIGEN DE LOS ESPECTROS METEORICOS.

A medida que los meteoroides profundizan tiene lugar la interaccion de sus
4tomos con los de la alta atmoésfera con lo que se produce un aumento de la temperatura
alrededor del cuerpo incidente. Generalmente esto ocurre en la termosfera inferior, en
una region situada entre los 120 y 80 kms sobre la superficie terrestre. Al alcanzar una
temperatura proxima a los 1.500 K la superficie del meteoroide comienza a fundirse y la
materia se desprende progresivamente debido a la continua colision con las moléculas
atmosféricas y las propias del meteoroide. La parte frontal del meteoroide esta sometida
a gran presion por efecto de la onda de choque que forma la coma. La energia cinética
perdida en estas colisiones inelasticas se transforma en energia termica, radiacién por
impacto y energia de excitacion e ionizacion atomica y molecular. Los procesos que
tienen lugar fueron estudiados inicialmente por E. Opik (1958), siendo el balance
energético muy desequilibrado en favor de la produccién de energia térmica que
contribuye elevando el trazo luminoso a unos 5000 K. Esta circunstancia transforma el
gas durante décimas de segundo en un plasma en continua expansion (difusion) y que
emite importante radiacion en el visible ¢ infrarrojo. Este proceso de difusion se produce
debido a la menor densidad de la atmdsfera circundante que por encima de la mesopausa
(situada a unos 80 km de altura sobre la superficie terrestre) es del orden de 5al0
microbares (Wallace y Hobbs, 1990; Salby, 1996). El rastro luminoso resultante fruto de
la ionizacién y posterior desexcitacion atomica y molecular es lo que recibe el nombre
de meteoro. Debide a su rapida difusién en la termosfera generalmente pierde
luminosidad y deja de verse en pocos segundos. En raras ocasiones las estelas luminosas
dejadas por grandes bolidos pueden permanecer varios minutos brillando en la
termosfera aunque lo hacen por procesos radiativos diferentes a los que dan origen al
trazo iluminado (Borovicka et al., 1996; Borovicka y Jenniskens, 2000).

Segtin el meteoroide profundiza en la atmésfera terresire se describen dos etapas
diferenciadas dependiendo de los diferentes fenoémenos de transferencia que tienen
lugar. La primera se denomina fase pre-ablativa en la que las moléculas atmosféricas
colisionan con la superficic del meteoroide calentdandola hasta que alcanza una
temperatura de unos 1.000 K. A partir de ese momento comicnza la fase ablativa en la
que la parte exterior del meteoroide comienza a fundirse, desprendiéndose ese material
pasando a formar parte de la llamada cabeza del meteoro (vcase figura 3.1).
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ESTELA

Figura 3.1.- Partes diferenciadas de un meteoro con la terminologia aqui empleada: frente de
choque, cabeza y estela. Los espectros de emision metedricos se generan en la cabeza.

La radiacién emitida por los meteoros se origina principalmente a partir de la
excitacion de los dtomos vaporizados en colisién con las moléculas del aire y entre ellas
mismas. Por ello, los espectros metedricos son de emision. Generalmente, la radiacion
térmica continua en el visible procedente del meteoroide no excede un 1% del total y
puede ser despreciada.

En la termosfera, zona en donde tienen lugar generalmente la ablacién del
meteoroide, existe una gran concentraciéon de electrones libres que intervienen
favoreciendo la difusién del rastro ionizado (Wallace y Hobbs, 1990). Segtin sea mayor
o menor la velocidad geocéntrica y la densidad del meteoroide ser4 posible la ionizacion
de un mayor o menor niimero de atomos. Cabe citar, por ejemplo, que en estos procesos
se produce también la ionizacién de moléculas atmosféricas como N; y Oy, a partir de la
transferencia de carga por resonancia. El grado de ionizacion del N y O, resultante de la
disociacion del N, y O, aumentard conforme sea mayor la temperatura que a su vez
depende de la velocidad geocéntrica del meteoroide. Especialmente importante serd en
este proceso el papel del O, que, debido a su bajo potencial de ionizacion actua
transportando la carga desde otros componentes atmosféricos (N2, N*, O") o desde
atomos metalicos doblemente ionizados, favoreciendo asi la rapida recombinacion en la
columna ionizada.
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Figura 3.2.- Potencial de ionizacién en funcién del mimero atémico. La energia requerida para
lonizar los elementos ubicados en la parte superior de la grafica es mucho mayor que la de aquellos
situados en la parte inferior, donde estan presentes los elementos mas faciles de observar en espectros
meteorices. En cualquier caso, la deteccién de uno u otro elemento serd a su vez dependiente de su
abundancia relativa en la columna meteérica.

La radiacion originada en la cabeza del meteoro se encuentra limitada dentro del
espectro electromagnético a una region entre el ultravioleta y el infrarrojo. En la figura
3.3 se indica el rango de emision metedrico comin y el abarcado por los espectrogramas

aqui analizados.
Rango de emision metedrico

Rango abarcado por
las fotografias

3800 A 6200 A
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Figura 3.3.- Regiones del espectro electromagnético y principales fuentes de radiacién,
sefialando el rango de emisién metedrico mas comun.
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Por lo general, los meteoroides que producen meteoros en el rango fotométrico

visual con masas menores de 10-3 g, no sobreviven a la vaporizacion que es casi total.
Las especies quimicas son sometidas a temperaturas tan elevadas y colisiones tan
frecuentes que su disociacion se produce con enorme eficacia, hasta el punto que sus
atomos se ionizan completamente. Esta es precisamente la causa que determina la
abundancia de lineas espectrales atomicas frente a las moleculares en los espectros
obtenidos desde la superficie terrestre de estos trazos luminosos (Borovicka, 1994b).

3.1.2. EL METODO DEL EQUILIBRIO TERMICO.

El tratamiento de los espectros realizado en este trabajo se basa en ¢l método
desarrollado recientemente por Borovicka (1993) que se caracteriza por asumir que la
region radiante se encuentra en equilibrio térmico, teniendo ademas en cuenta la
correccion por autoabsorcion. Este autor desarrolla un modelo tedrico que ajusta por
minimos cuadrados las intensidades relativas de las lineas espectrales observadas. Este
método permite comparar un espectro sintético con la intensidad de las lineas
observadas. El espectro sintético consiste en un modelo tedrico creado ajustando algunos
parametros libres como son la temperatura y la densidad de atomos en la columna
metedrica. Comparando el espectro observado y el sintético se ajustan esos parametros y
posteriormente la intensidad de las diferentes lineas cambiando las abundancias de los
elementos quimicos presentes en la columna metedrica hasta conseguir que ambos
espectros se asemejen lo maximo posible. Una vez conseguida esa similitud se deducen
las abundancias quimicas relativas en la columna de gas meteoérico.

Esta aproximacion del espectro sintético ha sido aplicada por Borovicka a varios
espectros, llegdndose a la conclusion que el equilibrio térmico asumido se satisface en
general salvo en dos aspectos. Por una parte para explicar los espectros observados son
necesarias dos temperaturas, especialmente en meteoros rapidos. Esto indica la presencia
de dos regiones de radiacion diferenciadas con temperaturas tipicas de 4.500 K y 10.000
K, respectivamente (Borovicka, 1994). En segundo lugar, la estela del meteoro esta lejos
del equlibrio térmico asumido, favoreciendo la excitacion de lineas semi-prohibidas.
Estas lineas deberian ser por tanto excluidas del analisis en el caso de que la estela sea
intensa.

En la tabla 3.1. aparecen todas las lineas identificadas inequivocamente en los
espectros metedricos y sus correspondientes numeros de multiplete.
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Atomooién A (A) Multiplete Ex(eV) Intensidad Componente Referencia

relativa
HI 6563 1 12,09 3 S [1,2,4]
Lil 6708 1 1,85 2 P [6,9]
NI 8680 1 11,76 4 sa [1,4]
6465 21 13,66 1 sa [1,2,7]
4110 10 13,70 1 sa [1,2,7]
NII 5680 3 20,66 1 a {1,9]
Ol 7772 | 10,74 5 sa [1,4]
615§ 10 12,75 3 sa [1,2,7]
Nal 5890 l 2,11 5 p [1,2,3]
Mgl 5184 2 5,11 5 p [1,2,3]
3838 3 5,94 5 p [1,2,3]
Mg1l 4481 4 11,63 4 s [1,2,8]
AlT 3962 1 3,14 3 p [2,3,9]
Sil 3906 3 5,08 3 p [1,3]
Sill 6347 2 10,07 3 s [1,2,3]
4131 3 12,83 2 S [1]
Cal 4227 2 2,93 4 P [1,2,3]
6162 3 3,91 3 p [1,2,3]
Call 3934 1 3,15 5 s.p [1,2,3]
8542 2 3,15 4 S,p [1,4]
Til 4982 38 333 2 p [2,3,9]
Till 3349 1 3,74 3 s,p [5,8]
Crl 4254 1 2.91 4 P [1,2,3]
5208 7 3,32 3 p [1,2,3]
3593 4 3,44 3 p [1,5,10]
Crll 3125 5 6,42 2 s [5]
Mn 1 4031 2 3,08 3 p [1,2,3]
Fel 3860 4 3,21 5 p [1,2,3]
4384 41 4,31 4 p [1,2,3]
5270 15 3,21 4 p [1,2,3]
Fe I 5018 42 5,36 2 s [1,2]
3228 6 551 2 s [5]
Col 4813 158 5,79 1 P 2]
4121 28 3,93 1 P [3]
3506 21 4,05 I p [10]
Nil 5477 59 4,09 2 P [2,3]
3462 17 3,60 2 P [5,10]
Sill 4078 1 3,04 2 S,p [1]

Componentes: p-principal, s-secundario, a-linea de origen atmosférico. Referencias: [1] Halliday (1961), [2] Ceplecha
(1971), [3] Borovicka (1994), [4] Millman y Halliday (1961), [5] Halliday (1969), [6] Borovicka y Zamorano (1995), [7]
Harvey (1977), [8] Millman et al. (1971}, [9] Borovicka y Spurny {1996), [10] Harvey (1973).

Tabla 3.1.- Atomos e iones identificados en espectros meteoricos, en base a las lineas
espectrales mas ficiles de identificar. Cabe destacar que otras muchas lineas pueden aparecer
superpuestas en determinadas zonas del espectro. Para cada linea se indica la longitud de onda, el
niimero de multiplete segin Moore (1945} y la energia de excitacién. Adaptado de Ceplecha et al.
(1998).
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3.2. METODOLOGIA OBSERVACIONAL

A continuacién se describen los instrumentos y necesidades basicas del equipo
para registrar espectros meteoricos. Para obtener espectros de meteoros se debe primero
tener un elemento dispersor adecuado: prisma o red de difraccion, colocado delante del
clemento optico que enfoca la imagen sobre un soporte adecuado para registrar el
espectro (véase figura 3.4). En esta tesis se han usado placas fotograficas sensibles a una
ventana del espectro electromagnético situada entre 3.800 y 6.600 A.

RED DE DIFRACCION

rojo |

Objetivo Objetivo

|
tDETEiCTOR | | DETECTOR |

Figura 3.4.- Los componentes esquematicos necesarios para registrar un espectro metedrico.
Sistema dptico, elemento dispersor y el soporte del registro, bien sea pelicula fotografica, chip CCD o
pelicula de video.

3.2.1. LOS ELEMENTOS DISPERSORES.

Existen dos tipos de elementos dispersores utilizados en espectroscopia de
meteoros: los prismas y las redes de difraccion.

Los prismas dispersores dado su diferente indice de refraccién en funcién de la
longitud de onda permiten descomponer la luz incidente y obtener un espectro. Para ello
el prisma debe situarse adecuadamente en un sistema Optico como el que se muestra en
la figura 3.5. Se utiliza una lente L, para conseguir que el haz de luz incida paralelo al
prisma y otra L, para conseguir que la luz dispersada sea enfocada sobre el detector.

109



Capitulo 3. Espectroscopia de meteoros.

PRISMA DISPERSOR

Objetivo
fotografico A

etector

Figura 3.5.- Descripcion de un dispositivo usando un prisma como dispersor. Abgjo se detalla la
geometria con la que incide y es desviado un rayo genérico.

En la figura 3.5 se detalla la trayectoria seguida por un rayo de luz que entre en el
prisma dispersor. Sea un rayo genérico que entra con un angulo 0;, emergera del prisma
después de ser deflectado de su direccion original un angulo 6 conocido como
desviacion angular. En la primera refraccién el rayo se desvia un angulo (8;,-6,)) yen la
segunda refraccion es deflectado ain mas en un angulo (6,,-0,,). Entonces la desviacién
total vendra dada por la suma de estos dos angulos: 6=(0;;-0)+ (62-6;). En la figura 3.5
se aprecia que como el poligono ABCD contiene dos angulos rectos el angulo BCD debe
ser el suplemento del angulo de vértice . Como ese angulo o es el angulo exterior al
triangulo BCD también sera la suma de los angulos interiores, pudiéndose escribir:
a=0,;+0;; con lo que la desviacién total puede ser expresada: =6, +6,, —a.

Tomando un indice de refraccidn genérico n para el prisma y considerando que
esté sumergido en aire puede escribirse § como funcién tanto del angulo de incidencia

(8:1) como del angulo a del prisma (Hecht y Zajac, 1974) llegindose finalmente a la
expresion:
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5 =6, +sen” (sena ~\/n2 —sen’6, —senb, -cosa)——a (3.1)

De la anterior ecuacion se deduce que la desviacion angular (8) aumenta conforme
lo hace el indice de refracciéon (n) que es a su vez funcion de la longitud de onda. Por
ello puede decirse que la desviacion angular depende de la longitud de onda (). En la
mayoria de medios transparentes de interés n(A) disminuye cuando la longitud de onda
aumenta. Es por esta causa que la desviacion angular &(A) aumenta segun lo hace la

longitud de onda. En consecuencia los espectros de prisma tendran mucha menor
resolucion en la regién roja del espectro.

En general la dispersién obtenida por un espectrografo no es suficiente para
resolver todas las lineas espectrales. En este caso se utiliza el criterio de Rayleigh para
definir que dos lineas espectrales aparezcan resueltas, es decir, son distinguibles pese a
que aparezcan ligeramente superpuestas en el espectro resultante. Segin Rayleigh dos
patrones de difraccion L, y L, estaran resueltos si estan distanciados de manera que el
maximo central de L, es mas lejano al de L; que su primer minimo (véase la figura 3.6).

Las redes de difraccion planas se han impuesto en todas las areas durante los
Gltimos afios dado que se han confirmado como el elemento dispersor mas util. Su
eficiencia luminosa es mayor que en los prismas de similar dispersion angular. Ademas
pueden usarse para un amplio rango de angulos de incidencia, siendo posible dirigir la
luz dispersada en cualquiera de las direcciones tutiles con sélo girar la red.

Una red de difraccion tipica consta de un gran numero de estrechos surcos
paralelos trazados con un instrumento de diamante en una fina placa de aluminio u oro
colocada sobre una substrato cristalino. También existen redes holograficas que se
construyen al producir interferencias sobre una pelicula fotosensible. Generalmente, las
redes de difraccion comerciales son réplicas construidas usando una de gran calidad
como molde. Tales réplicas son por tanto mas econdmicas que la original ademas de
tener mayor eficiencia de reflexion y dispersar menos luz.

r4

Intensidad resultante

oot I
/

anens
oaemray,
- ~,

Figura 3.6.- Criterio de Rayleigh de resolucién de una linea espectral.
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El efecto que la red causa sobre luz policromatica es dispersarla en diferentes
méximos tras la red. Cada méaximo u orden corresponde a un valor entero n que cumple:

nAl/d =6 =sing +sin 8 (3.2)

Por ello la luz al atravesar la red de difraccion aparece dispersada en varios haces
u 6rdenes tal y como se esquematiza en la figura 3.8.

Frente de onda

l ,

Normal a la red

L.. Plano de la red de difraccion

Figura 3.7.- Ejemplo de red de difraccién plana de espaciado d y ancho de rendija b. La luz
incide con un angulo o, pero al pasar la rendija es difractado en otro sentido que delimita el angulo B.
Adaptado de Walker et al. (1976).

La dispersion angular de la red se puede escribir entonces en funcion del angulo
de difraccion B:

ap__m
diA d-cosf

(3.3)
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La resolucion (R) para una determinada longitud de onda de una red de difraccion
vendra relacionada con el ancho total (H) de la red, el orden (m) en que trabajemos y el
espaciado entre las rendijas (d) por:

R=—— 34
H-m (3.4)
A Orden
Ondas planas f L i
o= I i
? 5000 A
: n= -2
| 4000 A
i
| o
I 5000 A - 1
[ 4000 A
l
f
f
: do0 A | o,
] | T 5000 A
| ]
; - 4000 A
| »=2
! mmﬂf
Red de Difracci(')nJ

Figura 3.8 - Representacion esquematica de la dispersion que sufre la luz incidente sobre una
red de difraccion en los diferentes ordenes a los que se refiere el texto. Adaptada de Walker et al.

(1976)

Cuando se requiere dispersiones y resoluciones altas deberemos usar los érdenes
mas altos posibles aunque por el contrario las lineas contenidos en ellos seran tanto mas
débiles cuanto mayor sea el orden. Si se usa un solo orden de difraccion hay que evitar
que se solape con la radiacion difractada en otros ordenes pues podria afiadir ruido al
registro espectral. Por ello se utilizan redes especiales en las que la radiacion es
difractada preferencialmente a un angulo particular. Para ello tan solo es preciso
construir la red de manera que una de sus caras presente un pequetio angulo de difusion
(redes difusoras). Se comprueba que la reflexion se hace tanto mas eficiente cuando los
haces incidente y difractado forman un angulo ¢ con la normal a la superficie (véase fig.
3.9). A ese angulo ¢ se le denomina angulo de salida. L.os haces difundidos seran de este
modo normales al lado mayor de las rendijas facilitando de este modo una mayor
dispersion.
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Luz incidente

\7 Normal

cara
preferente

RED DE DIFRACCION

Figura 3.9.- Representacion esquematica de una red de difraccién con un angulo de difusion ¢.

Como elementos dispersores las redes de difraccién presentan multiples ventajas
frente a los prismas. Por una parte los prismas son pesados y requieren una montura y
orientacion especial frente a los objetivos fotograficos. Ademas absorben buena parte de
la luz incidente que llega considerablemente atenuada al detector. Por otra parte la
resolucion depende mucho de la regién del espectro considerada, siendo mala por lo
general en el rojo. Por el contrario las redes de difraccién se pueden montar facilmente
delante de los objetivos, proporcionan varios Ordenes de difraccién igualmente utiles
para el estudio espectral de la fuente y que suelen presentar una resolucién uniforme
para-todas las longitudes de onda. Todas estas ventajas hacen que las redes de difraccion
se hayan impuesto en las dltimas décadas en la espectroscopia de meteoros al igual que
en otras disciplinas.

3.2.2. OBTENCION DE ESPECTROS METEORICOS.

La obtencion de espectros con camaras reflex convencionales tiene un interés
limitado dado que la dispersion de las lineas espectrales conseguida sobre una pelicula
de 35mm es pequefia, dando lugar a un registro de baja calidad. Por €llo, en esta tesis se
opto por adaptar una camara aérea fabricada en Williamson Manufacturing Co Ltd. La
magnitud limite de esta cAmara funcionando como espectrografo sdlo permite registrar
bolidos mas luminosos que magnitud —6 en un campo angular de 30°x41°
Desgraciadamente durante el periodo de realizacién de la tesis no ha sido posible
obtener ningun espectro metedrico en las diversas campafias llevadas a cabo.
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coRe A e .
Figura 3.10.- Camara empleada en este trabajo para registrar espectros de bélidos. Es una
camara aérea de 7 cm de apertura y 24 cm de distancia focal con un diafragma minimo de 2,9. Fue
modificada como espectrografo incorporando un prisma delante del objetivo y construyendo un chasis
para colocar placas fotograficas de 13 x 18 cm,

En esta tesis se han analizado quince espectros facilitados por el Observatorio de
Ondrejov correspondientes a trece bolidos registrados por la European Fireball Network
entre 1961 y 1989. Para obtener estos espectros se utilizaron tanto prismas como redes
de difraccion. Los prismas utilizados tenian unos 30° de 4angulo dispersor produciendo
dispersiones tipicas entre 100 A/mm para 4.000 A y de 450 A/mm para 6.000 A. Las
redes de difraccion de un didmetro de 8 cm poseen 600 rendijas/mm y un 4ngulo de
salida preferencial a 470 nm. Con ello tales redes proporcionan una dispersion de 50
A/mm, uniforme para todo el espectro. En todos los casos el espectrografo lo
completaban cdmaras de gran formato dotadas de objetivos Tessar de 360mm de
distancia focal diafragmados a f:4.5. Las iméagenes fueron tomadas sobre placas
totograficas de 18x24 c¢cm sobre peliculas AGFA 100 6 ORWO 100.
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3.3. PROCESADO DE ESPECTROS.

A continuacion se describe en detalle el método empleado para analizar quince
espectros obtenidos mediante prismas o redes de difraccion por la European Fireball
Network en el Observatorio de Ondrejov (Republica Checa) entre 1962 y 1989. Estos
espectros fueron proporcionados por el Dr. Jiri Borovicka que a su vez facilité los
instrumentos de medida y el software necesario para su reduccién y analisis. Los datos
de los diferentes espectros aqui analizados aparecen en la tabla 3.1.

N° catalogo Caodigo . . V a . o Tipo
Ondrejov asignado Fecha registro  Enjambre (km%’s) (U.A) 1) espectro
562 GEM 14/12/1961 Geminida 37,8 1.7 39 Red

774 PER1 2-3/8/1962 Perseida 59,9 23.0 112 Prisma
3975 PER2 12-13/8/1967 Perseida 60 11 113 Prisma
5435 PER3 11-12/8/1969 Perseida 60,9 250 114 Prisma
5438 PER4 11-12/8/1969 Perseida 60,7 19.0 114 Prisma
6021 SPO2 6-7/6/1970 Esporadico 26,4 3.0 39 Prisma
6135 PERS 12-13/8/1970 Perseida 60,6 115 113 Prisma

6701/6703 KCIGI-1r  18-19/8/1971 k Cignida 25,6 4 36 Prisma y red
8864 SPO1 17-18/9/1974  Esporadico 68 0 148 Prisma
11274 AND 8-9/10/1977  Andromedida = 24,3 2.9 4 Prisma
14631 LEO 17-18/11/1980 Leonida 72,4 13 162 Prisma

20271+20273  SPO3-3r 3102_?119/213;- Esporadico 25,6 24 5 Prisma y red
90011 SPO4 19-20/5/1974  Esporadico 57,1 12.9  103.9 Prisma

Tabla 3.1. Espectros analizados en esta tesis. Se indica el nimero en el catalogo de espectros del
Observatorio de Ondrejov, el cédigo asignado en esta tesis para facilitar el seguimiento y la fecha de
obtencion. Ademas se incluyen dos elementos orbitales especialmente significativos en este tipo de
estudios: el semieje mayor y la inclinacién de la orbita heliocéntrica.

3.3.1. EL ESCANEADO DE LOS ESPECTROS.

A continuacién se describe el procedimiento de obtencién de los ficheros de
intensidad relativa de los diversos espectros metedricos. Primero se escanearon cada una
de las placas fotograficas con un microfotémetro de dos ejes CSPC-2000 desarrollado
por la compafifa francesa Composants et Systémes de Précision. Este instrumento nos
permite medir la sefial luminosa emitida por una lampara que, después de atravesar la
placa fotografica y ser colimada por una rendija cuyas dimensiones fijamos previamente,
llega al microfotémetro. Este mide en un rango de sefial entre 0 y 4095 cuentas
(correspondiente a 12 bits). En la reduccién de los datos cabe tener en cuenta que existe
un pequefio ruido o background (cuyo nivel medio suele ser de 40 cuentas) en la sefial
detectada por el fotometro, inherente a la corriente eléctrica.
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Con tal sistema obtenemos la opacidad de cualquier punto de la placa midiendo la
atenuacion en la sefial luminosa registrada. Esta sefial quedara grabada en un formato
estandar en varios ficheros que denotaran la posicidn y angulo de escaneado asi como el
valor de la sefial medida. Como los espectros meteoricos se encuentran en negativos
fotograficos, una mayor opacidad correspondera a una linea espectral mas brillante. De
este modo el microfotdmetro es capaz de obtener una sefial fotométrica precisa de la
densidad de la placa en cada region.

Las imagenes generalmente son de gran campo, con lo que el sistema dptico
introduce una ligera aberracion esférica en los espectros. Para evitar incomodas
deformaciones en los espectros a analizar se debe por tanto seleccionar en cada placa la
trayectoria adecuada para realiza el escéner de cada region del rastro meteorico.
Inicialmente tomamos la regién mas brillante del espectro y definimos una serie de
puntos a lo largo de ella. Tales puntos seran almacenados en la memoria del sistema y
mas tarde seran recorridos por el microfotémetro para obtener un perfil de densidad en
el tramo seleccionado (generalmente el mas brillante). Mas tarde como tales puntos
quedan almacenados en la memoria del microfotémetro sélo debe correrse ¢l origen
hasta un nuevo tramo y automaticamente el instrumento se encarga de escanear el tramo
en trayectorias paralelas a la inicial. Con esta sencilla operacion se consigue que el
microdensitémetro registre la sefial a lo largo de la hipérbola de difraccion como
muestra la figura 3.11, obteniendo un perfil de densidad de la placa a lo largo de un
mismo punto de la trayectoria del meteoro en la atmoésfera.
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Figura 3.11.- Para realizar un buen ajuste durante el escaneo de la placa se definen una serie de
puntos bien definidos en lineas brillantes del tramo seleccionado. Mas tarde a partir de los puntos
seleccionados el programa WELE/P ajusta la consiguiente parabola de difraccion, un paso previo a la
transformacién en longitudes de onda. La trayectoria a seguir sera tanto mas curva cuanto mas alejado
esté el espectro del centro Optico de la placa. Los ejes vienen expresados en unidades arbitrarias (u.a.).
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3.3.2. IDENTIFICACION DE LAS LINEAS ESPECTRALES.

Una vez obtenidos los perfiles de densidad de los diferentes espectros mediante el
microfotometro, se emplea el software WELE/P “Program for computing wavelengths”
para la identificacion de las lineas de los espectros meteéricos y el consiguiente ajuste de
las longitudes de onda para cada espectro. Con este programa sobre la sefial medida se
superponen una serie de lineas teéricas que deberan ajustarse. Primero se definen las
lineas mas brillantes y faciles de identificar y posteriormente se ajustan €l resto de lineas
que aparecen en las diferentes regiones del espectro (véase la figura 3.12). El mismo
software proporciona datos de la calidad en el ajuste, proporcionando la desviacion
estandar para cada una de las lineas identificadas (véase figura 3.13). Esto permite
corregir aquellas lineas mal definidas y comprobar como mejora el ajuste. Una vez
identificadas las lineas a lo largo de todo el espectro, conocida la posicion de tales lineas
el programa transforma la longitud arbitraria inicial de escaneado (dada en pasos del
microfotémetro) en la correspondiente longitud de onda. Al salir del programa queda
grabado en un fichero la intensidad espectral relativa frente a la longitud de onda y en
otro los parametros del ajuste realizado. A partir de tales ficheros se continua el
tratamiento de los espectros.
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Figura 3.12.- Identificacion de las lineas espectrales en el tramo A del espectro AND. En
abcisas aparece la longitud (en pasos del microfotometro) y en ordenadas la intensidad relativa (en
cuentas del microfotometro).

26008 ; l

Cabe sefialar que en lo que sigue denotaremos el estado de ionizacién de los
diferentes elementos dando el simbolo quimico seguido de un nimero romano que
especifica el grado de ionizacion. Por convenio se identifica el estado neutro por la
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abreviatura del elemento quimico seguido por el nimero romano 1. De este modo nos
referiremos a Fel, Fell, Felll para referimos respectivamente al atomo neutro,
simplemente ionizado y doblemente ionizado del hierro.
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Figura 3.13.- El programa WELE/P permite verificar y corregir el ajuste de las diferentes lincas
del espectro original. A la derecha se muestra un ajuste tipico para un espectro de prisma y a la
izquierda un ajuste cuadratico para un espectro de red.

Una vez identificadas las lineas espectrales, el programa WELE/P guarda la
identificacién de lineas realizada en un fichero que asocia la longitud de onda a cada
longitud arbitraria. Posteriormente usando los programas AVERG/P y SERVIS/P
“Spectra manipulation routines” se obtiene un espectro calibrado en el que se debera
eliminar:

- Por una parte el nivel de ruido o background que suele aparecer en los
espectros.

- La sefial de estrellas brillantes superpuestas en el espectro que podrian falsear
la intensidad espectral de la sefial.

Finalmente el espectro debe ser calibrado usando de nuevo el programa
SERVIS/P dependiendo de 1a sensitividad del espectrografo en funcion de la longitud de
onda. Una de sus subrutinas lee la sensitividad espectral del espectrografo y en funcién
de ella pesa la intensidad relativa de cada regién del espectro para de ese modo obtener
el espectro calibrado.
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3.3.3. LA CALIBRACION ABSOLUTA DE LOS ESPECTROS.

La calibracion fotométrica de los espectros se realiza en tres pasos:

- Construccion de la curva caracteristica.
- Determinacién de la funcidn de sensibilidad espectral.
- Obtencion de las intensidades absolutas.

a) Construccion de la curva caracteristica.

Las exposiciones fotograficas se realizan sin seguimiento con lo que las estrellas
se desplazan debido al movimiento de rotacién terrestre. En consecuencia en las placas
aparecen registrados los trazos estelares de orden cero que sirven para caracterizar la
respuesta de la placa fotografica (ennegrecimiento) en funcién de la magnitud estelar.
Cabra considerar sin embargo que las estrellas se desplazan a una diferente velocidad
angular relativa dependiendo de su declinacion.

La imagen estelar se mueve sobre la placa con una velocidad lineal v, dependiente
de su declinacién &y de la distancia focal 1 del objetivo empleado (f): ve=v(5,1). Se
puede demostrar facilmente que en funcion de la latitud la imagen estelar se desplaza
sobre la placa a una velocidad (Rendtel, 1993):

v, = - f -cosd (3.5)

sid

Donde Ty~ 86164s es el periodo de rotacién sidérea de la Tierra.
Consiguientemente para cada estrella, segin su declinacion, la velocidad sobre la placa
es diferente, mayor cuanto mas cerca se encuentra del ecuador celeste (6=0°). A mayor

velocidad menor tiempo sobre la emulsion fotografica con lo que el rastro estelar es mas
debil.

Con tal finalidad se reducen las magnitudes estelares m, a una declinacion de

referencia que se toma en 5=0°. Entonces la diferencia en magnitud aparente introducida
por la diferente velocidad se puede escribir:

v, (6 =0)

Am(y) =m, (6 =0)-m,(5,)=-2.5¢-log &)
ve e

(3.6)
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En la anterior ecuacion aparece g que es el llamado coeficiente de Schwarzschild,
una constante empirica que en las fotografias analizadas posee un valor tipico de 0.8
(Borovicka, 1993). Si substituimos las ecuaciones para v., considerando que el cos 0=1
obtendremos:

m, (6 =0)-m,(d,) =-2.5¢9 -log

(3.7

cos o,

Con lo que finalmente la magnitud corregida para cada estrella es:

m (8 =0)=m,(5,)~2.5¢log

(3.8)

cos o,

Como en la placa no suelen aparecer estrellas mas brillantes de la magnitud +1 no
hay oportunidad de obtener la forma de la curva caracteristica en la region de
sobreexposicion. En consecuencia, dada la incertidumbre en la respuesta en esa zona, la
calibracion de lineas espectrales muy brillantes no es posible.

En la figura 3.14 se muestra la curva caracteristica construida en base a las
estrellas registradas en la placa que contiene el espectro de la Geminida (GEM)
analizado en este trabajo. Esta curva caracteristica se considera idéntica en el analisis de
los espectros PER1 y PER2, todos ellos obtenidos sobre pelicula AGFA 100 antes del
afio 1969 en el que se cambié el tipo de emulsion fotografica empleado en el
Observatorio de Ondrejov a pelicula ORWO 100.

Debido a ser una fotografia de larga exposicion, los trazos estelares se prolongan a
lo largo de la placa. Primero se identificaron las diferentes estrellas y mas tarde se
procedié a escanear la placa en determinadas regiones. En cada uno de los tramos
escaneados el microfotdmetro proporciona la sefial de cada tramo estelar. Un sencillo
programa integra el &rea abarcada por la sefial de cada estrella (D) que sera
correlacionada con la consiguiente magnitud estelar. Como es 16gico, a mayor densidad
de ennegrecimiento de la placa, mayor es la intensidad relativa y en consecuencia el area
abarcada. Del conjunto de estrellas inicialmente seleccionadas se optéd por descartar las
estrellas rojas y aquellas variables de magnitud desconocida. Las magnitudes estelares
fueron tomadas del “Bright Star Catalogue” (Hoffleit y Jaschek, 1982).
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Figura 3.14.- Plafotogréﬁca en donde aparece la imagee orden cero de la Geminida
(GEM), junto a su espectro de primer orden. El espectro adicional que atraviesa la placa pertenece a la
estrella Polar y es el usado para calibrar la sensibilidad espectral del sistema.

N° SAO Estrella M, Mcor D Log D -0.4(Mc-5)
38787 o Persco | +1.79| +2.17 | 261264 5.417 1.13
22268 | & Casiopea |+2.68| +3.29 | 42236 4.623 0.684
23789 yPerseco | +2.93| +3.38 | 39866 4.601 0.648
39053 & Perseo | +3.01] +3.36 | 134031 5.127 0.656
12037 g Casiopea |+3.38| +4.08 | 30187 4.480 0.368
23655 nPerseo | +3.76| +4.26 | 92647 4,967 0.296
23685 T Perseo | +3.95 +4.39 | 44244 4.645 0.244
4560 | 50 Casiopea |+3.98] +5.02 | 30008 4477 -0.008
11256 | « Casiopea |+4.16| +4.84 | 27152 4.434 0.064
4554 | 48 Casiopea |+4.54| +5.51 | 25178 4.401 -0.204
21832 | v' Casiopea |+4.83] +5.41 | 6070 3.783 -0.164

Tabla 3.2.- Estrellas de comparacién consideradas para construir la curva caracteristica de la
placa. D representa la superficie integrada del perfil estelar registrado sobre la placa.
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log D

-0,5 0 0,9 1 1,5
0,4(Mv-5)

Figura 3.15.- Curva caracteristica de la placa usada en la obtencion del meteoro GEM. Se
representa el logaritmo de la opacidad como funcion del flujo incidente dado por la magnitud estelar
M,. Los puntos representan los valores obtenidos para cada estrella.

b) Sensitividad espectral del Sistema.

La sensitividad relativa espectral dependera de la placa pero también de Ia
transmision selectiva de la optica y de la misma atmosfera. Aqui se determina la
sensitividad usando el espectro de primer y segundo orden de la estrella Polar registrado
en la placa del espectro GEM. La distribucion de energia real fue reconstruida mediante
un espectro sintético de la Polar obtenido mediante el modelo de R. Kurucz (1991)
implementado en el ATLAS9 del programa DIPSO de la coleccion Starlink (Howart et
al., 1996). Se emplearon los siguientes parametros astrofisicos para modelizar el flujo de

la estrelia Polar: Teff= 5.000 K, log g= 2,1 y E(B-V)= 0 extraidos de (Andrievsky et al.,
1994)

Debido a que la extincién es practicamente la misma para estrellas y meteoros,
mucho mas considerando el pequefio campo abarcado en la fotografia, el espectro no fue
corregido por extincion (Borovicka, 1993). Una vez conocidos el flujo tedrico y el
observado se obtuvo el cociente de ambos flujos que proporciona directamente la
funcion de sensitividad espectral relativa reproducida en la figura 3.16.
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Figura 3.16.- Curvas de sensitividad empleadas para la calibracion de los espectros analizados
en esta tesis: a) En trazo discontinuo se muestra la sensitividad espectral de la pelicula ORWO 100
obtenida por Borovicka (1993) a partir del espectro del planeta Saturno y b) En trazo grueso y continuo
la sensitividad espectral obtenida en este trabajo de la pelicula AGFA 100 a partir del espectro de la
estrella Polar registrado en la placa GEM. Las diferencias entre ambas curvas radican en la diferente

sensitividad de las placas empleadas en cada rango espectral. Ambas curvas fueron normalizadas a
5.500 A.

En la figura 3.16 aparecen las curvas de sensitividad de los dos tipos de placas
utilizados para registrar los espectros analizados aqui. Como se aprecia la pelicula
AGFA 100 en la que se registrd el espectro de la Polar es mucho mas sensible para
menores longitudes de onda mientras que es ligeramente inferior para mayores
longitudes de onda. En ambos casos los valores de sensitividad tienen limites parecidos
entre 3.600 y 6.600 A. La sensitividad de la emulsién ORWO 100 fue determinada a
partir del espectro del planeta Saturno registrado en la misma placa que un brillante
bolido (Borovicka, 1993). Se ha optado por tomar la curva de sensitividad calculada
aqui para aquellos espectros mas antiguos, todos registrados sobre AGFA 100. Como se
menciond anteriormente a partir de 1969 los espectros fueron registrados sobre ORWO
100 por lo que para los espectros posteriores a esa fecha se han tomado los valores de
sensitividad obtenidos por Borovicka (1993) y representados en la figura 3.16.a.
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¢) Calculo de los intensidades absolutas.

Conocida la sensitividad espectral de la placa fotografica es posible transformar
las intensidades relativas en intensidades absolutas siguiendo el procedimiento descrito
en el apartado 3.3.4. A tal efecto se ha utilizado el programa SERVIS/P “Spectra
manipulation routines”. Este incluye la posibilidad de calibrar las intensidades de las
diferentes lineas espectrales con s6lo proporcionar la sensitividad para cada longitud de
onda. Posteriormente, una vez obtenidos los espectros calibrados en longitud de onda e
intensidad, es posible ajustar las abundancias quimicas presentes en €l trazo ionizado.

3.3.4. LA CALIBRACION ABSOLUTA DEL ESPECTRO.

Para realizar la calibracion absoluta del espectro deberemos conocer la magnitud
fotografica absoluta del bolido. Para ello se realiza una comparacion con la magnitud de
las estrellas que aparecen en el campo fotografico, teniendo en cuenta la diferente
velocidad angular de las estrellas y del meteoro (véase seccion 3.3.5). Posteriormente
mediante el programa SERVIS/P se determina la constante 4 que aparece en la relacion:

F(A)=4-¢'(A)-[DA)] (3.9)

Donde D es la opacidad medida y p es la pendiente de reciprocidad obtenida de la
curva caracteristica. El calculo de la constante 4 es especialmente importante para
determinar el tamafio de la columna de gas radiante y las densidades atomicas en ella.
Para el calculo de las temperaturas, no obstante, puede asumirse A=1 (Borovicka, 1993).

Esa constante A es diferente para las estrellas y para el meteoro debido al

diferente tiempo de exposicion de ambas fuentes. Para las estrellas puede usarse la
magnitud V de la estrella Polar junto a su espectro calibrado F,(A) para determinar la

constante A. La magnitud aparente vendra dada por (Allen, 1973):
V= —2.5-log([V; - Fps (1) dA)-13.74 (3.10)

Donde F.s es el flujo absoluto en erg-cm‘?‘-s'l-A'1 y V; es la transmisividad del
filtro V del sistema fotométrico de Johnson.

A continuacién, calculando numéricamente:

Jy :J-V&'Frel(/'{’)'dﬂ' (3.11)
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podremos obtener entonces el valor de la constante A mediante la relacidn
(Borovicka, 1993):

V=-25log(4-J,)-13.74 (3.12)

Estas operaciones estin implementadas en el programa SERVIS/P por lo que en la
practica una vez estimada la magnitud del bolido de las fotografias se emplea una
subrutina para calcular la magnitud del espectro en cada tramo. De ese modo se
consigue ajustar la constante A, consiguiendo que la magnitud del tramo espectral
coincida con la magnitud fotografica estimada. Para algunos de los espectros analizados
no se puede estimar con precision la magnitud del bolido por lo que ha sido necesario
algunas asunciones como se explica en detalle en la seccidn 3.4.

3.3.5. DIFERENTES TIEMPOS DE EXPOSICION.

En el momento de realizar la calibracion absoluta es importante tener en cuenta
que la fotometria que se haga de las estrellas y de los meteoros en las placas no es
comparable directamente. La razén estriba en que la velocidad angular @ de ambas
fuentes suele ser diferente en varios ordenes de magnitud. Precisamente podemos
relacionar el cociente de los diferentes tiempos de exposicién para las estrellas y el
meteoro con el cociente de sus velocidades angulares. Se suele usar la Ley de
Schwarzschild para comparar el flujo llegado de las estrellas F, y el del meteoro F:

F=F, (b o, (3.13)

Aqui cabe considerar que el obturador rotativo usado para estimar la velocidad del
meteoro reduce el brillo de las estrellas. Para corregir esto se introduce el factor de
apertura del obturador que no es sino el porcentaje de tiempo en que el campo
fotografico queda sin obturar, es decir, no es cubierto por las aspas. Este factor para los
utilizados en Ondrejov es de b=0.7, lo que significa que durante un 70% del tiempo las
aspas no cubren la exposicion. El coeficiente de Schwarzschild ¢ no puede ser calculado
independientemente por lo que se opta por usar el valor adoptado comunmente (q=0,8)
para este tipo de placas fotograficas (Borovicka, 1993).

De este modo la férmula final del flujo espectral llegado desde el meteoro a la
camara sera:

F(A)=4-(b-w/e,) cA)-[DA)F (3.14)
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Conociendo la extension del meteoro (r) la intensidad total #{(4) emitida por el
meteoro en la direccion del observador para una longitud de onda A sera:

W(A)=F(A)-r’ (3.15)

que viene dada en [erg's-A'ester']. Asi pues, la P(L) sera la intensidad
especifica I, integrada sobre la superficie radiante completa.

33.6. CALCULO DE LA INTENSIDAD TEORICA DE LAS
LINEAS.

Tras la calibracion del espectro, la intensidad total W(A) serd conocida. Podremos
asumir segun ¢l modelo de Borovicka (1993) que el meteoro, para cualquier instante,
puede tratarse como un objeto uniformemente brillante con un area superficial P. Esta
area por simplicidad se suele tomar perpendicular a la linea de vision, con lo cual
definiremos que el meteoro se extiende en un paralepipedo como se muestra
esquematicamente en la figura 3.17. En realidad este paralepipedo representa la zona
radiante que genera el espectro que no es sino la cabeza del meteoro, una pequeiia region
alrededor del meteoroide cuya forma y dimensiones no es posible determinar de las
fotografias pues en ellas esa region queda dentro del mismo trazo metedrico (Borovicka,
1993). Este autor toma un valor genérico para el cociente b/a=2 que aqui también se
asume a la hora de estimar las abundancias quimicas de todos los espectros analizados.
Mas adelante (véase seccion 3.5.3.1) se discute la influencia que ejerce este factor en el
calculo de abundancias.

De este modo la intensidad total W(A) puede escribirse como proporcional al area
P que se asume perpendicular a la linea de vision:

Y(A)=P-I; (3.16)

El area P debera ser calculada a partir de la observacion. Dado que ¢l tamafio del
meteoroide es pequeflo en comparacion al volumen radiante completo, éste suele
despreciarse. En consecuencia se trata al meteoro como si de un bloque gaseoso de
longitud finita se tratase. Este modelo simple presenta muchas ventajas respecto a
aproximaciones mas complejas, como el modelo de onda de choque cilindrica
desarrollado por Ceplecha (1964). Ademas de la consiguiente simplificacion
matematica, Borovicka ha comprobado que el modelo cilindrico puede llevar a errores
en los parametros determinados (Borovicka, 1993).
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columna
de plasma

Espectrografo

direccion de vuelo

Figura 3.17.- Modelo geométrico del meteoro asumido para la determinacion de las densidades.
Por simplicidad se supone que el observador ve solo una cara del paralepipedo (Borovicka, 1993)

Generalmente en meteoros no se observa continuo térmico en el espectro, con lo
que se puede considerar sélo la transferencia radiativa en las lineas espectrales. Para una

frecuencia dada (v), el coeficiente de absorcion (o) y la llamada funcién fuente (S,)
vendrian dadas por:

2
a, = T-e ny ,f(l_MJ.cp(v) (3.17)
m-c gz‘nl
23 1
S, = (3.18)

c? gy m/ig -1

En las férmulas (3.17) y (3.18) aparecen n; y n, que son las poblaciones del nivel
inferior y superior respectivamente, g; y g, son los pesos estadisticos correspondientes a
esos niveles y f es la funcidn intensidad del oscilador. En la primera expresion también
aparece la funcion de ensanchamiento de linea ®(v). En realidad su significado fisico se
revela considerando el producto @(v)-dv que es la probabilidad de absorcion del fotdn
en el rango [v, v+dv] por lo que el perfil normalizado de linea valdra (J®(v)dv=1). Las
constantes que aparecen son la carga y masa del electron (e, m), la velocidad de la luz
(¢) y la constante de Planck (h).
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Se asume que el perfil Voigt de lineas puede escribirse:
O(v)=(z""" Avp) " - H(a,) (3.19)

donde la anchura Doppler (Avp) vendra dada por:

c m,

1% 2k-T,
Av, =20 (kj (3.20)
En la anterior ecuacion aparece v, que es la frecuencia en el centro de la linea, £
es la constante de Boltzmann, 7} es la temperatura cinética y m, la masa atémica.

Cuando queremos dar cuenta del ensanchamiento Doppler y el amortiguamiento
de las lineas espectrales la seccion eficaz de absorcion como funcion de la frecuencia
viene dada por el producto de convoluciéon de ambos efectos. La seccion eficaz de
absorcidn a(v) vendra dada entonces por (Bowers & Deeming, 1984):

2

. @ —(!J—u)2
at)="% 1 L1 {“ [ du} (3.21)

'€ T AVD T 4 uz—vz

Entre corchetes aparece en la ecuacion (3.21) la funcion Voigt denotada en la
ecuacion (3.19) por H(a,v).

Notese que en el centro de la linea espectral (v=0) podemos escribir la ecuacion
(3.21) como sigue:

7-e? | 1
——— H{a,0 22
me_cf& Ao (a,0) (3.22)

a(v)=

Tanto en atmosferas estelares como en meteoros se cumple que a<<l1, es decir el
ensanchamiento Doppler ¢s mucho mas importante que el amortiguamiento. En ese caso
H(a,0)~1 por lo que la opacidad en el centro de la linea sera:

r-el 1 1

avg)=——
m, ¢

Teniendo en cuenta las anteriores expresiones podemos escribir la opacidad de la
linea como:
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H(a,v)= aa((v‘)))
0

(3.24)

donde v representa la frecuencia medida desde el centro de la linea en unidades de
la anchura Doppler:

v=(v—vy)l Avp (3.25)

Finalmente el parametro o puede escribirse (Borovicka, 1993):

r
o =
Amhvp

(3.26)

En esta tltima ecuacién aparece la llamada constante de amortiguamiento /-

Teniendo en cuenta los valores tipicos que adopta o se observa que en el centro de
la linea la opacidad viene dominada por el ensanchamiento Doppler como se evidencia
en la figura 3.18. Asi en el centro la funcién Voigt es practicamente independiente de los
valores de o, mientras que en los extremos de la linea depende fuertemente de ellos.
Esto permite comprender el perfil de lineas tanto en estrellas como en meteoros: el
centro de la linea es producido por el efecto Doppler mientras que los extremos son
producidos por el amortiguamiento.

a=0.1_
a =1 -

—log H(a, v)

Figura 3.18.- Valores caracteristicos de la funcién Voigt. Adaptado de Unséld (1955).
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Notese en la figura 3.18 que el amortiguamiento de los extremos de las lineas
espectrales se extiende muy lejos del centro de la linea para cualquier valor de o. Esto

tiene como consecuencia que resulte dificil en la practica la definicién exacta del nivel
de continuo en los espectros.

_33.7. EL EQUILIBRIO TERMICO COMO APROXIMACION AL
CALCULO DE ABUNDANCIAS QUIMICAS.

Las anteriores ecuaciones son aplicables siempre que se conozca el nivel
poblacional de cada especie quimica. Evidentemente éste es un problema
extraordinariamente dificil por lo que se hace necesario simplificarlo. El método mas
directo consiste en asumir el equilibrio térmico como hizo Borovicka (1993),
considerando que las poblaciones vendran dadas por la distribucién de Boltzmann:

e o B kT

n= 8 (3.27)

En la anterior ecuacion aparece E; o potencial de excitacién del nivel i. Asimismo
aparece U, funcion de particion dependiente de la temperatura: U=U(T). Si substituimos
en (3.16) las ecuaciones (3.18) y (3.26) obtenemos el coeficiente de absorcion:

a, =n-c-Ha,u) (3.28)

En la anterior ecuacién aparece la seccion eficaz de absorcion (o) que depende de
la temperatura y de las pardmetros atémicos relativos a cada linea segun:

w ‘e m

. 4 g fe BUKT (1 —hvikT
mecy Uapp 8T e ( e ) (3.29)

Como se aprecia en la ecuaciéon (3.29) la dependencia de o respecto de la
frecuencia (v) viene descrita por la funcion de Voigt.

Si la temperatura es constante a lo largo de la linea de vision, el espesor Optico
total del meteoro a una frecuencia v vendra expresada como:

T, =N-o-H(a,u) (3.30)
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donde el parametro N es la densidad lineal de atomos en la columna.

En la distribucion de Boltzmann la funcién fuente no es sino la funcion de Planck,
definida como:

S, =B, (T) (3.31)

Entonces para una temperatura constante la ecuacion de transferencia radiativa
podra ser integrada, dando como resultado:

I,=B,(1-e") (3.32)

Esta ecuacion es fundamental ya que a partir de ella se puede calcular la
intensidad (/,) para cada frecuencia dado que conocemos tres parametros: la temperatura
(T), la densidad de atomos en la columna (N) y la constante de amortiguamiento (7). El
cuarto parametro P como se aprecia en la ecuacion (3.16) relaciona la intensidad
especifica con la intensidad total. Por supuesto los demds datos atémicos que aparecen
en las ecuaciones anteriores: U, m,, 4, g, /'y E deberan ser conocidos previamente.

Cabe tener en cuenta que los espectros de meteoros aqui analizados no tienen una
resolucion suficiente como para evidenciar el perfil de lineas verdadero. Por ello los
perfiles serdn siempre instrumentales debido a la pequefia dispersion y limitada
resolucién de la emulsion fotografica. En cualquier caso los perfiles no seran demasiado
significativos para nosotros en tanto que las cantidades observables con una
mnterpretacion fisica real seran las intensidades totales de las lineas (integradas sobre el
perfil de la linea).

El perfil instrumental puede ajustarse razonablemente bien por una funcién
Gaussiana:

e 2
F= 3, e Al (3.33)

donde Ay y 30 son la longitud de onda y la intensidad instrumental para el centro
de cada linea y Arepresenta la anchura del perfil instrumental.
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Entonces la intensidad total (o brillo) de 1a linea sera definida como:
I= [I(A)dA=7r"?AT, (3.34)

De este modo podemos obtener el brillo 3 desde el maximo instrumental 3o,

sitempre que la anchura del perfil instrumental A haya sido estimado de manera
adecuada.

Finalmente para obtener tedricamente 3 deberemos integrar la ecuacion (3.32)
sobre todo el perfil de la linea y multiplicarlo por €l area superficial P:

Steo =pP. Bv . AVD fom(l —e_NJH(a’u) )du (3.35)

La funcién de Planck es practicamente constante sobre todo el perfil de la linea y
por tanto aparece antes de la integral. Esta integral deberd ser resuelta numéricamente
para cada lineca. Tan solo podremos evitar la integracién para aquellas lineas
opticamente estrechas que cumplan que su espesor Optico T1,,=NoH(a,0)<<l1, pues
entonces la ecuacion anterior quedaria en la forma simplificada:

Steo(delgada&'):ﬂ'l/z'P‘BV°N'O-'AVD (3.36)

El que una linea sea considerada opticamente delgada hace referencia al hecho de
que el plasma circundante sea totalmente transparente a esa radiacion, es decir su
espesor optico 1,,<<1. Sin embargo en general se cumple que la intensidad emergente se
ve reducida por autoabsorcidon dado que el propio medio circundante absorbe los fotones
emitidos. A tales lineas se las denomina Opticamente gruesas. Autores como Harvey
(1973) y Nagasawa (1978) trataron los espectros metedricos como si se tratasen de una
emision pura. Posteriormente seria Borovicka (1993) quien demostrase el importante
efecto de la autoabsorcion en el plasma ionizado para buena parte de las lineas
espectrales estudiadas. Este efecto cuando ha resultado ser significativo es
automaticamente corregido por el programa de determinacion de abundancias empleado
en este trabajo.
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338 DETERMINACION DE PARAMETROS FISICOS Y
ABUNDANCIAS.

A partir de la teoria descrita en el apartado anterior podemos calcular ¢l brillo de
cualquier linea espectral para unos parametros dados: temperatura (T), densidad de
atomos en la columna (N), la constante de amortiguamiento (I') y el area radiante (P).
En la practica nosotros deberemos resolver el problema inverso, determinando tales
parametros desconocidos a partir de la intensidad observada de las lineas. Para
conseguirlo se emplea el método de los minimos cuadrados implementado en el
programa FYSP/P “Physical quantities from meteor spectrum” que calcula la intensidad
de las lineas teoricamente. Para ese calculo el programa transforma el brillo de la linea
3% obtenido a partir de (3.35) en la intensidad instrumental esperada para el centro de
linea (3.34). De este modo se puede escribir:

e~ calc
3o = (3.37)

/
A-}Tl 2

A esa cantidad podemos denominarla “altura de la linea”. La anchura A debera ser
estimada comparandola con el perfil observado. Las alturas de linea observadas y
calculadas son comparadas directamente y las diferencias son minimizadas siguiendo el
método de los minimos cuadrados:

Z(Sgb“ -3 )2 = minimo (3.38)
Dado que la funcion J¢™ no es linealmente proporcional a los diferentes
parametros fisicos (excepto para ¢l area radiante P) éstos deben calcularse iterativamente
(Houck, 1971). Las derivadas de J,™ pueden encontrarse analiticamente.

De este modo para un elemento existen cuatro parametros desconocidos que
definiran su estado de ionizacion en el plasma: la temperatura (T), la densidad de atomos
en la columna (N), la constante de amortiguamiento (I') v la superficie radiante (P). Para
considerar la presencia de varios elementos quimicos se asume que T, I' y P son las
mismas para todos y que solo cambian las abundancias. Dado que la mayoria de lineas
que aparccen en los espectros son de Fe neutro, tomaremos Fe I como elemento de
referencia. De este modo en lo que sigue nos referiremos a N como la densidad de Fe 1
en la columna. Evidentemente la densidad en la columna gaseosa de cualquier otro
elemento vendra dada por Ni=z;"N, donde z; es la abundancia del elemento i respecto a la
de Fe I. Los diferentes estados de ionizacion de un elemento quimico serdn tomados
como elementos independientes.
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En la practica las abundancias relativas las obtendremos a partir del programa
FYSP/P “Physical quantities from meteor spectrum” que calcula la intensidad de las
lineas teoricamente. El espectro sintético se obtendra asignando un perfil instrumental
para cada linea y sumando la contribucion de todas las lineas. Este programa emplea una
funcion Gaussiana ajustable a cada perfil instrumental como aproximacién a las lineas
experimentales. Ademas en las regiones del espectro mal enfocadas puede definirse una
funcion rectangular con esquinas gaussianas para conseguir que el espectro sintético se
asemeje mas al experimental.

El procedimiento consiste en ajustar dos espectros sintéticos (tedricos) a los
puntos experimentales del espectro observado para cada uno de los dos componentes
presentes en el espectro (el principal y el de alta temperatura). Con ello cuando se
consigue reproducir lo mas fielmente posible el espectro observado puede decirse que se
cumplen las condiciones fisicas ajustadas. La finalidad de este proceso es por tanto la
determinacion de los parametros fisicos (T, N y P) asi como de las abundancias relativas
al Fe (N;) que proporcionen un mejor ajuste entre el espectro sintético y el observado.

a) Ajuste del espectro principal.

Mediante FYSP/P primero se ajusta el espectro principal dado que es el que
presenta un mayor numero de lineas. La intensidad del espectro sintético dependers de
los valores asumidos de temperatura, de la densidad de electrones en la columna y del
area radiante. Para ajustar esos valores en el espectro principal se utilizan las lineas mas
abundantes en el espectro que son los diversos multipletes de Fe I presentes a lo largo de
todo el espectro. Generalmente partiremos de unos valores usuales de densidad en la
columna (N=10"" cm?) y de temperatura (T=4.500 K). Hecho esto, se puede
directamente comparar en pantalla la intensidad del espectro sintético y el experimental
para ir cambiando esos valores hasta que ambos perfiles se asemejen lo mas posible. Se
varia la intensidad de las lineas tedricas para conseguir que su intensidad se ajuste a la
observada. Evidentemente al hacer esto se cambia la superficie del 4rea radiante que
mejor corresponde a la intensidad observada. Este proceso continuara hasta que la
intensidad de las lineas de Fe tedricas y observadas se asemejen lo maximo posible.

Una vez la intensidad de las lineas de Fe ha sido ajustada, se opera ajustando la
amplitud teorica de las lineas para que se asemejen lo mas posible a las experimentales.
Esta amplitud puede variar de un espectro a otro por las posibles diferencias del sistema
dispersor o el espectrografo. A continuacidén se pasa a realizar el ajuste de las
abundancias relativas de los demas elementos: Na I, Mg I, A11,SiI, Cal, Call, Til, Ti
IL CrI,Mn I, Fe I, Co I, Ni Iy Sr Il El proceso acaba cuando el espectro sintético se
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asemeja lo miximo posible al espectro calibrado. Cabe tener en cuenta que las lineas
que pueden evaluarse para los diversos elementos estdn dentro del rango de longitudes
de onda entre los que el programa ajusta el espectro sintético: entre 3.800 y 6.600 A.

b) Ajuste del segundo componente espectral (de alta temperatura).

Previamente se ha mencionado que Borovicka (1993) descubrio la presencia de un
espectro de alta temperatura (usualmente sobre los 10.000 K) superpuesto al espectro
metedrico principal. Desde un principio ha sido interpretado como producido por el
frente de choque del meteoroide donde la temperatura alcanzada al parecer puede
incluso duplicar la del! gas radiante que conforma el propio meteoro (Borovicka, 1994).
Pues bien, las lineas de este segundo componente aparecen superpuestas a las del
espectro principal y deben ser tratadas independientemente. La mayor parte de tales
lineas corresponden a elementos doblemente ionizados. En concreto las que pueden ser
analizadas con el programa FYSP/P son: Call, Fe Il, Mg II, Cr II, Si Il y T1 I1.

El proceso de reduccion viene a ser practicamente el mismo que en el ajuste del
espectro principal aunque en este caso las lineas de Fe suelen ser relativamente débiles.
Por ello generalmente se opta por ajustar primero la intensidad de las lineas de Ca Il y
Mg II para que coincidan lo mejor posible en el espectro sintético y experimental. Ello
se consigue partiendo de una temperatura en torno a los 10.000 K y una densidad de la
columna radiante similar o ligeramente superior a la obtenida en el espectro principal.
Una vez conseguida la similitud entre esas lineas ajustaremos las abundancias de los
demds elementos y la temperatura para conseguir reproducir las lineas del espectro

secundario lo més fielmente posible. A partir de ese ajuste se deducen las abundancias
de elementos relativas al Fe.

¢) Reconstruccién del espectro tedrico.

Al ser el espectro meteorico registrado una suma de los diversos componentes de
temperatura que aparecen en la cabeza del meteoro, una vez se han obtenido los
espectros sintéticos principal y de alta temperatura se procede a sumar ambos mediante
el programa SERVIS/P para obtener el espectro sintético definitivo. De este modo
obtendremos un espectro lo mas parecido al registrado por el espectrografo, facilitando
su comparacion (véase figura 3.19).

La calibracion del espectro sintético encuentra problemas en lineas que aparecen
saturadas en el espectro observado. Tales lineas saturadas aparecen en ocasiones tanto
en el componente principal en Ca I, Na I, Mg I como en el secundario de alta
temperatura: Ca II, Mg II 6 Si II.

136



Calculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos

Componente principal Componente de alta temperatura
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Figura 3.19. Ejemplo de suma del espectro principal y de alta temperatura para obtener el
espectro sintético. Se muestra el ajuste realizado del tramo A del espectro AND.

3.4. RESULTADOS.

A continuacion se describen los resultados obtenidos para los diferentes espectros
analizados. El apéndice 2 contiene los espectros calibrados y sintéticos de los tramos
mas brillantes de todos los bolidos.

3.4.1. ESPECTROS DE BOLIDOS ESPORADICOS.

3.4.1.1. EL ESPECTRO SPOL1.

Este espectro corresponde al bolido catalogado por la European Fireball Network
con el nimero EN170974. El bdlido mostré una luminosidad similar a la de la Luna

llena, siendo registrado desde varias estaciones fotograficas el 17 de septiembre de 1974
alas 20h29m £ 1m T.U.
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Datos trayectoria

Altura inicio (Km) 111
Altura final (Km) 95
Magnitud pancromatica absoluta -12
Altura maxima luminosidad (Km) 96
Velocidad inicial (km/s) 68
Velocidad final (km/s) 67
Radiante geocéntrico (1950.00) 0=59,4+0,3 °
6=37,86%0,17°
Angulo cenital (zg) 67,23°

Tabla 3.3.- Datos de la trayectoria del bdlido SPO1. La precision es el ultimo digito (Ceplecha,
1977).

De la trayectoria registrada desde tres estaciones fotograficas (tabla 3.3) se obtuvo
la orbita heliocéntrica de la particula (tabla 3.4) de donde se deduce un origen
esporadico aunque no se descarta una posible asociacién del meteoroide progenitor con
un radiante de bdlidos denominado 1 Aurigidas. De acuerdo con su bajo nivel de
penetracion en la atmoésfera (véase tabla 3.3) este bolido fue catalogado como
perteneciente al grupo IIIB que, tal y como se explica en la seccién 2.5.10, corresponde
a un meteoroide progenitor de muy baja densidad y consistencia.

Elementos orbitales

Inversa del semieje mayor (U.A") -0,005+0,092
Excentricidad 1,0010,07
Distancia perihélica (U.A) 0,74710,013
Argumento del perihelio (°) 24143
Longitud del nodo ascendente (°) 174,22+0,01
Inclinacion (%) 147,5+0,5°

Tabla 3.4.- Elementos orbitales del meteoroide progenitor del bolido SPO1 (Ceplecha, 1977).

El elemento dispersor empleado para obtener el espectro fue un prisma que
proporciond un espectro del bolido con una dispersion de 132 A/mm para 4000 A y de
540 A/mm para 6000 A. Aunque en longitudes de onda bajas su resolucion es bastante
menor, es suficiente para revelar las lineas principales. Vemos pues que, como resulta
usual en espectros de prisma, la resolucién depende mucho de la region del espectro
considerada. Este espectro presenta interesantes variaciones en la luminosidad de las
diferentes lineas espectrales a lo largo de la trayectoria tal y como se aprecia en la figura
3.20, en donde también se indican los diferentes segmentos en que fue escaneado.
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Figura 3.20. Espectro SPO1 donde aparecen indicadas las diferentes secciones donde ha sido
escaneado.

En el espectro dominan las lineas tipicas de bolidos de alta velocidad geocéntrica.
Las mas intensas son las lineas H y K de calcio ionizado que se producen en el espectro
de alta temperatura a una temperatura tipica de 10.000 K. Otras lineas brillantes son las
del magnesio ionizado a 4481 A, el triplete de magnesio neutro en torno a 5167-5184 A,
el doblete de sodio en 5890-5896 A y el doblete de silicio ionizado en 6347-6371 A.
Numerosas lineas de hierro neutro estan presentes en el espectro lo que facilita el ajuste
del espectro sintético. Otras lineas inequivocamente identificadas en el espectro han sido
producidas por: HI, Cal, Cr I, Mn I, Fe I, Ni I y Sr II.

Como ejemplo del procedimiento descrito de tratamiento de los espectros en el
apartado 3.3. se describen a continuacion para el espectro SPO1 los pasos seguidos
desde el espectro en bruto hasta obtener ¢l espectro calibrado y finalmente calcular el
espectro sintético a partir del cual se obtienen las abundancias quimicas relativas.
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1. Usando el programa welep se identifican las lineas principales para poder
transformar las coordenadas arbitrarias (en pasos del microfotometro) a longitudes de
onda reales (dadas en A). Al espectro en bruto deberemos restarle la luminosidad
residual o background que puede aparecer en la placa fotografica. A veces este
background procede de la emisién en el continuo o a la simple saturacién de la pelicula
en aquellas regiones donde es mayor la luminosidad del bolido. En otras ocasiones y tal
y como se ha dicho en la seccion 3.3.3 al realizarse las fotografias sin seguimiento las
trayectorias estelares se cruzan entre el espectro produciendo falsas lineas que también
deben eliminarse.

Longitud (unidades arbitrarias)
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Figura_3.21. Identificacion de las principales lineas sobre el espectro calibrado, indicando el
grado de ionizacién de cada elemento seguido del nimero de multiplete. Se muestra el segmento mas
brillante (A) del espectro SPO1 .

2. Empleando el programa AVERGP se genera el background sobre todo el
espectro escaneado que sera guardado en un archivo. Mas tarde se edita ese archivo con
el programa SERVISP para definir un nivel de fondo igualado donde se evite la
eliminacion de las lineas mas brillantes. De ese modo se crea el nivel de background
corregido, tal y como se muestra en la figura 3.22.

140



Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos

148—
126
188

8a

Illlllll

68 Nivel de hackground

inicial
48

Intensidad relativa

zn

Nwel de background ecuahzado

III[JJ_[IIJIIIII

4BIBB [ I I I45]BBI - ISBIBB' ] ISISJB'BI rE;B‘B. é-lsll;ﬁlﬁ
Longitud de onda (A)
Figura 3.22. Del espectro en bruto de la figura 3.21 ya calibrado en longitudes de onda se
genera el nivel de background inicial a partir del cual se ajusta manualmente el nivel de background

definitivo que descarta los picos correspondientes a lineas espectrales.

3. El siguiente paso es restar al espectro original la luminosidad residual o
background corregido para obtener el espectro de lineas, previo a la calibracion
dependiendo de la sensitividad del espectrografo utilizado. Para ello utilizaremos el
programa AVERGP con el que primero generamos un espectro promediado al que
restaremos el background corregido. De este modo se genera el espectro de lineas libre
de background que, sin embargo, en algunas ocasiones puede todavia mostrar un nivel
de continuo. Este debe ser restado si se desea realizar una mejor comparacion entre el
espectro observado y el sintético. En el continuo suele aparecer sumada la contribucién
de la componente térmica del espectro y la de bandas moleculares (Borovicka, 1994)
mas todo fondo de origen indeterminado que pudiese haber como, por ejemplo, luces
parasitas. Este espectro de lineas serd tratado, usando la sensitividad para cada longitud
de onda incluida en una subrutina del programa SERVISP, para asi obtener el espectro
calibrado definitivo.

Una vez obtenido el espectro calibrado se emplea el programa FYSPP para
editarlo y construir el espectro sintético tal y como se describié previamente en el
apartado 3.3.8. El ajuste del espectro sintético con relacién al observado ya calibrado
permite obtener las abundancias quimicas relativas al Fe.
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Figura 3.23. Tramo A del espectro del bolido SPO1. Arriba se aprecia el espectro promediado
sin background y abajo el espectro ya calibrado.

El analisis de este espectro en sus diversos segmentos (incluidos en el anexo)
permite obtener las abundancias quimicas a lo largo de su trayectoria en la atmosfera tal
y como se muestra en la tabla 3.5. Dado que se conoce la magnitud absoluta del bolido
es posible ajustar el valor de la constante A necesaria para realizar una calibracion
absoluta. Asi se determina usando el programa SERVISP un valor A=9,510" que
permite estimar la magnitud del bolido a lo largo de toda la trayectoria. A partir de la
magnitud en la fulguracion final se obtiene una masa fotométrica de 218 g empleando
la ecuacion (2.71) . Para una correcta estimacion de las abundancias se necesita conocer
también el angulo de incidencia del bdlido respecto a la estacion fotografica. Aunque la
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trayectoria en la atmoésfera no era conocida para este bélido se han empleado las
diferentes dimensiones angulares de los segmentos del bdlido para deducir un angulo de
incidencia aproximado de unos 40°. A partir de este valor se estiman las abundancias
relativas. Inicialmente tales abundancias se deducen referidas al elemento con mayor
numero de lineas visibles (Fe) aunque aqui seran normalizadas respecto al Si por ser éste
el elemento de referencia estandar en cosmoquimica. Para ello se determina la
abundancia relativa del Si en la componente de alta temperatura de aquellas lineas en
que la intensidad y calidad del espectro lo permite. En este caso, como se aprecia en la
tabla 3.5, tan s6lo se pudo determinar la abundancia relativa de Si en los cuatro primeros
segmentos. Notese que en adelante se toma la desviacion estandar (G) como estimacién
del error de las medidas de abundancias relativas. De este modo se han descartado las
abundancias calculadas en aquellos tramos en que se desvian un factor 3¢ de la media.

En los segmentos més brillantes (A, B, H y J) pudo ajustarse también los limites
superiores de abundancias de algunos elementos minoritarios, obteniendo:
[Col~(18+9)-107%, [Nil]~(33£13)-10™ y [Til~(1744)- 10,

Altura .

Segm. (ik(i;ls) Ifssg.“;;": T £100 (K} (xfg_]) (x“;[(;L) Mg | Na (x?(:-“) Fe
A 96 -9.3 5800 10 24 0,81 | 0,14 30 0,66
B 95 -7,5 5200 23 26 0,98 10,02 12 1,55
C 97 -5,0 5000 14 86 1,27 10,02 28 0,69
D 98 -7,0 4900 33 37 1,31 { 0,19 110 0,72
E 99 -5.8 4300 25 79 0,88 | 0,10 125 -
F 100 -6,1 4200 20 91 0,88 | 0,04 99 -
G 102 -6,1 4400 40 &3 1,05 10,04 70 -
H 103,5 -7.4 4300 9 24 1,07 | 0,13 38 -

I 105 -7,2 4400 33 37 1,23 10,12 80 -

J 106,5 -1,6 4500 27 75 1,01 | 0,28 155 -

K 108 -6,4 4300 15 49 0,48 |0,13 119 -

L 109,5 -6,4 4200 27 70 0,57 | 0,10 144 -

M 111 -3,9 4100 31 72 0,35 10,02 31 -
Promedio abundancias 24 58 0,91 | 0,10 30 0,80
Desviacién estandar (o) 10 25 0,30 | 0,08 49 0,43

Tabla 3.5.- Cociente de abundancias relativas al Si para los diversos segmentos del bélido
SPO1. Se toma la desviacion estandar (o) como estimacion del error de las medidas.

Como se aprecia en la tabla 3.5 segiin el meteoroide profundiza en la atmosfera la
temperatura aumenta ligeramente. Es justo después de la primera fulguracion, ocurrida
poco antes del tramo C, cuando la temperatura aumenta significativamente. Poco mads
tarde la fragmentacion completa del meteoroide induce una intensa fulguracion en el
tramo A donde la temperatura al final alcanza su maximo. La discusidn detallada de la
evolucion de la temperatura y las abundancias quimicas se hace en la seccién 3.5.5.
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3.4.1.2. EL ESPECTRO SPO2.

Este espectro fue producido por un bdlido aparecido el 7 de junio de 1970 dentro
de un programa en doble estacion realizado en el Observatorio de Ondrejov. El numero
de Catalogo de Ondrejov (CO) del bolido es CO73141. Los datos de la trayectoria del
bolido progenitor del espectro se muestran en la tabla 3.6. Como se aprecia el
meteoroide progenitor incidid en la atmdsfera con una velocidad geocéntrica de 27 km/s.

Datos trayectoria

Altura inicio (Km) 79,0
Altura final (Km) 70,1
Velocidad inicial (km/s) 26,4
Velocidad final (km/s) 23,6

Radiante geocéntrico (1950.00) 0=283,1+0,4°
&=77,58+0,09°
Angulo cenital (zg) 26,9°

Tabla 3.6.- Datos de la trayectoria del bélido SPO2 (Borovicka, 2001).

La orbita heliocéntrica seguida por el meteoroide no muestra ninguna similitud
con algun cuerpo menor y tampoco parece estar asociada a ningun enjambre meteodrico
conocido. Los elementos orbitales aparecen en la tabla 3.7.

Elementos orbitales

Semieje mayor (U.A) 2,9710,20
Excentricidad 0,666+0,023
Distancia perihélica (U.A) 0,9921+0,004
Argumento del perihelio (°) 160,7+0,3
Longitud del nodo ascendente (°) 75,5759+0,0002
Inclinacion (°) 38,8+0,5

Tabla 3.7.- Elementos orbitales del meteoroide progenitor del bélido SPO2 (Borovicka, 2001).

El espectro aparece en la figura 3.24. Como se aprecia es bien visible una brillante
fulguracién en su tramo medio donde también la temperatura sube bruscamente (tabla

3.8).

SPO2 también es un espectro de prisma cuya resolucion es de 112 A/mm para
4.000 A y de 494 A/mm para 6.000 A. Dado que el angulo de incidencia y su magnitud
era desconocida fue preciso asumir ambos valores para la determinacion de abundancias.
De la imagen puede asumirse un angulo aproximado de 60°, tomandose un valor de la
constante de calibracién genérico de: A=10". Empleando la ecuacién de Verniani (2.71)

144



Calculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos

se deduce una masa fotométrica de 56£30 g. Teniendo en cuenta ambos valores se
realizo el célculo de abundancias. Dada la baja velocidad geocéntrica del meteoroide el
componente de alta temperatura no present6 lineas de Si II por lo que fue necesario
asumir ¢l cociente condritico tipico Si/Fe=1,16 (Anders y Grevesse, 1989) para pasar a
las abundancias relativas al Si. En la brillante fulguracién del tramo A fue posible
aproximar las abundancias de elementos minoritarios como [CoJ~(30£9)-10 y
[Tija(442)- 107,

SPO2

Figura 3.24. Imagen del espectro del bolido SPO2 donde se indican las diferentes secciones en
las que fue escaneado y la correspondiente longitud de onda,

Segmento M:l?:::d T +100 (K) (x(:g-a) (th?") Mg Na (x::éa)

Z -2,7 4300 30 8 0,62 0,17 17
A -6,2 4700 5 9 0,36 0,11 10
B -3,8 4500 3 7 0,25 0,11 10
C -3,4 4600 6 8 0,33 0,10 12
D -3,2 4300 7 6 0,52 0,04 10
E -2,4 4200 11 4 0,27 0,16 10

Promedio abundancias 11 9 0,40 0,11 11
Desviacién estandar (o) 9 2 0,15 0,04 3

Tabla 3.8. Cocientes de abundancias relativos al Si obtenidos para cada tramo del bélido SPO2.
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3.4.1.3. LOS ESPECTROS SPO3 y SPO3r.

Ambos espectros fueron producidos por un mismo bdlido de origen esporadico
aparecido el 30 de noviembre de 1989 en torno a las 21h 35m 26+1s T.U. Fotografiado
por varias estaciones de la European Fireball Network fue catalogado como EN 301189.
Como se aprecia en la tabla 3.9 mostré una velocidad geocéntrica de tan solo 27 km/s.
Esta velocidad geocéntrica baja es determinante de las principales caracteristicas del
espectro, muy diferentes a las observadas en otros generados por meteoroides mas
veloces.

Datos trayectoria

Altura inicio (Km) 89,8
Altura final (Kim) 75,7
Velocidad media (km/s) 27,0
Radiante geocéntrico (1950.00) 0=76,30+0,02 °

6=18,01+0,02°

Tabla 3.9.- Datos de la trayectoria del bolido generador de los espectros SPO3 y SPO3r
(Borovicka, 2001).

La orbita heliocéntrica seguida por el meteoroide no guarda semejanza con ningtn
enjambre metedrico ni tampoco con ningun objeto asteroidal o cometario. Los elementos
orbitales comparados aparecen en la tabla 3.10.

Elementos orbitales SPO3
Semieje mayor (U.A) 2,3810,03
Excentricidad 0,822+0,003
Distancia perihélica (U.A) 0,423+0,001
Argumento del perihelio (°) 105,44+0,04
Longitud del nodo ascendente (°) 68,79718%0,00008
Inclinacion (°) 4,90+0,02

Tabla 3.10.- Elementos orbitales del meteoroide progenitor del bélido SPO3 (Borovicka, 2001).

El espectro SPO3 fue obtenido con un prisma y SPO3r con una red de difraccion.
Su analisis revierte un doble interés. Por una parte nos permite comparar para un mismo
bolido la precision de las abundancias relativas obtenidas a partir de un prisma y una red
de difraccion con resoluciones muy diferentes entre si. Ademds, dado que el analisis de
ambos espectros se ha realizado por separado y de modo independiente, la comparacion
entre ambos resultados puede ser un buen test para corroborar la bondad del método
utilizado.
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3.4.1.3.A. EL ESPECTRO SPO3.

Este especto de prisma posee bastante calidad como se aprecia en la figura 3.25, a
pesar de que se encuentra ligeramente desenfocado para altas longitudes de onda. La
resolucién alcanzada en tormo a 4.000 A fue de 119 A/mm mientras que en altas
longitudes de onda, alrededor de 6.000 A, fue de 505 A/mm.
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Figura 3.25. Espectro SPO3 donde aparecen seflalados los diferentes tramos en que fue
escaneado.

El angulo de incidencia del bdlido respecto a la estacion fotografica fue de 83° en
su tramo medio (Borovicka, 2001). Sin embargo la luminosidad del bolido era
desconocida por lo que se asumié una constante genérica (A=10") para realizar la
calibracion. Con ese valor se obtiene mediante la ecuacién (2.71) una magnitud visual
de —11 en la fulguracion final que proporciona una masa fotométrica de 9+7 kg, lo que
muestra que este bolido fue producido por un meteoroide de grandes dimensiones. A
partir de este valor y una vez ajustada la temperatura y abundancias atomicas en la
columna en cada uno de los segmentos se obtuvieron las abundancias referidas al S1 que
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se muestran en la tabla 3.11 tomando el cociente Fe/Si=1,16 (Anders y Grevesse, 1989).
En los segmentos mas brillantes (Y, A y B) se ajustaron los limites superiores de
abundancias de algunos elementos minoritarios, obteniendo: [Col=(19£6)-107,
[Ni]~(23+£13)-107 y [Ti]~(2016)-10™.

Segmento | T 100 (K) (xfg.a) (ng“) Mg | Na (xﬁ;“)
N 4300 9 38 [0,62]0,15] 38
O 4500 14 40 0,66 | 0,14 41
P 4200 8 36 0,94 10,12 35
Q 4400 18 60 0,71 { 0,12 33
R 4600 11 50 0,75 10,11 35
S 4700 16 26 0,78 | 0,11 37
T 4700 23 s1 | 1,03 0,11 22
\' 4300 25 39 0,77 | 0,04 42
W 4300 47 97 0,67 | 0,02 140
X 4300 25 99 0,69 | 0,02 99
Y 5300 32 82 1,17 | 0,05 79
Z 5000 28 41 1,41 | 0,02 40
A 5800 31 93 0,89 | 0,06 36
B 5600 30 79 1,01 | 0,03 71
C 5200 16 25 0,90 | 0,06 16
D 5100 37 80 1,40 1 0,17 38
E 5000 12 81 0,84 | 0,09 39
F 4500 51 96 0,82 | 0,03 -

Promedio abundancias | 24 69 1,00 | 0,08 57

Desviacion estandar (c) | 13 30 | 0,27 | 0,05 31

Tabla 3.11.- Cociente de abundancias relativas al Si para los diversos segmentos del espectro
SPO3. Los segmentos saturados por la luminosidad del bdlido fueron eliminados del analisis.

3.4.1.3.B. EL ESPECTRO SPO3r.

Al haber sido obtenido este espectro mediante una red de difraccion su resolucién
es mucho mayor (40 A/mm) que la del espectro analizado anteriormente del mismo
bolido. A pesar de su mayor resolucion el analisis del espectro SPO3r posee una
complicacion adicional. El espectro de primer orden quedo parcialmente fuera de la
placa de manera que s6lo se registrd el intervalo entre 5.000 y 6.600 A. En
consecuencia, ha sido necesario considerar también el espectro de segundo orden que,
aunque es unos siete ordenes de magnitud mas débil debido a la pérdida de luminosidad
en ese orden para el espectrografo empleado (Borovicka, 2001), nos proporciona una
buena aproximacién al espectro en el intervalo de 3.500 y 5000 A. Uniendo ambos
componentes se llega al espectro calibrado que se muestra en la figura 3.27.
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Figura 3.26. Primer orden del espectro SPO3r donde aparecen los diferentes tramos en que fue
escaneado y el intervalo de longitudes de onda cubierto. El orden de los tramos fue idéntico sobre el
espectro de segundo orden.

En la tabla 3.12 se proporcionan las abundancias obtenidas en seis tramos. Al ser
un espectro de red con mayor resolucién ha sido posible estimar las abundancias de
algunos elementos minoritarios como Ti y Ni.

Ca Mn Ti Cr Ni
Segmento | T£100K) | (107 | (x10%) | (x10%) | M9 | N2 | (107) | (x10%)
A 4700 21 72 23 11,16]0,09 5 9

B 4600 44 53 28 | 1,19]0,09] 12 22

C 4600 39 51 25 10,89]0,09 7 11

D 4600 39 76 19 10,89{0,09] 4 29

E 4900 32 97 20 11,14/0,07 4 23

G 4600 40 84 - - 10,07 7 29
Promedio abundancias | 36 72 22 1,050,088 7 21
Desviacion estandar (o) | 8 18 4 [015(0,01| 3 9

Tabla 3.12.- Cociente de abundancias relativas al Si para los diversos segmentos del espectro
SPO3r. Los segmentos saturados por 1a luminosidad del bdlido fueron eliminados del analisis.

En términos generales se aprecia como al mejorar significativamente la resolucién
de este espectro comparado al de prisma del mismo bolido (SPO3), 1a dispersion de las
medidas se reduce significativamente. Resulta destacable comparar la extraordinaria
similitud (excepto en algiun elemento minoritario como Ca y Cr) entre las abundancias
obtenidas del espectro SPO3 y SPO3r (comparense tablas 3.11 y 3.12), aspecto que serd
tratado con mas detalle en la discusion.
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Figura 3.27. Preparacion del espectro calibrado SPO3r en el tramo A. Aparecen unidos el
primer y segundo orden en 5.000 A para completar el rango de longitudes de onda previo a su analisis

de abundancias. Nétese el mayor ruido de la sefial en el tramo cubierto por el segundo orden entre
3.700 y 5.000 A.

3.4.1.4. EL ESPECTRO: SPO4.
Este espectro corresponde al bolido EN 90011 registrado desde varias estaciones

de la European Fireball Network el 20 de mayo de 1974 a las 4h24m23s + 4s T.U. Los
datos de la trayectoria aparecen en la tabla 3.13.

Datos trayectoria

Altura inicio (Km) 102,11
Altura final (Km) 79,76
Velocidad inicial (km/s) 57,1
Velocidad final (km/s) 56,5

Radiante geocéntrico (1950.00) 0=302,17+0,14°
) 0=124,26+0,03°
Angulo cenital (zg) 41,9°

Tabla 3.13.- Datos de la trayectoria del bolido SPO4. La precision es el ultimo digito excepto
cuando se indica expresamente (Borovicka, 2001).

De la trayectoria registrada desde varias estaciones fotograficas se obtuvo la drbita
heliocéntrica de la particula que no esta asociado a ningun enjambre metedrico conocido
aunque su alta inclinacion hace pensar en un origen cometario (tabla 3. 14).
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Elementos orbitales (1950.00)

Semieje mayor (U.A) 12,9+3,7
Excentricidad 0,928+0,021
Distancia perihélica (U.A) 0,39+0,01
Argumento del perihelio o (°) 214,2+0,5
Longitud del nodo ascendente €2 (°)  58,4491+0,0004
Inclinacién (%) 103,9740,22°

Tabla 3.14.- Elementos orbitales del meteoroide progenitor del bolido SPO4 (Borovicka, 2001).

El espectro se muestra en la figura 3.28 y como se aprecia tiene bastante
resolucion para bajas longitudes de onda (en concreto para 4.000 A es de 136 A/mm).
Por el contrario en longitudes de onda altas su resolucién es bastante peor como es de
esperar para un espectro de prisma, aumentando hasta 562 A/mm en torno a 6.000 A.
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Figura 3.28. Espectro SPO4 donde se indican los diferentes tramos a lo largo de la trayectoria
en donde fue escaneado y las longitudes de onda correspondientes.
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Para el anélisis de abundancias se calcul6 el angulo de incidencia dado que eran
conocidas las coordenadas de la trayectoria y de la estacion fotografica. Sin embargo la
magnitud absoluta del bolido no pudo ser estimada. Por ello, al igual que en otros casos,
se ha asumido el valor tipico de A=1-10". Para ese valor se obtiene de la ecuacion (2.71)
una masa fotométrica de 241 g. Con esos valores se han obtenido las abundancias en
cada tramo mostradas en la tabla 3.15. En el segmento mas brillante (A) se ajustaron los
limites superiores de abundancias de algunos elementos minoritarios, obteniendo:
[Ni]~(3£1)- 107 y [Ti]=(1616)-10™.

Altura Magn. | T £100 Ca Mn Cr

Segm. Etkorf) Al Ajl;s. (K} (x10%) (x10 Mg Na (x10%) Fe

Z 78 46 -1,5 | 4300 25 84 0,60 0,07 59 -
A 79 46 -5,9 | 4800 44 86 1,06 | 0,13 34 10,82
B 80 45 -3,1 4400 15 63 0,64 | 0,06 101 | 0,76
C 81 45 -3,0 | 4400 - 98 0,73 1,06 93 10,90
D 82 44 -3,2 | 4200 34 73 0,48 0,10 91 0,90
E 84 43 -3,8 | 4200 61 24 0,85 0,12 57 (0,99
F 85 43 -5,1 4500 7 48 0,85 0,00 11 0,99
G 86 42 -3,6 | 4300 73 25 0,77 0,15 20 10,90
H g7 42 -3,0 | 4200 26 72 0,61 0,11 59 10,82
I 90 41 -2,3 | 4100 70 60 0,47 0,11 61 0,82
] 91 40 -2,3 | 4200 75 37 0,31 0,10 66 10,90
K 92 40 -3,0 | 4200 67 24 0,37 0,13 30 10,90
L 93 39 -2,7 | 4100 10 48 0,47 0,10 61 0,99
LL 95 38 -2,0 1 4100 18 58 0,58 0,09 55 10,90
M 96 38 -2,0 ] 4100 15 58 0,46 | 0,06 110 ] 0,99
N 97 37 -1,8 | 4000 11 56 0,56 0,04 101 | 0,99
Promedio abundancias 37 57 0,61 0,09 63 0,91
Desviacion estindar (o) 26 23 0,20 | 0,04 30 | 0,67

Tabla 3.15.- Cociente de abundancias relativas al Si para los diversos segmentos del espectro
SPO4.

3.4.2. ELESPECTRO DE UNA GEMINIDA (GEM).

Este espectro fue producido por un bolido procendente del enjambre meteodrico de
las Geminidas aparecido el 15 de diciembre de 1961 a las 2h 47m 34s T.U. Fue
registrado por el programa de doble estacion desarrollado en el Observatorio de
Ondrejov, siendo catalogado como CO 32611. En la tabla 3.16 se muestran los datos
principales de la trayectoria del bolido.

De la trayectoria registrada desde dos estaciones fotograficas se obtuvo la 6rbita
heliocéntrica de la particula emparentada con el enjambre de las Geminidas y el
asteroide 1983TB Faetdn (tabla 3.17).
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Datos trayectoria

Altura 1nicio (Km) 96,3
Altura final (Km) 56,7
Magnitud pancromatica absoluta (-6)
Velocidad inicial (km/s) 37,8
Velocidad final (km/s) 26,8

Radiante geocéntrico (1950.00) o=113,82+0,28 °
6=+33,5440,11°
Angulo cenital (zg) 24.4°

Tabla 3.16.- Trayectoria del bolido GEM (Borovicka, 2001).

Elementos orbitales (1950.00) GEM Geminidas 1983TB Faeton
Semieje mayor (U.A) 1,674+0,036 2,40 1,27133
Excentricidad 0,9168+0,0020 0,890 0,890156
Distancia perihélica (U.A) 0,1394+0,0022 0,139 0,109844
Argumento del perihelio (°) 322,6340,39 3217 321,8207
Longitud del nodo ascendente (°)  262,7347+0,0007 265,0 265,5874
Inclinacién (%) 28,51+0,44 22,0 22,102

Tabla 3.17.- Elementos orbitales del meteoroide progenitor del bélido GEM (Borovicka, 2001)

comparados con los promediados para el enjambre de las Geminidas y para el asteroide progenitor:
1983TB Faeton.

Cabe destacar que en el espectro GEM aparece superpuesto el espectro de la
estrella Polar en primer y segundo orden. Este hecho revierte especial interés pues las
placas ORWO utilizadas en los afios sesenta en el Observatorio de Ondrejov poseen una
sensitividad muy diferente a las AGFA utilizadas desde los afios setenta. Por esa razén
tal y como se describe en el apartado 3.3.3 se emple6 este espectro para obtener la curva
caracteristica y la sensitividad espectral de los espectros mas antiguos aqui analizados:
GEM, PER1 y PER2.

La resolucion de este espectro se sitiia en torno a los 78 A/mm. A pesar de ello
este bolido probablemente no superd la magnitud -6 por lo que su imagen en la placa
resulta ciertamente débil para perfilar las abundancias de algunos elementos menores,
indistinguibles del ruido intrinseco de la sefial. Dado que no se conoce la magnitud del
bolido no se puede realizar en consecuencia una calibracién absoluta. A pesar de ello se
estudio el cociente de abundancias asumiendo A=10’, lo que proporciona una magnitud
absoluta en torno a —5. Esta proporciona una masa fotométrica de 4+1 g. Tampoco se
conocia el angulo de incidencia aunque observando la imagen se decidié asumir 60° en
todos los segmentos (Borovicka, 2001). Ambas aproximaciones no suponen unos
cambios importantes al estudiar los cocientes de abundancias aunque sea imposible
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conocer las abundancias reales. Para obtener los cocientes relativos al Si se ha tomado
de nuevo el cociente tipico Fe/Si=1,16. La tabla 3.18 muestra que se ha podido
determinar a lo largo de la trayectoria los cocientes de abundancia de los componentes
mayoritarios: Ca, Mn, Mg, Na y Cr.

Figura 3.29.- Tmagen del espectro de segundo orden de la estrella Polar, Abajo aparece
cruzando la imagen en diagonal el espectro GEM originado por un bdlido de la corriente de las
Geminidas asociada al asteroide Phaeton. Se indican asimismo los diferentes segmentos en que fue
escaneado.
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Segmento | Magnitud | T £100 (K) Ca Mn Mg Na Cr
Abs. +1 (x107 (x107 (x10™)

A -4,6 4200 19 42 1,04 0,07 49

B -4.8 4200 22 66 0,92 0,09 86

C -4,3 4200 29 40 0,92 0,10 45

D -4.3 4200 6 27 1,05 0,06 45

E -4,8 4200 6 40 0,90 0,00 43

F -5,0 4200 6 14 0,81 0,12 47

G -5,0 4300 23 55 0,94 0,08 92

H -4.9 4300 7 29 1,11 0,11 105

1 -5,1 4300 18 42 0,83 0,11 96

J -5,1 4500 28 71 1,00 0,10 143

L -5,0 4400 24 72 1,00 0,14 99

LL -5,1 4300 13 43 0,98 0,18 50

M -5,0 4300 11 54 0,93 0,08 44

Z -4.9 4200 5 65 0,77 0,12 83

X -4,7 4200 12 40 0,53 0,09 45

W 4,3 4200 16 78 0,77 0,06 84
Promedio - - 15 49 0,90 0,09 72
Desviacion i - 8 18 0,14 0,03 30

estandar

Tabla 3.18. Cocientes de abundancias relativos al Si para los diferentes tramos del espectro
GEM.

343, EL ESPECTRO DE UNA LEONIDA (LEO).

Este espectro corresponde a un bolido tan brillante como la Luna llena procedente
del enjambre de las Leonidas registrado desde diversas estaciones de la European
Fireball Network el 18 de noviembre de 1980 a las 1h13m32+4 s T.U. Los principales
datos sobre la trayectoria aparecen en la tabla 3.13.

Datos trayectoria

Altura inicio (Km) 112,8
Altura final (Km) 88,6
Magnitud pancromatica absoluta -12,0+04
Altura maxima luminosidad (Km) 92
Velocidad inicial (km/s) 72,4
Velocidad final (km/s) 68,4
Radiante geocéntrico (1950.00) o=154,11£0,1°
5=21,88+0,04°
Angulo cenital (zg) 56,2°

Tabla 3.19.- Datos de la trayectoria del bélido productor del espectro LEO. La precision es el
ultimo digito excepto cuando se indica expresamente (Borovicka, 2001).
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El meteoroide progenitor del espectro LEO estaba emparentado con el cometa
55P/Tempel-Tuttle tal como se aprecia en la tabla 3.20 (Borovicka, 2001).

Elementos orbitales (1950.00) LEO SSP/Tempel-Tuttle
Semieje mayor (U.A) 13+3 10,337486
Excentricidad 0,92 + 0,01 0,905531
Distancia perihélica (U.A) 0,9845 + 0,0022 0,976577
Argumento del perihelio (°) 1728 +0,4 172,4988
Longitud del nodo ascendente (°)  235,4485 + 0,0005 235,2583
Inclinacion (°) 162,2 £0,5 162,486

Tabla 3.20.- Elementos orbitales del meteoroide progenitor del bolido LEO (Borovicka, 2001)
comparados con los elementos orbitales del cometa 55P/Tempel-Tuttle calculados por Nakano (1998).

Las imagenes all-sky tomadas desde varias estaciones permitieron calcular
ademas de su trayectoria atmosférica y orbita heliocéntrica, su magnitud fotografica
absoluta (My=-12). Debido a su luminosidad similar a la de la Luna el espectro en su
tramo intermedio aparece claramente saturado por lo que esa region no ha podido ser
analizada (véase fig 3.30). Sin embargo los tramos inicial y final son de bastante calidad
por lo que ha sido posible en ellos el calculo de abundancias. La resolucion de este
espectro es de 196 A/mm en torno a 4000 A y de 417 A/mm sobre los 6000 A. Como se

aprecia, en la figura 3.30 aparece un continuo térmico que satura los segmentos mas
brillantes.

Figura 3.30. ESpectro LEO indicando los diferentes segmentos en los que ha sido escaneado.
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Por otro lado para ajustar la constante A de calibracion debe considerarse que la
saturacion en la intensidad de las lineas de Ca II incrementa la magnitud fotografica
respecto a la que tuvo realmente. Por ello la calibracion se realiza eliminando el
incremento de magnitud atribuible a esas lineas, estimado con SERVISP. En la practica
se restaron 1.5 magnitudes a la magnitud fotografica, realizdndose la calibracion
unicamente en los segmentos no saturados (Borovicka, 2001). Teniendo en cuenta este
efecto se estimd que la constante de calibracién que mejor ajustaba a la magnitud del
bolido era A=6-10". A partir de ese valor se realizé la calibracidn absoluta, obteniéndose
las magnitudes en cada tramo que se indican en la tabla 3.21. A partir de ella y una vez
ajustada la temperatura a cada uno de los segmentos se obtuvieron las abundancias
referidas al Si también recogidas en la tabla 3.21. De la magnitud alcanzada por el
bolido en la desintegracion final se deduce una masa fotométrica de 250190 g. En los
segmentos A y B también se ajustaron los limites superiores de abundancias de algunos
clementos minoritarios, obteniendo: [Ni]a(5£2)-107 y [Ti]~(20%5): 10,

1200 |

-10.00 —

Magnitud absoluta

108.00 104.00 100.00 56.00 22.00 or.00

Altura (km)

Figura 3.31.- Magnitud absoluta del bolido vs. altura donde se indican los tramos en que fue
posible el andlisis de abundancias. Se aprecia claramente la brillante fulguracion en la que el
meteoroide se desintegra en torno a 92 km sobre la superficie terrestre.
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Altura Magn. | T +100 Ca Mn Cr

Segm | 10,3 | Al | Abs. | (K) 3 - Mg | Na 4 Fe

? (ko) » (10 | (x10™ (x10)
A 89,1 [685] -82 | 5600 - 29 1,46 0,03 31 1,22
B 89,8 [68,0] -9,3 | 5700 51 54 1,93 0,06 47 1,39
H 96,6 |64,0| -8,7 | 5000 - 49 0,90( 0,08 - 0,75
| 97,3 63,0 -84 [ 4800 12 96 0,63| 0,14 37 0,75
J 98,1 62,0 -7,9 | 5000 57 58 0,49] 0,09 37 0,70
K 100,6 | 61,0 -71 4800 20 105 0,71] 0,07 4 0,70
L 101,6 | 60,0 -7,5 | 4700 18 74 0,51] 0,10 24 0,75
M 104,1 [59,0] -7,2 | 4500 70 73 0,73] 0,09 20 0,75
N 105,1 | 58,0] -7,0 | 4400 12 95 0,59( 0,08 16 0,75
Promedio abundancias 26 73 0,79 | 0,08 36 0,81
Desviacion estandar (o) 20 25 0,48| 0,02 14 0,26

Tabla 3.21.- Cociente de abundancias relativas al Si para los diversos segmentos del espectro
LEO. Los segmentos saturados por las lineas brillantes y el continuo fueron eliminados del analisis.

3.4.4. ESPECTRO DE UN BOLIDO DE LAS ANDROMEDIDAS
(AND).

Este bolido puede haber sido producido por un fragmento del extinto cometa Biela
1852 IIT (Ceplecha, 1977) aunque se comprueba a continuacién que la asociacion es
bastante incierta. Fue registrado desde varias estaciones de la European Fireball
Network €l 9 de octubre de 1977, siendo catalogado como EN 81077. Los datos de la
trayectoria seguida en la atmdsfera se indican en la tabla 3.22.

Datos trayectoria

Altura inicio (Km) 93,9
Altura final (Km) 56,8
Magnitud absoluta -8,9
Altura maxima luminosidad (Km) 66,1
Velocidad inicial (km/s) 243
Velocidad final (km/s) 17,7
Radiante geocéntrico (1950.00) o=7,56+0,21°
5=9,4+0,3°
Angulo cenital (zg) 40,6+0,3°

Tabla 3.22.- Datos de la trayectoria del bolido AND. La precision es el ultimo digito excepto
cuando se indica expresamente (Ceplecha, 1983).

De la trayectoria registrada desde varias estaciones fotograficas (tabla 3.22) se
obtuvo la drbita heltocéntrica de 1a particula de donde se deduce el parentesco orbital del
meteoroide progenitor con el extinto cometa P/Biela desintegrado en 1846 y observado
por ultima vez en 1852 (Belyaev et al., 1986). El enjambre metedrico de las Biélidas,
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también llamadas Andromedidas por provenir de esa constelacion, fue muy activo en el
siglo XIX pero ha sido dispersado por perturbaciones gravitatorias especialmente debido

a su baja inclinacion orbital. En la actualidad solo se suelen detectar algunos bélidos
procedentes de este enjambre aunque sus orbitas difieren significativamente de su
cuerpo progenitor (véase tabla 3.23) debido a las perturbaciones planetarias sufridas
(Roggemans, 1987). Cabe destacar que si bien la 6rbita AND puede recordar vagamente
la del enjambre metedrico de las Andromedidas lo cierto es que el criterio D expresado
en forma de probabilidad (Porubcan, 1968) indica nula posibilidad de asociacién. Por
ello no se puede descartar que AND no tenga de hecho méas que un origen esporadico.
Como indica Jenniskens (1998) el periodo de transicidn de los meteoroides asociados a
un enjambre de baja inclinacion orbital hasta convertirse en esporadicos puede ser muy
pequeiio, de tan sélo unas pocas revoluciones al Sol. En el caso de que AND fuese
producido por un fragmento del extinto cometa P/Biela en el momento de su colision
con la Tierra habria perdido por completo su parentesco.

Elementos orbitales (1950.00) AND Andromedidas Biela 1852 III
Semiegje mayor (U.A) 2,9 3,53 3,52
Excentricidad 0,8 0,76 0,756
Distancia perihélica (U.A) 0,39+0,01 0,86 0,861
Argumento del perihelio (°) 261,2 40,4 222 2232
Longitud del nodo ascendente (°) 195,065 +0,001 247 2473
Inclinacion (°) 3,87+0,23 13 12,6

Tabla 3.23 - Elementos orbitales del meteoroide progenitor del bélido AND (Ceplecha, 1977).

Al ser un espectro de prisma presenta como es usual mayor resolucién para
menores longitudes de onda (concretamente 140 A/mm en 4.000 A y 550 A/mm para
6.000 A). Como se aprecia en la figura 3.32 el espectro estd bien enfocado en ambas
regiones, presentando muchas lineas en las fulguraciones ocurridas en los tramos mas
brillantes.

Teniendo en cuenta la magnitud del bolido, conocida con precisién a partir de
imagenes all-sky, se estim6 que la constante de calibracion que mejor ajustaba a la
magnitud del bélido era A=1,5-10". A partir de la magnitud en el tramo mas brillante se
deduce de la ecuacién de Verniani (2.71) una masa fotométrica de 4+l kg. Las
abundancias obtenidas para los elementos mayoritarios se muestran en la tabla 3.24. En
los segmentos A y G también fue posible ajustar los limites superiores de abundancias
de algunos elementos minoritarios, obteniendo: [Ni]~(20£8)-107 y [Ti]=(20£6)-10".
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Figura 3.32. Espectro AND en donde aparecen sefialados los diferentes tramos donde fue
escaneado y el rango de longitudes de onda cubierto.
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Altura Magn.! T +100 Ca Mn Cr
Segm | 10,3 | Al. | Abs. (K) (x107%) | (x10%) Mg Na (x10%)
S 80,9 |34,4| -50 | 4300 9 4 0,78 0,10 6
T 78,7 |35,6| -48 4200 18 6 0,68 0,11 6
U 76,6 |36,8] -5,0 | 4300 9 3 0,44 0,07 6
\% 74,6 |38,0] -52 | 4250 18 8 0,73 0,07 12
W 72,7 1393 -55 | 4300 13 8 0,87 0,11 6
X 70,9 140,51} -55 | 4100 13 6 0,94 0,07 4
Y 692 (418 -59 | 4200 9 9 0,75 0,11 9
Z 67,6 [43,0] -65 | 4300 19 10 1,04 0,15 10
A 66,1 | 443 | -9.0 | 4300 21 9 1,31 0,26 10
B 64,7 [455] -6.1 4300 17 10 1,02 0,18 13
C 634 [468| -6.4 | 4200 16 10 1,10 0,16 6
D 62,1 48,0 -57 4200 13 9 0,90 0,09 10
E 61,9 |493] -56 | 4100 14 12 0,87 0,05 6
F 60,6 |[50,5] -58 | 4100 9 8 0,87 0,03 13
G 594 |51,8] -6,2 | 4200 9 4 0,90 0,27 6
H 58,8 | 53,01 -4,7 | 3950 8 6 0,40 0,10 5
Promedio abundancias 14 8 0,85 0,12 8
Desviacion estandar (o) 4 3 0,24 | 0,07 3

Tabla 3.24.- Cociente de abundancias relativas al Si para los diversos segmentos del espectro
AND. Notese que la fulguracién detectada en el segmento A lleva consigo un incremento de
abundancias de los principales elementos.

3.4.5. ESPECTROS DE PERSEIDAS.

El enjambre meteérico de las Perseidas esta asociado al cometa 109P/Swift-Tuttle.
La Tierra atraviesa los meteoroides de este enjambre durante las primeras tres semanas
del mes de agosto, un periodo estival cubierto ampliamente por las redes fotograficas del
hemisferio norte. Esta razén ha facilitado la obtencién de abundante informacion orbital
y espectros de los miembros de este enjambre (Borovicka & Betlem, 1997). A
continuacion se presentan los datos obtenidos de cinco espectros de brillantes bolidos de
este enjambre fotografiados desde el Observatorio de Ondrejov entre 1962 y 1970.

3.4.5.1. LA PERSEIDA PERI.

Este espectro de prisma corresponde a un bolido producido por un meteoroide del
enjambre de las Perseidas aparecido el 2 de agosto de 1962 a las 23h05m05+03s T.U.
Fue registrado en un programa en doble estacion desarrollado desde el Observatorio de
Ondrejov, asignandole el codigo CO 34731. Los datos de la trayectoria seguida en la
atmosfera se indican en la tabla 3.25.
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Datos trayectoria

Altura inicio (Km) 106,4
Altura final (Km) 86,6
Velocidad inicial (km/s) 59,9
Velocidad final (km/s) 59,2
Radiante geocéntrico (1950.00) o=34,7+2,6 °
8=55,9610,02°
Anguio cenital (zgr) 46,3°

Tabla 3.25.- Datos de la trayectoria y el radiante del bolido PER1 (Borovicka, 2001).

De la trayectoria registrada, el radiante y su velocidad geocéntrica se obtuvo la
Orbita heliocéntrica de la particula de donde se deduce el parentesco orbital del
meteorotde progenitor con el cometa 109 P/Swift-Tuttle (véase tabla 3.26). Aplicando el
criterio D y expresandolo en forma de probabilidad como introdujo Porubcan (1968)
(veéase tabla 2.2) se obtiene que la asociacion es segura al 100%.

Elementos orbitales (1950.00) PERI1 Perseidas 109P/Swift-
Tuttle
Semieje mayor (U.A) 23£10 238 26,32
Excentricidad 0,960,02 0,953 0,960
Distancia perihélica (U.A) 0,95£0,02 0,953 0,958
Argumento del perihelio (°) 150,3 4,3 151,7 153,0
Longitud del nodo ascendente (°) 129,984 +0,007 139,0 139,5
Inclinacién (%) 111,7+0,4 113,7 113,4

Tabla 3.26.- Elementos orbitales del meteoroide progenitor del bolido PER1 (Borovicka, 2001),
comparados a los elementos orbitales medios del enjambre de las Perseidas y del cometa 109P/Swift-
Tuttle (Jenniskens et al., 1998).

Los tramos en que ¢l espectro fue escaneado se detallan en la figura 3.33. La
resolucion de este espectro varia desde 125 A/mm para 4.000 A hasta 580 A/mm para
6.000 A. Para el célculo de abundancias no se pudo realizar una calibracién absoluta ya
que se desconoce la magnitud absoluta del bolido. Sin embargo, se obtuvieron los
cocientes de abundancia asumiendo un valor del angulo de incidencia de 40° respecto a
la estacion fotografica y un valor tipico de la constante de calibracién A=10°. La
magnitud aproximada en el tramo final fue —4 que equivale a una masa fotométrica de
unos 0,2 g. El espectro no fue de suficiente calidad como para estimar las abundancias
relativas de elementos minoritarios como Ti, Ni & Co. Los resultados obtenidos se
muestran en la tabla 3.27.
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PERI1

WL v =B
6000 A 4000 A

Figura 3.33. El espectro PER1 mostrando los cuatro tramos en que fue analizado.

Segmento | T 1100 {K) (xfg.z) (x':”(']‘4) Mg | Na (x$54) Fe
A 4500 8 41 10,84]10,07|] 16 0,76
B 4300 3 39 [1,2410,09 6 0,98
C 4200 3 10 |1,49(0,11 12 0,95
D 4100 2 9 0,91}0,07 6 0,74
Promedio abundancias 4 16 |1,08(0,08) 10 [0,84
Desviacién estandar (o) | 3 7 (0,30(0,02] 5 0,13

Tabla 3.27. Cociente de abundancias relativas al Si para los diversos segmentos del espectro
PERI.

3.4.5.2. LA PERSEIDA PER2.

Este bolido fue producido por un meteoroide del cometa 109 P/Swift-Tuttle que
encontré la Tierra el 12 de agosto de 1967. La trayectoria en la atmdsfera de este bolido
catalogado como CO 60121 aparece en la tabla 3.28.

Datos trayectoria

Altura inicio (Km) 101,1
Altura final (Km) 80,6
Velocidad inicial (km/s) 59,9
Velocidad final (km/s) 59,8
Radiante geocéntrico (1950.00) a=38,16+0,24°
6=57,17%£0,03°
Angulo cenital (zg) 42.4°

Tabla 3.28.- Datos de la trayectoria y ¢l radiante del bolido PER2. (Borovicka, 2001).
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De la trayectoria registrada, el radiante y su velocidad geocéntrica se obtuvo la
orbita heliocéntrica de la particula de donde se deduce el parentesco orbital del
meteoroide progenitor con el cometa 109 P/Swift-Tuttle (véase tabla 3.29). De hecho,
aplicando el criterio D se obtiene un 80 % de probabilidad de asociacion.

Elementos orbitales (1950.00) PER2
Semieje mayor (U.A) 1149
Excentricidad 0,91+0,08
Distancia perihélica (U.A) 0,9955+0,0013
Argumento del perihelio (°) 164,4 +0.9
Longitud del nodo ascendente (%) 139,3045 +£0,0006
Inclinacién (%) 112,5+0,6

Tabla 3.29.- Elementos orbitales del meteoroide progenitor del bolide PER2 (Borovicka, 2001).

No se pudo recopilar la magnitud absoluta del bdlido por lo que sélo ha sido
posible realizar una calibracion relativa del espectro. Ademas ésta sdlo pudo realizarse
sobre ultimo tramo de la trayectoria en la que el meteoroide se desintegré produciendo
un brillante destello (véase figura 3.34) puesto que el espectro es muy debil en el resto
de tramos. Durante esa fulguracion la magnitud del meteoro fue en torno a —6 que
proporciona una masa fotométrica aproximada de poco mas de un gramo.

PER2

o=

B 4000 A
-

| 6000A
A

Figura 3.34. Espectro PER2 donde se aprecia la fulguracion final asociada a la desintegracién

del meteoroide progenitor. Es en esa region donde se han obtenido las abundancias quimicas
aproximadas.
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La resolucion de este espectro varia desde 132 A/mm para 4.000 A hasta 591
A/mm para 6.000 A. Los resultados obtenidos del calculo de abundancias en el tramo
final asumiendo un dngulo de incidencia de 60° se muestran en la tabla 3.30. Se puede
destacar que este meteoroide al desintegrarse evidencié un pobre contenido en Na
comparado al que se deduce de espectros de otras Perseidas tales como PER1. Abe et al.
(2000) y Borovicka (2001) apuntan a la posibilidad de que la ablacion del Na empiece
bastante antes que la de otros elementos. Eso explicaria el hecho constatado de que la
abundancia relativa del Na decrece progresivamente conforme el meteoroide profundiza
en la atmosfera (Borovicka, 2001).

Ca Mn Ti Na Cr
Segmento | T +100 (K) (x10%) | (<10%) | (x10%) Mg (x10?) | (x10%) Fe
A 4400 1849 |20+14 | 18+7 [0,9404| 442 | 8+4 0,7+0,3

Tabla 3.30.- Cociente de abundancias relativas al Si para el tltimo tramo del espectro PER2,
donde la brillante fulguracion presumiblemente se deba a la desintegracién completa del meteoroide
incidente. Se asumen errores del mismo orden a los obtenidos en otros espectros.

3.4.5.3. LA PERSEIDA PER3.

Este bolido fue registrado por la European Fireball Network el 11 de agosto de
1969 a las 23h28m58s T.U. Se trata de una Perseida catalogada como EN 69721, cuya
trayectoria y elementos orbitales se muestran en las tablas siguientes (Borovicka, 2001).

Datos trayectoria PER3
Altura inicio (Km) 96,10
Altura final (Km) 83,27
Velocidad inicial (km/s) 60,9
Velocidad final (km/s) 58,7
Radiante geocéntrico (1950.00) o=44,09£0,19°
5=57,30%0,05°
Angulo cenital (zr) 43,5°

Tabla 3.31.- Datos de la trayectoria y el radiante del bolido PER3 (Borovicka, 2001).

La orbita heliocéntrica obtenida a partir del registro de la trayectoria desde tres
estaciones fotograficas (tabla 3.32) confirma su asociacion con el cometa 109P/Swift-
Tuttle cuyos elementos orbitales aparecen en la tabla 3.26. Esto viene corroborado por

el criterio D del que se obtiene una asociacion segura al 100% con el enjambre de las
Perseidas.
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Elementos orbitales PER3
Semieje mayor (U.A) 18,8+7,4
Excentricidad 0,949+0,019
Distancia perihélica (U.A) 0,950+0,009
Argumento del perihelio (°) 150,742,1
Longitud del nodo ascendente (°) 138,722+0,003
Inclinacion (%) 114,3+0,3°

Tabla 3.32.- Elementos orbitales del meteoroide progenitor del bdlido PER3 (Borovicka, 2001).

PER3

Sy
6000A 4000 A

Figura 3.35. Espectro PER3 donde se indican los diversos segmentos en donde fue
escaneado.para obtener las abundancias quimicas aproximadas.

La resolucion de este espectro varia desde 140 A/mm para 4.000 A hasta 550

A/mm para 6.000 A. Nuevamente el angulo de incidencia del bélido era desconocido
por lo que se decidié asumir un angulo de 45°. La magnitud del bdlido también era
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desconocida por lo que se volvid a tomar el valor tipico de la constante de calibracion:
A=10’. Para ese valor se obtuvo mediante SERVISP una magnitud maxima de —7 en el
tramo mas brillante, correspondiente al pentltimo tramo del recorrido (véase fig. 3.35),
lo que es aceptable dentro de un rango de +1 magnitudes (Borovicka, 2001). A partir de
ella se obtiene una masa fotométrica de 4+1 g. Las abundancias relativas obtenidas se
muestran en la tabla 3.33,

Altura Magn.

Segmento| 0,5 | Aprox. | Tx100(k) |, 3, | MM imolNa | ©. | Fe
(x107%) | (x107) (x10'%)

(km) +1
X 89,5 -2,7 4700 20 82 0,69 0,05 18 10,82
Y 89,0 -3.4 4400 36 48 0,69 (0,07 6 0,71
Z 88.5 -2,9 4400 20 38 0,87 (0,06 3 0,71
A 87,1 -7,3 4400 13 65 1,601 0,07 1 0,66
B 86,7 -4.4 4400 18 118§ {0,76]0,14 10 1,10
C 86,2 -4.0 4500 21 64 0,87 0,07 6 0,99
D 85,7 -4,1 4400 64 121 ]0,6410,07| 21 1,65
E 847 -2,8 4400 45 106 10,7310,06; 16 1,65
F 84,0 -4,0 4200 14 60 0,47]0,11 11 [0,76
G 83,5 -2,9 4200 20 73 0,8610,06| 15 }0,99
Promedio abundancias 27 78 [0,85/0,08) 11 (0,91
Desviacién estandar (o) 16 29 (036003 7 037

Tabla 3.33.- Cociente de abundancias relativas al Si para los diversos segmentos del espectro
PER3.

3.4.5.4. LA PERSEIDA PER4.

Este bolido fue registrado por la European Fireball Network el 11 de agosto de
1969 a las 21h06m T.U, siendo catalogado como EN 69771. La trayectoria atmosférica
y los elementos orbitales que definen su érbita heliocéntrica se muestran en las tablas
3.34 y 3.35 (Borovicka, 2001),

Datos trayectoria PER4
Altura inicio (Km) 104,2
Altura final (Km) 91,6
Magnitud absoluta -10+1
Velocidad inicial (km/s) 60,7
Velocidad final (km/s) 57,6
Radiante geocéntrico (1950.00) o=454+1,3°
0=57,22+0,12°
Angulo cenital (zgr) 60,10°

Tabla 3.34.- Datos de la trayectoria del bolido PER4. La precision queda implicita en la ultima
cifra significativa excepto cuando se indica expresamente (Borovicka, 2001).

167




Capitulo 3. Espectroscopia de meteoros.

De la trayectoria registrada desde tres estaciones fotograficas se obtuvo la 6rbita
heliocéntrica de la particula (tabla 3.35). Del criterio D (tabla 2.2) se deduce una

asociacion orbital al 100 % con el enjambre de las Perseidas y el cometa progenitor
109P/Swift-Tuttle.

Elementos orbitales (1950.00) PER4
Semieje mayor (U.A) 18,8+7.4
Excentricidad 0,949+0,019
Distancia perihélica (U.A) 0,950%0,009
Argumento del perihelio (°) 150,7£2,1
Longitud del nodo ascendente (°) 138,72240,003
Inclinacién (°) 114,3+0,3

Tabla 3.35.- Elementos orbitales del meteoroide progenitor del bolido PER4 (Borovicka, 2001).

Puede apreciarse en la figura 3.36 que el espectro PER4 atin siendo de prisma es
de gran calidad. De hecho su resolucion es de 97 A/mm para 4.000 A aunque aumenta
hasta 425 A/mm para 6.000 A.

PER4

Figura 3.36. Espectro PER4 donde se indican los diversos tramos en donde fue escaneado.

De la trayectoria atmosférica seguida por el bolido se dedujo un angulo de
incidencia medio respecto a la estacion fotografica de 60°. La magnitud del bolido era
desconocida por lo que se volvio a asumir el valor tipico de la constante de calibracién
A=10’. Para ese valor se obtuvo mediante SER VISP una magnitud méaxima aproximada
de —9 en su tramo més brillante, lo que es aceptable dentro de un rango de +1
magnitudes (Borovicka, 2001). De la ecuacion de Verniani (2.71) se deduce una masa
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fotométrica de 29+17 g. Las abundancias medias para los elementos mayoritarios se dan
en la tabla 3.36. Ademas en los tramos mas brillantes y definidos (A, E y G) pudieron
ajustarse los limites superiores de abundancias de algunos elementos minoritarios,
obteniendo: [Nil~(154)-107 y [Ti]~(35+23)-10".

Altura Kllag;- T 100 Ca Mn Cr
Segm. (;(-Lrl) i 1 K x0y | (10| M9 Na | oy | Fe

T 92 -3,7 4200 50 84 0,65 0,06 13 1,24
18} 92,4 -3.8 4100 45 62 1,58 0,13 17 1,41
\' 92,8 -4,8 4300 64 51 1,17 0,12 6 0,99
W 932 -6,2 4200 48 35 1,21 0,18 7 1,41
X 93,6 -4.9 4200 25 28 0,55 0,11 4 0,99
Y 940 | -5,0 | 4400 44 43 0,61 | 0,10 4 1,41
Z 94,4 =53 4600 105 31 1,07 0,09 5 1,24
A 94,8 9,3 4300 120 17 1,23 0,11 11 0,76
B 95,2 -7,1 4300 106 63 0,50 0,12 5 0,99
C 95,6 -6,2 4200 105 47 0,82 0,10 5 1,41
D 96,0 -6,7 4200 100 52 1,26 0,12 18 0,76
E 96,4 -7.4 4100 68 71 1,27 0,13 12 0,82
F 96,8 -7,0 4100 55 54 1,09 0,12 13 0,32
G 97,2 -7.4 4200 33 53 1,09 0,11 6 0,99
H 97,6 -4.6 4300 32 34 0,85 0,12 13 0,76
1 98,0 -4.6 4300 32 85 0,69 0,12 25 0,82
J 98,4 -4.3 4300 39 67 0,84 0,12 18 0,76
K 98,8 -5,2 4200 33 66 0,97 0,09 13 0,99
L 94,2 -4.2 4200 31 81 1,03 0,09 12 0,90

Promedio abundancias 60 54 0,97 0,11 11 0,98

Desviacion estandar (c) 31 19 0,23 0,02 6 0,24

Tabla 3.36.- Cociente de abundancias relativas al Si para los diversos segmentos del espectro

PER4.

3.4.5.5. LA PERSEIDA PERS.

Este espectro corresponde a una Perseida registrada por la European Fireball
Network el 12 de agosto de 1970. La trayectoria atmosférica y los elementos orbitales
que definen su orbita heliocéntrica se muestran en las tablas 3.37 y 3.38 (Borovicka,

2001).

Datos trayectoria PERS
Altura icio (Km) 95,2
Altura final (Km) 78,3
Velocidad inicial (km/s) 60,6
Velocidad final (km/s) 58,6
Radiante geocéntrico (1950.00) 0=45,59+0,21°
5=58,13+0,02°
Angulo cenital (zg) 38,9°

Tabla 3.37.- Datos de la trayectoria del bélido PERS. (Borovicka, 2001).
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De la trayectoria registrada desde tres estaciones fotograficas se obtuvo la drbita
heliocéntrica de la particula (tabla 3.38) de donde se deduce su asociacion con el cometa
109P/Swift-Tuttle. De hecho del criterio D se obtiene una asociacion segura al 100%
con ¢l enjambre de las Perseidas.

Elementos orbitales (1950.00) PERS
Semieje mayor (U.A) -115£3986
Excentricidad 1,01£0,28
Distancia perihélica (U.A) 0,960+0,009
Argumento del perihelio (°) 153,56+4,23
Longitud del nodo ascendente (°) 139,5598+0,0005
Inclinacion (°) 112,95+2,19

Tabla 3.38 - Elementos orbitales del meteoroide progenitor del bolido PERS (Borovicka, 2001).

La figura 3.37 muestra los diversos tramos en que fue escaneado con el fin de
determinar las abundancias quimicas relativas a lo largo del trazo ionizado.

Figura 3.37. Espectro PERS5 donde se indican los diversos segmentos en donde fue escaneado.
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La resolucion de este espectro varia desde 125 A/mm para 4.000 A hasta 580
A/mm para 6.000 A. En la tabla 3.39 aparecen las abundancias medias obtenidas
asumiendo un dngulo de incidencia de 60° y una constante de calibracion A=1-10°. A
partir de ella en el tramo mas brillante se obtiene una magnitud de —7,5 que equivale a
una masa fotométrica de 644 g. En los tramos mas brillantes y definidos (A, B y D) se
ajusto el limite superior de abundancia para el [Ti]~(24+10)-10™. |

T 100 Ca Mn Cr
Segm. Ky | (x10% | 104 | M9 | Na | qo% | Fe
U 3700 9 22 0,86 0,02 6 0,82
\% 3800 15 71 0,57 0,05 14 0,90
W 4000 18 39 0,51 0,05 9 0,99
X 4000 18 65 0,51 0,07 9 0,90
Y 4200 20 65 1,27 0,09 12 0,76
Z 4200 21 29 0,85 0,16 11 0,82
A 5000 42 42 1,18 0,06 2 0,76
B 4600 30 16 1,36 0,08 1 0,82
D 4500 - 12 0,95 0,10 3 0,99
F 4200 12 56 0,54 0,04 10 0,99
G 4000 17 65 0,50 0,02 13 0,90
Promedio abundancias 21 44 0,83 0,07 8 0,87
Desviacion estandar (o) 10 22 0,33 0,04 5 0,09

Tabla 3.39.- Cociente de abundancias relativas al Si para los diversos tramos del espectro PERS.
3.4.6. EL ESPECTRO DE UNA KAPPA CIGNIDA.

Finalmente en este subapartado se incluye el andlisis de dos espectros (uno de
prisma y otro de red) correspondientes a un bdlido aparecido el 18 de agosto de 1971,
emparentado con el enjambre de las Kappa Cignidas. No se conoce el cuerpo progenitor
de este enjambre aunque la alta inclinacion de su 6rbita apoya un origen cometario
(Roggemans, 1987). La trayectoria atmosférica y érbita heliocéntrica se muestran en las
tablas 3.40 y 3.41.

Datos trayectoria KCIG
Altura inicio (Km) 89,8
Altura final (Km) 75,7
Velocidad inicial (km/s) 25,6
Velocidad final (km/s) 25,1
Radiante geocéntrico (1950.00) 0=291,3+154°
6=53,09+0,06°
Angulo cenital (zg) 33,9°

Tabla 3.40.- Datos de la trayectoria del bolido KCIG (Borovicka, 2001).
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Puede compararse la similitud entre la 6rbita heliocéntrica de la particula (tabla
3.41) con la promediada para el enjambre de las Kappa Cignidas. De nuevo empleando
el criterio D se obtiene que una asociacion segura al 100% entre ambas Orbitas.

Elementos orbitales (1950.00) KCIG Kappa Cignidas
Semieje mayor (U.A) 5,2+12,0 4,72
Excentricidad 0,81£0,4 0,793
Distancia perihélica (U.A) 0,97+£0,03 0,977
Argumento del perihelio (°) 204+13 202,7
Longitud del nodo ascendente (°) 145,09+0,04 143,4
Inclinacién (°) 3748 38,0

Tabla 3.41.- Elementos orbitales del meteoroide progenitor del bélido KCIG (Borovicka, 2001)
comparada con la 6rbita media del enjambre de las Kappa Ciginidas (Kronk, 1988).

A continuacién se dan los resultados obtenidos del analisis por separado del
espectro de prisma (KCIG) y del espectro de red (KCIGr) de este bolido.

3.4.6.1.A. EL ESPECTRO: KCIG.

Como se aprecia en la figura 3.38 ¢éste es uno de los espectros de prisma de mayor
calidad entre los aqui analizados. En la fulguracién final es posible distinguir mas de 75
lineas espectrales, especialmente resueltas en longitudes de onda menores. De hecho la
resolucién en esa zona alcanza los 77 A/mm para 4.000 A. Sin embargo la calidad
empeora ostensiblemente hasta alcanzar 590 A/mm para 6.000 A.

De la trayectoria atmosférica del bélido se calculo un angulo de incidencia medio
respecto a la estacion fotografica de 45°. Como no se pudo conocer la magnitud del
bolido se asumi6 el valor tipico de la constante de calibracion A=10’. Para ese valor se
obtuvo mediante SERVISP una magnitud maxima aproximada de —8,5 en su tramo mas
brillante, lo que es aceptable dentro de un rango de £1 magnitudes (Borovicka, 2001). A
partir de ella se obtiene una masa fotométrica de unos 0,6 kg. En la tabla 3.42 se recogen
las abundancias relativas estimadas.

Magn. Ca Mn Na Cr
Segmento | aprox. | TH10H) 1 0% | (x10% | M9 | (x10% | (x10%)
+1
A -8,5 4300 6 29 11,031 0,04 30
D -8,4 4500 3 50 1,07} 0,10 64
Promedio abundancias 7 3G 1,041 0,07 47
Desviacion estandar {c) 1 15 0,031 0,04 24
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KCIG

40005 G000 A

1

Figura 3.38.- Espectro KCIG donde se aprecian los diferentes tramos en que fue escaneado.
Debido a la saturacién producida en la brillante fulguracién final sélo se pudo ajustar la temperatura y
obtener las abundancias relativas en los segmentos A y D.

3.4.6.1.b. EL ESPECTRO KCIGr,

De igual manera que en el espectro de prisma KCIG, dada la baja luminosidad del
bolido no es factible determinar la temperatura y abundancias excepto en su brillante
fulguracion final. Este espectro de red posee una resolucion es de 55 A/mm para primer

orden aunque esta ligeramente desenfocado a partir de unos 4.500 A tal y como se
aprecia en la figura siguiente.

o dtfod < 4k
o _cl.g.a.m_r:nchado _ 6000 A

Figura 3.39. Espectro KCIGr donde se indican los diferentes segmentos en que fue escaneado y
el rango de longitudes de onda que comprende.
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Para el cdlculo de abundancias se hicieron las mismas asunciones que en el
espectro KCIG. Los resultados obtenidos de abundancias se recogen en la tabla 3.43.
Ademas en el tramo m4s brillante (C) se estimé una abundancia de [Ti]~(16+5)-10,

Ca Mn Na Cr

Segmento | T +100 (K) (x107) | (x10%) | M9 | (x10?) | (x107)

A 4300 7 14 |1,13} 0,09 52
B 4200 3 56 |1,10] 0,10 60
C 4600 17 30 [0,77] 0,07 54
D 4300 9 - 0,80 0,06 -
Promedio abundancias 11 34 10,95 0,08 56
Desviacion estdndar (o) 4 21 [0,19( 0,02 14

Tabla 3.43.- Abundancias relativas al Si para los tramos analizados del espectro KCIGr.

3.5. DISCUSION.

3.5.1. LOS COMPONENTES DEL ESPECTRO METEORICO.

A través del analisis espectral de los anteriores bolidos se llega a la conclusién de
que tal y como mostré Borovicka (1994) la cabeza del meteoro presenta dos regiones
con diferentes temperaturas. Aunque los espectros analizados no poseen una resolucion
espacial capaz de distinguir estas dos zonas, se puede llegar a esta conclusiéon porque
todos los espectros poseen dos componentes diferenciadas. Por una parte todos los
espectros poseen una componente principal correspondiente a una temperatura de unos
4.000 6 5.000 K que tiene asociada gran cantidad de lineas espectrales. Por otra parte
aparece una segunda componente que alcanza temperaturas entre 9.500 y 10.000 K por
lo que la denominaremos de alta temperatura.

Incluso para un espectro calibrado en una escala relativa el cociente entre ¢l
nimero de atomos para el componente principal y el de alta temperatura puede ser
determinado (Borovicka, 1994). Para ello tenemos en cuenta que se ha ajustado para
cada segmento la densidad de atomos de Fe I en la columna ionizada (en cm™) y el area
abarcada por la regién radiante (en cm®). Al multiplicar ambas magnitudes obtenemos el
numero de atomos neutros que contribuyen al componente principal. Conocida la
temperatura y la densidad de atomos podemos emplear la ecuacion de Saha para
determinar ademas el nimero de atomos que contribuyen en estado ionizado. Sumando
el nimero de atomos neutros e ionizados de Fe presentes en la columna metedrica
obtenemos una estimacion del numero total de Fe presente que contribuye al espectro
principal.
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Por otra parte también puede calcularse el nimero de atomos de Fe que
contribuyen al espectro de alta temperatura. Dado que para esta componente también se
ha ajustado la densidad de atomos en la columna y el area de la region radiante puede
calcularse el numero de atomos ionizados de Fe. Para las temperaturas usuales de esta
componente (9.500 a 10.500 K) se puede calcular el porcentaje de atomos ionizados que
es mayoritario tal y como se aprecia en la tabla 3.44.

Elemento Yo 4.000 K 5.000 K 10.000 K
asumido | % EI %EII | %EI Y%NEIl | EI % EII
H 6 100 0 100 0 74,8 25,2
C 0,90 100 0 100 0 24 76
N 60 100 0 100 0 81,1 18,9
9] 30 100 0 100 0 87,6 12,4
Na 0,07 8,5 91,5 1,8 98,2 0 100
Mg 1,18 97,1 2,9 60,2 39,8 0,2 96,9
Al 0,09 75,9 24,1 27,3 72,7 0,3 99,6
Si 1,16 99,8 0,2 94 6 0,9 98,9
S 0,56 100 0 100 0 13,4 86,6
Ca 0,07 28 72 4,1 95,9 0 46
Cr 0,02 85,8 14,2 314 68,6 0,1 98,0
Mn 0,01 96,9 3,1 61,3 38,7 0,2 97,3
Fe 1,00 98,7 1,3 74,6 254 0,2 98,2
Ni 0,06 99,6 0,4 91,1 8.9 11 98,6

Tabla 3.44.- Elementos mayoritarios en la columna metedrica asumiendo las abundancias
tipicas de componentes atmosféricos y una composicién condritica del meteoroide incidente. El
porcentaje asumido de cada elemento quimico en la columna metedrica se indica en la segunda
columna. Se indica el porcentaje de atomos neutros (E I) e ionizados (E II) para cada clemento como
funcién de tres temperaturas tipicas: 4.000, 5.000 y 10.000 K. Para esta tiltima temperatura si el

porcentaje EI + EII no suma 100 la diferencia corresponde a la proporcién de atomos doblemente
ionizados.

Con el procedimiento descrito anteriormente se ha elaborado la tabla 3.40 en la
que se muestra el cociente de atomos de Fe que contribuyen al espectro principal y el de
alta temperatura. Existe una tendencia de manera que a mayor velocidad geocéntrica del
meteoroide se inducen mayores temperaturas de la componente principal. También
parece evidenciarse que como propuso Borovicka (1994) existe otra tendencia a
aumentar el numero de atomos ionizados que intervienen en el espectro de alta
temperatura. Parece 10gico pensar que debido a un desplazamiento mas rpido del
meteoroide en la atmosfera se induzca una mayor temperatura y excitacion del gas
circundante, aumentando por tanto la masa de gas que contribuiria a generar el espectro
de alta temperatura. No obstante debido a la imprecision inherente al ajuste de la
componente de alta temperatura resulta imposible deducir si también aumenta su
temperatura conforme aumenta la velocidad geocéntrica.
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Notese que para todos los bolidos analizados la masa que confribuye a la
componente principal es mayoritaria. Por otro lado, €l cociente M;/M; disminuye segun
aumenta la velocidad, indicando que la temperatura y cantidad de atomos de Fe que
contribuyen a la componente de alta temperatura también aumenta.

E py x10" p; x10™ 19 19
spectro | Vg(km/s) | H(km) | M, | T(K) (cm'z) TAK) (cm'z) Npe X107 | Ngep x10 M,/M,
AND 23,1 66,1 -8,9 | 4.300 2 (9.500) 1 449 3 150
KCIGr 23 (8%5) -8,5 1 4.600 5 (10.000) 1 510 2 300
SPQO3r 29 - (-8) | 4.900 10 (9.500) 1 1250 50 250
GEMr 38 - (-5) | 4.500 2 (9.500) 1 2 0,1 20
SPO4 57 79,0 -6 | 4.800 5 (10.000) 1 6 3 2
PER2 60 (95) (-8) | 4.400 ] (10.000) 1 10 1 10
SPO1 67,8 06 (-12) | 5.800 50 (10.000) 5 593 92 6
LEO 71,9 89,8 -10 | 5.700 10 (10.000) S 350 63 6

Tabla 3.45.- Obtencion del cociente de masas entre la componente principal (M;) y la de alta
temperatura (M>) para algunos de los boélidos analizados con diferentes velocidades geocéntricas. Se ha
tomado para este calculo el segmento de mayor luminosidad del bélido para el que se da la temperatura
y la densidad de atomos de Fe en la columna para la componente principal (p;) y la de alta temperatura
(p2). Ng. representa el numero de atomos de hierro que contribuyen al espectro principal mientras que
Neen corresponde a los que contribuyen al espectro de aita temperatura. Los paréntesis indican
magnitudes aproximadas.

Tal y como se deduce de los resultados dados en la tabla 3.45 la componente de
alta temperatura posee una densidad de atomos de Fe en la columna inferior a los de la
componente principal a pesar de poseer temperaturas intrinsecamente superiores. Por
termino medio la densidad atomica de Fe en la columna metedrica para la segunda
componente suele ser de 10'* 4tomos/cm™ aunque en meteoroides de alta velocidad
geoceéntrica esta densidad puede ser bastante superior.

Lo mas probable es que la componente de alta temperatura se genere en el frente
de choque del meteoroide tal y como propuso Borovicka (1994). Resulta significativo
que de la tabla 3.45 se deduce que la temperatura alcanzada por esa segunda
componente parece ser totalmente independiente de la velocidad. Sin embargo existe
una clara tendencia a que la masa implicada en la componente de alta temperatura
aumente significativamente segun lo hace la velocidad geocéntrica del meteoroide.

Respecto a la componente principal cabe esperar que se genere en la denominada
cabeza del meteoroide (véase figura 3.1). Alrededor de ella debe existir una regién de
turbulencia producida por el rapido movimiento del meteoroide en la atmésfera (Opik,
1958). Probablemente esa turbulencia facilita la mezcla y enfriamiento de los vapores
meteoricos permitiendo que la temperatura se mantenga en valores similares para
meteoroides de bajas velocidades geocéntricas. Sin embargo para velocidades
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geocéntricas altas al aumentar la seccion eficaz del frente de choque posiblemente evite
que esa region de turbulencia alzance los alredores del meteoroide, facilitando el
aumento de temperatura. A favor de esta hipdiesis cabe mencionar los eventos de
fragmentacion observados en los tramos finales de los boélidos aqui analizados. Al
producirse una fragmentacion del meteoroide, queda bruscamente expuesto una gran
cantidad de material metedrico, lo que puede contribuir a ampliar el frente de choque y
aumentar con ello la temperatura alrededor del meteoroide. Eso explica que tras una
fragmentacion se produzca una brillante fulguracion como se describe en detalle en la
seccion 3.5.5. Un ejemplo lo constituye los tramos saturados del espectro LEO, donde se
observa un solamiento de lineas procedentes de diferentes fragmentos. Eso precisamente
impidi¢ el analisis detallado de esos tramos. De este modo la temperatura de la
componente principal es superior en general para aquellos meteoroides que poseen
mayores velocidades geocéntricas.

352. LA SATURACI()N DE LAS LINEAS 'Y SU INFLUENCIA EN
LA DETERMINACION DE ABUNDANCIAS QUIMICAS.

Un problema encontrado a menudo en los tramos mas luminosos de los meteoros
analizados es que las lineas principales de la componente principal y la de alta
temperatura aparecen saturadas en la placa fotografica. Para esas regiones el
microdensitémetro (que mide niveles de ennegrecimiento de la placa) mide valores muy
bajos de sefial. Las lineas que se ven afectadas principalmente en ambos componentes
aparecen en la tabla 3.46. Cuando se intentan ajustar los niveles de intensidad de esas
lineas se comprueba que es imposible a no ser que se asuman valores anormalmente
altos de la superficie radiante para los cuales el espectro sintético de desajusta de manera
exagerada para el resto del espectro. Obviamente esas lineas estan saturadas y debe
ajustarse el espectro principal tomando como guia otras lineas de Fe Iy Fe II.

Ire ativ Ir i A -n®
MA) complo:w:lte compoill:tnx alta Ator{lo " E, (e¥) Componente
principal temperatura multiplete
39337 10 400 Call-1 0 pts
3968,5 10 250 Call-1 0 pts
4481,2 - 20 Mg li-4 8,86 s
51727 17 - MgI-2 2,71 p
5183,6 22 . Mgl2 2,72 p
5889,9 40 - Na -1 0 p
5895,9 34 - Nal-1 0 p
6347.1 - 3 Sill-2 8,09 8
63714 - 1,5 SiII-2 8,09 5

Tabla 3.46. Lineas tipicas del espectro principal en el intervalo de longitud de onda aqui
analizado, entre 3.800 y 6.600 A. Se indica la pertenencia de las lineas a la componente principal (p} o
a la secundaria de alta temperatura (s). Adaptado de Borovicka (1994).
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Un aspecto interesante por analizar es la intensidad alcanzada por algunas de estas
lineas en los diferentes espectros analizados. En la tabla 3.47 se muestra la intensidad
alcanzada por las lineas principales del espectro normalizadas a la linea omnipresente de
Na I. De esa tabla se deduce una importante dualidad en los espectros dependiendo de la
velocidad geocéntrica de los meteoroides progenitores. Como se¢ aprecia los meteoroides
de baja velocidad geocéntrica producen bolidos cuyas lineas més brillantes corresponden
a las lineas de Mg I 6 Na I. Las lineas de Ca I y Ca II si bien suelen estar presentes en
tales espectros poseen una intensidad muy inferior. Conforme aumenta la velocidad
geocentrica los espectros generados poseen una componente de alta temperatura mas
importante en donde salen a relucir ademas las lineas de Ca I, Mg Il y Si IL. En ellos la
segunda componente contribuye solapando al espectro principal intensas lineas de Ca II,
Mg I1 y Si Il que caracterizan este tipo de espectros.

Espectro Vg | Magnitud Enjambre Call-1 Cal-2 |MglIl-4| MglI-2 | FeI-15| Nal-1 | SiIl-2
(m/s) | absoluta 3934 /3968 | 4227 4481 5184 5372 5890 6347
KCIGr 23 -8,5 K. Ciginida | 0,08 | 0,02 | 0,06 0,08 0,47 0,15 1 -
AND 24 -9 Biélida 0,02 1001 ] 0,01 0,01 0,04 0,01 1 {0,003)
SPO2 27 {(-5) Esporadico | 0,01 10,005| 0,001 | 0,001 0,01 0,01 1 -
SPO3 29 (-7 Esporadico | 2,78 | 2,85 | 1,17 0,93 2,71 1,08 1 0,15
SPO3r 29 {-7) Esporadico | 1,08 | 0,92 | 0,34 0,17 0,79 0,81 1 -
GEMr 36 (-6) Geminida | 3,13 | 1,88 | 0,63 0,38 0,75 1,06 1 -
SPO4 57 -6 Esporadico | 2,04 | 1,87 | 0,02 0,05 0,08 0,01 1 0,12
PER2 60 {-8) Perseida :270,31294,7| 0,33 2 1 0,27 1 0,67
PER3 60 {-8) Perseida | 2,83 | 3,12 | 0,03 0,22 0,14 0,01 1 0,81
PER4 60 (-9) Perseida | 2,60 | 2,91 | 0,28 1,31 0,97 0,01 1 0,83
PERS 60 (-7) Perseida [ 2,19 | 2,65 [ 0,02 0,20 0,08 0,006 1 1,16
PERI 60 (-6) Perseida | 2,33 | 1,17 [ 0,07 0,33 0,5 0,03 1 2,17
SPO1 67,8 -12 Esporadico | 3,22 | 1,82 | 1,41 1,22 1,10 0,13 1 4,88
LEO 71 -12 Le6nida (102,1[100,2| 0,87 3,81 5,23 0,84 1 1,49

Tabla 3.47. Intensidad maxima calibrada para las lineas principales del tramo mas brillante de
los espectros analizados. Por comparacion la intensidad de las lineas ha sido normalizada a la que
presentaba la linea de Na I-1 en cada espectro. Debajo del elemento se indica la longitud de onda
aproximada (en A) a la que corresponde. La magnitud absoluta del bélido cuando es aproximada se
indica entre paréntesis.

Notese que a partir de la presencia de los dos componentes se puede explicar las
caracteristicas principales de los espectros metedricos sin necesidad de recurrir a una
clasificacidn de los espectros en diversos grupos. Como ejemplo puede mencionarse que
la clasificacion establecida por Millman para espectros meteoricos se basaba en tres
tipos principales de espectros (Millman y McKinley, 1963). Aquellos que Millman
identificé como del tipo Y, por presentar intensas lineas H y K de calcio ionizado,
corresponden a meteoros de alta velocidad geocéntrica donde la componente de alta
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temperatura es importante. Los clasificados por Millman como de tipo X en donde las
lineas predominantes son Na [ 6 Mg I, corresponden a meteoros de baja velocidad
geocéntrica donde predomina la componente principal. Finalmente Millman clasificaba
pertenecientes al tipo Z aquellos meteoros inusuales que poseen fuertes lineas de Fe I o
Cr L. Tales espectros quizas representen meteoros con una composicion quimica inusual
que no consta en la muestra de espectros aqui analizada.

3.5.3. ANALISIS DE ABUNDANCIAS RELATIVAS AL SILICIO.

En la tabla 3.48 se¢ recopilan las abundancias medias y sus correspondientes
errores de dispersion obtenidas para cada uno de los espectros analizados. Como ya se
menciond en el apartado 3.4, tras ¢l ajuste de la intensidad de lineas se construye el
espectro sintético del que se obtienen las abundancias relativas al Fe. Sin embargo, dado
que en Cosmoquimica es usual referirlas al Si, se ha optado por transformar tales
cocientes teniendo en cuenta las abundancias estimadas para el Si del espectro de alta
temperatura. En aquellos espectros de baja velocidad geocéntrica donde no fue posible
estimar la abundancia de Si se asumié un cociente Si/Fe=1,16 tipicamente condritico,
similar al obtenido en los espectros de alta velocidad geocéntrica (Borovicka, 2001). Los
resultados obtenidos, ya referidos al Si, se recogen en la tabla 3.48,

De esa tabla se deduce que la composicion media de los meteoroides progenitores
de los bdlidos cuyos espectros han sido analizados es similar a la promediada para las
particulas de polvo interplanetario (IDPs) cuya estructura y presumible origen cometario
fue apuntado en la introduccién. Esto corrobora el hecho de que la mayoria de
meteoroides aqui estudiados tuviesen orbitas asociadas a cometas. En este senttdo es
interesante destacar que las abundancias medias son significativamente diferentes a las
obtenidas con la sonda Giotto del polvo del cometa 1P/Halley. Cabe tener en cuenta que
estas diferencias podrian explicarse por el hecho que los valores medios proporcionados
por Jessberger (1988) fueron estimados a partir del polvo saliente del micleo del cometa
segun la sonda Giotto atravesaba la envoltura gasecosa de su coma. Los espectrometros
de esta sonda detectaron tan solo particulas de masas pequeias que deben poseer una
composicion diferente a la de las particulas mayores (Rietmeijer 2002). Dado que esas
particulas se habian desprendido hacia poco del micleo cometario, habiendo estado
expuestas por breve tiempo a la radiacion solar seria de esperar también una mayor
presencia de elementos volatiles. Esto constituye una clara diferencia con los
meteoroides productores progenitores de los bolidos analizados aqui pues es de esperar
que hayan completado unas cuantas revoluciones alrededor del Sol, suficientes para ser
recalentados y perder parte de los compuestos volatiles.

179




Capitulo 3. Espectroscopia de meteoros.

Esp. | Ca(x10™) [Mn (x10%) | Ti (x10™ Mg Na Cr (x107) | Ni(x107) Fe Co(x10™

GEMr 15+ 8 49+17 - 0,90£0,13 | 0,09+0,03 743 - - -
PER! | 39+31 25+ 18 - 1,08+0,30 | 0,08+0,02 10£5 - 0,84+0,13 -
PER2 18 29 (1847) 0,88 0,07 8+4 - 0,71 -
PER3 27£16 73431 - 0,85+0,36 | 0,08+0,03 9+7 - 0,87£0,35 -
PER4 60+31 54119 (35+23) | 0,97£0,23 | 0,11x0,02 1146 (15£4) | 0,98+0,25 -
SPO2 1149 71417 - 0,39+0,15 | 0,11+0,04 1143 - - -
PERS 21+ 9 44422 (24110) | 0,83+0,33 [ 0,07+0,04 8+5 (34+22) | 0,87+0,09 -
KCIG1 7+1 39+15 - 1,042£0,03 | 0,07+0,04 542 - - -
KCIGIr | 11+4 34121 (16+5) | 0,95£0,19 | 0,08+0,02 6+1 - - -
SPO1 24+10 58425 (17+4) | 0,91£0,30 | 0,10+0,08 845 (15£10) | 0,80+0,43 -

AND 13+4 89420 (34+10) | 0,85+0,24 | 0,08+0,04 843 (1624) - (2045)

LEO 26+20 73425 18+4 | 0,79+0,48 | 0,08+0,02 4+1 - 0,81+0,26 | (40+5)

SPO3 24+13 62426 (17+6) | 0,8940,24 | 0,08+0,05 615 (23+13) - (1916)

SPO3r 36+8 7218 (18£3) { 1,06£0,15 | 0,08+0,01 643 2149 - (13+ 8)
SPO4 37426 57423 (16+6) | 0,61£0,20 | 0,09+0,04 613 (25£10) | 0,910,07 -
P/Halley 34 30 20 0,540 0,054 50 220 0,280 -
CI 71 90 20 1,06 0,060 13 51 0,900 -
CM 72 60 20 1,04 0,035 12 46 0,84 -
IDPs 48 150 20 0,85 0,049 12 37 0,63 -

Tabla 3.48.- Cocientes de abundancias relativos al Si comparados con las tipicas de otros
cuerpos del Sistema Solar. P/Halley representa la abundancia media de las particulas de polvo del
cometa 1P/Halley (Jessberger et al., 1988) mientras que las abreviaturas CI, CM y IDPs corresponden
respectivamente a condritas carbonaceas del tipo I, condritas carbonaceas de tipo M y a particulas de
polvo interplanetario (Rietmeijer, 2000).

Tal y como subraya Hughes (1993) los meteoroides de un enjambre necesitan
miles de afios para convertirse en esporadicos. La dispersion de sus orbitas originarias,
inicialmente similares a la del cuerpo progenitor, transcurre sometida a perturbaciones
planetarias y a la pérdida de velocidad orbital como consecuencia de la presion de
radiacion solar que se opone a su movimiento orbital, causada por el conocido efecto
Poynting-Robertson (Wyatt & Whipple, 1950). Como consecuencia los meteoroides se
iran decelerando e iran cayendo progresivamente hacia ¢l Sol. Asi pues en términos
generales se puede decir que los meteoroides esporadicos pueden ser los ejemplos mas
similares a las IDPs que se puedan analizar. Greeenberg (2000) también propone que las
diferencias existentes entre las IDPs y los meteoroides de origen cometario tengan su
razon en que las IDPs hayan estado orbitando alrededor del Sol varios cientos de miles
de afios mientras que la antigiiedad de algunas particulas eyectadas de cometas se pueda
medir por siglos. En ese largo periplo alrededor del Sol la radiacion solar iria alterando
la IDP, eliminando su componente volatil y alterando las moléculas orgéanicas que
pudiesen quedar retenidas en la estructura porosa (Greenberg, 2000).

A continuacion se presentan las abundancias relativas al Si deducidas para los

diferentes espectros aqui analizados. Se comparan los resultados obtenidos con las
abundancias quimicas tipicas de las IDPs y de los meteoritos condriticos.
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3.5.3.1. SODIO.

El sodio (Na) es un elemento del grupo de los metales alcalinos que forma parte
de muchos silicatos. En los espectros metedricos el doblete de Na I es omnipresente
independientemente de la velocidad geocéntrica del bélido (véase tabla 3.41). Puede
estudiarse la presencia de Na en los diferentes espectros de manera comparativa en la
figura 3.40, ordenados en funcion de velocidad geocéntrica creciente del meteoroide
progenitor. En esa figura también se recogen a efectos comparativos las abundancias
tipicas del polvo desprendido del cometa 1P/Halley (Jessberger, 1988), de particulas de
polvo interplanetario (IDPs) y de dos tipos de meteoritos condriticos: CI y CM
(Rietmeijer y Nuth III, 2000).
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Figura 3.40. Abundancia Na/Si para los diferentes espectros analizados en funcién de la
velocidad geocéntrica del meteoroide incidente. Se incluye a titulo comparativo las abundancias
presentes en el polvo del cometa 1P/Halley, IDPs y meteoritos condriticos (CI y CM). Los valores que
aparecen en el eje de velocidades son meramente orientativos ya que los espectros aparecen igualmente
distanciados para facilitar su comparacion.

En la figura 3.40 puede apreciarse que las abundancias relativas de este elemento
son significativamente mayores de las esperadas para los diferentes tipos de materia
interplanctaria llegada a la Tierra si bien los limites inferiores de los errores de
dispersion quedan dentro del margen esperable para esos objetos. En cualquier caso cabe
destacar que entre las particulas de polvo interplanetario (IDP) recogidas en la
estratosfera, existen unas de mayores dimensiones que se¢ denominan genéricamente
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agregados (en inglés: clusters). Resulta de gran interés mencionar que estos agregados
poseen usualmente cocientes muy superiores que alcanzan un valor medio de
[Na/Si]~0,2 (Thomas et al., 1995; Rietmeijer y Jenniskens 2000; Rietmeijer 2002). En
cualquier caso puede apreciarse como los valores medios deducidos de los espectros
suelen ser superiores a las abundancias de Na tipicas de las condritas de tipo I (CI) que
presentan un mayor contenido relativo de este elemento.

No puede descartarse tampoco que se esté sobreestimando la abundancia de Na en
los espectros por lo que cabe discutir cual podria ser el origen de esa discrepancia. La
sobreestimacion en la abundancia de Na podria explicarse por un defecto en el
procedimiento quizéds determinado por el papel especial del Na como elemento con un
mayor grado de ionizacién en la columna metedrica. En este sentido la discrepancia
podria venir inducida por una correccién por ionizacidén errénea para este elemento
(Borovicka, 2001). Tampoco puede descartarse que por alguna razén el area radiante
asumida sea demasiado pequefia y, en consecuencia, tienda a sobreestimarse la
abundancia de Na si bien no parece causar el mismo efecto para las densidades en la
columna ionizada de los demas elementos. En tal caso podria ser que el area radiante
fuera mayor para el Na que para los demas elementos. Cabe tener en cuenta como ya se
explico en el apartado 3.3.6 que en el ajuste de abundancias se ha asumido que la forma
de la cabeza radiante es un paralepipedo (véase figura 3.17) con unas dimensiones
genéricas: b/a=2. jPuede afectar esta asuncién a las abundancias calculadas de Na?.
Podria ser que al ser mayor el grado de ionizacién de este elemento las dimensiones de
esa cabeza radiante fuesen diferentes para el Na. Con el fin de verificar como afecta este
factor al calculo de abundancias se han recalculado las abundancias en algunos tramos
tomando otros valores de b/a (véase tabla 3.49).

Espectro Vg (Km/s) Tramo [Na/Si] [Na/Si] [Na/Si]
tomande tomando tomando

b=2-a b=4-a b=6-a

AND 24 B 0,100 0,092 0,088
SPO3 29 A 0,057 0,056 0,055
GEM 38 J 0,105 0,098 0,091
SPO4 57 A 0,125 0,117 0,110
PER1 60 A 0,076 0,068 0,001
LEO 72 AyN 0,071 0,069 0,064

Tabla 3.49.- Abundancias Na/Si para diferentes formas, dadas por el cociente b/a, de la cabeza
radiante del meteoro.

Notese que al aumentar el cociente b/a también lo hace el volumen radiante y, por
tanto, disminuye ligeramente la abundancia relativa de Na en la columna de gas
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radiante. Sin embargo, esta reduccion no puede considerarse significativa pues es
claramente inferior al error de dispersion obtenido en los analisis de abundancias (que en
el apartado 3.4 se observa que para el Na es igual o superior a 0,02).

Otra posibilidad es que la sobreabundancia de Na estuviese influenciada por la
presencia de Na en la atmodsfera superior. Es bien conocido que en la mesosfera,
especialmente en ciertas regiones situadas a 80 y 90 kms sobre la superficie terrestre, se
han detectado capas de metales (Na, K, Li, Ca y Fe) acumuladas como consecuencia de
la ablacién metedrica que tiene lugar en esas regiones (Plane, 1991; Rietmeijer, 2000).
Estos metales se sospecha que son depositados principalmente por los mas pequeiios y
lentos meteoroides esporadicos y por restos cometarios de baja velocidad geocéntrica
dado que las alturas de desintegracidn de meteoroides de alta velocidad geocéntrica
queda muy por encima de esa region (Rietmeijer, 2002).

La acumulacion de Na de la atmosfera superior podria inducir a la
sobreestimacion de su abundancia en la columna metedrica. De hecho se sabe que la
ablacion de meteoroides de las Leonidas produce estelas luminosas persistentes que
pueden mantenerse brillando durante minutos en la atmosfera media (Jenniskens &
Rairden, 1998). Este efecto puede llegar a contribuir significativamente en meteoroides
de alta velocidad geocéntrica. De hecho Chu et al. (2000) detectaron en una estela
persistente que la abundancia de Na en la columna ionizada era tan sélo un 52% de la
presente en los alrededores. Sin embargo los datos aqui obtenidos permiten descartar
que la contribucidon de Na presente en la atmdsfera terrestre sea suficiente como para
sobreestimar la abundancia de este elemento en los espectros. Para ello se ha
determinado la densidad de Na méaxima y minima presente en la columna metedrica en
varios bolidos aqui analizados (véase tabla 3.50).

Fuente de Na Tramos Vg (Km/s) Densidad Na (cm's)
seleccionados Maxima Minima
AND AyH 24 7,5-10" 1,3:10"
SPO3 AyN 29 1,6:10" 3,7-10"
GEM JyD 38 1,3-10" 7,1-10"
SPO4 AyZ 57 6,510 3,3-10"
PERI AyD 60 4,9-10" 2,3-10"
LEO AyN 72 6,5-10" 1,6:10"
[Na] en la atmdsfera - - 104 10°

(Plane, 1991)

Tabla 3.50. Densidad de dtomos de Na neutro e ionizado presente en los tramos mas brillantes y
mas débiles de varios espectros representativos. Notese que las columnas meteodricas poseen como
minimo una densidad siete 6rdenes de magnitud superior. La densidad presente en la atmosfera
superior se obtuvo mediante la técnica Lidar descrita en el texto (Plane, 1991).
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En la tabla anterior se comparan esos valores con densidad de Na deducida en la
atmosfera superior mediante técnicas Lidar. Esta técnica se basa en emitir un haz laser
de pulso conocido hacia arriba para atravesar las diferentes capas de la atmosfera. El
pulso laser sufrira dispersion Mie y Rayleigh en la parte inferior de la atmosfera donde
la capas de aerosoles y la presién atmosférica es mayor. Sin embargo, al alcanzar la
mesosfera el pulso sera dispersado por resonancia al alcanzar los atomos de metal
presente en esa region. Al ser dispersada la luz laser una pequeiia fraccion de ella
regresara al suelo donde puede ser medida por un fotometro acoplado a un telescopio.
De ese modo se puede estimar la abundancia de metales en la atmodsfera superior
(tipicamente Na, K y Li), su localizacion y densidad relativa. De la tabla 3.50 también se
deduce que la densidad de Na en la columna es varios ordenes de magnitud superior a la
presente en el nivel metedrico de la atmosfera superior. Por ello es razonable concluir
que la contribucion atmosférica de Na debe resultar despreciable comparada a la
presente en la columna meteorica.

Volviendo a la figura 3.40 cabe destacar que se aprecia como las abundancias
estimadas de Na son similares para meteoroides de origen cometario. Se aprecian ligeras
diferencias entre los meteoroides del enjambre de las Perseidas, especialmente en PER4
que es significativamente mas rico en Na. También los meteoroides SPO1 y SPO2 de
origen esporadico tienen abundancias relativas de este elemento por encima de la media.

El Na suele formar parte de silicatos que presentan temperaturas de vaporizacion
por debajo de 1.000 K por lo que se encuentra entre los elementos mas facilmente
erosionados en su exposicion a la radiacion solar (Wood, 1988; Cremonese y Fulle,
1997). Este elemento estd presente en pequefios meteoroides aunque debido a la
radiacion solar se desprende y es barrido por la presion de radiacion. Una prueba de ello
es el descubrimiento de una cola de Na en el cometa C/199501 Hale-Bopp cuya
existencia, observada también en otros cometas, sugiere la presencia de Na en las
particulas desprendidas (Cremonese & Fulle, 1997). La extremadamente alta eficiencia
del atomo de sodio en la dispersién resonante de la radiacidn solar hace que este
elemento sea facilmente detectable en las colas cometarias aunque la densidad en la
columna sea baja. De este modo puede ser tomado como trazador de otros procesos que
ocurren en las comas de los cometas. En los meteoroides desprendidos de los cometas
dada la relativamente baja temperatura de volatilizacion de los compuestos de Na es de
esperar que la exposicién a la radiacion solar induzca su evaporacion para ser barrido
por la presion de radiacion solar y posteriormente formar las colas de Na observadas. De
hecho segan Cremonese et al. (1997) la presencia de colas de Na en muchos cometas es
una evidencia directa de la pérdida de elementos de baja temperatura de vaporizacién en
las particulas que se desprenden de ellos. Este efecto erosivo que ocurre sobre éste y
otros metales alcalinos de caracteristicas similares debe ser muy importante para
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meteoroides en orbita solar conforme aumenten su tiempo de exposicion a la radiacion
solar y cuanto mas se acerquen al Sol en su orbita.

En los tdltimos tiempos se ha evidenciado también que la presencia de Na en
pequefias particulas desprendidas de cometas parece depender del numero de
revoluciones completadas alrededor del Sol, es decir, de su tiempo de exposicion a la
radiacion solar. Esto se deduce de manera indirecta de las diferentes caracteristicas de
los meteoroides recientemente eyectados de los cometas 109P/Swift-Tuttle y
55P/Tempel-Tuttle. Las estelas persistentes producidas en la atmosfera por meteoroides
presentes en cortinas de polvo de reciente emision fueron hasta un 30% mas frecuentes
que las producidas por fragmentos del mismo cometa dispersados en ¢l enjambre anual
(Trigo-Rodriguez, 1992). A pesar de este efecto cabe destacar que ningun meteoroide
analizado era especialmente pobre en Na quizas debido a que este elemento si bien es
erosionado de la superficie del meteoroide pueda quedar preservado en el interior de la
particula. A favor de esta idea puede mencionarse que en los espectros metedricos ¢l Na
suele ser el elemento que a mayor altura aparece y el que antes desaparece (Rietmeijer,
2002) lo que esta de acuerdo con que las fases minerales ricas en Na son mucho mas

volatiles que otras presentes en los meteoroides como, por ejemplo, aquellas ricas en
Mg.

3.5.3.2. MAGNESIO.

El magnesio pertenece al grupo de metales alcalinotérreos y es omnipresente en
los silicatos. La evaporacion tales minerales requiere temperaturas por encima de 1.500
K y tiempos de exposicion prolongados (Ozawa y Nagahara, 2000). Resulta por ello de
interés estudiar el Mg evaporado presente en las columnas metedricas que puede
estimarse con precision al presentar lineas especialmente visibles tanto en la
componente principal como en el espectro de alta temperatura (véase tabla 3.42).

En relacién a las abundancias relativas de este elemento aqui obtenidas puede
apreciarse en la figura 3.41 la mayoria de los espectros poseen una abundancia Mg/Si
muy proxima a la que presentan las IDPs, a medio camino de la abundancia medida por
la sonda Giotto en polvo del cometa 1P/Halley (Jessberger et al., 1988) y de la
caracteristica de los meteoritos condriticos (Rietmeijer y Nuth, 2000). Cabe destacar que
algunos meteoroides poseen abundancias de Mg ligeramente por encima de las
esperadas para las IDPs. Este es el caso de la KCIG, SPO3 y PER1 que sobrepasan los
[DPs alcanzando el nivel de Mg esperado para los meteoritos condriticos de los tipos CI
y CM.
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Figura 3.41. Abundancia Mg/Si para los diferentes espectros analizados en funcién de la
velocidad geocéntrica del meteoroide incidente.

Cabe subrayar que mayoritariamente los meteoroides presentan una abundancia de
Mg muy por encima de la estimada en el cometa 1P/Halley por la sonda Giotto. Tan solo
dos meteoroides esporadicos (SPO2 y SPO4) presentan abundancias relativas de Mg
similares a las encontradas en las particulas de ese cometa. En concreto y comparado
con los demas espectros SPO2 es un meteoroide muy pobre en Mg aunque a su vez
posee una abundancia relativa de Na por encima de la media (véase figura 3.40).
Probablemente estemos ante una particula de composicion quimica anomala
caracterizada por presentar fases minerales especialmente ricas en Na.

La importante diferencia en el Mg presente en los espectros comparada a la del
1P/Halley hace sospechar que este cometa posea una composicion andémala y que por
tanto no pueda ser tomado como patréon de la composicidn quimica tipicamente

cometaria. Esta idea cobra mayor peso analizando las diferencias también existentes con
el Fe, Cr 0 Mn.

3.5.3.3. CALCIO.

El Ca se encuentra en fases minerales refractarias que muestran una especial
resistencia a la volatilizacion. Antes de discutir las abundancias observadas cabe
mencionar que no existe ninguna ambigiiedad en la determinacion del Ca presente en los
espectros analizados pues este elemento posee lineas bien visibles. Por una parte en la
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componente principal de todos los espectros se encuentra la linea de Ca I
correspondiente al multiplete 2 (en 4227 A). Por otro lado también aparecen lineas de
Ca 11 originadas por el multiplete 1 en 3934 y 3968 A en donde se superpone la

contribucién de la componente principal y al espectro de alta temperatura (véase tabla
3.42).

La figura 3.42 muestra las abundancias obtenidas para el Ca en diferentes
espectros, ordenados en funcion de la velocidad geocéntrica de los meteoroides que los
producen. Puede apreciarse claramente que las abundancias de Ca estimadas para los
diferentes espectros aumentan conforme lo hace la velocidad geocéntrica. La
explicacion de este fenomeno es el efecto de volatilizacién incompleta que ya puso de
manifiesto Borovicka (1993). Conforme aumenta la velocidad geocéntrica también lo
hace la temperatura media alzanzada en los meteoroides. Al encontrarse el Ca contenido
en fases minerales refractarias, conforme aumenta la temperatura se volatiliza una mayor
cantidad de Ca que pasara a contribuir al espectro.
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Figura 3.42. Abundancia Ca/Si para los diferentes espectros analizados comparados en funcién
de la velocidad geocéntrica del meteoroide incidente. Otros simbolos como en la figura 3.40.

Por lo general se aprecia que en meteoroides con velocidad geocéntrica
comprendida entre 20 y 40 km/s el efecto de volatilizacién incompleta es mayor y si se
asumiese una abundancia tipica similar a las IDPs podria concluirse que sélo es posible
detectar cerca de un 30% del Ca presente en su composicién. Por el contrario, para
meteoroides mas veloces, las mayores temperaturas alcanzadas aumentan la eficiencia
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en la vaporizacién de los elementos refractarios, consiguiendo en la mayoria de
ocasiones que méas de un 50% del Ca contribuya al espectro de emisién. Evidentemente
en la discusion anterior se asume que la abundancia de Ca fuese similar en todos los
meteoroides progenitores de los bolidos analizados aqui. Sin embargo puede que
tambien influya la heterogeneidad en la composicién y estructura de las particulas pues

el espectro PER4 presenta una abundancia de Ca superior incluso a la esperada para las
IDPs.

3.5.3.4. TITANIO.

El Ti es un elemento minoritario que en los espectros metedricos posee varias
lineas repartidas a lo largo del espectro principal y en la componente de alta
temperatura. Quizas la que més destaque de Ti I sea la presente en 4982 A yenTillla
que se encuentra en 4550 A. Al ser un elemento minoritario que presenta lineas débiles
se ha tenido especial cuidado para descartar las estimaciones de abundancia de Ti en
aquellos espectros v tramos mas ruidosos.

El Ti es también un elemento presente en fases minerales refractarias donde es de
esperar una variacion significativa de las abundancias deducidas en funcién de la
velocidad geocéntrica. Esto precisamente se observa en la figura 3.43 donde se
comparan las abundancias Ti/Si de los espectros con las de IDPs y meteoritos

condriticos.
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Figura 3.43. Abundancia Ti/Si para los diferentes espectros analizados comparados en funcion
de la velocidad geocéntrica del meteoroide incidente. Otros simbolos como en la figura 3.40.
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De manera similar al Ca se aprecia en la figura 3.43 que para los meteoroides de
menor velocidad geocéntrica las abundancias relativas son inferiores a los valores
esperados. Sin embargo para meteoroides de altas velocidades geocéntricas tales como
las Perseidas, SPO4 6 LEO los valores se ajustan mejor a los esperados.

3.5.3.5. CROMO.

Este elemento de transicién es facilmente identificable en los espectros meteoricos
pues su multiplete 1 contribuye con tres lineas intensas en longitudes de onda de 4254,
4275 y 4290 A. También el multiplete 7 genera una linea visible en ocasiones en 5206
A. Al ser claramente visibles las lineas del multiplete 1 las abundancias de Cr se ajustan
en funcion de la intensidad de estas lineas. Los resultados obtenidos para los diferentes
espectros se muestran en la figura 3.44.

Tal y como se aprecia en la figura 3.44 las abundancias observadas en los
espectros metedricos se encuentran entre los valores tipicos de las IDPs, condritas Cl y
CM y el polvo del cometa 1P/Halley. Cabe destacar que las Perseidas analizadas parecen
presentar abundancias en Cr significativamente mas altas a las presentes en otros
meteoroides, por ¢jemplo la Lednida LEO que es especialmente pobre en Cr, incluso por
debajo de la observada en las particulas de polvo del cometa 1P/Halley.
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Figura 3.44. Abundancia Cr/Si para los diferentes espectros analizados en funcion de la
velocidad geocéntrica del meteoroide incidente.
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3.5.3.6. MANGANESO.

Las lineas de Mn I son claramente visibles en todos los espectros. El multiplete 1
presenta un linea intensa en 4033 A y otras secundarias entre 4750 y 4850 A. Por tanto
el ajuste de la abundancia de este elemento no tiene especial dificultad.

En la figura 3.45 se muestra como las abundancias de Mn son menores de las
esperadas para IDPs aunque se encuentran entre las tipicas de meteoritos condriticos de
tipo CM. Dada la similitud en las abundancias observadas en otros elementos con las
particulas de polvo interplanetario (IDPs) sorprende que la abundancia de Mn sea entre
dos o tres veces inferior. Segliin Rietmeijer (2002) en los agregados de IDPs el cociente
Mn/Si=0,01, lo que estd proximo a los valores obtenidos en algunos espectros.
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Figura 3.45 Abundancia Mn/Si para los diferentes espectros analizados comparados en funcién
de la velocidad geocéntrica del meteoroide incidente. Otros simbolos como en la figura 3.40.

Puede ser que al ser el Mn un elemento minoritario, las diferencias entre espectros
evidenciada en la figura 3.45 solo muestre la heterogeneidad de los meteoroides, algunos
mas ricos que otros en Mn. Esto vendria apoyado por la presencia de meteoroides de un
mismo enjambre con cocientes Mn/Si muy dispares entre si. Un ejemplo lo tenemos en
PER1 y PER2, dos espectros muy pobres en Mn, similar a la observada en el polvo del
cometa 1P/Halley (Jessberger et al., 1988). Sin embargo PER3 y PER4 poseen cocientes
Mn/Si muy superiores, proximas a las tipicas de meteoritos condriticos. Tambtén a favor
de la heterogeneidad de los meteoroides destaca la clara diferencia presente entre AND
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y KCIG a pesar de ser espectros producidos por meteoroides con una similar velocidad
geocéntrica.

Finalmente cabe subrayar que la mayoria de espectros analizados poseen
abundancias usualmente superiores a las observadas por la sonda Giotto en el cometa
1P/Halley (Jessberger et al., 1988). Tan solo tres espectros poseen valores similares a los
tipicos del polvo de este cometa aunque parece bastante significativo que el resto de
ellos duplica o triplica esa abundancia.

3.5.3.7. HIERRO.

Como se describid anteriormente las abundancias relativas de este elemento se
obtienen a partir de la abundancia de Si deducida de la segunda componente por lo que
sdlo es posible determinarla en aquellos meteoroides de mayor velocidad geocéntrica. Al
ser deducida de la segunda componente [a precision con que se deduce la abundancia
Fe/S1 es algo menor a la de otros elementos lo que se traduce en errores de dispersion
mayores como se aprecia en la figura 3.46.

En cualquier caso los resultados obtenidos son altamente indicativos pues las
abundancias de Fe observadas se encuentran en todos los casos entre los valores tipicos
de las IDPs y los meteoritos condriticos. Cabe subrayar en este caso que los espectros
analizados poseen abundancias de Fe entre tres y cuatro veces superiores a las
observadas en el cometa 1P/Halley.
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Figura 3.46. Abundancia Fe/Si para los diferentes espectros analizados comparados en funcion
de la velocidad geocéntrica del meteoroide incidente.
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3.5.3.8. COBALTO.

Este metal de transici(’)n es un elemento minoritario (por ejemplo su abundancia
solar relativa al Si es 2:107). En los espectros metedricos solamente puede ser
determinado de manera irrefutable en los segmentos mas brillantes de algunos espectros
(LEO, SPO3 y AND) en donde aparece en una abundancia Co/Si proxima a 3 107,
limite indicado por Borovicka (1993) para la deteccion de este elemento.

3.5.3.9. NIQUEL.

El Ni es otro elemento de transicion minoritario (la abundancia solar de Ni
relativa al Si es 5-107%). En los espectros metedricos es identificable especialmente en la
linca de Ni I presente en 5477 A.

Tal v como se aprecia en la figura 3.47 las abundancias tipicas de Ni en los
espectros aqui analizados queda comprendida entre la tipica de los valores medios de las
IDPs y la detectada en el polvo del cometa 1P/Halley por la sonda Giotto (Jessberger,
1988). En cambio son claramente inferiores a los valores correspondientes a las
condntas Cl y CM.
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Figura 3.47. Abundancia Ni/Si para los diferentes espectros analizados en funcion de la
velocidad geocéntrica del meteoroide incidente.
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3.5.4. ABUNDANCIAS A PARTIR DE ESPECTROS DE PRISMA Y
DE RED.

Que el espectro posea una buena resolucién es un factor fundamental para
permitir la deteccion inequivoca de las lineas de los diversos elementos. Como se ha
descrito en la seccién 3.4 los espectros de red poseen una dispersion uniforme a lo largo
de todo el espectro ademas de ser superior a la que presentan los espectros de prisma.
Aunque la resolucion para cada espectro depende de la geometria en la que aparece el
meteoro respecto a la orientacion del espectrégrafo pueden darse unos valores tipicos
estimativos para espectros de prisma y red (véase tabla 3.51). Como se aprecia en esa
tabla la resolucidn espectral para longitudes de onda corta es unos tres veces menor para
espectros de red y hasta diez veces menor en longitudes de onda larga. De hecho, una de
las limitaciones mas importantes para espectros de prisma es el solapamiento de las
diferentes lineas espectrales. Aunque el programa FYSPP permite ajustar la envolvente
del espectro sintético, en realidad no puede distinguirse a las lineas de menor intensidad
por lo que resulta en esos casos complicado corroborar su existencia real fuera del ruido
intrinseco de la sefial. Ademds otra ventaja que presentan los espectros de red de
difraccion es que la resolucion no varfa a lo largo de todo el espectro con lo que la
identificacion no aparece sesgada dependiendo de la localizacién de las diferentes lineas
en el espectro como en el caso de los espectros de prisma.

Tipo Resolucion (A/mm)
A=4.000 A A=6.000 A
Prisma 130 550
Red (1* orden) 50 50

Tabla 3.51. Resolucion tipica de los espectros analizados an esta tesis, obtenidos mediante
objetivos Tessar de 360 mm de distancia focal diafragmados a 4,5 (véase seccién 3.2.2).

En los espectros de prisma la baja resolucion es un impedimento para dilucidar las
abundancias tanto de elementos mayoritarios (Cr y Al) como de minoritarios (Ti, Ni y
Co). Las lineas de Al I se encuentran a menos de 30 A de una de las pertenecientes al
doblete de Ca II (véase tabla 3.1) que generalmente son de las mds intensas en los
espectros meteoricos. Por ello para identificar inequivocamente la presencia de aluminio
se necesitan espectros con una resolucién inferior a 30 A/mm. El mejor espectro
analizado aqui (SPO3r) posee una resolucién de 40 A/mm en el primer orden (que
ademas aparece cortado) por lo que ni siquiera en ese caso ha podido estudiarse la
presencia de aluminio. La linea de Si I en 3.906 A también aparece en una region donde
las lineas de Ca Il y Fe I impiden su determinacién aunque para este elemento se ha
resulto el problema determinando las abundancias de la intensidad de la componente de
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alta temperatura (Si II). Destacar también que el Cr I aparece superpuesto a lineas de Fe
I por lo que para espectros de baja resolucion esto puede afectar a la estimacion de
abundancias. Otra ventaja de los espectros de red frente a los de prisma es que pueden
desdoblar las lineas de Mg I-2 (véase en el apéndice 1 la figura A.1.15) y el doblete de
Na I-1 (figura A.1.8) lo cual repercute favorablemente a la hora de ajustar los diferentes
parametros fisicos. De hecho la intensidad relativa de tales lineas depende
significativamente de la densidad de atomos en la columna y de la temperatura. Pero sin
lugar a dudas cabe destacar que la determinacion de abundancias de los elementos
minoritarios (Ti, Ni y Co) es la mas afectada por la baja resolucion de los espectros de
prisma. De hecho estos elementos solo pueden determinarse en los tramos mas brillantes
de algunos espectros.

Para contrastar la bondad del método de ajuste de abundancias empleado para
espectros de prisma y red se ha aprovechado que dos bélidos han sido analizados por
duplicado a partir de un espectro de prisma y otro de red. Dado que se ha realizado un
analisis completamente independiente de cada espectro, la comparacion de las
abundancias obtenidas en cada caso permite juzgar la bondad del método empleado.
Ademas de permitir discutir las ventajas y precision relativas de ambos métodos de
obtencion de espectros nétese que también revierte interés por ser la primera vez que se
realiza una comparacidn de este tipo.

Los espectros estudiados por duplicado fueron por una parte KCIGI y KCIG1r
ademas de SPO3 y SPO3r. Los abundancias relativas obtenidas para cada espectro ya se
mostraron en la tabla 3.50 y su extraordinario parangon es especialmente destacable. Los
errores relativos asociados a las abundancias de los elementos mayoritarios para los
espectros de prisma suelen ser de un 40% por un 25% para los espectros de red. Incluso
puede haber mayores errores para los elementos minoritarios en los espectros de prisma.

Finalmente mencionar que en la tabla 3.52 se aprecia nuevamente que los
cocientes obtenidos entre ambos espectros son muy similares (dentro de los margenes de
error) para las relaciones Fe/Ni, Mg/Na, Mg/Fe y Fe/Na. Esto es una prueba directa de la
validez del método empleado para la determinacion de abundancias.

3.5.5. COCIENTES DE INTERES COSMOQUIMICO.

En el apartado anterior se han estudiado las abundancias relativas al Si de los
diversos elementos analizados en los espectros. En Cosmoquimica se suelen estudiar
otros cocientes de interés que dan muestra de las proporciones entre los diversos
elementos en distintos enclaves del Universo. En la tabla 3.52 aparecen los cocientes
Mg/Fe, Fe/Na, Fe/Ni, Mg/Na, Mg/Ca y Na/Ca analizados en cada espectro.
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Espectro Fe/Ni Na/Ca Mg/Ca Mg/Na Mg/Fe Fe/Na
GEM - 6,50 59,67 9,18 1,05 8,73
PER] - 2,27 29,08 12,79 1,29 9,89
PER2 21,91 3,60 49,28 13,67 1,24 11,03
PER3 22,95 3,22 32,45 10,09 0,98 10,31
PER4 64,86 1,89 16,31 8,62 1,00 8,67
SPO2 - 10,81 37,04 3,43 0,46 7,50
PERS 25,55 3,33 40,40 12,14 0,95 12,76

KCIG1 - 9,87 - 14,81 1,22 12,17
KCIGir - 7,48 88,24 11,80 1,10 10,69
SPO1 52,29 4,31 38,87 9,03 1,14 7,94
AND 55,48 5,96 63,02 10,58 0,99 10,72
LEO 15,64 3,18 30,33 9,53 0,98 9,77
SPO3 37,21 3,02 33,82 11,19 1,04 10,80
SPO3r 38,31 1,22 15,75 12,95 1,23 10,56
SPO4 37,87 2,10 14,42 6,85 0,66 10,39
Polvo Halley 12,73 1,59 15,88 10 1,93 0,19
IDPs 17,03 1,02 17,71 17,35 1,35 12,86
Condritas CI 17,65 0,85 14,93 17,67 1,18 15
Condritas CM 18,26 0,49 14,44 29,71 1,24 24

Tabla 3.52 - Cocientes de abundancias de interés cosmoquimico tal y como se deduce del
analists de los espectros aqui analizados. Se indica por comparacion la abundancia media de las
particulas de polvo del cometa 1P/Halley (Jessberger et al., 1988), a condritas CI y CM v a IDPs
(Rietmeijer y Nuth, 2000).

3.5.4.1. LOS COCIENTES Na/Ca Y Mg/Ca.

Los cocientes que involucran el Ca, como era de esperar, evidencian el efecto de
volatilizacion incompleta. Tan sélo para meteoroides de altas velocidades geocéntricas
es menor el efecto de volatilizacion incompleta descrito en la seccion 3.5.3.3. En el resto
de casos los cocientes Na/Ca y Mg/Ca son anormalmente altos debido a la
subestimacion intrinseca en la abundancia relativa del Ca. Esto viene a corroborar los
resultados de Borovicka y Betlem (1997) que mencionan como la presencia de calcio
detectada en meteoros es muy inferior a la esperada para una composicion condritica
debido al efecto de volatilizacion incompleta. De hecho este fendmeno parece ser
observado también en grandes bolidos como Benesov donde la abundancia de Ca en el
gas radiante fue dos ordenes de magnitud mas baja que en condritas a las alturas tipicas
del nivel metedrico (Borovicka & Spurny, 1996).

Como consecuencia de la volatilizacion incompleta notese que las graficas 3.48 y
3.49 muestran una forma decreciente, acercandose los cocientes a los valores esperables
para mayor velocidad geocéntrica. En cualquier caso la mayoria de espectros tienen
valores sobreestimados de ambos cocientes. Tan solo las abundancias presentes en los
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bélidos SPO4 y PER4 se acercan a los valores esperados para el polvo del cometa
1P/Halley o para las particulas de polvo interplanetaria (IDPs).
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Figura 3.48. Cociente Na/Ca para los espectros analizados como funcién de la velocidad
geocéntrica del meteoroide incidente. Por comparacién se indica también los valores tipicos del polvo
del cometa 1P/Halley (Jessberger, 1988), de los IDPs y los meteoritos condriticos de tipos CI y CM
(Rietmeijer, 2000). Los valores que aparecen en el eje de velocidades son meramente orientativos.

Si bien el efecto de volatilizacion incompleta es evidente en ambas graficas
todavia puede existir otra fuente de subestimacion del Ca. La razon es que se sabe que
una de sus principales lineas, la linea resonante de Ca I situada en 4227 A resulta
sistematicamente mas débil de lo que predice la teoria (Borovicka, 1993). Esta linea es
dpticamente gruesa y un cambio moderado de los parametros fisicos realizado con
FYSP/P no es capaz de eliminar esa discrepancia.
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Figura 3.49. Cociente Mg/Ca para los espectros analizados como funcién de la velocidad
geocéntrica del meteoroide incidente. El resto de simbolos como en figura 3.48.

3.5.4.2. EL COCIENTE Mg/Na.

Como se describe en las secciones 3.5.3.1 y 3.5.3.2 tanto el Mg como el Na son
elementos cuyas abundancias pueden estimarse de los espectros de manera bastante
objetiva. Atin asi los valores obtenidos de Na son ligeramente mayores de lo esperado
comparados a los IDPs o los meteoritos tipo CI lo que cabe tener en cuenta a la hora de
interpretar los resultados obtenidos del cociente Mg/Na.

Como se aprecia en la figura 3.50 los valores estimados del cociente Mg/Na
indican que la composicion de los espectros se encuentra a medio camino entre las IDPs
y las particulas del cometa 1P/Halley. Aun asi si se tuviese en cuenta la posible
sobreestimacion del Na, la figura 3.50 cambiaria ligeramente al incrementarse los
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cocientes Mg/Na. En tal caso los valores se acercarian todavia mas a la composicién
tipica de las IDPs o los meteoritos condriticos CI.
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Figura 3.50. Cociente Mg/Na para los espectros analizados como funcién de la velocidad
geocéntrica del meteoroide incidente.

Existen dos espectros (SPO2 y SPO4) que presentan valores anormalmente bajos
debido a su escasez de Mg. La baja luminosidad de ambos bolidos descrita en las
secciones 3.4.1.2 y 3.4.1.4 indica que fueron producidas por meteoroides de pequeiias
dimensiones que ademas debian poseer una composicién quimica andmala, pobre en
fases minerales de Mg. En el apartado 3.5.3.2 se mencioné que este tipo de composicion

anomala se observa también en el polvo desprendido del cometa 1P/Halley (Jessberger,
1988).
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3.5.4.3. EL COCIENTE Fe/Na.

Este cociente evidencia nuevamente el parentesco entre los espectros analizados.
Todos presentan valores muy similares en torno a [Fe/Na]~10, ligeramente por debajo
de los esperados para IDPs 6 para meteoritos condriticos tipo CL

Quizas el hecho mds destacable de la figura 3.51 es la gran diferencia mostrada
entre los valores deducidos de los espectros y la composicion del cometa 1P/Halley y la
correspondientes a condritas carbonaceas del tipo CM. Aunque los errores de dispersion
son grandes, los valores medios observados oscilan en un margen que podria ser
explicado por la heterogeneidad de las particulas. En cualquier caso parece obvio que
ese margen se encuentra intimamente vinculado a la composicion de las IDPs.
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Figura 3.51. Cociente Fe/Na para los espectros analizados como funcidn de la velocidad
geocéntrica del meteoroide incidente.
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3.5.4.4. EL COCIENTE Mg/Fe.

De nuevo este cociente evidencia el parentesco existente entre la composicién de
los meteoroides progenitores de los espectros analizados y la composicion de las IDPs y
las condritas carbonaceas del tipo CI y CM. Como se aprecia en la figura 3.52 los
valores tipicos oscilan en torno a [Mg/Fel~1.2.
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Figura 3.52. Cociente Mg/Fe para los espectros analizados como funcion de la velocidad
geocéntrica del meteoroide incidente.

De nuevo la figura 3.52 evidencia una composicién anomala para los bdlidos
SPO2 y SPO4 debido a su pobreza en Mg. El resto de espectros poseen valores muy
similares que, considerando los errores absolutos, caen dentro de los valores esperados
para las IDPs y los meteoritos condriticos CI y CM.

200



Calculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos

3.5.4.5. EL COCIENTE Fe/Nu.

El Ni es un elemento cuya abundancia es dificil de estimar en los espectros. La
figura 3.53 nos muestra los valores de este cociente para los espectros en que ha sido
posible identificar inequivocamente la presencia de Ni. Curiosamente los valores
obtenidos muestran que el Ni podria sufrir un efecto de volatilizacion incompleta similar
al que presenta el Ca. De este modo se explicaria que los espectros producidos por

meteoroides de bajas velocidades geocéntricas presenten valores de Fe/Ni anormalmente
altos.
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Figura 3.53. Cociente Fe/Ni para los espectros analizados como funcién de la velocidad
geocéntrica del meteoroide incidente.
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3.5.5. ABUNDANCIAS Y TEMPERATURA VS. ALTURA.

Resulta especialmente interesante analizar las abundancias de cada clemento
segun los meteoroides profundizan en la atmoésfera. Anteriormente se explico que la

ablacion meteodrica se

produce en diferentes regiones de

dependiendo de la velocidad geocéntrica del meteoroide.
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Figura 3.54. Altura de inicio y fin de la ablacion meteorica frente a la velocidad inicial y final
del meteoroide para los bolidos de diferentes enjambres analizados en esta tesis. Como comparacion se
muestra la evolucion de tres grandes bolidos registrados por la European y Prairie Fireball Networks
(Cechtice, Lost City y Benesov). Los cuadrados negros indican el lugar de desintegracion de diversos
bolidos fotografiados por el Meteorite Observation and Recovery Project (MORP). Como se aprecia la
desintegracion ocurre usualmente en regiones proximas a la estratopausa. Adaptada de Rietmeijer y

Nuth (2000).

En términos generales se observa en los bolidos aqui analizados que existe una
emision diferenciada de elementos quimicos a lo largo de la trayectoria. Este fenomeno
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ya fue observado por McNeil et al. (1998) que propuso la ablacién diferencial como
responsable de la distribucion en la atmdsfera terrestre de capas de diferentes metalies.
Este autor también explica a partir del proceso de volatilizaciéon incompleta la
sobreabundancia de Na frente a Ca en la atmosfera superior. Segun los meteoroides
profundizan en la atmésfera encuentran mayor presién con lo que el niimero de choques
aumenta y con ello lo hace la temperatura, que comporta un aumento de la ablacién e
incluso conlleva a la progresiva fragmentacion y la definitiva desintegracion del
meteoroide en los tramos finales.

Pueden realizarse interesantes deducciones sobre la estructura de los meteoroides
estudiando la evolucion temporal de las curvas de luz metedricas. Especialmente
interesante resulta la diferente evolucion de elementos mayoritarios, especialmente Mg y
Na. Tal y como relatan Borovicka et al. (1999) las curvas de luz de estos elementos son
bastante diferentes siendo el Na mucho més abundante en los tramos iniciales de los
meteoros. En este sentido los maximos de luminosidad de Na suelen ocurrir bastante
antes de los asociados al Mg. Esto resulta 16gico al ser el Na el mas volatil de todos los
elementos observados. Su ausencia en la parte final de la trayectoria se observa en la
mayoria de espectros analizados en esta tesis y es incluso mds evidente para meteoroides
de menores dimensiones (Borovicka et al., 1999). Esto sugiere que este elemento se
volatiliza casi por completo en los primeros tramos, siendo casi inexistente en los tramos
finales a no ser que reaparezca tras desintegrarse el meteoroide. El estudio de las lineas
de otros elementos muestran que este efecto de volatilizacion preferente del Na es real
sin dejar alternativa de poder explicarlo por cambios en la temperatura o la ionizacion en
la columna ionizada. La heterogeneidad en los meteoroides también es evidente pues
existen meteoroides ricos en Na que muestran un destello de Na en la parte superior de
la trayectoria (Borovicka et al., 1999). Estos autores proponen que tal tipo de
meteoroides pueden interpretarse en el modelo de bola de polvo (en inglés dustball)
propuesto por Hawkes y Jones (1975). En ese modelo los meteoroides estin compuestos
por granos minerales compactados por un material con bajo punto de evaporacidn.
Cuando el punto de ese material es alcanzado los granos se desprenden. De hecho,
Borovicka et al. (1999) proponen que el Na pudiese formar parte de ese material volatil
explicando que de ese modo su evaporacion ocurra mucho mas rapidamente que la del
resto de elementos. En esta tesis la mayoria de meteoroides poseen unas dimensiones
suficientes para que parte del Na sea emitido en la parte final de la trayectoria durante la
fragmentacién de la particula. Sin embargo algunos espectros muestran una pobreza
significativa en los tramos finales de sus trayectorias como por ejemplo PER2.
Posiblemente los meteoroides de origen mas reciente posean mayor proporcién de esa
componente volatil rica en Na que seria menos abundante en meteoroides mas antiguos.
Esto apunta de nuevo a procesos de degradacion significativos en el medio
interplanetario, diferentes segin el periodo de exposicién de cada particula.
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Posiblemente seria de gran interés verificar este aspecto analizando los espectros de
Leonidas o Perseidas de reciente eyeccion.

Para varios bolidos la trayectoria en la atmodsfera se conocia con suficiente
precision como para hacer posible un analisis de la evolucion de la temperatura y las
abundancias quimicas a lo largo de la trayectoria. Todos estos bolidos son estudiados en
detalle a continuacion.

3.5.5.1. EVOLUCION EN FUNCION DE LA ALTURA DEL BOLIDO SPO1.

Este bolido esporadico presumiblemente tiene un origen cometario como se
deduce de los elementos orbitales calculados (véase tabla 3.4). Su alta velocidad
geocentrica produjo su volatilizacion a gran altura, entre 112 v 94 km. sobre la
superficie terrestre. Cabe destacar que la temperatura se mantuvo alrededor de
4.3001+200 K por encima de los 99 kms de altura. A unos 98 km la temperatura sube
bruscamente hasta unos 5.000£100 K en los tramos B y C lo que trae consigo una mayor
emision de Na, Mg y Ca. Esa temperatura contleva la aparicion de la componente de alta
temperatura con intensas lineas de Ca Il y Mg II. La presencia de Ca viene determEn el
tramo A se alcanza una temperatura de 5.800+100 K que posiblemente conlleva la
completa volatilizacion del meteoroide pues poco mas tarde el meteoro desaparece.

Respecto a la evolucion de los principales elementos cabe destacar que la
abundancia en Na, Mg y Ca aumenta significativamente en los primeros tramos,
conforme el meteoroide profundiza y aumenta la temperatura del gas. El Mg
inicialmente es muy poco abundante pero al alcanzar la temperatura valores superiores a
4.500 K en torno al tramo J las abundancias relativas de este elemento se mantendran
oscilando alrededor de los valores tipicos Mg/Si=1. Por el contrario la curva de luz del
Na es muy diferente posiblemente debido a su mayor eficiencia para evaporarse. De
hecho, tras un incremento progresivo en los primeros tramos la luminosidad de esta linea
decrece casi un orden de magnitud entre los tramos G y D. Posteriormente en los tramos
finales reaparece el Na, justo cuando el meteoroide sufre una brillante fulguracion que
denota su completa desintegracion en la atmosfera. En ese brillante destello final el Ca,
Mg, Na, Fe y Si contribuyen especialmente. Cabe destacar sin embargo que la
abundancia de Ca no aumenta significativamente sino que lo que aparece €s una mayor
contribucion de Ca 1onizado a la componente de alta temperatura. De hecho en el tramo
A aparecen brillantes lineas de Ca II-1, Mg II-4 y Si II-2 relacionadas con la
componente de alta temperatura que habian sido inexistentes en los primeros tramos.
Para explicar la aparicién de esta componente de alta temperatura en el iltimo tramo
cabria pensar en la desintegracion del meteoroide en un conjunto de fragmentos
microscopicos que en ese tramo se dispersarian a lo largo de un mayor volumen. Debido
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a ello el frente de choque aumenta su superficie e involucra un mayor niumero de atomos
de metal que alcanzan un mayor grado de excitacion para contribuir en mayor medida a
la componente de alta temperatura. En el apéndice 1 aparecen identificadas en detalle las
principales lineas presentes en esta interesante fulguracién final.
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Figura 3.55. Temperatura y abundancias relativas en funcion de la altura para el espectro SPO1.

Respecto a la presencia de elementos minoritarios como Cr y Mn cabe mencionar
que se aprecia una disminucion significativa en los tramos finales. Cabe destacar
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también que dada la velocidad geocéntrica elevada del meteoroide la abundancia de Ca
se mantiene bastante uniforme en toda la columna meteorica.

3.5.5.2. EVOLUCION EN FUNCION DE LA ALTURA DEL BOLIDO SPO4.

La evolucion de la temperatura y abundancias quimicas en funcién de la altura
para este bdlido se muestra en la figura 3.56. Resulta de especial interés el hecho de que
presente una abundancia en Mg muy por debajo de la observada para otros espectros.

Del andlisis visual del espectro (figura 3.28) y la figura 3.55 puede interpretarse
algunos de los procesos que tienen lugar a lo largo de la trayectoria ionizada del bélido.
Como se aprecia SPO4 presentd dos fulguraciones a lo largo de su trayectoria que se
corresponden con los tramos (H y A) donde la temperatura fue mayor. Por encima de los
90 kms de altura la temperatura del gas se mantiene en torno a los 4.100+100 K sin que
aparezcan variaciones significativas. En esos tramos se detectan las menores
abundancias de los elementos analizados aunque es significativamente importante para
el Na y el Ca que parecen seguir una evolucién ascendente. El primer evento digno de
destacar ocurre en el tramo G en donde la temperatura sube bruscamente hasta los
4.500£100 K. Curiosamente en ese tramo las abundancias de los principales elementos
aumentan considerablemente excepto para el Cr y el Mn que alcanzan un minimo. El
ligero aumento de temperatura del tramo interior (H) sugiere que esta teniendo lugar en
esos instantes una fragmentacion parcial del meteoroide con una consiguiente emision
de elementos que subitamente se volatilizan en el tramo G. Cinco elementos contribuyen
significativamente a esta primera fulguraciéon: Na, Mg, Ca, Si y Fe. Esto indica que
posiblemente ésta se produzca por la fragmentacion parcial del meteoroide incidente que
conlleva una brusca exposicién a altas temperaturas de una fase mineral rica en estos
elementos, posiblemente silicatos ricos en Ca y Na. Posteriormente baja la temperatura
pero continua la ablacion del meteoroide que vuelve a calentarse a niveles similares a los
de la primera fulguracion en los tramos C y B. Tras ellos en el tramo A se alcanza la
temperatura maxima (4.800£100 K) en una intensa fulguracion final tras la cual el
meteoro pierde luminosidad y desaparece. De nuevo esa fulguracién sugiere que en ese
tramo tuviese lugar la volatilizacién practicamente completa del meteoroide incidente,
De nuevo Na y Mg contribuyen especialmente a la luminosidad del bolido en ese tramo
final, alcanzando las mayores abundancias relativas en el tramo A.

Cabe mencionar que la cantidad de Na y Ca disminuye significativamente en el
tramo final del bolido como si las fases minerales ricas en esos elementos se hubiesen
reducido significativamente. Por el contrario parece aumentar la abundancia en esas
regiones de elementos minoritarios como Cr y Mn,
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3.5.5.3. EVOLUCION EN FUNCION DE LA ALTURA DEL BOLIDO AND.

En el caso del espectro de la Andromedida (AND) se aprecia en la figura 3.57
como las brillantes fulguraciones que tienen lugar en la trayectoria del bdlido estin
claramente asociadas a la volatilizaciéon de una mayor cantidad de material meteérico,

probablemente debido a procesos de fragmentacion del meteoroide.
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Llama especialmente la atencion una brillante fulguracion ocurrida en el tramo A
que tuvo lugar a 66 km de altura. En ella se aprecia un incremento significativo de las
abundancias de los diferentes elementos analizados en la columna ionizada. Sin
embargo, para esa altura las curvas de Ca y Na no muestran apenas variaciéon. En los
ultimos tramos se aprecia que conforme disminuye la temperatura lo va haciendo
también la abundancia en la columna metedrica de todos los elementos, excepto quizas
el Na. Una explicacion de porqué el Ca parece mas abundante en la fulguracion debe
estar relacionada con la mayor eficiencia de evaporacion de este elemento refractario en
regiones donde la temperatura es mayor. También resulta destacable que en el tramo
final el Na es practicamente inexistente, posiblemente al haberse volatilizado
subitamente en la tercera fulguracion. Del anélisis realizado del espectro AND puede
corroborarse que tal y como apunta Borovicka (1993) las fulguraciones suelen ocurrir
poco después de producirse una fragmentacion, evidenciada por un suibito incremento en
la temperatura del gas.

3.5.5.4. EVOLUCION EN FUNCION DE LA ALTURA DEL BOLIDO LEO.

La temperatura del bolido LEO aumenta progresivamente desde 4.400+100 K en
su tramo 1nicial hasta su brillante fulguracién final donde ronda los 5.800+100 K. Esta
gran variacion en la temperatura determina la evolucién de las abundancias quimicas
detectadas en la columna metedrica.

Respecto a la evolucion de las abundancias cabe destacar primeramente como el
Na, un elemento muy volatil va disminuyendo conforme el meteoroide profundiza.
Después de la brillante fulguracién en la que presumiblemente la particula se desintegra
por completo puede apreciarse que la abundancia de Na alcanza un minimo. La emision
de este elemento es incluso menor entonces que en los primeros tramos de la trayectoria
ionizada. Un efecto similar se observa también para elementos como Mn y Ti que
parecen ser mucho menos abundantes en la columna ionizada tras la desintegracién del
meteoroide.

El resto de elementos analizados (Fe, Mg, Ca y Cr) parecen ser tanto mas
abundantes cuanto méas profundiza el meteoroide y aumenta la temperatura. Dada la gran
diferencia de temperatura entre el inicio y el fin de la columna metedrica este efecto era
de esperar que fuese muy importante en especial para elementos refractarios que sufren
volatilizacion incompleta como el Ca. En efecto el Ca vemos que a temperaturas
mayores parece abundar mucho mas en el gas meteodrico.
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En la fulguracion donde LEO alcanza magnitud —12 se hacen muy intensas las
lineas de la componente de alta temperatura (Ca II-1, Mg I1-4 y Si 1I-2) que junto a la
presencia de un continuo térmico contribuyen saturando la imagen. Sin embargo cabe
mencionar aqui un fendmeno que puede haber contribuido adicionalmente a la
saturacion del espectro en la brillante fulguracion presente en los tramos finales de la
trayectoria. Como ya se menciond tal fulguracion esté relacionada con la desintegracion
del meteoroide que se habria convertido en un enjambre de fragmentos microscopicos en
el momento de maximo brillo. Al ocupar estos fragmentos un mayor volumen la
superficie efectiva del frente de choque aumentaria evidencidndose un aumento
significativo en la temperatura del gas y, en consecuencia, una mayor contribucion del
componente de alta temperatura.

Finalmente mencionar que ademas del continuo térmico que se puede apreciar
aparece la contribucion de la banda molecular de N, que aparece extendida y
superpuesta a la linea de Si II-2. La presencia de esta banda suele ser evidente en
meteoroides de altas velocidades egocéntricas tales como PER3 y PER4.

3.5.5.5. EVOLUCION EN FUNCION DE LA ALTURA DEL BOLIDO PER3.

Este bolido presenta varias fulguraciones a lo largo de su trayectoria que deben
estar relacionadas con la progresiva fragmentacion del meteoroide conforme profundiza.
A diferencia de otras Perseidas analizadas aqui no se aprecia una brusca fragmentacion
final sino un proceso de desintegracion progresiva, mucho mas dilatado en el tiempo y
quizas relacionado con una mayor solidez del meteoroide.

En los tramos iniciales se aprecia que la temperatura es de unos 4.200 £100 K
pero rapidamente aumenta hasta alcanzar 4.700 £100 K en la fulguracién mas brillante
del tramo A que ocurre a unos 87 km de altura sobre la superficie terrestre. En ese
instante las abundancias relativas de Na y Mg aumentan bruscamente mientras que las
de Fe y Si parecen mantenerse mis estables. Las abundancias relativas de elementos
minoritarios como Ca y Mn aumentan ligeramente en las fulguraciones. Ademas resulta
curioso como la abundancia relativa del Cr disminuye posteriormente para volver a
aumentar en el tramo final en torno a la fragmentacion ocurrida en el tramo F. Ello
podria denotar que este elemento estuviese contenido en una fase mineral volatilizada

por completo en el tramo A que, reaparece tras la desintegracion del meteoroide en los
tramos finales.

La componente de alta temperatura estd presente principalmente en los tramos
mas brillantes cuando la cantidad de material metedrico desprendido aumenta
considerablemente. Las lineas de Ca II-1, Mg II-4 y Si II-2 siguen esta tendencia. Cabe
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destacar como se aprecia en la figura 3.35 que alrededor de la linea de Si II-2 aparece
una contribucion difusa producida por la banda molecular de N, tipica de meteoros de
altas velocidades geocéntricas. Su presencia es evidente en toda la trayectoria aunque se
hace mas evidente tras la brillante fulguracion del tramo A.
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Figura 3.59. Abundancias relativas como funcion de la altura sobre la superficie terrestre para
seis elementos quimicos analizados en el espectro PER3.
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3.5.5.6. EVOLUCION EN FUNCION DE LA ALTURA DEL BOLIDO PERA4.

Este bolido de las Perseidas posee unas caracteristicas similares a PER3 como se
aprecia en la figura 3.36.
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Figura 3.60. Abundancias relativas como funcion de la altura sobre la superficie terrestre para
ocho elementos quimicos analizados en ¢l espectro PER4.
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A lo largo de toda la trayectoria analizada la temperatura se mantiene en torno a
4.300 +100 K aumentando tan sélo a 4.600 £100 K en torno al segmento Z que ocurre a
unos 94 km de altura sobre la superficie terrestre. Las abundancias de los principales
elementos (Na, Mg y Fe) se mantienen en torno a los valores esperados sin demasiadas
variaciones. Tan solo se aprecia una mayor emision de Na antes de las dos brillantes
fulguraciones que se suceden en los tramos A y W. Asimismo la abundancia de Fe
deducida de la presencia de Si II-2 aumenta significativamente a partir de los tramos
finales.

En el Ca se aprecia un importante efecto de volatilizacién incompleta siendo las
abundancias relativas de este elemento mucho mayores alrededor de la brillante
fulguracién ocurrida en el tramo A. Mas tarde se aprecia una disminucion evidente del
Ca presente en la columna metedrica que, sin embargo, vuelve a aumentar cuando
acontece la segunda fulguracion. Algo similar se observa para el Cr y el Mn que parecen
disminuir como si se hubiesen volatilizado casi por completo en el tramo A aunque mas
tarde reaparecen aumentando su presencia en los tramos finales coincidiendo con la
segunda fulguracion.

La segunda componente se hace muy intensa a partir del tramo G. Desde ese
momento las lineas de Ca II-1, Mg [I-4 y Si II-2 son omnipresentes contribuyendo al
aumento de luminosidad del bolido. Asimismo se hace evidente la contribucion
luminosa de 1a banda molecular de N, en toda la trayectoria y muy especialmente entre
los tramos Gy V.

3.5.6. LOS ELEMENTOS REFRACTARIOS: EVIDENCIAS DE
VOLATILIZACION INCOMPLETA.

Entendemos por elementos refractarios aquellos que se funden o vaporizan a
temperaturas relativamente altas. Entre estos podriamos destacar Ca, Mn, Al y Ti que
sufren especialmente el fendmeno de volatilizacién incompleta y, en consecuencia, sus
abundancias detectadas desde espectros meteodricos es intrinsecamente menor de la
esperada (Borovicka, 1993).

En este apartado se pretende analizar la influencia de la temperatura en la
volatilizacion incompleta puesto que es de esperar que la abundancia detectada en los
espectros aqui analizados aumente conforme lo haga la temperatura.

La temperatura depende a su vez de la velocidad geocentrica de entrada de los

meteoroides. Por supuesto también depende de la profundidad de penetracion puesto que
aquellos meteoroides que profundicen mas en la atmosfera sufriran una mayor
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resistencia al movimiento y de la eficiencia térmica del material volatilizado que puede
variar significativamente de un meteoroide a otro. Sin embargo, a efectos comparativos
vamos a referirnos unicamente a la velocidad. En términos generales se deduce de las
observaciones que, tal y como era de esperar, los meteoroides mas veloces alcanzarin
temperaturas mayores como se aprecia en la figura 3.61.
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Figura 3.61. Temperatura méaxima alcanzada por la componente principal en funcién de la
velocidad geocéntrica del meteoroide incidente. Comparada con la figura 3.42 se observa que la

abundancia media de Ca estimada es mayor para los bélidos producidos por meteoroides de alta
velocidad geocéntrica.

Asumiendo que todos los meteoroides analizados tuviesen una composicion
condritica (tal y como se deduce para la mayoria de elementos de la tabla 3.48) se puede
deducir de la figura 3.61 que el fendmeno de volatilizacién incompleta que sufren Ca o
Ti es menor para meteoroides con mayor velocidad geocéntrica. La explicacién parece
obvia dada la correlacion existente con la temperatura. Meteoroides mas veloces
alcanzan mayores temperaturas con lo que aumenta la eficiencia de la volatilizacién de
los elementos refractarios como Ca 6 Ti, generalmente presentes en el interior de
estructuras minerales que pueden desprenderse en forma de pequerios granos minerales
que son preservados de la volatilizacion. De hecho, muchos de los minerales presentes

en meteoritos poseen elementos refractarios (Ca, Al, Ti, etc...) en su composicion (véase
tabla 3.53).
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3.5.7. DIAGRAMAS TERNARIOS.

Los elementos mas abundantes que pueden ser estimados con precision en los
espectros metedricos son el Fe, Si, Mg, Na, Ni y Ca. En el medio interplanetario estos
elementos se encuentran mayoritariamente en forma de silicatos (Fe, Si, Mg, Nay Ca) y
metal libre (Fe y Ni). Dado que en las columnas meteoricas las temperaturas alcanzadas
rondan los 5.000 K, siendo incluso superiores en el frente de choque como indica la
segunda componente espectral, es de esperar que la mayoria de fases minerales se

evaporen y desprendan para formar la columna de gas alrededor del meteoroide (véase
tabla 3.45).

Temperatura (K) Mineral
1758 Corindon (A1203)
1647 Perovsquita (CaTiO;)
1625 Melilita: Ca;Al,S104-Ca;MgSi,04
1513 Espinela: MgAl,Oq4
1471 Fe, Ni metal
1450 Diopsido: CaMgSi,04
1444 Forsterita: Mg,;Si0,
1362 Anortita: CaAl;Si,04
1349 Enstatita: MgSiO;
<1000 Feldespatos: (Na,K)AlSi:03-CaAl;Si;05
<1000 Piroxenos: (Mg,Fe),Si0,, (Mg,Fe)SiO;
700 Troilita: FeS
405 Magnetita: Fe;04

Tabla 3.52. Secuencia de evaporacion (también llamada de condensacion) en el equilibrio de las
principales especies minerales. La temperatura indicada muestra el momento en que el mineral
comienza a evaporarse. {(Wood, 1988).

La evaporacion de las especies minerales es un campo estudiado en gran detalle
pues constituye uno de los procesos responsables de las diferencias quimicas e
isotopicas de los cuerpos formados en la nebulosa solar, con importantes implicaciones
en las composiciones caracteristicas de meteoritos, asteroides, cometas ¢ incluso de los
propios planetas. Entre todos los elementos presentes en las regiones internas del
Sistema Solar fueron Si, Mg y Fe los elementos metalicos mas abundantes cuya
diferente respuesta a altas temperaturas pudo ser responsable de las diferentes
abundancias en los cuerpos posteriormente consolidados (Ozawa y Nagahara, 2000). Por
ello no es de extrafiar que para caracterizar la estructura mineral de meteoritos y otros

objetos se analicen las proporciones presentes de estos tres elementos (Rietmeijer,
2000).
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Una manera de comparar las composiciones elementales de los espectros
meteodricos con la de otros componentes del sistema solar como las particulas de polvo
interplanetario, las particulas del cometa 1P/Halley y las condrtas carbonaceas
primitivas (tipos CI y CM) es a través de diagramas ternarios. Este tipo de analisis
complementa la discusion de abundancias quimicas desarrollada en los apartados
anteriores al discutir relaciones atomicas entre dos elementos. En la figura 3.62 se
muestra el diagrama ternario Fe-Mg-Si y en la figura 3.63 el diagrama Fe-Mg-Ca.
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Figura 3.62. Diagrama Mg-Fe-Si donde aparecen las composiciones de los espectros analizados
comparados con los IDPs, la presente en el polvo del cometa 1P/Halley, los meteoritos condriticos de
tipos Cl y CM.

El diagrama ternario Mg-Fe-Si usualmente se emplea para comparar las
abundancias de estos tres elementos mayoritarios presentes tanto en particulas de polvo
interplanetario (IDPs) como en las matrices minerales de meteoritos condriticos. Estos
tres elementos forman los componentes mayoritarios de estos objetos pues de hecho s¢
piensa que se formaron de la condensacién de un vapor rico en Mg-Fe-S10-H,-0;
presente en la nebulosa protoplanetaria donde también se encontraban pequefias
particulas de silicatos (Rietmeijer y Nuth, 2000). Asi pues la importancia del diagrama
de la figura 3.46 radica en comparar directamente los valores tipicos presentes en €sos
cuerpos y los obtenidos del andlisis de espectros metedricos analizados aqui. En el
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apartado 3.5.3 se ha visto el parentesco de las IDPs y los meteoritos condriticos con las
abundancias presentes en los espectros analizados aqui. El diagrama Mg-Fe-Si reafirma
todavia mas esa similitud ya que muestra que los meteoroides progenitores de esos
espectros presentan fases minerales con unas proporciones de estos elementos
mayoritarios muy similares a las IDPs y a los meteoritos condriticos de tipos CI y CM.
De hecho destaca la relativa poca dispersion en los espectros analizados a excepcion de
los bélidos de origen esporadico (SPO2 y SPO4) que parecen alejarse de los valores
tipicos de esos objetos. Su distanciamiento del resto de espectros subraya que los
meteoroides progenitores debieron ser mas pobres en Mg pero mas ricos en Fe y Ca
como ya se discutio en el apartado 3.5.3.2. Estos dos meteoroides son los unicos que se
acercan a las abundancias de Mg presentes en el polvo del cometa 1P/Halley si bien
debieron poseer una abundancia de Si significativamente mayor lo que hace que queden
distanciados de esa fuente en el diagrama. El distanciamiento de las particulas del
1P/Halley refleja de nuevo que las proporciones de los componentes mayoritarios
quedan muy lejos de las abundancias tipicas de los meteoroides que pueblan el medio
interplanetario. Quizas esto muestre que este cometa posee una composicion quimica
particular y que, como ya s¢ menciono anteriormente, que las condiciones en que fueron
determinadas esas abundancias por la sonda Giotto no permiten que sean consideradas
representativas de los meteoroides de origen cometario que llegan constantemente a la
Tierra. El diagrama Fe-Mg-Si muestra que las particulas del 1P/Halley son mucho mas
pobres en Fe y Mg que el resto de objetos representados aunque son mucho mas ricas en
Si (Jessberger et al., 1988). En este sentido cabe mencionar que Fomenkova et al. (1992)
combinando la masa y la composicién de cada particula detectada por la sonda Giotto
concluyo que el polvo emitido por ese cometa estaba constituido por tres tipos de
particulas:

a) Las llamadas particulas CHON, cuya denominacion nace del acrénimo
de sus principales componentes: carbono, hidrégeno-oxigeno vy
nitroégeno.

b) Particulas ricas en una mezcla de compuestos de carbono y silicatos.

c) Particulas minerales cuyos principales componentes son Fe-Mg-Si.

Resulta remarcable destacar que las particulas CHON no han podido ser todavia
recuperadas en la atmosfera terrestre quizas por su fragilidad a la radiacion solar durante
su permanencia en oOrbita solar o bien como sugiere Rietmeijer (2000) debido a fundirse
a su entrada en la atmosfera. De hecho el cometa 1P/Halley era extraordinariamente
rico en carbono (C/Si1=4,4) si bien la abundancia relativa de este elemento es menor en
IDPs. Por el contraric algunas IDPs recogidas en la estratosfera son similares a los tipos
b y c. Este tipo de particulas poseen temperaturas de volatilizacion mas elevadas vy
pueden sobrevivir parcial o totalmente a su encuentro con la atmosfera terrestre
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(Rietmerjer y Nuth, 2000). El hecho que Jessberger et al. (1988) promediase las
abundancias de estos tres tipos de particulas posiblemente introdujo las marcadas
diferencias del polvo de este cometa comparado a los meteoroides estudiados aqui.

El diagrama Mg-Fe-Ca de la figura 3.47 vuelve a mostrar el parentesco presente
entre las IDPs y los meteoritos condriticos con los meteoroides productores de los
bolidos analizados aqui. De hecho todos ellos se concentran entre los valores esperados
para las IDPs y las condritas tipo CI y CM a excepcion de una menor proporcion relativa
de calcio ya discutida para este elemento en particular. Dado que los elementos orbitales
de la mayoria de ellos apunta a un origen claramente cometario es significativo que se
encuentren lejos de los obtenidos para el polvo del cometa 1P/Halley, mucho mas rico
en silicio y magnesio. Una vez mas se pone de manifiesto que la composicién quimica
del cometa 1P/Halley no puede tomarse como representativa del conjunto de los cometas
a falta de mas datos obtenidos directamente de éstos. El polvo de este cometa en
particular parece estar constituido de manera importante por silicatos de magnesio. Por
ultimo destacar en el diagrama Mg-Fe-Ca los meteoroides progenitores de los bolidos
SPO2 y SPO4 vuelven a alejarse de la composicion de los demas objetos, esta vez por
su mayor riqueza en Ca.
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Figura 3.63. Diagrama Mg-Fe-Ca donde aparecen las comp031cmnes de los espectros analizados

comparados con los IDPs, la presente en el polvo del cometa 1P/Halley y los meteoritos condriticos de
tipos Cl y CM.
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Como un ¢jemplo de la similitud condritica que caracteriza a los espectros
analizados se ha realizado un promediado de las abundancias de meteoroides de las
Perseidas relacionadas con el cometa 109P/Swift-Tuttle. En la figura 3.64 se compara
precisamente esa composicion respecto a la que presentan las IDPs y los meteoritos
condriticos de tipo CI.
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Figura 3.64. Comparacidn entre la abundancia promediada para los meteoroides de las Perseidas
en comparacion a la tipica de condritas CI (derecha) y de IDPs (izquierda).

3.5.8. PRESENCIA DE MATERIA ORGANICA.

Un aspecto de gran interés cosmoquimico que cabe discutir con especial detalle es
la posibilidad de detectar compuestos organicos a partir de los espectros analizados. La
identificacion de numerosos compuestos organicos en condritas carbonaceas, en cometas
y en particulas de polvo interplanetario (IDPs) ha atraido la atencidn de muchos
cientificos en las ultimas décadas (Cronin y Chang, 1993; Kissel y Krueger, 1987;
Clemmet et al., 1993). Los mecanismos de formacion de tales compuestos son todavia
parcialmente desconocidos aunque se estan investigando tanto desde perspectivas
tedricas (Ehrenfreund et al.,, 1997) como experimentales (Llorca, 1999; Llorca y
Casanova, 2000).

Una interesante aplicacion del presente trabajo e¢s responder a si es posible
detectar la presencia de compuestos organicos a partir de espectros de bolidos con la
resolucion espectral descrita (entre 50 y 150 A/mm, dependiendo si fueron obtenidos
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con redes de difraccion o prismas). De hecho, los compuestos organicos se presumen
abundantes en meteoroides de origen cometario como los aqui analizados, siendo
presente en forma de particulas llamadas genéricamente CHON por el hecho de que
carbono, hidrégeno, oxigeno y nitrogeno sean la base de su composicion (Kissel y
Krueger, 1987; Jessberger et al., 1988b; Despois, 1992). Cabe mencionar que a priori,
dada la abundancia de N y O en la atmésfera terrestre, se hace realmente dificil separar
la contribucién atmosférica de la propia del meteoroide en ambos casos (Borovicka,
1997). Por ello no aporta nada en este sentido la presencia de la linea de nitrogeno
atémico a 6563A detectada por ejemplo en algunos espectros por Cook et al. (1971). En
los bolidos analizados generalmente esta linea cae en el limite de sensitividad de 1a placa
fotografica, en una region donde los espectros no suelen estar bien enfocados.

Ha resultado imposible de confirmar la presencia de carbono en los espectros
analizados. De hecho todas las lineas de C en el visible tienen un muy alto potencial de
excitacion y son muy débiles, por debajo del limite de sensitividad de los espectrografos
empleados. Tanto en el espectro principal como en el de alta temperatura se necesitan
altas concentraciones para hacerlas visibles. Borovicka (1994b) estimé que los cocientes
minimos para su deteccién en el bolido EN151068, registrado con una red de difraccién
con una dispersion de 45 A/mm en primer orden, deberian rondar C I/Fe I=5-10% en el
espectro principal y C I/Fe [I=100 en la componente de alta temperatura. Ambos valores
fueron sumamente altos para hacer viable su deteccion en el espectro EN151068, tanto
mas en los aqui analizados que presentaban menor resolucién espacial.

A pesar de ello una especie ya detectada en espectros de bédlidos es el C, |
(Borovicka, 1994b). Su presencia inequivoca viene caracterizada por la presencia de las
denominadas bandas de Swan. En este sentido la componente mas brillante de estas
bandas se encuentra en 4737 A y cuando es visible también suelen aparecer en el
espectro otras dos cabezas en 4715 y 4698 A. Ninguno de los espectros analizados
parece mostrar las bandas de Swan aunque en los espectros de prisma la resolucion suele
ser demasiado baja para revelarlas,

Ademas el cianégeno (CN) ha sido detectado recientemente por Rairden et al.
(2000) en el analisis de varios meteoros de las Lednidas. Su deteccién requiere espectros
de alta resolucion puesto que la region mas brillante de su banda se encuentra en 3883
A. En los espectros aqui analizados esa zona estd dominada por la presencia de lineas
brillantes de Fe ligeramente desenfocadas, donde ademas la baja resolucién hace
imposible detectar tal banda ya que se solapa con las adyacentes. En cualquier caso el
cociente de abundancias estimado por Rairden et al. (2000) en algunas Leonidas fue de
[CN]/[Fe]~5-10". Tal abundancia es infima para su deteccién inequivoca sobre el ruido
intrinseco a los espectros aqui analizados.
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3.5.9. DETECCION DE ESPECIES MOLECULARES EN LOS
ESPECTROS.

Los espectros aqui analizados no poseen una dispersién superior a 50 A/mm por
lo que es complicado detectar la presencia de bandas moleculares. Atn asi en algunos
espectros puede detectarse la contribucion de algunas bandas moleculares en regiones
donde el espectro sintético no puede ajustarse bien al observado. No cabe confundir la
radiacion proveniente de moléculas en la columna ionizada con la radiacién procedente
del continuo que es mucho mas extendida aunque por lo general solo en meteoros de alta
velocidad geocéntrica como LEO.

En espectros de meteoros no solo puede deducirse la presencia de una molécula
por su contribucion luminosa a una determinada zona del espectro. De hecho, cuando
una molécula es abundante su banda correspondiente puede sufrir un ensanchamiento y
destacar en el espectro de manera similar a una linea atdmica. Generalmente tales
bandas resultan mas faciles de detectar en bélidos muy brillantes. Hasta la fecha las
unicas detecciones inequivocas de bandas moleculares corresponden a la presencia de
FeO y C; (Borovicka, 1993; Borovicka, 1994) 6 de CaO y AIO (Spurny et al., 1991). El
oxido de hierro (FeO) suele contribuir a un continuo prominente en las regiones
amarillas y naranjas de algunos espectros. Ademas puede aparecer la cabeza de la banda
en torno a 5790 A tal y como detect6 Borovicka (1993, 1994b).

El 6xido de magnesio (MgO) ha sido sospechoso en diversos bélidos registrados
aunque nunca confirmado definitivamente (Borovicka, 1994b). En el tramo A del
espectro PER4 que corresponde a uno de los destellos mas brillantes, es posible la
presencia de una banda molecular de MgO alrededor de 5.000 A donde aparece una
contribucion luminosa muy difusa y expandida para provenir tinicamente del Fe (véase
figura 3.65)

Las bandas del nitrogeno molecular (N;) son generalmente intensas en
muchos espectros producidos por meteoroides de alta velocidad geocéntrica. En el
espectro PER3 se puede observar la presencia de una banda prominente de N, solapada
con la linea de SiIl en torno a 6350 A. De igual manera es evidente en el espectro LEO
aunque alli aparece superpuesta a luz dispersada por otras lineas y a un continuo
térmico. Es de esperar que estas bandas de nitrégeno molecular provengan
mayoritariamente de la brusca interaccion del meteoroide con el nitrégeno molecular
presente en la atmosfera terrestre dado que su mayor potencial de ionizacién le permite
mantenerse mayoritariamente en forma molecular incluso hasta alturas superiores a los
500 km sobre la superficie, en la tenue termosfera (Retallack, 1974). Resulta dificil de
imaginar que parte de ese N, provenga del meteoroide ya que, aunque es comun en los
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hielos cometarios, su baja temperatura de sublimacion lo convierte en una especie que
dificilmente pueda sobrevivir en pequeiios metcoroides sometidos durante multiples

revoluciones en torno al Sol a las temperaturas presentes en el Sistema Solar interior
(Despois, 1992).
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Figura 3.65.- Posible presencia de MgO en el espectro PER4. Como se aprecia, aparece una
banda en la region esperada entre 4980 y 5007 A.
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Figura 3.66.- Detalle del tramo C del espectro PER3 alrededor de 6.350 A. Se aprecia como la
linea de Si II-1 aparece superpuesta a una componente extendida que corresponde a Nj. El espectro

sintético se muestra por comparacion para evidenciar la forma del espectro sin considerar la
contribucion de la banda molecular de Na.
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Para detectar de manera inequivoca algunas de estas bandas moleculares seria
necesario un espectrografo con una resolucion en torno a 20A. En la actualidad se estan
empleando intensificadores de imagenes acoplados a cdmaras de video que proporcionan
una resolucién de ese orden de magnitud o incluso ligeramente mayor en primer orden
(Rairden et al., 2000; Jenniskens y Rairden, 2000).

3.5.10. LINEAS FUERA DE EQUILIBRIO.

Como se aprecia en los diferentes tramos del apéndice 2 las diferencias entre los
espectros observados y ajustados son pequeflas para la mayoria de lineas y pueden ser
explicadas por pequefios errores observacionales o de calibracion. Esto da idea de que la
temperatura y otros parametros fisicos estimados son realistas dentro de un margen
aceptable. Aun asi existen algunas lineas que presentan desviaciones significativas en
algunos tramos. Las razones de estas discrepancias pueden ser varias, desde una
calibracion o identificacién errénea hasta errores intrinsecos en las amplitudes de
oscilacion usadas para ajustar con FYSPP las intensidades relativas. Sin embargo las
diferencias observadas en algunas lineas posiblemente denoten también pequefias
desviaciones de las asunciones fisicas tales como el equilibrio térmico y la
homogeneidad quimica en la columna de gas meteérico.

Mayoritariamente las lineas espectrales analizadas se generan en torno a la region
de ablacion presente en la cabeza del meteoroide. Sin embargo en contadas ocasiones se
han detectado lineas anomalas, mas brillantes de lo esperado que en ocasiones pueden
explicarse por estar fuera de equilibrio térmico. Algunas de ellas corresponden a
transiciones atémicas de larga vida que proceden de la estela dejada tras de si por la
cabeza del meteoroide, pero otras no. A continuacién se detallan las lineas anémalas
intentando explicar la razon de su dificil ajuste.

Las principales lineas en donde se aprecian desviaciones significativas son:

a) El doblete de Na I-1 suele aparecer mucho mas intenso en los espectros
observados que en los sintéticos. La razoén atribuible mas probable es la
calibracién incierta de las lineas extremadamente brillantes. Algo parecido
ocurre para ¢l Ca Il y el Si II en espectros de altas velocidades geocéntricas.

b) En algunos espectros se observa que la lineca de Mg I situada en 4.703 A es
intrinsecamente mas brillante de lo esperado. El mismo efecto fue observado
por Borovicka (1993). Tal y como propone este autor quizés exista alguna otra
contribucion elemental que no se haya considerado.
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c) Sistematicamente se observa que las lineas de Mg I (multiplete 3) son muchas
veces mas brillantes de lo esperado especialmente en brillantes fulguraciones.
Véase por ejemplo el espectro SPO4 en el apéndice 1. Algo parecido le ocurre
al Mn I (multiplete 2} que al estar aparentemente correlacionado podria indicar
que es un efecto real. La invariabilidad de las otras lineas de Mg y Mn
identificadas en los espectros parecen indicar que este efecto no es causado por
cambios en las abundancias de estos elementos.

d) La linea resonante de Ca I presente en 4.227 A suele ser mas debil siempre de
lo que predice la teoria, especialmente en los tramos mas brillantes. Un
ejemplo aparece en la figura A.2.2 correspondiente al espectro SPO1. Dado
que es una linea Opticamente gruesa, un cambio de los parametros fisicos no
permite eliminar esa discrepancia. Cabria investigar cual puede ser la causa
principal.

e) También en algunos espectros (por ejemplo SPO3r) se aprecia que algunas
lineas de Fe I son mas brillantes de lo esperado. Un ejemplo lo constituye la
linea de 5.227 A correspondiente al multiplete 37 (véase figura A.1.5), varias
del multiplete 15 (figura A.1.6) y otras que forman parte del multiplete 2
(figura A.1.3). Todas estas lineas poseen en comun un tiempo de vida largo del

nivel superior (Borovicka, 1993) que puede explicar un mayor tiempo de
radiacidn.

3.6. CONCLUSIONES.

3.6.1. DETERMINACION DE ABUNDANCIAS QUIMICAS A
PARTIR DE ESPECTROS METEORICOS.

A partir de los espectros metedricos analizados siguiendo la técnica del equilibrio
termodinamico desarrollada por Borovicka (1993) puede llegarse a las siguientes
conclusiones.

La ablacion del meteoroide durante su vuelo atmosférico produce la formacion de
la columna de gas meteorica. La radiacion estudiada proviene de una pequefia region
existente en la cabeza del meteoro en donde se produce la volatilizacién del material
contenido en el meteoroide. Los espectros consisten de lineas de emisién atdmicas y
bandas moleculares originadas en el material evaporado y en los componentes de la
atmosfera terrestre. En todos los espectros analizados pueden distinguirse dos
componentes que producen la emision meteorica: la componente principal y la de alta
temperatura. La suma de ambas componentes espectrales permite obtener unos espectros
sintéticos que ajustan muy bien los espectros observados (véase apéndice 1).
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a) Caracteristicas de la componente principal:

Una componente principal producida en un gas parcialmente ionizado con una
temperatura tipica entre 4.500+500 K. Es remarcable que la temperatura
alcanzada en esta componente parece ser independiente de la velocidad
geocéntrica del meteoroide incidente. Se han obtenido claras evidencias de que
una mayor emision de elementos volatiles debido a fendmenos de disgregacion
del meteoroide produce aumentos subitos en la temperatura del gas.

La densidad de atomos de Fe en la columna suele ser del orden de 10** cm™.
Partiendo de este valor puede ajustarse la componente principal de la mayoria
de espectros con solo ligeras variaciones en los parametros fisicos y las
abundancias relativas presentes en la columna.

La componente principal viene caracterizada por lineas la presencia de lineas
de Fel, Mgl,Caly Call, MnlI, Crly Na L Espectros con una mayor
resolucion a la aqui analizada pueden distinguir también lineas de Si I y Al I

(Borovicka, 1994) que aqui aparecen superpuestas a otras lineas intensas de Fe
ILMglyCall

La baja temperatura de la componente principal la hace estar relacionada
intimamente con el material desprendido del meteoroide. No existen lineas
producidas por componentes atmosféricos como N y O ya que estos 4tomos no
poseen transiciones de baja excitacion a tan bajas temperaturas. Esto indica
que la radiacion de esta componente probablemente se origine en una region
gaseosa proxima a la cabeza del meteoroide por donde fluye constantemente el
material meteérico evaporado debido a la ablacién.

La componente principal puede ajustarse bien asumiendo condiciones
proximas al equilibrio térmico. Posiblemente esto se deba a que la emision
luminosa se produzca, como se apuntd anteriormente, en torno al meteoroide
en una region donde son frecuentes las colisiones entre 4tomos.

Tan solo unas pocas lineas espectrales son dificiles de ajustar asumiendo el
equilibrio quimico. Principalmente cabe destacar el Fe I (multipletes 1 y 2) y el
multiplete 1 de Mg I. Estas lineas suelen ser mas intensas de lo que predice el
equilibrio térmico muy posiblemente debido a procesos de intercombinacién
que se producen en la estela del meteoro, en unas regiones donde las colisiones
atomicas son menos frecuentes.
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b) Caracteristicas de la componente de alta temperatura:

La temperatura de esta segunda componente alcanza unos 10.000 K. Esta
temperatura parece ser independiente de la velocidad de los meteorotdes.

Esta componente viene caracterizada por lineas producidas por la excitacion de
clementos presentes en la atmodsfera terrestre (como N II y O II) y otras
provinientes de una region del meteoroide donde se alcanza un alto grado de
excitacion (produciendo lineas de Mg II, Ca IT y Si II). Cabe notar que aqui no
se han podido estudiar las lineas atmosféricas de N 1I y O II por aparecer en el
rango infrarrojo que no era cubierto por los espectrografos empleados
(Ceplecha et al., 1998). Presumiblemente esa componente tiene su origen en
una region situada en el frente de choque del meteoroide donde es mas
eficiente la excitacion.

Existe una clara diferenciacion de la componente de alta temperatura para
meteoroides de alta y baja velocidad geocéntrica. En general esta componente
es mas intensa para meteoros rapidos, apareciendo lineas de Ca II, Mg II, Si I
y Fe II. En meteoros lentos las lineas de Ca II, Mg Il y Fe II también suelen
aparecer aunque su intensidad es varios oOrdenes de magnitud inferior. La
explicacion de esta dualidad pese a que la temperatura media parece ser similar
podria estar en la formacidn para altas velocidades geocéntricas de un frente de
choque de mayores dimensiones en donde fuese mas eficiente la excitacion de
las especies metedricas.

La segunda componente también puede ajustarse razonablemente bien
asumiendo que se cumple el equilibrio térmico. A pesar de ello el limitado
nimero de lineas presente en los espectros para realizar el ajuste impide
verificar esta posibilidad.

Cabe destacar que todavia no se han realizado analisis tedricos ni simulaciones

precisas de los procesos de emision de la radiacion que acontecen en los meteoros. Tan
solo Nemtchinov et al. (1994, 1995) basandose en una aproximacion hidrodinamica
concluyo que la radiacién del aire comprimido y calentado en la onda de choque es la
fuente principal de la luminosidad de los meteoros. En ese modelo posteriormente
incorporaron un vapor metedrico para simular espectros metedricos que muestra
importantes diferencias con espectros reales. La radiacion del aire generada en la onda
de choque aparecia en ese modelo absorbida y reirradiada por los vapores, produciendo
un espectro continuo muy intenso sobre el que aparecian superpuestas las lineas de los
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diversos elementos. Borovicka y Spurny (1996) compararon ese modelo con el espectro
observado en el gran bélido Benesov, llegando a la conclusion de que el nivel de
continuo observado era mucho mas bajo que el predicho por en las simulaciones,
existiendo ademds importantes diferencias en la intensidad de las lineas de diversos
elementos. En este sentido los espectros aqui analizados sugieren también que el
volumen de vapor es mucho mayor y la densidad mucho menor a la predicha por los
modelos (Nemichinov et al., 1995). El continuo de radiacién que se observa en algunos
espectros ha sido interpretado por Borovicka y Spurny (1996) como producido por
colisiones térmicas en la region del vapor. Dado el rango espectral limitado analizado
aqui es imposible concluir nada sobre si, tal y como predicen esos modelos, la radiacion
UV del frente de choque es la responsable de inducir la ablacion del meteoroide.

A la necesidad de analisis tedricos sobre la formacion de espectros metedricos se
suma la deteccién de un nuevo tipo de proceso radiativo asociada a la entrada de
meteoroides en la atmosfera terrestre. A partir de imigenes video obtenidas de bélidos
de Leonidas 1998 se ha evidenciado la aparicién de destellos luminosos y chorros de luz
a alturas entre 200 y 130 kms (Spurny et al, 2000). Cabe mencionar que tal proceso
posiblemente esté conectado con procesos electromagnéticos que tienen lugar en la
termosfera inferior y que actuian sobre los compuestos volatiles de estos meteoroides de
origen cometario (Spurny et al, 2000b). La evaporaci6n subita de compuestos volatiles
podria explicar los chorros observados en esos bélidos desprendiéndose a gran velocidad
del meteoroide. En cualquier caso, el estudio de los fendmenos de pérdida de volatiles
que sufren los meteoroides en esas regiones de la termosfera inferior puede aportar
informacion totalmente nueva sobre los procesos de deposicién de materia organica que
acontecen continuamente y que, incluso, han podido contribuir significativamente en el
enriquecimiento quimico de la Tierra (Jenniskens, 2001).

Un aspecto analizado aqui en mayor detalle es la posibilidad de determinar las
abundancias quimicas del meteoroide incidente a partir del analisis de ambos espectros
de emision. En esta tesis se ha obtenido un interesante resultado. Aunque la calibracién
absoluta de los espectros sélo ha sido posible en algunos de ellos (SPO1, LEO y AND) y
se han realizado aproximaciones al angulo de incidencia en los demas, ha sido posible
obtener cocientes de abundancias relativos al Si muy préximos entre si. Ello da muestra
que los errores introducidos por estas aproximaciones son inferiores a los que ya de por
si presenta el analisis de abundancias. De hecho, los cocientes de abundancias relativos
obtenidos en los apartados 3.5.3 y 3.5.4 muestran valores tipicos similares a los
esperados para las particulas de polvo interplanetario o los meteoritos. Si bien los
margenes de error son intrinsecamente mayores a los que se obtienen del analisis in situ
de este tipo de materiales en laboratorio, proporcionan interesante informacion sobre los
meteoroides en un rango de masas que generalmente no sobrevive a su interaccion con
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la atmosfera terrestre y que, por tanto, no puede analizarse directamente. Especialmente
interesante es el analisis diferenciado de meteoroides de diferentes enjambres que
pueden denotar significativas diferencias quimicas en sus cuerpos progenitores,
principalmente cometas.

Este analisis de un conjunto amplio de espectros meteoricos permite concluir
también que las caracteristicas presentes en €stos no sélo vienen determinadas por la
composicion quimica de los meteoroides que los producen. La intensidad de las lincas
espectrales depende de muchos factores, siendo la composicidon quimica solo uno de
ellos. Pueden enumerarse los factores principales que determinan la intensidad de las
lincas espectrales:

- La temperatura del gas radiante. Esta suele oscilar entre 4.000 y 5.500 K para
los espectros aqui analizados, rango tipico para la mayoria de espectros
(Borovicka, 1994),

- La masa total del gas radiante. Cabe tener en cuenta que, desde un punto de
vista estricto, lo que determina la intensidad de las lineas es la densidad lineal
de atomos en la columna radiante (es decir el nimero de atomos a lo largo de
la linea de visién, en cm™). Cuando tales densidades lineales son elevadas
(superiores a 1-10" cm™) las lineas mas brillantes pueden comportarse como
opticamente gruesas.

- La densidad atémica (medida en cm™) también influye en el espectro puesto
que el grado de ionizacion de un atomo depende no sdlo de la temperatura sino
también de la densidad.

- Los efectos de ausencia de equilibrio quimico son también apreciables en
algunas lineas espectrales. Esto ocurre en particular para lineas con un bajo
potencial de excitacion y pequefia probabilidad de transicidn. Tales lineas son
tipicas para la radiacion emitida en la estela del meteoro.

- La composicion quimica particular del meteoroide influye también claramente
en los espectros. Una mayor abundancia de un elemento u otro es
perfectamente detectable a partir del analisis espectral y conlleva a diferencias
apreciables, incluso para meteoroides procedentes de un mismo cometa.

- Los efectos de evaporacién incompleta tienen lugar para algunos elementos
quimicos como el Ca, Al 6 el Ti. Este efecto se evidencia sistematicamente en
todos los espectros de meteoroides de bajas velocidades geocéntricas donde las
abundancias en Ca y Ti estimadas son sistematicamente inferiores a las
esperadas. Respecto del Al es dificilmente detectable en los espectros
analizados, principalmente por el solapamiento de sus lineas con las de Ca II.
Estos componentes refractarios resisten mucho mas la evaporacion y para ellos
es de esperar que la composicion estimada del gas radiante se desvie de la
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composicion real del meteoroide. Sin embargo en meteoroides mas veloces
este efecto parece ser mucho menos importante, permitiendo obtener
abundancias mucho mas reales de estos elementos.

La radiacion emitida por los componentes de la atmosfera terrestre (con lineas
de O, N y N,) suele ser intensa en algunos espectros, tanto mas importante
cuanto mayor energia cinética posee el meteoroide al penetrar en la atmosfera.

A la hora de determinar las abundancias quimicas de la columna de gas meteorica
cabe considerar varios aspectos importantes:

La radiacion del aire y de la onda de choque puede ser eliminada puesto que
concierne solo a lineas especiales. También las lineas de la estela pueden ser
excluidas porque corresponden a una regién donde no se puede asumir el
equilibrio termodin&mico.

La temperatura y la densidad de 4tomos en la columna puede ser determinada
para aquellos espectros que posean un nimero de lineas suficiente. Como son
las lineas de Fe I las mas numerosas seran las mas importante a la hora de
deducir ambos parametros. Mas tarde por comparacién con un espectro
sintético se pueden ajustar las abundancias relativas de los demés elementos.
No existe un modelo teérico que tenga en cuenta los efectos de evaporacion
incompleta. Seria de gran interés ampliar este estudio en el futuro para
comparar la influencia de este efecto para meteoroides de diferentes
velocidades geocéntricas. Una aproximacion mineraldgica a este problema
analizando las fases minerales principales, sus temperaturas medias de
volatilizacién y las alcanzadas para meteoroides de diferente velocidad
geocéntrica podria ayudar a desarrollar una correccién a este efecto que
dependiese, como se observa, de la velocidad geocéntrica del meteoroide
incidente.

En definitiva los resultados obtenidos en esta tesis apoyan la necesidad de
potenciar la obtencion de espectros de meteoros, especialmente durante las lluvias de
meteoros mas intensas. Se ha comprobado que el analisis de los espectros permite,
dentro de un rango de error aceptable, profundizar en la composicion quimica de los
meteoroides y, por ende, de sus cuerpos progenitores. Aunque aqui solo se han analizado
espectros en el rango visible (3.800-6.100 A) futuros espectros que cubran por ejemplo
el infrarrojo permitiran estudiar los procesos de ablacion de materia organica y de

interaccion del meteoroide con los componentes gaseosos de la atmosfera terrestre
(Jenniskens, 2001).
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3.6.2. ABUNDANCIAS QUIMICAS DE METEOROIDES
COMPARADAS A OTROS OBJETOS DEL SISTEMA SOLAR.

El rango de masa de los meteoroides progenitores de los espectros aqui analizados
se encuentra entre unos kilogramos (SPO3 y AND) hasta poco menos de un gramo
(PER1). Se encuentran por tanto a medio camino entre las particulas de polvo
interplanetario (IDPs) de mayor tamafio y los meteoritos condriticos mas pequefios. Las
abundancias quimicas de estos fragmentos puede ser deducida, dentro de un rango de
error aceptable, del analisis espectroscdpico de los bélidos que producen al entrar en la
atmosfera. Para ese fin un buen método consiste en promediar las abundancias relativas
clementales en los diversos tramos a lo largo de toda la trayectoria. Este método tiene
también sus limitaciones ya que, por ejemplo, la determinaciéon de abundancias de los
clementos refractarios (Ca, Al y Ti) sometida al fenémeno de volatilizacion incompleta
debe tomarse con cautela, especialmente para meteoroides de bajas velocidades
geoceéntricas.

Otro interesante resultado es que la composicién quimica del gas radiante varia
bastante a lo largo de la trayectoria del meteoro. En general se observa que los cambios
en las abundancias son significativos para los elementos mayoritarios, generalmente
mayores que el error de las medidas. Esta variacion ya fue constatada por Borovicka
(1993) aunque las variaciones mas pronunciadas que este autor sefiala para el Ca y Ti
estan relacionadas con el fenémeno de volatilizacién incompleta. Debido a él las
abundancias de estos elementos refractarios son mucho mayores en las fulguraciones
mas intensas, asociadas a subitos incrementos de la temperatura que inducen una mayor
volatilizacion de estos elementos. Puede resultar mas objetivo en el futuro determinar las
abundancias quimicas de los elementos refractarios en las regiones donde se alcanza
mayor temperatura aunque también en ellas la abundancia aparece subestimada.

Los meteoroides llegados hasta la Tierra provienen mayoritariamente de cometas
y asteroides, objetos con grandes diferencias en composicién y estructura. Las
abundancias relativas obtenidas en esta tesis muestran que existe una gran
heterogeneidad quimica cuando llegan en forma de particulas de pocos gramos si bien
puede hablarse de unas composiciones tipicas similares para la mayoria de ellas. Las
interacciones fisico-quimicas que tienen lugar sobre estas particulas en el medio
interplanetario y en la atmosfera terrestre resultan parcialmente desconocidas. La
espectroscopia de meteoros es un campo que permite profundizar en esos procesos y
determinar las abundancias y anomalias quimicas de estos objetos si bien con una
precision mucho menor que la obtenida del analisis in situ en laboratorio. A pesar de ello
posee la ventaja de permitir determinar las abundancias quimicas dentro de un rango de
error aceptable aun cuando las particulas se desintegren por completo en la atmésfera y
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no puedan ser por tanto recuperadas para su posterior analisis. Cabe tener en cuenta que
la volatilizacion en la atmosfera es posiblemente el final de la inmensa mayoria de
fragmentos cometarios que llega a la Tierra (Ceplecha et al., 1998).

Es importante destacar que también puede profundizarse en los procesos que
acontecen sobre estas particulas en el medio interplanetario. Para ello, dado que es
posible estimar los tiempos para algunos enjambres metedricos en que los meteoroides
fueron emitidos desde sus correspondientes nicleos cometarios (Asher & McNaught,
1999), su estudio proporciona una magnifica oportunidad de conocer los procesos
degradativos sufridos por estas particulas en el medio interplanetario. Estudiar
meteoroides mas recientes y otros mas antiguos, estos tltimos dispersos en la corriente
anual, para un mismo enjambre puede permitir profundizar en los procesos degradativos
que sufren en el medio interplanetario, principalmente sometidos a la radiacién solar.

Posiblemente las particulas de polvo interplanetario (IDPs) que se recogen en la
estratosfera sean particulas cometarias llegadas desde la nube zodiacal (Rietmeijer,
2002). Tales particulas para ser dispersadas y perder todo parentesco orbital con sus
respectivos enjambres deben haber sido desprendidas de sus cuerpos progenitores hace
decenas de miles de afios (Hughes, 1996; Jenniskens, 1998). Estos meteoroides
pertenecientes a la nube Zodiacal son denominados genéricamente esporadicos y pueden
mostrar anomalias quimicas importantes como por ejemplo un empobrecimiento
apreciable en Na y Mg observado aqui en dos espectros. En concreto la mayor parte de
Mg contenido en meteoroides debe estar, de manera similar a los IDPs, en forma de
pequeiios granos minerales de olivino y piroxeno que no estan contenidos en la matriz
(Rietmeijer, 2002b). Por ello meteoroides con bajos cocientes Mg/Si (SPO2 y SPO4)
pueden explicarse por escasear en su composicion de estos pequefios componentes
minerales. Por otra parte la degradacion de elementos volatiles como el Na puede estar
condicionada por la 6rbita particular de cada meteoroide, especialmente en aquellos
casos en que la distancia al perihelio sea muy pequefia. De hecho un intervalo de tiempo
de varios miles de afios es suficiente para degradar significativamente su contenido
quimico, especialmente en aquellos elementos menos resistentes al calentamiento en
orbita solar (Cremonese y Fulle, 1997; Rietmeijer, 2002).

Las diferentes abundancias quimicas observadas entre las particulas de polvo
interplanetario recogidas en la estratosfera y los meteoroides que produjeron los bdlidos
aqui analizados deben estar relacionadas con la antigiiedad de las particulas del polvo
zodiacal que genera las IDPs como ya sugirié Rietmeijer (2002). La heterogeneidad
quimica observada entre los diversos meteoroides estd de acuerdo con la estructura
observada de las particulas de polvo interplanetario (IDPs). En ellas ni las fases
principales ni otros constituyentes como los granos minerales tienen una composicion
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condritica pero si que lo tiene el conjunto. De igual manera es de esperar que cuanto mas
pequeiios sean los meteoroides analizados mayor heterogeneidad pueda observarse. Esta
idea viene corroborada por las observaciones de meteoros mediante técnicas de video
que capta un rango de masa inferior al aqui analizado (Borovicka et al., 1999).

Resulta importante destacar que un estudio conjunto de espectros de bolidos por
esta técnica y de las particulas de polvo interplanetario (IDPs) en el laboratorio puede
ser complementaria y aportar valiosa informacion sobre los procesos degradativos
sufridos por la materia interplanetaria. En especial resulta de interés corroborar la intima
relacion entre las IDPs y los meteoroides que se desprende de este trabajo. Asimismo se
puede analizar la degradacién sufrida por compuestos organicos cometarios durante los
procesos térmicos e irradiativos que sufren al entrar en la atmosfera. Los espectros aqui
analizados no poseen una resolucion y un rango espectral demasiado limitado para hacer
viable detectar compuestos organicos si bien en los Gltimos tiempos se han desarrollado
programas de analisis de materia organica con equipos fotograficos y video mas
sofisticados (Jenniskens y Butow, 1999; Borovicka y Jenniskens, 2000).

La similitud quimica entre algunos espectros con meteoritos condriticos de tipo 1
(CI) indica también que posiblemente una buena parte de ese tipo de meteoritos
provenga de cometas. Cabe destacar que esta hipotesis viene refrendada también por la
deteccion de meteoroides con composiciones condriticas en orbitas de alta inclinacidn,
tipicamente cometarias (Borovicka, 1998).

Cabe destacar también que las grandes diferencias observadas en la composicion
de los bolidos analizados muestra una gran heterogeneidad:

-Por una parte existen importantes diferencias entre particulas procedentes de un

mismo enjambre que revela una gran heterogeneidad entre las particulas desprendidas de
un mismo cometa.

-Existen diferencias quimicas todavia mayores entre particulas de diferentes
cometas que se alejan enormemente de la composicion hasta ahora considerada “tipica”
del polvo del cometa 1P/Halley. Los resultados muestran que no es 10gico considerar el
polvo de este cometa como patron tipico del polvo cometario presente en el medio
interplanetario. En este sentido cabe mencionar que la sonda Giotto analizo las
abundancias quimicas del material desprendido del cometa 1P/Halley cuando atravesaba
la coma del cometa en una region repleta de particulas recien salidas del micleo. Es de
esperar que tales particulas apenas hubiesen sufrido degradacion por su corta estancia en
el medio interplanetario por lo que no pueden ser representativas del material cometario
que orbita el Sol durante miles de afios hasta alcanzar la Tierra. Otro importante punto a
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destacar es que dadas las caracteristicas instrumentales del espectrometro de masas de la
mision Giotto no puede descartarse un fendmeno de especiacion durante los analisis de
modo que solo las particulas mas pequefias hubieran sido anahizadas.

El analisis de espectros meteoricos puede convertirse en una herramienta de gran
valor en el estudio de la composicién quimica de la materia interplanetaria que alcanza
la Tierra. Este tipo de estudios unidos al analisis en el laboratorio de particulas de polvo
interplanetario (IDPs) pueden complementar muy bien misiones mucho mas costosas de
recogida de materia cometaria in situ, como pueden ser las misiones Stardust o Rosetta
de la NASA y laESA.
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LA OBTENCION DEL ESPECTRO SINTETICO.

En la seccion 3.3.8 se describe el procedimiento de ajuste de los dos
componentes (principal y de alta temperatura) de los espectros metedricos. Con esa
finalidad se emplea el programa FYSP/P “Physical quantities from meteor
spectrum” que permite ver en pantalla el espectro calibrado e ir vanando los
diferentes parametros fisicos y las abundancias relativas de los diferentes elementos
quimicos para obtener un espectro sintético que se ajuste lo mejor posible al
observado. Variando esos parametros y ajustando la anchura A de las lineas
espectrales, al sumarse las intensidades de las diferentes lineas se consiguen
espectros sintéticos muy semejantes a los observados a partir de los cuales se
obtienen las abundancias quimicas elementales. Para ver en mayor detalle la
bondad de ese ajuste e identificar en el espectro las principales lineas que
intervienen en los espectros metedricos se ha optado por incluir este apéndice. Por
brevedad se han incluido un tramo de un espectro de prisma (SPO4) y otro de un
espectro de red con mayor resolucion (SPO3r). Ambos pueden considerarse
representativos del resto de ajustes realizados. Para mayor detalle del ajuste
realizado en cada tramo se incluyen en la tabla siguiente los parametros fisicos y
abundancias quimicas para las que se obtuvo el espectro sintético aqui mostrado.

Parimetros SPO 3r (tramo E) SPO4 (tramo A)
comp.principal | comp. alta T comp.principa]l comp. alta T
T (K) 4.800 9.500 4.900 10.000
Densidad Fe en columna (cm™) 1-10" 5-10" 5-10" 5-10"
Superficie radiante 9.9-10° 2.5-10% 3.4-10° 2,6-10*
Cal 7-10™ - 2:103 -
Mn I 2:10% - 1-10° -
Ti 1 2-10™ - 4-10* -
Mg 1 0,7 - 0,7 -
Mg II - 1.2 - 0,7
Nal 2-10° - 7-107 -
Crl 1-10° - 2-107 -
Crll - 2-107 - 2:107
Nil 5-107 - 3-107 -
Call 1-10° 5-107 1107 5-10°
Sil 1.2 - 1 -
Si Il - 1 - 1.8
Col 1-10°3 - 3107 -
Ti II 2107 2107 2107 510"

Tabla A.1.1. Parametros fisicos y abundancias quimicas relativas al Fe escogidos para el
ajuste de los espectros sintéticos en los tramos analizados a continuacion. En ambos casos se
escogio un valor de la constante de amortiguamiento I'=0.
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Figura A.1.10. Tramo E del espectro SPO3r en el primer orden, entre 6.200 y 6.500 A
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Apéndice 1. Ejemplos de ajuste del espectro sintético.
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Figura A.1.11. Tramo E del espectro SPO3r en el primer orden, entre 6.500 y 6 600 A
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Figura A 1.12. Tramo A del espectro SPO4 entre 3.800 y 4000 A Las lineas de Ca

ionizado presentes en A=3.934 y 3968 A quedan fuera de la ventana mostrada alcanzando
respectivamente una intensidad relativa de 27 y 20.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.1.13. Tramo A del espectro SPO4 entre 4.000 y 4.300 A.
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Figura A.1.14. Tramo A del espectro SPO4 entre 4.300 y 4.700 A.
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Apéndice 1. Ejemplos de ajuste del espectro sintético.
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Figura A.1.15. Tramo A del espectro SPO4 entre 4.700 y 5.200 A.
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Figura A.1.16. Tramo A del espectro SPO4 entre 5.200 y 6.200 A.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.

2.5—
a— -
(g' 2.0— LINEAS PRINCIPALES:
:‘ = 35) Na 11
— -1 36) Cal3

- 37) Fal-168

o 35 ) 38) Fe 1207 |
[1+ . 39) Si 11-2 (comp. alta tem peratura) 1
o 1.5 40) Ca 118 :
.a ] 41) H -1 (comp. alta temperatura) i
a ] ;
g ] ‘
— -4
- 1.8

8.5+

-‘_‘_ma u! _\
T T T T T T T T T T T T | L L L AL
Frrr
6080 6508 7008 sh8 0868

3]
Longitud de onda (A)
Figura A.1.17. Tramo A del espectro SPO4 entre 5.900 y 6.600 A.
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APENDICE 2:

ESPECTROS CALIBRADOS
Y SINTE'I:ICOS EN LOS
TRAMOS MAS BRILLANTES.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.

PRESENTACION DE RESULTADOS.

En este apéndice se recogen para futura consulta los tramos mas brillantes de
todos los bolidos analizados. La muestra incluye los segmentos mas representativos
indicando para cada tramo el espectro observado una vez calibrado y el espectro
sintético ajustado de acuerdo a los parametros recogidos en el capitulo 3 (seccion
3.4). La densidad en la columna de atomos de Fe escogida para el ajuste varia
ligeramente para los diferentes espectros pero suele ser del orden de 10" ¢cm?™. En
cada figura se muestra en la parte superior el espectro calibrado y en la parte
inferior el espectro sintético. En el espectro sintético aparecen sumadas la
componente principal y la de alta temperatura. El orden de presentacion es idéntico
al escogido en la seccion 3.4 para facilitar su consulta. La escala de longitudes de
onda fue determinada ajustando previamente las lineas conocidas en el espectro en
bruto tal y como se detalla en la seccion 3.3.2. Por lo que se refiere a las
intensidades vienen expresadas en unidades arbitrarias (u.a.) y fueron obtenidas tras
corregir las intensidades observadas a partir de las curvas de sensitividad espectral
deducidas para los espectros en la seccién 3.3.3.

PRINCIPALES CARACTERISTICAS.

Las peculiaridades de cada espectro aparecen explicadas en el pie de figura
del primer tramo de cada uno. En cualquier caso cabe destacar las apreciables
diferencias entre los espectros producidos por meteoroides de alta y baja velocidad
geocéntrica. La tabla siguiente facilita las caracteristicas de los espectros y la
pagina en la que se encuentra el primer tramo a efectos de facilitar su localizacion.

Codigo Fecha registro Enjambre  V, (km/s) Tipo espectro Piginas

SPO1 17-18/9/1974 Esporadico 68 Prisma 255-258
SPO2 6-7/6/1970 Esporadico 26,4 Prisma 259-261
SPO3-3r 30-01/11-12/1989  Esporadico 25,6 Prismayred 262-273
SPO4 19-20/5/1974 Esporadico 57,1 Prisma 274-287
GEM 14/12/1961 Geminida 37,8 Red 288-291
LEO 17-18/11/1980 Ledmda 72.4 Prisma 292-299
AND 8-9/10/1977 Andromedida 243 Prisma 300-312
PER1 2-3/8/1962 Perseida 59,9 Prisma 313-314
PER2 12-13/8/1967 Perseida 60 Prisma 315
PER3 11-12/8/1969 Perseida 60,9 Prisma 316-325
PER4 11-12/8/1969 Perseida 60,7 Prisma 326-336
PERS5 12-13/8/1970 Persetda 60,6 Prisma 337-344
KCIGI1-1r 18-19/8/1971 k Cignida 23,6 Prismayred 345-348

Tabla A.2.1. Principales caracteristicas de los espectros y la pagina en la que se muestran
los tramos escogidos.
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Cdleulo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.1. Tramo A del espectro SPO1. Arriba se muestra el espectro calibrado y abajo
el sintético. La alta velocidad geocéntrica del meteoroide incidente determina la presencia de
lineas muy intensas en la componente de alta temperatura.

255



Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Calculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Apéndice 2: Especiros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.4. Tramo G del espectro SPO1.
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Calculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.6. Tramo B del espectro SPO2.
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Calculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Apéndice 2. Lispectros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.8. Tramo A del espectro SPO3.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.10. Tramo C del espectro SPO3.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.11. Tramo D del espectro SPO3.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Calculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.13. Tramo F del espectro SPO3.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Caleulo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.17. Tramo D del espectro SPO3r.
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Figura A2.18. Tramo E del espectro SPO3r.
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Calculo de érbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Calculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.25. Tramo F del espectro SPO4.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.28. Tramo I del espectro SPOA4.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Calculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Calculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.33. Tramo Z del espectro SPO4.
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Cdleulo de érbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bélidos.
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Figura A2 38. Tramo A del espectro LEO.
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Calculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.40. Tramo H del espectro LEO.
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Figura A.2.41. Tramo I del espectro LEO.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bdlidos.
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Figura A.2.43. Tramo K del espectro LEO.
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Figura A.2.44 Tramo L del espectro LEO.

298




Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A .2.49. Tramo D del espectro AND.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A 2.50. Tramo E del espectro AND.
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Calculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.51. Tramo F del espectro AND.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.52. Tramo G del espectro AND.
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Cdlculo de drbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.53. Tramo U del espectro AND.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A 2.54. Tramo V del espectro AND.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.55. Tramo W del espectro AND.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.56. Tramo X del espectro AND.

310




Calculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.57 Tramo Y del espectro AND.
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Apéndice 2. Especiros calibrados y sintéticos.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.59. Tramo A del espectro PERI.

313




Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.60. Tramo B del espectro PERI1.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.61. Tramo A del espectro PER2.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.62. Tramo A del espectro PER3.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.63. Tramo B del espectro PER3.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.64. Tramo C del espectro PER3.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.65. Tramo D del espectro PER3.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.66. Tramo E del espectro PER3.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A 2.67. Tramo F del espectro PER3.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.68. Tramo G del espectro PER3.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.69. Tramo X del espectro PER3.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.70. Tramo Y del espectro PER3.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.

1.0
d i
5 8.8-]
T
o\
T 8.6
_'_| ]
m -
o
oy i
B g4
o g
H —
a.z2—
1. -*:v y , ‘ *
.8 i-'?k.-.u‘.’.{'"i-"_;. i'l- ."u.-‘usfc.-"ﬁﬁ.‘“ sh”',-"J‘.?'g;:"‘?’n"";‘.‘fv')r’r“}‘\".'a: ‘("ﬂ; E:“(v'.'\’-ﬂ‘erm{ .;w.a.-d‘;..»#"*,‘.
|_ T ¥ T I T T T T I T T T T [ T T T 7T I T T 1T TTTr7T
4090 4588 5680 o5A 008 6508
(o]
Longitud de onda (A)
1.8
o i
~ 0.8
- i
m —
T 6.6
- 4
2 |
q) ~
+ g.4-
a ]
[
8.2
A.8- e ;j\f‘! u .1...-_#!&1"\ ./"Ln-"-fv\_jﬁ:'\ A ..___.__._ﬁ...n...,_."- :W.-—.__.._W;E VL.____J._..
r T T T l T T T T I T T L) llllllIllll!!l]
4068 4588 5A8A 5588  6RAB 6588
[m]
Longitud de onda (A)

Figura A.2.7]1. Tramo Z del espectro PER3.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.72. Tramo A del espectro PER4.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.73. Tramo B del espectro PER4.
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Apéndice 2: Lispectros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.74. Tramo C del espectro PER4.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.75. Tramo D del espectro PER4.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A.2.76. Tramo E del espectro PER4.

330



Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Figura A.2.77. Tramo F del espectro PER4.
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Apéndice 2: Espectros calibrados y sintéticos.
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Figura A 2.78. Tramo G del espectro PER4.
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Calculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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Cdlculo de orbitas de meteoroides y espectroscopia de bolidos.
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