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Cuando va cayendo el sol
las ovejas estan balando
el zagal con el mayoral

y el perro les va ayudando
Caminando hacia el rastrojo
del trigo y los garbanzos
va cayendo el sol

la noche les va abordando
Asoma el primer lucero
gue va tirando del carro

el zagal va con su perro
dejando ya su trabajo

La luna se estéd asomando
alla por el horizonte

y el relente de la noche

el zagal ya va notando

Al abrigo del ganado

el calor esta buscando

del refugio de la noche
que el dia ya ira llegando



Resumen:

Presentamos un nuevo proyecto de investigacion para estudiar meteoroides con
camaras de gran campo, durante su entrada en la atmosfera terrestre.

Para ello se han recurrido a las técnicas de video y fotografia con redes de
difraccion, que posibilitan estudiar la naturaleza fisico-quimica de los
meteoroides y en algunos casos, el cuerpo progenitor del cual provienen.

En este trabajo de investigacidén se han usado las instalaciones del Observatorio
Andaluz de Astronomia, gue han sido adaptadas especialmente para este fin. En
este mismo emplazamiento, se disefiaron y desarrollaron los espectrografos,
gue junto a la estacion meteorolégica y al pequefio observatorio automatico, han
permitido desarrollar una parte muy importante de esta investigacion.

Por otro lado, las camaras de video CCD, han contribuido también de manera
notable, en alcanzar los objetivos iniciales. Estas cAmaras han trabajado junto a
otras cdmaras en distintos emplazamientos de Andalucia. Tanto las técnicas de
video como las de fotografia, aportan resultados diferentes, que sin embargo son
complementarios en el estudio de los espectros de emisibn que nos
proporcionan estos objetos

El andlisis de estos datos, permite tener una visibn mas amplia de cémo pueden
contribuir diferentes técnicas en mejorar nuestro conocimiento de la materia
interplanetaria a través de la astrometria y espectrografia. Los resultados
obtenidos durante estos afios, invitan a mejorar los dispositivos, al tiempo que
avalan de forma importante su uso compartido.

A continuacién se exponen las distintas técnicas que se han usado, comenzando
por una rigurosa revision tedrica. Los distintos trabajos que de forma resumida,
se exponen en el capitulo inicial, permite conocer la base fundamental y
experimental de numerosos estudios y publicaciones respecto al calculo de los
parametros orbitales, técnicas empleadas en su andlisis espectral, asi como su
clasificacion e identificacion.

De todos los meteoros capturados por estas camaras entre los afios 2013 y
2016, se han seleccionado un total de siete bolidos, que en dos casos en
concreto han sido capturados con los dos espectrégrafos simultaneamente. Al
analizarlos y compararlos se han podido identificar sus principales lineas de
emision y en varios de ellos se han podido clasificar e indagar sobre su cuerpo
progenitor.

El disefio actual de los espectrografos se ha concebido exclusivamente para el
estudio espectral de las lineas de emision que nos proporcionan los meteoroides
al interactuar con la atmésfera terrestre y emitir un destello luminoso.



Las camaras de video son mas sensibles que los espectrégrafos y pueden
detectar meteoros menos brillantes. Lo positivo de estas dos técnicas, es que
mientras los espectros capturados por las camaras de video ofrecen una baja
resolucion, las CCD de los espectrégrafos pueden proporcionar mas informacion
espectral y mejor detallada, ya que no solo se detecta mejor el espectro de
segundo orden, sino que el rango espectral puede aumentar en el Infrarrojo y
mas aun en el Ultravioleta, comprendiendo conjuntamente desde 3.400 a 10.000

A

En este trabajo se aportan estudios hovedosos de meteoros pertenecientes
a la lluvia de las Tauridas y cuyo objeto progenitor es el comenta 2P/Encke,
asi como el estudio de las 6rbitas y analisis de la corriente de meteoroides
Omega-Escorpidas Norte. Por dltimo se incluye un andlisis dinamico y
espectrosgrafico de dos bolidos (Alfa—Capricornidas) y otros meteoros
brillantes.



Abstract:

We present a new research project to study meteoroids during their entry in the
terrestrial atmosphere using wide-field cameras.

To this end we have resorted to video and photo techniques with diffraction
gratings, which allow us to study the physico-chemical nature of the meteoroid
and, in some cases, the origin of its parent object.

The facilities of the Andalusian Astronomy Observatory, which have been
specially adapted for this purpose, have been used in this research project. In
this same location, the spectrographs were designed and developed. Along with
the weather station and the small automatic observatory, the spectrographs have
allowed us to execute a very significant part of this investigation.

Additionally, the CCD video cameras have contributed significantly in achieving
the initial goals. These cameras have worked in collaboration with other cameras
in different locations in Andalusia. Both the video and photo techniques provide
different results, which are nonetheless complementary in the study of the
emission spectra that these objects provide.

The analysis of these data gives us a wider perspective on how different
techniques can improve our knowledge of interplanetary matter through
astrometry and spectroscopy. The results obtained throughout these years
warrant the improvement of the devices, whilst strongly endorsing their shared
use.

Below, the different techniques used are presented, starting with a rigorous
theoretical review. The various works, which are summarised in the initial
chapter, allow us to know the fundamental and experimental basis of numerous
studies and publications regarding the calculation of orbital parameters,
techniques used in their spectral analysis, as well as their classification and
identification.

Of all 80 the meteors captured by these cameras between the years 2013 and
2016, a total of seven bolides have been selected, which have been captured
using the two spectrographs simultaneously in two cases in particular. By
analyzing and comparing them, their main emission lines have been identified
and in several of them we have been able to classify the given meteors and
inquire about their origin.

The current design of the spectrographs has been conceived exclusively for the
spectral study of the emission lines that the meteoroids provide us by interacting
with the terrestrial atmosphere and emitting a luminous flash.



Video cameras are less sensitive than the imaging spectrographs and detected
less bright meteors. The positive side of these two techniques is that while the
spectra captured by the video cameras offer a low resolution, the CCDs of the
spectrographs can provide more spectral information and in more detail, as not
only is the second order spectrum better detected, but also the spectral range
can increase in Infrared and even more in the Ultraviolet, from 3,400 to 10,000
A alltogether.

In this work, new studies of meteors belonging to the Taurids rain and whose
parent body is the 2P/Encke comet are presented, as well as the study of the
orbits and the analysis of the Northern Omega-Scorpiid meteoroid stream.
Finally, a dynamic and spectroscopic analysis of the two bolides (Alpha-
Capricornids) and other bright meteors is included.
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CAPITULO 1

INTRODUCCION

En los ultimos afios, diferentes estudios, plantean que pueden llegan a la Tierra
entre 40.000 y 80.000 Tn de materia interplanetaria (Williams et al. 2002). Una
parte importente de este material estd constituido por meteoroides, objetos
sélidos, de diversa naturaleza, que se mueven por el espacio con un tamafo
inferior a 10 m y superior a 100 um (Beech & Steel 1995). Estos meteoroides,
pueden proceder, en una gran parte, de la fragmentacién y la degradacién de
distintos cuerpos celestes, fundamentalmente cometas y asteroides. No
obstante, algunos meteoritos encontrados, delatan que pueden provenir también
de la Luna y del planeta Marte (Rubin & Grossman 2010).

La mayoria de los meteoroides, una vez que se desprenden de sus cuerpos
progenitores, continlan su movimiento en el Sistema Solar en 6rbitas muy
similares a las de los objetos de los que proceden. Pero estas 6rbitas se van
modificando progresivamente debido a la influencia gravitacional de los planetas
(principalmente Jupiter) y a fuerzas derivadas de la radiacion que incide sobre
estos meteoroides (Burns et al. 1979).

Las particulas que pertenecen a corrientes de meteoroides mantienen orbitas
similares y por lo general se desprendieron de sus cuerpos progenitores hace
pocos miles de afios. Por el contrario, los meteoroides de tipo esporadico se
separaron de sus objetos progenitores hace decenas de miles de afios (e incluso
mas), y en consecuencia su Orbita se ha modificado muy significativamente
respecto de la del cuerpo del que proceden (Jenniskens 2006).
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Cuando los meteoroides penetran en la atmosfera terrestre pasan a llamarse
meteoros Y si estan asociados en su conjunto, a una corriente de meteoros, se
[laman lluvia de meteoros.

1.1 Antecedentes

La Tierra, en su o6rbita alrededor del Sol, intercepta continuamente la trayectoria
de meteoroides procedentes de distintas fuentes. Sin embargo, la atmésfera no
permite que la mayoria de estos objetos lleguen a la superficie terrestre. Asi, los
meteoroides que proceden de objetos de nuestro Sistema Solar impactan contra
la atmosfera a velocidades comprendidas entre los 11,2 y los 72,8
km s~ (Jenniskens 2006)*, por lo que las particulas sufren un brusco choque
con las moléculas de la estratosfera y un progresivo calentamiento, segln van
entrando en la atmosfera terrestre hasta dar origen al proceso de pérdida de
masa denominada ablacion.

1.1.1. Meteoros

En el proceso de ablacién, la superficie del meteoroide se calienta por encima
de los 2000 C en pocas décimas de segundo, de forma que la particula pierde
masa en forma de fragmentos sdlidos y materia fluida caliente. En consecuencia,
parte de la energia cinética del meteoroide se transforma en luz y calor, lo cual
produce el fenémeno luminoso conocido como meteoro. Como resultado de este
fendmeno se producen colisiones entre atomos del meteoro que provocan su
ionizacion o excitacion, de forma que cuando los electrones regresan a su estado
fundamental, se emite un haz luminico que dara lugar a las columnas luminosas
de los meteoros. Como consecuencia de esto, la trayectoria luminosa del
meteoro comienza a ser observable en la mayoria de los casos a los 110 km de
altura hasta su final en unos 80 km de altura, pero esto va a depender en gran
medida de la velocidad de entrada en la atmdésfera terrestre del meteoro. Si se
trata de meteoros lentos (V = 25 km s~ 1) la trayectoria luminosa podra comenzar
a 95 km de altura, en cambio si se trata de un meteoro rapido (V = 70kms™1), la
altura de inicio puede llegar a los 130 km.

El estudio de la interaccion de los meteoroides con la atmdsfera terrestre permite
obtener informacion sobre estas particulas, por lo que la atmosfera puede
considerarse como un gran sensor que nos proporciona datos sobre las
propiedades de los meteoroides que impactan contra ella. De esta forma, el
andlisis de los meteoros registrados simultdneamente desde al menos dos
lugares distintos, permite reconstruir la trayectoria atmosférica de estos eventos,
asi como la determinacion de los parametros orbitales de los meteoroides
correspondientes (Ceplecha 1957).

Una vez obtenidos estos datos se puede conocer a qué corriente de meteoroides
estan asociados estos fendmenos (Williams 2011). También las técnicas
espectroscopicas juegan un papel fundamental en este campo, ya que

! Algunos autores establecen este rango de velocidades entre 16,6 y 72,6 km/s por diferentes técnicas
de calculo (Garfinkle & Rojo, 2014).
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proporcionan informacion sobre la naturaleza quimica de las particulas que
integran un determinado enjambre de meteoroides y de los cuerpos progenitores
de los que éstas proceden (Borovicka 1993a; Borovicka et al. 2005).

Cuando estos meteoros, cuya masa esté en el rango entre um y 10 m, superan
el brillo del planeta Venus (magnitud de brillo aparente de -4) reciben el nombre
de bdlidos o bolas de fuego (se denominan Superbdlidos si su diametro es mayor
de 10 m). Sin embargo cuando su tamafio son particulas de inferior tamafio
(diametro menos de 100 um), se les denomina polvo césmico y micro meteoritos
(Figura 1). Cuando un objeto de mayor tamafio, sobrevive a su paso en la
atmosfera e impacta en la superficie terrestre se le llama meteorito (ver Trigo-
Rodriguez 2002 para mas detalles).
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(Hughes, 1993)

Figura 1. Adaptacion grafica de Hughes (1993), indicando diferentes componentes del
flujo en todos los rangos de incidencia de masa interplanetaria.

1.1.2. Lluvia de Meteoros

La direccién de donde provienen los meteoroides es tradicionalmente conocida
como radiante, término originado por la observacion de trayectorias paralelas de
meteoros préximos a una corriente: la trayectoria aparente de los meteoros
siguiendo una determinada lluvia de meteoros que parece radiar desde un punto
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del cielo, se le conoce como Lluvia de Meteoros. Los meteoros que no
pertenecen a una lluvia especifica son llamados meteoros esporadicos
(Ceplecha et al. 1998).

El movimiento de los meteoros en la atmdsfera terrestre puede parecer a veces
aleatorio, ya que la trayectoria descrita pos estos objetos va a depender de la
posicion del observador respecto al radiante. Como consecuencia de este
movimiento aparente los meteoros pueden observarse en diferentes direcciones,
aungue su procedencia sea de la misma corriente o lluvia (Figura 2).

lvyia ’ de Meteo Ifgs'

=TIy

Y,
g / —— el
, - y
,w\ Radiavte

Oy —
[ A

= S

Figura 2. Radiante de lluvia de meteoros y sus direcciones aparentes en el cielo.

Las lluvias de meteoros reciben su nombre de la constelaciéon (o estrella mas
cercana) donde se encuentra su radiante, existiendo numerosas lluvias
establecidas entre las que destacan por su mayor intensidad, las Geminidas,
Perseidas, Cuadrantidas, Liridas, Perseidas, Draconidas, Oridnidas, Lednidas o
Geminidas (véase Anexo Il). También hay numerosas lluvias menores? (de
menor intensidad) establecidas a lo largo de todo el afio, ademas de otras lluvias
gue aun no han sido identificadas del todo.

Otras radiantes activas menos intensas, también deben ser consideradas,
aungue no puedan asociarse a ninguna corriente conocida. Estas son la fuente
de Helio y Antihelio, Apex del Norte, Apex del Sur, Toroidal del Norte y Toroidal
del Sur (Jenniskens 2006).

2 Generalmente se define como lluvia menor, aquella en la cual su tasa por hora (HR) es menor de 10
https://www.imo.net/observations/methods/visual-observation/minor/
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1.2 Métodos observacionales

1.2.1 Registros Visuales

A lo largo de la historia ha sido bastante frecuente la observacién de meteoros.
Registros antiguos delatan observaciones chinas, japonesas y coreanas (Imoto
& Hasegawa,1958), ademéas de otros muchos eventos reflejados en cronicas
arabes (Rada & Stephenson 1992). Dos estudiantes alemanes, Brandes and
Bezenberg, realizaron la primera observacion de meteoros con doble estacion
en 1798, determinando que el fendmeno se daba a una altura de 100 km, lo que
supuso determinar que el fendbmeno ocurria en la parte superior de la atmésfera
debido a la penetracién de material extraterrestre.

La observacion visual a simple vista, se basa en el conteo de meteoros vistos
por un observador en un intervalo de tiempo. El resultado obtenido puede
consistir en localizar el radiante de una lluvia activa de meteoros. Aungque no es
posible identificar correctamente una lluvia de meteoros (se necesita conocer y
medir, velocidades y distancias angulares desde el radiante) desde una simple
observacion se puede contribuir estadisticamente para representar su poblacion.
El brillo y la velocidad angular pueden ser estimados por observadores
experimentados (Campbell-Brown & Koschny 2004).

A partir de estas observaciones se puede calcular la tasa horaria de una lluvia
de meteoros (incluidos los esporadicos), asumiendo el limite de magnitud y la
eficiencia del observador (Koschack & Rendtel 1990). A partir de los datos de
brillo de meteoros, también se puede calcular el indice de poblacion (midiendo
las proporciones relativas de meteoros de distinto brillo), siguiendo las
correcciones de flujo con diferentes limites de magnitudes (Rendtel & Brown
1997).

1.2.2 Registros Fotograficos

Las primeras capturas de meteoros mediante técnicas fotogréficas fueron
realizadas en 1885 por L. Weinek en Praga (actual Republica Checa) y durante
los primeros 50 afios dieron escasos resultados. Fue a partir de 1938 con Fred
Whipple en Harvard (EE.UU.), cuando se iniciaron estudios fotograficos usando
camaras equipadas con obturador rotatorio, para obtener marcas de tiempo, lo
gue permitié capturar datos de alta calidad. Usando ademas fotografias de dos
estaciones para calcular trayectorias de numerosos meteoros, se obtuvo la
altura, velocidad y radiante de meteoros.
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A continuacion, a partir de 1951 desde el Observatorio de Ondrejov, en la antigua
Checoslovaquia, se comenzaron a usar 30 cAmaras de 180 mm de focal y placas
fotograficas pancromaticas (Ceplecha 1957), siendo este el segundo gran
equipo para fotografia de meteoros desde dos estaciones. Estuvo funcionando
hasta 1977 (Ceplecha et al. 1998). A partir de aqui se han expandido nuevas
redes para estudiar meteoros y bdlidos como la European Fireball Network, en
el centro de Europa, la SPanish Meteor Network® y otras redes de astrénomos
amateur y profesionales con distintas ubicaciones.

Las camaras fotogréficas han proporcionado importante informacién sobre la
estructura de los meteoroides, debido a la alta resolucion de sus placas
fotogréficas. La deceleracion de los meteoros, por ejemplo, se ha podido medir
con gran precision (McCrosky & Ceplecha 1970).

1.2.3 Registros en Video

Las primeras observaciones de meteoros en video se hicieron en la década de
1960 (Spalding & Hemenway 1961) en EE.UU. La intensificacién de imagenes
en los aflos 70 aumentd su sensibilidad y su uso, incrementdndose
especialmente en la década de los 80 a los 90 del pasado siglo. El sistema de
video consiste basicamente en obtener una imagen gracias al acoplamiento de
un objetivo y una camara de video CCD (con salida analdgica o digital).
Normalmente los diferentes sistemas pueden ofrecer capturas de meteoros con
magnitudes visuales aparentes en el rango de entre +3 y +9, siendo los campos
de visién variables, segun las lentes de que disponga, pudiendo usarse también
para registrar el brillo de bélidos. Las capturadoras de video mas recientes dan
menos ruido, imagenes mas aplanadas y mayor sensibilidad en el Infrarrojo
cercano (Hawkes et al. 2001).

Los actuales sistemas de capturadoras de imagenes de video, permiten
intensificar las imagenes, de forma que pueden capturar meteoros de menor
brillo que las camaras fotograficas. Se pueden obtener parametros tan
importantes como el tiempo, la posicion, el brillo y la velocidad del meteoroide
ademas de su curva de luz.

Una de las mejores configuraciones de las camaras de video es cuando trabajan
por pares, apuntando a una misma posicion del cielo (Campbell et al. 2000). Al
poder obtenerse las curvas de luz de meteoros débiles, se puede revelar su
estructura e incluso el tamafio de grano (Campell-Brown & Koschny 2004) o
estudiar lluvias de Leodnidas permitiendo obtener un andlisis detallado del flujo
del radiante y sus orbitas (Trigo-Rodriguez et al. 2004).

3 http://www.spmn.uji.es/
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1.2.4 Registros a través deTelescopio

Normalmente no se han usado telescopios para la observacién de meteoros,
debido a su pequefio campo observacional y al tiempo que se necesita para
capturar un meteoro. Recientemente se han usado algunos pequefios
telescopios para estudiar el radiante de las Lednidas desde una sola estacion
(Yanagisawa et al. 2003).

1.2.5 Espectros

Los primeros datos sobre la obtencién de un espectro de meteoro se remontan
a 1897 en Inglaterra (Alexander S. Herschel), pero realmente esto se empezé a
realizar de forma sistemética por Peter Millman en Harvard (EE.UU.) en el 1931.
La historia de las observaciones de espectros de meteoros esta recogida en
detalle por Millman (1970).

El trazo lineal del meteoro observado no requiere (en principio) una rendija para
obtener su espectro, aungue una buena resolucién esta limitada por el tamafio
fisico de su trayectoria. Los espectros de meteros necesitan de técnicas de video
o fotografia para poder obtenerlos y aunque la resolucién en video es mucho
menos que en fotografia, es por otro lado méas sensible de manera que permite
obtener un mayor nimero de espectros, siendo asi el video, la técnica hasta
ahora mas usada.

El principal uso del espectro de meteoros es para identificar las lineas atomicas
de emision presente en el meteoro. Algunos metales y otros elementos se
pueden identificar en el rango visual del espectro como el H, Na, Mg, Si, Mn, Ni,
Al, Cry Fe (Cook & Millman 1955).

El espectro también puede ser usado para investigar la proporcién relativa de
atomos en un meteoroide, ya que se pueden distinguir diferentes zonas con
distintas temperaturas (Borovi¢ka 1993b). Incluso sin que el espectro abarque
un gran rango de longitudes de onda, se puede usar para determinar la
composicion quimica del meteoro (Murray et al. 1998).
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1.3 Objetivos de este trabajo

La informacién disponible hoy en dia sobre la mayoria de los enjambres
metedricos que cruzan la orbita terrestre es escasa, sobre todo en el caso de
aquellos que han sido descubiertos recientemente (Madiedo et al. 2013,
Rudawska et al. 2014). Asi, por ejemplo, para la inmensa mayoria de estas
corrientes de meteoroides no existen aun en la literatura cientifica datos
referentes a la naturaleza quimica de estas particulas, de forma que siguen
siendo los meteoroides, junto al polvo interplanetario, el mayor grupo de objetos
en rango de masas menos estudiado (Figura 3).

Por tanto, una monitorizacion sistematica de la actividad metedrica durante el
periodo de actividad de estas lluvias de meteoros, que incluya ademas el
desarrollo de campafas espectroscopicas, es fundamental para poder ampliar
nuestro conocimiento sobre estas corrientes de meteoroides.
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Figura 3.Diagrama de tamafio frente a masa de algunos de los objetos del Universo
observable. Los meteoroides son los objetos menos conocidos del Sistema Solar

(Ceplecha et al. 1998).
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En este contexto, nos preguntamos: ¢podemos mejorar los sistemas de deteccion
actuales para cubrir regiones mas extensas de la béveda celeste y obtener
informacion, tanto de la composicion quimica del meteoroide como de su cuerpo
progenitor?

1.3.1 Objetivos Principales

Con objeto de responder la pregunta anteriomente planteada, en este trabajo de
investigacion de meteoroides se ha pretendido conseguir los siguientes objetivos
cientificos:

1. Desarrollar un dispositivo experimental de dos espectrégrafos distintos
entre si, usando camaras de gran campo, que permitan registrar y capturar
después, espectros de meteoroides que impactan contra la atmésfera
terrestre, para obtener mejor resolucién espectral que las video camaras
CCD, caracterizandolos y determinando su validez.

2. Analizar los datos espectroscopicos obtenidos con los nuevos
espectrégrafos, para determinar la composicion quimica de los bdélidos mas
brillantes y proceder a su clasificacion.

3. Estudiar los meteroides capturados simultdneamente desde el
Observatorio Andaluz de Astronomia (O.A.A.)%, la red de camaras de video
CDD S.M.A.R.T°, la Red de seguimiento de Bolidos y Meteoros de la
Sociedad Malaguefia de Astronomia (S.M.A.)® y la Red Global de
Telescopios Robéticos BOOTES’, para determinar sus espectros,
trayectorias atmosféricas, la posicion del radiante y su objeto progenitor.

El presente estudio pretende centrarse en el andlisis de eventos asociados a
meteoroides y enjambres de meteoros para los que en la actualidad, existe una
informacion muy escasa en la literatura cientifica.

En la caracterizacién de estos enjambres de meteoroides juegan un papel
fundamental las técnicas espectroscopicas. Asi, mediante redes de difraccion
acopladas a algunos de los dispositivos CCD se analizan los espectros de
emision de los meteoros, obteniéndose informacién sobre la naturaleza quimica
de estos meteoroides y de sus cuerpos progenitores.

4

5> http://uhu.es/josem.madiedo/obs/metobs obj.html
6 http://meteoros.astromalaga.es/
7 http://bootes.iaa.es/
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La colaboracidon con varias estaciones de deteccion de meteoros, es
fundamental para el desarrollo de los objetivos propuestos (Figura 4).

Figura 4. Esquema de la trayectoria de un meteoro 12 , capturado simultaneamente
desde dos estaciones A y B, para determinar su trayectoria y pardmetros orbitales.

22



CAPITULO 2

FUNDAMENTOS TEORICOS

La historia de nuestro Sistema Solar puede ser objeto de estudio a través de los
diferentes cuerpos menores que pertenecen a él. Cometas, asteroides,
meteoroides e incluso el polvo interplanetario, pueden proporcionarnos
informacién muy valiosa sobre nuestro origen y evolucion. La investigacion sobre
estos objetos no solo puede hacerse de forma directa, sino que podemos
estudiarlos a través de los productos de su desintegracion. En el caso de los
meteoroides, la Unica forma de estudiarlos tanto individualmente como de forma
colectiva, es a través de la observacion y analisis de su interaccién con la
atmosfera terrestre.

Cuando un objeto, como un meteoroide entra en la atmésfera terrestre, se
produce una interaccion con ésta, que puede ser observada facilmente. El breve
rastro luminico observable, nos puede proporcionar datos muy interesantes del
objeto en cuestion, como su 6rbita, trayectoria y velocidad. La altura donde se
produce la ablaciéon, nos delata la intensidad con que penetra. El espectro
luminoso producido, como consecuencia del material vaporizado del objeto que
ha penetrado en la atmdsfera, nos proporciona informacion sobre su
composicion quimica.
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2.1 Obtencion del radiante y trayectoria

El estudio de meteoroides a través de imagenes fotograficas, se remonta varias
décadas atrds. En los afios 50 del pasado siglo, se empezd a usar una doble
estacion en Europa Central (Ceplecha 1987) para analizar mejor el fenédmeno de
los bélidos y meteoroides a través de la captura de sus imagenes con camaras
gue incorporaban éptica de todo el cielo.

Durante este periodo se desarrollaron diferentes métodos y procedimientos de
reduccién de imagenes que permitieron calcular los parametros orbitales de un
meteoro, a partir de las imagenes obtenidas. Fue a finales de los afios 70 cuando
estos procedimientos empezaron a adaptarse gradualmente al uso de
ordenadores, de modo que ya en la década de los 80 se incorporaron
definitivamente con programas informaticos.

A continuacion, expondremos brevemente las ecuaciones que se aplican
habitualmente en el software especifico para la reduccion de datos procedentes
de las imagenes capturadas de bdlidos y meteoroides, con aplicacién particular
a las imagenes procedentes de cadmaras con objetivo ojo de pez segln los
procedimientos de Ceplecha (1987) y Borovi¢ka et al. (1995).

2.1.1. Consideraciones previas

La Red Europea para la observacion de bélidos y meteoros, obtiene imagenes
de todo el cielo en el hemisferio Norte, a través de objetivos ojo de pez con un
campo de vision de 180 °en varias estaciones. Las camaras estan fijas y con
orientacion vertical al cénit. Cada captura de imagen que nos interesa también
contiene la imagen del bélido visto desde diferentes ubicaciones para un tiempo
t. La imagen del bélido es ocultada (de manera intermitente) por un obturador
giratorio cerca del plano focal con una frecuencia de entre 5y 12 Hz.

Para cada uno de estos intervalos de tiempo, se quiere calcular la altura sobre
el nivel del mar, la distancia a la estacion y la distancia relativa (longitud) a lo
largo de la trayectoria del bdlido. Se pretende determinar la trayectoria media
més probable del bdlido. A la direccion de la trayectoria del bdlido se le llama
tradicionalmente, radiante. Usando los intervalos de tiempo, queremos calcular
la distancia promedio a lo largo de la trayectoria, la altura, la velocidad y la
deceleracién. Todos estos valores se daran en funcion del tiempo.

También se pretende, determinar el brillo del bélido en los diferentes puntos de
su trayectoria. De la velocidad en funcién del tiempo, inferiremos la velocidad
inicial. Con la direccion de la trayectoria observada y el valor absoluto de la
velocidad inicial, se puede definir el vector de velocidad del bolido (astrometria).
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A partir de este vector velocidad, se puede corregir la rotacién y la gravedad de
la Tierra y proceder con el valor geocéntrico del vector velocidad. Considerando
la posicion de la Tierra para un momento t, se puede calcular el vector de
velocidad heliocéntrica del meteoro, substrayendo el vector velocidad de la
Tierra.

El primer paso para lograr todo esto, es el célculo de la ascensién recta y
declinacion (acimut y cénit) utilizando estrellas como puntos de referencia.

2.1.2. Determinacién de posiciones con imagenes de ojo de pez

Se miden las coordenadas rectangulares (x,y) de cada punto de la imagen
obtenida. Tomamos alrededor de 15 o 20 estrellas (posicion aparente) para
determinar la conversion de (x,y) a (a,z), acimut y distancia al cénit. Esto
significa que obtendremos de 30 a 40 ecuaciones independientes a resolver por
el método de Newton-Rafson. Definimos la orientacion de coordenadas con el
eje X al norte, el eje Y al oeste, con el origen de coordenadas (x,y), en el cénit
(coincidiendo con el centro de proyeccion). Las formulas de conversion seran,

tan(a — ay) = %
(2.2)
z=U+V-r+Sexp(D-1)
(2.2)
r? = (x —x0)* + (y — y0)?
(2.3)

Donde r, es la distancia desde el centro de proyeccion al punto (x,y). Estas
ecuaciones contienen siete parametros desconocidos que se deberan calcular:
a9,X0,Y0, U, V,S,D.
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2.1.3. Conversion de coordenadas rectangulares (X, y) en coordenadas
ecuatoriales (a,6) Yy definicibn del Sistema Geocéntrico de
Coordenadas Rectangulares

Cualquier medida puntual y especifica tomada de la trayectoria del
meteoroide, con coordenadas (x,y) puede convertirse en (a, z) por medio de
las ecuaciones (2.1), (2.2) y (2.3) usando los valores resultantes
aq, X0, Vo, U, V,S,D. Las desviaciones estandar de estas 7 incégnitas pueden
ser utilizadas para determinar las desviaciones de cualquier valor calculado,
a partir del registro del bolido con doble estacion o pueden ser utilizados para
el calculo estadistico si se combinan los registros de mas de dos estaciones.

El acimut y la distancia al cenit (a,z), el tiempo sideral local 95 y las
coordenadas geogréficas (¢s, As) definen la posicion geocéntrica de dicha
estacion S.

Todos los célculos se realizan en coordenadas geocéntricas. Por ello es
necesario convertir la latitud geografica ¢, a latitud geocéntrica ¢'.

El valor del radio vector geocéntrico a nivel de altura cero (R), se
determina mediante las siguientes formulas:

@' = ¢ — 0.1924240867° sin 2¢ + 0.000323122° sin 49 — 0.0000007235° sin 6¢

1-0.0133439554 sin 2¢
1-0.006694385096 sin 2¢

1/2
R = (40680669.86 ) en km

(2.4)

El Sistema geocéntrico de coordenadas rectangulares (X, Y, Z) esta
dado por la siguiente definicién:
X =(R+ h)cos¢'cos?
Y =(R+h)cos¢'sind
Z = (R+ h)sin¢g’

(2.5)
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2.1.4 Trayectoria del meteoroide
Cualquier vector unitario de coordenadas ecuatoriales (a,8) puede
escribirse en el mismo sistema de coordenadas rectangulares, tal que:
& =cosbdcosa
1 =cosdsina
¢ =sind

(2.6)

Donde cada punto de la trayectoria del meteoro se puede representar,
a partir del sistema anterior de coordenadas, por tres magnitudes:
&,mi, ¢ con i =1,2,...,k donde k, es el nimero de todos los puntos medidos de
la trayectoria del meteoroide.

Si a, b, ¢ es un vector unitario perpendicular al plano medio que contiene la
trayectoria media del meteoro, entonces
ag; + bn; +cf; = A
(2.7)
Donde A; es la distancia perpendicular entre (¢;,1;,¢;) Y (a, b, c).
Continuando con el procedimiento de Ceplecha (1987) y sustituyendo el vector
desconocido (a, b, ¢), obtenido el sistema de coordenadas rectangulares para la

estacion A, nos da la posicién geocéntrica del plano que contiene la estacion A
y la trayectoria:

aA€+bAn+CA(+dA =0
(2.8)
donde,
dA = aAXA + bAYA + CAZA
(2.9
Siendo d, la distancia del plano al centro de la Tierra.
Las imagenes del meteoroide capturadas desde dos estaciones, definen el plano
gue contendran la trayectoria del meteoro. Cuando las imagenes capturadas

procedan de mas de dos estaciones, podran originar mas de un plano, cuya
interseccién dara como resultado, la trayectoria del meteoro en la atmdsfera.
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Siuna de estas estaciones es Ay otra B, podemos derivar de (2.8) la interseccién
de estos dos planos:

_ (bacg — bpcy)

$p = P
_ (agcs — ascp)
Nr = - a4
_ (aAbB - aBbA)
R = —aq
(2.10)
donde,
d = ((bacg — bpca)? + (agcy — ascp)? + (agbg — aghby)?)Y/?
(2.11)

Podemos usar el sistema de ecuaciones que nos permite transformar
coordenadas rectangulares en ecuatoriales y convertir (§g,ng, (g) €n (ag, Sgr), la
ascension recta y declinacion del radiante del meteoroide. El radiante del
meteoro viene definido por el punto donde la trayectoria del meteoroide corta la
béveda celeste, en direccidén contraria a su movimiento, es decir, prolongandolo
hacia atras. Si este punto ag, 8z, es calculado por debajo del horizonte (Z, >
907), entonces es el "anti radiante" y se calcularia s6lo cambiando el signo del

vector (&g, Mg, CRr)-

Se necesitard también, el valor del angulo Q de los dos planos, dados por sus
vectores normales (ay, by, c4), (ag, by, ag), para calcular el peso estadistico de la
interseccion:

cos Qap = lagag + babp + cacpl: (a3 + b + cZ)(aj + bj + c§))*/?

(2.12)

Si Q es muy pequefio, tal interseccion de los planos pierde peso estadistico. El
valor estadistico de la interseccién de dos planos A, B es proporcional a sin?Q4p
y normalmente es un indicador fiable de la trayectoria atmosférica calculada.
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2.1.5. Proyeccion de cualquier punto de la trayectoria del bolido, dado por
la trayectoria definida entre dos estaciones.

Debido a las imprecisiones en las medidas, los puntos que definen la trayectoria
del bolido de la estacion A, no indican exactamente el plano que contiene la
estacion Ay la trayectoria del meteoroide: la diferencia entre planos, viene dada
por un anguloy;, que puede ser calculado para cada punto, a partir de la
ecuacion (2.7), siny; = A;.

El plano no es exacto del todo, ya que dichos puntos son el principio y el final de
la trayectoria ionizada del meteoroide junto las marcas de tiempo de los
segmentos producidos por el obturador rotativo. La siguiente tarea es encontrar
la mejor proyeccién (perpendicular) de los puntos medidos de la trayectoria
promedia del bélido, definida por &g, ngr,{r Y calculado a partir de (2.10) (a partir
de registros de estaciones Ay B).

Tomando un punto cualquiera con sufijo n, podemos calcular sus
coordenadas (§,,M,, ¢y) @ partir de las posiciones x,,y, , usando (2.1), (2.2)
(2.3), para transformar (a,, z,) en (a,, 6,), Yy (2.6). La posicidon de la estacion
A desde (2.5), (X4,Y4,Z4) con (€4, C,) define unalinea recta, desviandose
un poco del plano (estacién A, trayectoria del bélido). Definimos el plano
perpendicular al plano (estacion A, trayectoria del bélido) que contiene a la

recta (Xa,Ya,Z4), (§n M Gn)-

La interseccién de este plano con la trayectoria del bélido es el punto que
estamos buscando (el lugar mas cercano al punto de medida, que se
encuentra en la trayectoria media del bédlido, definido a partir de 2
estaciones). Este nuevo plano, perpendicular al plano de la trayectoria
desde la estaciéon A, puede definirse como:

aé+bn+c,{+d,=0

(2.13)
Donde el vector (a,, b,, c,) y d, pueden ser calculados como sigue,
An = NMnCa — Cnba
bn = (nas —&énca
Cn = $nCa — MnGa
dy, = —apXy — byYy — byZ,
(2.14)
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Siguiendo el método descrito por Ceplecha (1987), tenemos que la
proyeccioén del punto (X,, Y,, Z,) (correspondiente a la direccion (&, 1y, {y) de
la estacion A) sobre la superficie terrestre puede ser calculada resolviendo
la ecuaciéon (2.8), que nos da ¢,, 9, R + h,.Por medio de (2.4) la latitud
geocéntrica ¢,, puede ser transformada a latitud geogréfica ¢,., y también
podremos calcular R .

El tiempo sidéreo local 9,, define la longitud del punto A, (los intervalos de
tiempo sidéreo son iguales segun los intervalos de longitud). La Unica
correccién, que gueda por hacer de ¢,., sera para obtener la proyeccion
vertical del punto (X,,,Y,,Z,) a la altura de nivel cero, para obtener ¢, de
esta proyeccion vertical.

hy (@n = ©nc)
(R+hy)

On = Pnc +
(2.15)

ik— LI XPHY,Y 22T
T

Figura 5. Determinacién de la trayectoria de un meteoro desde dos estaciones,
por el método de interseccion de planos.

El mismo procedimiento vale también para la estacion B. Si el bélido es captado
solo desde dos estaciones, llegamos al final de nuestros calculos de su
trayectoria en la atmosfera. Podemos calcular distancias [,,, a lo largo de la
trayectoria del bolido (Figura 5), tomando la primera marca temporal para
(X1, Yy, Z1) mediante,
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Iy = [(Xy _Xl)z + Y, — Yl)z + (Zy — Zl)z]l/z
(2.16)

Podemos analizar estas distancias como funcién del tiempo (Pecina y Ceplecha
1983, 1984) y determinar sus velocidades y desaceleraciones en cualquier punto
de la trayectoria del bélido. Podemos también, hacer lo mismo para las marcas
temporales de la estacion B. Del mismo modo se puede calcular h,r, @,l del
origen al final de la trayectoria del meteoroide desde las estaciones Ay B.

2.1.6. Trayectoria del meteoro, en el caso de imagenes tomadas desde
mas de dos estaciones.

Si el nimero de estaciones que capturan imagenes del bélido es mayor que 2
(N > 2), entonces tenemos N planos, correspondientes a cada una de las
estaciones con una trayectoria del bélido para cada estacion. Debido a que estos
planos difieren ligeramente de las posiciones exactas (debido a los errores de
medicion), tendremos (%) intersecciones de estos planos. La interseccion media
ponderada de estos planos es la trayectoria media bdlido que estamos
buscando.

A partir de las ecuaciones (2.8) y (2.9), definimos el plano de la trayectoria
promedio entre las estaciones Ay B, con direccion (g, g, (r)

$r€+Mrn +{g{+dp =0

(2.17)
Que interceptaré dos planos de dos estaciones cualquiera Sy L
$s¢ +nsn+{s(+ds=0
S §+mn+4{+d, =0
(2.18)

Asi, se obtienen (1;') puntos diferentes de todas las combinaciones de L, S con

el peso estadistico G; 5. La trayectoria promedio del primer punto del meteoroide,
en algun lugar cerca del comienzo de la trayectoria, vendra dada por
(X(IND), Y(INI), Z(IND)).
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El segundo punto de la trayectoria promedio que necesitaremos para definir la
posicion 'y direccion de la trayectoria podrd ser calculado para
(X1s(FIN), Y.s(FIN), Z; s (FIN)), si (2.17) y (2.18) se resuelven con dgr (FIN).

Este punto se encuentra en algun lugar cerca del final de la trayectoria promedio
del meteoroide. La diferencia de coordenadas de estos dos puntos en la
direccion de la trayectoria media (radiante promedio), corresponde a los registros
del bélido de todas las estaciones de N.

£ = X(INI) — X(FIN)
Mg = Y(IND — Y(FIN)
¢, = Z(INI) — Z(FIN)
(2.19)

2.1.7. Proyeccion de cualquier punto de la trayectoria del meteoroide, en
cualquier estacion S sobre la trayectoria promedio del meteoro, definida
desde todas las estaciones de N.

Dado un punto cualquiera de la trayectoria promedio del meteoroide, desde
cualquier estacion de S (&g, Mg, Cr), considerando la direccion desviada ,en
general, de la direccién de la trayectoria promedio del angulo v, :siny, =
A, definido por la ecuacion (2.10), y con las incognitas (ag,bs,cs) que
corresponderian al plano que contiene la estacion de S y la trayectoria media

del meteoroide ((X(INI),Y(INI),Z(INI)), (?r,ﬁR, ZR) . El vector (ag, b, c5) se
puede calcular como:

i =r(Zs — Z(UNI)) — {r(Ys — Y(INID))

Jj = {r(Xs = XUND)) — &(Zs — ZUND)

k = &p(Ys = Y(IND)) — fjr(Xs — X(IND))

m = (i% +j2 + k*)'/?

aS=E
J
be = —
s m
k
Cs—m

(2.20)
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El plano que contiene a la estacion de Sy la trayectoria media es entonces,

asf‘i‘bsn‘l'c_g(‘l'ds =0
(2.21)

El plano que contiene al punto (§,,Mn, ¢4), (el punto, que se encuentra cerca de
la trayectoria media del bélido), puede escribirse como la ecuacion (2.13), donde
(an, by, ¢y, dy) esta dado por (2.14), pero escrito con (ag, bs, cs), (Xs, Ys, Zs) en vez
de (a, ba, ca), (Xa, Ya, Z4).

El plano perpendicular a (2.21) y que contiene la trayectoria del meteoro
promedio esta dada por,

aR€+bRn+CR(+dR:0

(2.22)
donde
ir = TrCs — (rbs
Jr= Z_RaS - ‘?RCS
kg = f_Rbs NrAs
m = (i + j§ + kg)'/?
ap = m
0 =&
R -
kg
ap = m
dr = —agX(INI) — brY(INI) — cx Z(INI)
(2.23)
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La interseccion de estos planos da la solucién € = X,,n=Y,, { =Z, que es el
punto (X,,,Y,,Z,) de la proyeccion perpendicular del punto medio de la
trayectoria, sobre la trayectoria media del meteoroide (Figura 6).

Figura 6. Determinacion de la trayectoria de un meteoro desde tres estaciones distintas.
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2.1.7. Astrometria con camaras de todo el cielo.

Borovicka et al. (1995), presenta un método en el que se considera la proyeccién
simétricamente axial, definiendo la distancia angular desde el centro de
proyeccion u, de 0 a 90° y la proyeccién del acimut b, de 0 a 360°. De esta forma
si se identifica el centro de proyeccion con el cénit, u coincide con z, al igual que
b, se corresponderia con a.

Asi pues, las coordenadas astronémicas podran obtenerse de la proyeccion de

coordenadas a través de la siguiente relacion:

COSZ = coSsU cos€ — sinusin e cosb,
(2.24)

sin(a — E) = sinbsinu/sinz

(2.25)

Donde &, es la distancia del centro de proyeccion al cénity E, el angulo auxiliar
introducido para resolver la astrometria con la camara de todo cielo.

A continuacion se puede relacionar

u=V-r+Se"-1)

(2.26)
b = ay — E + arctan (y — yo)
X — Xg
(2.27)
donde
=y =20 + (y — )?
(2.28)

y (%0,Y0) SON las coordenadas del centro de proyeccion (sistema X,Y) y a,, es el

angulo formado entre la direccion Sur y el eje X. Finalmente nos quedaran como
incognitas: ay, x9,y0.V,S, D, €, E.

Resumiendo este método, cuyos procedimientos estan detallados en Borovi¢ka

(1992), se concluye que las coordenadas celestes (a, z) se obtienen a través de
cinco ecuaciones, tal que
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r=C[y(x = x0)?+ (= ¥0)? + AW = ¥o) cos(F — a,) — A(x — xp)sin(F — a,)],

(2.29)

introduciendo C, como factor global de escala y dos constantes de reduccion, Ay F,
siendo A la amplitud y F la fase de variacion de escala.

Ademaés de
u=V-r+SEP" —1)+ P -1)
(2.30)

y las ecuaciones anteriores (2.24, 2.25y 2.27).
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2.2 Célculo de 6rbitas de meteoroides

Para determinar la procedencia de un meteoroide es necesario calcular su Orbita
heliocéntrica, previo paso de conocer su velocidad preatmosférica y la velocidad
media del meteoro (V,,v). Al proyectar la trayectoria del meteoroide en la
boveda celeste podemos calcular su radiante (ag, ).

Figura 7. Diagrama de elementos orbitales para el calculo de la trayectoria de un
meteoroide?

Parametros orbitales representados en la Figura 7.

- Direccién equinoccio vernal (Y).

- Longitud del nodo ascendente (Q).

- Inclinacién de la orbita (i) entre los planos orbital y de la ecliptica.

- Argumento del perihelio (w), determinado por el eje de la elipse en su plano
orbital.

- Semieje mayor de la elipse (a), para conocer el tamafio de la orbita.

- Distancia en el perihelio (q).

- Excentricidad de la elipse (e), dado que e =1 — q/a :
- Longitud del perihelio, 7 = w + Q

8 https://www.imo.net/handbook-for-meteor-observers-reprinted/
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2.2.1 La 6rbita del meteoroide

Conocidos (ag, 6z) y v se pasa a corregir el vector velocidad de rotacion de la
Tierra, vt , que viene dado por

= = Pr _
vg = 2m(R,, + hy) cosm enkms~!

(2.26)

Ell radio vector del punto medio (X, Y,,Z,) de la trayectoria se expresa en km,
donde o, , es la latitud geocéntrica del punto medio. Si se dan las coordenadas
geocéntricas del radiante observado, tendremos que el vector velocidad
corregido ﬁc(ch'UyC;Uzc)' viene dado por el vector velocidad promedio

U(Uxe) Uye, Uze) » de foma que sus componentes quedan como 0y = [V[&R, Uy, =
[vlnr, T, = |V|¢g con su correspondiente representacion geocéntrica:

Uyc = Uy — Ug COS A
Uye = Uy —UgSinag
Uze = Uy
(2.27)
Donde aj , es la ascensidn recta del punto, correspondiente a la latitud
¢, Yy longitud 4, del punto promedio de la trayectoria del meteoro.
En el siguiente paso debe corregirse la velocidad estimada por la
gravedad terrestre o, lo que nos dara el vector velocidad geocéntrica

vG(va,va,vGZ). Primero, corregimos el valor de v, para hallar el valor

preatmosférico (no cambia la direcciéon del vector), afiadiendo la
diferencia de la velocidad inicial menos la velocidad promedio v al valor
absoluto del vector v,.

El valor preatmosférico vy, quedara como:

Ugoe = VUc T VU — VU
(2.28)

y el valor absoluto vg del vector velocidad geocéntrica seré,
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<v§oc —79 7201.0)1/2
VU = — —
G (Rp + hy)
en kms™?! (2.29)

Las coordenadas de (2.27) pueden ser transformadas por (2.6) en ascension
recta y declinacién del radiante corregido para la rotacion terrestre (a,d.).
Entonces z., se calcula como,

cosz, = sind, sin @, + cos @;, cos(V,, — a.)
(2.30)

En (2.30) figura la latitud geocéntrica ¢@,, del punto medio sobre la trayectoria
promediada y z., como la distancia desde el cénit geocéntrico. Esto se hace
porque la gravedad actla gradualmente cambiando la direccién del meteoroide
hacia la Tierra y el punto medio de la accion de la gravedad estara a 2R del
centro de la Tierra. Asi el movimiento de meteoroides depende de toda la masa
de la Tierra y no sélo de la zona donde se observo.

Corregimos ahora z,. de Az, > 0 desde,

_ 2arctan((Vooc — vg)) tan(z./2)

Ze =

( Vooc + UG)

(2.31)

Donde la distancia cenital del radiante geocéntrico (z;), quedara como
Zg = Z, + Az,

(2.32)

Su acimut no cambia, desde el valor de U y puede ser calculado desde «, 6. .
aG = ac
(2.33)

Podemos transformar (a¢, z;) en la ascension recta y la declinaciéon del radiante
geocéntrico (ag, 8g), por (@,,9;). Para ello utilizamos coordenadas aparentes
de estrellas para convertir coordenadas x,y, en acimuts y distancias al cénit
relativas (a, z). Las coordenadas (a;, 6;), también se daran en el mismo sistema
de coordenadas aparentes. Estas coordenadas, se convierten normalmente, a
otras referidas a una época determinada (J2000.0).

39



Con vg, 06,8 podemos calcular el vector de la velocidad heliocéntrico,
(vy, Ly, By ) del meteoroide (L, B son la longitud y latidud eclipticas), de forma
gue primero convertimos (ag, 8¢) en longitud y latitud eclipticas, (Lg, Bg) para
la época mas cercana.

El sistema heliocéntrico ecliptico de coordenadas rectangulares se define
como:

X =rcosLcosB
Y =rsinL cosB

Z =rsinB
(2.34)

Donde r, es la distancia desde el Sol (radio vector). La posicién de la Tierra
en este sistema puede ser calculada desde la longitud solar Lg,,, convertida
al sistema de coordenadas del principio del ailo mas cercano menos 180°,
(Lgyn-180°) y el radio vector terrestre r, usando la definicion (2.34).

El vector velocidad de la Tierra en 6rbita, puede ser calculado de la longitud
solar Lg,,,, a partir del radio vectorr. Si V,p es la velocidad de la tierra en
unidades astrondmicas (U.A.) por dia solar y t el tiempo en dias solares,
entonces,

Veo — (dr)2 +( dLsun)2 12
AP dt T

(2.35)

La direccién de V,p esta dada por la longitud ecliptica de la Tierra del apex
terrestre, Lpp:

(dr)
Lo = Lo — = __\dt/
AP sun 2 (r dLsun)
dt

(2.36)
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Los angulos de la ecuacion anterior estdn en radianes. Las coordenadas
rectangulares de la velocidad heliocéntrica del meteoroide, vy (v, Uny, Viiz),
pueden ser calculadas como

Uyy = —Ug COS LG cos BG + VAP cos LAP
Uy = —Ug Sin Lg cos Bg + Vyp sin Lyp
Uyy, = —VUg Sin Bg

(2.37)

También se pueden escribir las ecuaciones (2.34) para velocidades

Uy, = Uy €0S Ly cos By
Uy = Uy Sin Ly cos By

Uy, = Uy Sin By
(2.38)

Asi de (2.37) podemos calcular todos los componentes rectangulares del
vector velocidad heliocéntrica y sustituirlo con signo opuesto en (2.45).
También podemos encontrar el radiante heliocéntrico del meteoroide
(Ly, By) y el vector velocidad heliocéntrica vy. Necesitamos aplicar un factor
de conversién en la ecuacion (2.44) ya que el vector velocidad V,p esta en
U.A. por dia solar y v; esta dada en km s~1. Mantenemos el valor dado de
constantes astronomémicas por la UAI® (1976):

velkms™1] = 1.731,456829 v, [U.A./dia solar ]
(2.39)

Todas las velocidades en (2.37), deben estar en el mismo sistema de unidades,
de forma que si la velocidad esta en km s~ o U.A./uds. de dia solar, tendremos
el semieje mayor de la 6rbita a, como

k?r

a=——>
(2k? — rvd)

(2.40)

9 UAI: Unidén Astronémica Internacional

41



Donde k = 0.01720209895, siendo la constante gravitacional gaussiana dada
anteriormente cuando las unidades astronémicas de medida son de longitud,
masa y tiempo (i.e. U.A., dia solar y masa solar). La longitud del nodo
ascendente (), que depende del signo de By es:

Q=Lg, para  By>0,

Q=Lg,—n para By <0

(2.41)

La inclinacion de la 6rbita iy el perihelio p viene dado por su seno y coseno:

(rvHx Sin Lgy, — vy, COS Lsun)

\/Ecosi= X

\/_sini _ —TVy, Sin Lgn
p (ksinQ),

\/—51ni =M
p (kcosQ)

Estas dos uultimas experiones conducen al mismo resultado

(2.42)

La excentricidad de la érbita e y la anomalia verdadera v, también pueden ser
calculados, como:

esinv = —/(p) (Vyx €OS Lgypn + Vyy SinLgyn ) /k

ecosv = P_ 1
r
(2.43)

Donde p, es dado por las ecuaciones (2.42).

El argumento de perihelio w , depende del signo de By:
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w=Tm—vVv para By>0

w= —-v para By<0

(2.44)

Si la orbita es eliptica (a > 0), la distancia del perihelio g, y la distancia del afelio
Q, pueden ser calculados de las relaciones geométricas,

qg=a(l—e)

Q=a(l+e)
(2.45)

Si la anomalia verdadera,v, se transforma en la anomalia media, p, podemos
calcular el tiempo transcurrido T desde el Gltimo paso del meteoroide por el
perihelio:

_ (ua®’?)

T
k

(2.46)

Todos los elementos orbitales angulares se dan para principio del afio mas
cercano. Aunque aqui, son referenciados a la época estandar del equinoccio
J2000.0.
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2.3 Espectrografia de Meteoroides

La espectrografia de meteoros nos proporciona informacién accesible para todos
los tipos de meteoros que se cruzan con la atmésfera terrestre.

El procedimiento que se ha usado en este trabajo para capturar espectros de
meteoros consta genéricamente de detectores CCD (video o fotografia) con un
dispositivo Optico para conseguir un buen enfoque y sobre éste un elemento
dispersor de la luz. Esta configuracion que puede considerarse clasica, al menos
en su disposiciéon, puede ser muy diferente, segun qué elementos formen parte
de ella y muy especialmente los elementos dispersores, que en espectrografia
de meteoros suelen ser los prismas o las redes de difraccion.

2.3.1 Dispersion de la luz

Cuando un haz luminoso atraviesa un prisma de vidrio, las distintas radiaciones
monocroméaticas son tanto mas desviadas por la refraccién cuanto menor es su
longitud de onda. De esta manera, los rayos rojos son menos desviados que los
violdceos y el haz primitivo de luz blanca se convierte en un espectro
electromagnético. Un ejemplo es la dispersion de la luz blanca procedente del
sol en los colores rojo, naranja, amarillo, verde, azul y violeta.

gamma| Rayos X juhvavio{ | jofrarrojos | Microondas | Ondas de radio
1

T . T 5 T ™ ™ " ™
10 10 10 10 10 10 10 10 10
Longitud de onda (nandmetros)

Figura 8. Radiacion electromagnética en funcién de su longitud de onda.
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La luz se puede considerar como un haz de fotones, particulas sin masa que se
mueven de forma sinusoidal a la velocidad de la luz y cada fotdn posee una
energia dada. Las distintas radiaciones no son mas que los mismos fotones
oscilando a distintas frecuencias, por ello las radiaciones se agrupan en funcién
de la energia que poseen (Figura 8).

Cada radiacion electromagnética tiene asociada una frecuencia de oscilacion (v)
y una longitud de onda (1) que se encuentran relacionadas por la velocidad de
la luz (c = 299.792.458 m/s).

(2.47)

Cualquiera de estos dos valores permite conocer la energia asociada para una
radiacion electromagnética, ya que la energia, segun Einstein, es proporcional a
la frecuencia

E=h-v=h-c/A
(2.48)

Donde h es la constante de Planck ( 6,6260693 - 10734 ] - s) y E, la energia de la
radiacion expresada en Julios (J).

2.3.2 Espectros

El espectro de emision atbmica de un elemento es un conjunto de frecuencias de
las ondas electromagnéticas emitidas por atomos de ese elemento en estado
gaseoso, cuando se le comunica energia. El espectro de emisién de cada
elemento es Unico y puede ser usado para determinar si ese elemento es parte
de un compuesto desconaocido.

Espectro Continuo

Cuando se descompone la luz blanca del sol con la ayuda de un prisma, se
observa un abanico de colores. Se dice que la luz blanca posee un espectro
continuo porque se pasa de un color al otro sin interrupcién en la sucesion de
colores. Experimentalmente, se constata que todo cuerpo (gaseoso 0 s6lido)
sometido a altas presiones y altas temperaturas, emite un espectro continuo de
luz.

Espectros de emision
Si se analiza con un prisma la luz emitida por una ldmpara de vapor de sodio (un

gas poco denso y caliente), se constatara que el espectro de la luz emitida esta
constituida por dos finas lineas poco intensas, en la parte amarilla del espectro,
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gue destacan frente al negro de fondo. El espectro obtenido esta constituido por
un numero limitado de radiaciones.

Un gas, a baja presién y alta temperatura, emite una luz constituida por un
ndmero limitado de radiaciones: Se obtiene un espectro de lineas de emision.
Los colores y posiciones de las lineas en el espectro son caracteristicas de los
atomos del gas que emiten esa radiacion. O sea, cada elemento quimico en el
estado gaseoso posee su propio espectro de lineas.

Espectro de absorcion

Los &tomos pueden no sélo emitir luz sino que también pueden absorberla. Se
puede constatar este fendmeno haciendo pasar una luz blanca a través un gas
frio antes de dispersarla por un prisma. Cuando un gas a baja temperatura y baja
presion es atravesado por una luz blanca, el espectro de luz transmitido esta
constituido por lineas negras superpuestas al fondo multicolor del espectro de la
luz blanca: es un espectro de lineas de absorcién. La propiedad importante del
espectro de lineas de absorcion es que sus lineas aparecen en el mismo lugar
que las lineas de emision: el gas absorbe las radiaciones que seria capaz de
emitir si estuviese a alta temperatura.

En la figura 9, se muestra una comparativa de espectros segun su naturaleza

high density diffraction
hot matter grating Continuous spectrum

G < I -
Emission spectrum
= @

Absorption spectrum

—— | .

Figura 9. Espectro continuo, de emisién y de absorciéon™®.

Las lineas caracteristicas de los espectros atomicos se pueden utilizar en
andlisis quimico para identificar atomos desconocidos, asi como las huellas
dactilares sirven para identificar una persona. Cuando las lineas del espectro de
emision de un elemento conocido concuerdan exactamente con las lineas de un
espectro de emision de una muestra desconocida, la identidad de esta ultima se
establece univocamente.

10 http://www.scienceinschool.org/
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La posicion de las lineas espectrales depende del &tomo o molécula que las
produzca. Debido a lo anterior, estas lineas son de gran utilidad para identificar
la composicion quimica de cualquier medio que permita pasar la luz a través de
él.

2.3.3 Series espectrales.

En 1885, Johann Jacob Balmer (Suiza), descubrié una sencilla formula
matematica que relacionaba las longitudes de onda de las lineas prominentes
en el espectro visible y en el cercano al ultravioleta del gas hidrégeno (el H tiene
uno de los espectros atdbmicos mas simples). La féormula de Balmer para la
longitud de onda A de las lineas de hidrogeno es,

(2.49)

donde B = 364,56 nm,n = 2 y m es un entero que toma los valores: 3, 4, 5, 6, ...
Las lineas correspondientes que se observan en el espectro visible del hidrégeno
se denominan Series de Balmer.Con esta formula, Balmer calculd las longitudes
de onda de las nueve lineas (cuatro visibles y cinco ultravioletas) que entonces
se sabia existian en el espectro de hidrogeno.

Al dar a conocer su formula, Balmer sugirié que quiza fuera un caso especial de
alguna férmula mas general que se aplicara a otras series de lineas en otros
elementos. El espectroscopista sueco Johannes Robert Rydberg inicié entonces
la busqueda de una formula con dichas caracteristicas. En 1889, a partir de la
gran cantidad de datos disponibles, Rydberg encontr6 varias series espectrales
gue encajaban en una férmula empirica que él demostrd era equivalente a la
férmula de Balmer (ver Figura 10). La férmula de Rydberg nos da el inverso de
la longitud de onda emitida

1 1 1 .
i:RH (n—%—n—%) , siendo n; <n,

(2.50)

donde Ry es la constante de Rydberg = 10.973.758,306 m~1y n;,n, son
nameros enteros. Para la serie de Balmer,n; =2 yn, =3,4,5,6...
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Figura 10. Series espectrales.

2.3.4 Resolucién espectral y Criterio de Rayleigh

El objetivo principal de un espectroscopio es la dispersion de la luz en sus
diferentes longitudes de onda para que pueda ser analizada, por lo que el
elemento dispersor ser4 de especial importancia. En nuestro caso nos
centraremos en analizar las principales caracteristicas de las redes de difraccion.

Independientemente del disefio del espectroscopio y de su elemento dispersor,

su caracteristica fundamental es la resolucion espectral (R). Este parametro
indica la capacidad del espectroscopio para separar dos lineas muy proximas:

R=—
52

(2.51)

siendo A la longitud de onda en la que estamos trabajando y 64 es la pureza
espectral (Figura n® 11), la anchura que tendria una linea monocromatica al
observarse con el espectroscopio.
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A A
Figura 11. Pureza espectral o perfil instrumental de una longitud de onda?!.

La pureza espectral dependera del sistema Optico que estemos utilizando asi
como de la calidad del elemento dispersor.

Para decidir si dos lineas estan realmente separadas aceptaremos el criterio de
Rayleigh, que es el mas extendido, segun el cual, podremos suponer que el
espectroscopio separa las dos lineas cuando la diferencia de longitud de onda
de los maximos sea mayor o igual a la pureza espectral (Figura n® 12).

AA =62

(2.52)

Figura 12. Criterio de Rayleigh*2.

Himagen adaptada de http://webs.ucm.es/info/Astrof/users/jaz/ TRABAJOS/UGARTE/3.htm

12 1magen adaptada de http://webs.ucm.es/info/Astrof/users/jaz/TRABAJOS/UGARTE/3.htm
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A partir de este punto, las leyes que rigen el comportamiento de los elementos
dispersores varian segun se trate de prismas y redes de difraccion.

2.3.5 FWHM
El término FWHM (anchura media a mitad del maximo) se usa normalmente

como medida de la calidad de imagen proporcionada por el instrumento, basado
en una funcion de distribucion normal gaussiana de la forma:

1 (x — xo)z]
X) = exp|\l——————
(2.53)
Donde o, es la desviacion tipica del perfil (Figura 13).
FWHM =2,/ (2In2)0 = 2,3550
(2.54)

Basandose en el criterio de resolucion de Rayleigh, el tamafio de la FWHM de
dos curvas cuando se tocan, da la resolucién de la imagen, luego podemos usar
la FWHM como medida del poder de resolucién (R) de un sistema Optico o
espectrémetro.

Figura 13. FWHM de un perfil de intensidad.
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2.3.6 Espectroscopia con red de difraccion

El objetivo de la espectroscopia es obtener las distribuciones espectrales de
energia: el flujo de energia recibido de los objetos celestes respecto a la longitud
de onda.

Las redes de difraccion se fundamentan en las interferencias que se producen
cuando la luz atraviesa una serie de obstaculos lineales con igual distancia entre
ellos. Estas interferencias se producen a distintos angulos respecto de la linea
de incidencia del haz de luz, la cual dependerd, para una misma red, de la
longitud de onda difractada. Cada una de estas interferencias se le conoce como
orden, y se numeraran empezando por el cero (sin desviacién) siguiendo hacia
angulos mayores (Figura 14). Utilizando una red de difraccion se conseguira que
longitudes de onda adyacentes tengan interferencias en distancias angulares
proximas, de modo que al incidir un rayo de luz se conseguira una dispersion de
ésta en todas las longitudes de onda del espectro.
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Figura 14. Ordenes de difraccion de un haz de luz a través de una rendija®>.

Existen dos tipos basicos de redes de difraccion: las redes de transmision y las
redes de reflexion. Las primeras estan formadas por un soporte transparente
rayado para conseguir surcos o dientes de sierra muy estrechos y proximos que
hacen de obstaculos difractores. Y las segundas, mas utilizadas en aplicaciones
astronémicas, difieren en que aunque la base se raya del mismo modo que en
las de transmision, después se recubre de un material reflectante. El proceso de
fabricacion es complejo, ya que para que una red sea eficiente las separaciones

13 https://www.slideshare.net/JoseBarcos1/ptica-fsica-difraccin-y-polarizacin
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de los surcos deben ser del orden de la longitud de onda difractada (una red
tipica puede tener del orden de 1.000 lineas/mm). Ademas, deben ser uniformes
para que las interferencias producidas por cada parte de la red sean homogénea.
Para describir el efecto de una red de difraccién utilizaremos la siguiente
expresion:

mA = o(sina + sinf)

(2.55)

donde m es el orden de difraccion, 1 la longitud de onda, ¢ el paso de la red
(separacioén entre surcos), a el angulo de incidenciay g el angulo de difraccion.

Figura 15. Difraccién de la luz en una red.

En las redes de difraccion simple o sencilla, casi toda la luz va a parar al orden
cero, que es donde menos interesa. Para resolver esto la mayoria de las redes
se raya con forma de dientes de sierra con un cierto angulo que hace que el
maximo de luz caiga en el orden deseado (Figura 15). Esto se conoce como
angulo de eficiencia maxima (blaze angle) y que se indica en el dibujo como 6,,.
En este tipo de redes la maxima luz se produce para la longitud de onda dada
por la expresion:

mA = gsin26,

(2.56)
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2.4 Clasificacion de meteoroides

Siguiendo el trabajo de Borovi¢ka (2005), vemos que durante la breve fase
luminica del meteoro al penetrar en la atmosfera terrestre, pueden determinarse
su trayectoria, 6rbita y velocidad. El espectro luminoso producido por el material
vaporizado contiene informacion respecto a la composicion del cuerpo.

Aunque los espectros de meteoros han sido registrados desde el siglo XIX
(Millman 1980), se han publicado muy pocos estudios sobre ellos. Harvey
(1973a) presentd estadisticas sobre la inspeccion visual de 500 espectros de
meteoros con magnitud visual aparente de entre +1 y -3, en los cuales aparecian
lineas de emision de Fe, Mg, Na y Ca en proporciones similares. De entre todos
ellos, solo un 10% eran espectros con diferente composicion quimica (no
representativos). Diferentes autores se concentraron en un andlisis detallado de
varias lineas espectrales de los bdlidos brillantes (Ceplecha 1964; Nagasawa
1978; Borovitka 1993a).

Los primeros intentos para determinar abundancias elementales de espectros
de meteoros utilizaron diversos métodos y dieron resultados muy dispersos
(Ceplecha 1964; Millman 1972; Harvey 1973b; Ceplecha et al. 1988). El analisis
de espectros de bolidos brillantes (Borovicka 1993, 1994a; Borovi¢ka & Spurny
1996) llego a la conclusion de que los espectros de bélidos pueden explicarse
por la combinacién de dos componentes térmicos con temperaturas tipicas de
4.500 y 10.000 K, respectivamente.

También se constatdé que los elementos refractarios (Al, Ca, Ti) pueden ser
menos abundantes en el gas radiante, debido a su evaporacion incompleta en
los meteoroides. Una comparativa inicial de los espectros de bdlidos (Borovicka
1994b) sugirié que en su gran mayoria (> 90%) la composicién de los grandes
meteoroides es muy parecida.

En el trabajo de Borovitka et al. (2005) se presentan 97 espectros de meteoros
relativamente débiles (en su mayoria entre magnitud + 3 a 0) obtenidos mediante
técnicas de video. Este tipo de técnica se ha utilizado para espectroscopia de
meteoros, desde el trabajo de Hemenway et al. (1971). A diferencia de los
espectros fotograficos de bélidos brillantes, los espectros de video tienen baja
resolucion y contienen sélo unas pocas lineas. En este mismo trabajo, se realizd
una clasificacion basada en las intensidades de las lineas de Fe, Mg y Na. En el
caso de que en la muestra, se registre también por proyecciéon de imagen de las
camaras en dos estaciones, se pueden determinar sus alturas, velocidades y
orbita heliocéntrica.

De este modo, se pudo estudiar, la relacion entre el espectro, la érbita y la

resistencia mecanica de los meteoroides, calculados a partir de la altura al inicio
de su trayectoria luminosa.
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2.4.1 Medida del espectro

Los meteoros acontecen en el cielo de una forma impredecible y sus espectros
aparecen en el campo de vision con posiciones y orientaciones aleatorias (Imoto
& Hasegawa, 1958).

La calibracién fotométrica permite calcular las intensidades y magnitudes de las
lineas espectrales del meteoro con observaciones tomadas bajo diferentes
condiciones (transparencia de cielo, luz de la luna, etcétera). La respuesta
fotométrica de las camaras es practicamente lineal hasta la saturacién de la
sefial en el centro de la imagen. La calibracién de la longitud de onda se ajusté
usando lineas espectrales conocidas. El objetivo final es medir las intensidades
de las lineas espectrales en todas las imagenes de video individuales.

Algunos espectros de meteoros capturados con velocidades muy diferentes y
similar magnitud visual han evidenciado que el meteoro mas rapido es mucho
mas brillante en la zona roja e infrarroja, debido a las fuertes emisiones de
nitrdgeno molecular y oxigeno atomico, caracteristicos de los meteoros rapidos.
Estas emisiones son de origen atmosférico.

Para medir el brillo de una linea, no es suficiente con medir la intensidad del pico
de la linea. Las bandas de emisién, otras lineas y el nitrégeno también bien
pueden contribuir a la intensidad del pico. Si decidimos analizar cada espectro
completo, mediante el ajuste de la intensidad, probablemente, todos los
componentes contribuirdn al espectro.

Al principio, el procedimiento apropiado no era la interpretacion fisica del
espectro sino s6lo medir las intensidades de linea. El primer paso fue ajustar el
nivel dle continuo. La emisién continua fue encontrada al equipararla con un
cuerpo negro a 4.500 K. S6lo en unos pocos meteoros lentos, la temperatura de
emision del cuerpo negro ha sido inferior a 3.500 K.

Se realiz6 una seleccion de las lineas atémicas a tenerse en cuenta segun la
experiencia adquirida con espectros fotograficos de alta resolucion y
comparandolo con varios espectros de video de alta calidad. Se observo que las
lineas se dividen en varios grupos segun su origen:

- El primer grupo son las lineas de la componente espectral principal de baja
temperatura (= 4.500 K).

- Un segundo grupo, son la combinacion de lineas de baja excitacién
prominentes en estelas de los meteoros, es decir, en la radiacién que persiste
por una fraccidon de segundo justo detras de la cabeza de meteoro (Halliday
1968). Estas lineas no son validas para un modelo térmico (Borovicka &
Jenniskens 2000).
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- Entercer lugar, las lineas de la componente espectral de alta temperatura (=
10.000 K) (Borovitka 1994a) y de origen metedrico.

- El cuarto grupo, las lineas de origen atmosférico predominante (O y N) a alta
temperatura (T = 10.000 K).

- Elultimo grupo consta de una Unica linea, es decir, la linea verde de oxigeno,
que aparece con algunos después del meteoro y persiste después de la
desaparicidn de este, formando una estela de corta duracién.

Las lineas mas importantes que se utilizan para conocer los espectros aparecen
en la Tabla 1. Los numeros de grupo de las lineas espectrales, se dan segun
Moore (1945). Las lineas dentro de los multipletes fueron tomadas
individualmente si estaban separadas lo suficiente, como para resolverse en los
espectros disponibles.

En otros casos, las lineas del multiplete se suman juntas (por ejemplo, las lineas
de Na de 5.890 y 5.896 A del multiplete 1 estan representadas por una linea de
5.892 A). Las intensidades de linea relativa inicial dentro de los grupos de lineas
(Tabla 1) fueron fijadas para las condiciones fisicas en la regién de radiacién
responsable del grupo dado y de la abundancia condritica elemental. Las
intensidades relativas de los grupos en la Tabla 1 son casi validas para meteoros
rapidos y seran muy diferentes en meteoros lentos.

Para simular el espectro observado, el perfil gaussiano instrumental debe ser
dado por las lineas. Una parte importante de los espectros de meteoros son las
bandas de N,. Las posiciones de banda utilizada e intensidades fueron tomadas
de Pearse & Gaydon (1950) y ajustadas de acuerdo a nuestros mejores
espectros de meteoros. El FWHM de las bandas de N, fue asumido a 100 A.
Este enfoque algo esquematico fue suficiente para tomar la contribucién de N,
en cuenta.

Asi que, después de ajustar la intensidad del continuo de Planck, se ajusta la

intensidad de las bandas de N, y de los grupos de lineas atémicas. Finalmente,
hemos ajustado las intensidades de las lineas individuales dentro de los grupos.
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A Atom & Typical & Atom & Typical

(A) multiplet mtensity  (A) multiplet intensity
Low temperature lines Wake lines®

4226 Cal 2 20 4216 Fel 3 16
4273 Fel 42 30 4376 Fel 2 26
4308 Fel 42 25 4427 Fel 2 21
4326 Fel 42 25 4462 Fel 2 12
4354 Fel 41 45 4482 Fel 2 7
4405 Fel 41 25 4571 Mgl 1 17
4920 Fel 318 11 5110 Fel 1 9
4957 Fel 318 16 5169 Fel 1 8
5047 Fel 114 13 5205 Fel 1 5
5182 Mgl 2 200 Atmospheric lines

5269 Fel 15 23 5330 01 12 47
5328 Fel 15 19 5436 01 11 34
5371 Fel 15 17 6157 01 10 150
5404 Fel 15 15 6455 01 9 17
5431 Fel 15 13 6484 NI 21 27
5449 Fel 15 11 7424 NI 3 60
5528 Mgl 9 22 7442 NI 3 120
5589 Cal 21 5 7468 NI 3 150
5892 Nal 1 150 7774 01 1 1400
6163 Cal 3 4 8186 NI 2 400
6439 Cal 18 3 8218 NI 2 700
6463 Cal 18 2 8243 NI 2 280
8194 Nal 4 3 8446 01 4 800
High temperature line Train line

4481 Mgl 4 36 5577 [01] 3F 31

Tabla 1. Listado de las principales lineas usadas para ajustar el espectro entre 4.200 y
8.500 A, ordenadas correlativamente por grupos de lineas (Borovicka et al. 2005).

2.4.2. Intensidades de linea de Mg—Na-Fe

Segun Borovic¢ka et al. (2005), el Na, Mg, Ca y Fe, pueden resolverse en los
espectros obtenidos con video. Las lineas de Mg y Na son las principales
caracteristicas en la parte visual del espectro, aunque la medida debe ser
cuidadosa, ya que la linea de Na se encuentra en la posicion donde una
secuencia de bandas de N, y la linea del magnesio coincide con las lineas del
Fe y algunas otras lineas. La linea de Ca 4.226 A se encuentra, por desgracia,
en la region de la baja sensibilidad de la imagen intensificada de la camara y las
otras lineas de Ca son demasiado débiles a menos que anémalamente, se
pueda destacar su presencia.
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Las lineas de Fe mas intensas figuran cerca de los 4.400 A (y mas alla del
violeta) donde la sensibilidad es mas baja. Por otra parte, esta regién es
relativamente distante de las lineas de Mg y Na y puede caer fuera del campo
de vision cuando el Mg y el Na son visibles. Asi, se seleccionaron las lineas del
multiplete Fe 1-15 entre 5.270-5.450 A para medir las lineas de Fe sumando las
contribuciones de todas las lineas de la multiplete. La contribucion de las lineas
de O atmosférico en esta regién (multipletes O 1-12 y O 1-11) es bastante
significativa en meteoros rapidos y debe tenerse en cuenta.

La medicién se hace en cada imagen de video individualmente. La linea de Na
a veces aparece y desaparece antes que la linea del Mg (Borovi¢ka et al. 1999).
Las mediciones de imégenes individuales se suman por lo tanto, teniendo en
cuenta la evolucion del meteoro.

Las intensidades de linea de Mg, Na y Fe, no dependen sélo de la abundancia
elemental en los meteoroides sino también de las condiciones fisicas del proceso
de abalacién. Para obtener una visién de este problema, asumimos el modelo
de equilibrio térmico, aplicado con éxito a fotografias de meteoros brillantes
(Borovicka 1993; Trigo-Rodriguez et al. 2003) pudiendo utilizarse también para
meteoros mas tenues, para lo que se computaron intensidades de lineas
tedricas, teniendo en cuenta la ionizacion, excitacion y transferencia radiativa,
en los vapores de meteoroides.

Todos los datos relevantes estan en perfecto acuerdo con la base de datos de
espectros atémicos del NIST. Los parametros libres fueron la temperatura
(entre 3.500-5.500 K), la densidad de atomos de Fe (10'? a 10'* 4tomos - cm™3)
y la masa total de los &tomos de Fe en el gas (10~*a 1071 g). Se encontr6 que
el factor principal que influye en las intensidades de linea es la temperatura.

En este trabajo, se han utilizado diagramas ternarios para visualizar las
intensidades relativas de los multipletes de Mg, Na y Fe. Los valores te6ricos de
composicion condritica se representan graficamente en la Figura 16 y estan
marcados con las temperaturas correspondientes.

14 http://physics.nist.gov/
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Fel-15

strong Fe

weak Fe

strong Mg sfrong Na

Mgl-2 Na | -1

Figura 16. Diagrama con las intensidades relativas calculadas de los multipletes de Mg
I-2, Na I-1 y Fe I-15 em espectros de meteoros, reflejando composicién condritica,
temperaturas, densidades y tamafio del gas radiante (Borovi¢ka et al. 2005).

La posible relacién de Mg, Na, Fe ocupa un area relativamente grande en el
diagrama. En particular, la relacion de intensidad de linea Na/Mg varia
ampliamente. A lo largo de la linea va cambiando la temperatura. La intensidad
de la linea de Na se predice mas alta a bajas temperaturas y mas baja a
temperaturas altas.

Esto es comprensible puesto que el Na tiene bajo potencial de ionizacion y la
mayoria del Na se ioniza a temperaturas mas altas. Por otra parte, la linea de
Na es de excitacion baja (2,1 eV) en contraste con la linea de Mg (5,1 eV). El Mg
es por lo tanto mas prominente a temperaturas mas altas.

Relacionado la intensidad de linea medida Na/Mg frente a la velocidad y
excluyendo los meteoros con abundancias de Na, se observa que la relacion
Na/Mg con la velocidad, es independiente para velocidades > 40 km s~ pero
aumenta para velocidades mas bajas, especialmente < 20 km s~1 (Borovicka et
al. 2005).
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Jenniskens et al. (2004) encontraron que la velocidad es casi independiente de
la relacion intensidad del N/N, > 36 kms~!. La relacion Na/Mg para altas
velocidades corresponden a una temperatura T= 5.000 K, pero a 15 kms™! la
temperatura T= 4.000 K.

Cualquier meteoro de composicion condritica debe ser medido con esta curva,
siendo su posicion, la correspondiente a la velocidad del meteoro. Los de mayor
velocidad se sitlan a la izquierda del diagrama ternario (figura 17).

Fel-15

Mainstream

Marmal
Na poor

Fe poor

e OoR

Enhanced Ma

Other

b 4 Irons
D Mz fres
FaX Ma rich

Mg l-2 Nal- 1

Figura 17. Diagrama ternario con mediciones de intensidades relativas de los multipletes
de Mg I-2, Na I-1 y Fe I-15 en los 96 espectros de meteoros de Borovicka (2005). Este
diagrama representa la base de la clasificacion espectral de meteoros débiles, donde el
trazo curvilineo muestra el rango esperado para la compaosicion condritica en funcion de
la velocidad de los meteoros. (Las velocidades estan marcadas en km s~! y para valores
de més de 40 km s, la linea de ratios no sufre cambios destacables).
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2.4.3 Clasificacién espectral de meteoroides

El diagrama de la Figura 17 forma la base de la clasificaciébn espectral de
meteoros. Algunos meteoros se encuentran realmente cerca de la curva
condritica predicha, sin embargo, hay gran dispersion y figuran mas meteoros
debajo de la curva, es decir, el brillo de las lineas de hierro es menor de lo
esperado.

Ademas, hay meteoros en posiciones muy diferentes, cerca de los bordes del
diagrama, indicando que uno o dos de los elementos estudiados casi han
desaparecido del espectro. En primer lugar describiremos los objetos de
naturaleza no condritica, diferenciados tres clases: Ferrosos, Meteoroides libres
de Na y Meteoroides ricos en Na.

2.4.3.1 No condritas
-Meteoroides Ferrosos

Estos espectros resultan extrafios a primera vista porque las lineas estrechas no
estan presentes y solo aparecen dos bandas visibles entre 4.200-4.500 A y
5.100-5.500 A. La ausencia de las lineas atmosféricas puede explicarse por la
baja velocidad de los meteoros de esta clase (en la mayoria de casos menores
a 20 km/s y maximo de 28 km/s) sin embargo, también falta la linea de Na. La
banda de 4.200-4.500 A puede explicarse por estar formada por diversas lineas
de multipletes de Fe I-41, 42 y 2 (ver tabla 1) sin una contribucion de la linea de
Caen 4.226 A. La banda al 5.100 a 5.500 A se explica en parte por el multiplete
de Fe 15 pero también su emisién es significativa en la posicion de la linea
principal de Mg (5.180 A), ya que la emision es mayor de la esperada para el
Mg. Este espectro se debe principalmente a las lineas en la estela del multiplete
Fe I, aunque una pequefia contribucién de Mg también es posible e incluso
probable.

En cualquier caso, la linea Mg es mucho mas débil que en los espectros
normales.

-Meteoroides libres de Na

Los meteoroides libres de Na se definen como los que no muestran ninguna
linea de Na y no se clasifican como ferrosos. Caen en la region cerca del borde
izquierdo del diagrama ternario (Fig. 17). Esta clase no es tan compacta ya que
la relacion Fe/Mg varia ampliamente. Estos meteoroides podrian contener
material refractario rico en Ca, aunque no puede excluirse la presencia de
elementos no observables en el espectro (por ejemplo, Si).
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- Meteoroides ricos en Na

En contraste con la clase anterior, el espectro de meteoroides ricos en Na esta
dominado por la linea de Na. Las relaciones Na/Mg y Fe/Na son superiores a la
prevista para los meteoroides condriticos. Las lineas de Mg y Fe suelen estar
presentes pero que son débiles. Esto es particularmente valido para la linea de
Mg. La relacién Mg/Fe es menor que en cualquier otro meteoroide a excepcion
de los ferrosos. Pueden ser ricos en Ca y Na siendo asi espectros bastante
exoticos.

2.4.3.2 Condritas (Corriente Principal)

El diagrama ternario esta ocupado en su parte media, por la corriente principal
de meteoroides (Figura 17). La mayoria de las condritas corresponden a la
mayor parte de los meteoroides observados. Sin embargo, sélo una pequefia
parte del espectro cae cerca de la curva condritica esperada. El espectro de
corriente promedio exhibe una intensidad algo menor de las lineas de Fe.

Hay grandes variaciones en la intensidad de la linea de Nay casi toda la gama
entre los meteoroides libres y ricos en Na. Para juzgar la intensidad de la linea
de Na, sin embargo, uno también debe tener en cuenta la velocidad del meteoro
y la posicién predicha en la curva condritica (ver seccién 3.2.2). Podemos dividir
los meteoroides en cuatro subclases.

- Meteoroides normales

Definimos meteoroides normales cuando su espectro, cae cerca de la linea
condritica en el diagrama de Mg, Na, Fe o con algo menor intensidad en el Fe.
El limite entre normal y meteoroides pobres en Fe es algo arbitrario. Se ha
dispuesto para que la mayoria los meteoroides del enjambre de las Le6nidas se
clasifiquen como normales, toméndose las Lednidas como representante de una
lluvia clasica de meteoros cometarios. De forma andaloga se clasifican las
Perseidas.

- Meteoroides pobres en Na
Los meteoroides pobres en Na son definidos como aquellos con la linea de Na

considerablemente mas débil de lo esperado para la velocidad dada pero todavia
visible (en contraste con meteoroides libres de Na).
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- Meteoroides enriquecidos en Na

Los meteoroides enriquecidos en Na, son definidos como aquellos con la linea
de Na mas intensa que la esperada para la velocidad del meteoro dado, pero no
tan dominante como en meteoritos ricos en Na. La mezcla de Na enriquecido y
meteoroides normales en la figura 17 es una consecuencia de sus diferentes
velocidades.

- Meteoroides pobres en Fe
Los meteoroides pobres en Fe se definen como aquellos con una proporcion de

Na/Mg similar a la esperada, pero con lineas de Fe demasiado débiles para ser
clasificados como meteoroides normales.

2.4.4 Relacion de la érbita de meteoros y su clasificacion espectral

En los meteoros que han sido captados desde al menos dos estaciones, puede
utilizarse su orbita para identificar el origen de los meteoros, asi como evaluar
las influencias de otros cuerpos celestes sobre ellos. Usaremos los siguientes
parametros para clasificar las drbitas:

- Distancia al perihelio (q)
- Distancia afelio (Q)

- Inclinacién (i)

- Pardmetro de Tisserand en relacién con Jlpiter, T; = (a;/a)+
2\/(a/a])(1 —e?)cosi,donde a; = 5,2 U.A. es el semieje mayor de la Orbita

de Jupiter, a es el semieje mayor de la érbita del meteoroide, y e es la
excentricidad de la orbita del meteoroide.

Estos parametros se utilizan comUnmente para distinguir Orbitas tipicas de
asteroides y cometas de la familia Jupiter y cometas tipo Halley (p. ej. Weissman
et al. 2002).

Normalmente, las 6rbitas de los asteroides, se toman de la base de datos
orbitales del Minor Planet Center y las 6Orbitas de los cometas de la base de datos
de DASTCOM?S,

15 http://ssd.jpl.nasa.gov/sb_elem.html
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Puede hacerse una distincién ruda entre cometas de tipo Halley (originarios de
la nube de Oort), cometas de la familia Jupiter (originaria del cinturdn de Kuiper)
y asteroides (originarios del cinturén principal de asteroides) utilizando los
valores de parametro de Tisserand T; = 2y T) = 3 como limites. Sin embargo,
hay una gran superposicion entre asteroides y cometas tipo Jupiter cercade T, =
3. También hay unos pocos asteroides (Damoclidas) en orbitas de tipo Halley y
otros cometas, especialmente el 2P/Encke, dentro de la region de asteroides.
Asi pues, la érbita por si sola no puede distinguir asteroides y cometas sin
ambigliedades; sin embargo es bien conocido que las 6rbitas condritas caen
dentro de la regién asteroidal.

Asi pues, se pueden definir cinco clases de orbitas de meteoros como veremos
a continuacién. Por razones que mas adelante seran obvias, las Orbitas con
pequefio perihelio se definen como una clase aparte.

El ejemplo mas evidente son los meteoros del enjambre de las Tauridas, que se
derivan del cometa Encke. Si nos fijamos en los parametros orbitales, se
incluirian a estos cuerpos en la clase asteroidal a pesar de su origen cometarios.
También se incluyeron en esta clase los miembros de otras lluvias de meteoros
con Orbitas cerca de la frontera entre asteroides y cometas de la familia Jupiter.

La definicion de las clases de Orbita de los meteoros, anteriormente
mencionadas y definidas por Borovicka et al. (2005) son:

- Orbitas aproximandose al Sol: g < 0.2 U.A.
- Orbitas de lluvias de meteoros eclipticas. A continuacién, en la Tabla 2,

figuran los elementos orbitales de la seleccion de las lluvias de meteoros
eclipticas seleccionadas (Cook 1973).

Lluvia a e q Q i Ly Objeto
(AU) (AU) (AU) (°) progentfor

Northern Taurids 2.59 0.86 0.36 4.8 2 2.73 2P/Encke
Southern Taurids 1.93 0.81 0.38 3.5 5 3.41 2P/Encke
Northern Piscids 2.06 0.80 0.40 3.7 3 3.28 2P/Encke
Southern Piscids 2.33 0.82 0.42 4.2 2 3.00 2P/Encke
a Capricornids 253 097 9059 4.5 7 2.94 45P/H-M-P
Northern ¢ Aquarids 1.75 0.84 0.26 3.2 5 3.60

Southern ¢ Aquarids 2.36 091 0.21 4.5 I 2.3

Virginids 2.63 090 026 5.0 3 2.60

k Cygnids 3.09 0.68 099 5.2 38 2.58

Tabla 2. Elementos orbitales de las lluvias de meteoros eclipticas seleccionadas (Cook
1973).

63



- Orbitas tipo Halley: T; <2 or2 <T; <3 y i > 45°
- Orbitas familia-Jupiter: 2 <T; <3 y i >45°y Q > 45U.A.

- Orbitas condriticas-asteroidales: T) >3 o0 Q@ > 4.5U.A

Las orbitas de meteoroides generalmente siguen el patrén de asteroides y
cometas, sin embargo, se observa una gran cantidad de meteoroides con
distancias de perihelio pequefio. También aparecen significativamente érbitas de
meteoroides tipo Halley con pequefios semi-ejes mayores y afelios, en
comparacion con los cometas. Esto puede ser debido a la fricciobn de Poynting-
Robertson (Klacka,1992), pero también a los efectos de seleccion (los
meteoroides con periodos mas cortos son observados con mayor frecuencia).

Normalmente no se toma muy en serio esta diferencia, ya que el semi-eje mayor
cercano al limite parabdlico, es dificil de determinar a partir de las observaciones
del meteoro (muy sensibles a la determinacion de la velocidad).

2.4.5 Clasificacion de la resistencia del material de los meteoroides

El inicio de la trayectoria luminosa del meteoroide se ha utiliza tradicionalmente
para establecer diferencias en la resistencia de meteoroides con tamarios del
mm (Ceplecha 1988). Para una velocidad de entrada dada, los meteoroides de
origen asteroidal, comienzan su ablacién en alturas mas bajas que los cuerpos
cometarios, mas débiles.

Ceplecha introdujo un criterio de clasificacion (Ceplecha et al. 1998) para
meteoroides segln la altura de inicio y la velocidad descendente de su
trayectoria. Mas recientemente, Koten et al. (2003, 2004) encontraron que la
altura de inicio de ablacion de los meteoroides cometarios depende también de
su masa. Sin embargo, para nuestro proposito, la dependencia de la altura de
inicio con la velocidad demostr6 ser suficiente para reconocer diferentes
resistencias de materiales de diferentes clases espectrales de meteoroides.
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CAPITULO 3

DESARROLLO EXPERIMENTAL

En este capitulo se describe el proyecto de ingenieria que se ha desarrollado,
para estudiar meteoros con espectrégrafos y tecnologia CCD, objetivos de gran
campo y red holografica de difraccién (Espartero et al. 2018a). Desde el punto
de vista técnico, el conjunto esta formado por dos espectrégrafos independientes
con distinta configuracién, lo que permite capturar imagenes de bdlidos vy
meteoros con distinto campo de vision y resolucién espectral. El equipo
completo, forma un pequefio observatorio autbnomo, compuesto de una caja
estanca con techo mavil, estacién meteoroldgica y ordenadores para procesado
y almacenamiento de datos.

El equipo completo de estos dispoitivos se ha desarrollado durante dos afos
(2014-2016) a través de numerosos ensayos Yy pruebas, que lo han ido
conformado en el resultado final que se muestra en este capitulo.

El sistema basico desarrollado ha permitido capturar imagenes de meteoros y
sus espectros de forma autbnoma, permitiendo estudiar la naturaleza quimica
de estos objetos. De estos equipos se han obtenido resultados muy interesantes,
que permiten continuar desarrollando y mejorando su rendimiento.
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3.1 Antecedentes

Los estudios de espectroscopia de meteoros comenzaron en la década de 1860
con las observaciones de A.S. Herschel (Millman 1963). A finales del siglo XIX
se usaron técnicas fotogréficas para observar los espectros de meteoros
(Millman 1980) y a partir de la década de 1950 las rejillas de transmision
comenzaron a reemplazar los prismas en los espectrografos de meteoros. Se
realizaron amplios programas de espectroscopia en USA, Canad4, la antigua
URSS y Checoslovaquia (Ceplecha et al.1988). Se empezaron a usar nuevas
técnicas en video para estudiar espectros de meteoros (Hemenway et al.1971)
y nuevos métodos y procesos en TV para reduccion de datos, que fueron
descritos por Millman & Clifton (1975), Borovi¢ka & Bocek (1995) y Zender et al.
(2004).

La espectroscopia de meteoros se fundamenta en la emision de lineas atomicas
(espectros de emisién), junto a otras bandas moleculares y la radiacion continua.
Méas adelante Halliday (1961), Ceplecha (1971) y Borovicka (1994a),
proporcionaron amplias listas de identificacion de lineas en espectros
fotograficos de alta dispersion. Las lineas pueden estar divididas en dos
componentes, segun revelo Borovicka (1994b), en funcion de su temperatura
(alta y baja).

Las técnicas de video permiten grabar meteoros relativamente débiles
(Espartero & Madiedo 2016) en comparacion con las capturas de imagenes
fotograficas, por lo que solo puede detectar algunas lineas de emisién como el
Na, Mg, Ca y Fe, ademas de las emisiones de origen atmosférico O, N vy
N, (espectrografia a baja resolucion).

3.1.1 Estaciones de deteccidon de meteoros en la Peninsula
Ibérica.

La luz emitida por los meteoros durante el proceso de ablacion en la atmdésfera
terrestre, permite estudiar, a través de los espectrografos, la naturaleza quimica
de su objeto progenitor. Asi, el analisis del espectro del meteoro, puede
proporcionar distinta informacion, sobre el proceso de ablacion, el plasma del
meteoro y la composicion quimica del meteoroide (Borovicka 1993, 1994a; Trigo-
Rodriguez et al. 2003) e incluso informacion relevante sobre su cuerpo
progenitor.Con los equipos de video se pueden capturar meteoros de hasta una
magnitud aparente de 3 + 1 (Madiedo et al. 2016).

Desde 2002, que se empezaron a instalar las primeras camaras CCD de todo el
cielo y de alta resolucion espacial en la peninsula ibérica, en los Observatorios
astronémicos de la Red Global BOOTES con el objeto de estudiar GRBs
(estallidos de rayos gamma), lluvias de meteoros y la reconstruccién de
trayectorias de bdlidos (Castro-Tirado et al. 2008).
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Poco después, en el afio 2004, se inicia un nuevo proyecto en Espafia, para
instalar camaras de todo el cielo de baja resolucién, con la intencién de estudiar
la interaccion de la materia interplanetaria con la atmdésfera terrestre. Esta nueva
red contara con diferentes emplazamientos y tomara el nombre de la SPMN
(SPanish Meteor Network)?e .

Desde el afio 2009, esta red tiene capacidad operativa para estudiar
practicamente, la totalidad del cielo de la Peninsula Ibérica, siendo complentada
en algunas estaciones con video camara.

3.1.2 El Observatorio Andaluz de Astronomia

Este trabajo de investigacién, para estudiar meteoroides con camaras de gran
campo, ha sido posible en gran medida, gracias a las instalaciones que ha
proporcionado el Observatorio Andaluz de Astronomia (OAA)Y, situado en la
aldea de La Pedriza, en el municipio jiennense de Alcala la Real. Este
observatorio, ha permitido disponer de un lugar privilegiado para este proyecto y
en el, se han desarrollado y experimentado, diferentes herramientas técnicas
con buen rendimiento y resultados para este trabajo.

El Sky Quality Meter es un instrumento para la medida de la calidad del cielo
nocturno que ofrece valores en una escala logaritmica de magnitudes por
segundo de arco al cuadrado (MPSAS); y que también permite el registro de la
temperatura en el momento de la observacion. La escala MPSAS medida por el
SQM va desde el valor 16 (mala calidad) hasta el valor 22 (calida 6ptima).

El proyecto del OAA comenzé en el afio 2010, con una campafa de estudio de
las condiciones atmosféricas y calidad de brillo de cielo para determinar su mejor
ubicacién, dentro de los municipios jiennenses de Alcala la Real, Castillo de
Locubin, Frailes y Noalejo (Figura 18).

16 hitp://www.spmn.uji.es/
17 http://oaa.astroalcala.es/

69


http://www.spmn.uji.es/
http://oaa.astroalcala.es/

Calar Alto 2012/10/08 La Acamufia 2011/12/21 La Hoya 2011/12/19
N N N

NW

SEDA 21h30m-22h00m

La Hoya 201 1:\]12/19 La Pedriza 2012/05/07 La Pedriza 2012/10/08
N N

NW. g 21.5 - 21.5 NW, 21.5

8 194

SEDA 22h50m-23h35m

Los Llanos 2011/12/05 19.4
N

18.9

18.4

179
174 2

169 "ai

16.4
159

154

1.9

SEDA - Luna (80) a 75 grados SE

Figura 18. Comparativa grafica de medidas de brillo de fondo de cielo, de diferentes
emplazamientos con respecto al Observatorio de Calar Alto (véase grafico arriba,
izquierda).

A estos datos fundamentales, se le sumaron los lugares con mejores
equipamiento disponible, accesibilidad e instalaciones, como es la disponibilidad
de corriente eléctrica y acceso a internet. Finalmente se opté por elegir un
antiguo edificio abandonado, propiedad del Ayuntamiento de Alcal& la Real, en
gue existia disponibilidad incluso de Internet (Figura 19). Los datos
proporcionados durante dos afios de trabajo (2010-12) y las mediciones de
campo fueron la base también, para conseguir la Certificacion de Reserva
Starlight y Destino Turistico Starlight, otorgado por la Fundacién Starlight a la
Sierra Sur de Jaén, en la que se incluyen el municipio citados anteriormente, a
excepcion de Noalejo. El resultado final de conseguir esta prestigiosa
certificacion de calidad de cielo fue el detonante principal para poder construir el
OAA?,

18 https://www.andalucia.org/es/astroturismo-turismo-de-estrellas/reserva-starlight-sierra-sur-de-
jaen/.
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Aunqgue el proyecto de ha desarrollado en diferentes fases, primero en video y
después con fotografias de los espectrégrafos, en algun periodo (de varios
meses), han estado operando simultaneamente, cinco cAmaras de video CCD,
dos espectrografos y dos camara analdgicas de video vigilancia, para detectar
la entrada de meteoros en nuestra atmosfera (Espartero et al. 2018c).

:1‘

E .ik—.-*.‘fi&z ,

Figura 19. Fotografia del Observatorio Andaluz de Astronomia (OAA) terminado.
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3.2 Metodologia

El nuevo dispositivo de captura de imagenes espectroscépicas, ha sido disefiado
con la finalidad de obtener espectros de emision mas detallados y completos,
procedentes de bdlidos y meteoros brillantes. Desde 2013 han sido estudiados
varios meteoros, a través de las imagenes capturadas por estas camaras y sus
dispositivos auxiliares.

Al tratarse de un proyecto experimental, se tardé varios meses hasta conseguir
resultados aceptables, ya que se han tenido que abordar diferentes problemas
hasta conseguir que los equipos funcionaran de una forma segura, estable y
continuada en el tiempo.

Seguidamente, se detallan los procedimientos seguidos con los espectrografos
y en el siguiente epigrafe (3.2.2), se expone el porceso se reduccion de datos y
extraccion de espectros.

3.2.1 Espectrégrafos

Los dos espectrografos tienen el mismo disefio y estan formados basicamente,
por una camara CCD con obijetivo de gran campo, red hologréafica de difraccion
y protecciones adecuadas contra las inclemencias meteoroldgicas. Tanto las
CCD como los objetivos son de diferentes modelos y para ello se han tenido que
adoptar diferentes configuraciones para obtener imagenes de calidad. Esta
configuracion puede permitir obtener dos imagenes diferentes del mismo objeto,
con detalles distintos y complementarios de las principales lineas de su espectro
de emision.

Para ensamblar los dispositivos que configuran el espectrégrafo, se han tenido
que ajustar mecanicamente los elementos para conseguir una buena focal y su
estabilidad. A continuacion se ha insertado el bloque resultante, en el interior de
dos tubos concéntricos de polivinilo clorado (PVC) en cada uno de los dos
espectrografos. En su extremo superior estan recubiertos por un vidrio especial,
perfectamente sellado con un elastomero de silicona, que permite su
impermeabilizacién ademas de posibilitar que las diferencias de temperaturas no
deterioren al junta de unién (Figura 20).

Los espectrografos estdn ubicados en un observatorio automatico para
espectrografia que permite suministrar corriente eléctrica a los sistemas y les
sirve de soporte. Esta caja dispone de un sistema electromecéanico que abre o
cierra un doble techo corredizo. El sistema esta conectado a una estacion
meteoroldgica que mide el indice de nubosidad de manera que cierra el techo y
desconecta el sistema en caso de riesgo de lluvia.
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Figura 20. Esquema general de los elementos que conforman los dos espectrégrafos.

Todo el conjunto estd conectado a dos ordenadores, para descargar en los
discos duros las imagenes capturadas. Ademas se pueden regular y programar
todos los dispositivos que conforman este equipo de espectrografos, cuyos
principales elementos se detallan a continuacion (Espartero et al. 2018a).

3.2.1.1 Camaras CCD

Se han usado dos camaras CCDs de diferente configuracién para cada uno de
los espectrografos.

CCD 1. El Espectrégrafo #1, estd compuesto por una Atk 314L+ de 1.4
Megapixel, que es una CCD comercial que proporciona muy buenos resultados.
De uso contrastado por su buen rendimiento, proporciona una buena regulacion
de temperatura, que le permite conseguir una buena refrigeracion. Incorpora el
sensor monocromo, Sony ICX285AL ExView de 1392 x 1040 pixelesy 10.2 x 8.3
mm, con ruido de lectura de 4 electrones rms y una velocidad de descarga muy
rapida, inferior a 2 s. El bajo ruido y su extraordinaria linealidad y eficiencia
cuantica, nos permite usarla regularmente para la obtencion de datos cientificos.
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CCD 2: El Espectrografo # 2, incorpora una Atik 11000, que es una camara de
alta resolucion de 4008 pixeles x 2672 pixeles (9 um x 9 um/pixel) y gran formato
con un sensor monocromo Kodak KAI 11002 de 37.25 x 25.7 mm. Esta camara
logra un excelente resultado en la captura de imagenes al poder llegar a una
refrigeracion de 38°C inferior a la temperatura ambiente. El ruido térmico es muy
bajo (13 eléctrones rms) y una eficiencia cuantica de ~ 50%, con un tiempo
minimo de exposicion de 1/1000 s y un maximo ilimitado (Figura 21).

Figura 21. Sistema 2, compuesto de Atik 11000 +acoplamiento +objetivo Nikon 50 mm a
/1.2 y red de difraccion con adaptador.

3.2.1.2 Objetivos de gran campo y red de difraccion

Los objetivos usados son también distintos, para cada una de las CCD. Por un
lado, se incorpora objetivo Sigma 4.5 mm de focal a /2,8 de apertura, modelo
EX DC HSM, para la Atik 314 L+, que proporciona un campo de visién de 120°y
se acopla mediante un adaptador roscado macho/hembra de aluminio para
conseguir un buen enfoque. Por otro lado, un objetivo Nikon de 50 mm de focal
con f/1,2, para la Atik 11000, que también se acopla mediante un adaptador
roscado y da un campo de vision de 15°.

Delante de cada uno de los dos objetivos y a s6lo a 2/3 mm como maximo de
separacion, se incorpora la red hologréfica de difraccién de 1000 lineas por mm,
sobre un adaptador de filtro, que en cada dispositivo varia en funcién del tamafio.
Esto permite su manipulacion de una forma rdpida y sencilla, para las tareas de
mantenimiento, ya que cada seis meses como maximo, es necesario cambiar la
red de difraccidn para obtener un éptimo resultado y evitar que su deterioro (la
radiacion solar y los cambios de temperatura deterioran la junta de union de la
red con el objetivo, provocando su desprendimiento) la perjudique las imagenes.
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3.2.1.3 Soporte y Protecciones.

Los sistemas de proteccion de estos equipos, han sido disefiados y creados para
cada uno de los dos espectrografos, segun las dimensiones y necesidades de
cada uno. La proteccion individual de PVC de cada espectrégrafo, consiste en
dos tubos concéntricos cuyas medidas permiten encajar la CCD y el resto de
elementos que configuran nuestro dispositivo. Los tubos de PVC tienen un
didmetro que solo varia 8 mm, uno con respecto del otro. Esto permite que
puedan ajustarse uno dentro del otro y moverse entre si. Sirven de sujeccion y
anclaje para las cAmaras y los sistemas 6pticos.

En la primera fase experimental y de pruebas, se adquirieron las cAmaras CCD
y los objetivos que debian ayudar a capturar las imagenes. Para conseguir la
focal adecuada, que permitiera obtener imagenes nitidas, se colocaron
diferentes anillos roscados superpuestos entre el chip de la CCD y el objetivo
para obtener una correcta focal. Este conjunto de elementos se insert6 en el
interior de dos tubos de PVC y permite su manipulacion y trasladado sin alterar
su configuracién. La parte superior tubo esta cubierta por vidrio flotado de 1 mm
de espesor y el mismo didmetro que el tubo, para que encaje bien y pueda
sellarse con un cordon de silicona especial para vidrio y exteriores (Figura 22).

El dltimo elemento que conforma este sistema es la cinta de calefaccién de
intensidad regulable, que se acopla a la parte superior del tubo, rodeando el
vidrio de proteccién. Esta cinta evita la formacién de escarcha y la condensacion
en el vidrio por humedad, tanto interior como exterior. Se ha fabricado una
resistencia con un circuito impreso flexible (SMD), aislada con silicona y tela
gruesa que evitar las pérdidas de calor.

3.2.1.4 Observatorio Automatico para Espectrografia (OAE).

Para que los espectrografos puedan operar de un modo eficaz y duradero, se ha
dispuesto fabricar un observatorio automético para espectrografia (OAE), que
permita ser manipulado via remota por internet (Figura 23). Este mddulo
automatico, se construye con una estructura de barras de acero de seccién
cuadrada de 10x10 mm?, con uniones electro-soldadas, que permiten colocar
las bandejas y soportes necesarios para los elementos mecanicos que dan
movilidad a la cubierta. Como recubrimiento exterior, se han colocado paneles
de chapa galvanizada de 2 mm de espesor, tanto en las paredes como en el
techo corredizo. El tejado del observatorio se ha conformado con una doble
vertiente inclinada y cuya apertura y cierre se hace de forma opuesta y
sincronizada (Figura 24).
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Figura 23. Esquema bésico de los principales instrumentos instalados en el interior del
OAE.
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Interiormente, se colocan los soportes para ubicar las camaras, asi como los
diferentes dispositivos que permiten la apertura y cierre de la cubierta. El
accionamiento del techo de este pequefio observatorio esta formado por dos
motores eléctricos de 24 V, que son accionados mediante dos relés,
transformadores de intensidad de corriente y programador.

Figura 24. Médulo automatico con sistema de apertura/cierre para proteccion de las
camaras.

Estos dispositivos electrénicos son programados y regulados a través del
ordenador de control y permiten desplazar el techo segun su programacion
(Figura 25 y 26). Todo este conjunto se conecta a la corriente eléctrica a 220 V
a través de un sistema de alimentacion ininterrumpida, que también permite
controlar las posibles oscilaciones de tension y amperaje eléctrico que puedan
dafar los equipos (Espartero et al. 2018b).

77



-Ki

3

29 AC I3l — m — m - m
..|L|._,I.,I.u.r_ ._.|I,I.,I,..ur_ % L% 1Y " 45 -,
Moo T2 s R T R Ty R
™ ot ™ t ™ t ™ - ™ s
VAl 12VAL
- = - =
| = | I
= | =1 =T =]
| | N [
L LT L1 Ti LT =T
1 + 1 +
12V0C
+ 1 + 1
RNOC iTvac _ i2v0C _
T -
my Mo ey 0o
o ANy
B2
ALUMEHTADDN HOTOR PLEFRTA HIOTOR PLERTA
PROERAHADCA CERECHA IZOUERDA

Figura 25. Esquema eléctrico de control de alimentacion de motores del OAE.
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Figura 26. Esquema eléctrico del programador y control de maiobras del OAE.
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3.2.1.5 Estacién Meteorolégica para Astronomia (EMA)

Se ha instalado una estacion meteoroldgica especialmente disefiada para
controlar y medir los parametros atmosféricos y de calidad de cielo, que mas nos
interesa para el uso de los espectrometros.

La estacion meteorolbgica para astronomia mide entre otros, el brillo de cielo
(Sky Quality Meter), la velocidad del aire (Anemdmetro) o el indice de nubes (con
un sistema Peltier que mide la diferencia de radiacion infrarroja entre el suelo y
el cielo), siendo este ultimo el indicador mas relevante para nuestro sistema de
proteccion, ya que a partir del 70%, optamos por cerrar la proteccion como
medida de seguridad (Figura 27).

Llegado este punto la EMA envia una sefial al médulo automatico de proteccién
para que cierre su techo corredizo, al tiempo que las CCDs quedan en standby.
El sistema no se apaga. Entra en modo standby hasta que se reduce la
nubosidad y vuelve a funcionar.

T+19.3 TR+16.6 H83%
FC: 1MUB7.84 LD14.

PLRBO.G PAB1GA LL
mZ".m@OIS F12v1

Figura 27. Estacién meteoroldgica de Astronomia en el OAA.

El proceso que permite un correcto funcionamiento del sistema (modulo de
proteccion, espectrografos y ordenadores) es bastante intuitivo. Todo el conjunto
esta conectado a la EMA del OAA, que activa el sistema al atardecer y lo
desactiva al amanecer, permitiendo su desconexion y que el modulo de
proteccion permanezca cerrado en las horas diurnas. Al conectar/desconectar
en funcién de la magnitud de brillo de cielo, no es necesario actualizar ningin
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reloj astrondmico ni temporizador con el paso de los dias, ya que su
autorregulacién es autbnoma y diaria (Trueblood & Genet, 1985).

Diariamente las operaciones comienzan con la apertura del OAE, poco después
del atardecer, siempre que el valor de brillo de cielo supere las 12 mag/arcsec?
(magnitud visual limite -3), ya que con valores inferiores las imagenes obtenidas
saturan (Figura 28). Cuando este valor desciende poco antes de amanecer, los
sistemas dejan de funcionar y la OAE cierra. Los PCs quedan en modo standby
cada amanecer, de manera que vuelven a activarse automaticamente al
anochecer, al igual que los espectrografos, volviendo a capturar y imagenes en
sus discos duros.
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Figura 28. Grafico SQM de los sensores de la Estacion Meteorolégica de Astronomia
(EMA) obtenido la noche del 24 al 25 de julio de 2017.

Los espectrografos obtienen distintos tipos de imagenes en funcién de sus
limitaciones Opticas y de las propias CCD. Con el Espectrografo # 1 (gran
campo) se obtienen imagenes de hasta 250 KB en un campo de 120° y con el
Espectrégrafo # 2 (campo estrecho) se obtienen imagenes de 2,2 MB en un
campo de 15° llegando a la magnitud visual 9 y 11 respectivamente
(comparandolo con el catalogo estelar USNO-B1.0), si las condiciones de calidad
atmosférica y seeing son ¢ptimas.

Al tener dos sistemas distintos con configuraciones diferentes, se consideré
necesario establecer una comparativa entre ambos, que nos permita analizar el
rendimiento y eficacia de cada equipo en relacion con los tiempos de exposicion,
capturas y tiempos de descarga. Esto unido a la diferencia tan importante de
informacién que ofrece cada camara, nos puede ayudar a establecer prioridades
y nuevas actuaciones en un futuro inmediato.

Para ello hemos tomado medidas de tiempos mediante un cronémetro digital, en
cuanto a los tiempos de exposicion y tiempos de descarga con cada una de las
camaras, la calidad de las imagenes obtenidas y el aprovechamiento por hora
gue se obtiene de cada una (rendimiento efectivo).

Con estas pruebas se ha intentado optimizar, para cada uno de los dispositivos,
el mejor rendimiento obtenido por hora de funcionamiento junto a las imagenes
de mejor calidad, ya que uno de factores mas importantes a tener en cuenta en
la calidad de las imagenes obtenidas, ha sido la presencia de la red de difraccion.
La red hologréfica de 1.000 lineas por mm, proporciona unos magnificos
resultados en cuanto a su capacidad de proporcionar las lineas espectrales con
bastante facilidad, pero a su vez, esto que supone un problema cuando tenemos
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objetos muy luminosos presentes en nuestro campo, como planetas (Venus,
Japiter y Saturno), estrellas muy brillantes (Sirio, Vega, Arturo, Capella, Rigel,...)
y sobre todo la Luna.

Para obtener la eficiencia de cada dispositivo solo debemos tener en cuenta la
relacion entre la captura realizada y el tiempo empleado para cada una.

texp
E(%) =
(%) Toap
(3.57)
Camara 1 (Atik 314 L+)
t exposicion (T) captura N° captura/h  (E) eficiencia (%)
30” 32.0” 112.5 93.8
60” 62.0” 58.06 96.7
120” 122.0” 24.5 98.3
Camara 2 (Atik 11000)
t exposicion (T) captura N° captura/h  (E) eficiencia (%)
30” 54.0” 66.6 55.5
90” 114.0” 315 78.9
120" 144.0” 25.0 83.3

Tabla 4. Tiempos y eficiencias de Atik 314 L + y Atik 11000.

Las lineas coloreadas de verde y azul muestran los tiempos de exposicion de
cada CCD por los que nos hemos decantado. Si optamos por tiempos inferiores
la eficiencia es menor, de manera que no aprovechamos los recursos técnicos
de una forma efectiva. Pero si por otro lado, aumentamos los tiempos de
exposicion, los objetos mas brillantes estarian saturadas, lo que dificulta
considerablemente un correcto analisis de los objetos de nuestro interés.
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La notable diferencia de memoaria requerida para cada captura, repercute en el
tiempo de descarga de cada imagen en el PC, siendo muy distinta de un sistema
a otro. En el Espectrégrafo # 1 es de 2 s y en el Espectrografo # 2 es de 24 s
(Tabla 4).

Estos tiempos perjudican sensiblemente la posibilidad de que las capturas se
realicen de forma continuada, por lo que se ha tenido que optimizar al maximo
el tiempo de captura frente a los tiempos de descarga. Asi pues, se ha
conseguido establecer el tiempo 6ptimo de captura para ambos dispositivos en
60 s para el Espectrografo # 1 y 90 s para el Espectrografo # 2. Estos tiempos
se reducen (manualmente) durante los dias previos o posteriores a la fase de
Luna llena, evitando asi en gran medida la saturacion de las imagenes.

Midiendo los FWHM de los espectros obtenidos, se ha conseguido llegar a una
resolucion espectral §A= 24 A a 5.000 A con el Espectrografo #1 y de 1= 10 A
a 5.000 A con el Espectrografo #2.

3.2.2 Reduccion de imagenes y obtencidon de espectros

Los datos son almacenados en los discos duros de dos ordenadores (Figura 29),
de forma que cuando se recibe una alerta de bélido (por correo electrénico) a
través de la SPMN, se procede a localizar las imagenes por sus datos de hora'y
fecha. La captura de imagenes se realiza con el software original ARTEMI del
fabricante de las camaras CCD Atik, en formato fits. El proceso de reduccion de
imagen, se realiza sustrayendo la imagen anterior o posterior a la captura que
nos interesa con el software MAXIM DL.

Las camaras pueden capturar imagenes de meteoros obteniendo los
correspondientes espectros de baja resolucién, como resultado de la interaccion
luminica de la luz emitida con la red holografica de difraccién. Para que los
objetos figuren en las imagenes capturadas con calidad suficiente, es necesario
una integracién minima de al menos 1 s (para tiempos inferiores y meteoros de
brillo inferior a un bdlido promedio, no es recomendable este sistema
espectrogréfico).

A veces, el resultado obtenido puede no ser bueno, ya que también depende de
la posicion geométrica de la red de difraccion con respecto al angulo de
incidencia de la emision espectral. Los primeros y segundo 6rdenes del espectro
pueden estar presentes dependiendo del tiempo e intensidad luminosa del
meteoro.

83



NO
Sky brightn
<12 mag

1
NO. Open AES YES ‘—J

Closed
AES
Spectrograph
& Capture
software

NO

Sky brightn
>12 mag

Sl

YE
Opening YES
AES

NO Spectrograph

& Capture

software Sky brightn
Open AES N 2 meg
NO.
YES—J

Image Capture

Image Storage

Figura 29. Esquema secuencial del funcionamiento de los ordenadores, OAE vy
espectrografos.

Los principales espectros de bdlidos capturados por este sistema
espectrografico se han obtenido representando el flujo 6ptico, en unidades de
intensidad arbitrarias, frente al rango espectral, expresado en longitudes de
onda. Estos espectros son analizados y calibrados automaticamente, en
intensidad y longitud de onda con la ayuda del software CHIMET (Madiedo et al.
2011a), para identificar las principales longitudes de onda con diferentes
especies quimicas, como el Na, Mg, Fe, Ca o Cr. Para este fin el citado programa
emplea una base de datos en la que figuran las principales frecuencias y
emisiones tipicas de espectros de meteoros.
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3.2.2.1 Un ejemplo de caso practico: El meteoroide M20151106_ 231642

A continuacion se muestra detalladamente, el proceso seguido para identificar

las principales lineas espectrales del meteoroide M20151106_231642.

Una vez capturada la imagen del meteoroide con el Espectrografo #1, se
visualiza con FITS Liberator 3, para comprobar que efectivamente, se trata de
un meteoroide con un espectro susceptible de ser analizado (Figura 30).

M20151106_231642fit - ESA/ESO/NASA FITS Liberator 3 X
Processing Metadata Image Headers Help Guide Open File l
Inage ceta
|1mage 1, Plane 1 v| savedEdt | |
X 1314px RA  N/A Input 0.00 r ‘
tions
Y 1039px DEC N/A Stretched 0.00 097
- | About i
Width 1391px Height 1039 px
Reset |
Image statistics
Input Stretched M Preview
Min 247.00 247.00 E4rp inage
: S 3 [IFreeze settings
Max 65535.00 65535.00 S PR TR
Mean 2385.60 2385.60 Mark in preview
Median 2429.06 2429.06 [Jundefined (red)
StdDev 1053.61 1053.61 []Wite dpping
(green)
Black dippi
Scaling and stretch (Advanced) O (blue) 2t
Stretch function \Lnear - Show image
- information for:
Background level “.‘ O scaled
W= -0 e
247.00 [-] [Fitin preview v [+ 65535.00  pesklevel 129.02 L"a\ (@) stretched
Scaled peak level | 10.00
‘» Auto scaling “ Apply values
Channels Undefined
L Wi o1 ! Osbit @ Black
@ 16-bit (O Transparent

Figura 30. Visualizacién de imagen fit con FITS Liberator 3.

En primer lugar, se procede a reducir la imagen del espectro capturado en
formato fit con el software Maxim DL v5. Se resta la imagen anterior o posterior

y se obtiene la imagen el espectro resultante (Figura 31).
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Figura 31. Reduccion de imagen con MaximDL V5.

A continuacion se archiva la imagen pasandola de fit a bmp (16 millones de
colores), para adaptarlo al formato compatible con el software de analisis
espctral CHIMET. Seguidamente, la imagen se gira hasta conseguir que el
espectro quede lo méas horizontal posible. Esta operacion facilitara
posteriormente su analisis (Figura 32).

B chiMet 2020110113 - [M20151106_231642_rot_red1.bmp (1:1)] - X
Ed File Edit View Analyze Process Configuration Windows Help -(&] x|

zlals| s|slelo| BIO|E sa e\ o]~ o] O[22 2]=n] £[6| & ] B3 O[] i]--[D]

1185 pivels
Y: 288 pirels

|2 i d : T e Ny e T8 e omall S
54 e

Bk bighiness

H Q Escribe aqui para buscar )

Figura 32. Imagen cargada en CHIMET.

El calibrado de la imagen espectral comienza definiendo la curva de la imagen
espectral con un polinomio que generalmente suele ser de grado 3 (puede llegar
a grado 9), que se el software CHIMET lo visualiza mediante una curva adaptada
al espectro en longitud e intensidad. El procedimiento es manual e iterativo,
hasta conseguir que la curva de calibracion este lo mas ajustada al espectro
(Figura 33).
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Figura 33. Calibrado del espectro con CHIMET.

Una vez obtenido el ajuste de calibracién se procede a extraer el espectro del
bélido o meteoroide (Figura 34).

]
HCIEIRBGEN - (== NN By o|e|1[--|n]:

Question

Bk biightness

o | |

e R
H Q Escribe aqui para buscar )

Figura 34. Paso previo extraer el espectro.

Asi se obtiene el espectro inicial (Figura 35) con resultados sin calibrar en los
ejes de abscisas (intensidad relativa) y ordenadas (longitud de onda).
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Figura 35. Espectro extraido sin calibrar.

Ahora se procede a realizar la calibracion en longitud de onda, para lo cual se
han visualizado las lineas espectrales correspondientes a los multipletes de Na
I-1y Mg I-2 que nos serviran para realizar un primer ajuste (Figura 36).
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Figura 36. Espectro resultante previa calibracién en longitud de onda.

El espectro se puede desplazar a lo largo de la longitud de onda (Figura 37)
manualmente, con los comandos que este software dispone para ello.
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Figura 37. Proceso de calibracién en longitud de onda.

Una vez que se ha desplazado el resultado espectral obtenido (azul) hacia la
region del espectro visible (3.500 — 7.500 A) se solapan las lineas espectrales
obtenidas de mayor intensidad con los multipletes del Na I-1, Mg |-2 y Fe I-15
obtenidos del espectro sintético de CHIMET (Figura 38).
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Figura 38. Ajuste espectral a las lineas del espectro sintetico de CHIMET
correspondiente al Na I-1 y al Mg I-2.
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Una vez fijjado el espectro con al menos dos lineas identificadas, lo
consideramos como calibrado en longitud de onda (Figura 39).
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Figura 39. Espectro resultante calibrado longitud de onda.

A continuacién se aplica la correccién de eficiencia cuantica (Figura 40) de la
CCD con la que se ha capturado la imagen. En este caso corresponde a la ATIK
314 L+ (este fichero se obtuvo anteriormente, siguiendo la informacion del
fabricante).
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Figura 40. Correccion espectral mediante eficiencia cuéntica.
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Se obtiene una nueva respuesta grafica con diferente intensidad en el eje Y,
como se puede apreciar en la Figura 41.
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Figura 41. Espectro resultante después de aplicar la correccion de eficiencia cuantica.

El siguiente paso consiste en realizar la calibracion en intensidad que resulta
como aparece en la Figura 42.
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Figura 42. Espectro resultante calibrado

En la Figura 43 se muestra el proceso iterativo seguido para determinar las
principales especies quimicas de este espectro. El andlisis se realiza en funcién
de las lineas de mayor intensidad relativa correspondiente al primer orden del
espectro (lineas rojas verticales).
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Figura 43. Identificacién de las lineas espectrales de mayor intensidad en el primer orden
del espectro (lineas rojas verticales).

Seguidamente se procede analogamente con el mismo proceso para determinar
las lineas espectrales de mayor intensidad correspondiente al segundo orden
espectral (Figura 44).
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Figura 44. Identificacion de las lineas espectrales de mayor intensidad en el segundo
orden del espectro (lineas moradas verticales).

El resultado final del espectro de emision correspondiente al meteoroide (bolido)
M20151106_231642, con sus principales lineas de intensidad mas relevantes
identificadas, se muestra en la Figura 45 junto a la imagen obtenida de su
espectro relacionada con sus lineas espectrales.
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Figura 45. Identificacion de las principales lineas espectrales del espectro del
M20151106_231642 relacionadas con el espectro 2D asociado a su imagen.

Las frecuencias correspondientes al espectro sintético de CHIMET han sido
tomadas del NIST Atomic Spectra Database®. De esta forma el software puede
superponer las lineas espectrales tedricas con el espectro resultante extraido y
proceder a su identificacién.Para este fin se ha utilizado el software CHIMET
(Madiedo et al. 2011a), que mediante espectro sintético, permite obtener datos
muy fiables sobre los objetos estudiados. Los procedimientos de este software
han sido descritos en Trigo-Rodriguez et al. (2003).

19 http://physics.nit.gov/PhysRefData/ASD/lines form.html
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3.3 Resultados

Las primeras imagenes capturadas por los espectrégrafos se realizaron el dia
14 de mayo de 2014 y las ultimas imagenes capturadas, datan del 13 de enero
de 2017. Durante este periodo los equipos han funcionado esporadicamente,
debido a las pruebas experimentales y a las diferentes mejoras y modificaciones
de los espectrégrafos. En este tiempo se ha llegado a almacenar 1 Terabyte de
imagenes, la mayoria de las cuales no han tenido utilidad. Las primeras capturas
se hicieron sin red de difraccion ni sistema de calefaccién, para poder configurar
mas rapidamente los equipos (Figura 46).

Figura 46. Imagen del primer candidato a meteoroide capturado con el Espectrégafo #1
(aun sin red de difraccién ni sitema calefactable) el 30 de mayo de 2014 a las 2h 35m
44s (T.U.).

Una vez lograda la éptica y estabilidad del conjunto, se fueron incorporando
nuevos elementos hasta conseguir las primeras imagenes monitorizadas
completamente, aunque al principio fue bastante habitual que algunas capturas
de bdlidos brillantes no fueran buenas, debido a fallos, errores o simplemente a
inclemencias meteoroldgicas (Figura 47).

Notese que solo se han podido capturar dos espectros del mismo objeto con las
dos camaras durante este tiempo (Tabla 5).
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Figura 47. Bolido M20141117 002007 capturado por el Espectrografo #1 con red de
difraccion incorporada y sistema calefactable, que no ha sido resuelto espectralmente
(imagen defectuosa).

Cuando el frente de onda pasa por una red de difraccion y se encuentra con
diferentes obstaculos, cada uno de estos de convierte en un nuevo foco de
emision, cuyo resultado depende del nimero de obstaculos (lineas de difraccion)
y del &ngulo de incidencia de la onda con respecto a la geometria de la red de
difraccion. De este modo, cuando la incidencia del haz luminoso es perpendicular
a las marcas de la red en disposicion de las lineas, también sera perpendicular
a lo largo del eje de dispersion y dara una resolucion espectral 6ptima.

A medida que este angulo de incidencia sea menor, la resolucion espectral ir4
disminuyendo como se puede apreciar en el esquema de la Figura 48, en el que
se muestran tres casos de espectros reales capturados por el Espectrografo #1,
en funcién de su angulo de incidencia con respecto a la red de difraccion.
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Haz luminico de incidencia sobre la red de difraccion a 30°, 45° y 90°

45°

Figura 48. Resultados espectrales en funcion de los diferentes dangulos de incidencia con
respecto la red de difracciéon. Notese el primer resultado por la izquierda, en el que

debido al bajo dngulo de incidencia, no se puede extraer su espectro por el
solapamiento de las lineas espectrales.

A continuacion se muestran los mejores resultados de las imagenes capturadas
con los espectrografos descritos en este capitulo, desde 2014 a 2016 (Tabla 5).

Meteoros capturados con el Espectrogafo #1

# Fecha Meteoro Tiempo exp(s)
1 20150722 M20150722_220656 61
2 20151106 M20151106_231637 90
3 20151115 M20151115_042600 90
4 20151115 M20151118_220605 90
5 20151121 M20151121 033034 90
6 20160727 M20160727_022352 75
7 20160930 M20160930_213851 75

Meteoros capturados con el Espectrografo #2

# Fecha Tiempo UT Tiempo exp. (s)
4 20151115 M20151118 220605 60
7 20160930 M20160930 213851 60

Tabla 5. Meteoros capturados con los dos espectrografos
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El c6digo empleado para describir los meteoros es, M de meteoro, seguido de la
fecha (afio YYYY, mes MM, dia DD) y tiempo universal (horas HH, minutos MM
y segundos SS).

3.3.1 M20150722_220656

Este bélido fue capturado con una exposicion de 60 s debido al brillo de Luna
existente. En la imagen se aprecia la traza del meteoro que finalmente brilla
con intensidad suficiente para poder dejar las marcas espectrales para su
analisis. Magnitud visual aparente -8 por comparacion con el catalogo estelar
USNO-BL1.0, usado en todos los boélidos analizados (Figura 49).

Figura 49. Imagen del bélido M20150722_220656 y su espectro asociado.

A continuacion se pueden ver con detalle las principales lineas de emision que
han sido identificadas en las trazas espectrales del meteoro
M20150722_220656. Se distinguen la lineas del Na-1 (5.889 A), Mg I-2 (5.167
A) y diferentes multipletes de Fe, como el Fe |1-42, Fe 1-43, Fe I-41 y Fe I-15.

También se aprecian destacadas las lineas de Ca I-2 y N | (Figura 45).
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Figura 40. Espectro de emision del bélido M20150722_220656 en longitud de onda
(A) frente a unidades de intensidad relativa.
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3.3.2 M20151106_231637

Figura 51. Imagen del bélido M20151106_231637 y de sus lineas espectrales.

Este bdlido fue capturado con una exposicion de 90 s. con buenas
condiciones de calidad de cielo. En la imagen se aprecia la traza del bdlido
y el espectro resultante a ambos lados del mismo. Debido a las buenas
condiciones de esta captura, también se pueden distinguir las trazas
espectrales de primer y segundo orden (Figura 51). Su magnitud visual
aparente fue aproximadamente de -10.

El espectro de este bdlido (Figura 52) ha sido detallado en todo su proceso de
captura de imagenes, reduccién y obtencion de espectros en el apartado 3.2.2
de esta memoria.Particularmente llamativas, son las prominentes lineas de
emision de material refractario Na-1 (5.889 A), Mg 1-2 (5.167 A) junto a los
multipletes del Fe, Fel-37, Fe 1-686 y Fe I-4.
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Figura 52. Espectro de emision del bélido M20151106_231637 en longitud de onda (A) frente
a unidades de intensidad relativa.
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3.3.3 M20151115_042600

Figura 53. Imagen del bélido M20151115_042600 y de sus lineas espectrales

Bélido capturado con una exposicién de 90 s. con buenas condiciones de calidad
de cielo (Figura 53). En la imagen se aprecia la traza del bdlido y el espectro
resultante. Su magnitud visual aparente fue aproximadamente de -10.

Las principales lineas que han sido identificadas se corresponden con el Na-I

(5.889 A), Mg I-2 (5.167 A) y la presencia de los multipletes de Fe y Ca (Figura
54).
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lineas espectrales de emisién del bdélido

M20151115_042600 en longitud de onda (A) frente a unidades de intensidad relativa.
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3.3.4 M20151118_220605

Este bdlido fue capturado con una exposicion de 90 s. con buenas condiciones
de calidad de cielo. En las imagenes se aprecian la trazas del bolido y el espectro
resultante (Figura 55 y 56).Su magnitud visual aparente fue aproximadamente
de -12.

Figura 55. Imagen del meteoro M20151118 220605 y de sus lineas espectrales
capturadas con el Espectrografo # 1.

Figura 56. Imagen del meteoro M20151118 220605 y de sus lineas espectrales (esquina
superior izquierda de la imagen), capturado con el Espectrégrafo # 2.
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En las figuras 57 y 58 pueden compararse los dos espectros obtenidos,
resultantes de las imagenes 55 y 56, respectivamente.
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Figura 57. Espectro de emisiéon del bdlido M20151118 220605 en longitud de onda
(A) frente a unidades de intensidad relativa.
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Figura 58. Espectro de emisién del meteoro M20151118 220605 en longitud de onda
(R) frente a unidades de intensidad relativa.
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En la imagen compuesta, se puede apreciar la diferencia existente entre las dos
capturas. En la imagen de la izquierda podemos visualizar el meteoro y su
trayectoria aparente. En la imagen de la derecha se observa solo las trazas
espectrales, que aparecen cerca del borde de la imagen (Figura 59).

Figura 59. Imagen compuesta con las dos capturas de espectro del meteoro
M20151118 220605.

Los espectros resultantes (Figuras 57 y 58) no fueron de calidad 6ptima debido
a la presencia de nubes y a las malas condiciones ambientales de esa noche.
No obstante se consiguieron dos espectros, que aunque débiles constituyen otra
oportunidad de apreciar como pueden complementarse los espectrografos. Solo
se puede hacer una comparacion entre los tripletes de Na I-1, Mg I-2 y Fe-
15 (Espartero et.al, 2018b).
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3.3.5M20151121_033034

Figura 60. Imagen del meteoro M20151121 033034 y de sus lineas espectrales,
capturado con el Espectrografo # 1.

Este bélido capturado con una exposicion de 90 s. con buenas condiciones
de calidad de cielo. En la imagen se aprecia la traza del bolido y el espectro
resultante. Su magnitud visual aparente fue aproximadamente de -10.

Este meteoro ha presentado bastante dificultad para poder analizar su
espectro, debido a la inclinacion de sus lineas espectrales con respecto a las
lineas que conforman la red de difraccion (Figura 60). En algunos casos,
como éste, se han debido descartar meteoros bien definidos para su estudio,
pero el caracter aleatorio de la trayectoria de estos objetos, puede coincidir
casi en paralelo con las lineas de la red hologréfica de difraccién. Cuando
sucede esto, los resultados no son 6ptimos.

Se puede observar, que debido a la dificultad que ha supuesto el andlisis de
este bdlido, como a partir de la linea de Na I-1 (5.889 A) y sobre todo de los
6.000 A, ha sido imposible obtener mas informacion en las longitudes mas
proximas al infrarrojo cercano (Figura 61).
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Figura 61. Espectro de emisién del meteoro M20151121_033034 en longitud de onda
(A) frente a unidades de intensidad relativa.
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3.3.6 M20160727_022352

Figura 62. Imagen del meteoro M20160727_022352 y de sus lineas espectrales.

Este bolido fue capturado con una exposicién de 75 s. debido a la presencia
de la Luna. En la imagen se aprecia la traza del bélido y el espectro
resultante. Su magnitud visual aparente fue aproximadamente de -9 (Figura
62).

El efecto de la Luna impide apreciar bien el brillo del bolido, pero su espectro
ha quedado presente en dos 6rdenes de magnitud a ambos lados del
meteoro.

La principales lineas que han sido identificadas de corresponden a los
tripletes de Fe 1-43, Fe 1-42, Fe 1-42 y Ca |-4. También se pueden ver
claramente los picos correspondientes al Na-1 (5.889 A) y Mg I-2 (5.167 A),
ademds de otras especies representada en la Figura 63.
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Figura 63. Espectro de emisién del meteoro M20160727_022352 en longitud de onda
(A) frente a unidades de intensidad relativa.
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3.3.7 M20160930_213851

Figura 64. Imagen del meteoro M20160930 213851 y de sus lineas espectrales,
capturado con el Espectrografo # 1.

El bélido registrado por nuestros espectrégrafos, indica que la magnitud de su
brillo llegé a -7, pero no se ha conseguido identificar la procedencia de este
meteoro (Figura 64 y 65).

Figura 65. Imagen del meteoro M20160930 213851 y de sus lineas espectrales,
capturado con el Espectrégrafo # 2.
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Intensidad relativa (unidades arbitrarias)

Este meteoro es el segundo objeto que se ha podido registrar y analizar con los
dos espectrografos simultaneamente, consiguiéndose un buen resultado.

El andlisis de sus lineas espectrales indica claramente la emision més destacada
de las lineas de Na I-1 (5.889 A), Mg I-2 (5.167 A) junto a los multipletes de Fe
I-15 (5.269 A y 5.429A). Estos numeros de los multipletes estan dados de
acuerdo con Moore (1945), destacandose las especies ionizadas mas relevantes
en funcion de las lineas y picos de mayor intensidad (Espartero et al. 2018a).

Ademds también destacan claramente en el primer orden del espectro, las
contribuciones de los tripletes de Fe 1-41 (4.404 A), Fe 1-42(4.380 A), Cr I-1, Fe-
[-43, Mn 1-2 y la presencia de Ba-Il. En el segundo orden, es notable la presencia
de las lineas de Na I-5 y Fe 1-318, ademas de otros compuestos como el N2
(Figura 66), resuelto en el espectro obtenido por el Espectrografo # 2 (Figura 67),
se aprecia un notable cambio a las lineas de emision.
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Figura 66. Espectro de emisién del meteoro M20160930 213851 en longitud de onda
(A) frente a intensidades relativas, resultante del Espectrografo # 1.

Por otro lado es de notar, la escasa presencia de elementos refractarios como el
Cay el Al, lo que es un fendmeno habitual, en el caso de encontrarnos con un
meteoroide que presenta una baja velocidad heliocéntrica (Trigo-Rodriguez
2002; Trigo-Rodriguez et al. 2003). Esto es debido a la ineficiencia de aportar
todo el Ca o Al en su vaporizacion.

De esta forma, se observé previamente (Trigo-Rodriguez et al. 2003) que en los
meteoroides condriticos, los elementos Ca y Al, estan asociados con minerales
refractarios que no completan su vaporizacion durante la fase de ablacién (Trigo-
Rodriguez 2002; Trigo-Rodriguez et al. 2003, Trigo-Rodriguez & Llorca 2007).
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Figura 67. Espectro de emision del meteoro M20160930_213851 en longitud de onda
(A) frente a intensidades relativas, resultante de la fotografia del Espectrografo # 2.

En la figura 68, se representa una comparativa (no a escala) de las imagenes
obtenidas por ambos espectrografos y la diferencia de campo abarcado por cada
una de las dos CCD.

Figura 68. Imagen del meteoro M20160930 213851 y de sus lineas espectrales,

capturado con los dos espectrografos.
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3.3.8 Relacion cualitativa de los principales multipletes detectados por los

espectrégrafos en los bdlidos analizados en este capitulo.

Seguidamente se muestra en la tabla 6 y 7 la presencia de la los principales
multpletes en los meteoros analizados anteriormente. Es destacable la presencia
de Mg I-2 y Na I-1 en casi todos los bolidos analizados.

Mnl-2 | Fel-43 | Cal-2 |Crl-1| Fel-42 | Fel-41 | Cal-4 | Mgl-2 | Fel-15 | Nal-1 | Cal-3 | OI
1 X X X X X X X X
2 X X X X X X
3 X X X X X X
4 X X X X X
5 X X X
6 X X X X X X X X
7 X X X X X X X X
Tabla 6. Principales multipletes capturados en los 7 bolidos por el Espectrografo # 1.
Mnl-2 | Fel-43 | Cal-2 |Crl-1 | Fel-42 | Fel-41 | Cal-4 | Mgl-2 | Fel-15 | Nal-1 | Cal-3 | Ol
1
2
3
4 X X
5
6
7 X X X X X X

Tabla 7. Principales multipletes capturados en los bélidos 4 y 7 por el Espectrografo # 2.
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3.3.9 Clasificacion espectral de los meteoroides analizados.

Las intensidades de linea de Mg, Na y Fe, no dependen sélo de la abundancia
elemental en los meteoroides sino también de las condiciones fisicas del proceso
de abalacion. En nuestro caso, asumimos el modelo de equilibrio térmico,
aplicado con éxito a fotografias de meteoros brillantes (Borovi¢ka 1993; Trigo-
Rodriguez et al. 2003).

Todos los datos relevantes estan en perfecto acuerdo con la base de datos de
espectros atdbmicos del NIST.EI factor principal que influye en las intensidades
de linea es la temperatura (epigrafe 2.4.2).

La relacion de intensidades entre las lineas espectrales del Na/Mg varia a lo
largo de la linea en funcién de la temperatura. La intensidad de la linea de Na
predice ser mas alta a bajas temperaturas y mas baja a temperaturas altas. Esto
es comprensible puesto que el Na tiene bajo potencial de ionizacion y la mayoria
se ioniza a temperaturas mas altas. Por otra parte, la linea de Na es de excitacion
baja (2,1 eV) en contraste con la linea de Mg (5,1 eV). El Mg es por lo tanto mas
favorecido a temperaturas mas altas.
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Figura 69. Diagrama ternario de intensidades relativas de los multipletes de Mg I-2, Na
I-1y Fe I-15 de los meteoroides analizados en este capitulo (a excepcidn del nimero 5)
con respecto al trazo curvilineo que muestra el rango esperado de composicion
condritica (las velocidades sobre la curva estan marcadas en km s™1).
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Si relacionamos la intensidad de linea medida Na/Mg frente a la velocidad y
segun Borovicka et al. (2005), es independiente para velocidades mayores de
40 km/s pero aumenta para velocidades mas bajas, especialmente por debajo
de 20 km/s. La relacibn Na/Mg para altas velocidades corresponden a la
temperatura de cerca de 5.000 K, pero a 15 km/s la temperatura es cercana de
4.000 K.

Los meteoroides representados en el digrama ternario de la Figura 69, son todos
los analizados en este capitulo a excepcion del n® 5, al no disponer del multiplete
de Fe I-15. Segun Borovicka et al. (2005), estos meteoroides representados en
este diagrama son de composicidon condritica por su proximidad a la curva,
siendo su posicion, la correspondiente a la velocidad del meteoro. Los de mayor
velocidad se sitGan a la izquierda (Figura 69).
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CAPITULO 4

ESTUDIO DE METEOROS CON VIDEO CAMARAS

Las primeras observaciones realizadas en video (también conocidas como
electro Opticas) fueron realizadas en la década de los afios 60 (Spalding 1961).
Se empezaron a usar nuevas técnicas en video para estudiar espectros de
meteoros (Hemenway et al.1971) y nuevos métodos y procesos en TV para
reduccién de datos, que fueron descritos por Millman & Clifton (1975), Borovi¢ka
& Bocek (1995) y Zender et al. (2004).

Las técnicas de video permiten grabar meteoros relativamente débiles (ver por
ejemplo en Espartero & Madiedo 2016) en comparacién con las capturas de
imagenes fotograficas, por lo que solo puede detectar algunas lineas de emision
como el Na, Mg, Ca y Fe, ademas de las emisiones de origen atmosférico O, N
y N2 (espectrografia a baja resolucién). Con nuestros equipos de video podemos
capturar meteoros de hasta una magnitud visual aparente de 3 + 1 (Madiedo et
al. 2016).
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4.1 Antecedentes

4.1.1 Estaciones de deteccién de meteoros.

Los medios técnicos que nos permiten captar la presencia de meteoroides, estan
basados en tecnologia CCD, aplicada en dispositivos de captura de videos e
imagenes a través de diferentes dpticas y redes de difraccion, que facilitan el
analisis objeto de nuestro estudio (Madiedo, 2014).

Para obtener informacion sobre la trayectoria atmosférica, Orbita en el Sistema
Solar y procedencia de los meteoroides, es necesario que éstos sean registrados
simultdneamente desde varios puntos o estaciones de deteccidn con el fin de
poder triangular su posicion. Las estaciones que se operan desde la Universidad
de Huelva estan separadas entre si, segun el caso, varias decenas o cientos de
km y funcionan de manera coordinada.

La mayoria de los equipos que operan estas estaciones de deteccion se basan
en camaras con sensor CCD de alta sensibilidad que registran automaticamente
la interaccion de particulas de materia interplanetaria con la atmésfera terrestre.

Una de las estaciones de deteccién es movil, de manera que puede ubicarse
facilmente en un punto de observacion adecuado en funcion de las necesidades
especificas que puedan surgir en el momento de la adquisicion de datos. El resto
de las estaciones se encuentran ubicadas en observatorios astronémicos desde
los que operan de forma robética.

El 15 de noviembre de 2009 entré en funcionamiento la estacion robética del
Observatorio de Sierra Nevada. Esta estacion de deteccidn esta controlada por
la Universidad de Huelva y el Instituto de Astrofisica de Andalucia (IAA-CSIC).
El 16 de julio de 2010 se instalé una nueva estacion robotica en la Estaciéon de
Sondeos Atmosféricos del Instituto Nacional de Técnica Aeroespacial (INTA), en
El Arenosillo (Huelva). A continuacion, en septiembre de 2010, procedieron a la
instalacion de otra estacion de deteccion en el Observatorio de La Hita, en la
provincia de Toledo.

Estacibn Nombre Longitud (W) Latitud(N) Altura (m)

1 Sevilla 06° 11’ 50” 37°20'46” 28

2 Huelva 06° 56’ 11” 37°15°10” 25

3 Cerro negro 06° 19’ 35” 37°40'19” 470
4 El Arenosillo (INTA)  06° 43’ 58” 37°06’ 16” 40

5 Obs. de La Hita 03° 11’ 00” 39°34’'06” 674
6 Sierra Nevada(OSN) 03° 23’ 05” 37°03' 51”7 2896
7 Obs. Andaluz de 03° 57’ 12” 37°24° 53" 1030

Astronomia (OAA)

8 Calar Alto (CAHA) 02° 32’ 46” 37°13' 25" 2168
9 Obs. de La Sagra 02° 33 57~ 37°58 58” 1530

Tabla 8. Relacion de estaciones de video-deteccion de meteoros y su ubicacién

geografica.
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En 2013 se establecié un nuevo sistema autbnomo de registro de bolidos vy
meteoros en el OAA (Alcala la Real, Jaén); en el verano de 2014 entr6 en
funcionamiento la estacion de deteccion de bolidos del Observatorio
Astrondmico de Calar Alto (Almeria) y a principios de 2015 se instalaron nuevos
dispositivos en el observatorio La Sagra, en la Puebla de don Fabrique
(Granada) como se detalla en la tabla 8.

Por otra parte, si bien los primeros sistemas desarrollados por la Universidad de
Huelva en el afio 2006 tenian como mision la deteccion de meteoros en el cielo
nocturno, un afo después desde esta misma Universidad se empezaron a operar
sistemas de CCD con el fin de registrar también durante el dia la entrada en la
atmosfera terrestre de rocas capaces de producir bélidos muy brillantes.

Hoy en dia estan en funcionamiento dos de estas estaciones diurnas separadas
entre si por una distancia de unos 70 km. Ambas monitorizan de forma continua
todo el cielo y resultan de gran utilidad a la hora de detectar posibles caidas de
meteoritos. Estan ubicadas en Huelva y Sevilla.

Cada una de estas estaciones permite monitorizar el espacio aéreo en un radio
de unos 400 o 500 km (dependiendo de las condiciones atmosféricas), pudiendo
asi detectar de manera automatica la entrada de objetos en la atmoésfera
terrestre dentro de su zona de accion. De esta forma, desde las estaciones de
deteccion operadas por la Universidad de Huelva puede abarcar practicamente
todo el espacio aéreo de la Peninsula Ibérica, asi como parte del norte de Africa
(Figura 70)

Figura 70. Imagen de satélite de la peninsula ibérica con la ubicacién de algunas de las
estaciones de video-deteccién de meteoros (Madiedo, 2014).
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4.2 Metodologia

4.2.1 Camaras de Video

El sistema de video deteccion, lo conforma la red de camaras de video ubicadas
en varios observatorios del sur y centro de la peninsula ibérica (Figura 69). Las
cdmaras disponen de un sensor CCD, modelos 902H2 y 902H Ultimate,
fabricadas por Watec y Mintron (Watec Corporation, Japan; Mintron entreprises
Co.Japan) que monitorizan el cielo durante la noche (Figura 71).

Se utilizan 6pticas rapidas de /0,8 a f/1,4 para maximizar la calidad de las
imagenes y permitir registrar meteoros con una magnitud limite +2/+3
aproximadamente sin necesidad de utilizar equipos de intensificacion de imagen.
La longitud focal de las 6pticas utilizadas varia, segun los casos, entre 3.8y 6
mm. También se utilizan enfriadores termoeléctricos (sistemas Peltier) cuando
la temperatura de operacion supera los 25 C con el fin de mejorar la relacién
sefial/ruido del sensor CCD de las camaras.

Estos sistemas estan descritos en Madiedo & Trigo-Rodriguez (2008).

Figura 71. Camara de video Watec con red de difraccion incorporada, en el OAA.
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Estas cdmaras estan equipadas con un sensor CCD Sony de transferencia
interlineal de imagenes, con muy alta sesibilidad nocturna de 0.01 hasta 0,0001
lux. Generan imagenes entrelazadas segun el estandar de video PAL, con una
tarjeta de adquisicién de video que captura las imagenes a una resolucion de
720x576 pixeles y una velocidad de fotogramas de 25 fps (Figura 72).

Estos dispositivos también pueden capturar espectros de eventos cuya magnitud
no sea mayor de -3/-4. Su resolucion temporal es de unos 0,02 s (usando las
imagenes desentrelazadas), de forma que posibilitan el andlisis de la evolucién
en el tiempo del espectro del meteoro. La resolucion es de 2,5 um/pixel.

La captura generada se guarda en formato AVI sin compresién (maxima calidad)
en el disco duro del ordenador para su posterior analisis.

Figura 72. Imagen del meteoroide M20131205_204012 capturado con camara de video
Watec.

Los diferentes elementos Opticos y electrénicos que incorporan las camaras,
estan protegidos mediante una carcasa especial y un sistema estanco que
permite proteger los dispositivos de las inclemencias meteorolégicas,
asegurando su correcto funcionamiento de una forma autonoma e
independiente. La proteccidn es totalmente opaca a excepcién de vidrio plano
ultra fino (Imm de espesor) que permite acceder a la zona de visién deseada.

Para espectrografia de meteoros se han usado redes hologréficas de difraccion

(500 o 1000 lineas/mm, dependiendo del instrumento), colocadas delante del
obijetivo.
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Este sistema de red de difraccion, objetivo y camara, se debe situar muy cerca
del vidrio de proteccién, de manera que no contacte con €l (para evitar grandes
perturbaciones térmicas) y que al mismo tiempo esté lo suficientemente préximo,
para no perder campo de vision ni sufrir reflejos épticos adversos (Figura 73).

Figura 73. Detalle de las camaras CCD de video en el OAA (Alcala la Real, Jaén).

4.2.2 Equipamiento complementario

Las imagenes capturadas por las camaras CCD de video son enviadas a una
bateria de ordenadores PC, a través de una tarjeta de adquisicion de video. Cada
camara esta conectada a un PC, de manera que si hay un fallo en algin
dispositivo, esto no afecta al resto de los equipos (Figura 74).

Los ordenadores utilizan el software comercial UFO Capture, desarrollado por
SonotaCo?, que permite registrar automaticamente las trazas de los meteoros,
grabando sus correspondientes secuencias en cada uno de sus discos duros
correspondientes. Este programa también graba en las secuencias, los datos de
fecha y hora, para que cada fotograma contenga la informaciéon exacta de cada
evento. Para que la hora sea lo méas precisa posible el ordenador se sincroniza
cada 300s, con la hora del Real Observatorio de la Armada (San Fernando,
Céadiz). Esto ha permitido medir el tiempo con una precision aproximada de 0,01
segundos a lo largo de la traza del meteoro (Madiedo 2014)

Tanto las cAmaras CCD de video como los ordenadores que las controlan, se
encienden y apagan de forma automatica a determinadas horas previamente
definidas, lo que hace posible que el sistema completo pueda llevar a cabo, las
tareas de arranque, adquisicion de datos y parada, sin ningun tipo de
intervencion humana.

20 http://sonotaco.com/soft/e_index.html
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Figura 74. Bateria de ordenadores PC y monitor de control, conectadas a las video
camaras del Observatorio Andaluz de Astronomia (Alcala la Real, Jaén).

4.2.3 Automatizacion de los sistemas de video deteccion de meteoros

Con la finalidad de que estos sistemas fueran capaces de detectar fenébmenos
relevantes, como por ejemplo la posible caida de un meteorito, se ha dispuesto
del software especifico MetControl (Madiedo & Trigo-Rodriguez 2010) que, una
vez terminada la sesion de observacion (nocturna) analiza cada uno de los
videos registrados de forma que puede detectar fendmenos muy brillantes, del
orden de una magnitud de brillo superior o igual a -12, enviando de forma
automatica un correo electronico con esta informacion.

Los ordenadores conectados a las video cAmaras CCD (espectrégrafos) son
configurados en sus BIOS para que adquieran los datos a través de una tarjeta
de adquisicion de video con el software MetControl. Los datos obtenidos durante
la noche son descargados en los discos duros, de forma que periédicamente y
durante la sesion de observacion, MetControl identifica las trayectorias de
meteoros grabados en formato AVI.

Cuando finaliza la sesién de observacion, este software envia al operador por
correo electronico un listado con los eventos observados.

También se ha dispuesto de un programa, que envia diariamente lo ficheros con

trazas de meteoros a un servidor FTP, desde donde posteriormente se pueden
recuperar la imagenes, para su posterior reduccion de datos.
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Con el software AMALTHEA (Madiedo et al. 2011), se pueden determinar las
coordenadas ecuatoriales de los meteoros capturados y reducir
astrométricamente las imagenes correspondientes. Este mismo programa,
permite calcular la trayectoria del meteoro, basandose en el método de
interseccién de planos desde al menos dos estaciones (Ceplecha 1987).

Se pueden obtener ademas, de estas grabaciones de video, las velocidades pre-
atmosféricas (velocidad inicial), velocidad media y deceleracion del meteoro.
Una vez calculado también el radiante ya se puede determinar el resto de
parametros orbitales del meteoroide.
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4.3 Resultados

4.3.1 Analisis de un bélido producido por un meteoroide de origen
asteroidal.

A continuacion se analiza, el bdlido que penetré en nuestra atmésfera el dia 5
de diciembre de 2013 y que fue detectado por varias de las camaras de este
proyecto en el OAA, el Observatorio de Sierra Nevada, Sevilla, el Arenosillo y la
Hita. El fendmeno fue detectado a las 12h 40 m12,7s T.U. aproximadamente del
citado dia y se le asigno la nomenclatura M20131205_124012, con un brillo
estimado de magnitud absoluta de -11 +1 y una duracién de 6.5 s. Se usaron
camaras video camaras CCD (modelos 902H2 y 902H Ultimate fabricadas por
Watec Co.) con una red de difraccion de 1000 lineas mm™! (Espartero et al.
2014).

En la Tabla 9 se indican los principales datos orbitales y del radiante del bélido,
que fueron calculados con los programas AMALTHEA y CHIMET (Madiedo et
al. 2013).

Radiant data

Observed Geocentric Heliocentric
RA. (") 46.1+0.1 48.2+0.1 -
Dec. () -3.75+£0.04 | -10.2+0.1 -
V. (km/s) 16.920.1 12.520.1 37.7+0.1

Orbital parameters

a (AU) 3.3620.04 © (%) 39.71+0.09
e 0619+0.008 | Q) | 73.6787+107
q (AL) 0.8984+0.0008 | 1 (") 8.99+0.04

Tabla 9. Datos orbitales y de radiante (J2000).

Analizando los pardmetros orbitales y el objeto progenitor del meteoroide,
tenemos que el valor del parametro de Tisserand con respecto a Jupiter nos da
T; = 3.24, lo que sugiere su origen asteroidal.

El software Mercury 6 (Chambers 1999), trabaja con 100 clones creados
alrededor de la Orbita de este objeto y sugiere varios posibles cuerpos
progenitores con un Criterio de Disimilitud Dgy por debajo de 0.15 (Southworth
& Hawkin 1963). Estos clones son integrados hacia atras en el tiempo junto con
los elementos orbitales de los asteroides. La influencia gravitacional de Venus,
el sistema Tierra Luna, Marte, Jupiter y Saturno también se incluyen para estos
calculos.
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El resultado de todo este analisis, indica que el mejor candidato como cuerpo
progenitor del meteoroide es el asteroide potencialmente peligroso (PHA): NEO
3116 (19996TJ6), como se indica en la Figura 75. La informacién que se ha
obtenido de su trayectoria luminosa indica que no se produjo ninguna caida
meteorica.

Figura 75. Proyeccion sobre el plano de la ecliptica de la 6rbita heliocéntrica (en color
verde) del cuerpo progenitor del meteoroide M20151205 124012.

Enla Figura 76, se muestra el espectro calibrado del bélido M20151205 124012,
donde de aprecia principalmente las sefiales correspondientes al Fe neutro.
Domina el Fe I-4 en el ultravioleta y son relevantes las contribuciones de los
multipletes de Mg I-2, Na I-1 y Fe I-15.
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Figura 76. Espectro de emision del bdélido M20151205_124012.

Midiendo los FWHM de los espectros obtenidos en este capitulo, con las video
camaras CCD, se ha conseguido llegar a una resolucion espectral §A= 100 A, tal
y como de puede deducir del espectro resuelto en la figura 76.
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4.3.2. Analisis del espectro de emision producido por un meteoro Kappa-
Cignida.

El 15 de agosto de 2012 a las 23h 44m 49s T.U., se registr6 desde dos
estaciones del sur de Espafia un nuevo bélido. Los calculos realizados nos dicen
que el meteoro entré en la atmoésfera a una V,, = 27,3+ kms™! y con una
inclinacion de 26.4° con respecto a la vertical local. EI fendmeno comenzd a
109,7 + 0.5 km sobre el nivel del mar y finaliz6é a una altura de 72,0 + 0.7 km,
dejando una brillante llamarada al final de su trayectoria. En esta fase final, su
brillo en magnitud absoluta llego a —10,5 + 0,5. (Espartero & Madiedo, 2015).

Con la ayuda del software AMALTHEA los procedimientos descritos en Madiedo
(2014) se han calculado los principales datos orbitales se indican a continuacion
en la tabla 10, confirmando la asociacion de este evento a la lluvia de meteoros
K-Cignidas.

a(AU) 2.70+0.13 o (°) 199.740.3
e 0.634+0.017 Q) 143.35399+107
q(AD) 0.9895+0.0007 | i(°) 41.0+0.4

Tabla 10. Datos orbitales del meteoro M20120815_234459 (J2000).

Los bolidos brillantes, especialmente los que se mueven a alta velocidad, pueden
producir un brillo de larga duracion (estela) que puede ser visible, incluso varios
minutos después de haber desaparecido el meteoro. Esta estela decae en brillo
rapidamente en unos pocos segundos, después de la fase de posluminiscencia.

La espectrografia de meteoros es una técnica usada para conocer la
composicion fisico-quimica de los plasmas de composicién metedrica, asi como
para arrojar mas luz sobre la composicion quimica de los meteoroides durante
su proceso de ablacion en la atméfera. A pesar de que las k-Cignidas no se
mueven a velocidades muy altas, los meteoros brillantes k-Cignidas tienden a
mostrar una fulguracion final cuando la particula entra en regiones atmosféricas
mas densas.

A continuacion, en la Figura 76, se muestra el espectro del meteoroide. El

espectro grabado, cubre el rango entre 4.000 y 8.000 A y fue analizado con el
software CHIMET.
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Las contribuciones mas importantes en el espectro de posluminiscencia
corresponden a los multipletes del Na I-1 (5.889 A), Mg I-2 (5.172 A), Fe I-4
(4.415 A) y Cal-2 (4.226 A). Las emisiones del Fe I-15 (5.434 A)y Na I-6 (5.688
A) también se han identificado, junto con varias lineas de N2 y NI (Figura 77).

Ademas, se midieron las intensidades relativas de las lineas principales de
emision en el espectro, como son los multipletes de Na I-1 (5.889 A), Mg I-2
(5.172 R), Cal-2 (4.226 A) y I-41 de Fe I-41 (4.415 A).
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Figura 77. Espectro calibrado del bolido M20120815_234459.

El brillo de estas lineas de emisién decae exponencialmente con el tiempo, de
forma que este decaimiento de la luminosidad puede ser debido a un mecanismo
impulsado por la variacion de la temperatura, durante el descenso del
meteoroide en la atmofera (Espartero & Madiedo, 2015).
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4.3.3. La corriente de meteoroides w-Escorpidas Norte (NSC): Orbitas y
espectros de emision.

Once trayectorias de meteoros NSC con doble estacién, se han estudiado en el
periodo del 23 de mayo al 15 de junio, de los afios 2010 a 2012. Sus magnitudes
absolutas de brillo se situan en el rango 1,5 a -8,5. Estos se enumeran en la
Tabla 10, donde en este caso, se da su codigo SPMN para identificarlos
(Espartero & Madiedo 2016).

La masa fotométrica m,, de estos fenomenos va de 0.32 a 41 g. La masa se ha
calculado a través de la curva de luz de cada meteoro, mediante su eficiencia
luminica, segun Ceplecha & McCrosky (1976). Para el meteoro SPMN060610,
cuyo maximo brillo fue equivalente a una magnitud —8.5 + 0.5, el espectro de
emision fue registrado por la video camara (espectrogréfica) situada en la
estacion # 5 de la tabla 11 (OSN).

Station # Staton name Longitude (W) Latitude (N) Altitude (m)
1 Sevilla 5% 38" 50" 3720 46" 28
2 Cerro Megro 6" 19" 357 Jr4an 19t 470
3 El Arenosillo 6" 43 58" 3T 08 16" 40
4 Huelva 6" 56" 11" 3T 1S 10" 25
5 Observatorio de Sierra Nevada (OSN) - 323057 30351 2896
[ La Hita 311007 39° 34" 06" G674

Tabla 11. Coordenadas geogréficas de las Estaciones y Observatorios implicados en
este trabajo.

En la tabla 12 se muestran los principales parametros atmosféricos de estos
meteoros, capturados con doble estacién: inicio y final la altura del meteoro
(H,y H,) respectivamente, velocidad pre-atmosférica (V,,), velocidad
geoceéntrica (1;;) y ascension recta y declinacion (a,, §,) del radiante geocentrico
(J2000). Estos valores pueden emplearse para analizar la dependencia entre
alturas iniciales y finales, con la masa del meteoro progenitor.
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Tabla 12. Trayectoria atmosférica y datos de radiante (J2000) para los eventos de los 11

meteoros NSC (M: magnitud absoluta; m,,: masa fotométrica; H, y H.: comienzo y fin la

altura de la fase luminosa, respectivamente; a,, §,: Ascension recta y declinacion del

radiante geoceéntrico; Z: distancia radiante aparente al cenit; V., V,: Velocidades pre

atmosférica y geocéntrica, respectivamente).
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Tabla 13. Elementos orbitales (J2000) para los meteoros que se discuten en el texto. La

Orbita del asteroide 1996 JG (Jenniskens 2006) y la 6rbita nominal de la corriente del

NSC (Sekanina 1976) han sido también indicado. También aparecen en el parametro de

Tisserand con respecto a Jupiter (T;) y el Dsy en base al criterio de Southworth &

Hawkins (1963).
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La Tabla 13 muestra los elementos orbitales del asteroide 1996 JG, potencial
cuerpo progenitor de la lluvia de meteoros NSC. También se muestra el valor
calculado del parametro de Tisserand T; y el periodo orbital P, de estas
particulas. La asociacién de estos bdlidos con la lluvia de meteoros NSC, cuya
orbita fue tomada de Sekanina (1976), también se enumera en esta tabla,
realizandose sobre la base del criterio de Dgy (Southworth & Hawkins, 1963).

La distancia del afelio de este asteroide es Q = 2.99 AU (Jenniskens 2006).

El espectro de emision del meteoro NSC de magnitud -8.5 + 0,5 con codigo
060610 aparece en la Figura 79. Como en otros trabajos, la sefial se procesé
con CHIMET siguiendo el procedimiento explicado en Madiedo et al. (2013a).
Las lineas de emision producidas por el doblete del Na en 5.889 A y el triplete
de Mg en 5.167 A se emplean habitualmente para calibrar este espectro de
longitud de onda mediante el uso de sus lineas tipicas, que aparecen en los
espectros de meteoros.

El espectro incluye las principales aportaciones de multipletes, siguiendo la
numeraciéon propuesta por Moore (1945). Las caracteristicas observadas son
mezclas de varias lineas. Las aportaciones mas importantes corresponden a Mg
I-2 (en 5.167 A) y varios multipletes de Fe, tales como Fe I-15 (en 3.679 A), Fe
I-42 (en 4.202 A), Fe 1-41 (en 4.415 A) y Fe I-15 (en 5.269 A).
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Figura 79. Espectro de emision del meteoro SPMNO060610, integrado a lo largo de la
trayectoria atmosférica del evento.
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De los valores calculados de este objeto, no podemaos concluir claramente si la
corriente del NSC tiene un origen asteroidal o cometario. Con respecto al punto
final de la trayectoria luminica, los datos experimentales en esta imagen revelan
que, como era de esperar, disminuya con el logaritmo de la masa fotométrica del
meteoro (Figura 80). Sin embargo, la altura inicial es practicamente constante y
se mantiene en el nivel entre 95 y 100 km para el rango de masas considerado
aqui.

Esta situacion para H, es similar a la encontrada para los meteoroides
Geminidas, de origen asteroidal y diferente a la conducta mostrada por
meteoroides cometarios, en donde la altura inicial se incrementa con el aumento
de masa de los meteoros (Jenniskens 2004).

Esto sugiere un origen asteroidal para la corriente de meteoroides del NSC,
como también se deduce por el valor promedio encontrado para el parametro de
Tisserand (tabla 13), que da, T; = 3.52 + 0.08. Cabe mencionar que los cometas
son los cuerpos progenitores mas comunes de las corrientes de meteoros
(Jenniskens 2006). Asi, en casi todos los casos en que se ha establecido una

asociacion generalmente aceptada entre una corriente de meteoros y un cuerpo
progenitor, su origen es un cometa activo (Jopek et al. 2002; Jenniskens 2006).

110
100 - A A A
90 -
80 - e

70

Hb, He (km)
a
B

60 -

50 A Hb a
m He

40 T T T T T 1

log (mp)

Figura 80. Altura inicial (H,) y final (H, ) del meteoro frente al logaritmo de la masa
fotometrica (m,,).

La excepcion significativa solo son las Geminidas, cuyo objeto progenitor es el
asteroide Phaton (3200), que sin embargo es considerado por algunos
investigadores como un nucleo cometario extinto en lugar de un asteroide regular
(Capek & Borovitka 2009).
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A pesar de establecer un vinculo entre la corriente de NSC y asteroide 1996 JG,
los datos analizados aqui confirman la probable naturaleza asteroidal de estos
bélidos.

El espectro de emision de SPMNO060610 (que también se puede identificar como
M20100606_231842) muestra la baja intensidad de la linea del Na I-1 en relacion
con la emisién Mg I-2. La razén probable de esto es el agotamiento del sodio en
el meteoro progenitor, con respecto al valor esperado de material condritico.

Para confirmar esto, se obtuvieron las intensidades relativas de las lineas de
emision de los multipletes Na I-1, Mg I-2 Mg, Fe I-15, puesto que estos
elementos, pueden proporcionar informacion sobre la naturaleza de este
meteoro (Borovicka et al. 2005).

Este calculo proporciona los siguientes cocientes de intensidad: Na/Mg = 0.47 y
Fe/Mg = 0.80 y como era de esperar, el cociente de la intensidad de Na/Mg no
se ajusta el valor esperado de la composicién de meteoros condriticos para una
velocidad de meteoro de ~ 22 km - s~1 como en Borovicka et al (2005).

La disminucion de Na se ve claramente en el diagrama ternario que se muestra
en la Figura 60. Este diagrama muestra la intensidad relativa esperada de Na |-
1, Mg I-2 y Fe I-15 de material condritico en funcién de la velocidad del meteoro
(linea solida) (Borovicka et al. 2005).

En la Figura 81, el simbolo de la cruz muestra el valor medido para el espectro
M20100606_ 231842, que se desvia significativamente del valor condritico, para
una velocidad de meteoro de alrededor de 22 km - s~1. Puesto que la distancia
de perihelio es demasiado grande (q = 0.639 £ 0.004 AU) para explicar este
agotamiento del material sobre la base de una aproximacién al Sol, esta
composicion esta probablemente relacionada con una naturaleza no condritica
del cuerpo principal.
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Figura 81. Diagrama ternario con intensidad relativa esperada (linea sélida), en funcion
de la velocidad del meteoro (en km - s™1!) y los multipletes de Na I-1, Mg I-2 y Fe I-15 de
meteoros condriticos (Borovicka et al. 2005). La cruz, indica la intensidad relativa
experimental obtenida para el meteoro de M20100606_231842; el circulo alrededor de
la cruz indica la incertidumbre de este valor experimental.

Sin embargo, no puede descartarse que como consecuencia de la evolucion
orbital el objeto progenitor de este meteoro tenga un menor valor de g en el
pasado.

El espectro de emisién del meteoroide de magnitud -8.5 muestra las principales
aportaciones de lineas de emision de Mg I-2 y Fe I-15 . La intensidad de la linea
de Na I-1, sin embargo, es inferior a lo esperado para meteoros de composicion
condritica.

El andlisis de las intensidades relativas de Mg I-2, I-15 Fe I-15 y Na I-1 confirma
un decaimiento del Na con respecto al valor condritico. La distancia al perihelio
no puede explicar este descenso, sobre la base de una aproximacion al Sol y
por lo tanto esta caracteristica puede estar relacionada con una composicién no
condritica del asteroide progenitor.
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CAPITULO 5

ANALISIS ASTROMETRICO Y FOTOMETRICO DE BOLIDOS

Varios de los bdlidos cuyos espectros han sido analizados en los capitulos
precedentes también han sido objeto de estudio astrométrico y fotométrico por
parte de terceros investigadores al haber sido registrados por camaras de otros
observatorios: la Red de Seguimiento de Bdlidos y Meteoros de la Sociedad
Malaguefia de Astronomia, la Red Global de Telescopios Robdticos BOOTES
del IAA/CSIC, y el proyecto SMART de la Universidad de Huelva.

La red de telescopios robéticos BOOTES# liderada desde el Instituto de
Astrofisica de Andalucia (CSIC), dispone actualmente de cinco observatorios en
Europa, América y Asia, de los cuales dos, BOOTES-1 y BOOTES-2 se
encuentran en Andalucia (Castro-Tirado et al. 2008).

Por otro lado, la Sociedad Malaguefia de Astronomia (SMA)?? ha puesto en
marcha una red de estaciones robotizadas liderada por A. Castellén (Universidad
de Mélaga) que ha sido disefiada especificamente para el registro de meteoros.
Las estaciones se ubican en Torremolinos (Malaga), Sierra de EI Torcal
(Malaga), Santa Olalla del Cala (Huelva) y Sierra de EI Montsec (Lérida) (Aznar
et al. 2016).

Con el animo de proporcionar la historia completa de estos bdlidos, se expondran
en este capitulo su andlisis astrométrico y fotométrico.

21 hitp://bootes.iaa.es/
2 hitp://www.astromalaga.es
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5.1 Antecedentes

5.1.1 Estaciones e instrumental utilizados

En la Tabla 14 figuran las coordenadas geograficas y altura sobre el nivel del
mar de las estaciones de deteccidn de meteoros que han intervenido en la
resolucion de la astrometria y la fotometria de los bdlidos referidos en este
capitulo.

Nombre Longitud (W) Latitud(N) Altura (m)
1 Obs. Astronémico del 04° 32’ 42~ 36° 57 10” 1209
Torcal (OAT)
2 El Pinillo 04° 31’ 11” 36° 36’ 34” 84
3 Santa Olalla del Cala 06° 15 19” 37°52' 08” 390
4 BOOTES-1 06° 44’ 03” 37° 06’ 15” 53
5 BOOTES-2 04° 02’ 28~ 36° 45’ 33” 80
6 Obs. Andaluz de 03° 57’ 12 37° 24’ 53” 1030
Astronomia (OAA)

Tabla 14. Relacién de estaciones de deteccion de meteoros y su ubicacion geografica.

Sabido es que para el célculo de la trayectoria atmosférica de un meteoro se
precisa haberlo captado en imagenes tomadas desde al menos dos lugares de
observacion. La obtencidon de los elementos orbitales implica, ademas, una
estimacion de su velocidad. Este dato requiere de filmaciones de video
sincronizadas con registros de tiempo, obturadores giratorios u otros métodos
de los que no se hablara aqui. En cualquier caso la precision de las medidas
mejora con lo que podria denominarse, en términos coloquiales, la
“estereoscopia”, esto es, la diferencia entre los puntos de vista del trazo dejado
por el meteoroide contemplado desde las distintas estaciones. Un indicador
matematico de ello es el peso estadistico, 0 coseno del angulo diedro formado
entre los planos determinados por la traza del meteoro y las estaciones. Cuanto
mas cercano a 1 (angulo diedro recto), mas fiables seran los resultados.

Para los casos que nos ocupan aqui, se han tenido en cuenta las dos mejores
estaciones que han recogido cada fenémeno, entendiendo la “mejoria” no solo
por un buen peso estadistico, sino por la calidad de la imagen o la longitud del
trazo. Y es que trazos mas largos permiten disponer de mayor cantidad de datos
y, por tanto, disminuir el error. Es evidente que para estaciones muy proximas
entre si no podran alcanzarse pesos estadisticos cercanos a la unidad, ya que
los respectivos planos que pasan por los lugares de observacion y contienen a
la trayectoria formaran angulos diedros muy pequefios. En la Figura 82 se
representa la ubicacion de cada una de las estaciones involucradas y en la tabla
14 su ubicacion geogréfica exacta. Estos radios han sido estimados para
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distancias cenitales inferiores a 80° y alturas de los meteoroides superiores a 75
km.

Figura 82. Imagen de satélite del Sur de la Peninsula Ibérica con la ubicacién de las
estaciones de deteccién de meteoros.

El instrumental utilizado consiste en 6 camaras CCD y una camara ZWO en
funcion video, todas ellas equipadas con objetivos de distancia focal muy corta
para proporcionar grandes campos. La camara de video filma a razon de 5 fps.
Las principales caracteristicas de todas ellas se detallan a continuacion en la
Tabla 15.

Estacién Camara Objetivo Campo Escala
media
1 SBIG All Sky Camera  Fujinon 1.4 180°x 108°  13".6/pix.
mm
1 ZWO 120 MM Fujinon 1.4 185° x 85° 18 . 1pix./
mm 8".6/pix.
2 SBIG ST-402 Fujinon 2.6 120° x 80° 17" .8/pix.
mm
3 SBIG ST8-XME Nikon 4.0 180° x 98° 57.8/pix.
mm
4 Apogee 4096x4096 Nikon 16.0 180° x 46° 2" .1/pix.
mm
5 Apogee 4096x4096 Nikon 16.0 180° x 46° 2" .1/pix.
mm
6 Atik 314 L+ Sigma 4.5 122° x 89° 57.3/pix.
mm

Tabla 15. Caracteristicas principales de las camaras de fotograficas de todo el cielo (“All-
Sky”) y de la camara de video en sus respectivos emplazamientos.
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5.2 Metodologia

5.2.1 Astrometria y fotometria

El problema astrométrico ha sido resuelto siguiendo en lineas generales los
métodos establecidos en Borovicka (1992,1995), introduciendo ciertas
variaciones en los conjuntos de parametros que facilitan la eleccién de valores
iniciales adecuados para la convergencia hacia la solucion final.

Los errores medios entre posiciones de catalogo y posiciones calculadas de las
estrellas de calibraciéon oscilan entre los 9"y 41”, dependiendo de la camara,
siendo en todos los casos inferior a un pixel.

Para el calculo de la magnitud de un bdlido se precisa conocer su velocidad. De
los 5 estudiados solo se dispone de imagenes de video de dos de ellos. De los
restantes se ha realizado una estimacion a partir de las velocidades indicadas
por el IMO para las distintas lluvias de estrellas y que estan recogidas en el
Anexo Il de este trabajo.

Al utilizarse camaras de muy gran campo, el rango de masas de aire es bastante
amplio. De ahi que se haya tenido en cuenta esta circunstancia, tanto en las
estrellas de calibracion como en las trazas de los bélidos, para la obtencién de
la recta de Bouger y el calculo del punto cero y coeficiente de extincion. Se ha
recurrido a las magnitudes de la banda V de estrellas de calibracién tomadas del
catalogo de Hipparcos.

Solo se dispone de campos planos (flats) normalizados de las camaras de la
Red de la SMA, que se almacenan en disco duro ya restadas de tomas de
corrientes de oscuridad (dark), por lo que el estudio fotométrico de los bdlidos se
ha restringido a las imagenes de las estaciones 1, 2 y 3 de la tabla 13.

5.2.2 Software de control, detecciéon y procesado

La SMA ha desarrollado software propio que contempla el control de las
camaras, la rutina diaria de trabajo de cada noche, y la deteccién de fenémenos
candidatos a ser meteoros. Asi, las estaciones operan de forma autonoma y
robotizada respondiendo a las distintas incidencias que puedan producirse.

Los resultados se suben cada mafiana a una nube propietaria para su examen
y, Si procede, su procesamiento se lleva a cabo por medio de otros programas
redactados por A. Castelldn.

El software, dependiendo de la estacion, funciona bajo los sistemas operativos
Windows 7 o Linux (Ubuntu o Raspbian) y esta escrito en C++, Python y Perl con
ocasionales scripts en shell bash.
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También se ha desarrollado un método matematico para la obtencion de
centroides de la traza del meteoro que no dependa de la eleccibn humana de
puntos de su trayectoria. Mas detalles de todo el proceso puede consultarse en
Aznar et al. (2016).

5.2.3 Célculo de las trayectorias y elementos orbitales

Para calcular la trayectoria atmosférica y los elementos orbitales (en los casos
en que hayan podido medirse velocidades) se ha seguido los métodos descritos
en Dubyago (1961) y Ceplecha (1987).
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5.3. Resultados

A continuacion se exponen los resultados obtenidos de los bélidos capturados y
analizados desde las estaciones referenciadas en la Tabla 14.

5.3.1. M20150722_220656, correspondiente al bdlido n°1.

Figura 84. Imagenes del bdlido M20150722_220656 capturadas desde El Pinillo (izquierda) y
desde el OAA (derecha).
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El bélido M20150722_220656 (Figuras 83 y 84) se ha reconocido como procedente de
las Alfa-Capricornidas, ya que su radiante aparente solo dista 4.8° del de esta lluvia
activa a la fecha. Se realizé una estimacion de su magnitud atendiendo a la velocidad
indicada por el IMO (Anexo II).

Tanto el gréfico de la Figura 85 como para el resto de bdlidos (Figuras 88, 91, 94 y 97)
se representa la evolucién en el tiempo del brillo del bélido, tanto en magnitud de
catalogo como en magnitud absoluta. El eje de abscisas esta expresado en segundos
de tiempo desde el inicio del trazo en las imagenes de la boveda celeste.

-14,00
-12,00
-10,00
-8,00
6,00

-4,00

Brillo (Magnitud absoluta catalogo)

= Mag. Catal.
-2,00 we Mag. AbS.

0,00 & 8
0,00 0,20 0,40 0,60 0,80 1,00 1,20 1,40 1,60 1,80

Tiempo (s)

Figura 85. Gréafico comparativo entre magnitud absoluta y magnitud de catalogo correspondiente
al bélido M20150722_220656.
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5.3.2 M20151106 231621, correspondiente al bélido n° 2.

Figura 86. Imagenes del bélido M20151106 231621 capturadas desde BOOTES-1 y desde el
OAT.

La fotometria de este bolido se estim6 adoptando como velocidad la de las Tauridas-
SUR (el radiante aparente del bélido se encontraba a 2°1 del de las Tauridas-SUR y a
59,2 del de las Tauridas-Norte).

Figura 87. Imagenes del bolido M20151106_231621 capturadas desde el OAA.
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Figura 88. Grafico comparativo entre magnitud absoluta y magnitud de catélogo
correspondiente al bélido M20151106_231621.
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5.3.3 M20151118 220631, correspondiente al bolido n° 3.

Figura 89. Imagenes del bolido M20151118 220631 capturadas desde El Pinillo y desde Santa
Olaya.

Para este bélido de nuevo se tomd como velocidad la indicada para las Tauridas-SUR
(radiante aparente a 1°.7).

Figura 90. Imagen del bdélido M20151118 220631 capturadas desde el OAA.
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Figura 91. Gréfico fotométrico de las magnitudes absolutas y magnitud de catalogo
(Hipparcos banda V) frente al tiempo correspondiente al bélido M20151118 220631.
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5.3.4 M20160727_022352, correspondiente al bélido n° 4.

Figura 92. Imagenes del bélido M20160727 022352 capturadas desde BOOTES-1 y desde el
OAT.

De este bélido se dispuso de grabacién en video lo que permitié utilizar velocidades
medidas en la estimacion del brillo. Se ha podido asociar a la lluvia de las Alfa-
Capricérnidas.

Figura 93. Imagenes del bolido M20160727_022352 capturadas desde el OAA.
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Figura 94. Gréfico comparativo entre magnitud absoluta y magnitud de catélogo del
bélido M20160727_022352.
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5.3.5 M20160909 012711, correspondiente al bolido n°5.

Figura 95. Im4genes del bélido M20160909 012711 capturada desde el OAT.

Este bdlido dejo una secuencia de video muy larga (5.3 s) lo que permitid medir su
velocidad con bastante precision. No se ha podido asociaar a ninguna lluvia de meteoros
establecida.

Figura 96. Imagenes del bélido M20160909 012711 capturadas desde el OAA.
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Figura 97. Gréfico fotométrico de las magnitudes absolutas y magnitud de catdlogo
(Hipparcos banda V) frente al tiempo del bélido M20160909 012711.

En la Tabla 16 se indican la magnitud absoluta maxima, el nimero de estrellas de
calibracion usadas para el ajuste a la recta de Bouguer??, las masas de aire maxima y
minima de tales estrellas, las distancias maxima y minima en km entre el meteoroide y
el lugar de observacion, el error estimado y la velocidad: (E) si es estimada por asociarse
a una lluvia, o (R), si es medida al registrarse en video.

N° Magnitud | N° estr. Masas Distancias Error Vel.
abs. Max. | Calib. | Aire (max.- min.) (max.min.)

1 -12.6 8 ‘ 1.01-1.56 76- 110 +1 E

2 9.8 8 ‘ 1.10-3.71 69 — 97 +1 E

3 -5.4 8 ‘ 1.01-1.53 81-105 +2.5 E

4 -10.3 7 ‘ 1.20-3.19 120- 123 +1 R

5 -8.3 7 ‘ 1.11-5.69 101-114 +0.5 R

Tabla 16. Caracteristicas fotométricas de los 5 bélidos expuestos en esta seccion.

En todos los casos, salvo en el bolido numero 3, se han utilizado las imagenes de la
estacion 1 (OAT) de las que se dispone de flat normalizado. Para el bélido 3, que no fue
recogido desde el OAT, se ha usado la imagen de la estacion 2 aplanada con un flat

2 http://fcaglp.unlp.edu.ar/~observacional/teoricas/notas/c08a-fotometria_2.pdf
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artificial realizado con AstroArt. De ahi el error bien diferenciado de 2.5 magnitudes
respecto de los demas.

5.3.6 Identificacion de pardmetros orbitales y procedencia de los bélidos analizados

En la Tabla 17 se resumen las principales caracteristicas de las trayectorias
atmosféricas de los 5 bdlidos y las lluvias asociadas:

Ne Ar De Hi Hf Loi Lai Lof Laf A | Proc.
+0.003 | +0.003 | +0.4 | 0.4 +1

1 303°.023 -9°585| 97.3| 76.7| -4°517| 36°.832| -4°.793 | 37°.062 | 138° | CAP

2 55°.722 47°.140 | 96.3 69.3 -4°.400 | 37°.559 | -4°.542 | 37°.647 | 73° STA

3 60°.743 16°.566 | 96.3 57.8 | -4°306| 37°.043| -4°.590| 37°.137 | 101° | STA

4 306°.639 -10°.208 | 90.6 | 71.7| -4°.334| 37°.601| -4°.148 | 37°.795| 15° CAP

5 344°.073 -22°.398 | 814 | 356| -3°908| 36°.452| -3°516 | 37°.177 | 8&° Esp.

Tabla 17. Caracteristicas de las trayectorias atmosféricas de los 5 bolidos y las lluvias asociadas
(Ascension recta, Ar; Declinacion, De; Altura inicial, Hi; Altura final, Hf; Longitud inicial, Loi: Latitud
inical, Lai; Longitud final, Lof; Latitud final, Laf; Angulo diedro entre planos,A; Corriente de
meteorica de procedencia, Pro)

En la mencionada Tabla 17, se expresan coordenadas aparentes del radiante aparente,
alturas (inicio y final), coordenadas geogréficas (inicio y final) del nadir de la trayectoria,
angulo diedro entre planos definidos por la trayectoria y los lugares de observacion, y
procedencia.

Finalmente, para los bélidos 4 y 5 se pudieron calcular velocidades ya que en esa fecha
estaba instalada en el OAT la camara ZWO de video de la Red de la SMA. En tales
casos se estimaron los radiantes verdaderos y los elementos orbitales que quedan
reflejados en tabla 17:

Ne o 0 Vg e a i q [0 Q

4 304°.33+ -8°.12+ 22.35+ | 0.75% 2.39t | 6°.95+1 0.58+ | 269°.95+ | 124°.5057+
0.2 0.2 1.2 0.2 0.4 0.02 0.4 Ole-5

5 340°.84+ -27°.37+ | 18.0+0.4 | 0.75% 3.14+ 9°.20+ 0.78+ 62°.37+ | 346°.8142+
0.2 0.2 0.2 0.2 0.13 0.01 0.3 le-5

Tabla 18. Estimacion de los radiantes verdaderos (a, 8); Velocidades, Vg y Elementos orbitales
(Excentricidad, e; Semieje mayor,a; Inclinacion orbital, i, Argumento, w y Longitud del nodo

ascendente, Q).
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CAPITULO 6

CONCLUSIONES

El estudio de la naturaleza fisico quimica de los meteoroides y su cuerpo
progenitor, ha sido el principal objetivo de esta investigacion, en torno al cual, se
han desarrolado y ampliado otros objetivos adicionales. La construccién de un
observatorio, la monitorizacién del estudio de meteoroides y las distintas
colaboraciones conseguidas, han posibilitado desarrollar varios trabajos con los
resultados que se han expuesto en esta memoria, de manera que se pueden
establecer las siguientes conclusiones:

1. Se ha desarrollado un dispositivo experimental de dos espectrografos
diferentes, con camaras de gran campo que permiten capturar de forma
auténoma, espectros de los meteoroides brillantes que penetran en la
atmoésfera terrestre, caracterizando ambos desarrollos instrumentales y
mejorando la resolucion espectral con respecto a las video cadmaras
CCD.

2. Se han analizado los datos obtenidos con los dos nuevos
espectréografos con resultado satisfactorio, lo cual es indicativo, de la
eficacia y fiabilidad de estos dispositivos para mejorar el estudio de la
naturaleza quimica de meteoroides.

3. En 2013 se iniciaron dos proyectos de colaboracidn cientifica con otras
redes de investigacion de meteoros. El primero comprende, una red de
camaras de video CCD de alta sensibilidad con ubicaciones en diferentes
emplazamientos, para detectar meteoros. El segundo, en colaboracion con
lared de camaras de la SMA y lared de telescopios robo6ticos BOOTES,
que combina varios espectrégrafos y distintas CCD con 6pticas de todo cielo.
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Desarrollamos lo anteriormente expuesto a continuacion.

6.1 Desarrollo de un dispositivo experimental con dos
espectrégrafos (objetivo 1).

El conjunto experimental de sistemas formado por dos espectrografos, la
estacion meteoroldgica, los ordenadores y el médulo automatico con sistema de
apertura/cierre para proteccion de las camaras, ha constituido el eje fundamental
para desarrollar este trabajo. Construido manualmente en su mayor parte, se ha
conseguido ensamblando diferentes instrumentos para conformar distintos
dispositivos, que conjuntamente se activan cada noche, para capturar los
principales fendmenos relacionados con los meteoros para estudiar su
naturaleza y composicién quimica (apartado 3.2).

El equipo de los dos espectrégrafos comenzd sus primeras operaciones a los
seis meses de su constitucion, sin poder adquirir al menos, un objetivo de ojo de
pez, que permitiera obtener imagenes de todo el cielo. Este ha sido el motivo por
el que no se han podido capturar muchos meteoroides a baja altura cercanos al
horizonte. Desde un principio se conocia este inconveniente, pero por cuestiones
presupuestarias no se pudo incorporar esta éptica.

El Espectrografo # 1 esta mas optimizado para nuestros objetivos, ya que la zona
de la boveda celeste que subtiende su campo de visibn es mayor que la del
Espectrégrafo # 2. Aunque la resolucién espectral obtenida por el Espectrografo
#1 (6= 24 A a 5.000 A) es mas baja que la del Espectrografo # 2 (6A= 10 A a
5.000 A), es suficiente para caracterizar quimicamente un meteoroide. Al tener
mayor campo de vision (120° frente a 15°) permite detectar un nidmero muy
superior de meteoroides (8x).

Las video camaras CCD permiten obtener una resolucion espectral de §A=
100 A a 4.500 A, lo que ha sido ampliamente mejorado por el
Espectrégrafo # 1 (4x) y el Espectrégrafo # 2 (10x).

El trabajo experimental de estos equipos ha permitido ademas detectar y definir
mejor que elementos y procedimientos son susceptibles de mejora. La
disposicion de las redes de difraccion, la oOptica y las CCD son cuestiones
técnicas en las que se debe incidir para continuar su desarrollo. Respecto al
tratamiento de imagenes y su reduccion también son tenidos en cuenta para
continuar explorando nuevas mejoras para extraer espectros de forma
auténoma.

Actualmente el sistema, se encuentra en fase de revision, para incorporar
diferentes mejoras y nuevos materiales.
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6.2 Analisis de los datos obtenidos por los nuevos los
espectrégrafos (objetivo 2).

Las aportaciones de los dos espectrégrafos, se han plasmado con el estudio
realizado en siete bélidos (capitulo 3) y las principales aportaciones cientificas
de este trabajo de investigacion:

- La mejor resolucion espectral de los espectrografos permite estudiar con
mas detalle la naturaleza quimica de los meteoroides analizados.

- Permite realizar una comparativa de dos espectros del mismo meteoroide,
cada uno de distinto campo y resolucion espectral (3.3.4y 3.37)

- Aumenta el rango espectral en el infrarrojo, permitiendo resolver lineas
espectrales de primer y segundo orden.

6.3 Deteccion y analisis de meteoros con red de video
camaras CCD (objetivo 3).

6.4.1 En los trabajos presentados en el capitulo 4, se exponen los resultados
obtenidos principalmente de tres trabajos ya publicados. Como conclusion y
resumen de las principales aportaciones de estas investigaciones que se han
presentado en estos trabajos, podemos indicar los siguientes:

- Andlisis dindmico y espectral de 11 meteoros asociados a la corriente de
meteoroides w-Escoérpidas Norte (NSC), cuyo objeto progenitor esta
asociado al Asteroide 1996 JC.

- Analisis de un bdlido producido por un meteoro de origen asteroidal.El
resultado de todo este andlisis indica que el mejor candidato como cuerpo
progenitor del meteoroide es el asteroide potencialmente peligroso (PHA):
NEO 3116 (19996TJ6).

- Analisis del espectro de emision producido por un bdlido asociado a la
corriente metedrica de las Kappa-Cignidas (KCG).

6.4.2 Colaboracion con la red de camaras de la Sociedad Malaguefia de
Astronomia y de la Red Global BOOTES, con camaras CCD de todo cielo.

- Posible asociacion de los bolidos estudiados, M20151115 0426000,
M20151106_ 231637, M20151121 033034, y M20151118 220605, con la
lluvia metedrica de las Tauridas Sur (STA). Los resultados obtenidos en este
trabajo, del bdlido M20151106 231637 (apartado 3.3.2) y del bdlido
M20151118 220605 (apartado 5.3.3) nos indican la relacion de estos objetos
con la lluvia de las STA. Al comparar los perfiles de sus espectros de emision
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(apartado 3.3.9) se observa la relacion existente entre sus lineas de emision,
de manera que parece indicar que estos 4 bdlidos pueden asociarse a la
lluvia meteodrica de la STA.

Identificacién de procedencia de los bélidos analizados en el capitulo 5. Se

ha logrado asociar los bolidos M20150722_220656 y M20160909_ 012711
con la lluvia de las Alfa-Capricornidas (CAP).
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CAPITULO 7

PERSPECTIVAS DE FUTURO

En esta memoria, se han plasmado en detalle, el desarrollo experimental que se ha
llevado a cabo con un sistema espectrografico (2013-16), cuyos resultados han sido
expuestos y analizados. Este conjunto de espectrogafos, pretende continuar su
desarrollo, implementado mejoras y procedimientos gracias a los resultados y
conclusiones que se han obtenido durante esta primera fase de trabajo e
investigacion.

Los resultados cientificos obtenidos, avalan la calidad de los equipos, frente a las
técnicas de video CCD y animan a continuar ampliando y mejorando todos los
procesos Yy dispositivos. Los reultados analizados invitan a perseguir nuevas retos
y objetivos, como mejorar la resolucion espectral de los espectrégrafos, monitorizar
de extraccion espectral de las imagenes capturadas de meteoros y ademas, en
funcion de las capturas realizadas, permitira desarrollar una nueva clasificacion de
meteoros brillantes, con nuevas aportaciones a las clasificaciones ya existentes.

El desarrollo de otros dos equipos (OAE), que incorporen las mejoras propuestas,
posibilitara avanzar de manrar muy importante en nuestro trabajo de investigacion y
estudio de la naturaleza quimica de meteoroides con camaras de gran campo,
incorporando a los resultados espectrales, nuevos datos astrométricos
complementarios.
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7.1 Obijetivos a corto plazo

7.1.1 Mejoras de los nuevos Espectrografos

Se esta trabajando en el disefio de unos nuevos espectrégrafos, en los que se
puedan incorporar elementos que mejoren el actual sistema (Figuras IlI-1 y IlI-
2). El equipo experimental, ha servido para evaluar su utilidad, fiabilidad y
detectar carencias que puedan mejorar nuestro estudio de los meteoros.

Las limitaciones de los objetivos de gran campo, que en ningun caso llegan a
ser del tipo de ojo de pez, suponen una de las prioridades de esta mejora, ya
que asi se podran detectar un mayor nimero de meteoroides, que simplemente
por estadistica, se sabe que su indice aumentara significativamente al poder
capturarlos cerca del horizonte. Llegados a este punto, se evaluaran en detalle
ventajas e inconvenientes (como p. €j. afeccién de la extincidon atmosférica,...).

Se pretende mejorar el sistema de cierre y estanqueidad con una nueva carcasa
mas grande que incorpore todos los dispositivos y un nuevo sistema de
calefaccion/refrigeracion, controlado por sensores de temperatura y humedad
Interna y externa.

El tercer punto fundamental en esta versién 2.0 de nuevo espectrografo, sera la
de incorporar un sistema mecanico (actualmente en fase estudio), que permita
realizar capturas de meteoros con intervalos temporales definidos, lo més
precisos posibles. Para ello contamos se pretende incorporar un elemento
rotatorio, que en régimen de funcionamiento, asegure intervalos temporales con
al menos una precision de 0,05s. Esto podra permitir calcular la velocidad del
meteoroide, sus datos orbitales y la trayectoria.

El nuevo dispositivo dispondra dos espectrégrafos iguales y en paralelo, dotado
de mejoras técnicas y rede hologréafica de difraccién de al menos 1.200 lineas
mm™! dispuestas ortoganalmente entre si. Los espectrografos deberan capturar
iméagenes con una diferencia entre ellos de 30 s. De este modo se podra
garantizar la calidad de la imagen espectral caturada y que no se perdera
ninguna imagen debido a los tiempos (muertos) de descarga.

El nuevo OAE tendra un funcionamiento similar al actual, en el sentido de
seguridad y control de funcionamiento, aunque se pretende simplificar la
mecénica y los sistemas de control y regulacién. Esto permitirar aumentar la
fiabilidad de todo el conjunto de los dispoditivos y mejorar la monitorizaciéon de
las objetos capturados.
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7.1.2 Mejora de reduccion de imagenes, en base a los resultados obtenidos y
otras nuevas capturas.

Se pretende continuar trabajando con los datos expuestos en esta memoria,
junto a los nuevos datos obtenidos, como resultado de nuevas capturas
realizadas.

En concreto, se pretende realizar una nueva clasificacion espectral, con un
mayor volumen de meteroros brillantes (especialmente bélidos), asi como
ampliar informacion mas detallada en funcién de la evolucién de la trayectoria
luminica de estos objetos (velocidad, altura, temperatura, brillo,...).

167



7.2 Objetivos a medio y largo plazo

7.2.1 Jaén All Sky (JAS)

En colaboracién con las Asociaciones de Desarrollo Rural (ADR) de Sierra Sur,
Sierra de Segura y Sierra Morena, se ha presentado en junio de 2017, el proyecto
“Jaén All Sky”, para implantar tres nuevas estaciones de deteccién de meteoros,
a una distancia minima entre ellas de 100 km (Anexo V).

El proyecto ha recibido el visto bueno, de los técnicos de medio ambiente de
Diputacion de Jaén y ahora esta en fase de redaccién de la memoria técnica, para
optar a la subvencion que nos permita financiarlo.

Los enclaves de estas nuevas estaciones de deteccion de meteoros, constaran
de dos espectrografos con ojo de pez y un mecanismo rotativo, que permitira
obtener trazas espectrales de bdlidos y meteoros con secuencias del orden de
0.05s. Actualmente se cuenta con la disponibilidad del OAA y el Cosmolarium, en
Hornos del Segura. Queda por definir una tercera estacién con logistica adecuada
en Anddjar (Sierra Morena).

Se espera contar con la colaboracién de otras entidades publicas y privadas, para

intensificar el estudio de meteoros con estas nuevas estaciones y otras que se
encuentran operativas en la actualidad.
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Anexo I

Principales lluvias de meteoros

Lista de Lluvias de meteoros creada por la IMO (International Meteor Organization)?.
Destacan en negrita las consideradas Lluvias Mayores, respecto de la lluvias menores.

Periodo
Lluvia de Maximo
Actividad
Fecha sol

Cuadrantidas (QUA) Eﬂg 8513' Ene 03 | 283°16
5-Cancridas (DCA) | Ere0r  Enel? | 207°
o-Centauridas (ACE) | E0E 2% Febo7  319°2
5-Lednidas (DLE) Eﬁgig' Feb24 | 336°
y-Nérmidas (GNO) II\:/IZ? gg Mar 13 | 353°
Virginidas (VIR) T (Mar24) | (4)
Liridas (LYR) ﬁg:;g' Abr22 | 032°32
T-Pappidas (PPU) 23:;2' Abr24 | 033°5
n-Acuaridas (ETA) I\Aﬂt;;cl)gz's Mayo | 045°

o Abr 15- (Mayo o
Sagitaridas (SAG) Jul 15 19) (59°)
Junio Bootidas (JBO) ‘33'”0226' Jun27 | 095°7
Pegasidas (JPE) ig'O7JU' Jul09 | 107°5
Julio Phoenicidas Jul 10-Jul o
s 16 13 111
Piscis Austrinidas Jul 15- o
(PAU) Agoi0 | Jul28 125

2 http://www.imo.net/

Radiante

a

230°

130°

210°

168°

249°

195°

271°

110°

338°

247°

224°

340°

032°

341°

o

+49°

+20°

-59°

+16°

-51°

-04°

+34°

-45°

-01°

-22°

+48°

+15°

-48°

-30°

Voo

km/s

41

28

56

23

56

30

49

18

66

30

18

70

a7

35

2.1

3.0

2.0

3.0

2.4

3.0

2.1

2.0

2.4

2.5

2.2

3.0

3.0

3.2

THZ

120

18

var

60

var

var
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https://es.wikipedia.org/wiki/Cuadr%C3%A1ntidas
https://es.wikipedia.org/wiki/L%C3%ADridas
https://es.wikipedia.org/w/index.php?title=%CE%97-Acu%C3%A1ridas&action=edit&redlink=1
http://www.imo.net/

Lluvia

8-Acuéaridas Sur
(SDA)

a-Capricornidas
(CAP)

I-Acuaridas Sur (SIA)

d-Acuéridas Norte
(NDA)

Perseidas (PER)

K-Cignidas (KCG)

I-Acuaridas Norte
(NIA)

a-Aurigidas (AUR)
0-Aurigidas (DAU)
Piscidas (SPI)
Dracoénidas (GIA)
e-Geminidas (EGE)
Oridnidas (ORI)
Tauridas Sur (STA)
Tauridas Norte (NTA)

Leodnidas (LEO)

a-Monocerdétidas
(AMO)

¥x-Oriénidas (XOR)
Phoenicidas Dic

(PHO)

PUppidas/Vélidas
(PUP)

Monoceroétidas
(MON)

Periodo

de Maximo Radiante Voo
Actividad
Fecha sol o 5 s
i%'olfé Jul28 | 125° | 339° -16° 41
}llgooi’é Jul30 | 127° | 307° -10° 23
JAZ'ozf;, Ago 04 | 132° | 334° -15° 34
JAtélolgé Ago08 | 136° | 335° -05° | 42
JAL;]I01;;1 Ago 12 | 140° | 046° +58° 59
ﬁgg (2)2 Ago 17 | 145° | 286° | +59° | 25
238 %1- Ago 19 | 147° 327° | -06° 31
ggg (232_ Sep 01 | 158°6 | 084° +42° 66
giff)loOS " Sep09 | 166°7 | 060° | +47°| 64
gig gé- Sep19 | 177° | 005° -01° 26
8§ gg_ Oct08 | 195°4 | 262° +54° 20
83 ;‘71 Oct18 | 205° | 102° +27° 70
85:/%27- Oct21 | 208° | 095° +16° 66
8&0215 Nov05 | 223° | 052°| +13°| 27
(N)gt/ozl5 Nov12 |230° | 058° +22°| 29
ng ;411 Nov 17 | 235°27 | 153° +22° 71
mgﬁg Nov 21 |239°32 117° | +01° 65
g;acvlzse- Dic02 | 250° | 082° +23° 28
gi%vozgg- Dic 06 254°25 | 018° | -53° 18
B:g 2% (Dic 07) | (255°) | 123° -45° | 40
giocV1277_ Dic09 | 257° | 100° +08° 42

3.2

2.5

2.9

3.4

2.6

3.0

3.2

2.6

2.9

3.0

2.6

3.0

2.5

2.3

2.3

2.5

2.4

3.0

2.8

2.9

3.0

THZ

20

var

23

20+

var

var

10
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https://es.wikipedia.org/wiki/Perseidas
https://es.wikipedia.org/wiki/Drac%C3%B3nidas
https://es.wikipedia.org/wiki/Ori%C3%B3nidas
https://es.wikipedia.org/wiki/Le%C3%B3nidas

Periodo

Lluvia de Maximo Radiante Voo r THZ
Actividad
Fecha sol a o km/s
_ Dic 03- . o o o
o-Hidridas (HYD) . Dic 12 260 127° | +02 58 3.0 2
Dic 15
L Dic 07- . o e ®
Geminidas (GEM) Dic 17 Dic 14 262°2 | 112° +33 35 2.6 120
Coma Berenicidas Dic 12- . o o o
(COM) Ene 23 Dic 19 268 175° | +25 65 3.0 5
. Dic 17- n ® o o
Ursidas (URS) Dic 26 Dic 22 270°7 | 217° | +76 33 3.0 10

e a, &: Coordenadas de la posicion del radiante de una lluvia, durante el maximo. a es
ascension recta, o es declinacion.

e r: indice poblacional.

e sol: Longitud Solar dadas para el equinoccio J2000.0.

e Voo: Velocidad de entrada atmosférica o metedrica dada en km/s. Las velocidades
varian entre 11 km/s (muy lentos) a 72 km/s (muy rapidos). 40 km/s es la velocidad
media aproximada.

e THZ: Tasa Horaria Cenital, un nimero maximo calculado de meteoros que un
observador ideal podria ver bajo un cielo perfectamente claro y con el radiante ubicado
directamente sobre su cabeza. Este valor es dado en términos de meteoros por hora.
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Anexo Il

Proyectos de futuro

Figura llI-1. Sistema espectrogréfico actual que se pretende mejorar.

Figura llI-2. Imagen de espectrografo en Ondrejov (Republica Checa), similar al nuevo
disefio en el que se est4 trabajando.
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Figura 11l-3. Representacion sobre el mapa fisico de Jaén, las distancias y emplazamientos
de las estaciones de meteoros. Distancia minima entre ellos > 100 km.
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Anexo IV

Otras imagenes de bélidos capturados desde el OAA y no
estudiados en esta tesis.

Figura IV-3.Bélido M20151119 054600 capturado por el espectrografo #1 en el OAA.
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Figura IV-5.B6lido M20151106 213200 capturado por el espectrografo #1 en el OAA.
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Figura IV-7.Bélido M20150910 212909 capturado por el espectrografo #1 en el OAA.
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Figura 1V-8.Bolido M20151106 213231 capturado por el espectrégrafo #1 en el OAA.

Figura 1V-9.B6lido M20150911 041716 capturado por el espectrografo #1 en el OAA.
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Anexo V

Imagenes de Meteoros capturados con video camara

Figura V-1. Secuencia de imagenes del meteoro M20130909 223410 desde la video
camara Oeste en el OAA. El meteoro evoluciona siguiendo las imagenes de arriba hacia
abajo, en sentido de izquierda a derecha.
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.

Figura V-2. Secuencia de imagenes del meteoro M20140730_230402 desde la video
camara Sureste en el OAA. El meteoro evoluciona siguiendo las imagenes de arriba hacia
abajo, en sentido de izquierda a derecha.
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2013-12-05 22:33:38

2013-12-05 22:33:39

2013-12-09 22:33:40

Figura V-3. Secuencia en video de la grabacién del meteoro M20131205_223336 con la cdmara
de video vigilancia Oeste del OAA. El bélido evoluciona siguiendo las imagenes de arriba hacia
abajo.
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240220168 02H29H28 24/02//201 6102529529

-

24/02/2016M02:29530

247027201 602523531

Figura V-5. Secuencia en video de la grabacidn del Bélido M20160224_022926 con la camara de
video vigilancia Oeste del OAA. El Bdlido evoluciona siguiendo las imagenes de arriba hacia
abajo, en sentido de izquierda a derecha.
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