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Resumo

Pequenos corpos do sistema solar sao asteroides, cometas e poeira interplane-
taria. Os meteoros sdo produzidos pela interagdo de velozes graos de poeira
com a atmosfera terrestre. Esses fragmentos de rocha sao presumivelmente
oriundos dos asteroides e cometas, em passagens préximas da Terra, ou sdo
transportados de outras regides do sistema solar por processos dindmicos.
Como estes processos nao sdao plenamente conhecidos, é importante a obten-
¢ao da maior quantidade possivel de parametros fisicos e orbitais dos meteoros.
Dentro desse contexto, serd apresentado o esquema de construcdo e operacao
de uma estacdo para deteccdo de meteoros, equipada com uma camera “all
sky” de TV. Este instrumento ajudou a suprir a caréncia de iniciativas de
observa¢ao de meteoros no hemisfério sul. As magnitudes dos meteoros de-
tectados pela estacao foram bem modeladas por uma g-exponencial, que é
uma funcao oriunda da mecénica estatistica ndo extensiva de Tsallis. Além de
sua validade no estudo dos meteoros, as g-distribuicées sao adequadas para
modelar dados populacionais de asteroides, meteoritos e dos lampejos de luz
(flashes) gerados pela colisdo de meteoroides com massa da ordem de alguns
quilogramas com a Lua. Os resultados obtidos das g-distribui¢Ges no estudo

dos pequenos corpos do sistema solar sdo discutidos neste trabalho.

Palavras-chave: Asteroides, Meteoros, Métodos: Estatistica






Abstract

Small solar system bodies are asteroids, comets and interplanetary dust. Mete-
ors are produced by the interaction of high speed dust grains with the Earth’s
atmosphere. These rock fragments are presumably coming from comets and
asteroids in near Earth passages, or are transported from other regions of
solar system by dynamic processes. As theses processes are not fully know,
it is important to obtain the largest possible amount of physical and orbital
parameters of meteors. Within this context, the construction scheme and
operation of a station for meteor detection equipped with an all sky camera
will be presented. This instrument helped supply the lack of meteor observa-
tional initiatives in the southern hemisphere. The magnitude distributions of
detected meteors were well modeled by an g-exponential, which is a function
derived from Tsallis non-extensive statistical mechanics. In addition to its
validity in the study of meteor, the g-distributions are suitable for model-
ing physical data of asteroids, meteorites and light flashes generated by the
collision of meteoroids with some kilograms with the Moon. The results of
g-distributions in the study of small bodies of solar system are discussed in

this work.

Keywords: Asteroids, Meteors, Methods: Statistical
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Capitulo 1

Escopo e Organizacao da Tese

Desde 2005, o autor coordena um projeto de pesquisa em astrofisica de peque-
nos corpos do sistema solar (asteroides e cometas). Este projeto visa determi-
nar propriedades fisicas basicas destes corpos, como estado rotacional e cores.
Em 2008, para ampliar a linha de pesquisa desta iniciativa, o autor teve o
interesse em construir uma rede de cameras de TV para deteccdo e registro
de meteoros. Os meteoros sao o resultado da interagdo de pequenas particulas
solidas, denominadas de meteoroides, com a atmosfera terrestre. Os meteo-
roides sao fragmentos de asteroides e cometas, que sdo corpos primordiais do
sistema solar. Portanto, a obtencao da massa e 6rbita dos meteoroides podem
nos levar a modelos da criacdo e evolugdo dindmica do sistema solar. No ano
de 2009, este tema foi aceito como proposta de tese de doutorado do programa
de engenharia industrial (PEI) da UFBA. A proposta foi considerada dentro
das linhas do programa, pois trata da construgdo de um instrumento cientifico.
Além disso, o tema possui um carater inédito por possibilitar o estudo de
meteoros no hemisfério celeste austral. A rede de cAmeras poderia permitir a
identificagdo e caracterizagao fisica de novas chuvas de meteoros. Inicialmente,

0s objetivos eram a construcao da estrutura fisicas das estagoes, constituidas



2 Capitulo 1. Escopo e Organizagao da Tese

de uma camera CCD de TV e um computador para aquisi¢ao de video, e o
desenvolvimento de um sistema auténomo de processamento dos dados. Este
sistema de processamento analisaria os videos e enviaria as magnitudes apa-
rentes e trajetorias no céu dos meteoros registrados para o administrador da
rede via e-mail. Os dados seriam concatenados “off-line”visando a obtenc¢ao de
orbitas heliocéntricas dos meteoros. Para que uma oérbita pudesse ser obtida,
as estagOes deveriam estar separadas por algumas dezenas de quilémetros.
Para tal, a rede deveria ter pelo menos cinco cameras instaladas em cidades
do reconcavo baiano com campus do Instituto Federal da Bahia (IFBA) ou
do Instituto Federal Baiano (IFBaiano). A administracdo local das cameras,
ficaria sob a responsabilidade de um professor parceiro e, eventualmente, a
alunos de iniciagdo cientifica junior. Como o autor estava professor substi-
tuto do IFBA, campus de Salvador, imaginou-se que tramités burocraticos
e logisticos poderiam ser minimizados se as estagbes fossem instaladas em
campus do IFBA ou IFbaiano. Em 2010, a cAmera foi instalada na residéncia
do autor, no bairro do Barbalho, em Salvador (BA). Neste mesmo ano, a
proposta desta tese passou por uma reformulagdo quando o aluno participou
do curso de introducao a mecéanica estatistica ndo extensiva, ministrado pelo
prof. Ernesto Pinheiro Borges. Por sugestao do docente, os participantes fo-
ram convidados a propor temas em suas areas de conhecimento que poderiam
ser, eventualmente, modelados por g¢-distribuicdes. Nesta iniciativa, o autor
sugeriu a aplicagao das distribuigoes estatisticas de Tsallis na modelagem de
dados populacionais de pequenos corpos do sistema solar (poeira interpla-
netéria, asteroides e cometas). A modelagem dos dados apresentou melhor
qualidade se comparada com as tentativas usando distribuigbes usuais. Os
resultados das modelagens dos didmetros e periodos de rotagao de asteroides

e magnitudes de meteoros resultaram em dois artigos publicados em 2012 e



2014 (ver Betzler e Borges 2012, 2015). O sucesso da aplicagdo da estatistica
nao extensiva e limitagoes de ordem logistica e or¢amentaria fizeram com
que o escopo da tese fosse modificado, passando a ser a construcdo de um
protétipo de uma rede de deteccdo de meteoros e o processamento dos dados
gerados por este instrumento e de objetos astrondémicos correlatos, usando
distribuicoes estatisticas ndo extensivas.

Os resultados obtidos nos tltimos quatro anos estdo organizados nesta
tese como se segue. No segundo capitulo é apresentada uma revisao da astro-
fisica de pequenos corpos do sistema solar. O capitulo 3 é dedicado a definir
os métodos de determinacdo da érbita e magnitude aparente de um meteoro.
Neste capitulo, foi aplicado o método dos planos de Z. Ceplecha, para obter
uma estimativa da érbita e trajetoria atmosférica de um grande meteoro
visto em parte do SE do Brasil em 21 de abril de 2012 UT. No capitulo 4,
¢é apresentada uma introducdo a mecanica nao extensiva de Tsallis, dando
énfase a definicdo das distribui¢oes g-exponencial e g-gaussiana, aplicadas na
modelagem de dados fisicos de meteoros, meteoritos e asteroides. O capitulo
5 é dedicado a modelagem de dados populacionais de asteroides (didmetros e
periodos de rotacdo), meteoros (magnitude) e massa dos meteoritos usando
a mecanica nao extensiva. No capitulo 6, é apresentado o esquema de cons-
trucdo das cdmeras de TV, o critério de escolha do software de aquisi¢cao
e processamento de dados e o esquema computacional para funcionamento
autonomo das estagoes. O capitulo 7 foi dedicado as conclusoes e perspectivas
futuras deste trabalho.

As origens das imagens usadas nesta tese estdo definidas em “Fontes”,
que podem ser encontradas nas legendas das figuras. Quando a fonte nao é

especificada implica que a imagem foi criada pelo autor desta tese.






Capitulo 2

Astrofisica de Pequenos

Corpos do Sistema Solar

2.1 Introducao

O sistema solar formou-se hé aproximadamente 4,6 bilhdes de anos. Esta
estimativa é baseada na idade de 4.566 £ 2 milhdes de anos dos mais antigos
minerais encontrados na superficie terrestre (Allegre et al., 1995). Estes mine-
rais foram presumivelmente formados de um disco denominado de nebulosa
solar. Esta nebulosa possuia graos de poeira interestelar e outros componen-
tes volateis (Michelson, 2004). Deste material formaram-se os planetas pela
acumulagdo e por outros mecanismos ainda a serem melhor compreendidos.
Depois da descoberta do primeiro planeta extrassolar orbitando a estrela 51
Pegasus (Mayor e Queloz, 1995), muito esfor¢o tem sido dedicado & busca de
exo- e protoplanetas. Apesar dessas descobertas, o estudo do sistema solar
ainda é importante fonte de informagao para o entendimento dos mecanismos
de formacao e evolugao de sistemas planetarios. Neste contexto, sugere-se que

o sistema solar foi criado em uma configuracdo bem diferente da atual, tendo
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Figura 2.1: Imagem de Ceres obtida em 19 de fevereiro de 2015 pela sonda
Dawn. A nave estava a 4,6 x 10* km da superficie do objeto no instante do
registro. Fonte: NASA /Jet Propulsion Laboratory

evoluido dinamicamente a partir de um estado inicial. Inspecionando nosso
sistema planetario em detalhes, percebe-se que ele nao é sé constituido de
planetas com propriedades fisicas diferentes, mas também de pequenos corpos
denominados de asteroides e cometas.

Neste capitulo serd efetuada uma descricdo das propriedades fisicas dos
asteroides, cometas, meteoros e meteoritos. Varios termos e conceitos apre-

sentados aqui, serao utilizados nos capitulos subsequentes desta tese.

2.2 Asteroides

Em 1 de janeiro de 1801, Ceres (Fig. 2.1) foi descoberto pelo padre italiano G.
Piazzi (1746-1826) em Palermo (Itdlia). A procura por um planeta entre Marte
e Jupiter foi motivada pela previsao fornecida pela lei de Titus-Bode (ver Jaki,
1972). Esta lei empirica tem como hip6tese que o semi-eixo menor dos planetas
do sistema solar sdo relacionados por uma fun¢éo do tipo a = 4 + n, com
n = 0,3,6,12,24... Inicialmente a descoberta pareceu confirmar o espacamento
regular dos planetas e sugerindo a existéncia de um “planeta faltante” (Brandt

e Chapman, 2004). Esta aparente confirmagao teve curta duracgdo, dada as
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descobertas de Pallas em 1802, Juno em 1804, e Vesta em 1807. Claramente
nao havia apenas um tnico grande planeta entre Marte e Jupiter. A auséncia
de discos observaveis através dos telescépios da época, implicou na idéia que
estes objetos eram pequenos em comparacao com os planetas conhecidos.
Este dado levou o astrénomo anglo-germanico W. Herschel (1738-1822) a
denominar estes pequenos corpos de asteroides, devido ao seu aspecto estelar
(Fig. 2.4). O termo “asteroide” foi provavelmente cunhado pelo bispo inglés

S. Weston (1747-1820) (ver Cunningham e Orchiston, 2011).

A maioria dos asteroides esta concentrada no Cinturdo Principal entre
Marte e Jupiter (Fig. 2.2). Esta figura mostra que existem corpos que cruzam
a oOrbita da Terra e dois grupos de asteroides, conhecidos como Troianos, que
estdo nos pontos Langragianos 1.4 e L5 do sistema Sol-Jupiter. Os pontos
Langragianos sao cinco posi¢oes orbitais estdaveis que podem ser ocupadas
por um pequeno objeto com respeito a dois corpos massivos, como Jupiter e

o Sol.

A distribuig¢do de asteroides no Cinturao Principal ndo é uniforme. Exis-
tem regioes onde o nimero de asteroides é substancialmente menor que a
média do cinturdo. O nimero minimo ocorre a uma distancia de 2,5 U.A do
Sol, onde o periodo orbital é igual a um terco do periodo orbital de Jupiter.
Estas regioes ou falhas foram identificadas em 1860, pelo astronomo estadu-
nidense D. Kirkwood (1814-1895) (Fig. 2.3). As falhas de Kirkwood foram
compreendidas no Séc. XIX, como sendo associadas a comensurabilidades
com o periodo orbital de Jupiter. Asteroides na ressonincia orbital 3:1 tém
disposi¢des geométricas no sistema solar que se repetem durante sua fase de
maior proximidade com Jupiter. As perturbagdes gravitacionais com Jupiter
ocorrem em uma mesma direcdo e sdo acumulativas. Como resultado, o aste-

roide é removido de sua antiga érbita. O mesmo argumento pode ser aplicado



8 Capitulo 2. Astrofisica de Pequenos Corpos do Sistema. Solar

lanet Center (2014 Mar.30).

Figura 2.2: Posi¢ao dos asteroides projetados no plano da ecliptica mostrando
o cinturao principal (verde), troianos (azul) e os near-Earth Asteroids (NEA,
vermelho) em 20 de margo de 2014 UT. O gréafico mostra aproximadamente
6,36 x 10° asteroides com posicoes definidas pelo Minor Planet Center. As
orbitas dos planetas sdo representadas pela linhas continuas. O cinturao
principal se encontra entre Marte e Jupiter. Fonte: Minor Planet Center.
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em outras ressondncias como as 5:2, 3:7 e 3:5. Similaridades das 6rbitas de
alguns asteroides levaram o astrénomo japonés K. Hirayma (1874-1943) a
introduzir o conceito de familias de asteroides. Asteroides em uma familia
possuem semi-eixos maiores, excentricidades e inclinagoes similares. Esta foi
a primeira proposta que evidencia a importancia das colisbes no cinturao de
asteroides. Uma possivel origem para as familias sdo colisbes com energias
suficientemente altas para romper os asteroides-pais, mas inferiores para gerar
orbitas significativamente diferentes para os fragmentos. Outro processo que
pode alterar a o6rbita de um asteroide foi sugerido pelo engenheiro civil russo
1.O.Yarkovsky (1844-1902). A radiagdo infravermelha emitida pela superficie
de um asteroide carrega momento. Se a temperatura é uniforme na superficie,
nao ha perda de momento. Em caso contrario, o momento do asteroide é mo-
dificado. Se o eixo de rotagdo do asteroide é aproximadamente perpendicular
ao plano da ecliptica, o lado exposto ao Sol, correspondente a “manha”, é
mais frio que o da “tarde”. O momento pode ser retirado ou acrescentado a
orbita, dependendo do sentido de rotacdo do asteroide com relacdo & mesma.
Este efeito ndo é muito importante para objetos com alguns quilémetros de
didmetro (a razao area superficial/massa diminui com o aumento do raio)
mas para objetos com didmetros entre 10 cm a 100 m, uma mudanca de
0,1 U.A. no semi-eixo maior é produzida em algumas dezenas de milhdes de
anos. Estas mudancas movem os asteroides ou seus fragmentos de érbitas
estaveis até a regido onde se manifestam as ressonancias. Nas ressonancias,
estes objetos sdo perturbados e colocados em drbitas altamente excéntricas.
Isto faz com que estes corpos sejam ejetados do sistema solar ou langados em
6rbitas mais proximas do Sol. Eventualmente, estes corpos podem encontrar
a Terra, tornando-se meteoritos. Uma questao 6bvia que surge: onde estes

objetos estao? Atualmente, se consegue observar uma pequena parte de um
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Distribution of the Minor Planets: Semimajor axis

Prepared 2014 Mar. 20. (C) 2014 Minar Planet Center,
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Figura 2.3: Distribuigdo dos semi-eixos maiores (a, U.A.) para aproximada-
mente 6,36 x 10° asteréides mostrando as falhas de Kirkwood. A resonancia
1:3 estd a 2,5 U.A. Fonte: Minor Planet Center.

milésimo da provavel massa original. Isto implica em aproximadamente 1/37

da massa da Lua.

Os asteroides que cruzam a Orbita terrestre, chamados de asteroides pré-
ximos da Terra (do inglés “near-Earth asteroids”), podem ser divididos em
quatro grupos dindmicos: 1) Atiras que possuem 6rbitas no interior da érbita
terrestre, implicando que estes asteroides possuem semi-eixos maiores meno-
res que 0.983 UA. 2) Apolos com semi-eixos maiores a > 1,0 U.A. e distancia
ao periélio ¢ < 1,017 U.A., 3) Amor que tem a >1,0 U.A. e 1,017 < q < 1,30
U.A. e 4) Os Atenas com a < 1,0 U.A. e distancia ao afélio @ > 0,983 U.A.
A importéncia das distancias heliocéntricas de 0,983 U.A. e 1,017 U.A. é que

estas sdo as distancias de periélio e afélio da Terra.

A Fig. 2.5 mostra a distribuicdo de semi-eixo maior e excentricidade orbital

para cometas e asteroides. Nessa representagdo, a magnitude H corresponde
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Figura 2.4: NEA 2008 EV5 (seta) em 2 de janeiro de 2009 UT. O registro
é o resultado da soma de nove imagens CCD de 20 s de exposi¢iao obtidas
com um telescopio Meade 12"L.X200, filtro Bessell V e detector CCD SBIG
ST-7XME instalado em Salvador (BA). O movimento préprio do asteroide
foi anulado através do uso do software IRIS (ver Buil, 2005), justificando o
aspecto “trilhado” das estrelas de campo.

ao brilho que um objeto do sistema solar teria se estivesse a uma unidade
astronomica (U.A) da Terra e do Sol e plenamente iluminado (oposigao). A
U.A é distancia média entre a Terra e Sol. Seu valor é de 1,4960 x 108 km.
Cometas sdo representados por circulos e asterdides por pontos. As linhas
sOlidas mostram as fronteiras das regides onde os objetos sdo cruzadores da
orbita terrestre (¢ < 1,017 U.A. e @ > 0.983 U.A.). A linha ponto-trago é
para ¢ = 1.3 U.A, que definem os asteréides Amor. Linha tracejada mostram
objetos com critério de Tisserand 1" = 3, que divide tradicionalmente 6rbitas
cometérias e asteroidais. A linha para T = 2 representa a divisdo entre
cometas eclipticos e quase isotrépicos (provavelmente oriundos da Nuvem de
Oort). Pela andlise da Figura, pode-se perceber que os asteroides ocupam a
parte do diagrama correspondente a baixa excentricidade e semi-eixo maior
enquanto os cometas o oposto extremo. A partir de critérios dindmicos nédo é
possivel estabelecer uma distingdo entre estes dois tipos de objetos. Wetherill
(1991) sugere que cometas podem dinamicamente evoluir até atingirem drbitas

de asteroides. Este processo é muito lento, sendo superior ao tempo necessario
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Figura 2.5: Localizagdo dos cometas e asteroides com magnitude absoluta
H >18 conhecidos em 08 de marco de 2001 em um diagrama (a,e) para o
sistema solar interior. Fonte: Weissman et al. (2002)

para que os cometas emitam todo seu material volatil e tornem-se dormentes.
Da mesma maneira, alguns objetos atualmente asteroidais podem ter 6rbitas
cometarias. Uma fragdo significativa dos objetos cruzadores da orbita terrestre,
especialmente os objetos Apolos, podem ser cometas inativos. A descoberta de
(2060) Chiron por C. Kowal em 1977 (ver Kowal, 1996) colaborou para trazer a
distin¢do entre asteroides e cometas como foco da pesquisa de pequenos corpos
do sistema solar. Inicialmente acreditou-se que Chiron era um asteroide de
baixo albedo, como tantos outros conhecidos. Sua érbita com periodo orbital
de 51 anos, semi-eixo maior de 13,7 U.A. e excentricidade de 0.38 faz com
que sua trajetéria esteja entre Saturno e Urano. Esta alta excentricidade faz
com que o objeto cruze as 6rbitas destes dois planetas tornando sua 6rbita
instavel. A 6rbita de Chiron o trouxe mais préximo do Sol nos anos de década
de 1980, o que tornou possivel a deteccdo de saltos de brilho em 1987 e

1988. Em 1989, Meech e Belton (1990) detectaram uma coma. A emissao
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de CN, tipica de cometas, foi detectada em observagoes espectroscépicas de
1990 (Bus et al., 1991). Chiron também apresentou uma diminui¢ao de brilho
durante o periélio em 1996 (Lazzaro et al., 1996, 1997). Estas evidéncias
observacionais sugerem que (2060) Chiron é um cometa com um nticleo com
didmetro estimado em 200 km. Este objeto é um dos membros do grupo dos
Centauros, corpos que possuem Orbitas excéntricas no sistema solar exterior.
Duvidas em relagdo a natureza cometéria de 2060 Chiron podem ser retiradas
com a modelagem feita por Prialnik et al. (1995). Nesse trabalho, mostra-
se que o padrao de atividade é consistente com a liberacao de gas de uma
matriz porosa constituida de poeira e gelo de dgua amorfo. Este gelo amorfo
encapsula moléculas de CO. A cristalizagdo ocorre em surtos, sendo iniciada
por pulsos termais atingindo a regido rica em CO, alguns milhares de metros
abaixo da superficie. Recentemente, foi proposta a existéncia de um ténue

anel com raio médio de 324 + 10 km ao redor de Chiron (Ortiz et al., 2015).

O asteroide 4015 é outro exemplo de um ntcleo de cometa que se com-
porta como um asteroide. A descoberta deste objeto ocorreu em 1979, sendo
designado como 1979 VA. Quando uma quantidade suficiente de observagoes
permitiu uma correta determinaciao de sua orbita, T. Bowell encontrou o
corpo em imagens do Palomar Sky Survey de 1949. Nesta ocasiao, o objeto
apresentou uma cauda de fons (Fernandez et al., 1997). B. Marsden descobriu
que este objeto era o cometa 107P, que havia sido perdido em 1949. O corpo
passou entao a ser conhecido como (4015) Wilson-Harrington. Observagoes
adicionais indicaram um didmetro de 3 km e um tipo C, classe taxondémica
que serd definido mais adiante no texto. 4015 pode ser considerado como um
cometa dormente. Esta classe de objeto é um corpo cometério, cujos volateis

estdo provavelmente abaixo da superficie.

Outra classe de objeto com baixa atividade cometaria sdo os “cometas
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do cinturdo principal”. Este objetos possuem oOrbitas elipticas com semi-eixo
maior 2 < a < 3,2 UA. Atualmente sdo conhecidos 16 objetos desta classe
(Tancredi, 2015). Dentre as varias hip6teses para explicar a atividade cometé-
ria uma das mais aceita esta ligada a volatizagao de gelo d’agua e de outras
substéancias expostos por colisbes com pequenos asteroides (Jewitt, 2012). En-
tretanto, linhas de emissao de qualquer gas nao foram detectadas no asteroide
(596) Scheila quando este apresentou uma coma em dezembro de 2010 (Bo-
dewits et al., 2011). Esta descoberta implicou na criacdo da classe de objetos
denominados “asteroides ativados”. Este objetos podem apresentar emissao
de poeira, induzida por colisdes ou por ruptura estrutural devido a alta taxa

de rotacao.

As dimensoes dos asteroides podem ser obtidas pelo chamado método
padrio que envolve fotometria no visivel e infravermelha para determinar dié-
metro e albedo. Os didmetros também podem ser determinados por ocultacoes
de estrelas por asteroides ou por reflexdo de sinais de radar. Estas tultimas
observagoes sao possiveis para asteroides e cometas em passagem préximas
a Terra. Evidentemente, observacoes in situ de sondas espaciais continuaram
a fornecer didmetros, densidades, dentre outros parametros, mesmo que em
quantidade reduzida. A distribuicdo dos didmetros D pode ser dada por uma

lei de poténcia do tipo (ver Ivanov et al., 2002):

N (> D) =kD™". (2.1)

Na qual, N(> D) é a distribuigdo acumulada de objetos com didmetros
maiores que D. Esta distribui¢ao (2.1) ndo é rigorosa para grandes asteroides
e para objetos com raios menores que 5 km. Isto implica na necessidade de

ajustar os parametros k e b nestes intervalos especificos.
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Um pardametro fisico importante dos asterdides é o albedo geométrico.
Este albedo é a razdo entre a quantidade de radiagao refletida pelo objeto e
aquela refletida por uma superficie Lambertiana (refletor ideal que espalha a
radiacdo por todas as dire¢oes) de mesma segao reta, quando o ngulo entre a
linhas que ligam o Sol-objeto-Terra é zero. Por exemplo, a Terra possui albedo
geométrico igual a 0,34, o que implica que 34% da radiagao solar é refletida de
volta para o espaco. Para os asteroides, os albedos nao aparentam ter grandes
variagbes em um mesmo objeto. Entdo, assume-se que a maior parte das
variacoes de brilho sdo associadas a variacdo da secao reta do objeto voltada
para o observador. A forma média dos asteroides pode ser representada por

um elipsoide triaxial:

a:b:c=2:v2:1 (2.2)

Entretanto, as formas destes corpos sdo completamente variadas.

As densidades estimadas dos asteroides estdo entre 1.0 até 3.5 g/cm?, que

sao menores que a densidade média de 5,5 g/cm? do planeta Terra.

Os periodos de rotacao dos asteroides tem um valor mediano em torno de
8 h. Este pardmetro é obtido a partir da andlise através de séries temporais
da variacdo do brilho do asteroide com o tempo (Fig. 2.6). A distribuigao

estatistica deste pardmetro é discutida detalhadamente na Subsecgao 5.2.

Os albedos geométricos mostram uma variacdo entre 0,02 e 0,50. Ha
um pico na distribuicdo de albedos para valores baixos em torno de 0,04 e
outro, proximo de 0,15. O minimo da funcéo de distribuicdo ocorre em 0,07. A
partir desta distribuicao, surgiu a ideia de uma classificacao para os asteroides.
Quando os albedos sdo combinados com os indices de cor U-V, varias classes

de asteroides podem ser distinguidas. Especificamente, o indice de cor U-V
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Figura 2.6: Curva de luz do NEA 1999 AQ10 obtida em 16 de fevereiro de
2009 UT com um telescopio Meade 12"L.X200 GPS e CCD SBIG ST-7XME
instalado em Salvador (BA). A linha sélida corresponde ao ajuste gerado por
Séries de Fourier. O periodo de rotagao do objeto foi estimado em 2,794+0,02 h.

¢ a diferenga entre as magnitudes do asteroide obtidos nos filtros U (~ 358
nm) e V (~ 545 nm) do sistema fotométrico definido por Johnson e Morgan

(1953).

A analise da distribuicdo dos albedos e cores levaram a ideia de uma
taxonomia, que consiste em separar elementos de um grupo em varios sub-
conjuntos de acordo com algum critério de classificacdo. Existem diversos
tipos de taxonomias como as de Bowell, Barucci e Tedesco que sdo discutidas
em Tholen e Barucci (1989). Uma das mais utilizadas é a taxonomia de D.
Tholen (Tholen, 1984) baseada no Eight Color Asteroid Survey (ECAS) e
albedos (Fig. 2.7 e Tab. 2.1).

O processo de classificacdo taxondmica se inicia com a analise de compo-
nentes principais. Consideramos neste estudo, uma amostra de objetos para os
quais duas grandezas observacionais foram medidas as quais podemos chamar
de x e y. Se estas grandezas forem correlacionadas, o sistema de coordenadas

poderé ser rodado para maximizar a variancia ao longo da dire¢do do primeiro
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Figura 2.7: Superposi¢ao das curvas de refletancia relativa x comprimento
de onda (pum) das classes taxonomicas definidas por Tholen a partir das oito
bandas espectrais do Eight Colors Asteroid Survey (ECAS). A refletancia
espectral é o resultado da normalizacao do fluxo do asteroide em cada banda.
A base para a normalizagao é a banda do visivel (=~ 0,6um). Fonte: Tholen e
Barucci (1989)



18 Capitulo 2. Astrofisica de Pequenos Corpos do Sistema Solar

eixo, chamado de componente principal e minimizar a varidncia ao longo do
segundo componente principal. A ideia pode ser facilmente generalizada para
as multiplas dimensoes dos dados ECAS. Entretanto, para estes dados, 68%
da variincia estd contida no primeiro componente principal e 27% no segundo.
Entao, um grafico com dois componentes contém 95% da variancia. A explica-
¢ao para este comportamento é que existem somente duas bandas espectrais
importantes no espectro asteroidal, em 0,3 e 1,1um, que sdo cobertas pelos
filtros ECAS. A base para a taxonomia de Tholen foi um grafico do primeiro e
segundo componentes para os 405 asteroides com dados de melhor qualidade.
O gréfico foi construido como um diagrama de arvore no qual o corte dos
galhos da arvore minimal produziu as classes iniciais. Efeitos de incertezas
observacionais foram introduzidos e as classes definidas anteriormente que
se demonstram estaveis. Os albedos de varias classes inicialmente definidas
foram examinados para verificar sua consisténcia. Os tipos E, M e P sao

similares a menos do albedo.

A identificacdo dos minerais encontrados nos asteroides pode ser obtida
através de espectroscopia no visivel e infravermelho. Pieters e McFadden
(1994) listaram os principais componentes da superficie dos asteroides que
podem ser identificados remotamente com grau decrescente de certeza: piroxé-
nio, olivina, filossilicatos (incluindo-se serpentina), materiais organicos (como
asfaltina) e opacos (ferro metélico, grafite, trolite e magnetita). Os espectros
destes minérios indicam que os metais nao apresentam bandas de absorcao
e geralmente possuem baixa refletdncia espectral. Em oposicao, silicatos e
olivina mostram intensas bandas de absorcdo. Na natureza, as superficies
asteroidais contém misturas de diversos tipos de minérios de modo que a
interpretacao de um espectro pode ser complexa. Uma superposicao linear de

espectros minerais poderia ser esperada se os minérios estivessem separados
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Tabela 2.1: Sumaério das classes taxonomicas de Tholen para asteroides. Fonte:
Cellino et al. (2002). Segundo Warner et al. (2009), os albedos podem ser
baixos (0,06+0,02), intermediérios baixos (0,16+0,04), intermediérios (0,204

0,07) ou altos (0,46 4 0,06).

Classe Albedo

Caracteristicas Espectrais

A Intermediario

B, C, F, G Baixo

D Baixo

E, M, P Alto, Intermediario Baixo, Baixo

Q Intermediério
R Intermediario
S Intermediario
T Baixo

Vv Alto

Grande avermelhamento abaixo de
0,7 pm; banda de absor¢do mode-
radamente profunda acima de 0,75
pm.

Espectro linear, geralmente sem ban-
das de absorcao. Os espectros apre-
sentam diferencas no UV e pre-
senca/auséncia de absorgdes proxi-
mas a 0,7 pym.

Espectro relativamente linear, mas
apresentando grande avermelha-
mento.

Espectro geralmente linear com di-
ferengas no nivel de avermelha-
mento;diferengas sutis na profundi-
dade das bandas de absorgao e/ou
curvatura espectral e/ou refletancia
relativa.

Avermelhamento abaixo de 0,7 um;
Declive espectral acima de 0,7 pm.
Avermelhamento moderado baixo de
0,7 pm; grande declive acima de 0,75
.

Avermelhamento moderadamente
alto abaixo de 0,7 um; declive acima
de 0,75 pm; pico de refletancia em
0,73 pm.

Avermelhamento moderado abaixo
de 0,75 pum; espectro plano apds este
comprimento de onda.
Avermelhamento abaixo de 0,7um;
Absorcao profunda acima de 0,75

pm.
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na superficie do asteroide. Normalmente isto nao é o caso de espectros de
reflexdo de asteroides nos quais os minerais constituem um conglomerado
com dimensoes variando de alguns metros até graos que constituem poeira.
De qualquer modo, espectros com baixa refletancia espectral podem implicar
na presenca de materiais opacos com ferro, grafite, trolita e magnetita. Um
espectro asteroidal que mostra bandas de absorcdo lembra o espectro dos
minerais olivina e piroxénio. Os asteroides tipo S podem ser encontrados na
periferia interior do cinturdo de asteroides, aproximadamente a 2,5 U.A. Estes
objetos tém assinaturas de olivina e piroxénio e um espectro avermelhado
possivelmente devido & absorcdo do ferro e niquel. Asterdides podem ser as
fontes dos meteoritos condritos ordinarios e os rochosos-metalicos. De fato, os
varios tipos de asteroides mostram uma grande segregacao quanto a distancia
ao Sol. No meio do cinturdo, entre 2,5 e 3,5 U.A, hd um dominio de asteroides
tipo C (e menos abundantemente de tipos de baixo albedo como os B, G e
F) e acredita-se que esta regido é a origem dos condritos carbonaceos. Além
de 3,5 U.A. estdo os asteroides de baixo albedo dos tipos P ¢ D (como a
maioria dos Troianos de tipo D). As superficies destes objetos podem ter
grandes quantidades de minerais opacos e substancias ricas em carbono. A
agua pode estar presente na forma de gelo. Estas evidéncias sdo consistentes
com um esquema de formacao do sistema solar no qual, os asteroides mais
préximos do Sol sdo constituidos por silicatos. Em distdncias intermediarias
temos objetos numa zona de temperatura onde o gelo de dgua derrete e longe
do Sol, encontrariamos gelo. Esta grande diversidade mineraldgica entre os
asteroides implicou em corpos feitos de silicatos nao hidratados préximos do
Sol, objetos de natureza carbonicea na regido intermediaria e corpos ricos

em gelo d‘dgua longe do Sol.



2.3. Meteoros e Chuvas de Meteoros 21

2.3 Meteoros e Chuvas de Meteoros

A conexao entre cometas e chuvas de meteoros foi estabelecida no Sec. XIX.
Em 1866, Schiaparelli percebeu que as érbitas dos meteoros da chuva dos
Perseidas eram muito similares a 6rbita do cometa 109P /Swift-Tuttle, que
havia sido visivel em 1862. Chuvas de meteoros sdo grupos de meteoros que
aparentam vir de um ponto radiante bem definido no céu. A chuva recebe o
nome da constelacdo onde se encontra a radiante (Tab. 2.2). As particulas que
produzem os meteoros sao denominadas de meteoroides quando se encontram
fora da atmosfera. Estas particulas se deslocam no sistema solar em érbitas
préximas, gerando uma corrente de meteoroides. A irradiagdo dos meteoros
de uma chuva em um mesmo ponto indica que os meteoroides se deslocam
em trajetorias paralelas pelo espaco. A direcdo destes caminhos permite que

suas Orbitas sejam calculadas.

Tabela 2.2: Calendédrio de chuvas de meteoros no segundo semestre de
2014. ZHR é a “Zenithal Hourly Rate” ou Taxa Zenital Horaria, que é o
nimero de meteoros vistos por um observador olhando para o zénite (al-
tura de 90 graus em relacdo ao horizonte) em uma hora. Para os LEOs,
a ZHR é muito varidvel. Fonte: International Meteor Organization - IMO
(http://www.imo.net/calendar/2014).

Chuva Maximo de Atividade ZHR (meteoros/h)
Perseideas (PER) 13 Ago 100
a-Capricornideos (CAP) 18 Ago 3
Aurigideas (AUR) 01 Set 6
Orionideas (ORI) 21 Out 25
Leonideas (LEO) 17 Nov 157
Geminideas (GEM) 14 Dez 120
Quadrantideas (QUA) 28 Dez 120

O fenémeno meteoro, associado ao brilhante caminho no céu, ocorre
quando particulas sélidas colidem com velocidade de 11 a 73 km/s com as mo-

léculas dos gases que compoem a atmosfera da Terra (Fig. 2.8). A velocidade
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Figura 2.8: Meteoro detectado pela camera “all sky” desenvolvida nesta tese
em 19.235 de agosto de 2011 UT no bairro do Barbalho (Salvador, Bahia). O
pico de brilho deste objeto foi —4,4 +0,4. A Lua (-10,99) e o planeta Jupiter
(-2,56) sao visiveis na direita da imagem. Esta imagem é o resultado da soma
de 30 quadros de 0,033 s de duracao oriundos da captura em video.

minima de entrada é a velocidade de escape da Terra ou 11,2 km/s. Este é o
caso dos meteoroides progrados que sao capturados pela Terra e produzem me-
teoros vistos ao anoitecer. Meteoroides retrogrados, que tem vetor-velocidade
em oposigdo ao sentido de rotagao terrestre, possuem velocidades até 73 km/s.
Estes meteoroides produzem meteoros vistos ao amanhecer. Dada a grande
diferenca entre as energias dos meteoros prégrados e retrégrados, se espera
observar meteoros mais brilhantes ao amanhecer do que ao entardecer. As
colisbes com as moléculas da atmosfera terrestre aquecem os meteoroides
até a incandescéncia e ocorre a oblagao de suas superficies. Meteoros normal-
mente comegam a se tornar visiveis em altitudes proximas de 100 km e viajam
algumas dezenas de quilometros antes de deixarem de queimar. Didmetros
tipicos de meterdides estao entre 0,01 mm até 10 m. O limite inferior destas
dimensoes é consistente com a poeira emitida por cometas. A associagio co-

meta/asteroide também foi sugerida por imageamento direto. Observagoes
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do satélite infravermelho IRAS mostraram uma corrente de material sendo
deixada ao longo da drbita do cometa P/Tempel 2. As 6rbitas dos membros
de uma corrente sao ligeiramente alteradas por perturbagoes planetéarias, que
espalham as particulas ao redor da trajetéria do cometa. Particulas com di-
mensoes inferiores daquelas que produzem meteoros descem lentamente pela
atmosfera antes de se vaporizarem. Estas particulas sdo chamadas de micro-
meteoritos e eventualmente conseguem atingir a superficie terrestre. A taxa de
acrescao de massa da Terra devido ao micrometeoritos é de aproximadamente

4,0 x 107 kg/ano.

Os fragmentos cometarios que produzem meteoros possuem baixa den-
sidade e sdo frageis. Estes corpos sao bem diferentes dos meteoroides de
alta densidade que ndo se queimam totalmente e podem produzir meteori-
tos ferrosos, rochoso-ferrosos e rochosos. Os meteoros muito brilhantes, com

magnitudes préximas a da Lua cheia, sdo chamados de bélidos.

A observacao de uma chuva permite o estudo dos fragmentos de um co-
meta. Os meteoroides cometarios sdo corpos rochosos frageis, provavelmente
porosos. Nem mesmo os mais brilhantes meteoros associados a uma chuva
produzem meteoros que puderam ser recolhidos na superficie terreste. Obser-
vagoes de meteoros mostram uma grande variagdo na densidade (e rigidez
tensil) que varia de 0,01 a 1,06 g/cm?. Estas particulas de baixa densidade
provém do cometa Giacobini-Zinner e as maiores, ndo surpreendentemente,
do asteroide (3200) Phaetnon. Entretanto, densidades comuns para os meteo-
roides estdo entre 0,25 a 0,40 g/cm?®. Este intervalo é mais consistente com
dados cometarios tipicos.

A fisica das particulas que produzem meteoros pode ser analisada levando
em consideracdo algumas energias por grama envolvidas. Particulas que en-

tram na atmosfera terrestre possuem energias cinéticas de ~ 10'2 — 10'3 ergs.
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Para comparacdo, a energia necessaria para vaporizar as rochas que geram os
meteoros mais frequentemente observados é da ordem de 10° ergs. Para va-
porizar grande quantidade de material rochoso sdo necessarios 10! ergs. Isto
implica que a maioria das particulas que produzem meteoros nao sobrevive a

passagem pela atmosfera terrestre.

2.4 Meteoritos

Os meteoritos sao fragmentos de rocha e metal que podem ser oriundos do
cinturdo principal de asteroides ou serem fragmentos de NEAs (Borovicka
et al., 2015). Estes corpos sdo os restos de meteordides que sofreram um
processo de aquecimento ao penetrarem na atmosfera terrestre. Os meteoritos
podem ser encontrados apés sua queda ou apenas simplesmente encontrados.
Em um evento de queda, um meteoro é visto ou ouvido e sua posicao de
impacto é mais ou menos indicada e seus fragmentos recolhidos. Quando um
meteorito é encontrado, ndo ha nenhum testemunho de sua queda, mas eles
podem ser identificados por seu aspecto externo (presenca de crosta de fusao,
por exemplo) ou abundéancia quimica (razao Fe:Ni).

Os meteoritos podem ser primordiais ou oriundos de violentas colisoes
entre corpos do sistema solar. Alguns meteoritos pode ser originarios da Lua
ou Marte. Este objetos podem ter sido arrancados das crostas destes corpos
devido a colisdo com asteroides e cometas.

A classificacdo dos meteoritos é baseada em suas caracteristicas mineralo-
gicas, petrologicas, composicao quimica e abundéancia de isétopos do oxigénio
(Weisberg et al., 2006). Baseado nestas caracteristicas, os meteoritos podem
ser classificados segundo as seguintes divisoes: Ferrosos que sdo em sua maio-

ria compostos ferro metalico puro e niquel (Fig. 2.9). Este tipo é facilmente
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Figura 2.9: Meteorito Bendegd. Registro obtido em 2 de janeiro de 2011 no
Museu Nacional do Rio de Janeiro.

identificado porque o ferro em sua forma pura, nao é encontrado na superficie
terrestre. Meteoritos rochoso-metéalicos sdo compostos de materiais rochosos e
ferro metélico. Os tipos rochosos sdo compostos de material rochoso (silicatos).
Estes meteoritos podem ser facilmente confundidos com rochas terrestres e
comumente sdo recolhidos quando suas quedas sdo testemunhadas. O tipo
mais comum de meteorito rochoso é o condrito ordinario. Esta denominacao
é devido a matriz rochosa do meteorito apresentar condritos com raios de ~ 1
mm feitos de silicatos. Os condritos carbonéceos sdo rochas negras que contém
carbono, compostos organicos complexos e normalmente dgua quimicamente
ligada a algum minério (minerais hidratados). Rochas sem condrutos séo os
acondritos sendo, relativamente raras. Os percentuais destes tipos encontra-
dos em quedas sao ferrosos, 5%; rochosos-ferrosos, 1%; rochosos (condritos),

86% e acondritos, 8%.

Os nomes dos meteoritos sao historicamente ligados a cidade mais préxima
do local de sua descoberta. Um exemplo sdo os Angriteos que foram nomeados
a partir de uma rocha que caiu em Angra dos Reis (Rio de Janeiro). Esta
definigao falha para meteoritos descobertos na Antéartica, onde ndao hé cidades.
Os meteoritos antarticos tem uma nomenclatura alfanumérica. Um local da

Antartica onde se encontram muitos meteoritos é a regiao de Allan Hills de
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Figura 2.10: Comparacao entre os espectros de reflexdo de alguns asteroides
e tipos/classes de meteoritos. Fonte: Norton e Chitwood (2008)

modo que o centésimo décimo terceiro corpo descoberto em 1978, recebeu o
nome de ALH78113.

Uma distingao fisica bem significativa entre os asteroides é baseada em
sua origem presumida. Durante sua formagcao, alguns asteroides apresentaram
alteracdo aquosa (transformagoes minerais produzidas por interagdes com a
dgua) enquanto outros, que possuem composicao semelhante a meteoritos
primitivos, aparentam nunca ter sofrido grande aquecimento e pressao. A
passagem destes meteoritos através da atmosfera terrestre somente aquece
suas camadas mais externas e seu interior permanece inalterado.

O material diferenciado (separado em camadas) dos meteoritos pode ser
originario de asteroides diferenciados. Estes meteoritos foram gerados através
de colisdes e posteriormente aquecidos, no minimo até a temperatura de
fusdo. O isétopo radioativo 26Al foi abundante na nebulosa solar durante a

formagao do sistema solar. Seu rapido decaimento pode explicar a histéria
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da distribuicdo termal no cinturdo de asteroides. Tipos ferrosos e rochoso-
ferrosos sdo meteoritos diferenciados. Os ferrosos podem ser provenientes dos
nucleos metalicos de asteroides diferenciados. Os rochoso-ferrosos podem ser
originarios da camada entre o nicleo e os mantos de silicatos. Esta hipotese
implica que os corpos no cinturdo principal eram grandes o suficiente para
serem diferenciados. Colisdes podem ter fragmentado total ou parcialmente

estes asteroides primitivos.

Um importante tipo de meteorito rochoso diferenciado é composto de
basalto (tipo de rocha formada do magma) e pode vir de asteroides que
apresentavam atividade vulcanica. Os meteoritos HED (Howarditos, Eucritos
e Diogenitos) parecem ter uma associacdo préxima com o asteroide Vesta
(ver Fig. 2.10). A identificagdo da analogia de um tipo de meteorito com uma
dada classe de asteroide vem da comparacao do espectro de refletancia de
ambos. Ambos o0s espectros possuem similaridades evidentes com espectros
de amostras minerais. O asteroide Vesta ndo é um membro de nenhuma
classe mais comum de meteoritos. Vesta e algumas dezenas de asteroides,
com didmetros entre 5 e 10 km, sdo classificados como tipo V. Os espectro
de Vesta é muito similar aos espectros dos meteoritos HED. Estes acondritos
basélticos podem ser origindrios de um corpo com atividade vulcénica. O
mecanismo de transporte destes estes meteoritos até a Terra também foi alvo
de investigagao. Binzel e Xu (1993) descobriram que pequenos asteroides tipo
V tém semi-eixos maiores similares ao de Vesta se estendendo até a regido
da ressonéancia 3:1 no cinturdo principal. Como ja discutido no texto, esta
ressonancia ejeta objetos daquela regidao de modo cadtico. Esta regido pode ser
também chamada de porta de “escape dindmica” e pode suprir objetos para
o sistema solar interior, bem como ejetar objetos para fora do sistema solar.

Este autores também sugeriram que grandes impactos em Vesta sdo a origem
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dos pequenos vestéides. Thomas et al. (1997) obtiveram imagens de Vesta
com o Hubble Space Telescope. Estas imagens revelaram uma grande cratera
de impacto no polo sul do asteroide. Esta cratera possui 460 km de didmetro e
aproximadamente 13 km de profundidade, sendo compativel com um didmetro
de 530 km do objeto. Este impacto escavou uma parcela substancial de sua
crosta ignea. As camadas expostas possuem cores consistentes com minerais
do manto como piroxénio e olivina. A associag¢do dos meteoritos HED com

Vesta é bastante convincente.

O asteroide basaltico (1459) Magnya é, até o momento, o tnico exemplo
confirmado de objeto deste tipo na parte exterior do cinturdao principal (Laz-
zaro et al., 2000). Este asteroide pode ser um raro sobrevivente de outro corpo
diferenciado que nao é correlacionado com Vesta ou qualquer outra familia

dindmica conhecida (Silva e Lazzaro, 2015) .

Nem todas as correspondéncias asteroide-meteorito sido claras como a
apresentada entre os meteoritos HED e Vesta. Um problema importante em
aberto esta associada aos asteroides tipo S e o tipo mais comum de meteorito,
os condritos ordinarios. As bandas de absorg¢ao no visivel e no infravermelho
(piroxénio e olivina) se ajustam bem, mas as outras cores do espectro sdo
muito mais vermelhas. A ideia de “intemperismo espacial” (do inglés “space
weathering") foi criada para explicar este paradoxo. O efeito da colisdo de
micrometeoritos e o vento solar poderiam avermelhar as camadas exterio-
res do meteoroide. Este processo liberaria pequenas particulas de ferro que
avermelhariam a superficie. Entdo, somente a camada exterior seria averme-
lhada sendo as camadas mais centrais correspondentes a um tipo S normal.
A confirmacdo desta hipdtese veio com as observagoes efetuadas pela nave
NEAR-Shoemaker que orbita o asteréide tipo S (433) Eros. As primeiras

imagens de Eros revelaram crateras que expunham camadas subsuperficiais
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mais brilhantes que a propria superficie (ver Clark et al. 2001 em seu estudo
da cratera Psyche). A espectrometria de raios-X e v (Trombka et al., 2000)
revelou que este asteroide tipo S tem a mesma composicao béasica dos condri-
tos ordinarios (a menos de uma menor abundancia de Ca e S). Apesar destas
evidéncias, o problema dos condritos ordinarios ainda esta em aberto até o

entendimento da correspondéncia dos espectros na regiao do infravermelho.

Enquanto ha progressos significativos na correlagdo dos meteoritos HED
com Vesta e os condritos ordinarios com os tipo S, o mesmo nao ocorre com
os demais tipos de asteroides. Tendo acesso as amostras da populacao de aste-
roides em laboratério permitiria a determinacao da idade do material. Idades
radiométricas poderiam ser determinadas a partir da razao entre as abundan-
cias de elementos radioativos pais/filhos. Medidas comuns envolvem o uso do
decaimento do uranio ou tério/hélio, cripténio/argénio e rubidio/estroncio.
Quase todas estas razoes fornecem uma idade proxima de 45 + 0,1 bilhdes de
anos, que é associada a época em que os sélidos se condensaram na nebulosa
solar e marcou o inicio da formacao que corpos maiores. Em esséncia, esta é

a idade do sistema solar.

A idade de exposicao dos meteoritos aos raios césmicos fornece o tempo
entre sua escavacdo no asteroide-pai e seu instante de chegada a Terra. O
bombardeamento por raios céosmicos produzem isétopos radioativos abaixo
da superficie do meteorito que podem ser medidos. Um fator complicador
desta estimativa é a perda de material pela ablacdo durante sua entrada
na atmosfera. Este material perdido pode ser determinado estimando-se o
tamanho original do meteoroide. Levando em consideracao este fator, idades

de exposicao estao num intervalo de 10 a 50 milhdes de anos.
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2.5 Cometas

A palavra cometa vem do grego “kometes” que literalmente significa “cabe-
ludo” (Fig. 2.11). Os primeiros registros de observagoes de cometas foram
feitas a préximas ao ano 1000 AC na China (Ho, 1962). Ideias em relagao
a natureza dos cometas surgiram junto com a filosofia natural helenista em
torno de 550 AC, quando os pitagoricos consideravam os cometas como plane-
tas errantes que eram vistos com pouca frequéncia no horizonte ao amanhecer
ou no poér do sol. No livro “Metrologia”, escrito aproximadamente em 330
AC, Aristételes colocava os cometas em um esfera sublunar, em seu modelo
de esferas concéntricas, e os descreve como “exalacoes secas e quentes” na
atmosfera. Nao ha mencdes sobre cometas no Almagesto de Ptolomeu, presu-
mivelmente por este autor nao considerar que os cometas eram objetos celestes.
Entretanto, os cometas sdo descritos em termos astrolégicos em Tetrabiblos.
As ideias aristotélicas sobre planetas e cometas foram aceitas durante um
milénio inteiro no qual houve pequeno avanco na astronomia como um todo.
As primeiras duvidas relativas ao modelo aristotélico foram propostas por
T. Aquino e por F. Bacon em seu Opus Tertium de 1267 (ver Festou et al.,
2004). Entretanto, ambos pensadores, assim como a maioria dos seus con-

temporaneos, acreditavam fortemente que os cometas eram seres malignos.

Toscanelli observou o 1P /Halley em 1456 e varios outros cometas entre
1433 e 1472 com grande precisdo, inaugurando a renascenca da astronomia
europeia apos o congelamento cientifico pds-aristotélico. Em 1578, T. Brahe
fez observagoes excepcionalmente precisas iniciando uma nova era para a as-
tronomia observacional. Ele demonstrou que a paralaxe horizontal do cometa

C/1577 V1 era certamente menor que 15 minutos de arco o que corresponde
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Figura 2.11: Imagem em cores falsas do cometa 17P/Holmes obtida em 15
de novembro de 2007 UT em Salvador (Bahia). O registro foi gerado a partir
da soma de trés imagens Bessell B,V e R de 15 s obtidas com um telescépio

Meade 12"LX200 e detector CCD SBIG ST-7XME. O campo de visao ¢é de
11 x 9 minutos de arco.

a uma distancia maior que 230 raios terrestres. Isso implicou que este ob-
jeto estava além da érbita lunar. Este resultado motivou o questionamento
de como os cometas se movem no espago. Em 1610, o astrénomo amador
Lower sugeriu que os cometas se moviam em Orbitas elipticas extremamente
alongadas. Quase simultaneamente, Hooke e Borelli sugeriram que as érbitas
poderiam ser parabdlicas. Dorffel foi o primeiro a afirmar que o cometa visto
em 1680 e 1681 (C/1680 V1) eram o mesmo objeto observado antes e depois
da passagem periélica. Além disso, sugeriu que o cometa se movia em uma
orbita parabdlica com o Sol em seu foco. Isaac Newton no livro Principia
(1687), desenvolveu uma ferramenta que poderia ligar todos estes conceitos.
Ele aplicou sua nova teoria da gravitagdo para mostrar que o cometa C/1680
V1 se movia em uma orbita eliptica, quase que parabdlica, que fez o objeto
passar a apenas 0,000154 U.A. da superficie solar. Em 1705, E. Halley cal-

culou as 6rbitas de uma dezena de cometas bem observados e demonstrou a
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natureza periédica do cometa de 1682 (1P/1682 Q1). O “cometa de Halley”
foi redescoberto telescopicamente por Palizsch em dezembro de 1758, o que
atestou a validade da lei da gravitacdo de Newton a 36 U.A. do Sol ou mais

trés vezes a distancia até Saturno, o planeta mais distante conhecido na época.

A astronomia cometaria no Sec. XVIII testemunhou a gradual evolu-
¢ao das técnicas para determinagao orbital (ver Yeomans, 1991), e no inicio
do século seguinte as perturbagoes planetarias comegaram a ser levadas em
consideracao. Algumas caracteristicas da distribuicdo orbital dos cometas co-
megcaram a ser estabelecidas como, por exemplo, a grande variagao de periodos
orbitais. Enquanto alguns cometas apresentavam orbitas quase indistinguiveis
de parabolas, outros possuiam Orbitas claramente confinadas dentro da érbita
de Jupiter. A concentracdo de cometas que se moviam em 6rbitas de baixa in-
clinagao e afélio proximo de Jupiter originou o conceito da familia de cometas
de Jupiter. Duas ideias foram propostas para explicar a origem desta familia:
Os cometas eram resultado de uma continua eje¢ao de Jupiter, conforme
postulado pelo fisico e matematico J. L. Lagrange, em 1814, ou esta familia
era oriunda de um processo de evolucdo dinamica denominado de “captura’,
conforme sugerido pelo matematico francés P. S. Laplace em 1816. Pouco
tempo depois, foi reconhecido que os cometas, em geral, e os membros da
familia de Jupiter em particular sofrem grandes perturbacdes orbitais devido
a agao de Jupiter. O problema de trés corpos restrito (Sol-Jupiter-cometa)
ofereceu uma aproximagcao para o estudo deste comportamento. Nesse con-
texto, os cometas podem ser agrupados em termos de seus periodos orbitais.
Um gréfico do inverso do semi-eixo maior a contra o cosseno da inclinagao
orbital ¢ para todos os cometas observados apresenta uma simetria esférica

(Fig. 2.12).

Um agrupamento pode ser notado para inclinacdes orbitais similares ao
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eixo maior 1/a para todos os cometas catalogados por Marsden e Williams
(1993). As duas retas verticais indicam familias de cometas com periodos
orbitais 7 de 20 e 200 anos. Fonte: Wiegert (1996).
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plano da ecliptica, dada a formacao do sistema solar muito provavelmente
ter ocorrido em um disco de gas e poeira. A divisdo dos cometas em familias
¢é grandemente baseada em aglomeragoes que podem ser encontradas neste
grafico. Segundo Carusi e Valsecchi (1992) as principais familias de cometas
sao: 1) Cometas de curto periodo: possuem 6rbitas com periodos orbitais 7
menores que 200 anos. Subconjuntos desta familia sdo os cometas da familia
de Jupiter com 7 <20 anos e o tipo Halley com periodos orbitais 20< 7 <
200 anos e inclinagoes orbitais variadas. ii) cometas de longo periodo: sao
objetos com 7 > 200 e orbitas que os levam a distancias superiores as dos
planetas gigantes gasosos. Estes cometas tem periodos orbitais de dezenas de
milhdes de anos e semi-eixo maiores superiores a 10* U.A. Suas inclinacoes
sdo variadas de modo, que ndo estdo confinadas nas cercanias da ecliptica,

como os cometas do tipo Halley.

Em 1950, J. Oort analisou a distribuicdo numéricas de cometas contra o
inverso dos semi-eixos maiores originais’ mostra a existéncia de um pico de
valores de 1/a entre 10~* e 1073 U.A. 7. O termo “original” se refere aos semi-
eixos maiores que os cometas possuiam antes de entrar na regiao planetaria
do sistema solar. Este grafico apresenta um pico que foi identificado como
a localizagdo do reservatorio ou nuvem de novos cometas. Cometas novos,
com Orbitas proximas de uma parabola sdo oriundos desta nuvem, possuem
semi-eixos maiores com dimensoes da ordem de ~ 10* até 10° U.A. que
se aproxima das distancias até estrelas mais proximas. Oort postulou que
passagens proximas de estrelas podem perturbar aleatoriamente cometas la
localizados. Esta perturbacdo faz com que algum destes cometas penetrem
na regiao interior do sistema solar. Uma vez nesta regido, estes cometas
podem ser ejetados para o espago interestelar ou capturados tornando-se

cometas de longo periodo. Outros perturbadores da nuvem de Oort sdo nuvens
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moleculares gigantes e a maré gravitacional da galdxia. A acdo da forca
gravitacional destes agentes pode apagar qualquer evidéncia dindmica da
origem de um cometa vindo desta regiao. Baseado na populagdo observada de
cometa de longo periodo, Oort estimou que o ntimero de cometas na nuvem
era de aproximadamente 10'! objetos. Este niimero foi revisto levando-se
em consideracido a populacdo de cometas de longo periodo e a distribuicao
de crateras na Terra. Levando em consideracao estes fatores, o ntimero ¢é de
95 x 10" cometas com massas maiores que 10'” kg. Outra possivel origem
dos cometas reside além da érbita de Netuno. Sabemos agora que esta regiao
é povoada por pequenos corpos. A regido foi denominada de cinturdo de
Kuiper e seus membros de objetos do cinturdo de Kuiper (do inglés Kuiper
Belt Objects, KBOs). Entre 1940 e 1990, houve muita especulacao relativa
a existéncia deste cinturao (Jewitt, 1999). Esta suspeita foi reforgada pela
sugestdo que a origem dos cometas de curto periodo ndo é a nuvem de
Oort (Fernandez, 1980). O primeiro objeto deste cinturdo foi descoberto por
Jewitt e Luu (1993). Rapidamente, o nimero de KBOs cresceu até a presente
populagdo conhecida de 1653 membros. Um gréfico da excentricidade e contra
o semi-eixo maior a, pode-se perceber que existem trés classes distintas: Os
KBOs classicos, Plutinos e objetos espalhados. KBOs cldssicos possuem semi-
eixos ~ 40 a < 47 U.A e ndo sdo associados a ressonincias. As inclinagoes
destes corpos sao grandes, como i = 30°, enquanto as excentricidades sdo
pequenas. Os Plutinos estdo em uma ressonancia média de movimento 3:2 com
Netuno. O nome plutino é associado a Plutao, que esta neste regime dindmico.
Os objetos espalhados sdo caracterizados por possuirem distancias ao periélio
proximas de 35 U.A, a > 50 U.A e grandes excentricidades. Acredita-se
que estes corpos foram espalhados por Netuno, assumindo 6rbitas com estas

caracteristicas. Os KBOs provavelmente formaram-se na parte exterior da



36 Capitulo 2. Astrofisica de Pequenos Corpos do Sistema Solar

nebulosa solar. Nesta regido a temperatura era provavelmente da ordem de 50
K. Consistente com este fato verificou-se que estes objetos possuem em suas
superficies gelos moleculares como HoO, CO9, CO e Ns. Entretanto, os KBOs
apresentam uma grande diversidade espectral. A razao para este fendmeno
ainda nao é bem compreendida mas pode estar correlacionada com a regiao

de formagao.

O estudo dos cometas é importante para a astrofisica do sistema solar
pois estes objetos sdo fontes de muita informacao relativa a origem do mesmo.
Estes objetos podem fornecer uma visdo dos processos fisicos e quimicos que se
ocorreram durante a formacio planetaria e solar. Esta hipotese é baseada na
premissa que os cometas armazenaram os renascentes congelados do material
que constituiu a nebulosa solar em uma forma relativamente nao processada.
Além disso, a presente distribuicdo dos elementos orbitais dos cometas pode
refletir a dinAmica dos estagios iniciais de formacao planetdria. A observacao
dos cometas também é relevante para o estudo do vento solar e do meio

interplanetario.

O coragao de um cometa é seu nucleo (Fig. 2.13). O ntcleo é um corpo
solido com alguns quilémetros de didmetro e massa da ordem de 10'3 kg ~

10~!2 massas terrestres.

A densidade do nticleo pode variar de 0,1 a 1,0 g/cm?® (Mendis, 1988),
sugerindo a presenca de materiais volateis ou/e uma estrutura interna porosa.
Isto reflete o modelo geralmente aceito para o ntcleo cometario. O modelo
de Whipple (1950) da “bola de neve suja considera que os nicleos sdo conglo-
merados sélidos de matérias refratarios (silicatos) e volateis (como H2O, CO
e CO3). Sondas espaciais enviadas para encontrar o 1P/Halley durante sua
passagem periélica de 1986 enviaram imagens do nucleo que confirmaram a

ideia de um ntcleo sélido que emite gas e poeira. Este material emitido pelo
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81P/Wild 2 67P/Churyumov- 103P/Hartley 2
5.5x%4.0x3.3km Gerasimenko 22x0.5km
Stardust, 2004 5% 3km Deep Impact/EPOXI, 2010
Rosetta, 2014

1P/Halley 19P/Borrelly 9P/Tempel 1
16 x 8 x 8 km 8x4km 7.6 x4.9km
Vega 2, 1986 Deep Space 1, 2001 Deep Impact, 2005

Figura 2.13: Nucleos de cometas visitados por sondas espaciais até 2014. A
ordem de grandeza dos niicleos esta respeitada nesta imagem. Fonte: Planetary
Society (http://planetary.org/).

nicleo sofre a interagdo com o vento solar, campo magnético interplanetario
e a gravidade para formar a coma e cauda que é caracteristica das apari¢oes
cometarias.

O nicleo sofre um aquecimento quando ele se aproxima do Sol. Os mate-
riais volateis comecam a se subliminar, carregando particulas sélidas consigo.
Esta mistura de gés e poeira é denominada de coma, que é a cabeca brilhante e
difusa do cometa. Um cometa tipicamente desenvolve uma coma (ou se torna
ativo) a uma distancia cometa-Sol r entre 3 e 5 U.A, quando uma significativa
liberagdo de matéria pode ser observada. Por exemplo, o cometa 95P /Chiron,
que nunca se aproxima do Sol menos que 8,5 U.A e ja foi observado com e sem
uma atmosfera ao seu redor. Entao, a distingdo entre cometas e asterdides,
tradicionalmente caracterizada pela presenca de coma e erupc¢oes de material
pode ser em algum grau meramente ocasional (Wiegert, 1996).

H0 solido sublima consideravelmente no espago interplanetario em r < 4
U.A (Delsemme, 1982). Nesta regidao do sistema solar, geralmente, sao forma-
das as comas e sugere que a agua é um possivel constituinte do nicleo. Esta

hipétese é suportada por evidéncias espectroscépicas com a deteccdo de dgua
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e seus derivados oriundos da fotdlise (como OH, H, Ho O ,H30™") na coma. De
fato, estima-se que mais de 85% da massa da fase gasosa da coma é associada
a agua (Festou et al., 1993). A detecgdo de comas em distancias heliocéntricas
superiores a 4 U.A pode ser atribuida a bolsdes de CO sélido no ntcleo de
certos cometas. A baixa pressdo de vapor desta molécula permite que ela
se sublime em distancias superiores a 60 U.A do Sol. A presenga de CO no
nucleo pode ser inferida por espectroscopia da coma e cauda. Através da acao
da fotélise gera um de seus fons, CO™, que domina a emissao no visivel da
cauda de gases dos cometas. Outras espécies de voldteis foram detectadas
diretamente ou através da presenca de seus ions como NHs, CN, CO3, So, CHy4

and Ny e outros. Um cometa pode ser dividido em trés camadas superpostas

(Whipple e Huebner, 1976):

1. A camada mais interna é a coma molecular ou interna. Sua dimenséao é
determinada pelo tempo de vida T’ das moléculas sublimadas frente a
foto-disassociagdo no campo de radiagao solar. Jackson (1976) calculou
T a1 U.A para a 4gua como sendo aproximadamente 2 x 104 s. A coma
de gases neutros se expande a partir do niicleo com uma velocidade quase
que constante v &~ 0,3 km/s. A dimenséao resultante destes dois fatores
vT é 6000 km, que é consistente com as observacoes. Uma producao
tipica de gés Q é de 10% moléculas/s (A'Hearn e Festou, 1990), o
que corresponde a um fluxo de massa de 3000 kg/s e uma densidade

numérica de 10% s=! para dgua.

2. A camada adjacente a coma molecular é a coma de radicais, onde a
composi¢do do gas expelido passa a ser dominada por radicais. Os
radicais sao fragmentos moleculares produzidos pela foto-disassociacao

. Esta regido é também chamada de coma visivel e produz intensas
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linhas fluorescentes incluindo-se aquelas do CN, OH, NH, Cs, Cs e NHo.
O radical OH tem um 7 ~ 2 x 10° s a 1 U.A. Neste contexto, o raio
teérico da coma de radicais é ~ 10° km, que é algumas vezes maior que

calculado.

3. A exosfera é também chamada de coma de hidrogénio porque ela é visi-
vel primariamente devido a emiss6es Lyman-a dos dtomos de hidrogénio.
A distancia D do ntcleo na qual a radiacdo solar é capaz de induzir
variacoes de velocidade no gés esta a ~10® km do niicleo, sendo consis-
tente com o observado uma vez que emissées Lyman-a sdo detectadas

a algumas dezenas de milhGes de quilémetros de alguns cometas.

A massa total da coma gasosa a 1 U.A. do Sol é aproximadamente igual
a 10'3 g que ¢é insignificante se comparada com a massa do nicleo.

Um cometa ativo também produz uma coma de poeira que se constitui de
graos de poeira com dimensoes que variam da submicrométrica a centimétrica.
Esta “poeira” é carregada pelo gas sublimado se desacoplando da coma de gés
numa altitude de 100 km do ntcleo. A dindmica da poeira é regida pela acao
da gravidade solar, tendo a pressao de radiagao e o efeito Poynting-Robertson
agindo em menor escala. Este efeito resulta na perda de momento angular
dos grao pela acdo da radiacao solar. A coma de poeira pode ter um raio de
10° km a r = 1 U.A. (Griin e Jessberger, 1990).

Os graos de poeira podem ser constituidos de H2O, outros volateis ou
materiais refratarios. Estes tltimos materiais sao modificados apenas de forma
lenta (por exemplo, pela acdo do vento solar e raios césmicos). A razdo de
massa gas-poeira dos cometas é dificil de ser determinada, pois depende
criticamente do nimero de particulas grandes (ordem centimétrica). Para

estas particulas, admite-se uma razao da ordem da unidade. Entdo, a massa
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das particulas de poeira da coma é pequena se comparada com o nicleo.

O fluxo de gas para fora da coma é dificultado pelo vento solar e o
campo magnético interplanetario. Uma zona de choque se forma na frente do
nucleo, proximo do ponto onde o fluxo de massa solar e cometaria entram em
equilibrio. Esta zona esta aproximadamente meio milhdo de quilémetros do

nucleo.

Em 1957, Alfvén prop6s que as linhas de campo magnético interplanetario
poderiam ser capturadas pela ionosfera cometaria. Este processo foi con-
firmado por sondas espaciais em medidas feitas nos cometas 21P/Giacobini-
Zinner e 1P /Halley. Esta captura ocorre porque as linhas do campo magnético
do plasma solar estao “congeladas”. A fronteira entre os plasmas solar e come-
tario é chamado de superficie de descontinuidade ou cometopausa. A descrigao
da ionosfera cometaria é muito complexa e estd além dos objetivos desta capi-
tulo, mas um dos resultados das estruturas ionosféricas e o campo magnético
¢é defletir o plasma cometario para uma cauda de gas apontando na direcao
anti-solar. Esta estrutura, também chamada de cauda de plasma ou tipo I,
sendo visivel devido as linhas espectrais de seus fons, primariamente CO™,
com contribuicdes de HoOT, Ny, CO>™, CHT e OHT. Entretanto, nem todos
os cometas desenvolvem uma cauda de gases detectével (Antrack et al., 1964).
Emissoes oriundas do CO™ foram detectadas em distancias superiores a 108
km (~1 U.A) dos nicleos nas caudas dos cometas mais brilhantes (Brandst,
1968). Caudas de gas podem ter 10° km de largura, com a densidade do CO*
atingindo 102 até 103 particulas/cm?3.

Na superficie dos nucleos, a aceleracao gravitacional solar excede a equi-
valente oriunda do cometa em distdncias r < 3 U.A. Entédo, as particulas de
poeira, uma vez desaclopadas do gds, orbitam o Sol independentemente do

nicleo. Estas particulas tem dimensoes pequenas (micrométricas ou menores)
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sendo fortemente influenciadas pela pressao de radiagdo. A poeira que envolve
os nucleos cria a coma de poeira e a cauda de poeira ou tipo II. Esta cauda
espalha a luz solar na regiao do visivel, sendo tipicamente curvadas e mais
curtas que de gas. Poeira destas caudas pode ser detectada em distancias
superiores a 107 km do ntcleo. A maioria dos cometas apresenta caudas tipos
I e II. Outros objetos apresentam uma ou outra cauda ou nenhuma das duas.

Normalmente, os nicleos dos cometas ndo sao esféricos e homogéneos
em termos de composicao. Isto faz com que a sublimacdo dos volateis nao
seja uniforme. Evidéncias para um escoamento assimétrico incluem jatos de
poeira e torrentes, que sdo estruturas em forma de fontes, geralmente visiveis
na coma, e sao indicativo de areas de intensa liberac¢ao de gas/poeira. Imagens
do 1P/Halley obtidas pela sonda Giotto (ver Keller, 1990) revelaram uma
distribuicao irregular de regides ativas na superficie do cometa. A sublimacéao
é, provavelmente, resultado de uma forca resultante denominada de forga
ndo-gravitacional. A forca nao-gravitacional contribui na evolu¢ado dindmica

do cometa, mudando sua Orbita.






Capitulo 3

Determinacao de
Propriedades Fisicas e

Dinamicas dos Meteoros

3.1 Introducao

Os meteoros sdo fendmenos luminosos que acontecem na atmosfera superior.
A perspectiva espacial da trajetoria é completamente perdida se o meteoro
é visto de um tnico ponto da superficie terrestre. No local de observacao, o
trago apresentar-se-4 projetado sobre um fundo estelar diferente. Com esta
variacdo de fundo de céu sera possivel reconstruir a geometria da aparigao do
meteoro. Para a obtencdo de imagens comuns ou estereoscopicas de meteoros,
as observacoes devem registrar um volume comum da atmosfera terrestre.
Este registro pode ser feito a olho nu ou com cameras fotograficas, TV ou
radar. Em 1895, L. Weinek efetuou o primeiro registro fotografico de um
meteoro (Williams, 2004). Em 1959, o uso de uma rede de multiplas cAme-

ras fotograficas permitiu que o meteorito “Pribam” tivesse sua trajetéria
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atmosférica e orbita heliocéntrica determinadas (Ceplecha, 1961).

Para a determinagdo da érbita (Fig. 3.1), o caminho na atmosfera e o
provavel local de impacto do meteorito é necessario que pelo menos duas es-
tagOes registrem o meteoro. Para tal, é necessario que as estagoes fotograficas
estejam separadas de 20 km ou mais (McCrosky e Boeschenstein, 1965). As
primeiras observacgoes com estagoes fotograficas duplas foram iniciadas em
1936 no Observatério de Harvard (EUA) e no Observatério Ondrejov ( Rept-
blica Tcheca) em 1951. A eficiéncia de coleta de dados destas redes era muito
limitada devido & pequena cobertura angular no céu. Este problema pode
ser resolvido com o aumento do niimero de estagoes. Entre 1960-1980, foram
criadas a “European Fireball Network” (EFN), “Praire Network” (EUA) e
o “Meteor Observation and Recovery Project” (MORP, Canadd). A tnica
destas redes operacional que esta operacional até os dias de hoje é a EFN. A
EFN foi constituida em 1968 quando quinze estacoes alemas se integraram
as cinco estacbes pioneiras na ex-Tchelosvaquia, que entram em operacao
em 1959. Cada estacdo era equipada com uma camera “All Sky” (Fig.3.2)
com filme de 36 mm e um obturador rotativo (Ceplecha e Rajchl, 1965). Ao
anoitecer, uma exposicao do filme era manualmente iniciada, implicando em
um tempo de exposicdo igual a duracao da noite. Entre 1963 e 1988, a EFN
registrou quinze bélidos em estagoes multiplas (Oberst et al., 1998). Em 1988,
astronomos amadores ingressaram na EFN comecando a operar novas esta-
coes na Alemanha, Bélgica, Suica e Austria. A EFN opera atualmente com
dezenas de estagOes equipadas com camera fotograficas de pelicula, video e

CCD (“Charge-Couple Device”), sendo constantemente expandida.

Diferente do projeto EFN, a “Praire Network” e MORP deixaram de ope-
rar devido ao foco destas iniciativas. O objetivo destas redes era coletar dados

de bélidos visando possibilitar o recolhimento de meteoritos. Entretanto, a
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Mars
Jupiter
Earth

Venus
Mercury

Figura 3.1: Orbitas dos meteoroides progenitores de alguns meteoritos bas-
tante conhecidos.Pr-Piibram; LC-Lost City; In-Innisfree; Pe-Peekskill; TL-
Tagish Lake; Mo-Moravka; Ne-Neuschwanstein; PF-Park Florest; Vb- Villa-
beto de la Pena. v define o ponto vernal. Este ponto corresponde a interseccao
da eclitica com o equador celeste. O Sol ocupa esta posicdo em 21 de marco,
definindo o equinécio de primavera do hemisfério norte e outono no sul. Fonte:
Lipschutz e Schultz (2007)

predicao dos locais de queda dos meteoritos é problematica. Esta problema-
tica reside principalmente na variacdo de luminosidade do meteoro a medida
que este penetra na atmosfera. O brilho de um bdlido termina quando sua
velocidade é inferior a ~ 3 km/s e o arrasto atmosférico é insuficiente para
gerar um fluxo luminoso detectavel. Mesmo com esta limitacdo, a velocidade
terminal e a desaceleracao do bdlido podem ser estimadas, possibilitando a
determinagio do local de impacto com um desvio de 1 km (Ceplecha, 1987b).
Entretanto, o reconhecimento dos meteoritos na superficie é mais complexo
do que o sugerido. Em 50 buscas somente trés meteoritos foram localizados.
Entre estes, o “Lost City” (McCrosky et al., 1971), o nico meteorito reco-
lhido baseado em dados obtidos pela “Praire Network” das 320 detecgbes de
bélidos durante os 11 anos de atividades. O MORP também possibilitou o re-

colhimento de um meteorito, o “Innesfree” (Halliday et al., 1978). No periodo
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Figura 3.2: Camera “All Sky” tipica da EFN nos anos 1960 (ver Ceplecha
e Rajchl 1965). Neste diagrama: 1-caixa de protegdo da camera fotografica,
2-obturador Rotativo, 3-abertura da camera, 4-barras de Suporte da cidmera;
5-parafuso para fixacdo da cobertura do espelho; 6-espelho convexo; 7- suporte
do espelho e 8-base da camera

de atividade da rede, varias descobertas/recolhimentos de meteoritos foram
realizadas no Canada sem a utilizacao de dados MORP. Dada a baixa efici-
éncia no auxilio do recolhimento de meteoritos, estas duas iniciativas foram
encerradas. Dentro deste contexto, as diretrizes da EFN foram redefinidas
para o estabelecimento de caracteristicas orbitais e atmosféricas, as origens
e o potencial de um meteoroide tornar-se um meteorito do que fornecer o

provéavel local de impacto.

Outras redes profissionais e amadoras sugiram no periodo 1970-2000 como
a “Dutch Meteor Society” (1979), “Tokyo Meteor Network” (1989), “Japan
Fireball Network” (1989), “North American Meteor Network” (1995), e a
“Spanish Photographic Meteor Network” (1997). Os objetivos comuns destes
projetos sao 1) Obtencao de dados orbitais de meteordides 2) Associar mete-
or6ides com asterdides e cometas pelo estudo da evolugao de suas érbitas. 3)

Obter e estudar espectros de meteoros.

No hemisfério sul existem duas redes de deteccdo de meteoros: a “Desert

Fireball Network” (ver Bland, 2004), em operagdo na Austrélia, e a “Brazilian
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Figura 3.3: Meteoro rasante terrestre (“Earth-grazing”) registrado em 14 de
janeiro de 2015 UT por cameras de TV instaladas em Batatais e Nhandeara
(direita), ambas cidades do interior do Estado de Sao Paulo. Fonte: BRAMON
(http://bramon.org)

Meteor Observation Network” (BRAMON) no sudeste do Brasil.

Todas a iniciativas anteriores visam o estudo de propriedades dindmicas
(trajetéria atmosférica e 6rbita) e fisicas (magnitude e massa) dos meteoros.
Com o mesmo objetivo, neste capitulo serao apresentados métodos de obten-
¢do destas caracteristicas dos meteoros. Parte das técnicas a seguir foram
utilizadas na determinacao das magnitudes aparentes de meteoros registrados
pela camera proposta nesta tese e a trajetoria atmosférica e érbita de um
grande meteoro visto no Sudeste brasileiro em abril de 2012. Os pardme-
tros dindmicos dos meteoros foram obtidos com a aplicacdo do método da

interseccao dos planos de Ceplecha (1987a) apresentado na Secao (3.2).

3.2 Determinacido da Trajetéria Atmosférica e Or-

bita de um Meteoro

3.2.1 Projecao Esferografica

Eventualmente, imagens de um mesmo meteoro podem ser obtidas em diversas

estagoes de uma rede de deteccao. Devido as diferentes posicoes geograficas
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Meridiano

Paralelo

Campo da camera

Figura 3.4: Uma cédmera registra certa parcela da esfera celeste. O plano focal
da objetiva é tangente a esfera celeste. As coordenadas & e v sdo definidas
sobre este plano e com origem no centro da placa C. Fonte: Imagem baseada
em representacao equivalente de Rodriguez (2002)

destas estagOes, o meteoro terd uma trajetoria diferente entre as estrelas de
fundo nestas imagens. Em cada imagem, a trajetéria serd registrada em uma
parte diferente da ab6oboda celeste (Fig. 3.3). A objetiva da camera gera
uma imagem deformada da esfera celeste. Esta deformacao é o resultado da
projecao desta esfera no plano focal da objetiva. Esta projecao é denominada
de estereografica. No plano focal do instrumento, as posi¢coes dos objetos
detectados podem ser representadas pelas coordenadas padrao £ e 1. (Fig.
3.4).

Para a determinacio da trajetéria real do meteoro na atmosfera é pre-
ciso medir sua trajetéria aparente com relacdo as estrelas que aparecem nas
imagens no sistema equatorial celeste, que possui as coordenadas ascensao
reta («) e declinagao (). Conhecendo as coordenadas equatoriais das estrelas
de campo, é possivel efetuar a astrometria do meteoro (Rodriguez, 2002). A
correlagdo entre os sistemas de coordenadas padrdo e equatorial celeste é

definida no préximo toépico.
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“Y X

Figura 3.5: Sobre uma esfera de raio unitario é definido um sistema retangular
de coordenadas OXYZ no qual, XY é o plano equatorial e XZ é o plano
meridiano que passa pelo centro do campo da camera C(A,D). Por defini¢ao
OC=1 e OP=t. Fonte: Rodriguez (2002)

3.2.2 Coordenadas Horizontais e Equatoriais

O primeiro objetivo sera transformar as coordenadas padrao do meteoro na
imagem em coordenadas equatoriais. Para tal, se definird um sistema de coor-
denadas retangulares sobre o plano tangente a esfera celeste, tomando como
origem as coordenadas do centro C' da imagem (Fig. 3.5). As coordenadas
equatoriais de C sdo A e D, que sdo supostas conhecidas. A coordenada
padrdo v tem a direcdo do meridiano com ascensao reta « e sentido positivo
para o polo norte celeste. Por outro lado, a coordenada & é perpendicular
a 1) e positiva para a direcdo oeste. Estas coordenadas serdo chamadas de
horizontais e sdo relacionadas com as coordenadas equatoriais («, §) através

do centro da placa.

Um ponto P com coordenadas retangulares (z,y,z) na direcdo de uma
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estrela E(a, J) serd dado pelas equagoes:

x = tcos(a — A) cos o,
y = tsin(a — A) cos 6, (3.1)

z = tsind.

A partir desta expressdo pode-se obter as equagdes que relacionam as coorde-
nadas equatoriais e padrao (ver Steyaert, 1990):

—cosdsin(a — A)

&= cos D cos(av — A) cosd. +sin Dsin §’

(3.2)
—sin D cos(a — A) cos § + cos D sin §
cos D cos(aw — A) cos § + sin Dsing

Similarmente, pode-se obter uma transformacao entre coordenadas padrao

para as equatoriais:

3
Wsin D — cos D’

o = A + arctan

1 cos D +sin D

0 = arct :
arctan VE2 + (¢sin D — cos D)2

Ressalva-se que a expressao (3.3) é a inversa da (3.2) e vice-versa.
A exatidao da conversdo das coordenadas padrao para equatoriais pode

ser reduzida pela acdo dos seguintes fatores:

1. Os eixos definidos pelos sistemas de coordenadas horizontal e retangular
nao sao necessariamente coincidentes. Isto implica em uma rotagao entre

0s eixos.
2. Néo conhecemos com exatiddo o centro da imagem (A,D).

3. O sensor (filme fotografico ou CCD) pode nao estar perpendicular ao
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eixo Optico da objetiva gerando uma deformacao de campo.

Estes problemas podem ser corrigidos e a astrometria do traco do meteoro

pode ser obtida com a aplicacdo do método das dependéncias de Schlesinger.

3.2.3 Meétodo das Dependéncias de Schlesinger

Para cada imagem, se deve encontrar uma relacao entre as coordenadas padrao
do meteoro e suas equivalentes no sistema equatorial, levando em consideracao
os fatores enunciados no tépico anterior. Para tal, serd apresentado o método
das dependéncias de Schlesinger (1911). As coordenadas padrao (£, ), podem
ser relacionadas com as coordenadas horizontais (z,y) mediante as seguintes

equacoes:

—z=ax+ by +c,
: Y (3.4)

Y —y=dr+ey+f,

nas quais a, b, ¢, d, e e f sdo uma série de parametros para serem ajustados que
se denominam de constantes de placa. Deste modo, para conhecer o valor das
coordenadas horizontais basta determinar estas constantes. Para medir sobre
a imagem as coordenadas retangulares das estrelas (z; e y;) nas cercanias
dos meteoros, toma-se como referéncia um ponto arbitrario. Considerando n
estrelas de referéncia de um catalogo qualquer, obteremos n equagdes com n

incognitas que podem ser expressas na forma matricial:
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O sistema de equagodes deve ser resolvido para obter as constantes da

imagem:

a d
Albp| =& Ale| =19 (3.6)
c /

Aplicando-se o método dos minimos quadrados, as solugdes que minimizam

as diferencas quadraticas podem ser descritas como:

a d
b | =ATA)TIATg | o| =ATA) Y (3.7)
c f

As equagOes assumem que as constantes da imagem estao relacionadas
com as coordenadas padrao e as medidas sobre a imagem de forma linear por
meio das equagoes de Turner (1893). Entretanto, esta hip6tese nem sempre é
valida. Deste modo, serd apresentado o método estendido ou geral, no qual

nao se supoe uma dependéncia linear.

3.2.4 O Método Estendido

A ac@o da translacdo, rotacdo e escala implicam em uma série de dependéncias
entre (€, ) e (1,3)-

A partir da Figura 3.6, se deduz que sendo K a relagdo de escala (xq,
Yo), o vetor de translagdo e o dngulo de rotagdao  entdo, a relagao entre as

coordenadas medidas sobre a placa e as coordenadas padrao serao:
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x -

Figura 3.6: Relacdo entre os sistemas de coordenadas padrao e retangu-
lar.Fonte: Imagem baseada em representagao equivalente de Rodriguez (2002)

19 cosf sinpf T — T

(0 —sinf cosf Y — Yo

Com o objetivo de calcular as coordenadas horizontais na imagem é pre-
ciso conhecer o centro da placa (A,D). As coordenadas A e D, juntamente
com K, xg, yg € B, constituem as seis constantes da imagem que devem ser
determinadas. Conhecidas as constante e posi¢oes das estrelas sobre a ima-
gem, pode-se calcular as coordenadas horizontais e a partir das coordenadas

equatoriais (o, ) do meteoro.

Para calcular as constantes da imagem, a equagao (3.8) pode ser expressa
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para uma estrela de referéncia ¢ da seguinte forma:

¢ cos f3 n sinf8  xgcosf + yosin B
N A B
T YT K ’

&+ ziv = yivo — s,

" sin 3 n cosfB —xgsinf + ypsin g (3.9)
s , _
(2 (2 K yl K K
& = yiv1 — Tiva + v,
das quais, podemos definir as seguintes variaveis:
cos 3 g cos 8+ yosin 8
v = ; V3 = )
K k
sin 3 xgsin 8 — yg cos B (3.10)
vy = Py = :
2 o K

Estas varidveis serdo mais tteis para expressar uma funcao das constantes
da imagem. Aplicando relagdes trigonométricas e operando as expressoes

anteriores, Steyaert (1990) obteve:

1
Vi + ?

V2
(8 = arctan —,

K =

141 3.11
. —U3.V] + V4.9 ( )
0 = —-———
v1? + 12
—V3.Vg — V4.V
yo =
1/12 + V22

As constantes auxiliares v1, 1o, 13 e 4 sdo calculadas a partir das férmulas
anteriores e das constantes K, xg, yo e 5. Deve ser levado em consideragao
que para n estrelas de referéncia, as equagoes (3.9) podem ser expressas na
forma matricial para facilitar a resolucdo do sistema. Para a determinacio do

centro de placa, um método de otimizacao pode ser empregado.
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3.2.5 Reconstrucao da Trajetoria de um Meteoro na Atmos-

fera

Conhecida a trajetéria aparente do meteoro em cada estacdo em coordena-
das equatoriais pode-se calcular sua trajetéria na atmosfera em funcao das
coordenadas terrestres. O tratamento geral do problema é o dado por Ceple-
cha (1987a) embora existam procedimentos com mais exatidao (ver Dubiago,
1961). O modelo de Ceplecha foi analisado e comparado com outros métodos
por Borovicka (1990), incorporando a possibilidade de ponderar a contribui-
¢do de cada estacdo, dependendo da geometria da observacdo do meteoro.
E especialmente importante considerar que podem haver estacdes nas quais
a trajetéria do meteoro seja muito segmentada, sendo portanto menos pre-
cisa. O método dos planos de Cepleca possibilita obter uma trajetéria mais
exata, baseada na concatenacdo das trajetérias aparentes obtidas em diversas
estacoes. A trajetéria obtida em diversas estagoes possibilita ainda a deter-
minacao da radiante aparente do meteoro. A radiante é o ponto da abdboda
celeste de origem do meteoro, sendo parametro fundamental para a obtencao

de sua Orbita heliocéntrica.

A trajetéria de um meteoro no céu define um plano que contenha a estacao
de observacao na superficie terrestre. O método criado por Ceplecha consiste
em determinar a trajetoria do meteoro no sistema solar baseada na intersecao

dos planos definidos a partir de diversas estacoes.

Todos os calculos deste método sao feitos em coordenadas geocéntricas.
Em funcao disso é preciso efetuar a conversao de latitude geografica () em

geocéntrica (¢”):

¢ = p —0,1924230867° sin 2 + 0,000323122° sin 4¢ — 0,0000007235° sin 663.12)
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Também é preciso obter o valor do raio-vetor geocéntrico na altitude da

estagdo (R), que é expresso em km:

) 1/2
1 —0,0133439554 sin?
R = | 40680669,86 3.13
( "1 — 0,006694385096 sin? gp) (3.13)
O sistema de coordenadas retangulares geocéntricas é definido como:
X = (R + h)cos ¢’ cos,
Y = (R+ h)cos¢'sind, (3.14)
Z =(R+h)sing'.

Deste modo, qualquer vetor na diregdo das coordenadas equatoriais («, 0)

podera ser escrito no mesmo sistema de coordenadas retangulares:

& = cosdcos a,
1 = cosd sin a, (3.15)
¢ = sind.

Cada ponto medido da trajetéria do meteoro pode ser representado no
sistema de coordenadas anterior por trés grandezas &;, n; e (;, nas quais
i =1,2,.....k, sendo k£ o numero de todos os pontos medidos sobre a trajetoria
do bélido. Normalmente pode-se tomar somente o ponto de inicio e fim da

trajetoria aparente do meteoro.

Se (a,b,c) é um vetor unitdrio perpendicular ao plano que contém a traje-

téria do meteoro entao, pode-se escrever

aél + b’l’]z + CCZ' = Ai, (316)

na qual, A; = 0 representa o caso ideal no qual todos os pontos medidos
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encontram-se exatamente sobre o mesmo circulo maximo. Esse caso corres-
ponde a que cada conjunto de coordenadas (&;, 1;,(;) seja perpendicular a
(a,b,c). Os valores de A; sdo na pratica pequenos, mas nao nulos. Este para-
metro pode ser minimizado escolhendo um vetor desconhecido (a,b,c) com a
condigao:

Z A% = minimo (3.17)
i=1

Derivando a condi¢ao anterior, a solugao do vetor desconhecido (a,b,c) é

obtida mediante as seguintes relagoes:

k k K k
a =>"&mY niGi— Y 0> &k,
l;l i;l izl i]?l
V=Y & Y &iG— Y &Y niG,
iil 72:1 ik-:1 =1
=262 "n = O &m)*,
=1 =1 =1

d/ — (a/2 +b/2 +C/2)1/2

(3.18)

a=ad/d,
b=1V/d,
c=7c/d,

substituindo o vetor (a,b,c), obtido do sistema de coordenadas (X,Y,Z) escrito
para uma estacao qualquer, pode-se obter a posi¢do geocéntrica do plano que

contem a estacdo e a trajetoria:

asé +ban+cal+dag =0,
S banteac (3.19)

da =asXA+baYa+caZy,

na equacao anterior, d 4 representa a distdncia deste plano ao centro da Terra.

Para calcular a trajetéria, o meteoro deve ter sido registrado em pelo menos

duas estagoes. Qualquer par delas podem definir os planos independentemente
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da trajetéria do meteoro. A intersecdo de ambos os planos dard exatamente
a trajetoria do meteoro na atmosfera definida a partir dos registros obtidos

nas estacoes.

Considerando duas estacoes quaisquer A e B, podemos derivar da equacao

anterior, a intersecdo dos planos:

£r = (bacg —bpca)/d,
nr = (apca — aacp)/d, (3.20)
Cr = (aabp —apba)/d,

nas quais d é dado por:

d= \/(bACB — bBCA)2 + (CLBCA — (IACB)Q + (aAbB — aBbA)Q. (3.21)

Usando o sistema de equagoes (3.15) pode-se transformar as coordenadas
retangulares (£g Ngr, (r) na ascensao reta e declinagdo da radiante do meteoro
(ag, 0r). A radiante é definida como o ponto onde a trajetéria do meteoro
corta a abdébada celeste, no sentido contrario ao movimento do meteoro em
queda prolongado para tras. No caso em que a radiante estd abaixo do hori-
zonte, deve-se calcular sua projecao oposta na abdbada celeste, denominada

de antirradiante, somente mudando o sinal do vetor g, g e (R.

3.2.6 Distancia, Velocidade e Desaceleracao em Funcgao do

Tempo

Conhecendo-se as distdncias que separam os pontos na trajetéria (I,) e as

alturas a partir do nivel zero (h,,) para cada tempo (t,), podemos obter a
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velocidade média da particula num deslocamento i:

l;

V; = —
t;

(3.22)

Entretanto, um meteoroide apresenta uma progressiva desaceleracao conforme
mergulha em camdas mais densas da atmosfera terrestre. Entretanto, esta
desaceleragdo varia consideravelmente de um meteoroide para outro. Os me-
teoroides de alta velocidade geocéntrica e origem cometaria apresentam uma
desaceleracao maior que 1% pois, a particula volatiza-se muito rapidamente
sem alcancar as camadas atmosféricas mais baixas. Por outro lado, a desa-
celeragao pode ser dez vezes maior se o meteoroide possui maior densidade
e origem presumivelmente asteroidal. Este corpos sdo capazes de se desinte-
grarem em camadas atmosféricas mais densas com a mesosfera ou mesmo, a

estratosfera.

A partir da velocidade média em cada intervalo ¢ pode-se calcular a de-
saceleracao sofrida pelas particulas ajustando-se a velocidade em funcao do
tempo.

Um dos parametros do problema é a velocidade “no infinito” (V) que
corresponde a velocidade inicial (usualmente pré-atmosférica). Esta é a ve-
locidade que o corpo possui antes que os efeitos da ablacdo e desaceleracao
atmosférica fossem maiores que os da gravidade terrestre. Esta velocidade Vi
e a radiante correspondente (¢g, ngr, (r) = (ar,0r) definem o vetor inicial

da velocidade necessaria para os calculos da érbita.

3.2.7 Determinacio da Orbita de um Meteoro

O dltimo passo para determinar a origem do meteoroide no sistema solar é

reconstruir sua orbita heliocéntrica (Fig. 3.7). Os tépicos anteriores apresen-
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Figura 3.7: Elementos de uma 6rbita. N’: nodo ascendente; N: nodo descen-
dente; c¢: centro da érbita; a: semi-eixo maior; S: Sol; ¢: distancia ao periélio;
w: argumento do periélio; i: inclinacgao; 2: longitude do modo ascendente. O
plano orbital terrestre define a ecliptica. Fonte: Gomes e Navarro (1985).

taram os métodos de célculo da trajetéria média de um meteoro na atmosfera.
Projetando esta trajetéria na abébada celeste determina-se a radiante (ag,0R).
Outros parametros importantes sdo a velocidade pré-atmosférica (V) e a
velocidade média do meteoro (v), com v sendo a velocidade do meteoro no
metade da trajetéria na direcdo da radiante. Com estes quatro dados ob-
servacionais (Voo, v, ag, 0g) é possivel determinar a érbita heliocéntrica do

meteoroide.

O primeiro passo é corrigir o vetor velocidade observado (v, ag, dg) do
efeito causado pela rotagao terrestre. A velocidade de rotacao terrestre (v;) é

dada por:

21 (R,, + hy,) cos On
8616409

(3.23)

Vg =

Nesta expressao, héd o raio vetor do ponto médio (X,,,Yn,Zy) tomado sobre a

trajetéria calculada (expressa em km) do qual obtem-se a velocidade média
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do meteoro. Outra variavel é ¢’,, que se constitue na latitude geocéntrica
deste ponto. Como as coordenadas geocéntricas da radiante observada sao
dadas pelas equagoes (3.15), o vetor velocidade corrigido V. (Vie, Vye,Vzc)
¢ dado pelo vetor velocidade calculado V (V,,V},,V;). Os componentes deste
vetor estdo representados por v, = |[v|¢, vy = |[v|§ e v, = |v[( e por sua

correspondente representacdo geocéntrica:

Uge = Uy — VT COS LR,
Uye = Uy — U Sinag, (3.24)

Vze = Vg,

na qual, ag é a ascensao reta do ponto. Este corresponde a latitude ¢, e a

longitude A, do ponto calculado da trajetoria do meteoro.

Outra correcao da velocidade estimada (v.) estd associada a atragdo intro-
duzida pela gravidade terrestre para se obter o vetor velocidade geocéntrica
v (VGz, VGy, Vaz). Para tal, realizam-se dois passos. Inicialmente se cor-
rige v. para obter o vetor pré-atmosférico (sem mudar sua dire¢do) somente
acrescentando a diferenca entre a velocidade inicial e o0 médulo da velocidade

calculada v.. A grandeza resultante é denominada de V.. sendo dada por:

Ve = Ve + Voo — V. (3.25)

Como o valor absoluto vg do vetor velocidade geocéntrica serd entao

s — V3., — T97201,0 (3.26)
Ry, + hy,

As velocidades (3.24) podem ser transformadas usando-se (3.15) na ascenséo

reta e declinacao da radiante corrigida da rotacao terrestre, denotada como
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Q, 0.. Entao, a coordenada z. serd calculada com:

oS ze = sin 6. sin @, + cos d. cos " cos(Vy, — ae), (3.27)

a equagao anterior é escrita em termos da latitude geocéntrica (¢},) do ponto
médio sobre a trajetoria calculada e z., definida como a distancia zenital geo-
céntrica. Este procedimento justifica-se pois a gravidade atua gradualmente
mudando a direcdo do meteoroide aproximando-se da Terra. Corrigindo z.

por Az, > 0 a partir de:

(Vooe — V@) tan &
('Uooc + UG)

Az, = 2arctan , (3.28)

com isto, pode-se calcular a distdncia zenital da radiante geocéntrica (z¢g)

CcOoImo:

Za = ze + Az, (3.29)

como o azimute ndo mudard o valor de v, e, portanto, pode ser calculado

tomando novamente a latitude geocéntrica, a partir de a, e .. Deste modo:

ag = a, (3.30)

pode-se transformar ag, zg em ascensao reta e declinacdo da radiante geo-
céntrica ag, 0¢ mediante ¢}, e ¢/,. Como usam-se coordenadas aparentes das
estrelas para converter as coordenadas x e y medidas sobre as imagens em
azimutes e distancias zenitais arbitrarias (a,z) entdo, as coordenadas o e d¢g
também estarao neste sistema de coordenadas. Usualmente, convertem-se tais
coordenadas em outras associadas a uma época determinada (no equindcio
do ano 2000 por exemplo).

A partir de vg, ag e dg pode-se calcular o vetor velocidade heliocéntrico
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(ve, Ly, By) que o meteoroide possuia em sua érbita solar, pouco antes de
entrar na atmosfera terrestre. L e B sao a longitude e latitude eclipticas. Para
chegar a esse vetor, converte-se ag e dg em longitude e latitude eclipticas
Lg e Bg para a época mais préoxima. O sistema heliocéntrico eliptico de

coordenadas retangulares serd definido como:

X =rcosLcos B,
Y =rsin Lcos B, (3.31)
Z =rsin B,

nas quais 7 é a distdncia do Sol (raio vetor). A posigdo da Terra neste sistema
pode ser calculada a partir da longitude solar, convertendo o sistema de
coordenadas para o inicio do ano menos 180,° (Lgy, — 180,°) e a partir do
raio vetor terrestre usando a defini¢ao (3.31).

O vetor velocidade da Terra pode ser calculado a partir da mudanca da
longitude solar (Lg,;) € a partir da mudanga do raio vetor r. Denotando V,
como a velocidade da Terra em unidades astrondémicas por dia solar e sendo

t o tempo em dias solares entdo serd escrito como:

dr dLg,
Vap = \/ G+ 2y, (332

a diregao de Vg, ¢ dada em termos da longitude ecliptica do apex terrestre

(Lap) com o qual pode-se escrever:

dr
. dr

Lap = Lso — 3~ d%tSoz ) (3.33)
"t

com todos os angulos expressos em radianos. O apex indica a direcdo do
vetor velocidade orbital solar em torno do centro galactico.

As coordenadas retangulares da velocidade heliocéntrica do meteoroide
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Vi (VHz, VHY, VHZ) sdo calculadas mediante as equagoes:

Ve = —vg cos Lgcos Bg + Vapcos Lap,
Vpy = —Vg sin Lg cos Bg + Vapsin Lap, (3.34)
vy, = —vg sin Bg,

assim pode-se escrever a equagao para cada componente da velocidade:

Ve = vg cos Ly cos By,
VHy = VH sinLH COS BH, (335)

vy, = vy sin By,

desta forma, usando (3.34) determinam-se todos os componentes retangulares
do vetor velocidade geocéntrica e substituem-se com sinal oposto obtendo-se a
radiante heliocéntrica do meteoro (Ly, By) e o vetor velocidade heliocéntrico
(V). Como na equacao (3.32), o vetor velocidade V,, estd dado em U.A por
dia solar e que Vg, dado em km/s, necessita de um fator de conversao. Este
fator foi incluido no sistema da Unido Astronémica Internacional (1976) de

constantes astronémicas como:

vakm/s] = 1731 456829v¢([U.A / dia solar]. (3.36)

Todas as velocidades que aparecem em (3.35) devem estar em um mesmo
sistema de unidades. Deste modo, com as velocidades expressas em U.A/dia

solar o semi-eixo da Orbita serd dado por:

k2r

na qual, k = 0,01720209895 ¢é a constante gravitacional gaussiana em unidades
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[U.A-dia solar-massa solar]. A longitude do modo ascendente (§2) dependera

do sinal de By:

se Bpg >0— Q= Lg,

(3.38)
se By <0— Q= Lgy —.
A inclinacdo da érbita ¢ serd dada por seus cosseno e seno:
Vg sin Lgo, — 7y cos L
\/ECOSi _ Hx Sol ; Hy Sol’
. —rvg,sin Lg,
coSt = ——————| 3.39
VP k sin QL ( )
. —TVH, COS Lgo]
coSf = ————F———
VP k cos §2

A excentricidade da oOrbita e a anomalia verdadeira v podem ser calculadas a

partir de:

—+/pcos Lgol + Viysin Lg
k ’ (3.40)

esiny =

ecosy = P_ 1,
r
da qual p serd dado pelas equagdes (3.39). O argumento do periélio w é
dependente do sinal de By:

se B>0—w=m—v
(3.41)

ou B<0—v

Se a drbita ¢ eliptica (a > 0), a distancia ao periélio (¢) e a distancia ao afélio

(Q) poderao ser calculados a partir das relagoes geométricas:

q:a(l _6)7
Q=a(l+e).

(3.42)

Transformando a anomalia verdadeira (v) em anomalia média (u) calcula-se o
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tempo DT transcorrido desde a ultima passagem pelo periélio do meteoroide:

11.a32

k

DT = (3.43)

Todos os elementos orbitais angulares agora estdo dados para a época da
observacao e devem ser convertidos para os valores da época padrao. Nesta
tese, todos os elementos orbitais foram associados ao equindcio J2000. O
"J"implica trata-se de um ano no calendéario juliano, que possui uma duragao

de 365,25 dias.

3.3 Determinacgao da Magnitude de um Meteoro

A determinagdo das magnitudes dos meteoros (Fig. 3.8) é fundamental para
a obtencao do espectro de fluxo de massa durante uma chuva de meteoros.
Especificamente, o brilho dos objetos astronémicos é medido na escala de
magnitudes. Na escala de magnitudes de Pogson (1856), um objeto de magni-
tude um é cem vezes mais luminoso que outro de magnitude seis. Esta relacao
entre as magnitudes é baseada na resposta logaritmica que o olho humano

possui a estimulos luminosos.
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Figura 3.8: Possivel meteoro Eta Aquarideo (ETA) registrado em 07,758 de
maio de 2013 UT pela Estacao do Barbalho. Soma de 52 quadros com 0,033s
de exposicao cada.

As magnitudes instrumentais v do meteoro e das estrelas de campo séo
obtidas somando-se a intensidade da radiagdo oriunda do objeto que sensibili-
zou os pixels contidos em um abertura poligonal. Esta abertura é construida
ao redor do centréide do objeto. Nesta tese, para a calibracdo das magnitudes
instrumentais foi utilizado o método de Koten (1999). Neste método é efetu-
ada uma correlacdo das magnitudes aparentes de catdlogo V e instrumentais
das estrelas de campo. Esta correlacdo destina-se a gerar uma curva de cali-
bragdo que posteriormente possa ser usada com os meteoros. Os pardmetros
que descrevem esta curva podem ser obtidos determinando-se os coeficientes

linear e angular da relagdo entre V' x v:

V=av+b. (3.44)

Usando esta relacdo, as magnitudes instrumentais v do meteoro podem ser
convertidas em magnitudes aparentes V' e correlacionadas com o tempo para
a composi¢do de uma curva de luz (Fig. 3.9). Para aplicagdo deste método, as

magnitudes V das estrelas de campo devem ser conhecidas. Estas magnitudes
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visuais das estrelas de campo foram obtidas do Yale Bright Star Catalog
(Hoffleit e Warren, 1987). Considerou-se que o pico de sensibilidade do CCD
da cAdmera corresponde aproximadamente a regido coberta pelo filtro V do
sistema Johnson-Morgan (ver Henden, 2000). Neste sistema fotométrico, o
filtro V é centrado no comprimento onda de 545 nm e largura espectral de
850 nm.

No sitio de observagdo do Barbalho (Salvador), a polui¢do luminosa e
atmosférica reduziu drasticamente o ntimero de objetos astrondémicos que
foram detectados pela cAmera. Somente estrelas brilhantes como Arcturus,
Antares, Rigel e Sirius e o planeta Jupiter puderam ser registrados. Deste
modo, as magnitudes instrumentais v destes objetos foram obtidas em cada
video e correlacionadas com sua magnitude V de catalogo ou efemérides. Os
pardmetros a e b da equagao (3.44) stoa=1,1+02eb=7+2.

Uma vez que as estrelas de referéncia foram observadas em alturas di-
ferentes, em condigdes atmosféricas diversas e possuem cores variadas, os
pardametros determinados fornecem uma estimativa robusta da magnitude
aparente dos meteoros. O desvio das magnitudes V é 0,4. Este valor foi ob-
tido a partir da diferenca entre a magnitude da estrela Antares no catdlogo
Yale e sua estimativa da equacgao (3.44).

A partir da determinagdo da magnitude de 49 meteoros observados entre
julho e outubro de 2010, pode-se concluir que a magnitude limite da cAmera
era em torno de 0 (zero). Isto implicou que apenas meteoros mais brilhantes

que esta magnitude puderam ser detectados.
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Figura 3.9: Curva de luz V x t(s) do meteoro da Fig. (3.8). A calibracao
fotométrica foi obtida com o uso Eq. (3.44).

3.4 Estudo do “Grande Meteoro do Sudeste do

Brasil”

Como exemplo da aplicacdo da secdo (3.2) é apresentada a determinagao
da trajetoria atmosférica e érbita de um grande meteoro visto no sudeste
do Brasil em abril de 2012 efetuada pelo autor. Este objeto foi registrado
em videos e fotografias por dezenas de observadores (Fig. 3.10). Como os
instrumentos eram pouco sensiveis a luz, ndo foram registradas estrelas ou
planetas que servissem de base para a realizacao da astrometria do meteoro.
Deste modo, o método das dependéncias de Schlesinger nao foi aplicado. As
coordenadas horizontais do objeto foram obtidas a partir de registros em video,
comparando-se a posi¢do do meteoro com estruturas na superficie terrestre
como postes, prédios e casas. Esta mesma técnica foi aplicada por Zuluaga
et al. (2013) na determinacao da érbita e trajetéria atmosférica do meteoro

de Chelyabinsk (Russia) de 2013.



Capitulo 3. Determinacao de Propriedades Fisicas e Dindmicas dos
70 Meteoros

9

Conquistn tabuh

By e
at Minas 4 Texeia
Gerais HNafuque Hge Freras
- o

na Tedfks Caoni Q
Taton & ! Mudutl
Wz G Nove

ey
{7540 Mateus

Sete Lagoas

& Vi Y T \
I {Jresines Confpaty Unhares —Espirito
DBl )fr 3‘: = Arycraz © Santo
° R Viadieina

& >4 Cae
TN Clreesra | W PP

e @ sisiete O Guaragari
Campo Be
' Bart >
ooos de  Vargntak { O Babgiena
Coldas ] Juiz daFora
 »
Nawva
Pouso Fnfid po e
o""’!’“ ° “ncas | —Rio de
-Retripote & r Janelro
540 Josd 1 Lymeboral

dos Campos §
P M‘;u jbc de
R anero

1 @580 Paulo Sos Bes

Figura 3.10: Posicoes dos observadores do meteoro de 21 de abril de 2012 UT
(estrelas).As posigoes foram obtidas a partir de relatos publicados no registro
em video de Belo Horizonte no “YouTube” (http://www.youtube.com). A
distdncia entre as cidades do Rio de Janeiro e Sdo Paulo é de 358,1 km. “A”
representa a cidade de Belo Horizonte.

O “Grande Meteoro” foi observado aproximadamente as 2h30min de 21
de abril de 2012 UT nos estados da Bahia (BA), Espirito Santo (ES), Minas
Gerais (MG) e Rio de Janeiro (RJ). O objeto se partiu em trés ou quatro
fragmentos durante a passagem pela atmosfera terrestre. Neste processo,
alguns observadores relataram a ocorréncia de “flares”. Pela disposi¢ao das
testemunhas, pode-se deduzir que o objeto movimentou-se numa linha na
direc@o sudoeste-nordeste (Fig. 3.17).

Uma busca na internet revelou quatro videos no “Youtube” registrando
o meteoro em Belo Horizonte (BH, MG), Campos dos Goytacazes (Campos,
RJ), Ipatinga (MG) e “Grande Vitéria”(ES). Nao foi possivel descobrir o
local exato onde foram obtidos os videos da “Grande Vitéria” e Ipatinga,
apesar de iniimeras tentativas de contato com seus autores. Com os quatro

videos, se poderia ter seis combinacdes de sitios de observagao proporcionando
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o refinamento da orbita e trajetéria do meteoro. Deste modo, a trajetéria
atmosférica calculada deste objeto foi baseada nos registros em video feitos
em BH e Campos. Ambos os videos aparentam ter sido feitos com cdmeras

de telefones celulares.

Com as informagoes da lista “Bdlidos”(br . groups . yahoo . com/neo/groups/-
bolidos/) e o programa “Google Earth Street Vision” foi possivel identificar
a posigao dos observadores (Fig 3.11-3.14) com razodvel exatiddo. Com a apli-
cacao de relagoes trigonometricas do triangulo retangulo foram determinadas
a altura e azimute do inicio e fim da trajetéria do objeto no céu nas duas loca-
lidades (Fig 3.15 e 3.16). As coordenadas horizontais (azimute e altura) foram
convertidas em ascensdo reta e declinagao com o uso da planilha EXCEL “rad-
coord”, disponivel em http://marcolangbroek.tripod.com/metsoft.html.
A orbita e a trajetéria atmosférica foram determinadas com o uso de uma
variagdo da planilha EXCEL Metorb08 (ver Langbroek, 2004). Ambas pla-
nilhas foram desenvolvidas por M. Langbroek, membro da “Dutch Meteor
Society”. Na determinagdo da érbita e trajetoria atmosférica admitiu-se que

as observagoes foram simultaneas.

Os dados analisados sugerem que meteoro possuia uma orbita hiperbdlica
(Tab. 3.1 e Fig. 3.18). O periélio teria ocorrido em T=9h46min de 21 de abril
de 2012 UT ou algo como sete horas apds o encontro com a Terra. Pelas
caracteristicas orbitais, provavelmente o meteoro era do tipo “Earth-grazing”,
como o “Great Daylight Fireball of 1972” (ver Ceplecha, 1994). Isto sugere
que o objeto cruzou a atmosfera terrestre e retornou ao espaco. Durante a
fase atmosférica, o meteoro teve minima altitude de 74,52km sobre o Estado

de Minas Gerais (Fig. 3.17).

Os diagramas 3.15 e 3.16 foram gerados pelo software “Skymap” e mostram

as trajetérias aproximadas (setas) do meteoro visto em BH e Campos. Os
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Figura 3.11: Um quadro do filme de Campos. O meteoro é indicado pela
seta.

Figura 3.12: Local estimado de observagao em Campos. Fonte: “Google Farth
- Street View”

Figura 3.13: Um quadro do filme de BH. O meteoro ¢ indicado pela seta.
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Figura 3.14: Local estimado de observagao em BH. Fonte: “Google Earth -
Street View”

Figura 3.15: Trajetéria do meteoro vista de BH (seta). O tempo de transito
foi de 2 s. O objeto foi visivel ao redor da diregao leste.

mapas estdo nas coordenadas do sistema horizontal de modo que os circulos
concéntricos representam a diferentes alturas em relagdo ao horizonte. A
posicao das estrelas correspondem as 2h30min de 21 de abril de 2012 UT para

um observador voltado para o zénite em ambas localidades.

A posigao da radiante aparente (Fig. 3.19), associada ao equindcio do

ano 2000 do meteoro. O meteoro surgiu na constelagao de “Auriga” (Cocheiro).

Figura 3.16: Trajetéria do meteoro vista de Campos (seta). O tempo de
transito foi de 11 s. O objeto foi visivel entre, aproximadamente, as direcoes
oeste-noroeste e norte-noroeste.
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Figura 3.17: Trajetoria do objeto sobre o mapa do Brasil do “Google Earth”.
Os marcadores amarelos perpendiculares a trajetéria sao os locais de observa-
¢ao em BH e Campos. Os marcadores amarelos sobre a trajetoria representam
0 comego e fim dos registros em ambas as localidades. O final da trajetéria
na Bahia é arbitrario.

06/042012 02:30:00
[
/

Figura 3.18: Orbita do meteoroide. As posicdes do meteoro (azul) e Terra
(vermelho) sdo correspondentes a 15 dias antes do encontro. Os objetos eram
separados por 2,93 x 107 km ou 76 distancias Terra-Lua.
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Tabela 3.1: Parametros orbitais do meteoro.

e 1,190

i 28,51°

Q0 31,220

w 180,45

v (anomalia verdadeira) 359,557

q(U.A) 1,005

velocidade heliocéntria a 1 U.A do Sol (km/s) 44,0
T(dias julianos) 2456038,907

Figura 3.19: Posicao da radiante do meteoro (cruz). Diagrama gerado pelo
atlas celeste “The Night Sky Atlas” (http://www.nightskyatlas.com/) .

Isto implica que o objeto é um meteoro esporadico e ndo um membro da
chuva anual dos Liridios (LYR). Esta associacao hipotética aos LYR estava
associada a coincidéncia entre o instante de maior atividade da chuva e a

data de observagao do meteoro.

A grande velocidade heliocéntrica (44 km/s) e excentricidade podem suge-
rir que este meteoroide é de origem interestelar, pois a velocidade de escape do
sistema solar a 1 U.A. é de 42,1 km/s. Entretanto, devido a pequeno periodo
observacional em BH, pode-se especular que o desvio das estimativas de al-
tura possa ser da ordem da diferenca entre estas duas coordenadas, que foi de

apenas de 0,7 graus. Isto pode implicar que a érbita nao foi bem determinada,
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gerando uma trajetoria hiperbélica, conforme sugerido por Hajdukova et al.
(2014). Para refinar a drbita e trajetéria atmosférica, o estudo de mais videos
é fundamental.

Outro problema que pode ser resolvido com mais dados é a determinacao
da massa pré-atmosférica do objeto. Este parametro pode ser obtido a partir
de sua magnitude absoluta. A magnitude absoluta de um meteoro é o brilho
que o mesmo teria se fosse observado no zénite a uma altitude de 100 km
em relagao a superficie terrestre (ver Ceplecha, 1987a). Para a determinagao
desta magnitude é necessario efetuar-se calibracéo fotométrica usando-se como
referéncia estrelas, planetas ou a Lua. No video da “Grande Vitéria” sdo
registrados dois objetos desconhecidos. Para a identificacdo dos objetos e

calculo desta magnitude é necessério descobrir onde o registro foi obtido.
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Topicos Introdutoérios a
Mecanica Estatistica Nao

Extensiva

4.1 Mecanica Estatistica de Boltzmann-Gibbs

O conceito termodindmico de entropia S foi formulado por Rudolf Julius
Emanuel Clausius (1822-1888) em 1865 no qual dS = ‘%Q sendo 4@ o calor
transferido entre um corpo de temperatura mais elevada para outro com
temperatura menor e T é a temperatura absoluta do corpo quente. Posteri-
ormente, o fisico austriaco Ludwig Eduard Boltzmann (1844-1906) e o fisico
estadunidense Josiah Willard Gibbs (1839-1903) desenvolveram a teoria da
mecanica estatistica. Eles associaram a ideia termodindmica de entropia com
uma abordagem probabilistica do sistema que possui microestados ¢ com pro-
babilidades p;. Um exemplo de microsestado pode ser definido para um gés
ideal formado por N particulas que se movem aleatoriamente e nao interagem

excetuando-se quando elas coligem elasticamente. Um microestado ¢ deste



78 Capitulo 4. Tépicos Introdutérios & Mecénica Nao Extensiva

gas pode ser a definicdo da posicdo e do momento linear de cada particula
em um dado instante. Um macroestado deste mesmo gas pode ser definido
a partir de trés das quatro variaveis da varidvel de estado: pressao, volume,
temperatura e o nimero N de particulas.

A entropia de Boltzmann-Gibbs (BG), na forma de Shannon (Tsallis,
2009b), é dada por

w
S = —k‘Zpi lnpl-, (41)
=1

na qual k é a constante de Boltzmann, p; e W sdo a probabilidade e a
quantidade de microestados compativeis com o macroestado do sistema.

Quando hé equiprobabilidade dos microestados, p; = %, a entropia S fica
expressa por

S =klnW. (4.2)

Esta equagdo, conhecida como entropia de Boltzmann, é uma das expressdes
fundamentais da mecanica estatistica. Desde sua formulacao existe o interesse
em esclarecer se o principio de Boltzmann poderia ser obtido da dindmica
microscopica (Einstein, 1910), uma vez que se refere a estados microscépicos.

No ponto de vista macroscopico, que caracteriza a termodinamica, Callen

(1985) apresenta os postulados:

1. Existéncia de estados de equilibrio de sistemas simples completamente
caracterizados macroscopicamente pela energia interna U, volume V
e numero de moles N das espécies quimicas constituintes. Neste caso,
sistemas simples sdo aqueles macroscopicamente homogéneos, isotropi-
cos, quimicamente inertes, sem carga elétrica, nao sujeitos a campos
eletromagnéticos nem gravitacionais e suficientemente grandes para que

se possa desprezar qualquer efeito de tamanho finito ou de superficie.
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2. Podemos supor a existéncia de uma funcdo, que chamaremos entro-
pia S que depende apenas das varidveis extensivas do problema (S =
S(U,V,N)) cujo méximo fornece a configuragao de equilibrio do sistema

termodinamico sob analise.

Parametros que tem valores em um sistema composto iguais a soma
dos valores em cada um dos subsistemas sdo chamados parametros

extensivos.

Deve-se fazer uma distin¢do das varidaveis que sdo extensivas daquelas
que sdo chamadas varidveis intensivas. Em um sistema em equilibrio
termodinamico, as varidveis intensivas possuem o mesmo valor em cada
parte do sistema, independentemente do tamanho de cada parte. Por
outro lado as variaveis extensivas assumem valores que dependem do
tamanho das partes. Variaveis extensivas sdo o volume, energia interna,
entropia e o nimero de moles. Varidveis intensivas sdo a pressao (p),

temperatura (7") e o potencial quimico (p).

3. A entropia é uma funcdo continua, diferencidvel e monotonamente cres-

cente da energia, sendo aditiva sobre os subsistemas constituintes.
4. A entropia anula-se na temperatura de zero absoluto.

Callen restringiu a sua analise a sistemas homogéneos. O argumento inclui
a hipotese ergética e a extensividade. Na hipdtese ergddica considera-se que,
em um grande periodo de tempo, a permanéncia de um sistema em uma dada
regiao do espago de fase de microestados com mesma energia, é proporcional
ao volume da regido. Isto implica que todos os microestados acessiveis sao
equiprovaveis ao longo de um periodo de tempo prolongado. A propriedade
da extensividade é valida para virtualmente todos os sistemas fisicos, mas

nao é completamente geral. Existem muitos tipos de sistemas (muitas vezes
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considerados dentro da classe de sistemas complexos) que apresentam desvios
em relagao as predi¢oes do formalismo de BG. Exemplos tipicos sdo sistemas
com interagoes de longo alcance (por exemplo, gravitacionais), sistemas néo-
lineares no limiar do caos, turbuléncia, sistemas granulares, entre outros.

Tipicamente, as caracteristicas dindmicas nestes tipos de sistemas estao
frequentemente associadas a ndo ergodicidade. A ocupacdo do espaco de
fases deixa de ser equiprovavel e podem aparecer estruturas ndo triviais que
invalidem a aplicacdo da hipdtese de caos. Define-se o espaco de fase de um
sistema dindmico como o espago no qual todos os estados possiveis do sistema
estao representados. Cada estado possivel é representado por um tinico ponto
neste espaco.

A estatistica de BG tem enorme sucesso em sistemas nos quais dominam
interacoes de curto alcance espacial ou variacao temporal. Em outras palavras,
este formalismo é plenamente aplicidvel em sistemas fracamente correlaciona-
dos.

Exemplos de sistemas que também nao sdo bem descritos estatisticamente
pela entropia de BG sdo os que apresentam interacao de longo alcance, memo-

ria de longa duragdo ou estruturas com dimensao fractal (Boghosian, 1996).

4.2 Mecanica Estatistica Nao Extensiva

A mecénica estatistica nao extensiva trata a entropia como sendo nao adi-
tiva pela inclusdo de um pardmetro g, que é dependente do tipo de sistema

analisado. Esta entropia generalizada definida pela equagéo (Tsallis, 1988):

11— pe
S, = kL= Zimili (4.3)

qg—1

na qual ZiVL p; = 1, k é a constante de Boltzmann, W é o ntimero total de
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possibilidades microscopicas do sistema e ¢ é o indice entrépico que relaciona-
se com o grau de nao-extensividade do sistema (Tsallis, 1999).
Sy se reduz a entropia S no limite ¢ — 1. O parametro ¢ assume valores

que sao dependentes a natureza do sistema.

Pode-se reescrever a g-entropia como:

W q
S, = kil
q q—1
w W 4
_ kZizlpi_Zizlpi
q—1
w
q—1

w —1
_ kZi=1pi(17pg )
q—1 ’

(4.4)

O uso da propriedade definida por Verbaarschot e Zirnbauer (1985):

T —1
lim

lim ~——— =InT (4.5)

e, efetuando a mudanca de variaveis n = ¢ — 1, pode-se obter a entropia de

BG (Eq. 4.2):

w q—1
. . Yo pi(1—pi™)
hmq%]_ Sq == llmqﬁl klfqull

q—1

= kYW pilimg U ) (4.6)

q—1
= —k ZE/L pilnp;

O funcional (4.3) da origem a mecénica estatistica ndo extensiva. A gene-
ralizacdo de uma teoria requer romper com pelo menos um de seus postulados.
A definicdo do postulado a ser rompido e qual ou quais devem ser mantidos
podera definir sua aceitabilidade (Borges, 2004). A mecanica estatistica nao
aditiva viola o postulado da aditividade. Isto pode ser verificado considerando-
se dois sistemas A e B, estatisticamente independentes. Estes sistemas devem

satisfazer a condicdo p;j(A + B) = pi(A)p;(B) V(i,j) na qual, {p;(A)} e
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{p;(B)} representam os conjuntos de probabilidade para os estados dos siste-
mas. Esta condi¢do implica que a entropia de BG no conjunto total é dada

por:

S(A+ B) = S(A) + S(B). (4.7)

Para a mecénica estatistica ndo-extensiva, a entropia de um sistema com-
posto por dois subsistemas estatisticamente independentes é dada por (Tsallis

et al., 1998, Tsallis, 1999):

P SHED S I

S¢(A+B) =
ol ) W T (4.8)
1= W4 pia(4) 3B po ()
= k‘ L 17(1 J J ,
com
l—zgvf‘pg A 1—g¢q Wa
s4) =i sl oS 49)
€
-y (B) 1—g | _
S,(B) =k f_qﬂ :Sq(B)T—lz—Zpg(B), (4.10)

substituindo as Eq. (4.9) e (4.10) na Eq. (4.8), temos:

1-[Sq(A) 152 —1][Sq(B) 72 —1]
t . s (4.11)
So(A+B) = Sy(A)+5,(B) + (1 - ) A2,

S(A+B) = k

Comparando as Eq. (4.11) e (4.7) verifica-se que o postulado da aditivi-

dade da entropia é quebrado.
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A entropia de Tsallis é ndo aditiva para ¢ # 1. Deste modo, pode-se
concluir que o pardmetro entrépico ¢ fornece uma medida direta do grau de
nao aditividade do sistema, que poder ser: superaditivo ¢ < 1, subaditivo
q > 1 ou aditivo ¢ = 1.

A extensividade define-se por uma certa propriedade ser proporcional ao
nimero de particulas N de um sistema (Tsallis 2009a). Em sistemas com
interacoes fracas, a entropia de BG é extensiva. Nestes sistemas, os conceitos
de aditividade e extensividade sao coincidentes. Por outro lado, a entropia S
é nao extensiva. Para sistemas com uma classe especifica de correlagoes fortes,
a entropia de BG pode ser nao-extensiva, e pode haver um valor especial do
indice g, frequentemente denominado ge,: (ent de entropia), que torna a en-
tropia S,,, proporcional a INV,implicando em extensividade. A confusao entre
os conceitos de aditividade e extensividade levou & denominagao de S, como
entropia nao-extensiva, mas a denominacao adequada é entropia nao-aditiva.
A expressao nao extensiva continua sendo utilizada, e valida, no ambito da
mecanica estatistica, pois a energia é ndo-extensiva, para sistemas com in-
teracoes de longo alcance. Deste modo, sdo utilizadas as denominacbes de
mecanica estatistica ndo-extensiva e entropia ndo-aditiva (Pessoa, 2013). No
caso de N subsistemas diferentes, a relagao (4.7) generaliza-se imediatamente

da forma

X A)=> X(A). (4.12)
Para o caso especial de subsistemas iguais, A; = A, se tem que

X(ﬁj A;) = X(NA) = NX(A) (4.13)

Por outro lado, o conceito de extensividade relaciona-se com a seguinte ex-
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pressao

lim XW)] < 00 (4.14)

N—o0
Um sistema extensivo tem um comportamento assintético com N tal que
existe um fator de proporcionalidade finito entre [X(N)] e N. Esta é uma
condigdo mais débil que a de aditividade. Mais precisamente, aditividade em
relagdo a uma dada lei de composicao implica extensividade, na qual:

X (NA)

lim = X(4), (4.15)
N—oo

portanto, pode-se considerar que um sistema extensivo é assintoticamente
aditivo.

A entropia S; nao é uma alternativa ao conhecido funcional Spg, mas
sua generalizacdo. Esta expressao foi aplicada com grande éxito na descri-
¢ao de fendmenos complexos variados como a descricdo da turbuléncia de
fluidos (Beck et al., 2001; Tsallis et al., 2002), a distribui¢do energética de
raios césmicos (Tsallis et al., 2003) ou espectro dos momentos transversos
de hadrons detectados no LHC (Wong e Wilk, 2013). Na astrofisica, a meca-
nica estatistica nao extensiva é capaz de descrever fendmenos com escalas de
grandezas e naturezas variadas como a distribuicdo de magnitude de chuvas
de meteoros (Betzler e Borges, 2015), os periodos e didmetros de asteroides
(Betzler e Borges, 2012), a curva de rotagdo de galdxias espirais (Cardone
et al., 2011) e as abundancias de elementos leves derivados do modelo de
nucleosintese primordial (Bertulani et al., 2013). Outras intimeras aplicagdes
podem ser em Tsallis (2009a).

A entropia S, mais especificamente o valor do pardmetro entrépico g é

determinado pelas propriedades dindmicas e geométricas do sistema. Este é
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Figura 4.1: Separacgado exponencial entre duas condi¢bes iniciais proximas.
Figura baseada em equivalente de Savi (2006).

um ponto central no formalismo da mecanica estatistica ndo extensiva, pois
significa que o parametro g pode ser determinado a priori, e para alguns
sistemas relativamente simples, isso tem sido feito (Tsallis, 2009a). Quando
os sistemas apresentam um grau de complexidade mais elevado, torna-se mais
dificil essa abordagem a priori, e frequentemente considerar-se que o parametro
q possa ser determinado a partir de dados experimentais ou observacionais. Na
presente tese foi adotada esta tltima abordagem, mas a seguir serd esbocada

a abordagem aprioristica, obviamente mais fundamental.

A questao dindmica mais importante é a sensitividade as condicGes inici-
ais. Esta sensibilidade pode ser avaliada pelos expoentes de Lyapunov. Estes
expoentes definem a divergéncia exponencial no tempo de trajetérias vizi-
nhas realizadas por um dado sistema dindmico (Savi, 2006). A divergéncia
é estimada a partir de uma trajetoria de referéncia ¢(x1,t), que define uma
vizinhanca em um instante inicial. Esta vizinhanca é materializada por uma
hiperesfera de didmetro dy, cuja dimensdo estd associada a natureza do sis-
tema (4.1). Na medida em que o sistema evolui no tempo, avalia-se como
uma trajetéria vizinha ¢(xg,t), com zo contida na esfera definida a partir de
x1, diverge da trajetoria de referéncia. Em termos geométricos, a esfera se

deforma tornando-se um elipsoide.
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A variacdo do didmetro desta esfera é descrita por:
d(t) = dob™, (4.16)

na qual, b é uma base de referéncia. Os expoentes de Lyapunov A pode ser
definidos por

A= 110gb(dcgz)) (4.17)

Os expoentes de Lyapunov avaliam a evolu¢do no tempo dos eixos de
uma esfera suficientemente pequena de estados do sistema dinidmico. Espe-
cificamente, quando A < 0, as trajetérias com condigbes iniciais préximas
convergem e, como consequéncia, as orbitas sdo regulares. Se A for positivo e
muito pequeno (A = 0), a trajetéria ¢(xa,t) ndo diverge com relagao a ¢(x1,t).
Isto implica em um regime cadtico fraco, no qual o sistema reage por um
longo tempo como nao ergddico. Distribuicoes de variaveis dinamicas nao sao
exponenciais ou Gaussianas e a mecanica estatistica de BG nao é adequada.
Por outro lado, se A possuir grande valor positivo, indica que a trajetéria
¢(x9,t) diverge exponencialmente da érbita original, caracterizando o caos
forte, onde o sistema é ergddico. A dindmica do sistema possui um estado de

equilibrio descrito por BG (Tirnakli e Borges, 2015).

4.2.1 Propriedades Matematicas

A mecéanica estatistica nao extensiva induziu generalizagoes em outros cam-
pos, como na matematica. Funcbes exponenciais podem ser generalizadas no
ambito do formalismo nao-extensivo.

A solucdo da equacao diferencial:

dy _

_ 4.18
1y =Y (4.18)
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é a funcdo exponencial y = exp z utilizando y(0) = 0 como condigao inicial.
A inversa desta fungédo, o logaritimo natural ou neperiano Inz tem a mesma
estrutura da entropia de Boltzmann (Eq. 4.2) e satisfaz a propriedade da

aditividade:

In(XaXp)=InX4+1InXg. (4.19)

Para o caso nao-linear, a mais simples equagdo que se pode considerar é:

dy _

=yt (gew). (4.20)

Utilizando a mesma condicio anterior, a solugdo é denominada g-exponencial

1

y=[14(1-qz];" =exp,z (z€ R, exp] = expux). (4.21)

com o ponto de corte definido por:

[1+(1— g™, se[l+(1—q)a]>0
exp,(z) = ef = e4(w) = K ! (x,qg € RN).

0, se [1+(1—¢)z] <0
(4.22)
Quando g < 1, a g-exponencial é nula para z < 1‘—}(} e cresce monotoni-
camente de 0 a +00 quando x varia entre f—_lq e +o00. Se ¢ > 1, a fungéo é
definida para x < qfll e cresce monotonicamente entre 0 e +00 com z variando

entre —oo e q%. O comportamento da funcio g-exponencial é apresentado

nas Fig.4.2 e 4.3.

A inversa da Eq. (4.21) é o ¢-logaritmo, definido por Tsallis (1994) como:
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Figura 4.2: Gréfico da funcdo g-exponencial y = a[l + (1 — ¢)bx]T=¢ com
a =1 e b= —1 para diferentes valores de ¢. A mudanca de concavidade da
funcao ocorre quando g = 0. Figura baseada em equivalente de Pessoa (2013).
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Figura 4.3: Cauda tipo lei de poténcia da funcdo g-exponencial, representada
pela Eq. (4.21) (linha cheia) com a = 10, b= 0,5 e ¢ = 1,5. A inclinagao do
regime assintético é dada por 1/(1 — ¢). A interse¢ao entre a reta horizontal
y = a e a reta do comportamento assintético (ambas tracejadas) ocorre em
xx = 1/[(q — 1)b]. Figura baseada em representacgdo equivalente de Borges
(2004).

y=-—- =lngz (zeR,Injz=Ix), (4.23)

As fungdes g-exponencial e ¢g-logaritmo sdo inversas entre si satisfazendo
a condigdo exp,(Ing z) = Ing(exp, x) = z. Suas versdes convencionais podem

ser obtidas no limite ¢ — 1.

Outras propriedades da g-logaritmo sao (ver Borges, 2004):

e ¢-logaritmo do produto:

Ing 2y = Ing(z) +Ing(y) + (1 — ¢) Ing(x) Ing (y) (4.24)
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e ¢-logaritmo da razao:

v, Ing(x) —Ing(y)
B T T g (4.29)

com 1+ (1+¢)lng #0

e ¢-logaritmo da poténcia:

Ing 2% = . Ing_,z' ¢ (4.26)

e algumas propriedades da g-exponencial:

e produto de g-exponenciais:

exp, (v) exp, +y = exp, [z + y £ (1 — q)zy], (4.27)

e g-exponencial da soma:

+y 1

exp, (r +y) =exp,zexp, | —————|, Vo #——, 4.28
p, (z +y) Py pA1+(17®x] #q—l (4.28)

e poténcia de uma g-exponencial:
(expy)* = exp 1= (ax) (4.29)

4.2.2 A g-Gaussiana

Considerando a versao continua da entropia de Tsallis (ver Tsallis et al., 1995,

1996; Prato e Tsallis, 1999):

1 — [[p(=)]%dx

Si=k—1

(4.30)
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Uma funcao densidade de probabilidade pode ser deduzida desta expressao
pela aplicagdo do principio variacional (Huang, 1963). Submetendo essa en-

tropia ao processo de maximizacdo de Lagrange, sujeita aos vinculos,

/p(w)dx =1, (4.31)

que corresponde a normalizacdo, e

p@) _ o
/xf [p(l')]qu - < )q Has (432)

Jo-sp il =@ s =0t a3

que sdo a média generalizada e a variancia da quantidade = (Prato e Tsallis,

1999).

A quantidade nas Eq.(4.31) e (4.32):

Plz) = D20 (4.34)

é denominada de probabilidade associada (escort), da qual se obtem a

distribuicao ¢g-Gaussiana:

1
p(z) = AL+ (¢ = DBy(z — B)°] 77, (4 <3) (4.35)
na qual,
N5 oy
—4-\/—=15,, <1
A, = TED Y T ! (4.36)
F(ﬁ) q—1
F(ng:ql) T ﬂq7 q > 1
e

By =[(3-q)o* ", (4.37)
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sendo I'(x) a funcdo gama.
Para que a distribuic¢do seja normalizada, ¢ < 3.

O uso da fungao g-exponencial permite reescrever a Eq. (4.35) como

p(x) = Ageg Balemma)’, (4.38)

3+m

T & g-Gaussiana gera uma t-distribuicdo de Student com m

Para ¢ =
graus de liberdade (m = 1,2,3,..). Para ¢ >1, a Eq. (4.38) apresenta um
comportamento assintético tipico de uma lei de poténcia. Se ¢ = Z—:g com
n =3,4,5,... implicard em uma r-distribuicdo com n graus de liberdade. As
generalizagoes das t- e r- distribui¢bes foram introduzidas por de Souza e
Tsallis (1997). Outras possibilidades de generalizacdo da ¢-Gaussiana para

a obtencao de expressdes nao-extensivas podem ser encontradas em Prato e

Tsallis (1999).

4.2.3 Estimagao de Parametros de uma g-Exponencial

Neste trabalho verificou-se que dados populacionais de NEA, meteoroides e
meteoritos podem ser modelados por distribui¢ées g-exponenciais. A obtencao
dos parametros g e 3; desta distribuicao pode ser efetuada através de um
método de otimizacdo nao linear. Para que esta tarefa seja bem sucedida,
estimativas iniciais realisticas dos parametros devem ser fornecidas para evitar
que o algoritmo convirja para algum minimo local. Uma g-exponencial pode
ser visualmente identificada através um grafico em escala semi-g-logaritmica
(semi-g-log), que é a generalizacdo do grafico semi-logaritmico. Uma fungao
g-exponencial manifesta-se como uma reta neste grafico semi-g-log com o
valor adequado de ¢ (Fig. 4.4). Pode-se notar também que y(x) ~ 1 + = para

pequenos valores de .
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Figura 4.4: Grafico ¢-logaritmo de uma distribui¢do cumulativa Ing, y(z) em
fungdo de x. y(z) é uma funcdo g-exponencial com a = 1649, b = —3 e ¢ = 1,3,
que melhor ajustam a distribuicdo observada dos didmetros dos NEAs em
2001. Existe uma valor de ¢ que implica em um ajuste linear ideal. Quadro
menor: relacio entre o coeficiente de correlacio linear R? de Ing y(x). O valor
de ¢ = 1,3 corresponde ao ponto de maximo de R?. Figura baseada em
representagio equivalente de Thurner e Tsallis (2005).

O método para definicao dos valores iniciais de ¢ e 8, que ser apresentado

neste topico e utilizado no capitulo 5 foi definido por Thurner e Tsallis (2005).

1. Construir um gréfico log, y(z) x x, com y(x) sendo a probabilidade

acumulada do parametro zx.

2. Variar ¢q. Registar o coeficiente de correlacio R? para uma regressio

linear.
3. Construir um grafico R? x q.

4. Ajustar uma parabola.
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5. Achar o ponto de méximo. Este ponto corresponde ao valor de q.

6. O parametro 3, pode ser obtido a partir do valor do ponto z*, definido

na Fig.(4.3).

Este mesmo método pode ser aplicado para a obtencao de uma estimativa

de ¢ para g-Gaussianas. Para tal, basta construir um grafico log, y(z) x x?

no lugar do semi-¢-log de x.



Capitulo 5

Analise Estatistica Nao
Extensiva de Pequenos

Corpos do Sistema Solar

5.1 Introducao

Neste capitulo serdao apresentadas algumas aplicagoes das g-distribui¢Ges em
dados populacionais de pequenos corpos do sistema solar. A motivacao da
aplicacao de distribuicbes nao extensivas é a incapacidade da modelagem des-
tes dados com distribuigoes estatisticas baseadas na entropia de BG. Como
exemplo da multiplicidade de aplicagoes, verificou-se que a distribuicao dos
didmetros, “spectral slope” de asteroides e cometas, magnitudes em chuvas
de meteoros, massa de meteoritos, didmetros de crateras de impacto em cor-
pos com atmosfera podem ser descritos por g-exponenciais. Por outro lado,
os didmetros de crateras de corpos sem atmosfera podem ser descritos por
g-gaussianas assim como os periodos de rotagdo dos asteroides. O uso destas

g-distribuicbes nao estd restrito a intervalos especificos da grandeza anali-
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sada, diferentemente das abordagens usuais. Esta caracteristica permitiu a
identificacdo de tendéncias nos dados que passavam despercebidas devido as
limitagOes impostas pelas distribuigoes usuais.

Neste capitulo serao apresentados os resultados destas anélises seguindo a
sequéncia cronoldgica de seu desenvolvimento: 5.2) Distribui¢ao de periodos
de rotagdo e didmetros de asteroides; 5.3) Distribui¢do de magnitude/massa
de chuvas de meteoros e; 5.4) Distribuicao de massa de meteoritos. Os demais
temas de pesquisa mencionados nesta introducdo serao apresentados como

trabalhos futuros no Capitulo 7.

5.2 Distribuicao de Periodos de Rotagao e Diame-

tros de Asteroides

5.2.1 Introducao

Asteroides e cometas sdo corpos primordiais do sistema solar (SS). O estudo
das propriedades fisicas destes objetos pode levar a um melhor entendimento
da formacdo do SS e, consequentemente, das centenas de sistemas exosola-
res conhecidos. Exemplos destas propriedades sdo os periodos de rotacao e
didmetros dos asteroides. A primeira tentativa para descrever os histogramas
dos periodos foi feita por Harris e Burns (1979). Este trabalho demostrou que
os periodos de rotagdo dos grande asteroides (D > 30 — 40 km) aparentam
seguir uma distribui¢do Maxwelliana. Pravec e Harris (2000) analizaram uma
amostra de 984 objetos e confirmaram que a distribuicdo dos periodos com
D > 40 km é Maxwelliana num nivel de confianga (n.c) de 99%. Entretanto,
esta hipdtese é rejeitada para um n.c de 95%.

O estabelecimento de um n.c é a base para se aceitar ou rejeitar uma hipé-

tese. Um n.c de 95% é comumente utilizado em astronomia. Este n.c implica
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numa probabilidade p > 0,05 em que a diferenca entre os valores observado

(distribuigao de periodos) e esperado (modelo estatistico) é aleatéria.

Harris e Burns (1979) ainda sugeriram que objetos com D > 30 — 40 km
podem ter sido formados durante a origem do sistema solar ou originarios
de colises de corpos primordiais. Também foi proposto que asteroides com
tamanhos médios (10 < D < 40 km) e pequenos (D < 10 km) nao seguem
uma, distribuicdo Maxwelliana. Além disso, para asteroides com didmetros
entre uma centena de metros até 10 km, sugere-se a inexisténcia de corpos com
periodos de rotacdo maiores que 11 rotacoes por dia, sugerindo a existéncia
de uma “barreira da rotacdo” (“spin barrier"). A falta de uma quantidade
substancial de asteroides com periodos menores que 2,2 h poderia ser explicada
pelo baixo nivel de coesao interna destes corpos. A maior parte desta amostra
poderia ser composta de asteroides reacumulados (ou “rubble pile asteroids”,
Davis et al., 1979 e Harris, 1996) que seriam formados por fragmentos rochosos
ligados entre si pela gravidade. Para objetos abaixo de 0,2 km, ja foram
registrados periodos mais curtos que os definidos pela “spin barrier”. Isto
pode sugerir que estes objetos possam ser rochas monoliticas. A dificuldade
em modelar os periodos de rotagao dos asteroides pode estar associada a acgao
combinada de véarios mecanismos como as colisdes (Paolicchi et al., 2002),
interagbes gravitacionais com os planetas (Scheeres et al., 2004), troca de
momento angular em sistemas bindrios ou multiplos de asteroides (Scheeres,
2002) ou torques induzidos pela radiagao solar, conhecido com efeito YORP
(Yaryovsky-O‘Keefe-Radzievskii-Paddack, Rubincam, 2000). O efeito YORP

depende fortemente da forma, dimensoées do objeto e sua distancia ao Sol.

Os asteroides proximos a Terra (ou “near-Earth asteroids’, NEAs) sdo um
subgrupo de asteroides do SS, com érbitas que os levam para as cercanias

da Terra. Cerca de 11.460 NEAs sao conhecidos em setembro de 2014. O
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estudo destes objetos é relevante pois pode proporcionar o entendimento do
nascimento e evolugdo colisional do SS. Além disso, estes objetos podem
colidir com a Terra com ébvias consequéncias danosas (Alvarez et al., 1980)

ou serem fontes de matérias primas para futuros empreendimentos espaciais.

A determinacdo do numero de asteroides por ano que podem alcancar
a Terra, como funcio de seus didmetros, é essencial para determinacio do
eventual risco de colisdo. Uma das primeiras tentativas de estimar este fluxo

foi feita por Shoemaker et al. (1979).

O fluxo de impacto pode ser obtido da distribuicdo acumulada dos dia-
metros dos NEAs. Esta distribuicdo é indiretamente obtida dos surveys de
asteroides em andamento, através da magnitude absoluta H. A distribuicao

de magnitudes absolutas H é descrita por Jedicke et al. (2002) como:

log N = aH + 3, (5.1)

na qual N é nimero de objetos, a é o a inclinacao da curva em um grafico
mono-log. Esta relacgdo modela assintoticamente a distribuicao observada de H.
O distanciamento dos dados desta lei de poténcia é provavelmente associada
com o viés observacional (“bias”). Este viés pode ser causado por propriedades
fisicas e dindmicas dos asteroides (elementos orbitais, dimensoes e albedo)
e limitagoes instrumentais (CCD, software de detecdo, além de outras) do
programa observacional para detecgdo de novos objetos (“survey”). A Eq.
(5.1) pode ser utilizada para descrever uma dada populagéo de asteroides caso
seja efetuada uma correcao do viés nés dados brutos. Esta correcdo pode ser
obtida estimando-se a eficiéncia de detecgao de uma populagdo de asterdides
gerada aleatoriamente por uma simulagdo computacional de um “survey” (ver

Jedicke et al., 2002).
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O didmetro de um asteroide pode ser escrito em fungdo de sua magnitude

absoluta e albedo p, de acordo com Bowell et al. (1989):

10—H/5
N

D = 1329 (5.2)

O albedo é a taxa de reflexdo superficial e seu valor é essencial para se
estimar o didmetro dos asteroides. O albedo dos asteroide pode variar de
acordo com a composi¢do mineraldgica superficial (complexo taxondémico) e
morfologia. Valores tipicos variam de 0.06 £ 0.02 para objetos de baixo albedo
do complexo taxonomico C até 0.46 + 0.06 para objetos do tipo V (Warner
et al., 2009). A classificagdo taxondmica dos asteroides pode ser encontrada
na Tab. (2.1).

A combinagdo das equagoes (5.1) e (5.2) leva a um comportamento na

forma de lei de poténcia:

N(>D)=kD? (5.3)

Os parametros da Eq. (5.3) foram estimados por Stuart (2001) como
b =195 (o« = b/5, admitindo um mesmo albedo para toda a amostra) e
k = 1090 com D em km. De acordo com esta expressido, Stuart e Binzel
(2004) estimaram que poderia haver 1090+ 180 objetos com didmetros maiores

ou iguais a 1 km (H = 17,8).

5.2.2 Dados Observacionais

Um dos mais importantes problemas na determinacio das distribuicdes de
periodos e didmetros dos asteroides (e, claro, para outros observéiveis) é a
acao do viés observacional. Para se levar em conta o seu efeito, consideram-se

amostras de bancos de dados de dois anos diferentes: 2005 e 2010 para os
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periodos e 2001 e 2010 para didmetros dos asteroides.

Duas versoes do arquivo de periodos obtidos das curvas de luz (“lightcurve
derived data”) disponiveis no “Planetary Database System” (PDS) foram usa-
das: versao 7 (V7) com 1971 periodos e V11 com 4310 periodos. Os periodos
destes arquivos estao classificados de acordo com o cédigo de qualidade defi-
nido por Harris e Young (1983). Foram considerados periodos com Rel > 2
(Rel para confiabilidade) que significa que estes dados sdo discrepantes em
~ 20%, o que resultou em 1621 entradas em V7 e 3567 asteroides para a V11.
Uma andlise do arquivo V11 revelou que cerca de 40% da amostra (1487)
de asteroides possuiam composicao mineralégica conhecida. Estes asteroides
foram separados nos grupos C, S e X, seguindo o sistema SMASS II de Bus
e Binzel (2002). Especificamente O grupo C é composto dos tipos B, C,Cg,
Ch, Cgh e Cb. O grupo S é formado pelos tipos A, Q, R, K, L, S, Sa, Sq, Sr,
Sk e Sl. Por fim, o grupo X é constituido pelos tipos X, Xe, Xc e Xk.

A anélise indicou a existéncia de asteroides 503 do grupo C, 663 do grupo

S do e 321 objetos pertencentes ao X. respectivamente.

Os didmetros destes asteroides foram calculados com o uso da Eq. (5.2)
com as magnitudes absolutas H disponibilizadas no MPCORB-“Minor Planet

Center Orbit Database".

Foram utilizadas duas versoes da compilacdo de magnitudes absolutas de
NEAs. Uma versao possui 1649 objetos (similar a amostra usada na anélise
apresentada em Stuart (2001) e outubro de 2010. O albedo da populagao
de NEAs foi assumido como sendo p, = 0,14 £ 0,02. Este valor foi estimado
por Stuart e Binzel (2004) levando em consideracao a grande variedade de
tipos taxondmicos presentes entre estes asteroides (Binzel et al., 2004). Com
o objetivo de estimar a exatidao dos didmetros calculados com a Eq. (5.2), foi

efetuada uma comparacao com as 101 estimativas de didmetros de asteroides
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Figura 5.1: Distribuigbes cumulativas decrescentes dos periodos de rotagao
de V7 (pontos verdes na linha) e V11 (pontos negros na linha) do PDS
(NASA) com Rel > 2, e superpostas ¢g-Gaussianas. O ajuste dos periodos
para P > 50 h em V7 nao é satisfatério. Isto ndo é observado em V11 e
pode indicar uma melhor exatidao na determinacao dos periodos. As linhas
tracejada (violeta) e a trago-tracejada (mangenta) sdio Gaussianas normais
(g =1), com B, = 0,0161 h=!, M = 1621 e 3, = 0,0251 h=1, M = 3567.

obtidos com dados do “Spitzer Space Telescope” (Trilling et al., 2010). A
comparacao revelou uma discrepancia relativa mediana de 20% que, apesar

de alta, é razoavel para os objetivos deste estudo.

5.2.3 Distribuicao dos Periodos de Rotagao

A Fig. 5.1 mostra a distribuigdo cumulativa decrescente dos periodos p asso-

ciados as versdes V7 e V11 e, superpostas, g-Gaussianas descritas por:

N> (p) = M exp,(—B¢p°). (5.4)

Esta distribuicao descreve satisfatoriamente toda a amostra com ¢ = 2,0+0,1,
B, = 0,016 4+ 0,001h~2 e M = 1621 (M é o nimero de objetos) para versio

V7,eq=2,6%0,2, 3, =0,025+ 0,002h=2 e M = 3567 para V11. Os niveis
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de confianca dos ajustes sio de 95% ou superiores, de acordo com o teste x?

de Pearson:

n
O: — E:)?
¢ =y Bl 59
: (2
=1
na qual x? é o teste estatistico cumulativo de Pearson para um conjunto com
n medidas e O; e E; sendo o valor observado e esperado de uma grandeza

qualquer.

Os parametros foram encontrados através de um método de minimos qua-
drados néo linear. As incertezas dos parametros foram estimadas através da
propagacao das discrepancias relativas dos periodos e diametros. A Fig. 5.1
também apresenta duas Gaussianas ordinarias e, evidentemente, estas distri-
bui¢des com ¢ = 1 sdo completamente incapazes em representar os dados.
Estes resultados sugerem que as distribuigdés nao dependem de (i) didmetros,
(ii) composicao mineralégica ou (iii) regido do SS no qual os objetos se en-
contram. O ultimo tépico é importante pois a amostra inclui NEAs, objetos
transnetunianos (do inglés “trans-neptunian objects”, TNOs), troianos de Ju-
piter e planetas andes como Ceres e Plutao. Os valores dos indices entropicos
(g =20 para V7 e ¢ = 26 para V11)—distantes da unidade, isto é, distante
de uma distribuicao Maxwelliana—podem indicar que interagoes de longa
distancia possuem um papel importante na constituicdo da distribuicao dos
periodos. Esta mesma caracteristica pode ser também verificada na distribui-
¢ao dos periodos dos asteroides troianos de Jupiter (Fig. 5.2, Mottola et al.,

2011) e membros do cla de Flora (Fig. 5.3, Kryszczynska et al., 2012).

O periodo de transi¢do p* do regime de lei de poténcia para a regiao quase

plana de uma g¢-distribuigao (ver Fig. 4.3) é dado por:
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. 1
pr=——-—7-—, (5.6)

T
[(q = 1)B]~
na qual o parametro vy define o tipo de g-distribuicdo. Especificamente, v =1

é uma g-exponencial e 7 = 2 uma g-Gaussiana.

Fazendo v = 2 e usando os valores de ¢ e 3, de V7 e V11 na Eq. (5.6),
os pontos de transi¢do sdo, respectivamente, p* = 7,91 4+ 0,01 h (f ~ 3d~!)
e p* = 5,004 0,02h (f ~ 5d71). Os pontos de transicio em ambas versdes
diferem do periodo critico da “spin barrier”. Isto implica que a transi¢cdo na
distribuicdo ndo é uma consequéncia de processos fisicos. Warner e Harris
(2010) demonstraram que os periodos de rotacao estimados com maior exati-
dao sdo associados a objetos com P < 8h e amplitudes A > 0.3 mag. Deste
modo, conclui-se que a diferenca entre os pontos de transi¢cdo é causado por
viés observacional. Como a posi¢do do ponto de transi¢do p* se reduz da
versao V7 para a V11, ha a sugestdao que a fragdo de asteroides em rapida

rotagio (f > 5 d™!) pode estar subestimada.

A amostra V11 foi separada em termos dos complexos taxonoémicos C,
S e X, conforme mostrado na Fig. 5.5. Verificamos que estes grupos sao
adequadamente descritos por ¢g-Gaussianas com niveis de confianca de 95%
ou superiores com ¢ = 2,6 0,2 e 3, = 0.021 £ 0.002 h~2 para os asteroides
do tipo S, ¢ = 2,0+ 0,1 e 5, = 0,015 £ 0,001 h~—2 para os asteroides do tipo
Ceq=20+0,1e3,=0,010+ 0,007 h™2 para os asteroides do tipo X (os

ajustes nao sdo mostrados na Fig. 5.5).

O parametro entrépico ¢ de cada complexo taxonoémico, dos asterdides
troianos e dos membros da cla de Flora sdo proporcionais ao tamanho N das
amostras (Fig. 5.4). Esta hipétese foi aceita com um n.c. igual ou superior

a 95% usando o teste x? de Pearson. Para pequenas amostra, ¢ — 1,60
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Figura 5.2: Gréfico log — log da distribuicao cumulativa decrescente dos pe-
riodos de rotagao de 90 asteroides troianos de Jupiter (circulos escuros) e
ajuste de uma lei de poténcia do tipo N>(P) = aP’ (linha continua) com
a=(1,3740,03) x 103 e b = —1,45240,008. A lei de poténcia ajusta a cauda
desta em funcdo da pequena variacdo dos periodos de rotacdo analisados.
O valor de b implica em ¢ = 1,689 + 0,004, o que sugere que distribuicoes
oriundas da entropia de BG nao sao as mais adequadas no ajuste destes dados.
No detalhe, apresentam-se os dados e o ajuste em escala linear.
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Figura 5.3: Gréafico log —log da distribuicdo cumulativa decrescente dos pe-
riodos de rotagdo de 146 asteroides do cla de Flora (circulos escuros) e ajuste
de uma lei de poténcia (linha continua) com a = 455+ 6, b = —1,178 £ 0,007
e g = 1,849 +0,005. O ajuste ndao é bom para P > 30 h provavelmente devido
a agdo de viés observacional. O painel principal apresenta os dados e o ajuste

em escala linear.
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Figura 5.4: Grafico ¢ x N. O ajuste linear (linha tracejada) possui coeficientes
angular (1,2 +0,2) x 1073 e linear 1,60 + 0,08.

indicando que distribui¢bes oriundas da mecanica estatistica de BG nao sao
as mais adequadas para descrever as distribui¢cdes observadas independente

do tamanho da amostra.

5.2.4 Distribuicao dos Didmetros dos NEAs

A distribuicdo cumulativa decrescente dos didmetros D dos NEAs pode ser

ajustada por um g-exponencial na forma:

N (D) = M exp,(~,D) (5.7)

O ajuste de uma g-exponencial aos didmetros de 7078 NEAs, conforme
mostrado na Fig. 5.6 é satisfatério em todo o dominio da amostra, com
um n.c. de 95% ou superior: ¢ = 1,3+ 0,1 e 8, = 3,0 £ 0,2 km~! (obtido
com um método dos minimos quadrados nao-linear). A Fig. 5.6 compara g-
exponenciais que ajustam os didmetros observados dos NEAs conhecidos em

outubro de 2001 e 2010. A distribuicido observada dos didmetros do arquivo
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Figura 5.5: Gréfico log — log da distribui¢cdo cumulativa decrescente dos perio-
dos de 3567 asteroides (pontos) com Rel> 2 obtidos do PDS (NASA) e uma
distribuigao ¢-Gaussiana (Eq. 5.4, com ¢ = 2,6 £0,2 e 5, = 0.025 £ 0.002 h—2
e M = 3567. As outras curvas correspondem aos 663 asteroides do complexo-
S (diamantes, linha azul sélida), 503 asteroides do complexo C (quadrados,
linha sélida verde) e 321 asteroides do complexo X (tridngulos, linha sélida
mangenta). O quadro mostra 3567 asteroides e o ajuste ¢g-Gaussiano em um
grafico em escala linear.

Figura 5.6: Distribuicdo cumulativa decrescente dos didmetros de NEAs co-
nhecidos em 2001 (1649 objetos, pontos verdes) e em 2010 (7078 objetos, pon-
tos negros). Linhas s6lidas representam os melhores ajustes de g-exponenciais.
Linha azul (2001): ¢ = 1,3 e B, = 1,5 km™!, M = 1649, linha vermelha
(2010): ¢ = 1,3 e B, = 3,0 km™!, M = 7078. Exponenciais normais (¢ = 1)
sao mostradas no painel principal para comparacao (pontilhado violeta com
B = 1,5 km™!, M = 1649 e tracejada-ponto mangenta com 5 = 1,5 km™?,
M =T7078).
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de 2001 segue uma g-exponencial com ¢ =1,3+0,1e 8, =1,5+0,1 km™! e
mesmo n.c. A Figura também mostra exponenciais ordindrias (¢ = 1) e sua

inadequacao na representacdo de toda a amostra.

Como o valor de ¢ é o mesmo nas amostra de 2001 e 2010, podemos
especular que este parametro reflete algum processo fisico real. O valor de
g = 1,3 (diferente da unidade) é um indicativo que ndo somente processos
colisionais sao envolvidos na formagao destes objetos. Outros processos podem
estar presentes: O efeito YORP pode levar a diminuicao do periodo de rotagao
até o limite de ruptura. Este processo de fragmentacdo pode ocasionar a
formacgao de sistemas bindrios ou miltiplos de asteroides. Aproximadamente
15 + 4% dos NEAs, com D= 0,3 km e periodos de rotacao entre 2 e 3 h sao

possivelmente sistemas binarios (Pravec et al., 2007).

Ambas curvas sdo praticamente idénticas na regido da lei de poténcia
e o ponto de transicdo para a regiao quase plana difere, conforme expresso
pelos diferentes valores de ;. Os pontos de transi¢do (z* = D*,y = 1) de
acordo com a Eq.(5.6) sao D* =2,22+0,05 km (2001) e D* = 1,1140,05 km
(2010). Com pontos de transi¢ao, podemos definir para que faixa de didmetros
dos NEA a amostra pode estar completa isto é, todos os asteroides foram
detectados. Para 2001,222+005 = 227 km (H=16) e 1 114005 km = 116 km
(H=17,5) para 2010. O ntmero de NEAs com D=2,27 km ¢ virtualmente o
mesmo para a amostra de 2001 e 2010 (166 £+ 8 objetos). Esta é a confirmagao
da completeza da amostra até H ~ 15 (Jedicke et al., 2002) e a extensao deste
limite até H ~ 16 (Harris, 2008). Como houve um aumento da eficiéncia e
nimero de surveys em atividade (Stokes et al., 2002; Larson, 2007), conclui-se
que o parametro 3, pode estar associado ao limite de completeza da amostra.
Para D > 116 km, os dados de 2010 sdo melhor descritos por uma lei de

poténcia. Definiu-se k = 994 4+ 30 e b = 2,24 £+ 0,01 para a Eq. (5.6), com
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um coeficiente de correlacio R? = 0.987. Este valor de b corresponde a
a = 0.448 + 0.002 na Eq. (5.1), que é um valor razoével se comparado com
o0 0,44 encontrado por Zavodny et al. (2008). O valor de g pode ser obtido a
partir de b usando ¢ = 1+ 1/b (ver Fig. 4.2) implicando em ¢ = 1,446 + 0,001,
o qual é proximo do valor encontrado com toda a amostra. De acordo com
a distribuicao encontrada, estimou-se que existem 994 + 30 asteroides com
D > 1 km (H= 17,7) bem préximo do valor encontrado por Mainzer et al.
(2011) e, recentemente, confirmado por Harris e D’Abramo (2015). Anélises
das distribui¢oes dos asteroides do cinturdo principal e dos TNOs, usando

procedimentos similares, a estes sao sugeridas.

5.3 Distribuicao de Magnitudes de Chuvas de Me-

teoros

5.3.1 Introducao

Chuvas de meteoros sao fendmenos resultantes da colisdo de exames de
meteoroides com a atmosfera terrestre. Estas particulas sdo originarias de
cometas e asteroides genericamente denominados de corpos-pai. Associagoes
dindmicas entre cometas e chuvas de meteoros sao efetuadas desde a segunda
metade do Século XIX. Mais de século depois, uma conexao similar foi es-
tabelecida entre o asteroide (3200) Phaethon e os Geminideos (Whipple,
1983). Estudos das propriedades fisicas das chuvas de meteoros comegaram
na segunda metade do século XIX. Estes estudos estavam focados na deter-
minagao de propriedades quimicas e no brilho dos meteros (Millman, 1980).
A distribuicdo cumulativa de massa de uma chuva de meteoros é usualmente

representada por uma lei de poténcia (Zolensky et al., 2006):
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log N = Alog M + B, (5.8)

na qual M é a massa do meteroide, A é o indice de massa integrado, B é uma
constante e N é o fluxo dos meteoros (niimero de eventos por area por tempo)
com massa igual ou maior que M. A distribuicdo cumulativa da magnitude

dos meteoros m é dada por Baggaley (1977):

Ny, = Cr'™, (5.9)

com N,, sendo o nimero de meteoros mais brilhantes ou iguais & magnitude
m, r € a razdo entre o nimero de meteoros com magnitudes m e m + 1 e
C é uma constante. As equagoes (5.8) e (5.9) ndo modelam adequadamente
toda a distribuicdo de magnitudes e massas de uma chuva de meteoros. Isto
é particularmente importante para meteoros com m < —3. Especificamente
neste ponto hd uma variagao do indice de massa r. O uso da equagao (5.8)
pode implicar numa estimativa incorreta do fluxo de massa incidente sobre
a Terra. Uma solucdo empirica, normalmente utilizada para este problema, é
utilizar a equagao (5.8) em intervalos especificos de massa no lugar de se as-
sumir sua validade para toda a distribuicao. O processo de fragmentacao dos
meteoroides pode ocorrer durante a formacgao, no transito entre o corpo-pai e
a Terra ou em sua interacdo com a atmosfera terrestre (Téth e Klacka, 2004,
Ceplecha e Revelle, 2005, Jenniskens e Vaubaillon, 2007). A frequéncia do
bombardeamento da Lua é pressumivelmente similar daquele observado na
Terra. Esta hipétese parece razoavel se considerarmos a dimensbes da ordem
de alguns milhoes de quilometros dos enxames meterdicos associados a chuva
anuais (Nakamura et al., 2000). A detecgdo da colisao de meteoroides com a

Lua é um fenémeno pouco comum. Os Unicos registros conhecidos antes da



5.3. Distribui¢do de Magnitudes de Chuvas de Meteoros 111

década de 1990 sao associados a eventos mais energéticos que os comumente
observados na Terra. Um exemplo é flash lunar registrado fotograficamente
por Stuart (1956). Baseado na imagem obtida, Buratti e Johnson (2003) es-
timaram que um corpo de 20 m de didmetro colidiu com a Lua, gerando
uma cratera de 1,5 km. A deteccdo de impactos lunares nao foi possivel até a
introducao de cidmeras CCD neste tipo de observacio devido a curta duracio
e baixa luminosidade destes eventos (Ortiz et al., 2002). A primeira detec-
¢ao de um flash lunar foi obtido por Bellot Rubio et al. (2000) e Dunham
et al. (2000) durante a chuva dos Leonideos. Estes impactos poderam ser
associados a corpos com massas da ordem de alguns quilogramas. A detec-
¢ao destes eventos ¢é sujeita a uma combinacao de fatores como a fase lunar,
instrumentos usados e a natureza do meteoroide. O somatério destes fatores
instrumentais e fisicos é chamado de viés observacional. O viés observacional
é particularmente importante no estudo dos meteoros e fenémenos relaciona-
dos (Hawkes e Jones, 1986). Para parametros associados com flashes lunares,
Tost et al. (2006) concluiram que a maioria dos impactos possuem duragoes
tipicas de 0,1 a 0,5 s e m ~ 10. Davis (2009) desenvolveu um modelo para a
pluma de vapor formada pelo impacto, que sugere que o brilho e duracao do
evento sdo proporcionais a massa e energia cinética do meteoroide. Bouley
et al. (2012) encontraram uma correlacao direta entre magnitude e duragao
dos flashes. Entretanto, esta relacdo ndo parece ser valida para os Leonideos.
Aparentemente, esta diferenca pode ser explicada pela alta velocidade deste
enxame. Modelos que descrevem a distribuicdo de flashes lunares nao sdo
disponiveis na literatura. Estes modelos sdo importantes para identificacao
da acao do viés observacional e verificar se a incidéncia das chuvas de mete-
oros na Terra e Lua sdo compativeis. Com estes objetivos, foram utilizadas

distribuicbes nao extensivas para analisar dados de surveys de meteoros e
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flashes lunares. Em particular, verificou-se que a distribuicao nao extensiva
proposta por Sotolongo-Costa et al. (2007) modela de modo satisfatério a dis-
tribuicdo cumulativa de magnitude das chuvas de meteoros. Para os impactos
lunares, a duragdo das plumas de vapor é modelada por uma lei de poténcia.
A correlacdo entre as predicoes de ambos conjuntos de dados sugerem uma
significativa diferenca entre a distribuicdo dos meteoros esporadicos e aqueles
associados a uma chuva. A similaridade das distribui¢bes sugere uma unifor-
midade de processos fisicos que governam a fragmentacio dos meteoros e a
formacao de flashes lunares. A presenca de viés observacional é sugerida nos

dados dos meteoros e flashes lunares.

5.3.2 Distribuicoes Nao Extensivas de Chuvas de Meteoros e

Flashes Lunares

Modelos de fragmentacao tem se beneficiado do desenvolvimento da ciéncia
dos matériais, tecnologia de combustacao, geologia, dentre outros. Algumas
tentativas de obter a funcdo de distribuicdo de tamanhos foram feitas utili-
zando o principio da entropia méxima (Li e Tankin, 1987 e Sotolongo-Costa
et al., 1998). Um objeto fragmentado pode ser considerado como uma colegao
de partes que possuem uma entropia maior que a original (Sotolongo-Costa
et al., 2007) (S(UA4;) > >, S(A;)). Isto sugere que pode ser necessario o uso
de uma entropia nao aditiva no lugar que uma entropia BG aditiva. A entro-
pia nao aditiva de Tsallis para a distribuicdo de massa dos fragmentos pode

ser escrita como:

1— fo p"(M)dM

=k
Sy -

, (5.10)

onde M é a massa adimensional, ¢ é o indice entrépico e p(M) é a densidade
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de probabilidade de um fragmento possuir massa entre M e M + dM. A

maximacao da equagao (5.10), restrita & condi¢do de normalizagao

/Ooop(M) dM =1, (5.11)

e o g-valor esperado da massa é dado por

/OOO Mp(M) dM = (M),, (5.12)

As condicoes anteriores levam a densidade de probabilidade da massa de

uma chuva de meteoros:

p(M)dM = a(1 + bM) " T1dM. (5.13)

A condigdo de normalizagdo da equagao (5.11) exige que:

b(2—-q)
= . 5.14
0= (5.14)
A distribuicdo cumulativa inversa:
N> (M o0
P>(M) = (M) _ / p(M'")dM’ (5.15)
- Ny M

sendo N> (M) o nimero cumulativo de meteoros com massas iguais ou maiores

que M, e Ny é o numero total de meteoros levando a

Ns (M) = Ny(1 + bM) =4 (5.16)

que pode ser reescrita como:

N>(M) = Nylexp,(~8M)] (5.17)
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com b= (q—1)8, a Eq. (5.17) é uma g-exponencial. Esta expressao fornece,

no limite assintotico, uma lei de poténcia:

N(M)~M™ (5.18)

na qualn = (2—¢q)/(g—1), similar a equagao (5.9). Uma vez que a relacao entre
a magnitude e massa do meteoro pode ser expressa por fungdo exponencial
(Jacchia et al., 1965), foi adotada a expressdo usada por Sotolongo-Costa et al.

(2007):

M = Mye ™, (5.19)

com My = M(m = 0) e v é uma constante. Seguindo esta linha, levando em

consideragao que:

p(m)dm = p(M)dM, (5.20)

e finalmente, integrando entre m e —oo, obtemos a distribui¢cdo cumulativa

inversa,

N> (m) = Nifexp,(—Bme ™)~ (5.21)

com S, = My e B, é um pardmetro a ser ajustado. Uma poténcia de uma
g-exponencial pode ser facilmente reescrita como outra g-exponencial com um

indice ¢’ diferente (ver Eq.4.29):

N> (m) = Nyexp, (—B,,e ™), (5.22)

com qu,:% e 8, = (2 —q)Bm. A representagao grafica da Eq. (5.22) com
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a ordenada na escala logaritmica (log na base 10) e a abscissa (magnitude)
em escala linear, como mostrado nas Fig. 5.7—5.9. Estas figuras apresentam
dois regimes principais. Para magnitude muito negativas (objetos brilhantes),
a Eq. (5.22) apresenta uma linha reta ascendente com uma inclinagao dada
por v/(q¢ — 1)log;, e, que define a regido de eventos raros. Para altos valores
de magnitude, a distribuicdo cumulativa tende em seu limite superior a IV; e
o grafico semi-log exibe uma regido quase-plana. O prolongamento da linha
reta ascendente da regido de eventos raros intercepta a linha horizontal da

regiao quase plana definindo o ponto de transicdo entre os regimes:

m* = ilnw —1)8,]. (5.23)

A defini¢ao deste ponto de transi¢do é mostrada na Fig. 4.3.

Neste trabalho, os dados de chuvas de meteoros foram ajustados com a

Eq. (5.22),conforme serd mostrado nas sessoes seguintes.

5.3.3 Dados Observacionais

As distribuigbes cumulativas das chuvas de meteoros foram obtidas das conta-
gens de meteoros, por faixa de magnitude visual, disponibilizadas pela Inter-
national Meteor Organization (IMO) (disponivel no VMDB — Visual Meteor
Database, http://www.imo.net/data/visual/). Nesta andlise, foram con-
siderados meteoros com magnitudes entre -6 e 6 com um intervalo de uma
magnitude entre as classes. As contagens analisadas foram origindrias de ob-
servadores que relataram que o céu local possuia magnitude limite Im > 55.
Este critério de selecao foi adotado em estudos similares (Brown e Rendtel,
1996; Arlt e Rendtel, 2006) e visa minimizar o viés observacional. Dez chuvas

de meteoros foram analisadas: Geminideos (GEM), Orionideos (ORI), Qua-
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drantideos (QUA), Eta Aquarideos (ETA), Lirideos (LYR), Capricornideos
(CAP), Leonideos (LEO), Perséidas (PER), Alpha Monocerideos (AMO), Tau-
rideos do Sul (STA) e, também, os meteoros esporadicos (SPO). A escolha
destas chuvas é associada a variedade de caracteristicas fisicas e dindmicas
de cada corrente de meteoroides e dos possivelmente associados corpos-pai.
Com o objetivo de verificar se os pardmetros da Eq. (5.22) possuem varia-
¢do temporal, foram analisados todos os meteoros observados nos anos 2000,
2002, 2004, 2006, 2008 e 2010 (dados VMDB), respeitando o critério de mag-
nitude definido anteriormente. Adicionalmente, para os LEO, foi analisada
a distribuicdo de meteoros de 1999 devido ao “outburst” desta chuva. Para
verificar se as tendéncias detectadas nos dados VMDB sao validas, foram
analisadas as magnitudes pancromaticas dos bélidos registrados pelo “Me-
teor Observation and Recovery Project"(MORP) (Halliday et al., 1996). Para
este conjunto de dados, foram estudos os bélidos SPO e das chuvas PER
e STA. Especificamente, PER e STA apresentam maior nimero de observa-
¢Oes no banco de dados das chuvas. Para demonstrar a possivel ocorréncia
de erros sistematicos entre dados visuais, fotograficos e TV, foram compa-
radas as distribui¢oes de meteoros VMDB e MORP com aquela obtida por
uma camera de TV instalada em Salvador (SSA, Bahia, Brasil). A cdmera
usa um CCD 1/3 de polegada SONY Super HAD EX View. O instrumento
estava apontado para o zénite e possuia um campo de visdo de 89 graus.
Os 49 meteoros SPO detectados foram observados entre julho e outubro de
2011. As magnitudes dos meteoros foram estimadas usando o método des-
crito na se¢ao (3.3). Com o mesmo propoésito, a distribuigao de magnitudes
SPO MORP foi comparada com dados obtidos pelo Fireball Database Cen-
ter (FIDAC) (Knofel e Rendtel, 1988), obtidos nos anos 1993, 1994, 1995,
1996 e 1997 e disponibilizados nos “Fireball Reports 1993-1996" (disponivel
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em http://www.imo.net/fireball/reports). Neste estudo foi considerado
o pico de luminosidade dos meteoros detectados nos dados MORP e SSA.
Este procedimento foi adotado para permitir uma comparagiao com os dados
visuais VMDB e FIDAC. Observadores visuais geralmente registram o pico
de brilho de um meteoro (Beech et al., 2007). A duragao dos flashes lunares
foram coletadas pelo “Automated Lunar and Meteor Observatory"'(ALaMO)
do “ Meteoroid Environment Office” da NASA. Os dados analisados foram
coletados entre 2005 e 2010. Caracteristicas instrumentais desta iniciativa sao
apresentadas por Suggs et al. (2008). As distribuigoes dos flashes lunares dos
SPO e dos chuvas LEO, GEM, LYR, Taurideos (TAU), ORI e QUA foram
obtidas destes dados. A duracgédo dos flashes foram obtidas multiplicando-se o
niumero de frames nos quais o evento foi registrado por 1/30 s que corresponde

ao tempo de integragdo das cAmeras usadas no ALaMO.

5.3.4 Processamento e Andlise

Os dados oriundos dos bancos de dados ALaMo, FIDAC, VMDB, MORP e
SSA foram separadamente dispostos para gerar uma distribuicdo cumulativa
crescente. Verificou-se que os dados ALaMo, FIDAC, MORP e SSA sao melhor
descritos por uma lei de poténcia (Eq. 5.18). Dados VMDB e SPO MORP, que
apresentam maior intervalo de variacdo de magnitude que as outras fontes,
sao melhor ajustados pela Eq. (5.22) (detalhes sdo apresentados nas subsegoes
(5.3.5) e (5.3.6) em seguida). Os pardmetros do modelo (fungao objetivo f)
foram determinados com um método de busca em linha. Para cada iteragao,
o método define uma direcao de busca pg e o quanto o algoritmo deve avangar

neste caminho. Cada iteragao é dada por:

Tk = Tka1 + apdy, (5.24)
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na qual z é o parametro a ser estimado, k é o nimero da interacdo e ay é
tamanho do passo, definido como um escalar positivo. O sucesso deste método
depende das escolha de valores adequados de oy, e pg. A maioria dos métodos
de busca em linha impdem que p; tenha direcdo descendente de modo que f
seja minimizada nesta diregao.

A direcao de busca dy foi obtida com o uso do método do gradiente con-
jugado.O método do gradiente conjugado foi criado visando a resolugao de
problemas lineares iterativamente. Considerando as matrizes de coeficientes
simétricos definidas positivamente, o método converge em um nimero finito
de iteracoes. Contudo, quando tratam-se de matrizes nao-simétricas o mé-
todo ndo converge da mesma maneira. Cada nova direcao do método é uma
combinagao linear de residuo corrente com a direcdo anterior. O gradiente
conjugado é o método das dire¢Ges conjugadas que consiste na selecdo de
sucessivos vetores direcdo como uma versao conjugada dos sucessivos gradien-
tes encontrados ao longo do processo de solucdo. Segundo Hestenes e Stiefel

(1952), o método consiste dos seguintes passos:

1. Dado xg € R" (valor inicial), calcular gy = V. f(z0) e fazer po=-go.
2. Para k=0,1,...n — 1:

(a) Fazer xyy1 = xp + apdg, com ay = —gidk/dzvgf(xk)pk

(b) Calcular gix11 = Vg f(xz41), e verificar se |gi11| < € (tolerancia).
Caso afirmativo, a solu¢do do problema é x = x1. Caso contrario

prosseguir.

(c) Para k <n — 1, fazer:

i pry1 = —Gr+1 + Brpk, com

Br = =941 V2 f(xr)pr/di, V2 f (2k)k
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ii. Fazer k = k + 1 e voltar para o passo 2.

3. Trocar xq por z, e voltar para o passo 1.

A qualidade do ajuste, bem como a similaridade entre as distribuigoes, foi
estabelecida com o teste x? de Pearson. Todos os ajustes possuem n.c. igual

ou maior que 95%.

5.3.5 Chuvas de Meteoros

Verificou-se que a equagao (5.22) ajusta satisfatoriamente todas as chuvas
de meteoros VMDB e também os SPO (ver Fig. 5.7 com os PER, que foi
escolhida como representante da amostra pois esta chuva é a mais regular e
bem observada (Beech et al., 2004)).

Os ajustes possibilitaram o estabelecimento dos valores médios ¢ = 1,57+
0,05 (¢ =2,3+0,3) ey = 1,1 +£0,2. A coincidéncia de valores de ¢ para
diferentes chuvas sugere que o processo de fragmentacao que atua nos meteoros
VMDB sao essencialmente os mesmos para toda a amostra. Especificamente,
o valor ¢ > 1 implica que ndo somente for¢as de curto alcance sdo responsaveis
pela geracao destas distribuicoes.

Estabeleceu-se que 97,6 +0,5% dos meteoros VMDB possuem magnitudes
m < 6. Isto implica que o restante dos meteoros sao telescépicos. As con-
tagens de meteoros telescopicos das chuvas PER, ORI e LEO efetuada por
(Porubcan, 1973) sdo muito menores que nossa predigao. Este resultado pode
implicar que a estimativa é um limite superior do nimero de meteoros com
m > 6. Nao foi detectada variagdo temporal na distribuicdo de probabilidades
dos meteoros. Para tal, foram comparados dados VMDB do ano 2000 com
os equivalentes até 2010. Especificamente, para os LEO, as contagens de me-

teoros do “outburst"de 1999 foram comparadas com as equivalentes de 2000
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Figura 5.7: Distribui¢do cumulativa N>(m) x magnitude m dos PER (2000)
(circulos) e ajustado com Eq. (5.22), N; = 18.660, 5, = 4,42, v = 0,879 e
¢ = 1,97. Painel principal: escala semi-log, quadro menor: escala linear.

a 2010. A independéncia temporal também foi verificada. Disto conclui-se
que apesar da variagdo ocasional da quantidade total de meteoroides (IV;), a
distribuicdo de massa de uma chuva de meteoros permanece constante. Como
consequéncia da invariancia das distribui¢cbes com o tempo, verificou-se que
uma, distribuicdo de meteoros pode ser obtida utilizando-se dados esparsos
de varios anos. Esta hipétese foi testada utilizando-se todos os dados do ano
2000 a 2010 da chuva CAP. A distribui¢do de probabilidade dos CAP é similar
aquela de outras chuvas (ver Fig.5.8). Quando as chuvas sdo separadas por
seus pressumidos corpos-pai, estabeleceu-se que nao ha diferencas entre as
distribuicoes de meteoros oriundos de cometas ou asteroides. Esta ideia foi
testada comparando as distriuigdes das chuvas ORI e ETA (1P/Halley) com
os GEM (3200 Phaethon) e QUA (2003 EH1,Jenniskens, 2004). A distribuigao
de probabilidade das chuvas associadas a cometas nao diferem quando estas
sao separadas em termos das familias dindmicas. Para verificar isto, se com-

pararam as chuvas de meteoros associadas & familia de Halley (ETA), familia
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Figura 5.8: Distribuigdo cumulativa de probabilidades dos CAP (2000-2010)
(circulos) e ajustado com a Eq. (5.22) com P>(m) = N>(m)/N;, Ny = 1536,
By = 10,20, v = 1,13, ¢’ = 2,42 (linha sélida). Painel principal: escala semi-log,
quadro menor: escala linear.

de Jupiter (LEO) e a cometas de longo periodo (LYR). A tnica diferenca
identificada nos dados VMDB foi entre os SPO e todas as chuvas de meteoros
(veja Fig. 5.9).

A diferenca entre as distribuigdes de probabilidade dos SPO e das chu-
vas de meteoros é maxima para a magnitude 2 (Fig.5.10). Nesta magnitude,
existem ~ 20% mais meteoros nas chuvas que nos SPO. A diferenca é des-
prezivel para as magnitudes -6 e 6. A diferenca entre as distribui¢cdes pode
estar associada a ocorréncia de viés observacional no processo de coleta de
dados. Verificou-se que a maioria das observagoes das chuvas anuais ocorre
5 £ 2 dias antes ou depois do pico do evento. Por exemplo, no ano 2010,
os dados VMDB registram 834 SPO (lm > 5,5) com 434 destes (= 52%)
correspondentes ao periodo de pico dos PER, entre 5 e 19 de agosto. Neste
mesmo periodo foram registrados 1523 PER. Estas observagoes podem ser
um indicativo que o céu nao é sistematicamente monitorado excetuando-se

a época das chuvas de meteoros anuais. A ocorréncia de viés observacional
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Figura 5.9: Distribui¢ao cumulativa de probabilidade dos LEO (1999) (cir-
culos) e SPO (2004) (quadrados), e seus ajustes correspondentes com a Eq.
(5.22) com N; = 60.329, 3, = 8,72, v = 0,99 e ¢’ = 2,16 (LEO, linha sélida),
Ny =21.942, B, = 48,1, v = 1,34 e ¢’ = 2,52 (SPO, linha tracejada).

nos dados VMDB SPO ¢ também sugerida quando analisamos dados MORP.
Os bélidos MORP associados as chuvas STA e PER sdo modelados pelas
Equagoes (5.18) e (5.19) (Fig. 5.12).

A comparacao entre as distribuigbes modeladas sugerem que estas chuvas
sao similares. Os dados SPO, entretanto, sdo modelados pela Eq. (5.22),
possivelmente devido ao maior intervalo de variacdo de magnitude (Fig. 5.13).
As distribui¢des modeladas das chuvas nao sao correlacionadas com aquela
dos SPO. O niimero de meteoros SPO em um dado intervalo de magnitude
¢é sistematicamente maior que o observado nas chuvas e isto é um resultado
conhecido (Pawlowski et al., 2001, Rendtel, 2006). O indice ¢ é 1,51 £ 0,03
usando dados MORP.

Os dados SSA sao bem modelados pelas Eq. (5.18) e (5.19). O valor do
indice entrépico é g = 1,46 + 0,04 (veja Fig. 5.11).

Os dados FIDAC também podem ser ajustados pelas Eq. (5.18) e (5.19),
com g = 1,8 +0,1 (Fig.5.14). A distribui¢do de magnitudes aparentes FIDAC
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Figura 5.10: Diferenca entre as distribui¢bes cumulativas de probabilidade
dos LEO (1999) e SPO (2004), AP>(m) = P;Eo(m) = ngo(m) COmo uma
funcdo da magnitude m, colocando em evidéncia a discrepancia maxima em
m= 2.

Figura 5.11: Distribuicdo cumulativa N>(m)x magnitude m de meteoros
detectados por uma camera “all sky"instalada em Salvador (SSA, quadrados).
A linha sélida representa as Eq. (5.18) e (5.19) (n = 1,2 e 7 = 0,59). O desvio
avaliado das magnitudes ¢ 0,4. O ajuste ndo é bom para magnitudes ao redor
de m= —2.
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tem boa aderéncia ao modelo. O mesmo nao é correto para a distribuicao
de magnitudes zenitais. Esta falta de concordancia com o modelo pode ser
associada a conversao das magnitudes aparentes para as zenitais. A conver-
sdo faz uso de uma estimativa da altura do bdlido. A estimativa da altura
pode introduzir uma fonte de erro adicional, conforme sugerido por Bellot
Rubio (1995). Este problema é particularmente importante para bélidos mais
brilhantes que -6. Também verificou-se a ocorréncia de variagdo temporal nas
distribuicbes de magnitudes aparentes comparando os dados obtidos de 1993
até 1997. A compatibilidade somente ocorre para o intervalo de magnitude
entre -6 e -3. Isto pode sugerir a ocorréncia de viés observacional na amostra
FIDAC. Este viés pode ser causado pela diferenca da drea terrestre coberta
pelos observadores, a duracao total das observagoes e campo de visdo. Consi-
derando estes fatores, uma compatibilidade foi obtida por Zotkin e Khotinok
(1978), comparando dados visuais de bélidos observados na ex-Unido Soviética
e aqueles registrados por redes fotograficas. Pela mesma razao nao ha uma

compatibilidade entre os dados MORP e SSA.

5.3.6 Flashes Lunares

Dados ALaMO sao modelados pela Eq. (5.18) para a duragao dos impactos
(Fig.5.15). As distribuigoes para os LEO, LYR e GEM sao similares (isto
corresponde a metade da amostra analisada). Por outro lado, seria esperado
que a distribui¢ao dos SPO fosse diferente daquelas apresentadas pelas chuvas.
Entretanto, verificou-se que a distribuicdo dos SPO apresenta similaridades
com os ORI, GEM, LYR e LEO. Estes resultados nao possuem concordincia
com as conclusoes obtidas com os dados VMDB e MORP e sugerem a ocor-
réncia de viés observacional neste conjunto de dados. O viés pode ser gerado

por condigbes observacionais inadequadas como a ocorréncia de fases da Lua
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Figura 5.12: Distribuicdo cumulativa do nimero de meteoros MORP
N> (mypan)x magnitude pancromdtica myq,, STA (quadrados), PER (circu-
los) e seus ajustes correspondentes (Eq. (5.18) e (5.19)), STA (linha sélida,
n = 0,83) e PER (linha pontilhada, n = 0,91). Ambos ajustes usam v = 0,83
calculado com os dados MORP-SPO.
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Figura 5.13: Distribuicdo cumulativa do ntimero de meteoros MORP
N> (mypen)x magnitude pancromadtica mpqn, MORP-SPO (circulos) e ajus-
tados pela Eq. (5.22), N; = 131, §; = 0,0015, v = 0,83, ¢’ = 1,86 (linha
sélida). Painel principal: escala semi-log, quadro menor: escala linear.
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Figura 5.14: Probabilidade cumulativa dos dados FIDAC P> (mgp)x magni-
tude aparente mg, (dados do arquivo FIDAC95.001) linha sélida, Eq. (5.18)
e (5.19), com n = 0,33 e v = 1,1.

inadequadas para a detecgao dos flashes ou/e mau tempo. Devido a este viés,

nao foi possivel inferir a existéncia de flashes com duragao inferior a 0,033 s.

O valor médio do indice entrépico para chuvas similares é ¢ = 1,32 £ 0,02 e

este é préximo daquele obtido com dados fotométricos. Uma vez que ambos

fenémenos sdo associados as massas dos meteoroides, pode-se concluir que as

chuvas de meteoros observadas na Terra e Lua sdo compativeis. Conforme

observado anteriormente, sugere-se que os mecanismos que regem a duracao

dos flashes lunares sdo ambos de curta e longa distancia em sua natureza.

5.4 A g-Distribuicao de Massa dos Meteoritos

5.4.1

Introducao

Chuvas de meteoritos sdo oriundas da fragmentacdo de grandes meteoroi-

des. Eventos desta natureza ja foram registrados por povos do mundo inteiro

(ver dall’Olmo 1978 e Ahn 2004). A importancia cientifica destes eventos é
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Figura 5.15: Distribui¢gdo cumulativa de probabilidade para a duracao T'(s)
dos flashes lunares ALaMO para os SPO (circulos). A linha s6lida corresponde
ao ajuste da Eq. (5.18) com n = 1,6.

grande. Em 1803, J. B. Biot propds a origem extraterrena dos meteoritos,
baseado no estudo dos fragmentos recolhidos em L’Aigle (Franga) (Gounelle,
2003). Os primeiros meteoritos marcianos no qual indicios de altera¢ao aquosa
foram reconhecidos séo associados a chuva de Nakkla (Egito) de 1911 (Go-
oding et al., 1991). Meteoritos marcianos sao origindrios do planeta Marte.
Provavelmente, os meteoroides progenitores foram formados apds colisbes de
asteroides ou cometas com Marte (Gladman et al., 1996). O termos “altera-
¢ao aquosa” refere-se a uma mudanca na composicao quimica de uma rocha
induzida pela interagdo com dgua nos trés estados da matéria (Ming et al.,

2008).

A fragmentacdo dos meteroides pode ocorrer durante sua formacao coli-
sional, devido a mares gravitacionais durante passagens proximas da Terra
(T6th et al., 2011) e durante sua entrada na atmosfera (Hills e Goda, 1993).
Particularmente nesta fase sdo formados meteoros que podem ser registrados

por cameras fotograficas ou de TV. Entretanto, por limita¢des instrumentais,
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estas observagoes nao possibilitam a determinagao do didmetro, forma e den-
sidade de uma quantidade apreciavel de fragmentos de um grande meteoroide.
Estas informacoes sdo necessarias a concepc¢ao de modelos de fragmentacao.
Em funcao disso, estes modelos sdo formulados com restri¢des por nao pos-
suirem a capacidade de simultaneamente incorporar o processo de ruptura do
meteoroide, a troca de energia entre os fragmentos e atmosfera e a emissao
de radiagao eletromagnética devido ao aquecimento dos fragmentos (Melosh,
2013). Por exemplo, o modelo “Cabega de Medusa” admite que a ruptura de
cada fragmento ocorre simultaneamente e gera igual quantidade de fragmentos
que o estagio anterior. Todos os fragmentos possuiriam as mesmas dimensoes
e uma geracao é originada de um evento explosivo (veja Levin e Bronshten
1986). Na realidade, esta fragmentagdo nao ocorre simultaneamente devido
a diferencas entre os didmetros dos fragmentos (Park e Brown, 2012). Ce-
plecha e Revelle (2005) sugerem que o processo de fragmentacio pode ser
identificado por saltos de brilho ou lampejos na curva de luz do meteoro. O
modelo “Cabeca de Medusa” nao possui a capacidade de explicar a origem
de lampejos com duracoes de alguns milissegundos observados nas curvas
de luz da maioria dos bdlidos (Spurny e Ceplecha, 2008). Uma alternativa
para a formulacdo de um modelo de fragmentacao baseia-se na analise da
distribuicdo dos meteoritos encontrados na superficie terrestre. Entretanto,
esta tarefa nao é trivial. Frost (1969) sugere que os fragmentos recolhidos nao
se constituem na quantidade total originaria da fragmentacdo do meteoroide
original. Esta discrepéancia é originaria dos chamados fatores “aéreo” e “ter-
restre”. O fator aéreo é a suposi¢do que maiores fragmentos de um meteoroide
colidem com a Terra em locais diferentes dos menores ou se fragmentam
novamente. O componente terrestre estd associado a hipétese que grandes

fragmentos possam ficar enterrados apds o impacto e a poeira e pequenos
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meteoritos podem ser indistinguiveis dos matériais terrestres. A soma destes
dois fatores pode ser denominada de “viés de recolhimento”. Uma expressao
que pode ser utilizada para descrever a distribuicdo observada de didmetros

dos fragmentos é a equagao de Gatés-Gaudin-Schumman (Schumann, 1940):

y(z) = 100(%)“1, (5.25)

na qual, y é a percentagem acumulada de fragmentos com didmetros menores
que z, K e m sado constantes dependentes da populacdo. A lei de poténcia
(5.25) é originaria do estudo da fragmentagcao artificial de matériais rochosos e
foi utilizada na anélise da distribuicao de seis chuvas de meteoritos por Frost
(1969). Lang (1972) sugeriu que a Eq. (5.25) e outras leis de poténcia (Hart-
mann, 1969; Hellyer, 1971) sdo inadequadas para a descri¢ao da distribuicao
de massa do meteorito Lowicz. Uma distribui¢do lognormal foi proposta como
alternativa. Esta escolha pode ser provavelmente justificada pelas rupturas
sucessivas que os fragmentos de um meteoroide sofrem na atmosfera (Cheng
e Redner, 1988). Hughes (1978) modelou satisfatoriamente a distribuicao de
massa de 955 condrutos do meteorito Bjurboele com uma distribuicao Wei-
bull. Seguindo a mesma ideia, Artemieva e Shuvalov (2001) propuseram que
o padréo estocastico das trincas dos meteoritos poderia ser descrito por uma
distribuicao estatistica e utilizaram a distribuicao de Weibull para modelar
a fragmentacdo de um meteoroide. Neste contexto, Gritsevich et al. (2014)
consideraram que a distribuicdo de massa do meteorito Kosice é modelada
pelas versoes bimodais das fungdes distribuigoes cumulativas (FDC) Weibull

(Fw ), Grady (Fg) e log-normal (Fry):

Fyy (myy,p) =1 — e~ /17 (5.26)
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Fa(mp) =1—¢e (M/H (5.27)

Fux(m,o.n) = 31+ erf(W)] (5.28)
fe) = = [ e tar (5.29)

er Z) = ﬁ 0 [ .
FBM(m) = wFl(m) + (1 — w)Fg(m). (5.30)

Estas funcoes sdo definidas em termos da média u, desvio padrdo o e o
pardmetro de forma ~y. (ver Fig. 5.16). A Eq. (5.29) é denominada de“fungéo
erro”, que é obtida pela integragdo da distribuicdo normal. As FDC bimodais
das distribuicoes (5.26), (5.27) e (5.28) podem ser com o uso da Eq. (5.30).
Cada distribuicao F; e Fy possuirda parametros estatisticos especificos como

média e desvio padrao. Na Eq. (5.30), w é coeficiente de peso tal que w € [0;1].

Especificamente, a distribuicdo Grady foi desenvolvida para a modelagem
da fragmentagdo. Grady e Kipp (1985) propuseram esta relacido exponencial
simples, baseada na ideia de Mott (1947), que admitiu que a distribuigao dos
pontos de ruptura de um corpo segue uma funcio de Poisson. A distribuicao
Weibull (ou Rosin-Ramler) foi criada para a descri¢ao de diversas grandezas,
como tensdo em ago e em fibras de algodao indiano, alturas de adultos ingleses
e dimensdes de graos resultantes de um processo de esmerilhamento (Weibull,
1951).

Além da aderéncia matématica destas CDFs aos dados, deve-se também
levar em consideracdo o intervalo de variacdo do pardmetro x analisado e

validade da funcao neste dominio. Leis de poténcia sdo frequentemente obser-
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Figura 5.16: Fungoes distribuigdes cumulativas (FDC) x X (varidvel aleatéria)
das distribuicdes log-normal (= 107* e ¢ = 0,3, linha sélida negra), Grady
(n = 1,0, linha vermelha) e Weibull (z = 1,0 e v = 1,2, linha verde). Os
parametros destas fungoes foram escolhidos aleatoriamente visando a facilitar
a comparagcao das distribuigoes.

vadas em caudas de distribuigoes, mas ndo em todo seu espectro. Dependendo
do sistema em andlise, costuma-se adotar outras leis para as regides de valo-
res pequenos ou intermediarios de z. Os limites de validade de distribuicoes
comumente utilizadas no estudo da fragmentacdo, podem ser encontrados
em Cheng e Redner (1988). Por possivelmente apresentar natureza fractal
(Turcotte, 1997) e criticalidade auto-organizada (Oddershede et al., 1993), o
processo de fragmentacao pode ser classificado com um fendmeno complexo.
Deste modo, este processo pode nao ser bem representado por distribuigoes
estatisticas derivadas da entropia de Boltzmann-Gibbs (BG). Como alter-
nativa na modelagem de massa dos meteoritos, propoe-se a utilizacao da
distribuigdo g-exponencial que modela adequadamente a distribuicao de dia-
metros de NEAs (Betzler e Borges, 2012) e a massa de chuvas de meteoros
(Betzler e Borges, 2015), que sdao objetos/fendmenos correlatos aos meteoritos.

O sucesso da g-exponencial e outras ¢-distribuigdes (ver Tsallis, 2009a) na
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descricao destes sistemas é em parte devido a sua capacidade na modelagem
de distribuigoes com caudas longas e fenémenos que seguem leis de poténcia,
que sdo caracteristicas de sistemas complexos. Estas caracteristicas permiti-
ram a modelagem das distribui¢cbes de massa dos meteoritos com niveis de
confianga iguais ou superiores a 95%. A possibilidade de definir com exatidao
o ponto de transicao entre a g-exponencial e uma lei de poténcia torna possivel
avaliar a representabilidade de distribuicdo de massa com algumas dezenas de
fragmentos e pequena variagdo em ordens de grandeza. Neste estudo, visou-se
a modelagem empirica da distribuicdo cumulativa numérica dos meteoritos
usando a abordagem nao-extensiva. Deste modo, nao se especulou sobre a
natureza da fragmentagdo em si. Entretanto, este estudo pode fornecer subsi-
dios para a formulagdo de modelos ndo-extensivos de fragmentacao especificos

para meteroides.

5.4.2 Dados Experimentais, Processamento e Analise

Os dados utilizados foram dividos em trés conjuntos visando testar a hipotese
da validade da equagao (5.7) nas amostras e analisar o significado dos para-
metros ¢ e f; no processo de ruptura de um meteoroide: i) Fragmentacao,
ii) Locais de queda e iii) Tipo mineraldgico. O conjunto “fragmentacao” é
composto de fragmentos presumivelmente oriundos de um tnico meteoroide,
sendo formado pelo condrito carbondceo Sutter’s Mill (Jenniskens et al., 2012),
os ferrosos IITAB Whitecourt (Kofman et al., 2010) e IVA Gibeon (Citron,
1967), e o condrito ordinario H5 Kosice (Gritsevich et al., 2014). Os da-
dos dos grupos ii e iii foram extraidos do “Meteoritical Bulletin Database”
(http://www.lpi.usra.edu/meteor/metbull.php). O conjunto ii é associ-
ado a localidade de queda do meteorito. Analisamos meteoritos encontrados

na Antértica, Brasil, Canadé, China, EUA e Russia. Esta amostra é composta
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de paises e territérios com grandes areas ou numero de expressivo de me-
teoritos recolhidos. Com estes dados, visamos verificar a ocorréncia do viés
de recolhimento . O grupo iii é composto de meteoritos dos tipos metéalicos
(complexos IAB, ITAB e IIIAB), rochosos-metalicos (mesosideritos e pallasi-
tes) e rochosos (condritos carbondceos ordinérios do tipo 3, HED, lunares
e ureiliteos), que foram agrupados de acordo com o esquema tradicional de
classificacao (ver Weisberg et al., 2006).

As massas dos meteoritos em cada conjunto foram ordenados para gerar
distribuicdo cumulativa crescente. Deste modo, o meteorito ou fragmento de
maior massa recebeu o nimero um e assim sucessivamente. Os pardmetros Ny
, q e By foram obtidos através de otimizagdo ndo-linear, usando o método do
gradiente conjugado para busca em linha. A estimativa inicial de ¢ foi obtida
através de um ajuste linear do semi-g-log de N>(m) x m, conforme sugerido
por Thurner e Tsallis (2005).0 valor ideal de ¢ foi aquele que maximizou o
coeficiente de correlacio R2.

O wvalor inicial de 3, foi obtido a partir de sua relacdo com o ponto
de transigao (veja Fig. 4.3). A eficiéncia dos modelos estatisticos utilizados
na representacdo dos dados experimentais foi avaliada com o Critério de

Informacao de Akaike (CIA) Akaike (1974). Este critério pode ser dado por:

CIA = SQR/c* + 2p, (5.31)

na qual, SQR é a soma dos quadrados dos residuos e p é o nimero de

pardmetros do modelo. Alternativamente se a varidncia o2 é desconhecida:

CIA=nlno?+2(p+1)=nln(SQR/n) +2(p+ 1), (5.32)

com 02 = SQR/n sendo a méaxima verossimilhanca de o2 e n é o niimero
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de observagoes da amostra. O primeiro termo € igual ao log-verossimilhanca
do modelo ajustado aos dados. Deste modo, o primeiro termo é a medida da
qualidade de um ajuste. Isto implica que o modelo com o menor CIA possui
maior aderéncia ao modelo. Uma corregdo para amostras finitas é dada por

(ver Maier, 2013):

2(p+1)n

CIAc=nlné?+2 ,
n—p—2

(5.33)

Burnham e Anderson (2002) recomendaram fortemente o uso do CIAc em
detrimento do CIA se n é pequeno ou o modelo possui um grande quantidade
de varidveis. Como CIAc coverge para CIA, quanto n se torna grande, o CIAc
geralmente pode ser utilizado sem grandes problemas. Nas amostras analisa-
das neste estudo, verificamos que CIA ~ CIAc. Adicionalmente foi utilizado
o teste x? para avaliar a qualidade dos ajustes e validar os diagnésticos do

CIAC.

A distribuicdo de massa dos fragmentos dos meteoritos Sutter’s Mill e
Kosice (Fig. 5.17) foi modelada com g-exponenciais e comparadas com os
ajustes Weibull e Weibull bimodal propostos por Gritsevich et al. (2014) e
Vinnikov et al. (2014). O valor do CIAc indica que o ajuste da distribuigao
g-exponencial é superior ao obtido com as fungoes estatisticas usuais (ver Tab.

5.1 e5.2):

Tabela 5.1: Avaliacdo da qualidade dos ajustes do modelos estatisticos aplica-
dos nos fragmentos do meteorito Sutter‘s Mill.

Grandeza/Distribuigao g-exponencial  Weibull
SQR 104,40 230,11
D 3 2
CIAc 32,00 90,62

Probabilidade de Validade do Modelo > 99,99% < 0,01%
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Tabela 5.2: Avaliacdo da qualidade dos ajustes dos modelos estatisticos apli-
cados aos fragmentos do meteorito Kosice.

Grandeza/Distribuigao g-exponencial Weibull Bimodal
SQR 3.389,44 16.277,79
P 3 9
CIAc 601,11 942,69
Probabilidade de Validade do Modelo > 99,99% < 0,01%

Tabela 5.3: Parametros dos ajustes g-exponenciais nas trés chuvas de meteo-
ritos analisadas. O percentual estimado de fragmentos recolhidos é dado por

e(%).

Meteorito n N q By e(%)
Sutter’s Mill 77 80,51 1,04 0,10  96%
Kosice 215 24587 1,91 0.11 8%

Whitecourt 2306 2434,08 1,47 0,086 95%

Esta melhor aderéncia também é identificada quando o teste x? é aplicado

(Tab. 5.4):

Tabela 5.4: Valores do pardmetro x? comparando as distribuicoes ¢-
exponencial (x2) e Weibull (x3,). Especificamente, w representa a versdo
bimodal da Weibull para o Kosice.

Meteorito XZ e
Sutter’s Mill 3,871 7,76
Kosice 29,352  10.079.432

O ajuste de uma g-exponencial na distribuicdo do meteorito Sutter’s Mill
resultou em ¢ ~ 1. Conforme apresentado no Cap. III, no limite ¢ — 1, uma
g-exponencial pode ser aproximada por um funcao exponencial. Esta carac-
teristica justificaria a aproximacgao do problema pelas distribuigoes Weibull
e Grady (ver Vinnikov et al., 2014) com n.c. igual ou superior a 95%. Esta
caracteristica também justifica porque o uso da versao bimodal da Weibull

é desnecessario. Entretanto, este ajuste possui qualidade inferior ao da ¢-
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exponencial. Esta observacao é reforcada considerando que o valor de x? do
ajuste da g-exponencial é praticamente metade do apresentado pela Weibull.
Ambos valores de x? foram obtidos excluindo-se o maior fragmento (0,2046 kg).
Levando-se em consideracao este espécime, os dois modelos sao rejeitados em
qualquer n.c. Esta exclusao pode justificar-se pela baixa probabilidade acu-
mulada de ocorréncia deste fragmento nos dois modelos: 5,24 x 10~® para
a g-exponencial e 8,36 x 10~ previsto pela Weibull. A baixa probabilidade
prevista pode estar associada a uma amostragem deficiente para fragmentos
mais massivos ou a existéncia de duas ou mais populagoes de fragmentos na

amostra dos meteoritos.

A hipétese de ajuste da distribuigdo observada do Kosice por uma Weibull
bimodal somente é aceita com um n.c. superior a 99%, se os dois maiores
fragmentos (2,374 kg e 2,1674 kg) sdo excluidos da processamento. Esta pe-
cularidade nao é observada com o ajuste por um g-exponencial, que é aceito
com um n.c, de 95%. Estes dois fragmentos possuem baixas probabilidades
acumuladas previstas pela g-exponencial (2,6 x 1073 e 2,9 x 1073) e probabi-
lidades praticamente nulas com Weibull bimodal (8,05 x 10710 e 4,3 x 1079).
Esta grande diferenca entre as probabilidades dos dois modelos esta associ-
ada a incapacidade da Weibull bimodal em ajustar a cauda da distribuicao

observada.

O meteorito Whitecourt é bem ajustado com uma g-exponencial com n.c.
de 95% ou superior (Fig. 5.18 e 5.19). A probabilidade de ocorréncia do maior
fragmento (6,51 kg) é de 8,1 x 1076.

Os maiores fragmentos dos trés meteoritos analisados apresentam baixa
probabilidade de ocorréncia. A diferenga entre os valores observados e os
fornecidos pelo ajuste da g-exponencial (residuos) sdo similares em toda a

amostra, com uma tendéncia de méximo para as menores massas.
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A hipétese de diferentes regimes de fragmentacéo na amostra do Kosice foi
sugerida por Gritsevich et al. (2014). Este autores admitiram que a ruptura
de dois hipotéticos fragmentos primordiais de um mesmo meteoréide deram
origem a distribui¢do bimodal Weibull. A justificativa fisica para bimodalidade
da distribuigao é associada a uma hipotética biparticdo do meteoroide original.
Esta hipétese nao possui embasamento observacional uma vez que Borovicka
(2012) reportou que a ruptura inicial do KoSice gerou provavelmente trés

corpos na entrada na atmosfera.

A pequena dispersio do valor médio de 8, = (99 & 8) x 1073g~! pode
indicar que os processos de fragmentagdo foram praticamente similares. Nao
foi possivel estabelecer uma correlacao de g e 3, com a densidade de massa,
porosidade ou percentagem estimada e(%) de meteoritos encontrados na

natureza.

A amostra analisada do meteorito Gibeon é composta de 62 fragmentos
com massas variando de ~ 100 — 500 kg, com um tnico fragmento de 0,195 kg.
Diferente de outros meteoritos ferrosos como Kaali (Iudin et al., 1983), Canyon
Diablo (Vdovykin, 1973) ou Sikhote-Alin (Krinov, 1965), Gibeon néo é ca-
racterizado por uma quantidade substancial de fragmentos com massas de
alguns quilogramas ou menos. Buchwald (1975) sugeriu que nativos possam
ter retirando estes hipotéticos fragmentos para confeccionar ferramentas ou
que o campo de dispersdo dos fragmentos (do inglés “strewn field”), cuja area
é ~ 2,5 x 10% km? (Buchwald, 1969), ndo havia sido devidamente vasculhado.
Estes fatores poderiam ter ocasionado a distribuicdo observada (Fig. 5.18).
A distribuicdo de massa do meteorito Gibeon nao é ajustada adequamente
por um funcdo exponencial ou g-exponencial com qualquer n.c. que for consi-
derado (Fig. 5.18). Estes ajustes inadequados aos modelos propostos podem

sugerir que a amostra do Gibeon é mais incompleta que os outros meteoritos
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Figura 5.17: Gréficos log — log de N> (m) x m das distribui¢oes de massa dos
meteoritos Sutter’s Mill (SM, circulos) e Kosice (K, quadrados). O ajuste de
uma Weibull para o Sutter’s Mill possui p = 11 e v = 1. O ajuste de uma
bimodal Weibull para o Kosice corresponde a p; = 13.1, o = 140, w = 0,8 ¢
v1 = v = 1,14. Os quadros menores mostram os ajustes anteriores na escala
mono-log. Inferior: Sutter’s Mill, Superior: Kosice.

analisados neste estudo.

Halliday et al. (1989) sugeriram uma taxa de 83 quedas de meteoritos a
cada 10% km/ano. Levando em consideracio esta estimativa no Brasil seriam
esperados 85 eventos por ano. Esta quantidade supera o nimero de meteoritos
recolhidos nos tltimos dois séculos no pais (de Carvalho, 2010). Isto sugere a
ocorréncia de um viés de recolhimento dos meteoritos. Como a distribuicao
de massa dos fragmentos de um mesmo meteoroide pode ser representada por
uma g-exponencial, deveria-se esperar que distribuicdo de massa dos meteori-
tos de um mesmo tipo recolhidos também seja descrita por uma distribuicao
de mesma natureza. Para que isto seja valido, o viés de recolhimento nao deve
se manifestar ou seu efeito deve ser desprezivel. Para avaliar a agdo deste viés,
constituiu-se uma amostra de meteoritos separados por tipo mineralégico e
a regidao de recolhimento na superficie terrestre. Verificou-se que meteoritos

rochosos das classes condritos ordinérios do tipo 3, urelites, HED e lunares
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Figura 5.18: Graficos log —log de N>(m) x m das distribui¢oes de massa
dos meteoritos Whitecourt (We, circulos) e Gibeon (G, quadrados). Os qua-
dros menores mostram os ajustes anteriores na escala mono-log. Inferior:
Whitecourt, superior: Gibeon. Ajustes g-exp: g-exponencial, w: Weibull e
wb: Weibull Bimodal.

sdo ajustados por g-exponenciais com um n.c. de 95% ou superior (Tab. 5.5).

Tabela 5.5: Parametros do ajuste g-exponencial dos quatro tipos de meteoritos
analisados.

Tipo N, q By (g7
Condritos Ordinarios (Tipo 3) 1118,20 2,28 4,61 x 1073
HED 1146,97 2,22 1,13 x 1072
Lunares 164,71 2,01 1,31 x 1072
Urelites 317,88 2,07 1,19 x 1072

Estes meteoritos fazem parte do grupo dos acondritos que se dividem
em angrites, aubrites, brachinites, urelites, HED, Marcianos e Lunares. Os
HED incluem os howardites, eucrites e diogenites. Andlises espectroscépicas
destes meteoritos os associaram ao asteroide Vesta (ver Binzel e Xu, 1993). Os
acondritos diferenciados exibem uma textura ignea modificada por impactos
e/ou metamorfismo térmico. Este meteoritos sdo compostos essencialmente

por litofila, siderofila, calcofila e atmofila.
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Figura 5.19: Gréficos ¢—In N> (m) x m da distribuigdo de massa do meteorito
Whitecourt (circulos) correspondente a ¢ = 1,47. Este valor foi calculado a
partir de otimizacao tendo com estimativa inicial ¢ = 1,49, que foi obtida do
ponto de maximo da parabola do grafico R? x q. O ajuste linear (linha negra)
e a pardbola (linha vermelha) possuem R? = 0,98. Painel principal: escala
semi-¢ — In, quadro menor: R? x ¢

Os valores médios dos acondritos HED, Lunares e urelites sao ¢ = 2,10 +
0,02 e B, = (12.1 £ 0.1) x 1073 g~ (Fig. 5.20). O adequado ajuste do mo-
delo suporta a ideia que a fragmentacio é descrita por uma g-exponencial.
Entretanto, os valores de ¢ e 3, sao diferentes aqueles oriundos da ruptura
de um tnico meteoroide (comparar Tab. 5.3 e 5.5). Pode-se admitir que a
ordem de grandeza de [, esteja associada a natureza da distribuicoes de
massa. Verificamos que as chuvas de meteoritos tem massa variando entre
décimos até alguns milhares de gramas. Para os Urelites, HED e Lunares,
esta variagdo é de centésimos a centenas de milhares de gramas (e milhoes
para o condritos ordinarios). Além disso, massa de alguns dos mais massivos
espécimes analisados é a resultante da soma de todos os seus fragmentos.
Estas caracteristicas também manifestam-se com os demais meteoritos da

amostra.

Os demais tipos de meteoritos analisados nao sao ajustados com g-exponenciais
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Figura 5.20: Graficos log —log de N>(m) x m das distribui¢oes de massa
dos meteoritos rochosos dos tipos lunar (cruzes), Urelites (quadrados) e HED
(circulos). As linhas s6lidas representam o ajuste de uma g-exponencial para
cada tipo de meteorito.

ou relacdes exponenciais. Esta hipétese é rejeitada em qualquer n.c conside-
rado.

Quando os meteoritos sdo separados por regioes com maior area territorial
(Russia, Antartica, Canadd, EUA, China e Brasil), verificamos que apenas a
Antéartica e o Canadd sao descritos por g-exponenciais com n.c. de 95% ou
superior (Fig. 5.21). As amostras do Brasil, China, EUA e Rissia nao sdo
bem ajustadas por g-exponenciais ou exponenciais. Na amostra coletada nos
EUA, observamos uma relacao préxima de uma lei de poténcia para massas
de algumas gramas até duas dezenas de quilogramas. A falta de ajuste aos
modelos pode ser uma evidéncia da acao do viés de recolhimento, conforme
sugerido para os fragmentos do meteorito Gibeon.

Para verificar a validade desta hipétese, analisamos a distribuicdo de mete-
oritos encontrados na Antartica. Presumivelmente, o meio ambiente antartico
é propicio para a conservagao e identificacdo dos meteoritos (Yanai, 1978).

Estas caracteristicas podem minimizar o viés de recolhimento. Para este con-
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Figura 5.21: Gréficos log —log de N>(m) x m das distribuigdes de massa de
alguns tipos de meteoritos encontrados na Antartica (acondritos, condritos
ordinérios, ferrosos e mesosideritos; circulos) e no Canada (quadrados). A
linhas sélidas representam o ajuste de uma g-exponencial para os meteoritos
encontrados no Canadd (Can, ¢ = 2,33, 8, = 2,61 x 107%g 1 e Ny = 63) e
Antartica (Ant, ¢ = 2,44, B = 4,6 x 1072g~! e N; = 1326). No quadro, um
detalhe da distribuicao dos meteoritos canadenses no qual pode-se perceber
a discrepancia do ajuste do modelo com relacdo aos dados observacionais.
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tinente, verificamos que a distribuicdo de massa dos acondritos e condritos
ordinarios segue uma g-exponencial, com parametros ¢ e ﬁ; diferentes daque-
les da fragmentacdo de um tnico meteoroide. Entretanto, um g-exponencial
ou lei de poténcia nao modela a distribuicdo dos mesosideritos e meteoritos
metalicos antarticos. Quando combinamos estes dois tipos com os condritos
ordindrios e os acondritos, a distribuicdo de massa torna-se uma g-exponencial
(Fig. 5.21), com ¢ e fy sendo as médias ponderadas destes parametros de
cada tipo mineraldgico. Acrescentando mais tipos mineraldgicos na amostra,
verificamos que a distribui¢do continua a ser uma g-exponencial, com valores
diferentes daqueles obtidos das chuvas de meteoritos. Isto sustenta a ideia
da ocorréncia do viés de recolhimento nos meteoritos antarticos. Entretanto,
consideramos que este efeito é menor que em outras parte do mundo dada a
aderéncia a um g¢-exponencial a uma maior quantidade de tipos mineral6gi-
cos. As distribuigoes de massa dos meteoritos antarticos e ndo antarticos nao
apresentam diferengas em oposi¢do ao sugerido por Huss (1991)(Fig. 5.22).
Esta conclusao foi obtida comparando-se as distribui¢oes de massa de varios

tipos mineralégicos diferentes.
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Figura 5.22: Gréficos log —log de N>(m) x m das distribuicoes de massa
meteoritos condritos ordindrios do tipo 3 encontrados na Antéartica (circulos)
e no restante do planeta (quadrados). A linhas sélidas representam o ajuste
de uma g-exponencial para os meteoritos encontrados na Antartica (Ant, ¢ =
2,28, ﬂ(’l =528 x 1072g~ ! e N; = 1329) e no resto da Terra (Rest, ¢ = 2,24,
By = 4,46 x 1073g73 e N; = 1196). Os quadros superior (Ant) e inferior (Rest)
mostram os dados numa representagdo mono-g-log.



Capitulo 6

Deteccao Automatica de

Meteoros

6.1 Introducao

Neste capitulo serd apresentada uma descricdo dos sistemas que compoem
uma estacdo de deteccdo de meteoros. A construcio, operagdo e processa-
mento dos dados coletados por este dispositivo se constituem em alguns dos
objetivos desta tese. Em operacao desde 2010, a “Estacao do Barbalho” detec-
tou centenas de meteoros das chuvas ETA, GEM e ORI além de uma grande
quantidade de SPO (Fig. 6.1). Apesar das limitagdes associadas & sensibili-
dade da camera e a poluicao luminosa do sitio observacional, este instrumento
foi capaz de gerar dados que deram suporte ao modelo de distribuicdo nao
extensiva de massa/magnitude de meteoros proposto na segao (5.3).

Assim como no resto do mundo, o desenvolvimento da astronomia brasi-
leira sucitou na construcao de instrumentos para pesquisa. No final da década
de 1950, foi construido o primeiro radiotelescépio nacional. Este simples ins-

trumento abriu caminho para o desenvolvimento de nossa radioastronomia e
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Figura 6.1: Camera de detecgdo de meteoros no anoitecer de 6 de dezembro de
2011. O instrumento estava instalado em um prédio residencial no bairro do
Barbalho em Salvador (BA). O planeta Vénus (circulo) é visivel no horizonte.

geofisica espacial (Capozzoli, 2005). Atualmente, engenheiros e astrénomos
brasileiros trabalham no desenvolvimento de radiotelescopios e sensores capa-
zes de estudar explosoes solares na frequéncia dos Terahertz (ver da Silveira,
2014). O ingresso do Brasil em projetos internacionais de telescopios éticos de
grande porte (SOAR e GEMINI) possibilitou a obtengao de conhecimentos
técnicos para a construcao de periféricos destes instrumentos em laboratérios
nacionais (ver Macanhan et al., 2010).

O desenvolvimento desta pesquisa repete esta tendéncia da astronomia ob-
servacional que é a construgao/integracao de instrumentos pelos seus préprios

usuarios finais.

6.2 Camera de TV “All Sky”

O componente principal de uma estacido de deteccdo de meteoros é sua cé-
mera cuja capacidade de detec¢ao é limitada por seu sensor. Por aproxima-
damente 80 anos, emulsdes fotograficas foram o principal sensor em uso em

surveys como os conduzidos pelo “Havard College Observatory”, EFN,“Praire
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Figura 6.2: Estrutura de protecao da cdmera de TV proposta nesta tese. Um
mastro de 1,5m de comprimento ndo é mostrado. Este mastro se destinava
reduzir a obstrucdo do campo de visao, afastando a cAmera do prédio.
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Network” e MORP. Experimentos pioneiros com cameras de TV foram reali-
zados por Spalding e Hemenway (1961) que utilizaram um sensor Orthicon
para detectar meteoros, nuvens e auroras. Na década de 1970, cAmeras de
TV foram utilizadas com maior pugéncia na astronomia dos meteoros. O
uso destes sensores é justificado pela sua maior sensibilidade e pela pratici-
dade no processamento dos dados. A andlise de dados fotogréaficos implica
na revelacdo do filme e sua posterior digitalizagdo em complexos instrumen-
tos éptico-mecanicos, como o “astrorecord” da firma alema Zeiss (ver Evans,
1998). Atualmente, somente a rede australiana “Deset Fireball Network” uti-
liza filme fotografico como detector (Bland et al., 2012). A razao desta escolha
esta associada a baixa disponibilidade de energia elétrica no local onde as

cameras estao instaladas.

Neste estudo, as estagoes foram equipadas com uma camera de TV sul-
coreana marca KT&C CO Ltd modelo KPC-EX190SWX. Esta cdmera é
dotada de um CCD (“Charge Couple Device”) Sony HAD 1/3” com 510 x
492 pixeis e sensibilidade luminosa minima de 3 x 10~* lux. Este dispositivo
possui especificagoes intermediarias as das cameras Watec 902 H2 Ultimate e
a KPF 131 HR, muito comuns em redes de detec¢ao de meteoros na FEuropa
(ver UKMON, 2013a). A tecnologia HAD (“Hole Accumulation Diode”) faz
com que estes CCDs tenham uma camada de acumulagao adicional somada
a junc¢ao do diodo p-n. Um diodo p-n possui uma junc¢ao p-n que permite
a conducao da corrente elétrica em apenas um sentido, sendo isso possivel
pela juncdo de uma camada de material semicondutor do tipo-p com outra de
tipo-n. Esta juncao drena os elétrons termicamente gerados no chip reduzindo
o ruido. Esta caracteristica é particularmente importante em condigoes ambi-
entais de baixa luminosidade, como na detecgdo da grande maioria dos objetos

astronomicos. Operando numa taxa 30 quadros/s num sitio de observagao ur-
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bano, a camera deste estudo detectou estrelas com magnitude limite préxima
de trés. Usando como referéncia o “Yale Bright Star Catalogue”, isto implica
em uma média de 4,2 x 10~ estrelas por grau quadrado. Esta razio sugere
que um pequeno numero de estrelas pode ser captado pela cimera. Para fins
de comparacgao, em média, seriam captadas 0,3 estrelas na area da esfera
celeste correspondente a constelagdo do Cruzeiro do Sul (68 graus quadrados)
ou cinco estrelas na Hidra (1303 graus quadrados). Respectivamente estas sao
a menor e a maior constelagoes dentre 88 definidas pela Unido Astrondémica

Internacional.

A instalagdo da estac¢do no campus da UFBA, no bairro de Ondina, em
Salvador, foi abandonada, pois o nivel de polui¢gdo luminosa daquela regido da

cidade é bem superior a do bairro do Barbalho, local da residéncia do autor.

A objetiva da camera possui 3,6 mm de distdncia focal, o que gerou um
campo de visao de 89 graus. Este campo é maior que os 55 graus das cameras
Baker super-Schmidt do “Havard College Observatory"(Whipple, 1951). Na
média, cinco estrelas poderiam ser registradas simultaneamente neste campo,
o que possibilitou a determinacao da posicao no céu de um meteoro qualquer
com um desvio de algumas fracoes de grau. Entretanto, este desvio é algumas
vezes maior que os 1,5 a 3,5 minutos de arco que foi obtidos por Kozak (2002),
utilizando equipamento similar em um sitio observacional ndo urbano. Apesar
da menor precisao, este nimero de estrelas possibilitou a determinagao das

magnitudes e associagdo dos meteoros a suas radiantes.

A camera foi voltada diretamente para o céu o que dispensou o uso de um
espelho convexo como o empregado em muitas estacoes da EFN. A camera
estava instalada em uma parte de Salvador com grande circulagdo de veiculos.
Eventualmente, as particulas geradas por estes veiculos poderiam depositar-

se no espelho implicando em diminuicdo de sua reflexibilidade e perda de
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magnitude limite. A estrutura de suporte da camera foi feita com tubos e
conexoes de PVC para esgoto, que podem ser encontrados em qualquer loja
de material de construgdo (Fig. 6.2). A estrutura se baseou em uma variacao
do projeto da camera “all sky” proposta pelo “Sandia National Laboratory”
(ver Kenyon e Watson, 2005). Um domo de acrilico foi usado para proteger
a camera da acao do meio ambiente e permitir uma visdo livre do céu. Com
a exposicao as intempéries, o domo tornou-se opaco em cerca de seis meses,

implicando em sua troca.

6.3 Programa de Aquisicao

O sucesso de um programa de observacoes de meteoros depende criticamente
de seu sistema automético de deteccdo. A limitada velocidade de proces-
samento computacional, combinada com problemas de ruido eletrénico nas
cameras de TV, tornaram a detecgdo em tempo real inviavel dos anos 1960
até a segunda metade de década de 1990. Durante este periodo, registros
eram processados “offline” por inspecdo manual ou por programas compu-
tacionais. Com o desenvolvimento de novos processadores de computadores
e a redugao do custo de aquisi¢cao de intensificadores do tipo MPC (“micro-
channel plate”, ver Chrzanowski, 2013), a detecgdo em tempo real tornou-se
possivel. CAmeras de TV de alta sensibilidade da ordem de 10~ lux e baixo
custo tornaram-se comuns a partir do inicio dos anos 2000, sendo inicial-
mente utilizadas em observagdes de ocultagoes estelares de asteroides (IOTA,
2007). Estas cAmeras passaram a ser utilizadas sistematicamente no estudo
de meteoros, beneficiando-se dos programas de processamento anteriormente

desenvolvidos.
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Figura 6.3: Passos de um algoritmo classico de deteccdo de meteoros. Fonte:
Edicao do diagrama original de Molau e Nitschke (1996).

6.3.1 Algoritmo de Deteccao dos Meteoros

O método de deteccdo de meteoros mais utilizado é descrito na Figura 6.3.
Neste esquema, temos duas imagens consecutivas (n—1,n), que sdo subtraidas.
Como resultado dessa operacao, certos elementos da imagem sdo preservados
como eventuais meteoros, objetos em movimento lento (satélites artificiais
ou avioes), residuos da subtracdo inadequada de estrelas ou ruido causado
pela queda de raios césmicos no CCD. Para eliminar detecgoes indesejaveis,
a resolucao da imagem é reduzida por um fator de quatro em ambos os eixos.
Com esta medida, o pixel resultante podera captar a média do sinal registrado
por 16 pixeis da configuracao anterior e o nivel de ruido é reduzido em 75%.
Para eliminar elementos residuais na imagem n é subtraida uma maéscara
de baixa resolugao formada pela média das n — 1 imagens anteriores.Apds a
subtracdo da maéscara, a probabilidade de detecgao de um meteoro podera ser

independente da sensibilidade da cdmera e das condigdes do céu. O procedi-
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mento para identificacdo dos meteoros consiste na busca de objetos de grande
extensdo em pixeis na imagem. Para tal, a imagem tem sua resolugao restau-
rada. Em cada setor sdo feitas somas de cinco em cinco pixeis em diferentes
dire¢bes, como mostrado na Figura 6.4. Se a soma em alguma direcdo é maior
que este limite isto pode implicar na deteccdo de um meteoro. Nesta fase,
os pixies inicial e final do candidato sdo registrados. O limiar de detecgao é
obtido da média ou do maximo nivel de ruido das iltimas n — 1 imagens nas
quais nao ha presenca de um meteoro, multiplicado por um fator de deteccao
r. O valor de r é associado a sensibilidade do algoritmo de detec¢ao. O fator r
inicial deve ser ligeiramente maior que um e faz com que o algoritmo consiga
detectar meteoros de baixa magnitude. Entretanto, o nimero de detecgoes
falsas cresce de modo que este fator tem que ser ajustado empiricamente. Este
algoritmo foi testado inicialmente na andlise de videos da chuva de meteoros
Monoceridos (Molau, 1994). Nesta ocasido, 30 minutos de gravagio apresenta-
vam 28 meteoros dos quais 25 poderiam ser detectados por simples inspe¢ao
visual. O algoritmo aplicado ao video detectou 20 meteoros, implicando em
uma taxa de 75% apds quatro processamentos dos dados visando ajustar o
fator r. Os restantes ndo foram detectados por estar nas cercanias do campo

de visdo ou possuiam baixa magnitude aparente.

6.3.2 Programas de Deteccao de Meteoros

Neste tépico sera apresentada uma analise dos softwares de deteccdo e pro-
cessamento de dados existentes na época do desenvolvimento da parte ob-
servacional desta tese (primeiro semestre de 2010). A comparacao é baseada
nos estudos realizados por Molau e Gural (2005) e Blaauw e Cruse (2012)
tendo sido atualizadas e complementadas pelo autor. Esta comparagao foi

fundamental para a escolha do programa que fosse mais compativel com os
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&

Figura 6.4: Procedimento para detectar objetos com grande comprimento
angular consiste na realizacdo de oito somas com cinco pixeis vizinhos a
um pixel de referéncia seguindo a seqiiéncia acima. Fonte: Molau e Nitschke

(1996).

recursos instrumentais e computacionais disponiveis.

1. Meteor Record ou MetRec é um pacote para deteccdo em tempo real
e analise de meteoros desenvolvido por Molau (1999). Sua primeira
versao surgiu em 1998 mas, sua origem ¢é de fato em 1993 quando uma
versao anterior do cédigo de deteccao foi desenvolvida. O objetivo do
MetRec ¢é possibilitar a operagdo autéonoma de uma camera de video

para observacao de meteoros durante um grande periodo de tempo.

Uma minima quantidade de interacdo manual é necesséria para o
inicio e o processamento das observacoes, que é realizado com o uso de
programas adicionais. MetRec possui muitos parametros de deteccao
que podem ser ajustados em funcao dos sistemas de TV disponiveis
e objetivos do programa observacional. Esta flexibilidade possibilita
uma taxa de deteccao acima de 80%. Em funcdo da otimizacao de
suas rotinas, MetRec pode ser executado em um PC com um RAM
de 500MHz. O software é bem utilizado pela comunidade, operando
na maioria das estagoes da “Polish Meteor Network” (Zoladek, 2012) e

pela rede mantida pelo Museu de Ciéncia e Histéria de Denver (EUA),
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além de um nimero de observadores anénimos e institui¢oes de pesquisa

astronodmica.

O programa néo possui ferramentas proprias para anélise de dados
gerados em dupla estacdo. Estas ferramentas foram criadas por terceiros
com a finalidade de calcular elementos orbitais de meteoros (ver Koschny

et al., 2012).

Para aquisicdo dos dados, MetRec necessita de uma placa de video
“Meteor” ou “Meteor II” construida pela Matrox Corporation sendo

configurada para operacao nos sistemas MSDOS, Win95 e 98.

METEORSCAN é outro pacote para detecgao e analise de meteoros. Sua
primeira versao foi divulgada em 1996. Grande modificagoes nas rotinas
foram efetuadas entre 1998 e 2002, durante as campanhas de observacao
dos LEO na superficie terrestre e em avides (ver Gural et al., 2002)).
A versdo capaz de processar videos em tempo real é executavel em
computadores Macintosh, analisando um sinal de video analogo oriundo
de uma placa Scion Corporation LG-3. A versdo para processamento
apoOs a observagao é executavel em um PC convencional analisando
videos no formato AVI que sdo transferidas para o HD através de uma
interface IEEE 1394. Uma caracteristica especial do METEORSCAN
¢ a facilidade em adaptéd-lo para as condiges de observacoes na Terra
ou em plataformas areas pois, possibilita a deteccdo dos meteoros em
campos estelares trilhados resultado de oscilacbes no movimento do

aviao ou pelo uso de cdmeras com campo de visdo pequeno.

A versdo que opera em tempo real necessita de minima intervencao
humana e automaticamente se adapta a capacidade de processamento do

computador, incrementando a probabilidade de detec¢ao (Pd). Para um
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Macintosh com RAM de 300 MHz, Pds superiores a 80% sao facilmente
obtidos. A versao do METEORSCAN para PC opera no ambiente
Windows OS, lendo os dados diretamente do disco rigido, com Pd de
99%. Este alto Pd pode ser atribuido pela nao necessidade de processar
os sinais em video em tempo real. Estimativa efetuadas indicam que um

processador com 3 GHz poderia possibilitar detec¢do em tempo real.

METEORSCAN ¢ utilizado pela rede CAMS (“Cameras for Allsky
Meteor Surveillance”) do SETT Institute (do inglés Instituto de Busca
por Inteligéncia Extraterrestre; ver Jenniskens (2012)) e uma modifica-
¢ao deste pacote ¢ utilizada para detecgdo em tempo real pela “Croatian
Meteor Network” (CMN) (ver Gural e Segon, 2009)). Versoes do algo-
ritmo de deteccao sao utilizadas em aplicacdes variadas como a deteccao
de objetos massivos do halo da Via Lactea (MACHOSCAN) e deteccao
de flashes gerados por impactos lunares (LUNARSCAN). Estes progra-
mas utilizam algoritmo de detecgdo por classificadores (“clustering”)

que é mais eficiente que o classificador de padroes (Transformada de

Hough) que é empregada no METEORSCAN.

3. O programa ASTRO Record foi desenvolvido por M. de Ligni com a
finalidade de efetuar medidas astrométricas de objetos astrondmicos e,
em especial, meteoros. Para isso, a rotina determina as coordenadas
cartesianas do meteoro e das estrelas de referéncia. As coordenadas
equatoriais das estrelas de campo sao correlacionadas com cartesianas e
a sdo estimadas as aberragoes presentes no registro (rotacao e distorcao
de campo devido a curta distancia focal da objetiva, etc) e a ascensao
reta e declinacdo do meteoro. O arquivo de saida do ASTRO RECORD

pode ser utilizado no programa “Turner” (ou “Redsky”, Tadeusz, 1983)
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da “Dutch Meteor Society” para determinacao da trajetoria atmosférica
e 6rbita do meteoro. Adicionalmente, as coordenadas equatoriais da
posic¢ao inicial e final do meteoro geradas pelo ASTRO RECORD podem

ser convertidas para o formato PosDat utilizado pela IMO.

O programa processa imagens fotograficas nos formatos BMP e
PCD (Kodak Photo CD) bem como video no formato AVI. A entrada
de coordenadas equatoriais das estrelas de referéncia é facilitada pela
possibilidade de especificar a constelacdo e nimero de Flamsteed das
estrelas. Este nimero estd associado ao catdlogo com 2554 estrelas, cri-
ado pelo astronomo inglés J. Flamsteed (1646-1719), publicado em 1712.
Com a definicdo de quatro ou mais estrelas deste catdlogo, o programa
ja é capaz de fornecer a identificacdo de outros objetos no campo. O
usuério tem a flexibilidade de selecionar o grau do polinémio (12, 2° ou
32) para correlagdo das coordenadas x e y para as equatoriais (Método
de Turner). Um polinémio de terceiro grau possibilita a corre¢ao da mai-
oria das distorcoes causadas pela camera, intensificadores de imagem

ou pelo processo de digitalizacao das fotografias/filmes fotograficos.

UFOCAPTURE é um programa desenvolvido para detectar objetos em
movimento. O programa é disponibilizado nas versoes “UFOCAPTURE-
FREE” e “UFOCAPTUREPRO?”, que diferem pelo nivel de resolucao
dos videos gerados. UFOCAPTURE pode ser usado para registrar me-
teoros, eventos atmosféricos luminosos transientes (do inglés “sprites”),
satélites artificiais, dentre outros fendmenos. O programa néao foi de-
senvolvido especificamente para deteccdo de meteoros. Deste modo, o
algoritmo descrito no subsecao (6.3.1) nao é utilizado. UFOCAPTURE

utiliza uma maéascara que encobre objetos estacionarios brilhantes, como
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estrelas e planetas, e considera os objetos mais brilhantes que um dado
limiar como se estes estivessem em movimento. Apds sua deteccdo, o
programa registra um video AVI, com uma duracio tipica de 3s. UFO-
CAPTURE é baseado na colegao de aplicativos DirectX do sistema ope-
racional (SO) Windows 7, XP ou 2000 e permite a operagdo com uma
grande variedade de cimeras de TV. Este pacote ¢é utilizado pelas redes
SPMN (“Spanish Meteor Network”, ver Trigo-Rodriguez et al., 2008),
UKMON (“United Kingdom Meteor Observation Network”), NEME-
TODE (“Network for Meteor Triangulation and Orbit Determination”,
ver Stewart et al., 2013) e pela brasileira BRAMON (“Brazilian Meteor

Observation Network”; http://bramon.org).

Dois programas foram criados para tornar o UFOCAPTURE mais
adequado ao estudo dos meteoros. UFOANALYSER classifica os obje-
tos detectados (meteoro, avidao, insetos, etc.) nos videos. Cada classe é
definida a partir de pardmetros configuraveis como brilho, dimensao em
pixeis, geometria e duragao. Esta classificagdo pode ser revisada manual-
mente. Para a realizacdo da astrometria, um mapa celeste é superposto
em uma imagem extraida do video registrado. O usudrio deve adaptar
parametros do mapa como dimensoes, rotacdo, centro e distorcao do
campo de visdo até obter o melhor ajuste. Os parametros resultantes
sao utilizados para a obtencdo da posi¢do no céu e magnitude aparente
de pico dos meteoros detectados. Estes resultados sao armazenados em
um arquivo de texto. O UFOORBIT 1é a saida do UFOANALYSER
e destina-se a buscar objetos comuns registrados em dupla estacdo. O
resultado deste processamento pode ser representado graficamente na
forma do trago deixado pelo meteoro (Fig. 6.5 e 6.6), sua radiante e

oOrbita heliocéntrica. A 6rbita é determinada utilizando os procedimen-
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tos apresentados no Capitulo 3. UFOORBIT combina observacoes de
diferentes estagoes e calcula trajetérias e drbitas dos meteoroides. O
programa possui critérios internos de qualidade que rejeitam automati-
camente pares de observagdes com baixa precisdo ou com uma geometria
de trajetoria ndo realista. Para esta tarefa, UFOORBIT possui quatro
fatores de qualidade para determinacido de pardmetros dindmicos de
um meteoro: Q0 combina dados de varias estagbes baseando-se em um
intervalo de tempo (DT') no qual um mesmo meteoro é observado em
varios locais; Q1 rejeita meteoros ficcionais; Q2 exclui radiantes mal
determinadas; @3 que descarta meteoros com velocidades mal determi-
nadas. Todos estes pardametros dependem de parametros que podem ser

ajustados no UFOORBIT.

Um usuério do pacote UFOCAPTURE é a rede SONOTACo do
Japao. Desde 2004, esta rede detectou cerca de 71.000 meteoros em du-
pla estacdo dos quais 31% foram descartados por um ou mais critérios
de qualidade do UFOORBIT. Dos 54.000 restantes, 18.650 tiveram suas
Orbitas classificadas como de alta precisao e fisicamente razodveis. A
utilizacdo do UFOORBIT em seu modo automatico e usando parame-
tros padrao do programa pode reduzir a exatidao da determinacao de
parametros cineméaticos de um meteoro. Esta reducao pode estar asso-
ciada a trés fatores: i) a variagdo do comprimento angular da trajetoria
observada do meteoro em locais variados, ii) intervalo de tempo que
possa definir se um mesmo meteoro foi observado em estagoes diferen-
tes e iii) a detecgdo de mais de um meteoro em um video. Estes trés
parametros sdo de ocorréncia aleatéria. Desse modo, a utilizacdo de
parametros padroes do UFOORBIT pode gerar resultados incorretos

quanto a identificacdo e calculos das trajetorias dos meteoros. Uma
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constante supervisao humana é necessaria para evitar anomalias. O pro-
grama UFOORBIT utiliza um critério ndo convencional de classificacao
dindmica dos meteoros. Este critério possui trés condigoes: i) o meteoro
deve ser observado num intervalo de tempo de 10 dias, centrando no
pico de atividade de uma chuva conhecida. ii) a trajetéria do meteoro
deve coincidir com a radiante de uma chuva e iii) a velocidade geocén-
trica do meteoro deve ter uma variacdo de 10% com relagido ao valor
médio da chuva. Veres e Toth (2010) analisaram a classificagdo dindmica
de meteoros gerada pelo UFOORBIT e pelo critério-D (Southworth e
Hawkins, 1963). De acordo com o critério-D, uma pequena fragao da
populacao dos SPO é contaminada por meteoros associados a chuvas,
que foram mal classificados pelo UFOORBIT. A contaminacao mediana
da populagao de SPO é de 6,4% com um valor méximo de 15,2%. Estes
valores permitem estudos populacionais dos meteoros que sao coerentes

com a realidade observacional.

5. O programa ASGARD foi criado por R. Weryk da Universidade de Wes-
tern Ontario (UWO) (Brown et al., 2010). O programa ¢ executével no
SO Debian/Linux. O programa de detecgdo e processamento dos dados
é integrado e totalmente automatizado. Assim como o UFOCAPTURE,
ASGARD aceita uma grande variedade de cAmeras. O usudrio pode
alterar parametros como o limiar de deteccdo. O acesso ao programa é

exclusivo a usuarios da UWO.

Uma comparacao entre ASGARD e o UFOCAPTURE revelou
que ASGARD conseguiu detectar 73% do meteoros registrados pelo
UFOCAPTURE (Blaauw e Cruse, 2012). Em contrapartida, UFOCAP-

TURE teve 289 falsas detecgdes em comparacao com as 60 obtidas pelo
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ASGARD. As magnitudes calculadas pelo UFOCAPTURE possuem
um desvio médio de 0,8 em relagdo as determinadas pelo ASGARD.
ASGARD estd sendo utilizado pela“Canadian Automated Meteor Ob-
servatory” (CAMO) (Weryk et al., 2013) e a “All-Sky Fireball Network”

operado pelo “Meteoroid Environment Office” da NASA.

Da anélise anterior, conclui-se que MetRec e METEORSCAN devem ser ex-
cluidos em funcio da necessidade de hardwares especificos para a interface
entre a cimera e o computador de aquisigdo. O programa ASTRO RECORD
nao foi considerado adequado, pois destina-se ao processamento de dados
astrométricos e nao para captura de eventos. ASGARD néo existia quando a
Estacao do Barbalho iniciou suas operagoes. Além disso, o programa nao é dis-
ponibilizado ao ptblico. Deste modo, o pacote UFOCAPTURE foi escolhido
como ferramenta bésica deste projeto pelos seguintes motivos: a) O pacote é
compativel com versoes variadas do Windows; b) O programa permitiu facil
conexao da camera de TV adquirida para este projeto; e ¢) Os programas de
processamento dos dados obtidos (UFOANALYSER e UFOORBIT) foram
desenvolvidos especificamente para as saidas do UFOCAPTURE. A escolha
deste pacote implicou na necessidade do desenvolvimento de um esquema de
processamento auténomo dos dados, similar ao disponivel no ASGARD. Esta
automatizacao foi desejavel em funcio da eventual ocorréncia de outbursts
de chuvas de meteoros, que implicam na geragao de alertas imediatos a ou-
tros observadores. O esquema de automatizacdo do pacote UFOCAPTURE

é apresentado no ultimo tépico deste capitulo.

6.3.3 Ajustes de uma Estacao

Neste topico serdo apresentados os esquemas de processamento dos dados

gerados pela cAmera usando o UFOANALYSER. Para este programa é apre-
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Figura 6.5: Distribuicdo espacial de 55 meteoros SPO detectados entre 24 de
janeiro e 17 de margo de 2013 UT. Os tragos representam as trajetorias at-
mosféricas dos meteoros centradas em Salvador. Nesta estimativa, o programa
admitiu que os meteoros tornam-se visiveis em uma altitude de 100 km. Como
a camera possui um campo de 89 graus e estava apontada para o sudoeste,
ha uma quantidade expressiva de meteoros em torno desta diregio.Figura
gerada com o programa UFOANALYSER utilizando o perfil da estacao.

sentado o esquema de criacdo do perfil da estacdo, fundamental para a andlise
astrométrica e fotométrica dos meteoros registrados. UFOORBIT utiliza a
saida do UFOANALYSER para fornecer a radiante e a 6rbita dos meteoros
observados em dupla estacdo. A sequéncia apresentada é baseada no manual
“UKMON UFO Analyzer User Guide” (UKMON, 2013b), sendo inédita em
portugués. Estes esquemas serviram de base para uma automatizacdo parcial
do processamento de dados gerados pela camera. Nao se incluiu nesta automa-
tizagdo, o calculo da érbita e trajetéria orbital com o UFOORBIT. O estudo
do programa demonstrou que é necessaria a modificacdo de parametros de
processamento dos dados em funcdo da natureza dos dados coletados. Este
ajuste é a criacdo do perfil da estacéo, que pode ser encontrado no Apéndice

A.
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6.4 Esquema de Automatizacao

A automatizacao da Estacido do Barbalho foi efetuada via hardware e software.
Um temporizador analégico da marca A. Santos, modelo SIW 504452, com
desvio avaliado de cinco minutos, foi programado para ativar a cAmera entre
18h30min e 05h40min (hora local). Aproximadamente, este intervalo corres-
ponde ao anoitecer e amanhecer astronémicos em junho em Salvador, pois a du-
racao das noites é maior. O ajuste do tempo no computador da estagao foi feito
com o uso do programa Dimension 4 (http://www.thinkman.com/dimension4/)
da “Thinking Man Software”. Dimension 4 usa o protocolo SNTP (“Simple
Network Time Protocol”) para se conectar a servidores de sinais de tempo

na internet.

Apés o término de uma sessao observacional, o UFOANALYSER foi uti-
lizado para processar os dados obtidos na sessdo observacional. Para au-
tomatizar este procedimento, foi utilizando o programa ROBO TASK V5.4
(wwww.robotask.com), desenvolvido pela “Neo Wise Software”. Este programa
de “Office Automation” (Automacao de Escritérios) teve sua primeira ver-
sao langada em 2004. ROBO TASK destina-se a automatizacdo de fungoes
variadas em PCs como inicializagdo de programas, “download” e “upload”
de arquivos, manipulacdo de arquivos, dentre outras intumeras possibilidades
(Neowise Software, 2014). ROBO TASK foi programado para iniciar a rotina
de processamento dos dados as 5 h 40 m. A rotina de automatizacao foi regis-
trada com a opc¢ao “Record a macro”. Quando selecionada, esta rotina registra
a posicdo do mouse e os correspondentes cliques na tela. Apés iniciada, a
rotina inicia o UFOANALYSER seguindo a sequéncia de comandos dispo-
nivel no Apéndice B. Esta sequéncia de comandos do UFOANALYSER, foi

apresentada no lugar dos comandos da rotina do ROBO TASK para facilitar
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Figura 6.6: Trajetérias aparentes (verde) dos meteoros da Fig. 6.5, com
relacdo ao polo sul celeste, detectados entre 24 de janeiro e 17 de marco
de 2013 UT. As partes vermelhas das trajetorias representam o final do
movimento do meteoro. Figura criada com o UFOANALYSER.

sua implementacdo em outros programas de automatizagao.

Entre margo de 2013 e janeiro de 2014, esta rotina operou em dois PC
ligados a cameras gémeas no mesmo sitio observacional. Isto possibilitou a
diferenciacdo entre meteoros oriundos de chuvas e os SPO. Um exemplo é
analise da chuva GEM. O pico deste enxame ocorre anualmente no dia 13 de
dezembro, data confirmada pelos dados coletados (veja Fig. 6.7). A auséncia
de meteoros detectados em uma certa data podem ser associadas ao mal
tempo, problemas instrumentais ou a um posicionamento nao favoravel da
camera. Em 2013, a cdmera foi reposicionada do zénite para a dire¢do noroeste
favorecendo a observacido de meteoros boreais. A média didria de detecgoes

foi de 4 £+ 2 meteoros.
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Figura 6.7: Quanidade total N de meteoros detectados a cada dia do més de
dezembro de 2011, 2012 e 2013.



Capitulo 7

Conclusoes e Perspectivas

Futuras

Nesta tese, foi proposta a montagem de estacdes de deteccao de meteoros
e processamento autonomo de dados. Originalmente, estas estagGes seriam
dispostas em cidades do Estado da Bahia, em localidades com um separacgao
minima de 20 km. O pacote UFOCAPTURE foi escolhido para a deteccao
e processamento dos dados, por ser um dos mais eficientes e utilizado por
iniciativas similares no mundo. Os trés programas que compoem o pacote nao
foram concebidos para operar de forma auténoma, ocasionando a necessidade
de sua jungdo computacional. Entretanto, com o desenvolvimento do traba-
lho, verificou-se que alguns dos objetivos ndo eram realisticos em funcao de
problemas logisticos e financeiros. Os problemas logisticos sdo associados ao
gerenciamento de uma rede com estagoes instaladas em cidades diferentes. O
numero de cAmeras foi reduzido de cinco para duas e ambas foram instaladas
no bairro do Barbalho, em Salvador (BA). A primeira camera (C-I) foi ati-
vada em 25 de junho de 2010. Durante 2010 e 2011, esta camera foi apontada

para o zénite. Em janeiro de 2012, C-I foi apontada para a direcdo sudoeste,
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visando o estudo de meteoros austrais.

A segunda camera (C-II) foi ativada em agosto de 2013 e foi apontada para
a diregdo noroeste, complementando a cobertura do céu de C-I. As estagoes
operaram em conjunto até janeiro de 2014, processando os dados gerados de

forma auténoma conforme descrito na Cap. 6.

Como as duas cameras estavam em um mesmo local, ndo foi possivel
realizar observacoes em dupla estacdo. Deste modo, ndo foram obtidas érbitas
ou trajetérias atmosféricas. As radiantes dos meteoros observados indicaram
que a maioria destes eram SPO. Os demais eram membros das chuvas ETA,
GEM, LEO, ORI e PER. A identificacido de novas chuvas austrais na amostra
dos SPO néo foi bem sucedida. Este resultado pode ser atribuido ao baixo
nivel de precisdo das medidas astrométricas e a magnitude limite dos meteoros

detectados (préoxima de zero).

Além de dados dindmicos, os registros em video poderam ser utilizados
para a determinacdo das magnitudes aparentes dos meteoros. Essas magnitu-
des foram utilizadas para se inferir a distribuicao de massa dos meteoroides
associados. Quarenta e nove meteoros SPO tiveram suas magnitudes aparen-
tes estimadas com o método apresentado na se¢do (3.3), que é alternativo ao
esquema utilizado pelo UFOANALYSER. As magnitudes foram ordenadas
de modo a compor uma distribuicdo cumulativa crescente. A distribuicao
de magnitude foi analisada usando uma lei de poténcia. Esta lei de potén-
cia é um caso particular de uma distribuicdo g-exponencial, que é oriunda
da mecénica estatistica de C. Tsallis. O indice ¢ obtido dos dados gerados
pela “Estacdo do Barbalho” possui concordancia com dados visuais IMO,
fotograficos MORP e da distribuicao da duragao dos flashes decorrente da
colisdo de meteoroides com massa de alguns quilogramas com a Lua. Esta

similaridade sugere que os processos de formacao da distribuigdo observada
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de massa dos meteoroides independe do tempo ou do tipo de corpo-pai (aste-
roide ou cometa) ou associagdo dindmica. O valor do indice g > 1 sugere que
forcas de curto e longo alcance podem ser responsaveis pela fragmentacao dos
meteroides. Como asteroides, meteoroides, e meteros sdo objetos/fenémenos
correlatos, aplicamos a g-exponencial para modelar a distribuicdo de massa de
meteoritos e didmetros dos Near-Earth Asteroids (NEA). Esta ¢-distribuicao
modela satisfatoriamente as amostras com um nivel de confianca igual ou

superior a 95%.

Os pardmetros q e 8, da g-exponencial foram utilizados para determinar a
partir de qual didmetro a amostra de NEA era completa. A relagdo envolvendo
estes pardmetros indicou que a amostra analisada de NEAs conhecidos em
outubro de 2010 era completa para asteroides com didmetros D > 1.16 Km.
Essa parte da amostra é ajustada por uma lei de poténcia da qual concluiu-se

que existem 994 4 30 asteroides com D > 1 Km.

A distribuicao cumulativa dos periodos de rotacao de asteroides pode ser
ajustada por uma g-gaussiana, com um nivel de confianca igual ou superior
a 95%. O indice ¢ é maior que a unidade, o que confirma a ideia que a distri-
buicdo observada ndo é ajustada por uma maxwelliana. Uma caracteristica
das g¢-distribuicoes é a transicdo da funcio de um regido ajustada por uma
lei de poténcia (evento raros) para outra que é quase constante. Este ponto
de transicao é uma funcao de g e 3;,. O ponto de transicao, obtido de versoes
diferentes do banco de dados (2007 e 2010), muda de valor. Ambos valores
nao sio coincidentes com a periodo critico da “spin barrier”. Este é um forte
indicativo da ocorréncia de viés observacional no processo de medigao e/ou

processamento de dados fotométricos que levam aos periodos de rotacao.

Uma chuva de meteoritos pode ser modelada por uma g-exponencial com

nivel de confianca de 95% ou superior. A pequena dispersdao do pardmetro [,
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lanismesie oas

Figura 7.1: Meteoro rasante terrestre detectado pela C-I em Amargosa (BA)
em 12 de agosto de 2014 UT.

dos fragmentos sugere uma mesmo regime de fragmentacgao, que independe do
tipo mineralégico do meteorito. Uma g-exponencial pode modelar a distribui-
¢ao de massa de alguns tipos de meteoritos encontrados em toda a superficie
terrestre. Entretanto, isso ndo é observado quando analisamos cole¢ées de
meteoritos encontrados em um dado pais ou continente. Esta falta de ajuste
sugere a a¢ao de um provavel viés de recolhimento. Este viés aparenta ser me-
nor para os meteoritos encontrados na Antéartica. A distribuicdo de meteoritos

antarticos e ndo antarticos de alguns tipos de meteoritos é similar.

Em marco de 2014, estacao C-I foi reinstalada no prédio administrativo
do Centro de Formagao de Professores da UFRB (ver Fig. 7.1). A estagao
C-IT devera ser instalada no campus da UFRB em Cruz das Almas (BA).
Ambas estacoes poderao ser integradas a rede BRAMON em um futuro
préximo, somando-se a outras 13 espalhadas pelo sudeste e centro-oeste do
Brasil. O objeto desta incorporacio é gerar dados orbitais de meteoros em
dupla estacao, permitindo o reconhecimento de novas chuvas de meteoros no

hemisfério austral.

O uso da nao extensividade no estudo populacional de pequenos corpos

do sistema solar mostrou-se bastante promissor. Pretende-se consolidar os
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resultados obtidos com o estudo da distribuicao de massa dos meteoritos
da Subsecdo 5.4 e submete-los a publicagdo em uma revista especializada.
Neste trabalho sera verificada a hipdétese de existéncia de duas ou mais po-
pulacdes de fragmentos nas chuvas de meteoritos com o uso da distribuicao
(¢,q')-exponencial. Esta funcao foi utilizada anteriormente para descrever a
distribuigdo da energia de raios césmicos por Tsallis et al. (2003).

Pretende-se continuar o estudo de populacdes do sistema solar utilizando
as g-distribuicoes. Estes estudos serao voltados a andlise da distribuicao de
crateras de impacto e de pardmetros espectrais em familias dindmicas de
asteroides e cometas.

Outro possivel trabalho a ser desenvolvido é o estudo das curvas de luz dos
meteoros detectados pela Estagdo do Barbalho. Este estudo visaréd estudar a
distribuicao estatistica dos parametros que modelam as curvas de luz destes

objetos, expandindo o trabalho de Brosch et al. (2004).
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Apéndice A

Criacao do Perfil da Estacao

O “perfil” registra a orientacdo espacial da cdmera, aberracoes 6pticas da
objetiva e a localizacdo geografica da estagdo. O perfil deve ser modificado
se qualquer um dos pardmetros anteriores sofrer alteragao. Quando o perfil é
definido é gerada uma relagao linear entre o fluxo das estrelas de referéncia
e suas magnitudes aparentes no catalogo estelar SKY2000 (Myers et al.,
1997). Posteriormente, esta relacao é utilizada para calculo das magnitudes
dos meteoros detectados. No programa UFOANALYSER deve ser seguida a

seguinte sequéncia para criacdo do perfil:

1. Clicar na tecla “add” para selecionar o diretério no qual encontra-se o

video com o qual se criard o perfil da estacao.
2. Selecionar a opgao “todos” (“all”) em periodo de tempo “date range”).
3. Listar os arquivos do diretério clicando em “read dir”.

4. Selecionar um video no qual existam estrelas visiveis e nenhuma parte

do campo esteja obscurecida por nuvens.

5. Clicar na aba “Profile/Analyze”. Inserir nos campos apropriados a lati-



200

10.

Apéndice A. Criagdo do Perfil da Estacao

tude, longitude e altitude da estacao.

Cliclar na aba “Mask Editor”. Esta “méscara” vai se sobrepor em objetos
brilhantes estacionarios registrados no video, permitindo sua identifica-
¢ao. Nesta aba, deve-se inserir valores aproximados do campo de visao
(Fovh, graus), az (azimute nautico, graus), ev (altura, graus) e rotacao
(rot, graus) da camera. Os demais pardametros podem ser mantidos em

seus valores originais (“default”).

Procurar a relacdo entre a mascara de cintilagdo (pontos azuis) e as
o« ”

estrelas de referéncia (pontos amarelos). Os pardmetros “az”, “ev” e

“rot” podem ser modificados para obter-se um melhor alinhamento.

Quando o melhor alinhamento possivel é obtido, clicar em “link”, para

armazenar a geometria da mascara de referencia obtida.

. Clicar em “Manual Link” (“Ligacdo Manual”). Este comando estabele-

cerd manualmente a ligagio entre os objetos registrados na mascara de
cintilagdo com as posig¢oes estimadas das estrelas de referéncia indica-
das em (7). Para tal, deve-se clicar o botao direito do “mouse” sobre
a estrela registrada e arrastar a ligacao até a posicdo da estrela de re-
feréncia. Nesta udltima posi¢do, o botao deve ser liberado. Uma linha
vermelha é estabelecida ligando os dois pontos. Este procedimento deve
ser repetido com o maior niimero possivel de estrelas espalhadas por

toda a imagem a fim de definir as aberragoes Gticas de campo.

Clicando em “adj pos all”, o programa ira otimizar os parametros do
tépico (7) usando as ligacoes estabelecidas em (9). As saidas deste
comando sao o desvio médio (dpix avg) e o maximo valor da diferenga

entre o pixel sob o qual esta registrado o objeto e a posicao de referéncia
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(“dpix max”).

Os procedimentos (9) e (10) podem ser repetidos para tentar obter uma

reducdo de dpix avg e dpix max.

Clicando-se em “auto link”, os valores de dpix avg e dpix max das
estrelas identificadas na mascara de cintilacdo poderao ser obtidos pelo
usudrio. Para obter esta informacdo, deve-se clicar com o botao direito
do “mouse” sobre uma estrela qualquer. Pelos padroes UKMON, o
nimero de ligacOes entre as estrelas observadas e de referéncia deve ser

superior a 50, dpix < 0,3 e dpix max < 1,0.

As ligacoes identificadas que possuem maiores dpix avg e dpix max
pode ser eliminadas clicando-se em “<SD” até serem atingindos os

valores mencionados em (12).

O perfil pode ser salvo clicando-se em “Save P”.






Apéndice B

Esquema de Processamento

de Dados

Neste apéndice é apresentada a sequéncia de comandos para processamento
de dados gerados por uma estacao de deteccao de meteoros com o programa
UFOANALYSER. Para o correto processamento dos registros, espera-se que

o perfil de estagao ja esteja definido.

1. Clicar na tecla “add” para selecionar o diretério no qual encontra-se o

video com o qual se criard o perfil da estacao.
2. Selecionar o intervalo de tempo dos videos AVI que serdo analisados
3. Listar os arquivos do diretério clicando em “read dir”.

4. Utilizar a fungao “analise todos” (“analyze all”) para processar os videos.
O processamento consiste na associa¢ido dindmica do meteoro (chuva
ou SPO), duragdo, magnitude aparente, ascensao reta e declina¢ido dos
pontos inicial e final de aparecimento do meteoro. Estas informacoes

serdo armazenadas em arquivos nos formatos txt e XML.
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O programa UFOORBIT necessita de dois arquivos no formato .csv.
O arquivo “M” contém as informacao descritas no tépico (4) e o “R”
que possui a magnitude aparente do meteoro e tempo correspondente,
que pode ser utilizada para a composicao de uma curva de luz. Para
executar a rotina, os passos de (1) a (3) devem ser repetidos para se
selecionar os arquivos de interesse.

Para criar o arquivo “M.csv” clica-se em “>Mcsv”.

ra criar rquiv .CSV ica- m v
Para criar o a o0 “R.csv” clica-se em “>Rcsv”

Os arquivos do diretério sdo compactados e enviados por e-mail.
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