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Resumo

Efeito de Forma sobre Espectros de Asteroides e Determinagao de Constantes
Oticas
Jorge Alejandro Gonzales Davalos
Tese submetida ao Observatério Nacional do Rio de Janeiro em 19 Abril de 2016, como

requisito parcial para a obtencao do titulo de Doutor em Astronomia.

Neste trabalho geraram-se espectros sintéticos com efeito de forma, determinando-se seus
parametros espectrais que sao: centro das bandas de absorcao, a razao das bandas e a inclina-
¢ao do espectro. Mostrou-se que s6 a inclinagao tem dependéncia com a forma do objeto. As
constantes oOticas foram determinadas por inversao de espectros de meteoritos obtidos da base
de dados RELAB. Empregando-se o modelo de refletdncia bidirecional de Hapke. Para isso,
programou-se um algoritmo genético para explorar o espago das solucoes dos parametros de
Hapke, e assim determinar solu¢oes mais realistas ao problema de inversao. Mostra-se que os
parametros 6ticos determinados nao sao tnicos, e as solucoes aceitaveis estao dentro do 30 %
dos melhores valores. Também viu-se que as circunstanciais observacionais e a forma, podem
estar afetando os parametros espectrais que sao relacionados a classificacao taxondémica. Por-
tanto, estes sao importantes serem tomados em conta ao momento de interpretar classificagao

taxonomica de asteroides.

Palavras chaves: Meteoritos, Constantes Oticas, Espectroscopia de Reflexao.



Abstract
Shape effect on the asteroid spectra and determination of optical constants
Jorge Alejandro Gonzales Davalos
Submitted to the Observatorio Nacional of Rio de Janeiro in Abril 19, 2016, in partial

fulfillment of the requeriments for the Doctor’s degree in Astronomy.

In this work were generated synthetic spectra with shape effect, determining its spectral
parameters: the center of the absorption bands, the ratio of the bands and the spectral slope.
It has been shown that only the slope is dependent on the shape of the object. The optical
constants were determined by inverting meteorites spectra obtained from RELAB database.
Employing the bidirectional reflectance model for Hapke. For this purpose, was implemented
a genetic algorithm for exploring the space of solutions of Hapke parameters and thereby de-
termine realistic solution of the inversion problem. It is shown that the optical parameters are
not unique and the solutions are within the acceptable 30 % of the best values. We also seen
that the observational circumstances and shape effect, may affect the spectral parameters that
are related to the taxonomic classification. So these are important to taken into account at the

time of interpret the taxonomic classification of asteroids.

Keywords: Meteorites, Optical Constants, Reflection Spectroscopy.
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e as seguintes trés colunas sao os valores obtidos. . . . . . ... ... ... .. 98
Comparacao entre os valores de D e K para o meteorito eucrito Allan Hills A76005.108

Comparagao entre os valores de D e K para o meteorito diogenito Elephant

Moraine EETATI002. . . . . . . . . o s, 108

Comparagao dos parametros espectrais entre os elipsoides em funcao do eixo a,. 153

Comparagao dos parametros espectrais entre os elipsoides em funcao do eixo az. 154
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5.3

5.4

2.9

Mostra-se a variacao dos parametros espectrais para os meteoritos: Juvinas, Mil-
libillillie e Elephant Moraine A79002. A primeira fila de cada grupo de asteroides

sao os parametros para a geometria plano-paralelo. As seguintes filas sao para

as geometrias elipsoidais. . . . . . . . ...

Variagao da inclinagao por grau entre os intervalos em angulo de fase de 10°—20°,
20°—40° e 40° —60°, para uma geometria plano-paralelo, uma geometria esférica

e dois elipsoide com eixos de a3 de 0.7 e 0.4, para os meteoritos Allan Hills

A76005, Juvinas, Millbillillie e Elephant Moraine A79002. . . . . . . . . ... ..

Esta tabela mostra a inclinacao para angulos de fase de 10°, 20°, 40° e 60°.
Cada grupo de dados corresponde aos meteoritos Allan Hills A76005, Juvinas,
Millibillillie e o meteorito Elephant Moraine A79002, para a geometria plano-

paralela, uma geometria esférica, dois elipsoide com eixos de a3 de 0.7 e 0.4 e

outros dois com eixos as de 0.7 e 0.4. . . . . . . . ..o
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Capitulo 1

Introducao

1 Asteroides

A palavra asteroide deriva do grego "aster", que significa estrela, e "oide"semelhanca. Alguns
chamam estes objetos de planetoides, que significa semelhante a um planeta. (1) Ceres foi
o primeiro asteroide descoberto (agora denominado como planeta ando), pelo monge italiano
Giuseppe Piazzi, em primeiro de janeiro de 1801 (Fodera et al., 2002). Os asteroides do cintu-
rao principal e do cinturao de Kuiper sao os restos dos planetesimais formados nos primeiros
primérdios do sistema solar. Estes objetos sao irregulares em forma e seu tamanho varia entre
alguns metros e varias centenas de quilometros. A grande maioria estd entre as orbitas de
Marte e Jupiter (ver Figura 1.1), no chamado Cinturao Principal de Asteroides (MBA, siglas

em inglés).

Segundo o Minor Planet Center se tém um total de 713 588 planetas menores conhecidos,
entre asteroides numerados e nao numerados e cometas, os numerados sao objetos que tem sua
orbita bem determinada. Os asteroides estao espalhados desde a regiao dos planetas terrestres,
até a orbita de Jupiter. Esse grande niimero de objetos permite que o estudo coletivo de suas
propriedades fisicas forneca limites para os modelos de formagao e evolugao nessa regiao do

Sistema Solar.
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Figura 1.1: Neste grafico as linhas de cor azul sdo as orbitas dos planetas desde Mércurio até Jupiter.
O grande ntimero de objetos em cor verde sao asteroides do Cinturao Principal. Os circulos de cor
vermelho sdo objetos que tem periélio menor a 1.3 UA. Os objetos de cor azul sdo os asteroides

Troyanos. Cometas sdo mostrados em quadrado azul. Figura extraida do Minor Planet Center (2015).

A seguinte Figura 1.2 mostra um diagrama de distribuicao, tanto de asteroides numerados
como nao numerados. O eixo x corresponde a semi-eixo maior a e o eixo y corresponde a sua
excentricidade e. Os asteroides pertencentes ao Cinturao Principal sao plotados com pontos
pretos pequenos, os cruzadores da érbita de Marte com pontos pretos de maior tamanho. As
linhas cheias sao os limites para os NEAs (Near Earth Asteroids) presentados pelos quadrados,
triangulos e circulos. O cinturao principal de asteroides se estende aproximadamente entre 2
a 3.4 unidades astrondémicas a partir do Sol. Este cinturao principal de asteroides se divide
dinamicamente em trés grandes regioes limitados por ressonancias de movimento médio com
Jupiter. O cinturao interno esta limitado em semi-eixo maior 2.1 < a < 2.5, o cinturao

intermediario estd entre 2.5 < a < 2.8 e o cinturao externo entre 2.8 < a < 3.4.
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Eccentricity

Semimajor Axis (AU)

Figura 1.2: Esta figura mostra a distribuicao dos asteroides do cinturao principal como também os
cruzadores da orbita de Marte e NEAs (Near Earth Objects) com respeito a sua excentricidade. Figura

extraida de de Elia and Brunini (2007).

Os NEOs s@o uma populagao de asteroides e nticleos de cometas dormentes e/ou extintos,
que se localizam na regiao proxima da Terra. Essa populagao costuma ser subdividida em
quatro sub-populacoes: Atens, Apollo, Amor e Atira. Estes sub-populagoes estdao dinamica-
mente separadas como segue: Os Atens tem um semi-eixo menor a 1.0 UA (UA de unidades
astronomicas) e distancia afélica maior a 0.983 UA, Apollo tem semi-eixo maior a 1.0 UA e
distancia periélica menor a 1.017 UA, Amor tem um semi-eixo maior a 1.0 UA e distancia
periélica maior a 1.017 UA e menor a 1.3 UA, o grupo Atira tem distancia afélica menor a
0.983 UA. Estes asteroides estao localizados em uma regido dinamicamente instavel (Ribeiro
et al., 2016). Estes asteroides por serem cruzadores das orbitas dos planetas interiores, tém
orbitas instaveis nao sendo possivel calcular suas constantes de movimento, ou seus elementos
proprios. Sua classificacao dinamica, portanto, ¢ baseada em seus elementos orbitais instanta-
neos ou osculadores. Isto implica que os objetos podem, em longos intervalos de tempo, mudar
sua classificacdo entre as diversas sub-populacdes. E importante notar de que esses corpos tém
uma vida dinamica média menor do que 10? anos, idade do nosso Sistema Solar (Farinella et al.,
1994; Gladman et al., 2000). Isso implica que sao removidos do Sistema Solar ou impactam

nos planetas terrestres e no Sol, nesta escala de tempo.
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2 Meteoritos

Os meteoritos sao fragmentos originados da colisao de asteroides, principalmente asteroides do
cinturao principal, e transportados & parte interna do Sistema Solar por mecanismos dinamicos.
Muitos dos meteoritos achados na superficie da Terra sao os fragmentos que restaram ao colidir
com a atmosfera. Estes fragmentos de asteroides sao importantes porque contém informacao
das primeiras etapas da formacao do Sistema Solar como: composi¢ao inicial da nebulosa
protoplanetaria e as escalas de tempo das etapas de formacao do disco protoplanetéirio. Em
geral se tém trés classes de meteoritos: meteoritos rochosos, meteoritos de ferro e meteoritos

ferrosos rochosos.

Até a data de hoje, o mais documentado ingresso na atmosfera de um fragmento de aste-
roide ¢ do meteoro de Chelyabinsk. Esse fragmento ingresso a atmosfera um 15 de Fevereiro
de 2013 fragmentando-se a uma altura aproximada de 40 quilémetros e liberando uma energia
de 500 quilo tons. Centos de fragmentos de meteoritos foram coletados alcangando uma massa
maior a 100 quilogramas, estes meteoritos foram classificados como meteorito condrito ordinario

LL5 (Popova et al., 2013).

A seguir vém uma breve descri¢ao dos principais grupos de meteoritos, para uma detalhada

descrigao remito a tese doutoral de Jasmim (2013).

2.1 Meteoritos Rochosos

Estes meteoritos sao os mais comuns a cair na Terra e estao constituidos principalmente de
silicatos com uma pequena quantidade de metal em sua composicao. Esses meteoritos podem

ser divididos em meteoritos condritos e acondritos.

Meteoritos Condritos

Os meteoritos condritos sao meteoritos que passaram por pouco ou nenhum processo de aque-
cimento, por isso, se diz que estes meteoritos sao os materiais 'pristinos’ pertencentes das pri-
meiras etapas da formacao do Sistema Solar. Os materiais que conformam o meteorito foram

formados sob diferentes condi¢oes térmicas dentro da nebulosa solar.

Estes meteoritos possuem inclusoes esféricas de silicato de 0.1-3 mm de didmetro denomi-

nados de condrulos, associadas com graos de metais e inclusoes abundantes em Al e Ca (CAls).
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As CAls foram formadas a elevadas temperaturas entre 1200 K e 2000 K na nebulosa solar
(Ireland and Fegley, 2000) e tem uma idade de formacao aproximadamente de 4.567-4.568 bi-
lhao de anos (Bouvier et al., 2007) e os condrulos foram formados 4 milhdes de anos depois da
formagao do Sistema Solar (Villeneuve et al., 2009).

Estes meteoritos podem ser ainda divididos em trés grupos: os carbonaceos, os ordinarios e

meteoritos condritos enstatitas.

Meteoritos Acondritos

Os meteoritos acondritos sao meteoritos provenientes dos asteroides que sofreram alteracoes
por aquecimento e diferenciagao interna, apresentam como principal caracteristica a auséncia
de condrulos. Estes meteoritos podem subdividir-se em acondritos primitivos e acondritos dife-
renciados, os primitivos sao meteoritos que se assemelham mineralogicamente e quimicamente
a os meteoritos condritos mas nao possuem céndrulos, aparentemente tendo sofrido um minimo
de aquecimento. Por outro lado, os acondritos diferenciados passaram por uma grande etapa
de aquecimento, derretimento parcial ou completo e fracionamento por densidade. Mineralogi-
camente os meteoritos acondritos podem ser compostos quase por um tnico mineral de olivina
ou piroxénio. Entre os grupos que conformam os meteoritos acondritos, estao os meteoritos

HED (Howarditos-Eucritos-Diogenitos), que serao descritos com mais detalhes no capitulo 3.

2.2 Meteoritos de Ferro

Meteoritos de ferro sao importantes porque mostram evidéncia de processos térmicos realizados
em seu corpo parental pouco tempo depois da etapa de acre¢gao (Wadhwa and Russell, 2000).
Estes meteoritos sao muito pesados, ademais é raro que se fragmentem a entrar na atmosfera,
por isso, estes meteoritos sao os de maior tamanho. A massa total com respeito a todos os
meteoritos ¢ de 89.3%, tendo uma incidéncia de queda de 5.7% (Grady, 2000).

Décadas atras, os meteoritos de ferro se classificavam de acordo a sua estrutura macrosco-
pica, mas depois, empregando técnicas modernas de espectroscopia de raios X detectaram-se
vestigios de elementos de Germénio, Galio e Iridio. Entao, baseado na concentracao de esses
elementos com respeito ao conteido de Niquel, os meteoritos de ferro se subdividem em 12

grupos quimicos, onde se pensa que cada grupo representa um corpo progenitor especifico.
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2.3 Meteoritos Ferro-Rochosos

E o menos abundante dos trés principais grupos de meteoritos, possuem uma incidéncia de
queda na Terra de aproximadamente 1% Grady (2000). Estdo compostos quase pela mesma
quantidade de silicatos e metal. Os meteoritos de ferro-rochosos se pensam que foram formados
no ntucleo o na fronteira do manto de seus corpos progenitores. Esses meteoritos se dividem em

dois grupos: os pallasitos e mesossideritos.

Através do estudo dos meteoritos podemos também identificar os minerais mais comuns

em asteroides, que sao os minerais de olivina e piroxénio.

No que segue, o Capitulo 2 apresenta os principais métodos empregados na literatura para
a determinacao das propriedades fisicas, composicao e propriedades superficiais em asteroides.
Primeiro se menciona a taxonomia de asteroides. A taxonomia em asteroides foi a primeira fer-
ramenta para classificar espectros de asteroides e assim compreender suas propriedades fisicas
superficiais. Segundo, as relacoes de calibragdes para a determinagao de abundancia e com-
posicao para espectros de asteroides dominados por minerais de olivina e piroxénio. Terceiro,
o modelo de refletancia bidirecional de Hapke (1993). Este modelo de transferéncia radiativa
é uns dos mais empregados na literatura. O modelo leva em conta vérios efeitos, como as
propriedades mecanicas do solo e efeitos observacionais mas, nao considera a forma do objeto.
Entao, nos consideramos o efeito de forma no espectro de reflectancia para visar diferencia.
No Capitulo 3 ¢ feita uma descrigdo dos meteoritos HED (Howardita, Eucrito e Diogenito) e
a amostra de meteoritos empregado para o estudo. No Capitulo 4 é apresentado um método
original para a determinagao de constantes 6ticas de meteoritos e minerais, quantidades ne-
cessarias para estender o estudo de efeitos de forma a uma quantidade maior de composigoes.
No Capitulo 5, sao mostrados resultados preliminares sobre a influéncia dos efeitos de forma
na determinacao de composicao mineral a partir de parametros espectrais. A proposta aqui é
visar diferencas ao determinar os paradmetros espectrais de espectros com efeito e sem efeito de
forma. O Capitulo 6 é uma aplicagao do Capitulo 5 que analisa a influéncia do efeito de forma
e fase sobre a classificacao taxonomica. E por tdltimo, o Capitulo 7 apresenta as conclusoes e

perspectivas futuras.
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Capitulo 2

Métodos de determinacao de composicao

de asteroides

1 Taxonomia de asteroides

A primeira ferramenta utilizada para o estudo das propriedades fisicas superficiais de asteroides
foi a taxonomia. A taxonomia em asteroides consiste na separacao dos espectros dos asteroides
em grupos definidos a partir de um conjunto de dados observacionais, como: inclinagao do
espectro, cor, albedo, etc. Na literatura apresentam varios tipos de taxonomias, onde cada
uma considera um maior nimero de objetos que a anterior. As taxonomias mais empregadas

até hoje sao as de Tholen (1984) e Bus (1999).

A primeira classificagdo foi feita por Chapman et al. (1975), a partir do albedo e das
propriedades espectrofotométricas, os autores identificaram duas grandes classes. A classe C de
carbonéceos que sao asteroides com baixo albedo, a classe S que sao asteroides avermelhados
com albedos maiores. A S é de silicatos, nesta classe ficam os asteroides com banda de minerais
olivina-piroxénio. Na taxonomia de Tholen, foram definidas, a partir de um subconjunto de
405 asteroides de boa qualidade dentro do ECAS (Eight-Color Asteroid Survey). Tholen define
5 principais classes: A, C, D, S e T, além de 3 classes compostas por um objeto cada: V de (4)
Vesta, R de (349) Dembowska, e Q de (1862) Apollo. A classe C foi subdividida em B, G e F.
Os asteroides tipo B, na definicao de Tholen tem uma moderada banda de absor¢ao na regiao
do ultravioleta e uma inclinacao média a partir de 0.4 um, que vai desde ligeiramente azul a
neutro em cor. Os asteroides tipo C tem caracteristica espectral similar aos asteroides tipo B

na regiao espectral UV, mas sua inclinagao é mais avermelhada em cor. A Figura 2.1 mostra
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os espectros médios contra o comprimento de onda da classificacao de Tholen. Estes espectros

estao deslocados em refletancia para uma melhor observagao.
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Figura 2.1: Espectros médios na classificacdo de Tholen contra o comprimento de onda, na faixa

0.3 — 1.1 ym. Figura extraida de Tholen and Barucci (1989).

Na taxonomia de Bus, os asteroides tipo C podem ser divididos em trés grupos, de acordo
com a presenca o auséncia de uma banda de absorcao perto de 0.7 um. Segundo Vilas and Gaffey
(1989), uma similar caracteristica espectral é achada em meteoritos condritos carbonéceos CM,
sugerindo que a banda de absor¢ao em asteroides tipo C é devido a presenca de ozidized iron
em filossilicatos, possivelmente formados por processo de alteragao aquosa. Estes tipos de
asteroides sao designados pelas letras Ch. Neste sentido as principais classes taxondmicas sao:
as classes S e C, onde asteroides tipo S apresentam fortes bandas de absorcao, devido & presenca

de minerais olivina e piroxénio e, asteroides tipo C que nao apresentam fortes caracteristicas
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espectrais. O complexo de asteroides tipo X, na taxonomia de Bus sao divididos em trés grupos,
o tipo X sao para asteroides com espectro quase plano, exceto pela presenca ocasional de dois
fracas bandas de absorcao em 0.5 e 0.9 um, aproximadamente. Os outros dos tipos sao Xc e
Xk, que mostram diferente caracteristica espectral em 0.7 um aproximadamente que a classe

X, além disso asteroides tipo Xk sao mais avermelhados que o tipo Xc.

2 Relacoes empiricas para determinar abundancia de fase
e composicao, para espectros de asteroides dominados

por minerais de olivina e piroxénio

Um grupo consideravel de espectros de reflexao de asteroides obtidos no intervalo visivel ao
infravermelho proximo ~0.35 a 3 pum mostra dois principais caracteristicas espectrais, uma
banda de absorcao aproximadamente em 1 pum e outra segunda banda aproximadamente em
2 pm. Comparando estes com espectros de meteoritos obtidos em laboratério, percebe-se que
estas bandas de absorgao sao devidas principalmente a transi¢oes de campo cristalino e por
mecanismos de transferéncia de carga Burns (1993) de fons de Ferro-Magnésio em minerais
maficos como olivina e piroxénio. Estes dois minerais vém a serem as fases mais abundantes em

muitos tipos de meteoritos e, os principais minerais presentes na superficie de muitos asteroides.

As caracteristicas espectrais para estes minerais sao relagoes diretas da concentragao de
ions de ferro; por exemplo, as posigoes das bandas de absor¢ao para olivina e ortopiroxénio
(piroxénio com baixo contetdo de célcio) se deslocam para comprimentos de onda maiores
quando se incrementa o contetido de ions de ferro (Burns, 1970a; Adams, 1974). Portanto,
é possivel que a partir de suas caracteristicas espectrais obter calibracoes para determinar

abundancia e composicao para cada fase.

Em Cloutis et al. (1986), os autores prepararam 73 misturas controladas de olivina-
piroxénio, para quantificar assim os efeitos sobre os espectros de refletancia em funcao da
abundancia em fase e do tamanho das particulas. A técnica empregada para agrupar solos em
funcao do tamanho das particulas é a granulométrica, onde a técnica pode ser feito em um meio
tumido (wet sieved) o em um meio seco (dry sieved). Entdo, os intervalos em tamanho de grao
das amostras medidas com seu respectivo método foram: 38 — 53 um (wet sieved), 63 — 90 pm

(wet sieved), 63 — 90 um (dry sieved), 90 — 125 pm (wet sieved).
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As principais caracteristicas espectrais empregadas para determinar abundancia e compo-
si¢ao sao: o parametro BAR (do inglés, Band Area Ratio), que é a razao da banda II entre
a banda I, e o centro da banda I, estas sao definidas a seguir. A Figura 2.2 mostra todas as

caracteristicas espectrais consideradas pelos autores.

Area das bandas: a area da banda I é definida como a area encerrada entre a curva espectral
e uma linha tangente relativa aos maximos entre 0.7 a 1.4 — 1.7 yum. A &area da banda II se

define como a area encerrada entre a curva espectral e a linha reta tangente entre o maximo

14 —-1.7a 24 pm.

Centro das bandas: a curva espectral de cada banda é dividida por seu respectivo continuo
ou linha reta tangente. Depois, ajusta-se um polinémio a estas bandas, onde o centro seré o

ponto minimo do polindémio.

O parametro BAR depende praticamente apenas funcao s6 da abundancia de cada fase
de mineral. A Figura 2.3 mostra a relagao linear entre o parametro BAR e a abundancia de
fase, sendo esta calibracao insensivel ao tamanho do grao das amostras. Para um intervalo
entre 10 — 90% em ortopiroxénio na mistura, a equacao 2.1 de calibragao é valida. A incerteza
na determinacgao da fase em ortopiroxénio a partir de esta calibracao ¢ de £5%. Um ponto
importante citado pelos autores, é que o coeficiente angular da equagao 2.1 nao muda quando

se inclui uma fase metalica como NiFe.

_OP% 0417 x BAR + 0.052 (2.1)
opx + ol

Segundo os autores, a abundancia de fase determinada a partir da razao das areas das
bandas apresenta ser independentes dos tamanhos das particulas e de sua textura. Esta in-
dependéncia das calibragoes com respeito ao tamanho da particula é devida as amostras de
olivina e piroxénio terem distribui¢bes de tamanho de grao similar. Segundo os autores tém
muita evidencia na literatura ao respeito, como por exemplo, amostras luares contendo graos
de olivina e piroxénio mostram similares distribui¢oes de tamanho de grao. Para a dependéncia
da composicao na calibragao, os pontos finais da calibracao nao parecem variar para diferentes
composigoes para a olivina ou para diferentes fases para o ortopiroxénio. Segundo os autores,
a linearidade em composicao deve-se ao fato que o contetido de ifons de ferro para a olivina e
ortopiroxénio ¢é igual e que é necessario o estudo para estes minerais com contetido em fons de

ferro divergente.
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Figura 2.2: Espectro de uma mistura de olivina-ortopiroxénio 65/35, preparada com tamanho de grao
entre 38 — 53 um. As principais caracteristicas espectrais sdo o centro da banda I e as areas para cada

banda. Figura extraida de Cloutis et al. (1986).
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Figura 2.3: Esta figura mostra a relagao linear entre a abundancia de fase com respeito ao ortopiroxénio
em fung¢éo do parametro BAR, para diferentes distribui¢oes em tamanho de grao. Figura extraida de

Cloutis et al. (1986).

Posi¢ao da banda I, calibra¢ao para determinar a quimica: a posicao da banda I para uma
mistura de olivina e ortopiroxénio é funcao da abundancia de cada fase e a sua composicao
quimica. Os autores determinaram a posicao da banda I para fases puras de olivina e ortopi-

roxénio em fungao do conteido em ferro, por exemplo, o centro da banda I para a olivina com
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0% em ferro é 1.055 pum e com 100% em ferro se desloca até 1.090 um; para o ortopiroxénio o
centro da banda I vai desde 0.911 pm até 0.956 pum para o contetido em ferro entre 0 e 100%

respectivamente.

Entao, a partir da posicao da banda I é possivel determinar a quimica de cada fase, se
primeiro é conhecido a abundancia dos minerais presentes na mistura. A Figura 2.4 mostra
a variacao da posicao da banda I em funcao da abundancia de fase do ortopiroxénio. No
eixo da esquerda a escala, com respeito ao contetido em ferro para a fase pura de olivina, que
vai desde 0 a 100%; no eixo da direita tem-se o mesmo para a fase pura de ortopiroxénio.
Entao, a determinagao em porcentagem do contetido em ferro para os minerais na mistura sera
determinada deslocando-se o gréafico verticalmente e observando-se onde caem os pontos finais

na calibracao em contetdo em ferro.
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Figura 2.4: Esta figura mostra a posicao da banda I versus a abundancia de fase do ortopiroxénio.

Figura extraida de Cloutis et al. (1986).

Posigao da banda II: também se pode ter uma calibracao para a determinagao do contetudo
em ferro pela posicao da banda II para ortopiroxénios em misturas olivina-ortopiroxénio. Isto
porque a olivina nao apresenta uma segunda banda de absorg¢ao, ainda para espécies com alto
contetiddo em ferro estes apresentam uma segunda banda fraca. Esta calibracdo é também
independente da abundancia de fase e do tamanho das particulas, mas esta calibragao ainda

apresenta muita incerteza.
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3 Modelos de transferéncia radiativa

O estudo de como a radiagao interage com uma particula esférica pode ser descrito através das
equacoes de Maxwell. Esta descricao fisica é o ponto de partida para o esttudio e compressao de
como a luz interatua com um meio composto de uma variedade de particulas tanto em tamanho,

forma e composigao.

Regolitos sao particulas da ordem de microns em tamanho que conformam a camada super-
ficial de planetas rochosos, algumas luas, asteroides e cometas. Estas particulas sao complexas
tanto em tamanho, forma e composicao mineralogica. Portanto, para obter informagao das
caracteristicas superficiais a partir da luz refletida deste meio é preciso de um modelo de refle-

tancia.

Os principais modelos de refletdncia empregados na literatura para obter propriedades
superficiais, ¢ o modelo de refletancia e emitancia de Hapke (1993, 2012b), e o modelo de
espalhamento da luz em uma dimenséao de Shkuratov and Starukhina (1999). Tudo este trabalho
estd baseado no modelo de Hapke, portanto, o que segui é uma explicacao do modelo, os efeitos

que se incorporam e os limites para sua aplicagao.

3.1 Modelo de refletancia bidirecional de Hapke

O modelo aproximado de espalhamento multiplo isotropico (IMSA, siglas em inglés) Hapke
(1993) e o mais recente, o modelo aproximado de espalhamento multiplo anisotrépico Hapke
(2002), descrevem a emissao e espalhamento da radiagao eletromagnéticas através de um meio
composto por particulas em tamanho maior que o comprimento de onda da radiacao incidente.
Este modelo estd baseada, em parte, na equacao de transferéncia radiativa, que assume que
as heterogeneidades do meio espalham e emitem a radiacao independente e incoerentemente.
Segundo Hapke (1993) isto é verdade supondo um meio onde a distribuigdo das particulas é

aleatoria em posicao e diregao, caso contrario, a teoria deve ser aplicada com muita atencao.

A seguinte equacao é a equacao de refletancia bidirecional obtida a partir, da equacao de
transferéncia radiativa para um meio plano semi-infinito. Esta equacao nao considera os termos
de porosidade, os efeitos de oposigao e de rugosidade. Exceto para o fendmeno de porosidade,
estes efeitos nao podem ser obtidos a partir da equacao de transferéncia radiativa, os quais

serao descritos mais adiante. Entao a equacao de refletancia bidirecional é:
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. w Ho
7"(2,6,9) = E,U, + U

[p(9) + H (o, w) H (pre, w) — 1] (2.2)

Aqui r = J/I, é definido como a irradiancia J, que é a potencia incidente por unidade
de area, dividido entre a radiadncia I que é a potencia espalhada pela superficie por unidade
de area e unidade de angulo sé6lido; por definicao J é luz colimada e I é luz nao colimada;
w ¢é o albedo médio de espalhamento simples, p, = cosi e g, = cose sao 0s co-senos dos
angulos de incidéncia e emissao respectivamente, p(g) é a fungao de fase média e, H é a fungao

Ambartsumian-Chandrasekhar.

Da equacao de refletancia bidirecional, a contribuicao ao espalhamento simples anisotropico

W o
— 2.3
4 o MeP(Q) (2.3)

e a parte que contribui ao espalhamento multiplo isotrépico é:

W o
AT o + fe

[H (pto, w) H (pte, w) — 1] (2.4)
Antes de prosseguir com a teoria de refletancia, temos que primeiro que definir as expressoes
bésicas de espalhamento.

A seguir sao definidas os conceito basicos de espalhamento: as trés segoes transversais, as
eficiéncias de espalhamento, extingao e absor¢ao, o albedo de espalhamento simples e a fungao

de fase.

Secao transversal

A secgao transversal de uma particula esférica é a fracao de area efetiva que esta afeta a radiagao
incidente. Entao, define-se como a potencia afetada P dividida entre a irradidncia incidente
J. As trés secoes transversais sao: secao transversal de extin¢ao o, de espalhamento og e de

absorcao g4, e se definem como:

op = Pp/J (2.5)

os = Ps/J (2.6)
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op = P A / J (27)
onde as poténcias e as segoes transversais nao sao independentes, elas estao relacionadas
entre si definidas por: P = Ps+ Py e, 0 =05+ 04.
Eficiéncias

A eficiéncia de uma particula é a fracao de energia que é afetada pela particula dividida entre sua
area geométrica de secao transversal. As eficiéncias sao: eficiéncia de extingao, de espalhamento

e de absorcao.

Qp = . (2.8)

Qs == (2.9)
g

Qa= %A (2.10)

onde o = ma? é o area geométrica de secao transversal da particula de radio a, se cumpre

que:

Qe =0Qs+Qa (2.11)

Albedo de espalhamento simples, w

O albedo de espalhamento simples w se define como a razao entre a potencia espalhamento

dividida pela potencia de extingao.

_ B

-5 (2.12)

W

das defini¢oes anteriores o albedo também pode ser escrito como a razao entre a eficiéncia

de espalhamento dividida entre a eficiéncia de extingao:

_0s _Gs
w= o On (2.13)
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as eficiéncias como também o albedo de espalhamento simples sao fun¢oes do comprimento

de onda.

Funcgao de fase de uma particula

Suponhamos que temos uma irradiancia J(r,{2,) propagando-se dentro de um angulo sélido
()., esta irradiancia interatua com uma particula a uma distancia r, logo, uma parte dela
¢ espalhada como radiancia I(r,2) dentro de outro angulo solido 2 em uma dire¢do 6 com
respeito a radiacao de incidéncia. Entao, para conhecer a distribuicao da poténcia espalhada
se introduz o conceito de fungao de fase. A fungao de fase p(6) sera a distribui¢ao angular da

radiacao espalhada por uma particula, definida como:

dP B p(9)
d—QS(QO, Q) = J(2:)0Qs™, ~ (2.14)

Onde # ¢é o angulo entre a direcao de propagacao da radiagao incidente e a dire¢ao da
radiacao espalhada, mas, também pode ser expresso em funcao do angulo de fase g, que é o
angulo entre a fonte e o detector medido desde o centro da particula entao, g = m—0 e, a funcao
de fase serda p(g) = p(m — 0). Integrando esta equagao sobre (2, e exigido que p(g) satisfaca
a condigdo de normalizagao entdo (1/47) [p(g)dQ = 1. Se a particula espalha a radiagéo

isotropicamente, temos que p(g) = 1.

Comparacao entre a teoria de Mie e a dptica geométrica

O problema da interacao de uma onda eletromagnética com uma esfera foi resolvido por Gustav
Mie empregando as equagoes de Maxwell. A teoria de Mie encontra as expressoes para as
eficiéncias de extingao e espalhamento, como também, a fungao de fase para uma esfera isolada
perfeita de qualquer tamanho. As eficiéncias como a funcao de fase s6 dependem de duas
quantidades: a constante Optica e, (2) do parametro de tamanho, definido como X = 2mwa/A,
onde a é o radio da esfera e, A é o comprimento de onda. As solugoes de estes parametros tém

diferentes propriedades dependendo si X é menor, igual ou maior que a unidade.

Quando X > 1 as expressoes de espalhamento, extin¢ao e a fungao de fase, podem ser
descritas aproximadamente bem por meio da éptica geométrica, isso é de importancia, ja que,

as varias expressoes do modelo de Hapke sao obtidas baseadas na 6ptica geométrica.

Na teoria de Mie a equacgao de onda ¢é resolvida em coordenadas esféricas, com o centro de
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coordenadas no centro da esfera e, o eixo do pélo na mesma diregao que a radiagao incidente.
Para determinar solugoes fisicas do campo incidente como o espalhado devem de cumprir certas
regras: (1) que o campo deve de ser finito no todo o espago, (2) s6 a irradiancia incidente é o
tinico campo dentro a esfera e, (3) os campos tanto elétrico como o magnético devem de ser
continuos na superficie de esfera. Entao, depois de escrever os campos em fungao de coordenadas
esféricas e resolver para as condi¢oes de contorno, Mie encontra as expressoes para as eficiéncias

de exting¢ao e dispersao, como também para a fungao de fase.

A Figura 2.5 mostra a fungao de fase obtido pela teoria de Mie para uma esfera transparente
com indice de refracao m = 1.50 + ¢0 e, para uma esfera opaca com indice de refracao m =
1.50 4+ 20.25, ambas com parametro de tamanho X = 100. Para uma esfera isolada, tem-se
contribuicao do fendémeno de difracao ao término de espalhamento, como pode ser observado
na curva da funcao de fase em 180°. A seguinte Figura 2.6 é a fungao de fase para uma esfera
transparente com o mesmo parametro de tamanho, obtida por meio da 6tica geométrica, onde
se observa que os fenémenos de reflexao e refragao contribuem a regices especificas da funcao
de fase. Segundo Hapke (1993), os dois resultados, um obtido resolvendo a equagao de Maxwell
e o outro empregando a Otica geometria sao qualitativamente similares, onde as principais
diferengas sao associadas a picos de ressonancia e que, em geral, o resultado obtido por meio

da 6tica geométrica é aceitavel.
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Figura 2.5: Funcao de fase obtida a partir da teoria de Mie, para particulas esféricas com parametro
de tamanho X = 100, para constantes 6ticas m = 1.50 + ¢0 e m = 1.50 + ¢0.25. Pode-se observar a

contribuigao do fendémeno de difragdo, o pico perto de 180°. Figura extraida de Hapke (1993).
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Figura 2.6: Funcao de fase obtida a partir da oOtica geométrica para uma esfera transparente com
constante 6tica m = 1.504140 e parametro de tamanho de X = 100. Onde os fend6menos & contribuigao

da funcao de fase sdo os fenomenos de reflexao e refragao. Figura extraida de Hapke (1993).

Determinagao das eficiéncias por meio do equivalente slab

Ja que o modelo de Hapke considera as particulas maiores que o comprimento de onda da
radiacao incidente, entao, nesta regiao, a 6tica geometria é valida e é possivel obter expressoes
analiticas matematicamente simples para as eficiéncias modelando uma particula esférica como
um slab (Figura 2.7) com as mesmas propriedades oOticas. Entao para luz incidente nao pola-
rizada, a fracao de luz que é refletida da superficie do slab sera a integral dos coeficientes de
reflexao de Fresnel S,, onde 1 — S, sera a fracao de luz transmitida e atenuada por absorcao

através do slab.

Define-se o fator de transmissao interna ©, como a fracao total de luz que entra na particula

alcancando a outra superficie depois de um tréansito.

/2 ,
0= 2/ e~ X s gin 4 cos Ydv (2.15)
9

=0
aqui n; é o indice de refragdo imaginario, X = 2ma/\ é o parametro de tamanho, a é

o raio da esfera e A\ é o comprimento de onda, ¢ e ¥ sdo os angulos de refracao e reflexao
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respectivamente. Entao, integrando 2.15 o valor exato é:

2 2
0=+ g)z{e‘w“—””%)m[l +aD(1—1/n})"?] — e *P[1 + aD]} (2.16)
a

aqui n, é o indice de refracao real, D é o didmetro da particula e, o o = 4mwn;/\ é o

coeficiente de absor¢ao. Uma aproximacao para ©, denominado como modelo exponencial é:

O~ e D (2.17)

onde (D) = 2[n?— ;L (n?—1)*?]D ¢ a distancia média percorrida por todos os raios durante

um simples transito.

SE‘\S‘E S
e o (1-5¢)©(1-5))
_.___.___,__._.——F'
1-5
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Figura 2.7: Equivalente slab para uma particula de tamanho maior que o comprimento de onda, figura

extraida de Hapke (1993).

A fracao total de luz que é refletida especularmente da superficie de uma particula esférica
éS,,onde 1 — .5, é a fracao de luz que é transmitida e atenuada pelo fator ©® quando alcanca
a superficie oposta. S; é a fracao de luz refletida dentro do slab, e 1 — S; é a fracao que é
transmitida. Entao, somando toda a contribuicao da luz, temos que a eficiéncia de espalhamento

sem componente de difragao é:

O (2.18)

onde:
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Se = /7r/2 [R1(0) + Ry(0)] cos 8 sin §do (2.19)

/2
S, = / [R1(0") + Ry(6")] cos ¢ sin 6'de’ (2.20)
0

Onde ¢’ ¢ o angulo de incidéncia dentro do slab, R, e Rj sao os coeficientes de reflexao
perpendicular e paralelo respectivamente com respeito a fronteira que separa dois meios. Estes
coeficientes estao em funcao das intensidades dos campos elétricos. Na literatura se tém varias
expressoes aproximadas para os coeficientes S, e S;. Aqui empregamos as expressoes dadas por

Hapke (2012b) quais s&o:

S, = 0.0587 + 0.8543R(0) + 0.0870R(0)? (2.21)
1
S,:1—;Emgms—osame)—00&anf] (2.22)
onde:
(n, — 1) + n?
R(0) = : 2.23
(0) (ny +1)% + n? ( )

Particulas naturais nao sao transparentes e estas possuem impurezas, estas impurezas
fazem que a radiacao nao alcance o extremo oposto da particula e seja espalhada, por exemplo,
para tras. Entao a presenca de espalhadores internos em particulas naturais faz que a funcao
de fase seja modificada, diminuindo a contribuicao a altos angulos de fase e incrementando-
se a contribuicao da radiacao espalhada a baixos angulos de fase. Por tanto, quando se tem

espalhadores internos o fator de transmissao interno queda definido como:

it exp(—va(a+ s)(D))

= (2.24)
1 + rexp(—+/a(a + s)(D))
onde s é o coeficiente de espalhamento interno e r; esta definido como:
1—
ry = a/lats) (2.25)
1+ a/(a+s)
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Como mencionado, esta eficiéncia de espalhamento nao inclui o termo de difragao. O
fenomeno de difracao é devido a natureza ondulatoéria da luz. O padrao de difracao é formado
pela interferéncia construtiva e destrutiva da onda incidente sobre a particula. Portanto, para
um meio formado por particulas muito proximas entre si, o desvio angular da radiacao incidente
serd minimo pela proximidade das particulas, entao, o patrao de interferéncia nao seré formado

e, este efeito ndo sera observavel. Este ¢ discutido em Hapke (1999).

Portanto, como nao se tem contribuicao por difracao para um meio formado por particulas,
a eficiéncia de extincao serd Qg = 1. Como o albedo de espalhamento simples esta definido
por w = Qs/Qg, o albedo espalhamento simples sera igual a eficiéncia de espalhamento; ja o

albedo de espalhamento simples estara dado pela equagao 2.18 e seré:

1-5;

u}:S@+(1—Se)m

G (2.26)

A Figura 2.8 mostra a comparacao entre a eficiéncia de espalhamento obtido pela éptica
geométrica e o equivalente slab, as curvas estao sobrepostas, mostrando assim que a expressao
analitica obtida modelando uma particula por meio de um slab (equagao 2.18), é uma boa
aproximacao para o calculo das eficiéncias sem componente de difragao, para particulas maiores

que o comprimento de onda.
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Figura 2.8: A figura mostra a eficiéncia de espalhamento contra aD, obtidas por meio da 6tica ge-
ométrica e o equivalente slab, para uma constante 6tica de m = 1.50 + {0, figura extraida de Hapke

(1993).

Para uma mistura intima de particulas, que quer dizer, uma superficie composta por
particulas de tipos diferentes e misturadas homogeneamente, o albedo médio de espalhamento

simples e a funcao de fase média sao definidas como:

_ XiN;0,Qp;w; (2.27)
YiN;o;Qr;
Y;N;0;Qsipi(9)
plg) = = =52 (2.28)
YiN;o;Qs;

onde w; ¢ o albedo de espalhamento simples para uma particula do tipo j, Qs; € Qg; sao
as eficiéncias de espalhamento e extingao da particula de tipo j respectivamente, o; é o area de
se¢ao transversal da particula de tipo j, N; é o nimero de particulas de tipo j por unidade de

volume.

Expressao empirica para a fungao de fase p(g)

O seguinte a definir é a fungao de espalhamento angular volumétrico médio ou fun¢ao de fase.

Esta funcao representa o espalhamento angular médio de todos os tipos diferentes de particulas
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no meio, incluindo tamanho, estrutura e composicao. Na literatura se tém varias expressoes
empiricas para a fungao de fase p(g), cada um, por exemplo, se diferenciam no nimero de
variaveis livres. Pode-se dizer, que a funcao de fase empirica mais empregada é a fungao de fase
double Henyey-Greenstein (Henyey and Greenstein, 1941), com dois parametros livres. Esta
funcao de fase empirica é uma aproximacao razoavel para superficies que espalham a luz no

intervalo do visivel ao infravermelho préximo e é definida como:

1+c¢ 1-0? 1-c -0
p(g) = 2)3/2 + 2)3/2
2 (1—2bcosg+1?) 2 (14 2bcosg + b?)

(2.29)

As duas varidveis livres sao b e ¢, onde g é o angulo de fase, angulo formado entre a
irradidncia incidente e a radiancia espalhada. O parametro b descreve a altura e largura dos
l6bulos, restrito no intervalo 0 < b < 1. O parametro c representa a distribuicao de energia

entre os lobulos, restrito pela condigao de que p(g) nao pode ser negativo.

Segundo o estudo de McGuire (1993) sobre varios tipos de particulas, particulas esferoidais
transparentes tém valores de b entre 0.5 — 0.7 e ¢ aproximadamente —0.9 e, para particulas
opacas o valor de b decresce levemente, mas, nao se observa variacao importante em c. Para
particulas irregulares, b decresce e ¢ se incrementa. A Figura 2.9 mostra o comportamento das
funcoes de fase para os dois tipos de particulas. A funcao de fase para particulas transparentes
mostram um segundo l6bulo alto e estreito. Diz-se que, particulas transparentes espalham a

luz na direcao da radiagao incidente e, particulas opacas espalham a luz na direcao oposta.
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funcao de fase p(g)
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Figura 2.9: Aqui se tém dois fungoes de fase, a linha de cor azul apresenta a funcdo de fase para
particulas transparentes com valores de b = 0.6 e ¢ = —0.9. A linha de cor verde sera o perfil da fungao

de fase para particulas opacas com b= 0.2 e ¢ = 1.0.

Em McGuire and Hapke (1995), os autores prepararam 42 particulas e determinaram os
parametros b e ¢, ajustando a funcao de fase double Henyey-Greenstein aos seus dados. Os
autores notaram que quando se esquematiza b contra c, estes mostram uma relagao inversa, onde
os pontos parecem estar restrito a uma determinada &rea e nao espalhados. Mais adiante, em
Hapke (2012a), trabalhou com uma amostra muito maior, 495 medidas de refletancia de variadas
amostras de laboratorio e espectros de superficies naturais (Figura 2.10a). Para poucos casos
os parametros b e ¢ foram obtidos diretamente obtendo medidas de refletancia de particulas
isoladas (Shkuratov et al., 2007). A Figura 2.10b mostra os valores de b contra ¢, onde a linha
é o ajuste a centréide dos dados. Dentro dos limites de 0 < b <1 e —1 < ¢ < 1.5 o centroéide
pode ser escrito pela funcao empirica 2.30. Segundo Hapke, esta equagao pode representar a
relacao fisica entre as distribuigoes de energia dos dois l6bulos da fungao de fase para particulas
planetarias.

¢ = 3.29 exp(—17.4b%) — 0.908 (2.30)
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Figura 2.10: Figura (a) mostra os dados de b e ¢ obtidos diretamente e indiretamente de 495 espectros.

A Figura (b) mostra o ajuste a centroide das medidas, figura extraida de Hapke (2012a).

Em Hapke (2012b) deriva uma expressao para a constante ¢ em fungao das eficiéncias,
isto quer dizer que esta constante estd em funcao das propriedades 6ticas do meio, como do

tamanho das particulas:

_ A0
o= 22 (2.31)
onde:
AQL = S, 4 (1 56>%\11 (2.32)
ri — exp(—y/a(a+ 5)(D)) (2.33)

e riexp(—v/a(a + s)(D))
Efeito de Porosidade

Hapke (2008) modifica a equagao de transferéncia radiativa para determinar a refletdncia bi-

direcional dependente da porosidade do meio, para isso assume um meio quase - continuo
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formado por camadas discretas, onde cada camada contém particulas de tamanho maior que o
comprimento de onda da radiacao incidente, orientadas e localizadas de forma aleatoria. Essas
particulas sao diferentes em tamanho, forma e composicao. Nao é considerado efeitos de coe-
réncia porque ¢é assumido que as distancias entre as particulas sao maiores que seu didmetro e

o comprimento de onda.

O coeficiente de transmitanga 7'(s) de um meio continuo é 7'(s) = exp(—FEs), onde E
é o coeficiente de extincao e s é a distancia percorrida pela luz dentro de meio. Em Hapke
corrige este coeficiente para um meio discreto considerando que o meio estéd formado por uma
rede cubica imaginaria de longitude L, onde cada cubo tém uma tnica particula: isto evita
sobreposicao. Entao, a fracao de intensidade que ¢é transmitida através da primeira rede de
particulas é % =1-—FL.
Como as posicoes das particulas sao aleatérias, a probabilidade de transmissao da luz através

das redes é a mesma, portanto, o coeficiente 7" a uma distancia s é:

T(s) = (1 - EL)N (2.34)

onde N = s/L, que é o nimero de camadas de particulas.

O coeficiente T também pode ser escrito como:

T(s) = exp(—KEs) (2.35)

onde K = —1In(1 — EL)/EL

A Figura 2.11a mostra a variacao da transmitanca contra o nimero de camadas de parti-
culas, primeiro para o meio continuo, segundo para as dois expressoes para um meio discreto.
Aqui o coeficiente T cai mais depressa para um meio discreto que para um meio continuo e,
para as camadas superficiais, um meio discreto recebe mais irradiancia que um meio continuo.
A Figura 2.11b mostra a regiao onde o modelo é valido, que é debaixo da curva dada pela

seguinte equagao:

0.524

*= T+ /D)

(2.36)

¢ € o fator de preenchimento para particulas equantes, A é o comprimento de onda e D
é o diametro das particulas na rede cibica imaginaria. Segundo esta equacao para grandes

particulas os fendmenos de coeréncia nao podem ser descartados para valores de ¢ >~ 50%.
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Na regiao entre a curva dada pela equacgao 2.36 e ¢ = 1 o nimero de espalhamento por particula
diminui e a fun¢ao de fase tem uma maior contribui¢ao para grandes angulos de fase, isto faz

com que a refletdncia mude.
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Figura 2.11: (a) é a transmitanca versus o numero de camadas de particulas, para um meio continuo e
discreto. (b) é o fator de preenchimento versus D/\, mostrando as regides onde o efeito de coeréncia

¢ importante e onde o meio sera opaco. Figura extraida de Hapke (2008).

Hapke resolve a equacao de transferéncia radiativa considerando o efeito de porosidade no
termo de transmitanga escrita como: T'(z/ug) = Kexp(—KT7/up). A equagao de refletancia

bidirecional considerando a porosidade do meio é expressado como:

r(i,e,g9) = K [p(g) + H (o) H (1) — 1] (2.37)

onde:

H(x) = 1+2z/K
YT 1t 2ya/K

Yy=v1—-w
K = —In(1 — 1.209¢%3)/1.209¢*/
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Efeito de Rugosidade Macroscépica

Até agora considerou-se um meio plano e liso que absorve e espalha a radiacao; em seguida , sera
tomado em conta as irregularidades ou rugosidades que podem ser observadas nas superficies
dos planetas rochosos, em algumas luas, asteroides e cometas. As irregularidades na superficie
produzem sombra sobre outras partes da superficie, portanto, estas superficies em sombra nao
contribuiriam a radiacao espalhada até o detector e, ademais, este efeito de sombra serd maior
quando a superficie é iluminada e observada perto do horizonte e, serd desprezivel quando a

superficie é iluminada e observada a pequenos adngulos de fase.

A literatura apresenta vérios parametros para caracterizar ou quantificar a rugosidade em
superficies, cito a seguir alguns destes parametros do trabalho de Shepard et al. (2001): (1)
o RMS-height &, é definido como o valor quadratico médio da altura z(z;) do perfil. O perfil
seréd definido como um mapa bidimensional mostrando a variacao da altura z da superficie
em funcao da distancia = (ver Figura 2.12). (2) RMS-deviation v(Azx), é definida como a
diferencia da RMS-height para pontos separados por um passo Ax. (3) RMS-slope S.ms € a
RMS deviation dividida pelo tamanho de paso Ax, que usualmente é reportado em graus como
Orms = tan™(s.ms), (4) longitude de autocorrelagao I, é a covariancia entre perfis mas, deslocada
um passo em Ax. Superficies lisas terao uma alta autocorrelagao e superficies rugosas uma
baixa autocorrelagao. (5) inclinagdo efetiva Syss, se define como a RMS-height dividido pela
longitude de autocorrelacdo s.sr = £/1. (6) mediana e inclinagio absoluta, a inclinagao absoluta
Saps € definida para evitar o bias ao medir a inclinacao da superficie enquanto, a mediana da
inclinagao s, € a mediana da inclinacao absoluta. (7) espectro de potencia, o espectro de
potencia de um perfil é aproximadamente linear em escala logaritmica, onde a inclinagao e o

intercepto de una reta ajustada, sao interpretados como parametros de rugosidade.
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Figura 2.12: Esta figura mostra 18 metros de perfil de rugosidade medidos de um cratera vulcinica no

estado de Nevada-EU. Figura extraida de Shepard et al. (2001).

O modelo de rugosidade macroscopica de Hapke estéd baseado nas seguintes suposicoes:

1. A otica geométrica é valida. E se o meio inclui particulas em tamanho menor que o
comprimento de onda da radiacao incidente entao, seré as agrupagoes das particulas que
controlaram o espalhamento da radiagao.

2. A rugosidade macroscopica é modelada por meio de facetas inclinadas e lisas, onde a escala
em tamanho é maior que o tamanho médio das particulas que conformam a superficie.

3. O angulo médio de inclinacdo 6 é assumido ser pequeno. Assim, o modelo nao considera
partes das superficies com altas inclinagoes.

4. O espalhamento multiplo entre facetas nao é tomado em conta. Mas sim, o espalhamento

multiplo entre particulas de uma mesma faceta.

Hapke modela a rugosidade macroscopica considerando facetas lisas e inclinadas em uma
variedade de dngulos. Assume uma distribuicao gaussiana para as inclinacoes das facetas onde
a normal as facetas esta dada por uma fungao de distribuic¢do de inclinacao a(d) dependente s6
do angulo zenital. Entao, para caracterizar a rugosidade da superficie considera o parametro

chamado de angulo de inclinacdo média @, a tangente do parametro esta definida como:
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B 2 w/2
tan = —/ a(?) tan ¥dv (2.38)
0

™

6 ¢ o angulo de inclinacdo média sobre todas as distancia na superficie. A escala em dis-
tancia que cubre a equacao 2.38, sera limitada pela fisica da equagao de transferéncia radiativa,
onde o elemento de volumem considerado é varias vezes o tamanho das particulas. Portanto, o
limite inferior serd da ordem de um milimetro, e o limite superior esta dada pela resolugao do

detector, que em ciéncias planetarias va desde metros até quilémetros.

Como as facetas podem fazer sombra umas sobre outras e também ter inclinacoes fora da
vista do detector ou a fonte, portanto, Hapke define em geral dois tipos de sombras, (1) algumas
facetas podem ter inclinacoes maiores que 90° com respeito tanto ao detector quanto a fonte,
este tipo de sombra é chamada de tilt shadow, (2) partes da superficie podem bloquear a luz em
alcancar outras partes da superficie, ou que bloqueiam a radiacao refletida hé o detector, este
tipo de sombra é a projected shadow. Para quantificar estes efeitos Hapke define uma funcao
de sombra S(i, e, 1), onde i é o angulo de incidéncia com respeito & normal da superficie, e é o
angulo de emissao, e ¥ é o angulo azimutal que se forma ao projetar os planos de incidéncia e
emissao. Esta funcao de sombra é proporcional & probabilidade que uma faceta seja iluminada
e visivel ao mesmo tempo. Hapke da duas solucoes para a funcao de sombra dependendo
de se 1 > e ou i < e, como também dos co-senos efeitos de incidéncia e emissao, e € fle

respectivamente.

Entao a refletancia bidirecional de uma superficie que apresenta rugosidade rg sera definida
por sua fun¢ao de sombra vezes a refletancia bidirecional de uma superficie lisa de area efetiva
A,, esta area esta em funcao da area de cada faceta vezes sua funcao de inclinacao. A refletancia
da superficie efetiva terd uma inclinacao que é funcao dos angulos efetivos de incidéncia e

emissao. Entao a refletancia medida é:

TR(LQQ) = S(i767¢>r<i67€679) (239)

Para o caso que ¢ < e, as solugdes aproximadas para S(i,e, 1), poe € e (onde e = cosie,

[le = COS €,) SAO:

. e po x(6)
S0 0) = 0] 100(0) 1= F8) + F0)X () o/ ioc(0)) (2:40)

aqui a fungao f(v) ¢ a fragdo de sombra projetada por uma faceta iluminada pela fonte com

43



respeito a sombra que é ocultada ao detector. Esta funcao é definida como:

fl) = exp(—Qtan%) (2.41)

onde ¥ é o angulo azimutal. Analisando os casos extremos de visada temos que: para ¢ = 0
se tem que f(0) = 1, neste caso toda a sombra que é projetada devido a que a luz é bloqueada
(’sombra iluminada’) estara oculta pela sombra que é visivel ao observador (’sombra visivel’).
Para ¢) = 7 temos que f(m) = 0 a ’sombra iluminada’ ¢ totalmente visivel ao detector.

A funcao x(0) esta definida por:

_ 1
) = s (242)

os co-senos efeitos de incidéncia jig. € emissao . sao:

pioe = X(0) [cosz’ + sini tan @ Cozzb_E;i)e;r _Sl(n;%@l%)(l)] (2.43)
fte = x(0) [cose + sinetan @ Q’Ei(ziejlf%i)ﬁ(éﬂ (2.44)
aqui Ey(2) e Ey(x), para z — i ou 7 — e sio:

E\(r) = exp (—% cot f cot a;) (2.45)
Ey(z) = exp (—% cot?  cot? x) (2.46)

Para o caso i > e, a fungdo de sombra e os co-senos efeitos serdo:
S ) = e T R (240
poe = x(6) [cosi +sinitand 52—(%1_(51?22%?)%((?)] (2.48)
s = x(0) {cose + sin e tan ecoszzb_Eg(li()i;r _Siglz;%@fj)@] (2.49)
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a fungdo f(¢)) tem a mesma forma, s6 que agora serd a fracdo de sombra que é oculta ao

detector com respeito a sombra projetada pela fonte.

A equacgao reflctancia bidirecional de Hapke, considerando o efeito de rugosidade da su-

perficie caracterizado pelo angulo de inclinagao media 6, é:

@ e

T+ PO) 4 H(poe) Hpe) =11 S0, ¢) (2.50)

TR(i7 €, g) =

Nas Figuras 2.13 (a) e (b) mostram a variagdo da refletdncia em funcdo da longitude e
latitude para um planeta esférico, respectivamente. Ambas as figuras sao geradas para um
mesmo angulo de fase de 10°. Segundo Hapke (1993) no calculo da refletancia nao se leva em
conta o termo de espalhamento multiplo. A linha cheia é gerado com um angulo de inclinacao
média de § = 25° e a linha cortada para § = 0°, esta tltima ndo toma em conta o efeito de
rugosidade. A curva da Figura 2.13 (a) que apresenta rugosidade, mostra uma menor refletancia
e a separagao da curva é mais quando aumenta a longitude hé angulos negativos. Para a Figura
2.13 (b) a refletancia para a curva cheia se aparta da curva que nao considera rugosidade e, a

sua refletancia vai diminuindo ha o pélo do planeta, até alcancar o zero em refletancia.
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Figura 2.13: Reprodugao parcial das figuras de Hapke (1993) que mostram o efeito da rugosidade
macroscopica sobre o perfil de brilho de um planeta esférico com baixo albedo w = 0.25. As Figuras
(a) e (b) mostram a variacdo da refletancia em funcdo da longitude e latitude para dois valores de

respectivamente.
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Como o estudado nesta parte, a equacao de refletancia de Hapke se aplica a um elemento de
superficie, enquanto o que se observa em corpos do Sistema Solar é a soma da radiacao refletida
dos elementos da superficie sobre a forma do corpo. Entao, no Capitulo 5 desenvolvemos o
método para analisar o efeito que pode ter a forma do corpo sobre o espectro observado. Este
nao é um efeito que é somado na equacao de Hapke como os citados acima, aqui a equagao de
Hapke nao muda, este efeito conste em simplesmente somar a contribuicao da radiacao refletida

de cada elemento de area sobre a superficie total do corpo.
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Capitulo 3

Meteoritos HED e a amostra dos

meteoritos estudados

1 Meteoritos HED

Acredita-se que o asteroide (4) Vesta é o corpo parental dos meteoritos HED. Vesta foi desco-
berto pelo médico alemao e astronomo por vocacao Heinrich Wilhelm Olbers em 29 de Margo
de 1807. Olbers implementou um pequeno observatoério astronémico no segundo andar de sua
casa em Bremem, Alemanha, onde colocou 2 telescopios de 5 polegadas, 2 telescopios para

procurar cometas, 1 telescopio refrator e 1 relogio de pendulo (Hockey et al.; 2007).

Os minerais que compoem a superficie de Vesta representam a fragdo menos densa dos
produtos de um processo de diferenciagao total, a partir de um corpo precursor com composicao
semelhante aos acondritos ordinarios, e o fato destes minerais serem observados em Vesta sugere
que este seja um corpo totalmente diferenciado. Vesta é o tnico asteroide que apresenta uma
alta diferenciacao, este tém um niicleo metalico, um manto ultraméafico e uma crosta baséltica
(Figura 3.1). O tamanho de seu nucleo ¢ de ~ 220 km, com uma densidade media de 3456
Kg/m? que ¢ compativel com a densidade de meteoritos HED. Essas medidas sdao obtidas por

meio seu campo gravitacional, massa, volume, e de materiais conhecidos (Russell et al., 2012).

Ja que os minerais que constituem estes meteoritos cristalizaram a partir do magma, entao,
podem dar pistas sobre a composicao original do material derretido e os processos que deram
lugar a solidificacao e que formou a crosta de Vesta. Entao, meteoritos HED sao rochas igneas,
formadas a partir da solidificagao do material derretido. Também se observa entre os meteoritos

HED, alguns meteoritos formados a partir de fragmentos de rochas igneas, este tipo de rochas
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se denomina rochas brechas.

Figura 3.1: Esquema da estrutura interna de (4) Vesta. O nucleo estd aproximadamente em escala,

porém nao a crosta. Figura extraida de Zuber et al. (2011)

1.1 Meteorito Eucrito

Acredita-se que os eucritos foram cristalizados na superficie ou quase na superficie do asteroide.
Os principais minerais que conformam os meteoritos eucritos sao piroxénio e plagioclase e, em
menor quantidade, metal, troilita, cromita, ilmenita e silica. Segundo a petrologia os eucritos
podem ser divididos em rochas baséalticas e rochas acumuladas. Os eucritos basalticos tem
uma textura muito heterogénea, que devido a processos de recristalizacao comegaram a perder
sua textura de rocha ignea original. Por exemplo, um tipo importante de textura em rochas
basalticas é a textura ofitica; esta apresenta grandes cristais de piroxénio que tipicamente con-
tem numerosos cristais de plagidclase, onde estes cristais de piroxénio se formaram a taxas
de resfriamento moderadas. Por exemplo, a Figura 3.2a mostra um eucrito com uma textura
sub-ofitica contendo graos de plagioclase e piroxénio, e a Figura 3.2b mostra o eucrito baséltico
EET 90020 metamorfoseado com textura recristalizada. Cristais de minerais freqiientemente
mostram zoneamento. Estes aparecem como bandas de distinta cor onde a auséncia ou presenca
de estas bandas sao tteis para conhecer sobre dos minerais e como estes crescem. Os minerais
que apresentam zoneamento concéntrico se assemelham aos anéis das arvores, quer dizer, que

quando o mineral esta crescendo e acontece algum cambio no meio, isto se reflete na espessura
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das bandas tendo assim uma cor diferente que o resto das bandas. Esta cor distintiva do resto
pode ser indicador de impurezas que foram adicionados ao mineral. Por exemplo, os piroxénios
em alguns eucritos baséalticos foram cristalizados apresenteando zoneamento de pigeonita mas,
por processo metamoérfico térmico, o zoneamento original de Mg-Fe ¢ destruido (Yamaguchi
et al., 1996). Exsolugoes em forma de lamelas de piroxénios se dao quando existem duas fases
separadas em uma mesma solugao solida, isto acontece s6 em minerais cuja composi¢ao varia
entre dois o mais composi¢oes puras de minerais. Entao devido a fato de que o metamorfismo
borra o zoneamento de Mg-Fe, os eucritos basalticos geralmente contem pigeonita de baixo
contetiddo em Ca com finas lamelas de exsolugoes de augita. No entanto, eucritos acumulados
predominantemente nao apresentam brechas e sua textura nao é tao diversa como dos eucri-
tos basalticos. Por exemplo, a Figura 3.2c apresenta o eucrito acumulado Moore Conty, onde
se pode observar que esta formado por grandes graos. Mineralogicamente os eucritos acumu-
lados sao muito similares aos eucritos basélticos, onde os minerais principais sao piroxénio e

plagioclase.

1.2 Meteorito Diogenito

Os diogenitos sao formados por grandes graos de minerais e, segundo os estudos petrologicos,
estes meteoritos foram criados a elevadas pressoes e temperatura, determinando sua origem
muito no profundo da crosta de seu asteroide progenitor. No entanto, estes meteoritos tem
uma complexa historia térmica que dificulta saber com exatidao sua origem. Em composicao,
muitos diogenitos estao compostos principalmente por ortopiroxénio e em menor quantidade
esta apresenta os minerais cromita e olivina. Para diogenitos que apresentam brechas se observa
presenga de minerais como plagioclase e diopsido, que foram depositados a partir de fragmentos
de eucritos. No entanto, também se tem diogenitos que apresentam uma quantidade importante
de olivina, com aproximadamente o 31% da amostra ¢ olivina (Sack et al., 1991). A Figura 3.2d
é a amostra GRA 98198, que corresponde a este tipo de diogenito chamado de "diogenito de
olivina". Mas, esta alta concentracao de olivina nao se observa em toda a amostra: em outras
regioes da amostra sua composi¢ao nao é diferente dos outros diogenitos, em outras palavras,
sua composicao é principalmente de ortopiroxénio com pequena quantidade de olivina. Esta
evidencia sugere que os chamados "diogenitos de olivina"nao sao minerais que sobraram de um
processo anterior, sinao que sao rochas acumuladas semelhantes a outros diogenitos (Fowler
et al., 1994). Mas, também se tem amostras de diogenitos que sao muitos complexas que podem

ser residuos de um derretimento parcial pertencentes ao manto de Vesta ou sao fragmentos de
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rochas acumuladas da crosta de Vesta (Krawczynski et al., 2008). A maioria dos diogenitos
piroxénios com excecao de alguns que contem inusual composi¢ao mineraldgica, seus elementos
principais estao dentro de um intervalo estreito em composi¢ao mineraldgica. Empregando o
tetraedro dos piroxénios, os intervalos em composicao sao Woy_3, Enzi_77 e Fsgs_o4. Em um
sistema fechado quando se estao formando cristais a partir do magma, a composicao global
da mistura cristal-magma nao muda. Entao, para explicar esta variagao da composi¢ao das
amostras de diogenitos de piroxénios, o que se propoe é que se formaram em diferentes sistemas
ou que o proprio sistema estava formado por regioes com diferentes temperaturas de equilibrio

(Fowler et al., 1994).

1.3 Meteorito Howardito

Os meteoritos howarditos estao constituidos de rochas preexistentes, compostos de fragmentos
dos meteoritos eucritos e diogenitos. Acredita-se que os impactos que tiveram em Vesta ha 4.1
a 3.5 Giga anos (Bogard and Garrison, 2009) foram os que criaram este tipo de meteorito. Este
tipo de meteorito constitui uma boa representacao da composicao da crosta de Vesta. A Figura
3.2f mostra o meteorito howardito PCA 02019. Dentro das amostras de meteorito howardito se
tem uma amplia gradagao em composicao e estrutura que vai desde meteoritos eucritos que nao
apresentam brechas, passando por meteoritos howarditos e diognitos brechados até diogenitos
sem brechas. Isto é prova de que Vesta passou por uma grande escala de impacto, fragmentacao

e mistura.
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Figura 3.2: A Figura (a) & o meteorito eucrito basaltico QUE 97053, (b) o meteorito eucrito meta-
morfoseado EET 90020, (c¢) o meteorito eucrito acumulado Moore County, (d) o meteorito diogenito
de olivina GRA 98108, (e) o meteorito diogenito brecheado QUE 99050 e, (f) o meteorito howardito
PCA 02019. Figura extraida de Zuber et al. (2011).

2 Amostra dos meteoritos HED

Os espectros de meteoritos classe Eucritos, Diogenitos e Howarditos foram obtidos da base de
dados publica RELAB (Reflectance Ezperiment Laboratory, em inglés). Esta base de dados é
uma base muito heterogénea em tipos de amostras, tendo espectros de minerais, rochas, solos,
meteoritos, metais como Ferro, Niquel, etc., espectros de materiais experimentais como aquelas
irradiadas por laser e, espectros de materiais biologicos e organicos. O laboratério RELAB
conta principalmente com dois espectrometros: o espectrometro de refletncia bidirecional que
opera no intervalo ultravioleta préximo, visivel, ao infravermelho proximo de 0.32 a 2.55 um,
com uma resolucao de 5.0 ou 10nm, o segundo espectrometro é o Nicolet 870 Nexus FTIR,

que opera entre o infravermelho préximo e distante, no comprimento de onda nominal entre
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1.0 — 50 pm.

As seguintes tabelas mostram os intervalos em didmetro para meteoritos tipos Eucritos,
Diogenitos e Howarditos obtidos da base de dados. A primeira coluna é o nome da amostra, a
segunda seu codigo de identificacao, a terceira é o intervalo em tamanho de grao em microns e, a
quarta coluna é o meio empregado ao medir a distribui¢ao de tamanhos das amostras, que pode
ser em um meio dry ou wet. Cada conjunto da amostra foi medida sob as mesmas condiciones
de geometria, intervalo de comprimento de onda, etc. Além disso, houve o cuidado em escolher
conjuntos de amostras que foram preparadas pela mesma técnica empregada na medida da
granulometria das distribuigoes de particulas. Por exemplo, a distribuicao de tamanhos das
particulas para a amostra eucrito Allan Hills foi determinada pelo mesmo método dry-sieved.
Alguns conjuntos de amostras nao especificam o método empregado e, variagao na técnica de
medir a granulometria da amostra para um mesmo meteorito e mesmo intervalo em diametro,

se observa variagao no seu espectro de refletancia.

A seguir sao apresentadas as tabelas dos meteoritos, com uma descri¢gao sucinta de cada

meteorito.
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2.1 Amostra de meteoritos eucritos

Tabela 3.1: Amostra selecionada de meteoritos eucritos

Amostra Amostra-id Diametro (um) | Método
ALHA76005 MB-TXH-066-A 0-25 dry-sieved
ALHA76005 MB-TXH-066-B 25 - 45 dry-sieved
ALHAT76005 MB-TXH-066-C 45 - 75 dry-sieved
ALHA76005 MB-TXH-066-D 75 - 125 dry-sieved
ALHA76005 MB-TXH-066-E 125 - 250 dry-sieved
ALHAT6005 MB-TXH-066-F 250 - 500 dry-sieved
Bouvante < 250 TB-RPB-028 0-250

Bouvante bulk TB-RPB-029 0 - 500

EETA79005 TB-RPB-026 0-250

EETAT790B TB-RPB-025 0 - 1000

Juvinas MB-TXH-070-A 0-25 dry-sieved
Juvinas MB-TXH-070-B 25 - 45 dry-sieved
Juvinas MB-TXH-070-C 45 - 75 dry-sieved
Juvinas MB-TXH-070-D 75 - 125 dry-sieved
Juvinas MB-TXH-070-E 125 - 250 dry-sieved
Millbillillie MB-TXH-069-A 0-25 dry-sieved
Millbillillie MB-TXH-069-B 25 - 45 dry-sieved
Millbillillie MB-TXH-069-C 45 - 75 dry-sieved
Millbillillie MB-TXH-069-D 75-125 dry-sieved
Padvarninkai impact melt | MB-TXH-096-A 0-25

Padvarninkai impact melt | MB-TXH-096-B 25 - 45

Padvarninkai MB-TXH-096-C 0-25

Padvarninkai MB-TXH-096-D 25 -45

Stannern MB-TXH-097-A 0-25

Stannern MB-TXH-097-B 25-45

Yamato 74450 MB-TXH-071-A 0-25 dry-sieved
Yamato 74450 MB-TXH-071-B 25 - 45 dry-sieved
Yamato 74450 MB-TXH-071-C 45 - 75 dry-sieved
Yamato 74450 MB-TXH-071-D 75 - 125 dry-sieved

ALHA76005

Este meteorito esta classificado como um meteorito acondrito abundante em Ca. A amostra

apresenta 6 intervalos em tamanho de grao. A geometria de visao pela qual os espectros de
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refletancia foram obtidos sao: angulo de incidéncia 30°, de emissao de 0°, de fase de 30° e
angulo azimutal de 0°. A resolugao espectral é de 5 nm, comegando a medida em 0.3 pym e

terminando em 2.6 um. Estos espectros foram obtidos a atmosfera e temperatura ambientes.
Bouvante

A amostra apresenta 2 distribui¢des de grao, a primeira distribuicao tem como intervalo
de tamanho de grao entre 0 — 250 um e a segunda entre 0 — 500 um. Os angulos de incidéncia,
emissao, fase e azimutal, hos quais os espectros foram obtidos sao: 30°, 0° e 30°, 0° respecti-
vamente, com resolucao espectral de 10 nm. Ambos espectros foram obtidos a temperatura e

atmosfera ambiente. O meio em que foi realizada a granulometria nao figura na base da dados.
EETA79005 e EETA790B

A amostra apresenta duas distribui¢des de grao, onde os limites de tamanho de cada
distribuicao sao: 0 — 250 e 0 — 1000 ambas medidas em microns. Os angulos de incidéncia,
emissao, fase e azimute sao: 30°, 0°, 30° e 0°. Os espectros foram obtidos a temperatura e

atmosfera ambientes. O meio em que foi determinada a granulometria nao consta na base de

dados.
Juvinas

Este meteorito eucrito Juvinas apresenta 5 distribui¢oes de tamanho de grao, onde os
limites de diametro medidos em microns de cada distribuicao sao: 0 — 25, 25 — 45, 45 — 75,
75 — 125 e 125 — 250. Segundo consta na base de dados a granulometria foi determinada
em um meio seco. Os angulos de incidéncia, emissao, fase e azimute sao: 30°, 0°, 30° e 0°
respectivamente, onde as medidas come¢am em 0.3 ym com uma resolugao de 5 nm e terminam

em 2.6 um. Os espectros foram obtidos a temperatura e a atmosfera ambientes.
Millbillillie

A amostra apresenta 4 distribui¢oes de tamanho de particula, onde os tamanhos limites
medidos sao: 0—25, 25 —45, 45—75 e 75— 125, em microns. Os angulos de incidéncia, emissao,
fase e azimute nas quais os espectros foram obtidos sao: 30°, 0°, 30° e 0° respectivamente. A

resolucao espectral é de 5 nm comecando em 0.3 até 2.6 um. Os espectros foram obtidos a

temperatura e atmosfera ambientes.
Padvarninkai impact melt

A amostra apresenta dois distribui¢oes de tamanho de grao, com tamanho limite para cada

amostra de 0 — 25 e 25 — 45 um. Os angulos de incidéncia, emissao, fase e azimute sao: 30°, 0°,
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30° e 0° respectivamente. O intervalo espectral vai desde 0.3 pm até 2.6 ym com uma resolugao

de 5 nm, onde as medidas foram realizadas a temperatura e atmosfera ambientes.
Padvarninkai

Este meteorito diferentemente do anterior, nao foi formado por um evento de colisao. Esta
amostra de meteorito apresenta duas distribuicoes de grao, onde os tamanhos limites de cada
um é: 0 — 25 e 25 — 45 pum. Os angulos de incidéncia, emissao, fase e azimute sao: 30°, 0°, 30°
e 0° respectivamente. O intervalo espectral va desde 0.3 pm até 2.6 pm com uma resolucao de

5 nm, onde as medidas foram realizadas a temperatura e atmosfera ambientes.
Starnnern

A amostra de meteorito eucrito apresenta duas distribui¢coes em tamanho de grao, estes
sao: 0—25 e 25 —45 onde as medidas estao em microns. Os angulos de incidéncia, emissao, fase
e azimute sao: 30°, 0°, 30° e 0° respectivamente. Os espectros foram obtidos a temperatura e

atmosfera ambiente. A resolugao espectral é de 5 nm partindo de 0.3 um e terminando em 2.6
Jm.

Yamato 74450

A amostra apresenta 4 distribui¢oes de tamanho de grao, com tamanhos limites de 0 — 25,
25 —45,45—"75¢e 75— 125 pm. A granulometria foi realizada em um meio seco. Os angulos de
incidéncia, emissao, fase e azimute sao: 30°, 0°, 30° e 0° respectivamente. Estes espectros foram
obtidos a temperatura e atmosfera ambientes. A resolugao espectral é de 5 nm comegando a

medida em 0.3 ym e terminando em 2.6 pm.
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2.2 Amostra de meteoritos diogenitos

Tabela 3.2: Amostra selecionada de meteoritos diogenitos

Nome Amostra-id Didmetro (um) | Método
EETAT79002 MB-TXH-067-A 0-25 dry-sieved
EETA79002 MB-TXH-067-B 25 - 45 dry-sieved
EETAT79002 MB-TXH-067-C 45 - 75 dry-sieved
EETAT79002 MB-TXH-067-D 75 - 125 dry-sieved
EETAT9002 MB-TXH-067-E 125 - 250 dry-sieved
EETA79002 MB-TXH-067-F 250 - 500 dry-sieved
Johnstown MB-TXH-095-A 0-25

Johnstown MB-TXH-095-B 25 - 45

Yamato 74013 | MB-TXH-073-A 0-25 dry-sieved
Yamato 74013 | MB-TXH-073-B 25 - 45 dry-sieved
Yamato 75032 | MB-TXH-074-A 0-25 dry-sieved
Yamato 75032 | MB-TXH-074-B 25 - 45 dry-sieved

EETA79002

Esta amostra de meteorito apresenta 6 distribui¢oes de tamanho de grao, onde os intervalos
limites de cada distribuicao sao: 0 — 25, 25 — 45, 45 — 75, 75 — 125, 125 — 250 e 250 — 500,
medidas em microns. A granulometria das amostras foi medida em um meio seco. Os angulos
de incidéncia, emissao, fase e azimute a qual os espectros foram obtidos sao: 30°, 0°, 30° e 0°
respectivamente. As medidas dos espectros vao desde 0.3 até 2.6 pm com uma resolugao de 5

nm, obtidos a temperatura e atmosfera ambientes.
Johnstown

A amostra tem duas distribui¢oes em tamanho de grao, estes sao: 0 — 25 e 25 — 45 pm.
Os espectros das amostras foram obtidos com angulos de incidéncia, emissao, fase e azimute
de: 30°, 0°, 30° e 0° respectivamente e, tendo uma resolu¢ao de 5 nm comecando em 0.3 pm e

terminando em 2.6 um. Os espectros foram obtidos a temperatura e atmosfera ambientes.
Yamato 74013

A amostra de meteorito apresenta dois distribui¢oes de grao, com tamanhos limites de
0—25e 25 —45 pym. Segundo a base da dados, a granulometria foi medida em um meio

seco. Os espectros foram obtidos com uma resolu¢ao de 5 nm, iniciando a medida em 0.3 pum
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e terminando em 2.6 pum, os angulos de incidéncia, emissao, azimute e fase sao: 30°, 0°, 0°
e 30° respectivamente. Esta amostra de meteorito diogenito esta descrita como uma amostra

recristalizada.
Yamato 75032

A amostra de meteorito apresenta duas distribui¢oes de tamanho de grao, onde os limites
em microns para a primeira amostra é de 0 — 25 e para a segunda amostra ¢ de 25 — 45. Na
base de dados consta que a medida da granulometria foi feita em meio seco. Com respeito a
medida dos espectros, estes foram obtidos com uma resolugao de 5nm, iniciando em 0.3 pm e
terminando a medida em 2.6 um, os angulos de incidéncia, emissao, azimute e fase sao: 30°,
0°, 0° e 30° respectivamente. Diferentemente da amostra anterior, este é um meteorito em que

o ferro é abundante.

2.3 Amostra de meteoritos howarditos

Tabela 3.3: Amostra selecionada de meteoritos howarditos

Nome Amostra-id Diametro (pm) Meétodo

EETS87503 | MB-TXH-068-A 0-25 dry-sieved
EET87503 | MB-TXH-068-B 25 - 45 dry-sieved
EET87503 | MB-TXH-068-C 45 - 75 dry-sieved
EET87503 | MB-TXH-068-D 75 - 125 dry-sieved

EET87503 | MB-TXH-068-E 125 - 250 dry-sieved
EET87503 | MB-TXH-068-F 250 - 500 dry-sieved

EET87503 | MB-TXH-068-G 0-25 wet-sieved
EET87503 | MB-TXH-068-H 0-125 wet-sieved
Kapoeta MP-TXH-053-A 0-25

Kapoeta MP-TXH-053 0 - 1000

EET87503

Este meteorito howardito apresenta 6 distribui¢oes em tamanho de grao, o intervalo limite
em microns sao: 0 — 25, 25 — 45, 45 — 75, 75 — 125, 125 — 250 e 250 — 500. Segundo a base
dos dados a granulometria foi medida em um meio seco. A geometria na qual foi obtidos os
espectros sao: angulo de incidéncia 30°, angulo de emissao 0°, azimute 0° e angulo de fase 30°.

As medidas dos espectros comecam em 0.3 p e termina em 2.6 gm, com uma resolucao de 5
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nm. As medidas foram obtida com a amostra girando (spinning), os espectros foram obtidas a

temperatura de laboratorio e atmosfera ambientes.
EET87503

A amostra de meteorito howardito é a mesma que a prévia, mas a granulometria foi feita
em um meio umido (wet-sieved). Esta amostra tem duas distribuigbes em tamanho de grao
0—25e0—125um. Os angulos de incidéncia, emissao, azimute e fase sao: 30°, 0°, 0° e
30° respectivamente. Os espectros foram obtidos a temperatura de laboratorio e a atmosfera
ambiente. As medidas dos espectros comegam em 0.3 ym e terminam em 2.6 ym com uma

resolucao de 5nm.
Kapoeta

A amostra apresenta duas distribui¢oes em tamanho de grao 0 — 25 e 0 — 100 um, nada
base da dados do RELAB nao apresenta o método empregado ao medir a granulometria. As
medidas do espectro come¢am em 0.3 pm e terminam em 2.6 pm com uma resolu¢ao de 5nm.
Os angulos de incidéncia, emissao, azimute e fase sao: 30°, 0°, 0° e 30° respectivamente. Ambos

os espectros foram tomados & temperatura de laboratorio e a atmosfera ambientes.
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Capitulo 4

Determinacao de constantes 6ticas

No Capitulo 2 a refletancia de um elemento de volume foi calculada, pelo modelo de Hapke,
usando diversos parametros que controlam as propriedades de meio junto com as constantes
Oticas que estao relacionadas a composicao dos materiais. Portanto para se puder analisar como
efeitos de forma podem influenciar os espectros de materiais que podem estar presentes nas
superficies de corpos no sistema solar, é preciso antes de tudo obter valores para as constantes

Oticas destes materiais.

1 Introducao

Primeiramente constantes oticas dependentes do comprimento de onda sao quantidades fun-
damentais e macroscopicas da matéria; sao fundamentais para o estudo da interacao da onda
eletromagnética com a matéria, como os fendémenos de reflexao e refracao, e sao macroscopicas
devido a natureza da equacao de Maxwell onde o elemento de volume considerado é muito

maior que os elementos individuais que constituem a matéria.

A determinacao das constantes 6ticas nao é uma medida direta: primeiro se requer medidas
como reflexdo ou transmissao, para depois fazer inversao via modelos tedricos. Estes modelos,
como por exemplo, a teoria de Mie ou as equacoes de Fresnel, requerem que os materiais
sejam meios homogéneos em tamanho e forma, como por exemplo: cristais isolados, lajes,
vidros, sélidos amorfos, etc. Cito de Bohren and Huffman (1998), Secao 2.9, sobre os métodos
experimentais para determinar constantes Oticas para meios homogéneos: (1) para amostras
com elevada transparéncia, quando a parte imaginaria do indice de refracao é muito pequena,

isto é n; =~ 0, a lei de Snell pode ser aplicada para determinar a parte real do indice de refracao
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n, medindo o angulo de desvio da luz refratada quando passa através de um prisma, (2) para
amostras transparentes, se determina n com medidas de transmissao e refletancia, com o angulo
de incidéncia quase normal, (3) para amostras opacas, se tém medidas de refletincia para um
intervalo de freqiiéncias, com o angulo de incidéncia quase normal, e onde o deslocamento em
fase da luz refletida é obtido pela relagao de dispersao Kramens-Kroing, (4) se tém também as
técnicas de elipsometrias, onde a razao das amplitudes e deslocamento em fase da luz refletida
sao medidas diretas e, (5) finalmente, medidas de refletancia em vérios estados de polarizacao
a dois angulos diferentes de incidéncia. Com estes métodos, as constantes 6ticas podem ser

determinadas satisfatoriamente, mas para casos particulares e simples.

Infortunadamente materiais na superficie dos planetas, asteroides, etc. nao sao homogéneos
e a camada superficial destes corpos é constituida por particulas irregulares em forma, tamanho
e sao uma mistura de composi¢ao mineralogica. Isto faz com que a determinacgao de constantes
Oticas a partir de medidas como espectroscopia de reflexao de superficies naturais seja uma

tarefa ardua. Cito a seguir alguns trabalhos sobre a determinacao de constantes 6ticas.

Em Pluchino et al. (1980) os autores determinaram o indice de refragdo imaginario para
uma esfera de carbono no intervalo da luz visivel. Para isto os autores irradiaram luz polari-
zada sobre a amostra com comprimento de onda de 0.488 um para vérios angulos de reflexao;
empregando a teoria de Lorentz-Mie, determinaram o indice de refracao n por inversao. Os
autores concluiram que o indice de refracao determinado por este método estd em acordo com

os valores da literatura para amostras de particulas de carbono.

Por outro lado, Lucey (1998) determinou o indice de refragdo imaginario para minerais
de silicatos em funcao do conteido de Ferro. O autor empregou o modelo de refletancia de
Hapke (1981, 1993) para fazer a inversao dos espectros de refletincia de minerais, para isto
foram fixados antes o diametro, o indice real de refracao n, e as constantes da funcao de fase.
Como as amostras sao distribuicoes de particulas, onde somente sad conhecidos sao os limites
de tamanho de grao, o autor empregou a media de tamanho de grao para cada distribuicao.
Também, como a parte real do indice de refragao nao é fortemente dependente do comprimento
de onda para o intervalo entre 0.4 — 2.5 um, o autor toma a média dos valores de n sobre
os eixos cristalograficos em fungdo da composicao seguindo o trabalho de Deer et al. (1966).
O autor usou como funcao de fase um polinomio de legendre com duas constantes, onde as
constantes foram tomada do estudo de minerais que mostram maior espalhamento para altos
angulos de fase (Mustard and Pieters, 1989). Com respeito a inversao do espectro de refletancia,

a constante Otica imaginaria mostram uma dispersao do aproximadamente 10% com respeito
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da media (Figura 4.1a). O autor reconheceu que a dispersao observada na constante oOtica é
devido ao inapropriado valor assumido do tamanho de grao. Entao, o autor faz a inversao do
espectro variando o valor do diametro de cada amostra para ter o melhor ajuste ao redor da
constante Otica media. Este se pode observar na Figura 4.1b. Nesta ultima figura ainda as
constantes Oticas das amostras mostram dispersao em todo o comprimento de onda. Os valores
de didametro médio de entrada foram 12, 22, 44, 60, 95 e 100 um e os didmetro otimizados foram

de 13.2, 18.0, 46.2, 63.0, 94.0 e 95.0 ym.
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Figura 4.1: A figura (a) s@o as contantes 6ticas obtidas por inversao considerando o didmetro médio, a

figura (b) s@o as constantes 6ticas obtidas com o didmetro otimizado. Figura extraida de Lucey (1998).

Li and Li (2011) empregaram o modelo de Hapke para quantificar os minerais da superficie
da Lua, e o tamanho das particulas. Para isto, primeiro determinaram o indice de refracao
imaginario a partir da inversao dos espectros de refletancia de minerais de olivina, piroxénio,
e plagioclase, recompilados da base de dados de meteoritos RELAB e da base da dados de
minerais USGS. Para a inversao dos espectros de refletancia fixaram o diametro das particulas,
o fator de preenchimento; para a parte real do indice de refracao, foram adotados valores da
literatura. As constantes da fungao da fase foram adotados de Mustard and Pieters (1989).
As constante oOticas determinadas pelos autores sao mostradas nas Figura 4.2a. Em geral, o
espectro modelado é superior ao espectro das amostras no intervalo meio em comprimento de
onda e o espectro modelado nao ajusta bem quando o espectro da amostra apresenta uma

banda de absorcao, como se mostra na Figura 4.2b.
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Figura 4.2: (a) contantes Oticas obtidas por inversdo para varios minerais, e (b) ajuste ao espectro

observado utilizando uma constante 6tica especifica. Figura extraida de Li and Li (2011).

Li and Milliken (2015) derivaram a parte imaginaria do indice de refragdo de minerais de
olivina, piroxénio e plagioclase, como também amostras de meteoritos eucritos, diogenitos e
Bamble piroxénio. Os espectros destas amostras foram obtidos da base de dados RELAB e,
usaram o modelo de Hapke (1981) como o modelo de Shkuratov and Starukhina (1999) para
obter o indice de refragao imaginario. Como nos trabalhos anteriores, aqui os autores fixam o
diametro, o fator de porosidade e a parte real do indice de refracao para fazer a inversao do
espectro pelos modelos e determinar assim o indice imaginario. Os autores comparam os indices
de refragao imaginario determinados por inversao para uma amostra de piroxénio, com o indice
determinado para uma amostra de bronzita (Fs;4) determinado por medidas de absorbancia. Os
autores concluem que, com respeito aos indices, (1) aqueles obtidos por ambos modelos diferem
ligeiramente, sao similares dentro do intervalo em comprimento de onda entre 0.4 — 1.5 ym mas,
a diferencia é maior a maiores comprimentos de onda (Figura 4.3). Isto pode ser devido ao fato
de que os modelos diferem em suas fungoes de espalhamento, onde o modelo de Hapke tem uma
dependéncia com a geometria de iluminacao e, o modelo de Shkuratov independe dos angulos de
iluminagao, (2) assumindo particulas irregulares, os indices determinados para dois piroxénios
(F's10,Fsy0) caim no limite superior e inferior com respeito ao indice da bronzita, sugerindo que
esta tendéncia nos indices ¢ devido a diferenca na quimica dos piroxénios. Em geral os autores
obtém bom ajustes para os espectros de eucrito e diogenitos empregando as constantes oOticas
determinadas (Figura 4.4), onde o modelo Hapke reproduz melhor os espectros observados que

o modelo de Shkuratov.
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Figura 4.3: Constantes 6ticas empregando os modelos de Hapke e Shkuratov para particulas esféricas
e irregulares. A curva de cor preto é a constante Otica da amostra Bamble obtida por absorvancia.

Figura extraida de Li and Milliken (2015).
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Figura 4.4: Espectros gerados a partir das constantes 6ticas determinadas empregando o modelo de
Hapke para amostras de meteorito eucrito. A linha cheia é o espectro observado e a linha tracejada é

o espectro modelado. Figura extraida de Li and Milliken (2015).

Para nosso proposito de estudar o efeito de forma sobre o espectro observado, determinamos
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constantes 6ticas invertendo a equagao de refletancia do modelo de Hapke, a partir de espectros
de refletancia de meteoritos. No que segue primeramente fazemos um teste que determina
a constante Otica imaginéria fixando o valor da constante 6tica real a 1.5, consideramos a
porosidade do meio e logo somamos ao modelo a rugosidade macroscépica. Apos, consideramos
uma implementacao mais geral, no sentido que nos permita explorar o espaco de solugoes
de todas as variaveis do modelo e assim determinar solu¢oes mais realistas. A diferenca dos
trabalhos comentados acima, aqui nao fazemos suposicoes iniciais dos valores dos parametros
para o calculo das constantes oOticas, além disso, as expressoes usadas no modelo de Hapke sao

as mais acuradas.

2 Teste inicial

Como se mostra nas Tabelas 3.1, 3.2 e 3.3 de meteoritos eucritos, diogenitos e howarditas res-
pectivamente, cada amostra apresenta varias distribui¢oes de tamanho grao, onde para cada
distribuicao de grao se tém uma medida de refletancia. No processo de inversao destes espectros
para obter constantes Oticas imaginaria n;(), empregando a equacao de refletancia, o diametro
D e o fator de preenchimento K sao considerados variaveis livres. Por exemplo, vamos conside-
rar que temos alguma amostra de meteorito A que apresenta duas distribui¢oes de tamanho de
grao definidas como amostra Al e amostra A2, onde os diametros limites de cada distribuicao
$80: D1 min < D1 < Dimaz € Damin < Do < Da e, Conhece-se que a porosidade (p =1 — ¢)
das amostras de meteoritos preparadas no laboratorio varia entre 0.3 — 0.5 ou até 0.7, entao
vamos assumir que a porosidade para as duas amostras devem cair dentro de esses limites. Por-
tanto, temos um conjunto de valores possiveis de D e ¢ que se podem empregar para inverter
os espectros. A versao otimista ¢ achar valores de |D, ¢|4 p para obter uma solucao tnica ao

inverter as equacoes de refletancia.

Nesta parte se determinara a constante Otica imaginaria média e os valores otimizados de

diametro, fator de porosidade e angulo de inclinacao média para cada amostra de meteorito.

Para o ajuste do modelo aos dados empregamos o método nao linear de minimos quadrados
Levenberg-Marquardt (Levenberg, 1944; Marquardt, 1963). A expressao para ser minimizada

tem a seguinte forma:

2
lox;
i=1 g

= Z [ri — re(d, K, \;)] (4.1)
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onde r; sao os dados, 7.(d, K, \;) s@o os valores preditos pela equagao de refletancia de
Hapke, onde os parametros a variar para minimizar y? sao o diametro d e o fator de porosidade
K. Aqui o comprimento de onda A é a variavel independente. Neste primeiro teste nao consi-
deramos a rugosidade macroscopica, ademais consideramos em todo o processo que o indice de
refracao real é uma quantidade constante, isto se justifica mais adiante. Por dltimo, fixamos

o =1 ja que a maioria dos dados nao apresenta medida de incerteza.

Para o processo de inversao empregamos a rotina brentq da livraria SciPy (Jones, Oliphant,
Peterson, et al., 2001). SciPy é uma cole¢ao de algoritmos matematicos para computagao
cientifica escrita em linguagem Python. Entao, para determinar a raiz de fungao f, é preciso
colocar antes o intervalo [a,b] onde um quer achar a solugdo. Também é necessario que a funcao
f tenha signos opostos nos limites f(a) e f(b). Para nosso problema os limites escolhidos sao
a=10"%¢e b = 107!, Estes limites sdao dados por teste e erro, até determinar solucao para

todos os valores de diaAmetros das amostras de meteoritos.

A seguir se explica o método de inversao empregado para obter a constante 6tica imaginaria.

2.1 Inversao da equacao de refletancia de Hapke considerando o fator

de porosidade K

Para o processo de inversao empregamos o fator de refletdncia r., que é a quantidade que é

efetivamente medido pelo instrumento do RELAB. A equagao para r. é a seguinte:

w 1
4 fro + fhe

[p<g) + H(”O’UJ?K)H(Mwva) - 1] (42)

Te =

onde, K é o fator de porosidade, w é o albedo médio de espalhamento simples, j, € t, sao
os co-senos dos angulos de incidéncia e emissio respectivamente, p(g) é a fungao de fase e, H

é a funcao Ambartsumian-Chandrasekhar.
As expressoes explicitas empregadas para inverter a equacao de refletancia sao:

O albedo de espalhamento simples, definido segundo a Equacao 2.26, que para uma parti-

cula esférica se tem que S, = .5;, entao:

(1 - 56)2

w=btTTga

) (4.3)
Uma aproximagao analitica para S, ¢ empregado (Hapke, 2012b):
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S. = 0.0587 + 0.8543R, + 0.0870R> (4.4)

onde R, é o coeficiente de reflexao a incidéncia normal, definido por:

_ (e — 1)? +n?
Ho = (n, +1)2 4+ n? (45)

(2

para o coeficiente de transmissao interna © empregamos o modelo exponencial, onde o valor

exato é dado pela Equacao 2.16.

92 2
0= ( gr)Q{e—aD<1—1/nf>”[1 +aD(1 —1/n2)Y?] — e *P[1 + aD]} (4.6)
«

a funcao de fase utilizada é a fungao de fase double Henyey-Greeinstein (Equagao 2.29):

()_1—1—0 10 +1—c 1 -0 (47)
Par== (1 —2bcos g + b?)3/2 2 (1+2bcosg+ b?)3/2 '
onde a constantes ¢ é fun¢ao das propriedades 6tica do meio e do tamanho da particula.
AQs
0s (4.8)
onde b e ¢ estdo relacionados por (Hapke, 2012a):
1 329 17
b= 1 4.9
[17.4 0,908 + c} (4.9)

empregamos uma aproximacao analitica da funcao Ambartsumian-Chandrasekhar, que toma

em conta o efeito de porosidade, (Hapke, 2008).

H(z) = 1+2z2/K

- iad Sl 4.10
1+ 2yz/K (4.10)

aqui z pode ser o angulo de incidéncia o de emissao.

y=+v1—-w

onde K é funcao do fator de preenchimento ¢, que segundo Hapke (2008) esta relacionado pela

seguinte equacao:
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K = —1In(1 — 1.209¢%3)/1.209¢*/ (4.11)

o fator de preenchimento é func¢do da porosidade (p) do meio definida por ¢ = 1 — p. Segundo
(Hapke, 2008), o fator de preenchimento ¢ para amostras de laboratério varia entre 0.1 < ¢ <
0.5 e, segundo Helfenstein and Shepard (2011), os fatores de preenchimento de regolitos e de
muitos materiais terrestres estao dentro dos limites de 0.3 < ¢ < 0.7. Além disso, a expressao
no logaritmo dada por: (1—1.209¢%/3) tem que ser positiva, portanto, o valor maximo que pode
ter o fator de preenchimento serd menor que 0.75. Consideramos como valor superior 0.7 e o
valor de 0.1 como limite inferior. Também consideramos o valor fixo de n,, = 1.5 para o indice

de refragao real, que vem ser o valor médio para minerais de silicatos no intervalo do visivel.

Dependéncia da inversao para os valores de D, ¢ e n,

Antes de comecar com o método para obter a parte imaginaria da constante 6tica dependente
do comprimento de onda n;(\), estudara com detalhe a dependéncia desta com cada variavel.
Para isto tomamos o primeiro espectro de refletdncia do meteorito eucrito ALHA76005,85, onde
seus limites em tamanho de grao vao de 0 < D < 25um. Entao, fazemos a inversao do espectro
de refletancia para trés valores de tamanho de grao, estes sao: 10, 15 e 20 ym, mantendo fixo a
parte real da constante 6tica n, = 1.5 e o fator de preenchimento ¢ = 0.3. Lembrar que todos
mantém a mesma geometria de visada ¢ = 30°, e = 0° e g = 30°. Para a inversao do espectro

de refletancia vamos empregar a equagao 4.2.

A Figura 4.5(a) mostra as trés curvas obtidas pelo processo de inversao para os trés tama-
nhos de grao, pode-se observar que, quando se incrementa o tamanho do grao, os contrastes dos
méximos diminuem e também se vé diminuida a curva como um todo. Se definimos a inclinacao
entre os pontos maximos de cada curva, entao com respeito a curva para d=10 pm, a curva
para d=15 pm tem uma inclina¢do de ~ 66% , e a curva para d=20 um tem ~ 50%, portanto,
a inclinacao das curvas diminue quando se incrementa o tamanho do grao. Por outro lado, nao
se tém variagao da posicao dos maximos com respeito ao comprimento de onda, a posi¢ao do
primeiro maximo para as trés é de 0.935 ym e de 2.02 pm para o segundo méaximo. Segundo,
vamos a manter constante o tamanho de grao em 10 pum e obter constantes 6ticas para trés
valores de fator de preenchimento ¢ = 0.1,0.3,0.5. A Figura 4.5b mostra a dependéncia da
constante otica n;(\) para trés valores de ¢, é facil observar que, quando aumenta o valor de ¢,

também se incrementa a constante 6tica como um todo. Nao se observa variagao dos maximos
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com respeito ao comprimento de onda, as posi¢oes dos maximos para as trés constantes oOticas
sao 0.935 pum e 2.02 pym. A inclinagao com respeito a da curva com ¢ = 0.5, para ¢ = 0.1 é de
~ 63% e para ¢ = 0.3 é de ~ 70%, portanto, a inclinagao da curva se incrementa quando se
incrementa o valor de ¢. A Figura 4.5¢c mostra trés constantes oticas n;(\) para trés valores de
indice de refragao real n, = [1.2,1.5,1.8], mantendo constante o tamanho do grao e o fator de
preenchimento, estes sao 10 um e 0.3 respectivamente. Estes trés constantes 6ticas mostram
uma menor dispersao que as constantes 6ticas das Figuras 4.5a e b. As variancias de cada grupo
de constantes 6ticas normalizadas a uma s6 constante Otica gerada com valores de didmetro,
indice de refragao real e fator de preenchimento de 10 pum, 1.5 e 0.3, respectivamente, sao: (a)
3.87, (b) 3.67 e (c) 0.27, aqui o altimo grupo de constantes 6ticas dependente de n, mostra a
menor variancia. Devido & menor dependéncia da constante 6tica n;(\) com n,, justifica por

ora tomar um valor constante para n, ao momento de inverter os espectros de refletancia.
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Figura 4.5: (a) Constantes oticas n;(\) para trés valor de tamanho de grao, 10 pm, 15 pym e 20
pm, mantendo constante o fator de preenchimento a ¢ = 0.3 e a parte real da constante Otica a
n, = 1.5, (b) constantes dticas para trés valores de fator de preenchimento ¢ = [0.1,0.3,0.5], mantendo

constante o tamanho de grao em 10 pum, (c) constantes Oticas para trés valores do indice de refracao

real n, = [1.2,1.5,1.8].

Inversao do meteorito eucrito Allan Hills ALHA76005

Como um exemplo, vamos considerar a primeira amostra do meteorito eucrito ALHA76005.
Esta amostra foi preparada em 6 intervalos em tamanho de grao, estes sao: 0 — 25, 25 — 45,

45—75, 75—125, 75—125 e, 250—500, estes tamanhos estao dados em microns. Os parametros no
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modelo de Hapke escolhidos para a inversao sao os citados acima onde, no modelo, as particulas
sao consideradas esféricas e transparentes; isto quer dizer que os coeficientes de reflexao externa
e interno sao iguais S, = 5; e que nao se considera espalhadores internos. A Figura 4.6a mostra
os espectros de refletncia para os 6 intervalos em tamanho de grao (Tabela 3.1). A Figura 4.6b
mostra as constantes 6ticas imaginarias n; obtidas por inversao dos espectros de refletancia,
considerando o didmetro médio de cada intervalo; estes sao, para o espectro A: 12.5, B: 35, C:
60, D: 100, E: 187.5 ¢ F: 375 um e fixando a parte real do indice de refragao a n,=1.5 e, o valor
médio do fator de preenchimento. Como pode ser observado, as constantes 6ticas imaginarias

n; mostram um grande espalhamento.

Comegamos pelo caminho mais simples que ¢ o calcular a média destas constantes 6ticas
imaginaria. Entao, para determinar se a constante 6tica imaginaria média é uma boa represen-
tacao para os espectros de refletancia dentro dos limites de didmetro e fator de preenchimento,
reconstruimos cada espectro de refletancia a partir desta constante 6tica média, mas, minimi-
zando em diametro D e fator de porosidade K ao redor de cada espectro. Para o processo
de minimizacao se limita o didmetro aos valores inicial e final de cada distribuicao de tama-
nho de grao, onde o fator de porosidade K ¢ limitado aos valores inicial e final do fator de

preenchimento 0.1 < ¢ < 0.7 (ver Equagao 4.11).

Os valores iniciais de didmetro e fator de preenchimento que tém que ser dados no processo
de minimizacao sao determinados fixando primeiro uma variavel, por exemplo, fixamos o fator
de preenchimento a seu valor médio de ¢ = 0.4, logo passamos a variar o diametro dentro do
intervalo de tamanho de grao para cada amostra, com um passo relativamente pequeno, em
seguida se escolhe o valor de didmetro que produz o minimo quadrado médio residual no ajuste.
Depois fixamos o valor de didmetro determinado e, passamos a variar o fator de preenchimento.
Quando se tem mais de um valor que obedeca esta condi¢ao, neste caso passamos simplesmente
a tomar a média. Uma vez determinado os dois valores iniciais se voltam a fazer a minimizacao
variando tanto em didmetro como em fator de porosidade. O passo para determinar o didmetro
inicial é de s=1 um e, para o fator de preenchimento é de s = 0.01, estos passos se mantém

fixos para toda as amostras.
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Figura 4.6: (a) Espectros refletancia para o meteorito eucrito ALHA76005,85. O espectro A corres-
ponde ao intervalo de grao de 0 — 25 um; o espectro B: 25 — 45 um; o espectro C: 45 — 75 um; o espectro
D: 75 — 125 pum; espectro D: 125 - 250 um e, o espectro F: 250 - 500 pm. Todos obtidos sob a mesma
geometria de visada, i=30°, e=0° e, g=30°, (b) constantes Oticas n;(\) obtido por inversdo da equagao
de Hapke considerando didmetro médio para cada intervalo de tamanho de grao, 12.5, 35.0, 60.0, 100.0,
187.5, 375.0 pm, com um valor médio para o fator de preenchimento de 0.4, com indice de refragao

real fixo n,, = 1.5, onde os angulos de incidéncia, emissao e fase sao 30°, 0° e 30° respectivamente.
T b) b )
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Resultados

A Tabela 4.1 mostra os valores otimizados de diametro e fator de porosidade obtidos a ajustar
a equacao de refletancia 4.2 a cada espectro de refletancia da amostra empregando a constante
Otica imaginaria média n,;. As primeiras duas colunas sao os valores iniciais de didmetro e fator
de preenchimento, as seguintes dois colunas sao o diametro e fator de preenchimento otimizados,

cada valor tém uma medida de erro patrao que é dada pela rotina de minimizacao.

Como pode ser observado na Figura 4.7, que mostra os ajustes para os espectros obtidos
com diferentes intervalo em tamanho de grao, a refletancia tem um decréscimo quando se
incrementa o tamanho das particulas. Aqui a linha cheia é o espectro ajustado e a linha
tracejada é o espectro das amostras. O primeiro espectro gerado a partir da constante Otica
imaginaria média n; se mostra na Figura 4.7a, o melhor ajuste em diametro e fator de porosidade
sa0 23.78 um e 2.114 respectivamente. O ajuste s6 ¢ bom nas asas da primeira banda de absorgao
mas, nao consegui alcancar a profundidade de esta. Antes da primeira banda de absorcao o
espectro ajustado mostra maior refletancia e depois mostra um decréscimo na sua refletancia,
isto com respeito ao espectro da amostra. Para a Figura 4.7b se observa um melhor ajuste que
a figura anterior. O ajuste ainda nao é bom para a primeira banda de absorcao, mas, se pode
observar um melhor ajuste na segunda banda entanto, entre 2.0 a 2.5 ym aproximadamente o
ajuste esta por debaixo do espectro. O didmetro e fator de preenchimento obtidos sao 45.00
pm e 1.375 respectivamente. Para a Figura 4.7c o diametro e fator de preenchimento para
o melhor ajuste sao 67.64 um e 1.361 respectivamente. Aqui se tem um bom ajuste para a
primeira e segunda banda de absor¢ao, mas ainda na parte inferior da segunda banda o ajuste
nao é perfeito. Para a Figura 4.7d se observa o contrario, agora se tem um melhor ajuste para a
segunda banda de absorcao e a primeira banda o espectro tem menor refletancia que o espectro
observado. Para as Figuras 4.7e-f s6 se tém um ajuste parcial na segunda banda de absorcao,
na primeira banda esta longe de ter um bom ajuste. A Figura 4.8 representam os residuos dos
ajustes, isto é uma forma de observar o comportamento do ajuste. Entao, as Figuras 4.8a, 4.8b
e 4.8c mostram um ajuste aceitavel, mas nao assim as Figuras 4.8d, 4.8e e 4.8f onde se observa

que seus residuos sao maiores que a unidade.

Segundo a Tabela 4.1 é observado que, quando aumenta o tamanho das particulas o fator
de preenchimento também aumenta, exceto para a amostra E, isto é devido a que os valores
obtidos de diametro e fator de porosidade nao sao os corretos para ter um bom ajuste a espectro

de refletancia. A falta de ter um bom ajuste para tamanhos maiores de grao pode ser devido
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a rugosidade das amostras. Entao, o proximo é levar em conta a rugosidade na equacao de

refletancia de Hapke.

Tabela 4.1: Diametro D e fator de preenchimento ¢ otimizados. As primeiras trés colunas sdo os
valores iniciais de entrada para a minimizacao (D, ¢, K) e, as seguintes duas colunas sao os valores

obtidos.

Valores iniciais Valores otimizados

D) o) | K | D (m) K
19.82 | 40.94 | 1.648 | 23.78 £ 0.01 | 2.114 4+ 0.010
40.82 | 47.17 | 1.800 | 45.00 £ 0.07 | 1.375 £ 0.005
56.37 | 50.89 | 1.911 | 67.64 £ 1.53 | 1.361 £ 0.000
98.28 | 44.32 | 1.726 | 117.94 4+ 5.44 | 1.886 + 0.214
178.37 | 40.31 | 1.634 | 214.04 + 4.83 | 2.625 & 0.447
365.19 | 53.23 | 1.990 | 292.15 £ 0.01 | 3.211 £ 0.126

bm g O Q W
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Figura 4.7: A linha tracejada representam os dados do espectros de refletdncia e a linha cheia é o

espectro de refletancia ajustado em diametro D e fator de porosidade K, com indice de refracao real

n, = 1.5 e, &ngulos de incidéncia, emissao e fase de 30°, 0°, 30° respectivamente.
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Figura 4.8: Cada figura é o espectro de refletancia dividido entre o melhor ajuste em D e K, com indice
de refragédo real n, = 1.5 e angulos de incidéncia, emissao e fase de 30°, 0°, 30° respectivamente. O
desvio médio para cada residuo com respeito a unidade em percentagem sao: (a) 4.27, (b) 2.84, (c)

1.80, (d) 4.27, (e) 9.83 ¢ (f) 11.82.
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2.2 Inversao da equacao de refletancia considerando o fator de poro-

sidade K e o efeito de rugosidade macroscopica 6.

Hapke (1993) modela a rugosidade macroscopica considerando facetas lisas e inclinadas em
uma variedade de angulos. Para caracterizar a rugosidade da superficie considera o parametro

6 chamado de angulo de inclinacio média (ver a Secdo 3.1).

Entao a equagao reflectancia bidirecional de Hapke considerando o efeito de rugosidade da

superficie caracterizado pelo angulo de inclinagao media 6 é:

w Hoe

2 e e PO) & H (poe, K)H (pie, K) = 1] 50, e, %) (4.12)

rR@u €, g) =K

A seguir vamos observar qual é o comportamento da inversao da equacao de Hapke para trés
valores diferentes de 8. Vamos tomar o primeiro espectro de refletancia e fixamos o diametro,
o fator de preenchimento aos valores médios de 12.5 um e 0.3 respectivamente e n, = 1.5. A
Figura 4.9 mostra que quando aumenta o angulo de inclinacdo média 6, também aumenta a

constante 6tica n; como um todo.
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Figura 4.9: Inversio da equacdo 4.12 para trés valores de 6, 10°, 20° e 30° graus.

Seque-se uma breve descri¢gao do método empregado para determinar os melhores valores

de diametro, fator de porosidade e angulo de inclinacao média que dao o melhor ajuste ao
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espectro de refletancia para as amostras de eucrito, diogenito e howardita.

2.3 Determinacao dos valores otimizados de D, K e # para uma sub-

amostra de meteoritos HED

Para cada amostra de meteorito determina-se primeiro sua constante 6tica imaginaria média
n;; apos, empregando-se esta constante Otica para gerar espectros com valores otimizados de
diametro, fator de porosidade e angulo de inclinagao média. Estes valores sao obtidos por ajuste

ao espectro de refletancia para uma sub-amostra de meteoritos HED.

Meteorito eucrito: Allan Hills ALHA76005

A tabela 4.2 mostra os valores otimizados para os seis espectros de refletncia tomando em con-
sideracao o fator de rugosidade. As trés primeiras colunas sao os valores iniciais, o didmetro,
o fator de preenchimento dado em porcentagem e o angulo de inclinagao média que é expresso
em graus. Estes valores iniciais foram determinados com o mesmo método ja explicado anteri-
ormente. As trés colunas seguintes sao os valores otimizados de diametro, fator de porosidade
e angulo de inclinacao média. Na tabela se pode observar que o fator de porosidade aumenta
conforme aumenta o didmetro médio das particulas nas amostras, exceto para a amostra C que
o valor cai a 1.355. O mesmo comportamento se pode observar para o angulo de inclinacao

média 6, mas, para as amostras E e F' apresentam o mesmo valor de 45°.

Entao, considerando a rugosidade macroscopica pode-se observar uma ligeira melhora na
reproducao dos espectros de refletancia a partir da nova constante 6tica imaginaria média n;;
nova no sentido que inclui o término de rugosidade. Comparando os resultados da Figura 4.8
com a Figura 4.10, a melhora em média é de 0.32%, isto considerando os primeiros 5 espectros.
Para o espectro F nao se tem um melhor ajuste, aqui é todo o contrario. A Figura 4.8f
mostra um valor de 11.82% e a atual Figura 4.10f tem um valor de 12.39%. Portanto, ainda
considerando mais um termino na equagao de refletancia de Hapke, nao se tem uma melhora
para os dois ultimos espectros E e F. O modelo de Hapke tem um melhor ajuste para amostras
com didmetro intermediarios. Segundo os resultados o melhor ajuste sao para os espectros B e

C, com tamanho de grao médio de 60 e 100 um, respectivamente.
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Figura 4.10: A linha tracejada representa o espectro observado e, a linha cheia é o espectro ajustado em

diametro D, fator de porosidade K e rugosidade macroscopica @, com indice de refracio real n, = 1.5
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e angulos de incidéncia, emissao e fase de 30°, 0°, 30° respectivamente.
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Figura 4.11: Cada figura ¢ o espectro de refletancia dividido entre o melhor ajuste em D, K e 6, com
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O desvio médio para cada residuo com respeito a unidade em percentagem sao: (a) 3.84, (b) 2.46, (c)

1.54, (d) 4.26, (e) 9.33 ¢ (f) 12.39.
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Meteorito eucrito: Juvinas

Os 5 espectros de refletancia mostrados na Figura 4.12a e, seus correspondentes constantes
6ticas n; se amostram na Figura 4.12b. O valor didmetro médio para inverter cada espectro
sao: 12.5, 35, 60, 100 e 187.5 um. Os valores médios de fator de preenchimento e adngulo de
inclinagao média sao 0.4 e 22.5°, respectivamente, com n, = 1.5. A linha preta é a constante
6tica imaginaria média.

A Figura 4.13 mostra os espectros gerados a partir da constante 6tica média n; com valores
otimizados de D, K e . Para o primeiro espectro Figura 4.13a, seus valores otimizados foram
determinados: primeiro fixando o valor de K e variando sobre D e 6, logo, se fixo o valor achado
de D e K como valor inicial e se passo a variar sobre K. Desta forma obtemos um melhor ajuste.
Esta primeira amostra apresenta um intervalo em tamanho de grao entre 0 — 25 um, e os valores
achados sdo: D=22.76 um, K — 2.248 e § = 18.90°. Como pode ser observado, o espectro nao
tem um bom ajuste na segunda banda se absor¢ao, na primeira banda nao consegui alcangar
a profundidade da banda do espectro observado. Também nao tem-se um bom ajuste para

comprimentos de onda menores a 0.6 pm aproximadamente.

Na Figura 4.13b, observa-se um melhor ajuste quase em todo o comprimento de onda,
exceto na regiao > 2.0 um. Os valores otimizados para este espectro foram determinados
fixando primeiro o didmetro e variando sobre K e 8, logo o valor achado de K e 6 se fixo como
valor inicial e se passo a variar sobre o diametro. Esta amostra apresenta um intervalo em
tamanho de grao entre 25 — 45 ym e os valores determinados sao: D = 32.36 ym, K = 1.224 ¢

6 = 15.13°.

Para o espectro ajustado na Figura 4.13c, com respeito a figura anterior observa-se um
melhor ajuste para altos comprimentos de onda, tendo assim um ajuste aceitavel. Os melhores
valores de D, K e 6 foram obtidos: primeiro, fixando o valor inicial de K e variando sobre D e
0, segundo, os novos valores determinados de D e 6 foram fixados como valor inicial e se passo a
variar sobre K. Entao, para esta amostra de meteorito que foi preparada a um tamanho de grao

entre 45-75 pm, seus valores otimizados achados sdo: D = 66.13 ym, K = 1.565 e § = 19.14°.

Na Figura 4.13d, o ajuste nao ¢ bom para comprimentos de onda menores a ~0.6 ym e
maiores a ~2.2 ym. Também pode-se observar que na primeira banda de absorcao a profundi-
dade do ajuste ¢é superior a da amostra e, no segundo méaximo o ajuste ¢ menor que o maximo
da amostra. Os valores otimizados para este ajuste se determinaram: primeiro fixando seu valor

de diametro inicial e deixando livres K e 6, segundo, os valores determinados de K e  cada
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um se fixo como valor inicial e se passo a variar sobre o didmetro. Entao os valores achados
para esta amostra que apresenta um intervalo em tamanho de grao entre 75 — 125 um sao: D

— 98.40 um, K = 1.656 e 6 = 30.74°.

No ualtimo espectro (Figura 4.13d), o ajuste é similar o ajuste da figura anterior, onde o
ajuste nao é bom para comprimentos de onda menores a ~ 1.0 ym e maiores a ~ 2.0 um. Para
a primeira banda de absorcao a profundidade do espectro ajustado é maior que a profundidade
do espectro da amostra e, para a segunda banda de absor¢ao os minimos dos dois espectros
tém um bom ajuste. Para obter o melhor ajuste se fixo primeiro o valor de K e se ajusto
sobre D e #, segundo estes novos valores determinados se fixaram como valor inicial e se passo
a variar sobre K. Entao, para esta amostra que apresenta um intervalo em tamanho de grao

entre 125 — 250 um, seus valores otimizados sdo: D = 126.17 um, K = 1.714 e 6 = 45°.

Na Figura 4.14 mostra os residuos dos ajustes. O melhor ajuste que se tém sao para as
amostras MB-TXH-070-B e MB-TXH-070-C, onde seus residuos médios em porcentagens sao
1.29 e 1.26, respectivamente. O pior ajuste é para a amostra MB-TXH-070-E, com um residuo
médio de 6.40. Pode-se observar também que nenhum espectro tem um bom ajuste na primeira

banda de absorcao.

0.6 2.0

MB-TXH-070-A
MB-TXH-070-B
MB-TXH-070-C |
MB-TXH-070-D
MB-TXH-070-E

0.5

=
v

o4t

0.3

0.2

0.5

fator de refletancia r,
indice de refracao n;
o

0.1}

0.0 0.‘5 1.‘0 1.‘5 2.‘() 2.‘5 3.0 0.0 0.‘5 1.‘0 1:5 2.‘0 2.‘5 3.0
comprimento de onda (um) comprimento de onda (um)

(a) (b)

Figura 4.12: (a) mostra os 5 espectros refletancia para a amostra Juvinas. (b) sdo as respectivas
constantes Oticas n; que foram obtidas por inversao empregando os valores médios de diametro, fator

de preenchimento e o dngulo de inclinagdo média. A linha de cor preto é a constante Otica média.
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Figura 4.13: Espectros gerados a partir, de seu correspondente constante ética imaginaria média n;
com valores otimizados de didmetro, fator de porosidade e angulo de inclinagdo média. O espectro

ajustado para cada figura se amostra em linha preta cheia.
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Figura 4.14: Aqui se mostra o quociente entre o espectro da amostra e o espectro ajustado, em outras
palavras, aqui se mostra o residuo do ajuste. O desvio médio para cada residuo com respeito & unidade

em percentagem sao: (a) 2.74, (b) 1.29, (c) 1.26, (d) 3.45 e (e) 6.40.
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Meteorito eucrito: Millbillillie

Na Figura 4.15a, mostra-se os 4 espectros de refletancia e, a Figura 4.15b, sdao as constantes
Oticas imaginarias n; obtidas por inversao para cada espectro de refletancia empregando a
equacao 4.12. O valor de didAmetro médio de cada amostra e os valores de fator de preenchimento
e angulo de inclina¢ao média se fixaram a seus valores médios de 0.40 e 22.5°, com n, = 1.5. A

constante Otica imaginaria média n; se mostra em linha de cor preto.

Na Figura 4.16a, mostra-se que o ajuste nao é bom para comprimentos de onda menores
a ~ 0.8 um e maiores a ~ 1.6 um. O espectro ajustado na primeira banda de absor¢ao nao
alcanca em profundidade ao espectro da amostra. O caso inverso é observado na segunda banda
de absorcao. Os valores de didmetro, fator de preenchimento e dngulo de inclinagao média para
este espectro sao: 13.37 pum, 1.357 e 16.39°, respectivamente. No processo de minimizacao o
ajuste para obter estes valores se passo primeiro a fixar K e 6 e, como segundo passo se fixaram

estes novos valores e se variou sobre o diametro.

Para a Figura 4.16b, o espectro mostra um bom ajuste em todo seu comprimento de onda.
Os valores de diametro, fator de porosidade e angulo de inclinagao média obtida para esta
amostra sao: 40.40 um, 1.575 e 20.39° respectivamente. Estes valores foram obtidos iguais ao

método descrito acima.

O ajuste na Figura 4.16¢, é relativamente bom para todo seu comprimento de onda, embora
nao seja perfeito para curtos e grandes comprimentos de onda. Os valores de didametro, fator
de porosidade e angulo de inclinagao média para esta amostra sao: 56.39 um, 1.665 e 28.85°.
Os procedimentos empregados para obter estes valores foram: primeiro se fixo os valores de
K e 6 a seus valores iniciais determinados e logo se passo a variar sobre o diametro, entdo,
determinado o didmetro se passo a fixar este como o novo didmetro inicial e se passo a variar

sobre K e 6.

Por 1ultimo o espectro ajustado na Figura 4.16d, pode-se observar que nao mostra um bom
ajuste para o primeiro maximo e para a segunda banda de absorcao. Na primeira banda de
absorcao a profundidade no espectro ajustado é superior ao espectro da amostra. No procedi-
mento do ajuste primeiro se fixo os valores de K e @ aos valores iniciais determinados e se passo
a varia sobre o didmetro, depois se fixo este valor como diametro inicial e se passo a variar sobre
K e . Portanto, os valores de diametro, fator de porosidade e angulo de inclinacao média sio:
87.48 pum, 2.087 e 41.37°, respectivamente. Os valores elevados tanto de K e 6 refletem que néo

sao os corretos para esta amostra, corretos no sentido que nao sao os valores mais provaveis.
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Os residuos dos espectros ajustados sao mostrados na Figura 4.17. Se pode observar que
o ajuste nao é bom para comprimento de onda menores a ~ 0.5 um aproximadamente. Neste
intervalo de comprimento de onda para os dois primeiros residuos, mostram um comportamento
contrario, para o primeiro residuo o espectro ajustado é maior que o espectro da amostra e,
para o segundo residuo o espectro ajustado se mostra maior que o espectro da amostra. Os
dois tltimos residuos tém o mesmo comportamento. Como pode ser observado o ultimo residuo
nao mostra um bom perfil, onde, para comprimentos de onda menor a ~ 1.4 ym o espectro
ajustado tem valores maiores que o espectro da amostra, e para comprimentos de onda maiores

a este o comportamento é o contrario.
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Figura 4.15: (a) mostra os 4 espectros refletincia para a amostra Millbillillie. (b) s@o as respectivas
constantes oOticas n; que foram obtidas por inversao empregando os valores médios de didmetro, fator
de preenchimento e o angulo de inclinacdo média. A linha de cor preto é a constante Otica imaginaria

média n;.
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Figura 4.16: Espectros gerados a partir, de seu correspondente constante 6tica imaginaria média n;
com valores otimizados de didmetro, fator de porosidade e angulo de inclinagdo média. O espectro

ajustado para cada figura se amostra em linha preta cheia.
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em percentagem sao: (a) 3.22, (b) 0.72, (c) 2.16 e (d) 6.25.

No que segue, a Tabela 4.2 sao os valores achados para estas amostras. A coluna 1 é o
nome da amostra, a coluna 2 estao os valores iniciais de didmetro, fator de preenchimento (em

porcentagem) e o angulo de inclinagao média, a coluna 3 sdo os valores de diametro, fator de

porosidade e angulo de inclinagao média otimizados.
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Tabela 4.2: Diametro D, fator de preenchimento ¢ e dngulo de inclinacao média 6 otimizados. As
primeiras trés colunas sao os valores iniciais de entrada para a minimizagao e as seguintes trés colunas

sao os valores obtidos.

Meteoritos Valores iniciais Valores otimizados
eucritos D (pm) | ¢(%) 0° D (pm) K 6°
ALHA76005: A | 16.68 | 45.97 | 14.02 | 20.02 £ 0.07 | 1.545 £ 0.026 | 6.70 £ 1.02
ALHAT76005: B | 40.82 | 47.17 | 5.84 | 45.00 & 0.007 | 1.357 £ 0.005 | 7.73 £ 0.35
ALHA76005: C 60.0 45.77 | 33.32 72.0 £ 0.37 1.355 £ 0.010 | 23.39 £ 0.23
ALHA76005: D | 99.30 | 42.14 | 36.73 | 119.16 + 14.88 | 1.899 £ 0.156 | 34.86 = 1.50
ALHAT76005: E | 192.65 | 51.36 | 12.27 | 154.12 + 43.33 | 2.021 £ 0.684 | 45.0 + 8.12
ALHAT76005: F | 369.11 | 51.19 | 25.71 | 295.29 + 57.35 | 2.995 £ 0.491 | 45.0 £ 14.11
Juvinas A 3.09 59.23 | 8.57 22.76 £ 0.22 | 2.248 £ 0.006 | 18.90 £ 0.38
Juvinas B 32.35 | 55.90 | 25.13 | 32.36 £ 0.05 | 1.224 £+ 0.005 | 15.13 £ 0.24
Juvinas C 60.86 | 36.95 | 43.84 | 66.13 £ 0.15 | 1.565 + 0.001 | 19.14 £+ 0.21
Juvinas D 98.31 | 45.26 | 14.60 | 98.40 £ 0.27 | 1.656 &+ 0.010 | 30.74 £ 0.06
Juvinas E 178.93 | 43.76 | 24.40 | 126.17 £ 1.42 | 1.714 £+ 0.007 45.0 £ 0.1
Millbillillie A 6.23 43.42 | 24.55 | 13.37 £0.09 | 1.357 £ 0.019 | 16.39 £+ 0.48
Millbillillie B 40.47 | 39.49 | 22.01 | 40.40 £ 0.03 | 1.575 £ 0.003 | 20.04 £ 0.15
Millbillillie C 56.37 | 1711 | 1.74 56.39 £ 0.11 | 1.665 £ 0.009 | 28.85 + 0.42
Millbillillie D 98.47 | 45.85 | 21.04 | 87.48 £ 047 | 2.087 £ 0.026 | 41.37 £ 1.39

Meteorito diogenito: Elephant Moraine EETA79002

Na Figura 4.18a, mostra-se os 6 espectros de refletancia, onde o espectro A tem como intervalo
de didmetro 0 — 25 pm e o ultimo espectro F tem 250 — 250 pm. Como pode-se observar quanto
aumenta o tamanho do grao na amostra o espectro de refletancia se vé diminuida como um
todo, e também tem uma variagao gradual da inclinacao dos espectros, que comega com uma
inclinagao positiva espectro A, e termina com uma inclinagdo negativa espectro F. A Figura
4.18b mostra as constantes Oticas n; obtidas por inversao empregando a equacao 4.12, onde
o didmetro para cada amostra foi fixado a seu valor médio, estes s@o desde a amostra A até
F: 12.5, 35, 60, 100, 187.5 e 375 pum e, os valores médios de fator de porosidade e angulo de
inclinagao média de 1.6274 e 22.5° respectivamente, com n, = 1.5. A linha em cor preto é a

média de todas as constante 6ticas.

Foram dois os métodos empregados para determinar os valores otimizados de D, K e 6.

Primeiro, com os valores iniciais achados se deixo livre as trés varidveis para ajustar a espectro
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de cada amostra empregando a equacao 4.12 utilizando a constante 6tica média, o segundo
método consistiu em deixar livre uma variavel a vez, por exemplo, primeiro se varia sobre o
diametro fixando o fator de porosidade e o angulo de inclinagao média, logo se fixa o novo valor
de diametro como diametro inicial e se passo a variar sobre o fator de porosidade, e assim por

diante.

Na tabela 4.3, mostram-se os valores obtidos pelos dois métodos acima mencionados, onde
as primeiras 6 amostram correspondente a primeiro método e as seguintes 6 o segundo método.
Entao, os valores achados de didmetro pelo primeiro método para as amostras A, B, C, D e F
caem no limite superior permitido. Para o segundo método, as amostram que caem no limite
superior em diametro sao B, E e F. Para os valores otimizados de K, estos se incrementam
quando o tamanho dos graos das amostras aumenta, este comportamento ¢é igual para os dois
métodos, mas, para a amostra A no primeiro método, seu valor de K é maior que o segundo e
terceiro valor. Para o segundo método, o valor de K para a amostra A é maior que o segundo,
terceiro e quarto valor. Os dois dltimos valores pelo primeiro método caem no limite superior
dos valores permitidos de K, para o segundo método é a amostra F que cae no limite superior.
Para os valores determinados de f, se tém um aumento progressivo a partir da segunda amostra,
este para o primeiro método, mas, o dltimo valor ¢ menor que todos. Para os valores obtidos

pelo segundo método, o comportamento é similar, mas, o valor decresce a partir da amostra D.

Como se observa nas Figuras 4.19, os ajustes pelos dois métodos nao sao muitos distintos.
Como ja se vem estudando tem-se um melhor ajuste para valores intermediarios de tamanho
de grao. A maior diferenga entre os dois métodos sao para a amostra B e a amostra C. Para a
amostra B, pelo primeiro método o valor de diametro determinado ¢é igual a valor achado pelo
segundo método, para o valor de K é menor que o valor encontrado pelo segundo método, que
também é menor para o valor de f. Para a amostra C, o didmetro determinado pelo primeiro
método é maior que o valor achado pelo segundo método, para o valor de K também é maior

e, para o valor de 8 o valor é menor pelo segundo método.

Na Figura 4.20, os residuos médios em porcentagem para os ajustes de A até F empregando
o primeiro método sao: 3.99, 1.48, 1.32, 4.01, 8.87, 11.55 e, para o segundo método sao: 4.04,
2.69, 4.23, 4.48, 9.20 e 11.55. Exceto para o ajuste da amostra F que tém igual residuo, a

diferenga em média é de 0.99%.
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amostra B: 35 pm, amostra C: 60 pm, amostra D: 100 pm, amostra E: 187.5 ym, amostra F: 375 pm
e os valores de K, # para todos sdo 1.6274 e 22.5° respectivamente. A linha de cor preto é a constante

Otica imaginaria média n;.
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4.01, 8.87, 11.55; e para o segundo método sao: 4.04, 2.69, 4.23, 4.48, 9.20 e 11.55.
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No que segue, a Tabela 4.3 sa@o os valores achados para estas amostras. A coluna 1 é o
nome da amostra, a coluna 2 estdo os valores inciais de didmetro, fator de preenchimento (em
porcentagem) e o angulo de inclinagao média, a coluna 3 sdo os valores de diametro, fator de

porosidade e angulo de inclinagao média otimizados.

Tabela 4.3: Diametro D, fator de preenchimento ¢ e &ngulo de inclinacao média 6 otimizados. As
primeiras trés colunas sao os valores iniciais de entrada para a minimizacao e as seguintes trés colunas

sao os valores obtidos.

Meteorito Valores iniciais Valores otimizados

diogenito D (um) | ¢(%) | 6° D (pm) K 0°
EETA79002: A | 18.77 | 43.22 | 19.23 25.0 £ 1.65 1.802 £ 0.329 | 18.73 £ 2.06
EETA79002: B 35.0 30.64 | 26.16 45.0 £ 1.0 1.226 £ 0.253 | 15.65 £ 0.75
EETAT79002: C | 60.26 | 41.73 | 36.82 75.0 £ 0.21 1.778 £ 0.130 | 20.52 £+ 0.81
EETA79002: D | 101.43 | 41.19 | 37.12 | 125.0 4+ 10.09 | 2.431 4+ 0.330 | 36.58 + 2.41
EETA79002: E | 185.31 | 46.06 | 24.94 | 197.61 &+ 37.52 | 3.211 + 0.420 | 45.0 £ 5.82
EETA79002: F | 367.58 | 45.60 | 31.90 | 250.0 £ 29.98 | 3.211 + 0.274 | 10.20 £ 24.20
EETA79002: A | 18.77 | 43.22 | 19.23 | 23.05 £ 0.12 | 1.701 £ 0.007 | 19.20 + 0.22
EETA79002: B 35.0 30.64 | 26.16 | 45.00 £ 0.02 | 1.403 £ 0.003 | 25.47 £ 0.15
EETA79002: C | 60.26 | 41.73 | 36.82 | 57.22 +£0.21 | 1.672 &£ 0.005 | 35.71 + 0.21
EETAT79002: D | 101.43 | 41.19 | 37.12 | 76.37 £ 0.30 | 1.655 & 0.005 | 36.74 £ 0.30
EETA79002: E | 185.31 | 46.06 | 24.94 | 125.00 £ 0.54 | 2.079 £ 0.014 | 27.79 + 1.14
EETA79002: F | 367.58 | 45.60 | 31.90 | 250.00 £ 6.41 | 3.211 4+ 0.025 | 10.16 £ 6.64

Meteorito howardita: Elephant Moraine EET87503

Para esta amostra se tém 6 distribui¢oes de grao, onde os limites de tamanho medidos sao:
0—25,25—45,45—"75, 75— 125, 125 — 250 e 250 — 500, estas medidas estao dadas em microns.
Na Figura 4.21a se pode observar os 6 espectros para esta amostra. A Figura 4.21b sao as
constantes Oticas obtidas por inversao de cada espectro de refletancia utilizando a equacao
4.12, empregando seus valores médios de diametro, fator de porosidade e angulo de inclinagao
média. Os diametros médios sao a media dos didmetros limites para cada amostra, entao para
a amostra A seu didmetro médio sera de 12.5 um, para a amostra B sera de 35 pum, e assim por
diante. Os valores médios de fator de porosidade e angulo de inclinagao média para todas sao:

1.6274 e 22.5° respectivamente. Aqui a linha de cor preto é a média das 6 constantes Oticas.

Na Figura 4.22, mostra-se os espectros ajustados para D, K e f empregando a constante
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Otica média n;. Para a determinacao dos mesmos, primeiro se deixo livre o didmetro e se fixaram
os valores de K a 0 a seus valores iniciais determinados, logo o diametro determinado se fixo
como novo didmetro inicial e se passo a variar sobre K, o valor achado de K se fixo como novo
valor inicial e, por tltimo se vario sobre 8 deixando fixo as variaveis D e K a seus novos valores.
Entao, os valores determinados se mostram na Tabela 4.4. A razao de porque se escolho este
método de ajuste e nao se deixo livre as trés variaveis, é que os valores de diametro achado pelo
segundo método caem no limite superior do intervalo permitido, isto para as primeiras quatro
amostras. Os melhores ajustes sao para os espectros B e C. Nao se tem um bom ajuste para
a amostra A que tém um tamanho de grao médio de 12.5 p e para as amostras D, E e F de

tamanho de grao médio: 100, 187.5 e 375 pum respectivamente.

Na Tabela 4.4, o valor otimizado de K comeca recém a incrementarse a partir da amostra
C e, para o valor otimizado de 6, este comecga a incrementar-se a partir da amostra C, mas,

logo diminui a 18.05° para a amostra F.

Na Figura 4.23, mostra-se os residuos para os 6 espectros ajustados. Estas figuras sao os
espectros das amostras dividido entre os espectros ajustados. Os residuos médios em porcen-

tagens das amostras de A até F sao: 5.49, 2.90, 4.44, 6.32, 10.12 e 12.37.
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Figura 4.23: Estas figuras mostram os residuos dos ajustes, que é o espectro da amostra dividido entre
o espectro ajustado. Os residuos médios em porcentagems para a (a) até a (f) sdo: 5.49, 2.90, 4.44,

6.32, 10.12 e 12.37.
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No que segue, a Tabela 4.4, s@o os valores achados para esta amostra. A coluna 1 é o
nome da amostra, a coluna 2 estdo os valores inciais de didmetro, fator de preenchimento (em
porcentagem) e o angulo de inclinagao média, a coluna 3 sdo os valores de diametro, fator de

porosidade e angulo de inclinagao média otimizados.

Tabela 4.4: Diametro D, fator de preenchimento ¢ e &ngulo de inclinacao média 6 otimizados. As
primeiras trés colunas sao os valores iniciais de entrada para a minimizacao e as seguintes trés colunas

sao os valores obtidos.

Meteorito Valores iniciais Valores otimizados

howardita D (um) | ¢(%) | 6° D (pm) K 6°
EETS87503,97 A | 16.68 | 57.60 | 30.69 | 22.39 + 0.22 | 2.182 £+ 0.012 | 30.13 £+ 0.28
EET87503,97 B | 33.59 | 41.19 | 19.87 | 42.04 £ 0.13 | 1.654 £ 0.005 | 19.72 £ 0.20
EET87503,97 C | 59.65 | 28.09 | 37.41 | 54.80 &£ 0.23 | 1.413 4+ 0.005 | 36.73 £+ 0.22
EETS87503,97 D | 100.85 | 43.27 | 28.93 | 102.15 £+ 0.53 | 1.702 £ 0.008 | 29.30 + 0.59
EETS87503,97 E | 18548 | 46.27 | 29.93 | 125.25 £ 1.02 | 1.777 £ 0.013 | 31.82 £ 1.10
EET87503,97 F | 373.78 | 52.72 | 1.74 | 250.00 £ 5.68 | 2.747 £ 0.022 | 18.05 £ 4.15

2.4 Discussoes

Podemos observar deste teste que, a constante 6tica média nao é a mais adequada para re-
presentar as propriedades 6ticas das amostras estudadas. Com esta constante 6tica é possivel
reproduzir os espectros das amostras de maneira satisfatoria s6 para dois intervalos de tamanho
grao, que sao: 25 — 45 e 45 — 75 microns. Estes sao os intervalos em onde o espectro ajustado
tem o menor residuo com respeito ao espectro da amostra, exceto para a amostra Howardita
EETAS87503 onde seu residuo é alto, como seré discutido na préoxima secao. Com respeito aos
parametros obtidos, podemos observar que o fator de porosidade K se incrementa conforme a
distribuicao de tamanho das particula aumenta. Na Figura 4.24, mostra-se os valores obtidos
de K contra o diametro determinado para todas as amostras. Pode-se observar uma clara
correlacao de K contra D, exceto claro esté, para os dois triangulos que tem um valor inicial
de K maior a 2.0. Estes valores correspondem para as amostras dos meteoritos eucrito Juvinas
e howardita EETA87503. Segundo Hapke (2002), particulas muito finas sd@o coesos e possuem
valores baixos de fator de preenchimento ¢, o que quer dizer que tem altos valores de porosi-

dade, e que particulas mais grossas apresentam valores altos de ¢. Entao, isto poderia explicar

os valores achados para K.
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A tendéncia para o angulo de inclinacdo média § nao ¢ muito obvia. Parece que se incre-
menta quando o tamanho do grao da amostra também se incrementa. Isto pode ser observado
para os valores achados para os meteoritos eucritos (Tabela 3.1), mas para os outros meteoritos
nao se observa uma clara tendéncia. Este ponto falta maior exploragao e serd tema de estudo

no futuro préximo.
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Figura 4.24: Fator de porosidade K contra o didmetro determinado para as cinco amostras de meteo-

ritos.

3 Implementacao final - Procurando solucoes consistentes

Como se observou na se¢ao 2, ao inverter os espectros de refletancia, assumindo valores médios
para as variaveis, o que se obtém sao distintas constantes 6ticas, um para cada espectro. Nesta
parte, se procuraram um conjunto de valores possiveis dos parametros que, ao momento de
fazer a inversao dos espectros convergem ha uma tnica constante 6tica. Depois é ver se esta
solucao é uma solucao tnica. Um problema com os métodos usados nas secoes anteriores é que
os valores de m, nao sao em geral conhecidos para os meteoritos que se deseja analisar. Seria
importante entao incluir o indice de refagao real como um dos parametros a serem ajustados.
Por conta disto, nesta secao vamos usar a letra k) para designar o indice de refracao imaginéario

e n para designar o indice de refragao real.
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Os modelos usados até aqui, também tendem a falhar para amostras com maiores tama-

nhos de grao. Observa-se que nos espectros medidos o aumento dos diametros das particulas

nas amostras levam a uma diminuicao do contraste dos espectros, mas esta diminui¢ao nao ¢é

uniforme em todo o comprimento de onda.

Os efeitos considerados até aqui sao capazes de acomodar varia¢oes de contrastes, mas de

forma homogénea em comprimento de onda. Isto particularmente é visivel nas figuras 4.10, 4.19

e 4.22, onde as constantes 6ticas médias nao sao capazes de reproduzir a variacao relativa de

contraste para os didmetros maiores. Uma alternativa seria considerar o efeito de espalhadores

internos no calculo do albedo de espalhamento simples. Entao, o albedo de espalhamento

simples seréa:

1-5;

u}:S@+(1—Se)m

onde

S, = 0.0587 + 0.8543R(0) -+ 0.0870R(0)>

1
S;=1-— ﬁ[o.9413 — 0.8543R(0) — 0.0870R(0)?]

o_ i + exp(—+/a(a+ s)(D))
[+ rexp(—y/ata + 5)(D))

a = 4rk/\

(4.13)

(4.14)

(4.15)

(4.16)

(4.17)

(4.18)

(4.19)

Aqui temos a varias expressoes empregadas para determinar o albedo de espalhamento

simples. Como pode-se observar, o fator de transmissao interna (Equacao 4.17), tem mais uma

100



variavel, que é o coeficiente de espalhamento interno s. Usualmente trabalhos que empregam
este modelo tendem a considerar s como uma constante. Isto é assumido por simplicidade, na
verdade se deveria esperar que s também dependa do comprimento de onda, da mesma forma
funcional como o coeficiente de absor¢ao, em outras palavras, inversamente proporcional ao

comprimento de onda. Entao s sera:

s =50/A (4.20)

onde sy é a nova contante ao determinar.

Nas figuras 4.25 e 4.26, mostram-se o efeito de se usar espalhamento interno considerando
e sem considerar a dependéncia em comprimento de onda. Usar valores constantes de s nao
produz uma variacao do contraste com comprimento de onda, que por outro lado sao claras
quando a dependéncia suposta é considerada. Este tltimo modelo foi entao adotado. Note que
a dependéncia do albedo em s aparece na equacao 4.17 e é proporcional ao diametro, de modo

que esta variagao relativa de contraste tende a ser maior para particulas maiores.

Também se verificou tanto efeitos de porosidade quanto o efeito de rugosidade macroscopica
sao capazes de afetar o contraste. Estes efeitos no entanto atuam de forma semelhante na
expressao da reflectancia e incluir os dois induz uma indeterminacao na inversao. Por isso se

considerou aqui apenas o efeito de porosidade.
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A79002 K,=1.0D1=125.0 n=1.78

0.008 . .
— 5,=0.0
0.007 | —  5,=0.125 |
— 5,=0.25
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0.005 | 1
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0.003 | 1
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0-009 5 0.5 1.0 15 2.0 2.5 3.0

Figura 4.25: Constante 6tica k em funcao do comprimento de onda, para cinco valores de s que sao

dependentes do comprimento de onda.

A79002 K,=1.0D1=125.0 n=1.78
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Figura 4.26: Constante 6tica k em fungao do comprimento de onda, para cinco valores de s que nao

sao dependentes do comprimento de onda.
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Para estes testes, escolheu-se 5 amostras de espectros de meteoritos da base de dados
RELAB. Trés meteoritos eucritos: ALHAT76005, Juvinas e Millbillillie; um meteorito diogenito:
Elephant Moraine EETA79002; e um meteorito howardita: Elephant Moraine EET87503.

Dentro do modelo de Hapke, considerou-se como variaveis livres: o diametro efeito D, o
fator de porosidade K, o indice de refragao real n, e o coeficiente de espalhamento interno em
fungao do comprimento de onda sy = sp/A. Como um teste do processo de inversao escolhou-se
amostra Elephant Moraine EETA79002, esta amostra apresenta 6 grupos em distribuicao de
tamanho de grao, que va desde 0 — 25 um até 250 — 500 um (ver Figura 4.18a). Inicialmente
busca-se valores de D, K, n, sy que minimizem a métrica (Equagao 4.21) entre pares de kj-
espectros, tomando como referéncia o espectro CBMB67, qual tem aproximadamente uma
reflectancia média com respeito as outros espectros. O resultado da minimizacao é apresentado
na Figura 2 do artigo. Como pode ser observado neste exercicio, tem-se diferentes valores de D,
K, n e sy para cada par de espectros, o que é um resultado equivalente obtido na se¢ao anterior.
Entao, uma solugao mais realista seréd que, os valores de D, K, n e sy determinados para um
espectro também se ajustem bem para outros espectros de diferente intervalo em tamanho de
grao.

|
d12 =+ > ki (A) — ko (0] (4.21)
j=1

Para determinar solugoes consistentes para k), o processo de minimizacao ¢ implementado
de modo de obter os mesmos valores de n e sy para todos os espectros da amostra e valores de
D e K para cada espectro. Entao, para isto construiu-se uma nova métrica dada pela equacao
4.22. Esta nova métrica é a soma de todos os pares dada pela métrica 4.21, normalizada pelo
residuo médio de cada par. Como tem-se varias solugoes possiveis que minimizam a métrica
original para cada par de espectros, se considera como fator de normalizacao na nova métrica
o valor médio dos residuos. Neste ponto, empregou-se um algoritmo genético para explorar de

uma maneira mais abrangente o espaco de solugoes.

A=) T, (4.22)

A determinagao de k) para cada amostra de meteorito se mostra na Figura 4 do artigo.
As solugoes obtidas aqui sao para as amostras com tamanho de grao entre 25 — 250 um, to-

mando o primeiro espectro como referéncia. As variaveis n, sy e K sao permitidas a variar
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entre (1.01,2.5), (0.0,0.2) e (1.0,4.0) respectivamente. Os limites permitidos de D sdo seus

correspondentes limites de tamanho de grao.

Como pode ser observado na Figura 4 do artigo, ainda tem-se dispersao entre as constantes
Oticas determinadas para cada amostra de meteorito. A amostra que apresenta menor dispersao
em k) é o meteorito eucrito Millbillillie (Figura 4d), mostrando certa dispersao em valores
intermediarios em comprimentos de onda. Esta claro que a semelhanca entre os valores de k) é
devido a que esta amostra apresenta so trés intervalos em tamanho de grao. No entanto, para os
outros dois eucritos mostram maiores diferencas em k) com respeito ao comprimento de onda.
A amostra do meteorito eucrito Allan Hills A76005, apresenta dispersao em k), para menores
comprimentos de onda, no entanto, a amostra do meteorito eucrito Juvinas apresenta dispersao
em k, para maiores comprimentos de onda. E possivel que esta dispersao de k, para diferentes
regioes de comprimento de onda seja devido & diferencia entre os valores de diametro efetivos
achados para ambas amostras. Por exemplo, a amostra Allan Hills A76005 que apresenta uma
maior dispersao a menores comprimentos de onda, seus valores de didmetro efetivo sao maiores

que para a amostra Juvinas, que tem uma menor dispersao a menores comprimentos de onda.

Se observamos os valores obtidos de k), para estas amostras de meteoritos eucritos, pode-
riamos inferir que o sucesso para a amostra Millbillillie é porque esta amostra nao apresenta as
dois ultimas distribui¢oes de tamanho de grao. Aqui poderiamos dizer que a representacao de
uma distribuicao de particulas por médio de um diametro efetivo nao seja adequado para distri-
buig¢oes de tamanho de grao > 150 ym. Por outro lado, talvez o modelo de fator de transmissao
internada, chamado de modelo de espalhamento interno usado, nao seja o mais adequado para
modelar as eficiéncias de espalhamento para particulas com didmetro > 150 um. Por exemplo
(Hapke and Wells, 1981), encontraram um melhor ajuste para a eficiéncia de espalhamento para
uma distribuigao de particulas > 150 ym, empregando o modelo de fator de transmissao interna
denominado de exponencial dupla, que tém duas varidveis livres em comparacao do modelo de
espalhamento interno que s6 tem uma. Entao, se queremos maior precisao ao determinar o
valor de k), se poderia tentar empregar este modelo, mas o custo disto seria a adicao de mais

uma variavel.

A amostra de meteorito diogenito Elephant Moraine A79002, os didmetros efetivos sao
menores em comparagao com os didmetros para o meteorito eucrito Allan Hills A76005. Este
meteorito mostra ter maior dispersao em k) a maiores comprimentos de onda, exceto para o
primeiro espectro, que tem um didmetro efetivo maior. Por ultimo, a amostra de meteorito

howardita Elephant Moraine 87503, mostra dispersao em k) em todo seu comprimento de onda.
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O meteorito howardita estd composto por uma mistura de fragmentos de meteorito eucrito e
diogenito, entao, esta dispersao pode ser causada por que a proporcao dos minerais eucrito e

diogenito, nao ¢é igual para todos os intervalos em tamanho de grao.

As Figura 5 até 9 do artigo mostram valores das varidveis determinadas em func¢ao de seu
residuo. Os valores aceitaveis como solucao sao aqueles com residuo menor a 2.9, este valor foi
determinado s6 por inspegao visual a determinar a constante 6tica k). Com respeito ao indice
de refracao real n, se comparamos para as trés amostras de meteorito eucrito, observa-se que
Juvinas apresenta altos valores com respeito a literatura (Lucey, 1998). Podemos dizer que os
valores achados de n nao sao representativos da amostra. Os valores de n para os meteoritos
diogenito e howardita tem valores aceitaveis com respeito aos valores para minerais de silicato
achados na literatura. Com respeito aos valores de diametro, pode-se observar que para as
amostras com intervalo de diametro menor a 125 um, os valores de diametro que sao solugoes
aceitaveis tende a localizasse no limite superior (ver Figuras 6, 7 e 8 do artigo), em cambio para
as amostras que tém diametro entre 125 — 250 ym o didmetro efetivo esta aproximadamente no

médio do intervalo (ver Figura 9 do artigo).

Esta preferéncia para valores altos e baixos de diametros efetivos das amostras é devido a
posicao respeito a espectro de referéncia. O espectro da amostra de referéncia esta aproxima-
damente no meio de todos os espectros, isto ¢ igual para sua constante otica k). Entao, para
espectros que caiam no limite superior com respeito a espectro de referéncia, ao momento de
fazer a inversao o didmetro efetivo tem que ser o maior possivel para que sua refletancia se veia
diminuida e alcancar assim ao espectro de referéncia, o contrario acontece com espectros que
caim por debaixo do espectro de referéncia. O comportamento da inversao em funcao dos para-
metros do modelo foi estudado na se¢ao anterior. O meteorito eucrito Millbillillie é a excecao,
onde seus valores de diametro efetivo caiam aproximadamente no meio do intervalo de tama-
nho de grao. A posicao dos valores de didmetro achados para esta amostra, em comparagao
com os valores para as outras amostras, é devido a auséncia do tltimo intervalo de diametro

(125 — 250 pum).

Para o fator de porosidade K achado, se observa uma tendéncia de encontrar maiores
valores de K quando o intervalo de tamanho de grao das amostras se incrementa, com excecao

da amostra Juvinas que se mantém com valores baixos de K (Figuras 6, 7, 8 ¢ 9 do artigo).

Para sg, os valores determinados para os meteoritos sao do mesmo ordem de magnitude

comparado com os valores achados na literatura (Hapke and Wells, 1981). Entao, estes resul-
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tados mostram que solucoes achadas desta forma nao sao tinicas, e que os parametros obtidos
nao estao necessariamente proximos dos valores reais, mas se consegue obter constantes oticas
que reproduzem os espectros sobre uma faixa de didmetros grandes. O que segue a continuagao

justamente é a reproducao dos espectros com os parametros 6ticos determinados.

As Figuras 10 e 11 do artigo, sao as reconstrugoes dos espectros observados para todo o
intervalo de tamanho de grao, entre 0—25 até 250—500 pm, empregando a média das constantes
6ticas para os meteoritos eucrito Allan Hills A76005 e diogenito Elephant Moraine EETA79002
(ver Figura 4a e 4b), respectivamente. Para efeito de comparacao empregou-se dois conjuntos
de parametros oticos (n, g, ky): uma sao as melhores valores determinados (setl) que apre-
sentam o menor residuo, e o segundo sao os valores que estao afastados da melhor solugao, mas
ainda tem residuo menor a 2.9 (set2). Entéo, para ajustar os espectros de refletancia os valores
de K e D sao permitidos a variar entre 1 — 5 e 5 — 500 um, respectivamente. Os parametros
obtidos se mostram na Tabela 2, 3 e 4 do artigo. A Tabela 2 mostra os valores obtidos para os
parametros oticos n e sy. Os subindices I1 e 12 nos parametros fazem referéncia ao ajuste com
os melhores parametros e ao ajuste com parametros que tem residuo < 2.9, respectivamente.
Como se pode observar nesta tabela, os valores de n e sy sao parecidos para ambos conjuntos
de parametros 6ticos, exceto, claro esta, para o valor de sy do meteorito diogenito EETA79002.
A Tabela 3 mostra os valores obtidos de D e K para o meteorito eucrito Allan Hills A76005
para ambos conjuntos de parametros 6ticos. A primeira coluna sao os intervalos em tamanho
de grao, a segunda e terceira coluna sao os melhores valores de D e K obtidos no processo de
inversao do espectro de refletancia. Observar que estes valores D e K sao os valores presentes
na Figura 4a do artigo, que justamente sao as melhores solugoes. Entao, estes valores se podem
comparar com as colunas 4 e 5 que mostram os valores de D e K obtidos do ajuste empregando
os melhores parametros 6ticos, em outras palavras, os que tem menor residuo. As colunas 6
e 7 sao os valores de D e K da solucao alternativa, que correspondem a valores afastados da
melhor solugao, mas ainda com residuo < 2.9. Estes valores sao comparados com as colunas
8 e 9, que sao os valores obtidos do ajuste empregando os parametros 6ticos alternativos, em
outras palavras, afastados da melhor solucao. A mesma descri¢ao é para a Tabela 4 do artigo
que corresponde ao meteorito diogenito EETA 79002.

Entao, podemos observar que, ainda empregando parametros 6ticos com residuo < 2.9 é pos-
sivel reproduzir os espectros de refletancia observados de forma satisfatoria para intervalos em
tamanho de grao entre 0 — 25 pm até 250 — 500 pum, onde as dispersoes nos parametros D e K

obtidos estao entre 30 — 50 %.
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Neste ponto podemos comparar os valores de D e K determinados com os dois métodos.
O primeiro é o método da Se¢ao 2 e o segundo método, que é nossa implementacao final. Na
Tabela 4.5 se mostra os valores de D e K para o meteorito eucrito Allan Hills A76005, onde as
colunas 1 e 2 sao os valores de D e K determinados com o método iniciai e, as colunas 3 e 4 sao
os valores determinados com o método final com os melhores parametros 6ticos que consta no
artigo (Tabela 3). A Tabela 4.6 é para o meteorito diogenito Elephant Moraine EETA79002,
onde a ordem das colunas sao as mesmas. Pode-se observar que para o meteorito eucrito,
ambos métodos mostram ter ajustes similares, sem considerar os espectros com intervalo de
grao entre 0 — 25 e 250 — 500 ym. O ajuste para o primeiro método se mostra na Figura 4.10,
e para o método final se mostra na Figura 10 do artigo. Comparando os valores de K obtidos
por ambos métodos para o meteorito eucrito Allan Hills, os valores achados para o primeiro
método sao maiores que para o método final, exceto para o segundo intervalo em tamanho
de grao. Para ambos métodos, se observa uma tendéncia a encontrar maiores valores de K
quando aumenta o tamanho de grao das amostras. Comparando os valores de D temos que, os
valores determinados pelo primeiro método sao menores que o segundo método, exceto para os
valores que correspondem aos intervalos em tamanho de grao de 75 — 125 ym e 250 — 500 pm.
Também se pode observar que os valores determinados de D pelo segundo método na posicao
do segundo e terceiro intervalo estao fora do limite da distribuicao de tamanho de grao. Isto
é, porque para este segundo método os limites permitidos a variar em D foi de 5 — 500 pum,
entao, a rotina apenas procura determinar o minimo residuo no ajuste sem se importar com os
limites permitidos para cada amostra. Para a Tabela 4.6, se mostra a mesma tendéncia de K
a se incrementar quando aumenta o tamanho de grao. Para o primeiro método os valores de
D (coluna 2) sd@o menores que os valores dados pelo segundo método (coluna 4), exceto para
o ultimo intervalo em tamanho de grao. De novo, temos valores de D que estao fora do limite
nominais, eles correspondem ao primeiro intervalo, segundo, e sexto. Neste segundo método
temos melhores ajustes para as amostras de tamanho de grao entre 0 — 25 um e 250 — 500 pm

que para o primeiro método.
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Tabela 4.5: Comparacao entre os valores de D e K para o meteorito eucrito Allan Hills A76005.

método inicial | método final

tamanho (pum) D K D K
0—25 20.02 1.545 | 21 1.34
25 — 45 45.00 1.375 | 60 1.57
45 =175 72.00 1.355 | 82 1.20

75— 125 119.16 1.899 | 112  1.21
125 — 250 154.12 2.021 | 184  1.32
250 — 500 295.29 2995 | 226  1.38

Tabela 4.6: Comparacao entre os valores de D e K para o meteorito diogenito Elephant Moraine

EETAT79002.

método inicial | método final

Tamanho (um) | D K D K

0—-25 23 1.701 | 26 1.29
25 —45 45 1.403 | 68 1.42
45 — 75 57.22 1672 | 64 1.18

75 — 125 76.37 1.655 | 121 1.54
125 — 250 125 2.079 | 198 1.92
250 — 500 250  3.211 | 232 1.90

O seguinte exercicio é, tendo uma mistura binaria entre os meteoritos eucrito Allan Hills
AT76005 e diogenito Elephant Moraine EETA79002, ainda é possivel recuperar os valores de K,
D, e D, que sejam ainda tteis para a anélise das propriedades de superficies?. O espectro
da mistura é gerado empregando os dois valores consistentes dos parametros 6ticos (n, So, k»),
com K = 1.1, diametro D; = Dy = 100 um e mesma fragao volumétrica V; = Vo, = 0.5. Os
resultados se mostram na Tabela 5 do artigo. Estes valores sao obtidos ajustando o modelo
de refletancia de Hapke ao espectro gerado pela mistura, utilizando os valores consistentes dos
parametros 6ticos, onde o fator de porosidade é permitido a variar entre 1 — 3, a fracao de

volume V; entre 0 — 1 e o tamanho da particula entre 25 — 250 um. A coluna 1 faz referéncia
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aos dois paradmetros 6ticos, o primeiro conjunto de parametros 6ticos tem menor residuo e, o
segundo conjunto sao com residuos < 2.9. A coluna 2 é o valor de entrada de K e os valores
obtidos, a coluna 3 e 4 mostra os valores de entrada de D e os valores obtidos e, a coluna
5 mostra o valor de entrada de V' e os valores obtidos. O resultado mais importante é que
ainda é possivel obter resultados aceitéveis da mistura (D, Dy e K) empregando conjuntos de

parametros 6ticos que estao afastados da melhor solucao.

3.1 Artigo: Numerical determination of visible/NIR optical cons-

tants from laboratory spectra of meteorites
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Jorge A. G. Davalos®, Jorge Marcio Carvano®, Julio Blanco®

20bservatorio Nacional,rua Gal. José Cristino 77, Sao Cristévao, 20921-400, Rio de
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Abstract

In this work we analyze the problem of retrieving optical constants of ma-
terials from reflectance spectra of particulate samples through the numeric
inversion of Hapke radiative transfer models. Our main driver is the existence
in public databases of a large quantity of reflectance spectra of meteorites
and minerals that however lack adequate sample characterization. The main
goal is to devise a method that can be used to that end, and then assess
whether a unique, physically realistic solution can be obtained in this way
and, if not, how useful the solutions obtained can still be to the problem of
constraining the composition of Solar System bodies. The overall result is
that, without tight a priori constraints of the possible values, the acceptable
solutions are not unique, with good solutions scattered within ~ 30% of the
best solutions. Also, it is not clear whether the actual physical solutions
would always be inside the set of the parameters spanned by the acceptable
solutions. Even so, the optical parameters retrived in this way are able to
reproduce the reflectance spectra of the samples over a broad range of parti-
cle sizes, and can be useful in the study of the composition of Solar System
bodies in instances where errors of 30% or larger in the derived equivalent
particle sizes and porosities can be tolerated.

Keywords: optical constants, meteorites, asteroids.

1. Introduction

The remote determination of the composition of Solar System bodies de-
pends on the existence of laboratory measurements of the spectra of minerals
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and meteorites. These spectra can be then used to constrain the composi-
tion of those bodies in several different ways, each with its own advantages
and pitfalls: direct comparison, spectral parametrization/modelization, and
radiative transfer models (Gaffey et al., 2002; Reddy et al., 2015).

Direct comparison or curve matching is the easiest to use, and is useful to
assess similarities and suggest possible analogs. Problems with this approach
are that the shape of the spectra also depend on the texture of the sample
and on the geometry of the measurements, and that the spectra of airless
bodies can be affected by space weathering effects (Gaffey et al., 2002).

The parametrization of spectra of mineral end-members is made through
the quantification of spectral characteristics that can be used as diagnostic of
composition and is most useful for spectra dominated by Olivine/ Pyroxene
bands. Parameters and calibrations derived in this way are, to some extent,
unaffected by geometry, texture, or space weathering (Cloutis and Gaffey,
1991; Gaffey et al., 2002; Reddy et al., 2015; Ruesch et al., 2015). The appli-
cation of the method is straightforward if the observed spectra has sufficient
overlap to the spectra used to derive the calibrations. This method however
is of limited, if any, use for assemblages whose spectra is not characterized
by the presence of absorption bands, and is incapable of estimating the con-
tribution of components with featureless spectrum. To address the issue of
mixtures of end-members it is necessary to measure the spectra of a suitable
amount of carefully prepared samples that span the range of possible mixing
fractions.

Similarly, constraints and calibrations derived from laboratory measure-
ment of mineral end-members are needed in order to apply the Modified
Gaussian Model (Sunshine and Pieters, 1993; Clenet et al., 2013) to the
spectra of Solar System objects, which attempts to model absorption bands
in reflectance spectra as the sum of Gaussian features plus a linear continuum
that is linear in energy. Here laboratory spectra are used to constrain the
parameters of the Gaussians used to describe the bands of each end-member.
This method can in principle handle mixtures of an arbitrary number of end-
members without the need of dedicated measurements of laboratory-prepared
mixed samples, but in practice the uniqueness of the solutions derived is not
guaranteed. The method is also of limited use for materials whose spectra is
not dominated by absorption bands, and also cannot constrain the presence
of featureless components in the spectra.

In all those methods the measured spectra are used directly, which means
that constraints obtained refer explicitly, to some degree, to the geometry and



the texture (whether the sample was a slab or particulate, grain size ranges,
etc) of each measurement. That is not the case of radiative transfer models
in soils (the most used variety of which being the Hapke models) which
can in principle handle mixtures of an arbitrary number of end-members,
provide constraints to the presence of spectrally neutral mineral phases, and
simulate almost any observational geometry and surface textures, as well
as model the effects of space weathering (Hapke et al., 2009; Pieters et al.,
2000). This type of method can also be used to assess the composition
of bodies with surfaces dominated by materials whose spectrum does not
present conspicuous spectral absorptions, as well as to constrain the presence
of such materials in mixtures. One caveat with this kind of methods is that
in order to obtain an unique solution for a set of presumed end-members it in
general requires, besides a spectrum, additional information about the object
like geometric albedo or measurements at different observational geometries,
since the number of parameter and their functional dependence in the models
can result on non-unique solutions (Baratoux et al., 2006).

Other major issue here is that these methods need as input the spectra of
the optical constants of the end-members, which have in turn to be derived
from their reflectance spectra. This is a problem since the determination of
optical constants from reflectance spectra is not straightforward and presents
several difficulties. One first decision to be made here is on what radiative
transfer model to use, with Shkuratov (Shkuratov et al., 2005) and Hapke
models being the ones most commonly used in the literature. Hapke models
in particular have been evolving over the years to incorporate effects like op-
position surge, macroscopic roughness and porosity of the particulate sample.
For Hapke models it is also necessary to choose a model to calculate the single
scatter albedo from the optical constants. The measured spectrum depends
therefore on several parameters concerning the texture of the sample and
the geometry of the measurement. Ideally, the number of free parameters
can be reduced by an adequate choice of the measurement geometry, and by
a careful determination of the particle size distribution and the porosity of
the sample. An independent determination of the real part of the optical
constants in at least one wavelength is also necessary.

At this point there is a large number of spectra of minerals and meteorites
in public databases. The majority of these however lack adequate determi-
nation of particle size, of the refractive index, or porosity. In this work we
investigate the problem of retrieving the optical constants in the absence of
adequate sample characterization. The goal here is to devise a method that



can be used to that end, and then assess whether a unique, physically realis-
tic solution can be obtained in this way and, if not, how useful the solutions
obtained can still be to the problem of constraining the composition of Solar
System bodies. In section 2 we discuss the reflectance model adopted and its
hypothesis; In section 3 we present a sample of 5 meteorites, each with spec-
tra of sample separates within several diameter ranges, that will be used to
test the inversion methods and perform an initial inversion test. A thorough
exploration of parameter space is performed in section 4 in order to assess
the existence of unique solutions, and additional tests to determine to which
extent the possible solutions can be used in the study of solar system bodies
are also presented. A summary of the findings and conclusions are presented
in section 5.

2. Reflectance models

The problem is to obtain the the optical constants of a given material from
the bi-directional reflectance spectra of samples of that material which have
been crushed and then sieved, so that each sample is composed of particles
whose characteristic sizes are distributed within given size limits.

We are particularly interested here in measurements in the visible to near-
infrared range obtained by the .. instrument at RELAB. These measurements
are in fact radiance factors and can be modeled using Hapke’s more recent
formulation as (Hapke, 1984, 2002, 2008):

, _ W\ o
YT 4 po+p

K [p(9)Bsu(g) + M (wx, o, 1t)] BCB(Q)S@,% po, 1) (1)

In this equation the geometry of the observation is described by the
cosines of the incidence and emergence angles, g and u, and by the phase
angle g (and these three angles in turn set the azimuth angle ¢)). The expres-
sion depends on the optical properties of the medium (which in turn depends
on the wavelength of the incident light) mostly through the mean volumet-
ric single scatter albedo wy (on which the multiple scattering function M
depends) and the coefficients in the volumetric phase function p(g), but the
way the particles are packed in the surface can also have considerable effect
on the measured values of ). These effects are incorporated in the expres-
sion through the functions K, Bsy, Bog and S. The correction for porosity
effects is given by the porosity factor K (Hapke, 2008):
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where ¢ is the filling factor, defined as the fraction of the volume of the
medium that is occupied by the particles, D, is the diameter of a sphere
with the same cross-section area o of the particle and D, the diameter of the
sphere with same volume as the particle.

The opposition effect, an increase in brightness at low phase angles caused
by the presence of voids in the surface, is modeled by the shadow-hiding
function Bgy and by the coherent back-scatter function Bop (Hapke, 2002):

Bew — 1+ By [1 te tan(g/2>] 7 ()

_e(1/he) tan(g/2)

L+ e et )
2[1+ (1/hc) tan(g/2)]*

where hg and he are the angular width of the effects and Bgy and Beyg
their amplitude.

Finally, the effects of the macroscopic roughness of the surface are incor-
porated into the model by the shadowing function S, whose value depends on
the geometry of the observation and on the mean slope angle of the surface,
(Hapke, 1984). Therefore, besides the optical properties of the material, the
radiance factor needs, to be fully specified in the general case, 6 parameters
related to the texture of the sample, which in general are not known. The
number of the unknowns can however be reduced by selecting measurements
with suitable experimental geometry, since both the opposition effects and
the shadowing function are highly dependent on the phase angle. On one
hand, for typical values of hg,he both opposition functions tend to unity at
phase angles sufficiently away from opposition (g = 0°).

On the other, the shadowing function S depends only on § and on the
geometry of the observation, and affects the reflectance as a multiplicative
factor < 1.0 that does not depend on the wavelength. In contrast, the factor
K that corrects for porosity appears as a multiplicative factor > 1.0 that also
does not depends on wavelength, but its effect on the reflectance will also

Bep =14 Beo




depend on the albedo through the multi-scattering term M or alternatively
through the Chandrasekar function (see below). Considering that including
both effects could make the numerical inversion of the reflectance unstable
and add an extra degree of liberty to the problem we choose not to consider
the macroscopic roughness correction. Therefore, since for phase angles > 20°
the opposition effects can be ignored, the expression for the radiance factor
is reduced to :

Wx o
= —= K + s o, 6
™ T o p(9) + M po, o) (6)

In this expression the only effect related to the texture of the sample left
is the porosity, which can be described either by the filling factor ¢ or directly
by the porosity factor K.

By its turn, the single scatter albedo w) is determined by the size, shape
and optical properties of the particle. Assuming homogeneous spherical par-
ticles, the single scatter albedo of a particle of a given diameter D can be
calculated from the complex optical constants of the material using Mie The-
ory (ignoring diffraction). If the particle is much larger than the wavelength
of the incident radiation, the scattering efficiencies of the particle can be
calculating analytically using geometrical optics through the equivalent slab
approximation. This formulation, can be extended to model the scattering
efficiencies of non-homogeneous, irregular (but equant) particles. Using a
model of equivalent slab with internal scatters (Hapke, 2012b) we have for
the scattering efficiency of a particle:

1-5;
UJNQS—Se-F(l—Se)m@ (7)
where
S. = 0.0587 + 0.8543R(0) + 0.0870R(0)> (8)
1
S = 1= —[0.9413 — 0.8543R(0) — 0.0870R(0)’] 9)
(n—1) 4k
R(0) = (n+1)% + k2 (10)
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Here D is the diameter of the spherical particle with same efficiency as
the particle in question, n and k are the real and imaginary parts of the
optical constants and s is the internal scattering coefficient of the material.

The phase function is also dependent on the optical properties of the
particles. A convenient choice for the functional form of the phase function
is a double-lobed Henyey-Greenstein function (Hapke, 2012b)

(14)
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Experimental works show that the parameters b and c are related to the
optical properties of the materials, and also that they follow an empirical
relation (Hapke, 2012a):

1 329 \1Y?
b= 1 16
{17.4 " (0.908 ¥ c)] (16)

Also, the coefficient ¢ can be derived from D, s, k and n using the equiv-
alent slab model (Hapke, 2012b):

c= A(;is (17)
where
AQS = Se + (1 - Se) L= SZ v (18>
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If the medium is composed of particle made of a single material but with
a continuous size distributions where NpdD is the total number of particles
with characteristic diameter between D and D + dD per unit volume, the
single scattering albedo of the medium is

Npo dD
w R S NoopQs, (20)
[ NpdD
In this case the volume and cross-section of the particles would similarly
be replaced by their averages in the medium.
Therefore, if opposition and macroscopic roughness effects can be ignored,

the radiance factor of a sample can be written as

(19)
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Here D is now the effective diameter of the particles in the sample, which
depends on their size distribution. In this expression we also write explicitly
the optical constants and the internal scattering coefficient as functions of
the wavelength. The real and imaginary parts of the optical constants are
further related by the Kramers-Kroining dispersion relations (Roush, 2003):

2(N\2 — )2 o N2k
nA:nAO+%p/O (AQ_)\,Q)(;%_)\IQ)dlnX (22)
where P denotes the Cauchy principal value of the integral and n,, is an
independently determined value of n at Ag.

However, in the wavelength range that interest us here the variations
of the real part of the optical constants tend to be small, and as a first
approximation n is usually considered as a constant (Hapke and Wells, 1981;
Hapke, 2012b), n, = n. Also, since s was only measured for a very restricted
number of materials, this parameter is also usually set to a constant value
sy = s (Hapke and Wells, 1981). Here we consider, as a better approximation,
an internal scattering coefficient with the same dependence on wavelength as
the absorption coefficient a:

S\ = — (23)



With these hypothesis, we have then

X :T(D7K7 S, 1, k)\a)\) (24)

Therefore, if for a given sample the values of D, K sy, and n were known,
it would then be possible to use the above expression to numerically derive
values of ky for each measured value of r,. A final step here is to substitute
the computationally expensive multi-scattering function M by the simpler
analytical approximation IMSA (Hapke, 2002, 2012b):

wx Mo
D, K, sg,n,kyx,\) = —= K +H H(p)—1 25
r( S0, 1, kx, A) T [p(9) + H(pmo)H () — 1] (25)
where
1+2z2/K
Hz)= ——F—— 2
@) = T2k (26)

v =vV1—w, (27)

We can now define for each measured spectrum of reflectance factors a
function k;(\) that satisfies the equation

TiA — T’(Di, Ki; So, 1, k/’)\, )\) = 0 (28)

With this model we can then obtain the imaginary part of the optical
constants from measured radiance factors.

The problem with this approach is that, in general, not all of the 4 pa-
rameters needed for obtaining k) from r, are known for the samples with
measured reflectance factors. Indeed, for most samples none of them are
know at all. Previous works aiming to derive optical constants from labo-
ratory spectra dealt with this difficulty by making informed guesses about
the values of the unknown parameters. Also, most of those works were made
before the importance of the porosity correction had been established in the
literature, while others also assumed values for the coefficients of the phase
function. And since expressions like Eq. 2 can be successfully inverted for a
broad range of values of the input parameters, the values of k) obtained in
this way, although consistent with the hypothesis adopted by the authors,
are not necessarily close to the real values.



A way to ensure that the obtained optical constants are closer to their
real values is to demand that the obtained values fit equally well spectra
of the same material obtained from samples of particles with different sizes.
Approaches like this were used by several authors (Lucey, 1998; Roush, 2003;
Carli et al., 2014) to improve the fit for multiple spectra by adjusting the
values of effective diameters of each sample used in the inversions. The
problems we will address in the next sections are: 1) given the radiance
factor spectra of a material obtained for several different size ranges, is it
possible to find for each spectra a set of parameters that result in the same
set of ky; and 2) if yes, is this solution unique?

3. Test sample and numeric inversion methods

The requirement for spectra selections, according to the discussion in
the previous sections, concerns mostly the geometry of the measurements
and sample preparation procedures. We are interested in bi-directional re-
flectance measurements obtained with phase angles between 20° and 60°, of
particulate samples that have been sorted according to particle size.

In this paper we use as test cases the spectra of four HED meteorites
measured by T. Hiroi at the RELAB facility (Pieters and Hiroi, 2004). This
sample includes the Antarctic finds Alan Hills A7006, Elephant Moraine
EETA79002, Elephant Morainte EET87503, as well as the falls Millbillillie
and Juvinas. The meteorites A76005, Juvinas and Millbillillie are classified
as Eucrites, while EETA79002 is a Diogenite and EET87503 is a Howardite.

All samples were crushed and sieved into several particle size intervals.
All spectra were obtained using the RELAB Bidirectional Spectometer with
the same experimental geometry: emergence angle of 0°, and incidence and
phase angle of 30°. Table 1 lists the RELAB identification ID of all spectra
and their corresponding meteorite and size range, and all spectra are shown
in Fig. 1.

We selected for initial tests the spectra of the meteorite Elephant Moraine
A79002. The spectra for all samples of this meteorite are shown in Fig. 77.
As the grain size is increased the reflectance falls and the reflectance gradient
measured across the first band goes progressively from positive to negative.
Each sample is characterized by a specific effective diameter D and porosity
factor K, and we assume that n, sy and k) should be the same for all.
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Figure 1: Reflectance spectra of all samples with size range between 0 —
500 pm of the meteorites used in this work: (a) A76005; (b) EETA79002; (c)
EET87503; (d) Millbillillie; (e) Juvinas
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A76005 EETA79002 EET87503 Millbillillie Juvinas size range (um)

CAMB66  CAMB67  CAMB68 CAMB69 CAMB70 0-25
CBMB66  CBMB67 CBMB68 CBMB69 CBMBT70 25-45
CCMB66  CCMB67 CCMB68  CCMB69 CCMB70 45-75
CDMB66  CDMB67  CDMB68 CDMB69 CDMB70 75-125
CEMB66  CEMB67 CEMBG68 - CEMB70 125-250
CFMB66  CFMBG67 CFMB68 - CFMBT70 250-500

Table 1: RELAB samples of the meteorite spectra used in this work

A first step is to determine whether we can obtain, for any given pairs
of spectra, a set of parameters sqg, n, Dy, Ky, Do, K5 that minimizes the
difference between k() and ky(\) over a range of wavelengths. For that we
need to define a metric that measures this difference in a convenient way. We
use a standard euclidean metric

N

012 = 4 k1 (X)) = ka (M) (29)

1
N

However, instead of calculating d over the entire spectrum we do so over
only 5 chosen control points which correspond to the center of the bands and
to point in the continuum before and after each band. This is done in order
to minimize the number of evaluations of the metric and to speed up the
computations.

This metric can then be used in conjunction with minimization algorithms
to search for the set of parameters that produce the best matching k(\) for
any two spectra. In order to characterize the goodness of fit that could be
achieved for different size ranges we used the python/scipy implementation
of the nelder-mead simplex minimization algorithm (Nelder and Mead, 1967)
to look for solutions involving the sample CBMB67 (with particle diameters
between 25 — 45 um) and all other samples. We chose this size range as ref-
erence since its reflectance spectra lies in the middle of the range spanned by
the other samples. In these minimization runs the diameters of the particles
were forced to be within the ranges of each sample, and several tests with
different limits for the other parameters and different initial guesses were
performed. Examples of the k) spectra obtained for the different pairs of
samples are shown in Figure 2. One first result of this exercise is that for any
two pairs of reflectance spectra there are multiple sets of parameters that
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will yield matching k) spectra. Other result is that the degree of similarity
of the k) for different samples changes depending of the samples involved.
Very good fits can be obtained for any combination of the samples CBMB67,
CCMBG67, and CDMBG67, which only diverge at the longer wavelengths. The
same goes for fits involving these samples and CEBM67, except that the di-
vergence tends to be visible at shorter wavelengths. In contrast, fits involving
the sample CAMBG67 tend to be systematically bad in the region of smaller
wavelengths. Finally, no real good fits can be found when comparing the
sample CFMB67 with any of the others.

The mismatch at shorter wavelengths between CAMB67 and the other
samples could be explained considering that this sample is composed by
small particles, since we are using geometrical optics to relate the optical
constants with the albedo and this approximation is only valid if the particles
are large compared to the wavelength. For the other samples, the agreement
between the obtained k) gets worse as the difference in particle size between
samples increase, culminating in the absence of good matches for CFMB67.
One possible explanation for the mismatch is that the range of sizes in this
sample is much larger than the previous ones and it is not clear if it could
be adequately by one equivalent diameter.

One final thing that becomes evident is that the matches between CBMB67
and the other samples presented in Figure 2 have in general very different
values of n and sy and for D and K for that sample. A solution that is at least
physically consistent on the other hand would be one in which the same val-
ues of D, K n and s, for an sample can fit equally well the spectra of all other
size ranges. In the next section we will use the samples CBMB67,CCMBG67,
CDMB67, and CEMB67, for which good matches can be found, to map the
solution space searching for consistent solutions.

4. Finding consistent solutions

In order to constrain the values of n and sy of the material and of D
and K for each sample for which consistent solutions for k) can be found
we conducted a numerical search for values of n, sq, Dy, Dy, K;, K5 that
minimizes the metric describe in eq. 29 for a given pair of spectra, for all
combinations of the spectra of the samples CBMB67, CCMB67, CDMB67,
and CEMB67. To explore more efficiently the phase space, the minimiza-
tion was performed using a genetic algorithm set to operate in deterministic
crowding mode. Genetic algorithms are numerical search procedures that
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Figure 2: k) spectra of the example of best fit solutions obtained with a sim-
pletic minimization routine for pairs of samples of the meteorite EETA79002,
using the sample CBMBG67 as reference
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emulate genetic and evolutionary principles (Goldberg, 1989), where a ini-
tial population (with each individual defined by a set of the parameters)
suffers mutations (random changes in the parameters) and recombinations
(exchange of parameters between individuals) and are then ranked according
to some metric. At the end of one of such iteration only the fittest individu-
als are selected to be spawned into the next generation, and after a number
of generations the fittest solution tends to dominate the final population. A
careful choice of the mutation, recombination and selection strategies can
however set the algorithm to operate in deterministic crowding mode, in
which many different fit solutions are preserved during the evolution, allow-
ing the simultaneous determination of the location of the good solutions in
the phase space (Mahfoud, 1995).

We used a custom deterministic crowding algorithm (Carvano et al., 2008)
based on the GAlib library. For each pair of spectra we defined a population
of 400 individuals and allowed it to evolve over 400 generations. During
the minimization the values of each parameter were constrained within fixed
limits. The limits for n, sy and the values of K for both samples were set to
(1.01,2.5), (0.0,0.2), and (1.0,4.0), respectively, while the limits for D are
the size range of each sample. Figure 3 shows the scatter of n as a function
of the residuals left after minimization for each pair of spectra. It is clear
from this Figure that each pair of spectra has a characteristic residual, and
that for each there are multiple sets of parameters that yield solutions. Not
all solutions in the last generation are actually good fits, so they were sorted
according to their residual and visually inspected to determine the maximum
value of the residual for which acceptable solutions could still be found.

Using these results we conducted a search for solutions that are consistent
with all size ranges. To do so we defined one of the spectra as reference and
calculated the metric described in the previous section, between this reference
spectra and all other spectra. The final metric was then calculated as the
sum of Eq. 29 for each pair of spectra normalized by the median residual I'j;
for each of the M pairs:

. Okt
A=) T (30)

We then use this metric as the objective function of the same deterministic
crowding algorithm described previously to find the parameters that yield
consistent solutions for ky for all 5 meteorites listed in Table 1. Here we
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Figure 3: Scatter plot of n as function of the residual for pairs of spectra of
the meteorite EERTA79002 with size ranges from 25 to 250 pum.

used only spectra obtained from sample with size ranges between 25 and
250pum, and adopted the spectra of the first size range as reference. For each
meteorite, the median residuals for each pairs were calculated as the median
of the residuals of the acceptable solutions found in a previous run fitting
pairs of spectra from different size ranges individually, and the intervals in
which each parameter was allowed to vary were the same as in the previous
run. Considering that we have now a much larger parameter space to explore,
these searches for consistent solutions were run with a population of 1600
individuals for 800 generations for each meteorite.

Figure 4 shows the k) spectra derived from each size range for best fit
solutions for each meteorite. Ideally, for each meteorite the same k) spectrum
should be retrieved from the spectra of samples of all size ranges. In practice,
although this method produced in general very good agreement between
the k) spectra from different size ranges for four of the meteorites (A76005,
EETA79002, Millbillillie, and Juvinas), the results for EET87503 are clearly
not as good. Even for the these four meteorites the quality of the agreement
is not homogeneous throughout the wavelength range. For A76005 all fits are
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very good inside both absorption bands but the spectrum from the 25—45 um
range diverges slightly from the others in the region between the bands, and
all four size ranges diverge slightly at lower wavelengths. The agreement
between all size ranges for EETA79002 is very good up to 2 um, where the
spectrum of the 125—250 pum size range diverge from the others and the other
size ranges start to diverge slightly from one another. For Juvinas, we have a
very good agreement in the region of the first band and on lower wavelengths,
but there is a slight divergence of the spectrum of the 25 —45 um range in the
region between the bands and at very low wavelengths, and the four ranges
also start to diverge slightly from one another after 2 ym. The best overall
agreement was obtained for Millbillillie, but this fit only involved three size
ranges, from 25 — 45 um to 75 — 125 um.

It must be said at this point that the degree of overlap observed between
ky obtained from spectra of different size ranges with the adopted algorithm
seems to be better than or at least comparable to what is seen in other works
that perform similar exercises (Lucey, 1998; Roush, 2003; Carli et al., 2014)
, which were made with different minimization algorithms and different ver-
sions of Hapke’s model. The fact that the solutions obtained here, although
very good, do show some discrepancies must be related to limitations of the
approximation involved in the model, inadequacies of one or more of its hy-
pothesis, or to issues with the measurement/sample preparation of one or
more of the spectra involved in the minimization. A conceivable problem
here would be a variation of overall composition of the samples induced by
the sieving used to segregate each size range. This in fact is a possible ex-
planation for the relative failure for EET87503, which is a Howardite and
therefore composed of a brecciated mixture of Eucrite and Dionenite grains.

Also, the fact that the best result obtained here — for the meteorite Mill-
billillie — do not involve the 125 — 250um size range and the fact that we
were unable to find for EETA79002 a k) spectrum that could equally match
the 250 — 500um range and any other size range could again be an indication
that to use a equivalent diameter to approximate a distribution of diameters
becomes an issue as the range of diameters involved becomes larger.

Other questions that must be addressed are whether the fitted parameters
are within the range of values that can be considered physically realistic, and
how unique are the solutions obtained. The values for best fit solutions are
presented on Figure 4, and Figures 5 to 9 show the all the scatter of all
fitted parameters with respect to the residual of the solutions. As before,
not all solutions that remain till the end of the evolution provide acceptable
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Figure 4: k) spectra obtained for each size range for the best fit solutions for
the meteorites: (a) A76005; (b) EETA79002; (c) EET87503; (d) Millbillillie
and (e) Juvinas
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fits. Visual inspection of the resulting k) spectra suggests that solutions with
residues < 2.9 can be accepted, which are shown in red in those Figures. For
the real part of the refractive index n, although there is no comprehensive
compilation of measurement of this quantity for HED meteorites, the best
solutions for A76005, EETA79002, and Juvinas seem to be higher than the
expected values for pyroxenes (Lucey, 1998), which are the major mineral
phase in this type of meteorites. The distribution of the best solutions for
these meteorites (Fig. 5) show that acceptable solutions that are within the
listed values for pyroxenes can be found for A76005 and EETA79002, but
not for Juvinas. For sy there are no direct measurements in the literature
except for measurements of synthetic glasses that yield s = 0.06 um="' at
visible wavelengths (Hapke and Wells ), which are of comparable order of
magnitude of the fitted values for sy, whose best solutions are in the 0.02—0.1
range. The distribution of solutions for D and K in each size range for all
meteorites are shown in Figures 6 to 9. For D it would be expected that the
effective diameter of the grains were close to the average value for each size
interval (35,60,100, and 187.5 um). Instead the best fit solutions in the first
size range for all meteorites is concentrated around the upper end. This also
happens for the next two size ranges for all meteorites except Millbillillie,
whose best solutions are closer to the average. Only in the last size range
all solutions tend to be distributed around the average value, but with the
distribution for Juvinas being skewed toward values smaller than the average.
Concerning K, the least constrained parameter which is most affected for the
details of sample preparation, all that can be said is that the retrieved values
are within the theoretical range, with a trend of larger K (which translates
as smaller filling factors) with larger equivalent diameters; the exception here
being Juvinas.

Therefore, the overall result is that, without tight a prior: constraints of
the possible values, the acceptable solutions for the fitted parameters are not
unique, with good solutions scattered within ~ 30% of the best solutions.
Also, it is not clear whether the actual physical solutions would always be
inside the set of the parameters spanned by the acceptable solutions, since
these not always match our expectations in terms of values of n and of the
distribution of grain diameter in the samples. In terms both of n and diame-
ters, results that more closely follow the expectations were obtained only for
Millbillillie, for which a spectrum in the 125—250 um size range was not avail-
able. This may again suggest that the approximation of the size distribution
of that last size range by a single effective diameter may be problematic, and
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therefore forcing our global solution to also fit a spectrum in this range may
be shifting the distribution of the fitted parameters away from their physical
values.

In the end, however, the final objective of this kind of exercise is to obtain
for a given meteorite/mineral a set of optical parameters n, sg, and k) than
can be used in conjunction with models to retrieve useful information about
the physical composition of the surface of asteroids or planets. The results
obtained with the methodology presented here, even if not necessarily close to
the real, physical values of those quantities, are able to reproduce the spectral
behavior of the materials over a large range of effective diameters. The price
to pay for using these ’consistent’ set of optical constants instead of the real
values is to accept the possibility of large errors for the retrieved values of
the effective diameters and porosity factors. A conservative estimate based
on the scatter of the values in Figure 6 to 9 suggests possible errors around
30% in effective diameter and 30% in K. One additional question here is if
the use of such set of consistent optical parameters instead of the real values
would also allow us to place useful constraints on the volumetric fraction of
each end-member in mixtures.

In order to test this we first produced a set of consistent k) spectra for
A76005 and EETA79002 by averaging the values obtained for the four size
ranges used in the minimization process. In order to assess how well the
resulting optical parameters can fit the spectra of different size ranges we
then used the set of optical parameters obtained for the best fit solution (set
1) and other obtained from a solution with residue < 2.9 and which in terms
of the fitted parameters is far from the best solution (set 2). In this exercise
we used as metric

N
1
§ = N ; (riy —r(Ds, K, Sovn,]fA:/\))z (31)

where N is the number of points of the spectrum, and the differential
evolution optimization routine from the python scipy.optimize module. Dur-
ing the fitting process the values of D were constrained to be between 5 and
500 um, and K constrained between 1 and 5, for all spectra. Figures 10 and
11 shows the best fit solutions for D and K for size ranges from 0 — 25 um to
250 — 500 pm for both meteorites. Table 2 compares the the values of n and
so obtained for the two different solutions, while Tables 3 and 4 shows the
values of D and K obtained for each size range during the inversion process
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meteorite n Sor nro S012
EETA79002 1.97 0.025 1.75 0.057
A76005 1.95 0.066 2.01 0.075

Table 2: n and sy for the meteorites A76005 znd EETA79002 for the best fit
solution (I1) and an alternative solution (I12)

size range (um) Dpn Kpn Dpyn Kpy Dy Kpp Dpr Kp

0-25 - - 21 134 - - 18 1.36
25-45 39 118 60 1.57 34 121 51 1.56
45-75 112 82 120 66 1.13 70 1.19
75-125 122 1.26 112 1.21 103 1.25 96 1.21
125-250 193 1.34 184 132 166 1.33 160 1.31

250-500 - - 226 1.38 - - 196 1.37

Table 3: Fitted values for D and K in all size ranges for the meteorite
A76005. Values subscripted with I’ are derived from the inversion used to
obtain ky, while the subscript 'F’ marks the values obtained by fitting the
averaged ky. Solution '1’ is the best fit solution from the invertion and 2’ is
an alternative solution.

for each solution and the values resulting from the fit with the averaged k).

From Figures 10 and 11 it is possible to see that both solutions provide
very good fits (with residues smaller than 5%) for both meteorites within
almost the whole spectral range, for the size ranges used in the inversion
process — panels (b) to (e) in those Figures. Even for particles with diameters
in the ranges 0—25 um (panels (a)) and 250 — 500 pum (panels (f)) the models
for A76005 are within 5% of the measurements for most of the spectral range,
while for EETA79002 the models for those size ranges have residues smaller
than 10% for most of the spectra. Therefore, we can indeed expect that
consistent solution for n, ky and sy will be able to reproduce the reflectance
of materials over a broad range of particle diameters. However, a look at the
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size range (,um) DH KH DF1 KF1 D[Q K]Q DF1 KF2
0-25 - - 26 129 - - 24 1.25
25-45 44 101 68 142 45 1.02 62 1.36
45-75 73 131 64 118 61 1.15 55 1.06
75-125 121 154 121 154 96 131 94 1.31
125-250 178 1.82 198 1.92 141 1.57 147 1.58
250-500 - - 232 190 - - 174 1.56

Table 4: Same as Table 3, for the meteorite EETA79002
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retrieved values for D and K in Tables 3 and 4 reinforces the notion that the
errors in those parameters can be considerable (=~ 30 — 50%), to the point
that the fitted values for D in the size ranges 25 — 45 and 250 — 500 um are
outside the nominal diameter range.

To better understand to what extent useful constraints on the volumetric
fractions in mixtures can be obtained with these consistent optical param-
eters we then consider binary intimate mixtures of A76005 (met. 1) and
EETAT79002 (met. 2), where the resulting single scatter albedo and phase
function are given by (Hapke)

X VimDjw; -
W= (32)
Zj V;'WDJ‘
pg) = > 2 VimD2w;p;(g) (33)
> VimD2w;

where Vj is the volumetric fraction of each end-member and the w; and
c of each end-member are given by equations (7) and (17). We use the best
fit optical parameters to produce a target spectra with K = 1.1, D; = Dy =
100 um, and Vi = Vo = 0.5, and then attempt to fit K, Dy, Dy, and V)
(Vo = 1. — V}) using the optical parameters for the best fit solution and
also for the alternative solution. In this test K is allowed to vary between
1 and 3, V; between 0 and 1 and the diameters between 25 and 250um.
Here again we use the deterministic crowding genetic algorithm described in
section 3 in order to assess the existence of multiple solutions. The results
for populations of 600 individuals after 800 generations are shown in Figure
12 and the best fit values are listed in Table 5. From both it is possible to see
that the solution using as end-members the same optical constants converges
towards the right solution. In comparison, the solution that uses a different
set of consistent optical constants tends to values of Dy, D,, and K that are
offset from the correct ones, but still manages to get very close to the right
value of V7. All considered, this suggests that it is still possible to retrieve
useful constraints about the components of the mixture even using as input
a different set of consistent optical parameters.
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K Dy Dy W

Target
Fit #1
Fit #2

1.10 100 100 0.50
1.11 95 105 0.55
1.01 8 81 047
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red, while the attempt #2, which uses a different set of optical parameters
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5. Summary and Conclusions

In this work we have analyzed the problem of retrieving optical constants
of materials from reflectance spectra of particulate samples through the nu-
meric inversion of Hapke radiative transfer models. Our main driver is the
existence in public databases of a large quantity of reflectance spectra of me-
teorites and minerals that however lack adequate characterization in terms of
particle size distribution, surface porosity, and visible refraction index. The
main question we sought to answer is if despite this lack of characterization
is it still possible to obtain optical constants that could be useful in the re-
mote determination of surface properties of airless bodies. To this end we
adopted a Hapke model corrected for porosity through the porosity factor
K but not considering opposition or macroscopic roughness effects, applied
to spectra observed with phase and azimuth angles such that those effects
could be ignored. We used an double-lobed Henyey-Greensten function to
describe phase effects, whose two coefficients were connected by a empiri-
cal relation and used a geometrical optics approximation to relate the single
scatter albedo and phase coefficient to the particle diameter, wavelength of
incident radiation and optical constants n and k of the material; the model
adopted here was an equivalent slab with internal scatterers, whose proper-
ties were described by and internal scatter coefficient which we assumed to
be inversely proportional to the wavelength and proportional to a value sq.
We also assumed that the optical properties of a soil with a distribution of
particle sizes could be represented by a single equivalent diameter, and that
the real part of refractive index n is not dependent on wavelength from the
visible to the NIR. The resulting model calculates the reflectance spectra
of surface given its porosity factor K, effective particle diameter D, internal
scatter coefficient sq, real refractive index n, and the spectra of the imaginary
part of the refractive index k), in a way that the model could be inverted to
yield k, given the reflectance spectra and the other parameters. We applied
that model to the spectra of five HED meteorites measured at the RELAB
facility (three eucrites, a diogenite and a howardite) that were grounded and
sieved into six particle size ranges, from 0 — 25 to 125 — 250 pm. Assuming
that the composition of the samples of each meteorite were the same on all
size ranges we then used numerical minimization routines to seek the value of
the model parameters that would minimize the difference in the k) obtained
from reflectance spectra of two or more size ranges. We used in particular a
custom genetic algorithm set to preserve and refine the multiple good solu-
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tions found during the minimization process. The main results obtained can
be summarized as follows:

e The k) spectra obtained from the 0 — 25 ym interval presented large
differences with respect to the same quantity derived from all other size
ranges; the same was observed for the 250 — 500 pm size range

e The k) spectra derived from the simultaneous minimization of the re-
flectance spectra of the intermediate size ranges in general presented
excellent agreement to one another and an averaged k) is able to fit
with residues smaller than 5% the spectra of particles in that size range,
and with residues smaller than 10% the spectra of smaller or larger par-
ticles.

e The solutions obtained were not unique, with the values of the param-
eters of acceptable solutions distributed within 30% of the values of the
best fit solutions. It is also not possible to guarantee that the best fit
solutions obtained are in the vicinity of the real, physical values of the
optical parameters that describe the material.

e An attempt to fit a binary intimate mixture using optical parameters of
the end-members that were different from the ones used to generate the
spectra was able to retrieve values of the porosity factor of the surface
and effective diameters and volumetric fractions of the end-member
that, although offset from the nominal values, were still sufficiently
close to be considered useful.

Assuming that the adopted model provides a reasonable physical descrip-
tion of the process of light scattering in the samples, it would be expected
that the real, physical values of the retrieved parameters would be in a close
vicinity of the best fit solution. The difficulties we have in finding solutions
for both the smallest and largest particle size ranges point to issues with
some of hypothesis used in this work that may be offsetting the results.

The problems at the smallest particle diameters is most likely due to
the limitations of the geometrical optics approximation used, which is only
valid for particles much larger than the wavelength of the incident radiation.
This issue could be solved by using Mie theory to calculate the single scatter
albedo and phase function, but this would make the inversion process more
computationally expensive. Considering the difficulty in obtaining k) that
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could fit the spectra of particles in the 250 —500 um range as well as the other
size ranges, a tentative hypothesis is that this may be happening because the
use of a single effective diameter to represent the size o the particles in the
sample ceases to be a a valid approximation as the interval of particle sizes in
the sample becomes larger. If that is the case, and if this issue also affects to
a minor degree the 125 — 250 pum size range, it is possible that the inclusion
of spectra of this size range in the minimization process may be offsetting the
resulting parameters from their physical values. A possible evidence of that
size range have parameters that most closely match our a priori expectations
concerning values of n and effective diameters. One possible solution here
would be to explicitly consider a size distribution when computing the single
scatter albedo and phase function, but this presents several difficulties, since
it would also make the inversion process more computationally intensive and
would introduce more free parameters to be fit. Other solution would be
simply not to use the 125 — 250 um range in the inversion, but we do not
think that this is advisable at this point. For one side, it is not clear if in fact
the results obtained for Millbillillie are indeed closer to the physical values
of the parameters since we do not have a direct determination of n for any
of the meteorites analyzed, and the presence of oblong particles can offset
the particle size distributions beyond the nominal range of the sieves used
in the sample preparation. For the other, the inclusion of the 125 — 250 um
whenever possible ensures that the derived optical parameters will be able
to reproduce the measured reflectance spectra over a larger range of particle
sizes.

In the end, the inversion procedure presented here can, in the absence
of any a priori knowledge about the physical properties of materials and
samples, make use of library spectra of minerals and meteorites to derive a
set of optical parameters that are consistent in the sense of being able to yield
reflectance spectra that can reproduce measurements over a broad range of
particle sizes. These consistent optical parameters can be derived for a large
portion of the meteorites with spectra already in public databases, and may
be useful in the study of the composition of Solar System bodies in instances
where errors of 30% or larger in the derived equivalent particle sizes and
porosities can be tolerated.
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Capitulo 5

Efeitos de forma sobre parametros

empiricos

O modelo de refletancia bidirecional de Hapke considera um meio plano semi-infinito, onde
o tamanho das particulas ¢ muito maior que o comprimento de onda da radiacao incidente.
Entao, este meio estd mais em acordo com amostras de minerais preparadas no laboratorio,
especialmente para amostras que sao pulverizadas e tamisadas. O objetivo deste capitulo é
determinar diferencas entre os parametros espectrais para um espectro gerado considerando
uma geometria plano-paralelo e outro espectro considerando uma geometria elipsoidal. Para
gerar espectros sintéticos empregou-se as constantes 6ticas médias determinadas no capitulo
4. O ponto de partida é o uso de uma forma muito simples, um elipsoide formado por facetas
triangulares lisas, onde cada faceta contribui a refletancia integrada total. Comparamos os pa-
rametros espectrais dos espectros sintéticos considerando o efeito de forma, como: a inclinacao
do espectro (slope), centro das bandas de absorgao e o BAR (Area da Banda-I1/Area da Banda-
I), para visar diferengas com respeito os parametros determinados dos espectros sintéticos sem

levar em conta o efeito de forma.

A geometria do elipsoide depende dos valores dos eixos aq, as e as. Para simular a rotacao
do elipsoide considera-se dois sistemas de coordenadas: i) um sistema de referéncia fixo no
elipsoide que tem por eixo Z o eixo de rotagao, e o eixo X como a origem de longitude e, ii)
um sistema que contem a direcao do observador e a fonte, onde o eixo x estd na direcao do
observador. Entao, é possivel calcular os novos vectores direcao da fonte e observador quando
o sistema faz uma rotagao ao redor do eixo Z, tendo os vectores direcao iniciais do observador

e a fonte e uma fase inicial de rotacao que usualmente é fixado a zero. Portanto, com respeito
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ao observador se simula a rotagdo do elipsoide calculando as facetas que sao visiveis e/ou
iluminadas. Facetas que tenham produto interno negativo nao sao consideradas no calculo da
refletancia total, onde o co-seno do dngulo é determinado em relacao a direcao do vetor normal
a cada faceta, e o vetor na direcao a fonte ou observador. Na Figura 5.1 mostra-se um elipsoide
onde seu eixo de rotacdo (polo de rotagdo) tem por aspecto um angulo de 30° e obliquidade

30° e, o elipsoide presenta uma fase de rotacao de 60°.

90-obliquidade

Figura 5.1: Elipsoide com eixos de a; = 1,a3 = a3 = 0.5, com angulo de aspecto de 30°, obliquidade

de 30° e fase de rotagao de 60°.

1 Variacao dos parametros espectrais em funcao da geo-

metria do elipsoide

Primeiro vamos a comecgar com um objeto esférico, com fase rotacional de 30° e angulo de
fase de 30°. O meio é considerado estar composto por particulas equantes e transparentes.
Para observar os efeitos de forma sobre os parametros espectrais, vamos a comecar a variar o
eixo ay do elipsoide quando os outros permanecem constantes e iguais a 1, depois variamos as
permanecendo constante a; e as, onde para os dois casos o valor de a; se fixa a um. A Figura

5.2 é a forma que apresenta o elipsoide quando variamos o eixo as e, a Figura 5.3 é quando
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variamos o eixo az. Para ambas Figuras a variacao dos eixos do elipsoide sao para 0.7 e 0.4.

(a) (b) (c)

Figura 5.2: Aqui a variagdo é com respeito ao eixo as. (a) é para um esfera, (b) é para a; = 1.0,a2 =

0.7,a3 = 1.0 e (c) para a; = 1.0,a2 = 0.4, a3 = 1.0.

(a) (b) (c)

Figura 5.3: Aqui a variagao da forma é para o eixo as. (a) ¢ para uma esfera, (b) é para a; = 1.0,a2 =

1.0,a3 =0.7 ¢, (c) é com a; = 1.0,a2 = 1.0,a3 = 0.4.

Os espectros de refletancia gerados para um elipsoide com diferente valor de as sao mos-
trados na Figura 5.4. O espectro de linha preta é gerado para uma geometria plano-paralelo, o
espectro de cor azul é para uma forma esférica, o espectro de linha verde é para um elipsoide
com as = 0.7 e o espectro de linha vermelho é para um elipsoide com a, = 0.4. Observa-se
que o espectro gerado para uma geometria plano-paralelo é maior em refletancia no primeiro
e segundo maximo que os espectros gerados que incluem efeito de forma. Com respeito as
bandas, este espectro nao mostra diferenca visivel na primeira banda mas, mostra-se diferencas
na segunda banda, onde é maior em refletancia que os espectros com efeito de forma. Podemos
observar também que, quando o alongamento do objeto diminui, os espectros de refletancia se

incrementa ligeiramente entre 1 — 2 pym.

151



Allan Hills A76005

4.5 . .
— plano-paralelo
a0t — esferaa, =10 i
o — elipsoidal a, =0.7

= L

35} 04
© elipsoidal a, =0.4
c
S 3Or ]
]
he)
4— 25| ]
(D]
—
(]
- 20} .
—
-8 1.5

Fase rotacional = 30°
1.0l Coord. do polo = (90°,0°)
05 L | | | |
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 3.0

comprimento de onda (zm)

Figura 5.4: Espectros de refletancia gerados para diferentes geometrias. O espectro de linha preta é
para uma geometria plano-paralelo e os demais sdo para uma geometria elipsoidal. Os elipsoides tém

como fase rotacional 30° e dngulo de fase de 30°.

Na Tabela 5.1, sao mostrados os parametros espectrais obtidos para os espectros da Figura
5.4. Nesta tabela: a coluna 1 é a geometria do modelo, a coluna 2 e 3 sao os centros das bandas
de absorgao, a coluna 4 ¢ o BAR e a coluna 5 é a inclinagao. Nao se observa variagao para
as posicoes dos centros das bandas para os espectros gerados. A magnitude do parametro
BAR para o modelo plano-paralelo é maior que o BAR para os modelos elipsoidais, em média
o BAR ¢ maior a ~ 1%, mas, esta variacao ¢ da ordem do desvio patrao. Observa-se que
a inclinacao para o modelo plano-paralelo é maior que para os modelos elipsoidais e, quando
aumenta o alongamento do elipsoide sua inclinacao tende a diminuir. A inclinacao para o

modelo plano-paralelo é maior em ~ 19% que a inclinagao médio dos modelos elipsoidais.
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Tabela 5.1: Comparacao dos parametros espectrais entre os elipsoides em funcao do eixo as.

geometria C-Banda I (um) | C-Band II (pm) BAR Inclinagao (pm)~*
plano-paralelo 0.945 1.950 2.507 £+ 0.094 2.241 £+ 0.016
esférico 0.945 1.950 2.482 £ 0.091 1.927 £ 0.014
elipsoidal (ay = 0.7) 0.945 1.950 2.479 £+ 0.090 1.891 £ 0.014
elipsoidal (ay = 0.4) 0.945 1.950 2.474 + 0.090 1.840 + 0.014

Na Figura 5.5 mostra-se os espectros de refletancia gerados a partir de diferentes geometrias
do elipsoide variando o eixo asz. O espectro de linha azul na Figura 5.5 é para uma esfera, o
espectro de linha verde é gerado para um elipsoide com a3 = 0.7, o espectro de linha vermelho é
para az = 0.4 e, o espectro de linha preta é gerado para uma geometria plano-paralelo. Entao,
na primeira banda de absor¢ao todos os espectros se sobrepoem, mas, para a segunda banda de
absor¢ao ha uma ligeira dispersao, incrementando para comprimentos de onda maiores a 2.0 ym.
Observa-se que se tém uma maior dispersao no primeiro e segundo maximo em comparagao

com a Figura 5.4 onde a variagao foi através do eixo as.

Allan Hills A76005
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Figura 5.5: KEspectros de refletancia gerados para distintas geometrias com fase rotacional de 30° e

angulo de fase de 30°.
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Na Tabela 5.2 sao mostrados os parametros espectrais determinados dos espectros da
Figura 5.5. Nao tem-se variagbes nos minimos das banda I e II. O parametro BAR para a
geometria plano-paralelo s6 é ~ 1% maior que o BAR para a geometria esférica. O BAR
parece aumentar quando o elipsoide torna-se mais elongado, mas a magnitude desta variacao
estd na ordem do desvio padrao. A inclinagao para uma geometria plano-paralelo é maior em
~ 14% que a inclinacao para uma geometria elipsoidal. A diferenca vai diminuindo quando o
corpo se torna mais alongado. Portanto, a inclinagao se incrementa quando o corpo se torna
mais alongado. A inclinac¢ao para a geometria plano-paralelo é maior em ~ 11% que a inclinagao
média para as geometrias elipsoidais. Comparando os valores das inclinagoes dadas pelos dois
geometrias, para uma geometria com az = 0.7 sua inclinacao é maior em ~ 7% que para uma
geometria com ay = 0.7. Para um elipsoide com a3 = 0.4 é maior em ~ 16% que para um
elipsoide com ay = 0.4. O efeito de alongamento do elipsoide pelo equador faz, com que a
inclinacao de seu espectro se incremente. e seja maior que a inclinacao espectral para um

elipsoide com alongamento na direcao do eixo de rotagao.

Tabela 5.2: Comparagao dos parametros espectrais entre os elipsoides em fungao do eixo as.

geometria C-Banda I (um) | C-Band II (pm) BAR Inclinagao (pm)~*
plano-paralelo 0.945 1.950 2.507 £ 0.094 2.241 £ 0.016
esférico 0.945 1.950 2.482 £ 0.091 1.927 £ 0.014
elipsoidal (a3 = 0.7) 0.945 1.950 2.490 £ 0.092 2.018 £ 0.015
elipsoidal (a3 = 0.4) 0.945 1.950 2.499 £+ 0.093 2.137 £ 0.015

variacao com a geometria do elipsoide. A inclinagao para a geometria plano-paralelo é maior que
para qualquer geometria elipsoidal, com angulo de fase rotacional de 30°. Observa-se também,
que a inclinagdo diminui para uma esfera que evolui sua alongamento na dire¢cao do eixo de
rotacao, e aumenta quando o alongamento do elipsoide é no equador. A Figura 5.6, mostra-se
a variacao da inclinacao em funcao dos eixos as e az do elipsoide. Para o meteorito Elephant

Moraine A79002 nao é observado variagao da inclinagao em func¢ao da forma do objeto.
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e Elephant Moraine A79002. A primeira fila de cada grupo de asteroides sdo os pardmetros para a

geometria plano-paralelo. As seguintes filas sao para as geometrias elipsoidais.

geometria C-Banda I (um) | C-Band II (pum) BAR Inclinagao (pum)~*

plano-paralelo 0.960 1.965 2.099 £+ 0.060 1.362 £ 0.004
esférico 0.960 1.965 2.093 £ 0.059 1.206 £+ 0.003
elipsoidal (ay = 0.7) 0.960 1.965 2.092 £ 0.059 1.188 + 0.003
elipsoidal (ay = 0.4) 0.960 1.965 2.091 £+ 0.058 1.163 £ 0.003
elipsoidal (a3 = 0.7) 0.960 1.965 2.095 £ 0.059 1.252 £ 0.004
elipsoidal (a3 = 0.4) 0.960 1.965 2.097 £ 0.060 1.311 £ 0.004
plano-paralelo 0.940 1.985 1.647 + 0.024 1.069 + 0.014
esférico 0.940 1.985 1.644 £+ 0.024 0.942 £+ 0.012
elipsoidal (ay = 0.7) 0.940 1.985 1.643 £ 0.024 0.928 + 0.012
elipsoidal (ay = 0.4) 0.940 1.985 1.643 + 0.024 0.907 4+ 0.012
elipsoidal (a3 = 0.7) 0.940 1.985 1.645 £ 0.024 0.979 £ 0.013
elipsoidal (a3 = 0.4) 0.940 1.985 1.646 £ 0.024 1.027 £+ 0.013
plano-paralelo 0.920 1.905 1.940 £ 0.009 0.028 £+ 0.004
esférico 0.920 1.905 1.939 £ 0.009 0.026 £ 0.003
elipsoidal (ay = 0.7) 0.920 1.905 1.939 + 0.009 0.026 £ 0.003
elipsoidal (ay = 0.4) 0.920 1.905 1.939 + 0.009 0.025 £+ 0.003
elipsoidal (a3 = 0.7) 0.920 1.905 1.939 £ 0.009 0.027 £ 0.003
elipsoidal (a3 = 0.4) 0.920 1.905 1.940 £ 0.009 0.028 £ 0.004
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Figura 5.6: Variagao da inclinagdo em fungao da forma do elipsoide. A variagao da forma do elipsoide

é primeiro na direcao de eixo de rotacao, e a segunda variacao é através do equador.

2 Variacao da inclinacao em funcao do angulo de fase para

uma geometria elipsoidal.

E conhecido que o espectro de refletancia de asteroides muda quando é observado a diferentes
angulos de fase para um mesmo objeto (Millis et al., 1976; Hapke, 1993; Sanchez et al., 2012).
Por exemplo, para espectros de asteroides o de meteoritos obtidos no laboratério, a inclinagao
do espectro tende a aumentar quando é observado a maiores angulos de fase. A variacao da
inclinacao em funcao do angulo de fase, tomando em conta a geometria do objeto e como esta

variacao pode estar afetando a classificagao taxonémica de esteroides, é estudada no capitulo
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6. Aqui, para explorar a variacao dos parametros espectrais em funcdo do angulo de fase,
vamos considerar como geometria os casos estudados anteriormente. A variacao do angulo de
fase sera entre 10° até 60°. As particulas do meio sao consideradas equantes e transparentes,

considerando tamanho de grao de 150 pm.

Na Figura 5.7, mostra-se a variagao da inclinagdo em funcao do angulo de fase, para
diferentes geometrias do elipsoide, a linha de cor verde é para uma geometria plano-paralelo.
A Figura 5.7a, mostra-se a variagao para trés elipsdides mais a geometria plano-paralela. Os
pontos pretos correspondem para uma esfera, os pontos vermelhos correspondem para um
elipsoide com eixo az = 0.7, e os pontos azuis correspondem para um elipsoéide com ag = 0.4. A
variagao do eixo az. A Figura 5.7b, mostra-se as variagoes das inclinagoes em fungao do angulo
de fase, para uma variagao da forma do elipsbide através do eixo as. A fase rotacional para as

trés geometrias sao constantes e iguais a 0°.

Nas Figuras 5.7a e b, para os elipsdides pode-se observar que quando o dngulo de fase se
incrementa, também se incrementa a inclinagao do espectro. Esta inclinacao ¢ maior a altos
angulos de fase. Na Figura 5.7a, mostra que para um elipséide com eixo a3 = 0.4, tem uma
maior inclinagao espectral que para um elipséide com eixo az = 0.7 e é maior também que para
uma forma esférica. Também se observa que, conforme o angulo de fase se incrementa o slope
para as trés geometrias tendem a ser menos distintas. Na Tabela 5.4, mostra-se a variacao da
inclinacao por angulo de fase. A coluna 1 é a geometria do corpo, a coluna 2 é a variacao da
inclinacao entre os angulos de fase de 10°—20°, a coluna 3 é a inclinagao por angulo entre 20—40
graus e, a coluna 4 é a inclinagao por angulo entre 40 — 60 graus. No primeiro grupo da tabela
que é para o meteorito Allan Hills A76005, pode-se observar que para um elipsoide variando
0 eixo as a inclinacao por grau diminui conforme o objeto se alonga no equador. Para um
elipsodide que se alonga na dire¢ao da rotagao, a inclinagao por grau se incrementa. Para uma
geometria plano-paralelo a variagao da inclinagao por grau, mostra um incremento constante

até os 40°, e logo a inclinacao comega a diminuir, alcangando valor negativo.

Para o segundo grupo de dados na Tabela 5.4, para o meteorito Juvinas. A inclinagao
por grau para uma geometria plano-paralela se incrementa conforme se incrementa o angulo
de fase. O mesmo pode-se observar para as outras geometrias, com excecao para o elipsoide
as = 0.4, onde se mantém constante para os dois intervalos em angulo de fase, tendo um
pequeno incremento no ultimo intervalo. Para um elipséide com a3 = 0.7 a inclinagao por grau
no primeiro intervalo de angulo de fase, tem o mesmo valor que para um elipsoéide com a3z = 0.4.

No segundo e terceiro intervalo o elipséide com az = 0.7, tem maior inclinagao por grau que
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para um elipsdide com a3 = 0.4. Para um elipséide com ay = 0.7, tem menor inclinagao por
grau para o primeiro e segundo intervalo em angulo de fase, que para um elipséide com ay = 0.4,

tendo o mesmo valor no tecer intervalo.

O terceiro grupo, para o meteorito Millbillillie a inclinacao por grau para uma geometria
plano-paralelo, diminui do primeiro ao segundo intervalo, e mantém-se constante até o tecer
intervalo. Para a geometria esférica sua inclinagao por grau se incrementa para os trés intervalos,
0 mesmo acontece para as outras geometrias. Se compararmos o incremento da inclinacao por
grau entre os elipsoides com eixos a3 = 0.7 e ag = 0.4, observamos que o elipsbide com a3z = 0.7
¢ maior para o primeiro e tecer intervalo, mas, sao iguais para o segundo intervalo. Para os
elipséides com as = 0.7 e ay = 0.4, observa-se que a inclinagao por grau no primeiro e segundo
intervalo para o elipsdide com ay = 0.7 é menor que para o elipsdide com a, = 0.4, mas, no

tecer intervalo ambos elipsbides tém valores sao iguais.

O ultimo grupo de dados corresponde para o meteorito Elephant Moraine A79002. Aqui,
nao se observa uma variacao significativa para a inclinagao por grau para os trés intervalos em

angulo de fase. Esta auséncia da variagao da inclinacao ja foi observada nas se¢oes anteriores.

As Figuras 5.7, 5.8 e 5.9, que seguem a continuag¢ao mostram mesmo comportamento da
variacao da inclinacao em funcao do angulo de fase. A inclinacao se incrementa quando o
elipsdide se alonga no equador (eixo az) desde uma forma esférica. Quando o elipsdide se
alonga na dire¢ao do eixo as desde uma forma esférica, a inclinagao para uma forma esférica é
maior que para outros elipsoides. Isto é contrario ao casso anterior, mas conforme o angulo de
fase aumenta, esta diferenca é cada vez menor, onde aproximadamente a ~ 50° a tendéncia se
inverte, e o objeto com maior elongacao passa a ter maior inclinagao. Para a Figura 5.10, que
corresponde ao meteorito Elephant Moraine A79002, nao se observa varia¢ao da inclinagao em

funcao do angulo de fase para as diferentes geometrias.
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Figura 5.7: Variagao da inclinagdo espectral em fungao do angulo de fase para o meteorito Allan Hills
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Figura 5.8: Variacao da inclinagéo espectral em fungao do dngulo de fase para o meteorito Juvinas, para

uma geometria plano-paralela, esférica e dois elipsoides com variagoes dos eixos asg e as por separado.

159



Millbillillie

1.3 T T T
+— Esfera
=—a q, =07

T o1 — ay, =04
E — plano-paralelo
=

=

©

S

]

]

[oX

0

(]

o 10

©

¥]

©

=

©

£ %

0.8 L L . L . .

Q 10 20 30 40 50 60 70

angulo de fase (graus)

(a)

Millbillillie
13 : ; : : r
+— Esfera
—a a,=07
T 12f oy =04 i
IS — plano-paralelo
S
=
©
S 11t 4
]
0]
Q
0
[
o 1lOp -
©
Q
©
£
C
)= 09} 1
0.8 . . . . . L
0 10 20 30 40 50 60 70

angulo de fase (graus)

(b)

Figura 5.9: Variacao da inclinagao espectral em fungdo do &ngulo de fase para o meteorito Millbillillie,
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Figura 5.10: Variacao da inclinagdo espectral em fungao do dngulo de fase para o meteorito Elephant
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Tabela 5.4: Variagao da inclinac¢ao por grau entre os intervalos em angulo de fase de 10° —20°, 20° —40°
e 40° —60°, para uma geometria plano-paralelo, uma geometria esférica e dois elipsoide com eixos de ag

de 0.7 e 0.4, para os meteoritos Allan Hills A76005, Juvinas, Millbillillie e Elephant Moraine A79002.

geometria pm=1/° (10° — 20°) | pm=1/° (20° — 40°) | um~1/° (40° — 60°)

plano-paralelo 0.002 0.002 -0.001
esférico 0.005 0.007 0.018
elipsoidal (a3 = 0.7) 0.004 0.006 0.010
elipsoidal (a3 = 0.4) 0.003 0.005 0.008
elipsoidal (ag = 0.7) 0.007 0.009 0.012
elipsoidal (ay = 0.4) 0.010 0.011 0.013
plano-paralelo 0.001 0.002 0.0004
esférico 0.003 0.004 0.006
elipsoidal (a3 = 0.7) 0.002 0.004 0.006
elipsoidal (ag = 0.4) 0.002 0.003 0.005
elipsoidal (ag = 0.7) 0.004 0.005 0.007
elipsoidal (ag = 0.4) 0.006 0.006 0.007
plano-paralelo 0.001 0.001 0.001
esférico 0.002 0.003 0.005
elipsoidal (a3 = 0.7) 0.002 0.003 0.005
elipsoidal (a3 = 0.4) 0.001 0.003 0.004
elipsoidal (ag = 0.7) 0.003 0.004 0.006
elipsoidal (ag = 0.4) 0.004 0.005 0.006
plano-paralelo 0.0 0.0 0.001
esférico 0.0 0.0001 0.0001
elipsoidal (ag = 0.7) 0.0 0.0001 0.0002
elipsoidal (ag = 0.4) 0.0 0.0001 0.0001
elipsoidal (ag = 0.7) 0.0001 0.0001 0.0001
elipsoidal (ay = 0.4) 0.0001 0.0002 0.0002

Na Tabela 5.5, mostra-se a variacao da inclinacao para os dngulos de fase de 10, 20, 40 e

meteorito Elephant Moraine A79002.
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Tabela 5.5: Esta tabela mostra a inclinagao para angulos de fase de 10°, 20°, 40° e 60°. Cada grupo

Moraine A79002, para a geometria plano-paralela, uma geometria esférica, dois elipsoide com eixos de

ag de 0.7 e 0.4 e outros dois com eixos as de 0.7 e 0.4.

geometria pm~1(10°) pm~t (20°) pm~t (40°) pm~t (60°)

plano-paralelo 2.206 £ 0.016 | 2.221 £ 0.016 | 2.259 £ 0.016 | 2.232 £+ 0.017
esférico 1.816 4+ 0.014 | 1.866 4+ 0.014 | 2.008 £ 0.015 | 2.222 £ 0.016
elipsoidal (a3 = 0.7) | 1.923 £+ 0.014 | 1.963 4+ 0.014 | 2.085 + 0.015 | 2.276 + 0.017
elipsoidal (a3 = 0.4) | 2.059 £ 0.015 | 2.088 4+ 0.015 | 2.196 + 0.016 | 2.347 + 0.017
elipsoidal (a = 0.7) | 1.760 £+ 0.013 | 1.828 £ 0.014 | 2.002 £ 0.015 | 2.239 £ 0.017
elipsoidal (as = 0.4) | 1.659 + 0.013 | 1.763 + 0.014 | 1.988 + 0.015 | 2.249 + 0.017
plano-paralelo 1.338 £ 0.004 | 1.348 4+ 0.004 | 1.378 £ 0.004 | 1.385 £ 0.004
esférico 1.144 + 0.003 | 1.172 4+ 0.003 | 1.252 £ 0.004 | 1.378 £ 0.004
elipsoidal (a3 = 0.7) | 1.198 £ 0.003 | 1.220 4+ 0.003 | 1.291 + 0.004 | 1.405 + 0.004
elipsoidal (ag = 0.4) | 1.266 + 0.003 | 1.283 £ 0.004 | 1.346 £+ 0.004 | 1.440 £ 0.004
elipsoidal (a = 0.7) | 1.116 £ 0.003 | 1.152 4+ 0.003 | 1.250 + 0.004 | 1.387 £ 0.004
elipsoidal (as = 0.4) | 1.064 £+ 0.003 | 1.120 4 0.003 | 1.243 + 0.004 | 1.392 + 0.004
plano-paralelo 1.048 + 0.014 | 1.057 4+ 0.014 | 1.083 £ 0.014 | 1.093 £ 0.014
esférico 0.892 £ 0.012 | 0.914 £ 0.012 | 0.980 £ 0.013 | 1.085 &+ 0.014
elipsoidal (ag = 0.7) | 0.936 + 0.012 | 0.953 + 0.012 | 1.011 £ 0.013 | 1.108 £ 0.014
elipsoidal (a3 = 0.4) | 0.990 £+ 0.013 | 1.004 4+ 0.013 | 1.056 + 0.014 | 1.137 £ 0.015
elipsoidal (as = 0.7) | 0.869 + 0.011 | 0.899 4+ 0.012 | 0.978 + 0.013 | 1.092 + 0.014
elipsoidal (as = 0.4) | 0.828 £+ 0.011 | 0.872 £+ 0.011 | 0.972 £ 0.013 | 1.097 £ 0.014
plano-paralelo 0.028 £ 0.004 | 0.028 £ 0.004 | 0.028 £ 0.004 | 0.029 £+ 0.004
esférico 0.025 £+ 0.003 | 0.025 £ 0.003 | 0.027 £ 0.003 | 0.029 £+ 0.004
elipsoidal (a3 = 0.7) | 0.026 £ 0.003 | 0.026 4+ 0.003 | 0.027 + 0.004 | 0.030 £ 0.004
elipsoidal (a3 = 0.4) | 0.027 £ 0.003 | 0.027 4 0.004 | 0.028 + 0.004 | 0.030 + 0.004
elipsoidal (as = 0.7) | 0.024 £ 0.003 | 0.025 £ 0.003 | 0.027 £ 0.003 | 0.029 £ 0.004
elipsoidal (ag = 0.4) | 0.023 £ 0.003 | 0.024 4+ 0.003 | 0.027 + 0.003 | 0.029 + 0.004

Em conclusao, podemos observar que a variagao em média da inclinacao por angulo de

fase, € maior para os espectros com efeito de forma, que para os espectros sem efeito de forma.
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Por exemplo, para o meteorito Juvinas sua inclinacao média por angulo de fase para uma
geometria plano-paralelo ¢ de 0.002 (um)~!/°, para a geometria esférica ¢ de 0.004 (um)~!/°,
para um elipsoide com az = 0.7 é 0.004 (um)~!/°, para o mesmo elipséide s6 mais elongado é
0.003 (um)~'/°. Para um elipséide com ay = 0.7 é de 0.005 (um)~'/°, e mais elongado ¢ de
0.006 (um)~!/°. Em média, para um espectro com efeito de forma, a variagao da inclinagao por
angulo de fase & 50% maior que para um espectro sem considerar o efeito de forma. A variacao da
inclinacao por grau determinado para uma geometria plano-paralela estéd ao redor dos valores
achados por Sanchez et al. (2012), que foi de 0.003 yum~!/°, para medidas de espectros de
refletancia de meteoritos condritos ordinérios, obtidos no laboratério para angulos de fase entre

13° e 120°.

Na Figura 5.11, sao mostrados os espectros para o meteorito Juvinas para diferentes angulos
de fase, para uma geometria plano-paralela e elipsoidal. Pode-se observar que os espectros se
incrementam como um todo conforme sao observados a maiores angulos de fase. Os espectros
gerados para uma geometria elipsoidal tem maior dispersao que os espectros gerados para uma
geometria plano-paralelo.
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Figura 5.11: Espectros de refletancia para o meteorito Juvinas gerados para uma geometria plano-

paralelo e elipsoidal para diferentes Angulos de fase.
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Capitulo 6

Efeitos fase e forma sobre a classificacao

taxonomica

No artigo Carvano et al. (2010), se estudou primeiro: como as observagoes dos asteroides
a diferentes angulos de fase afetam a classificacao taxonomica, especialmente entre classes
taxondmicas que mostram quase a mesma forma espectral. Segundo, como os pardmetros
espectrais dos asteroides que sao: a inclinagao do espectro na regiao visivel e a profundidade de
primeira banda de absorcao, estao correlacionados com o dngulo de fase. Finalmente, se gerou
um espectro sintético empregando o modelo de Hapke utilizando a constante 6tica para a olivina
com tamanho de grao de 50 yum. Para estudar como as expressoes no modelo poderiam estar
afeitando o espectro, quando é observado a distintos angulos de fase. Também se considerou o
efeito de forma sobre o espectro. Os espectros dos asteroides foram obtidos do Sloan Digital Sky
Survey (SDSS), que emprega 5 filtros denominados por v’ ¢’ 1’4’ 2/, com comprimento de onda
central de: 0.354, 0.477, 0.623, 0.763 e 0.913 um, respectivamente. A classificacao taxonémica
dos asteroides observados por o SDDS foi realizado por Carvano et al. (2010), definindo 9
classes: V,, O,, Qp, Sp, Ay, l,, Dy, X, e C, baseado na taxonomica de Bus (1999). Estas
classes sao mostradas na Figura 2 do artigo, que sao o logaritmo médio da refletancia contra o

comprimento de onda, deslocadas em refletancia s6 para uma melhor observacao.

Em resumo podemos observar que a geometria de visao e a forma do objeto, podem mo-
dificar os pardmetros espectrais, como a inclinacao do espectro e a profundidade da banda
em 1pum. A magnitude destas variacoes pode ser pequena, mas, pode modificar o suficiente
para ter varia¢oes na taxonomia entre classes como o observado por Carvano et al. (2010) e

Sanchez et al. (2012). O interessante aqui seria identificar objetos que tenham uma chance de
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mais de 50% em que as variacoes de seus parametros espectrais sao devido a 0s mecanismos
estudados aqui. Mas este ponto é dificil, porque temos poucos asteroides que tenham suas
propriedades superficiais bem caracterizadas. Finalmente podemos dizer que até certo ponto, é
importante tomar em conta estes efeitos ao interpretar classificacao taxonoémica de asteroides,

especialmente para objetos onde seu espectro cai entre classes taxondémicas especificas.

1 Artigo: Shape and solar angle effects on the taxonomic

classification of asteroids
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ABSTRACT

Context. The taxonomic classification of SDSS observations of asteroids show a dependency on the phase angle of the observations.
Aims. Quantify this dependence and use Hapke models to investigate its cause.

Methods. Statistical methods are used to characterize the taxonomic variation with phase angle. The effect of several Hapke pa-
rameters on the spectral slope and band depth of synthetic spectra for a slab and for ellipsoids with different oblatenesses are then
analyzed.

Results. Effects linked to body shape and the solar phase function and macroscopic roughness can alter key spectral parameters
related to taxonomic classification depending on the solar phase angle, rotational phase of the observation and shape of the asteroid.

©ESO 2015

Depending on the oblateness of the body shape effects are comparable to phase effects.

Key words. asteroid — taxonomy — hapke models

1. Introduction

Asteroid taxonomy is the effort of grouping asteroids into classes
based on similarities of a number of their observational prop-
erties (Tholen & Barucci 1989). The most used properties in-
clude measurements of their spectral reflectance (by means of
low resolution spectra, spectro-photometry or colors) and geo-
metric albedo. The usefulness of asteroid taxonomic classes de-
rived in this way relies on the assumption that the classes bear
some correspondence to the mineralogy of the asteroids, and on
the fact that such classification can be made using types of ob-
servations that presently are available to a large number of aster-
oids. Therefore, asteroid taxonomy can be used to infer trends
in the distribution of compositions in the Main Belt and other
populations (Mothé-Diniz et al. 2003; DeMeo & Carry 2013),
as an additional parameter in defining asteroid families (Cellino
et al. 2002; Mothé-Diniz et al. 2005), and as a selection tool
to identify candidates for more detailed observations (Roig &
Gil-Hutton 2006; Moskovitz et al. 2008; DeMeo et al. 2014).
However, the fact that the correspondence between taxonomic
class and composition is far from perfect is still sometimes over-
looked in the literature. Indeed, although a taxonomic classifica-
tion narrows down the possible mineralogies of a given asteroid,
it will seldom point unequivocally to one particular mineralogy.
This happens for a number of reasons, some linked to the intrin-
sic difficulty involved in the remote characterization of the min-
eralogy of an asteroid, since it depends on the presence of ab-
sorption bands in its reflectance spectrum which may be absent
or not completely sampled by the observations used to derive
taxonomy. Other problem here is the exposure of the material
on the surface of the asteroid to space weathering effects, such
as solar wind implantation and micro-meteorite bombardment,
which can change the optical properties of the material. Finally,
the overall shape of the reflectance spectrum of an asteroid is

also affected by the geometry of the observation, as well as by
its shape.

Recently, while analyzing the distribution of SDSS-based
taxonomies (Carvano et al. 2010; Hasselmann et al. 2011) in the
Vesta family, Jasmim et al. (2013) noted a considerable number
of asteroids classified as Q,, along with the dominant V), class.
Mineralogy inferred from NIR spectra of a sample of V), and Q,
in the family showed, that although the Q, asteroids presented
a shallower 1um band than the V), asteroids, their silicate min-
eralogy were essentially the same. Interestingly, however, it was
noted that the distribution in solar phase angle of the asteroids
classified as Q, was markedly different from the V), asteroids
in the family, with the Q, showing a clear concentration around
low phase angles.

In this work we analyze how the classification of asteroids
observed by the Sloan Digital Sky Survey is affected by the so-
lar phase angle of the observation and discuss the possible causes
of this behavior using Hapke bidirectional reflectance models
(Hapke 2012b). In Section 2 we analyze the distribution in phase
of the main taxonomic classes of asteroids observed by the Sloan
Digital Sky Survey (Juri¢ et al. 2002) and also the correlation
with phase angle of the spectral parameters (spectral slope and
band depth) that affect the most the taxonomic classification of
asteroid spectra. In Section 3 we analyze how the several pa-
rameters that control the phase dependency of the reflectance in
Hapke model affect the spectral slope of synthetic spectra, con-
sidering the effects of the shape of the asteroids, and the results
are further discussed and summarized in Section 4.

2. Phase effects in SDSS data
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2.1. Effects on taxonomic classification

Figure 1 shows the distribution on solar phase angle of SDSS
observations of asteroids that were classified by Carvano et al.
(2010) as Cp, X,,, D), Qp, S p, or V.. These classes sample well
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Fig. 3: Distribution of Pearson’s correlation coefficient between phase angle of observation and the spectral parameter slope; and
bd for classified asteroids that were observed more than 4 times, spanning a phase angle interval greater than 10°.

Sample Parameter Total Correlation (%) No correlation (%) Anti-correlation (%)
All slope 2077 1150 (55.4) 508 (24.4) 419 (20.2)
CX,D slope 626 295 (47.1) 164 (38.2) 167 (26.7)
V,S,Q slope 1164 692 (59.5) 274 (23.5) 198 (17.0)
V,S.,Q bd 1164 480 (41.2) 310 (26.6) 374 (32.2)
Table 1

the main features that dominate the shape of the visible spectra of
most asteroids. The Q,, V,, and S, classes are characterized by
the presence of a broad 1um band, due to presence of olivine and
or pyroxenes, whose wing in the reflectance spectra derived from
SDSS color is seen as a sharp drop in the reflectance beyond
0.7um. V, spectra tend to be somewhat red before 0.7um and
show a steep fall in reflectance due to a deep 1wm band, while
spectra of the Q,, are less red before 0.7um and have a less deep
band; the S, class on the other hand are redder before 0.7um but
show a much shallower band. The C,, X,,, and D,, classes on the
other hand have no band in their visible spectra and differ only
by their spectral slope: for C, it ranges from bluish to flat, X,
have moderately red spectra, and D, have redder spectra, with

higher positive spectral slope. The template spectra for each
class is shown in figure 2

In Figure 1 the distribution of those classes in phase angle is
compared to the distribution of all observations that were classi-
fied by Carvano et al. (2010), and the similarities of the distribu-
tions were quantified using a Kolmogorov-Smirnov test, which
assesses the hypothesis that two samples having the same dis-
tribution and yields the probability pxs of the veracity of
that hypothesis. A value of pgs larger than the considered
significance level (usually %1 or %5) would then mean that
the two samples cannot be distinguished statistically . If clas-
sification were not affected by the phase angle of the observation
one should expect that the distribution of all classes were identi-
cal to the distribution of the whole sample. That is not however
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Fig. 2: Template spectra of the taxonomic classes defined in Car-
vano et al. (2010)

what happens. From Fig. 1 is clear that there is an excess of
observations classified as O, at low phase angles and an deficit
of observations with this classification at higher phase angles,
with the reverse occurring for the S, and V), classes. This effect
was originally noted by Jasmim et al. (2013) when analyzing the
presence of Q, asteroids in the Vesta family. Considering the
classes without band, we have that the observations classified as
C, are also more frequent at low phase angles and missing at
higher phase angles with the opposite happening to the observa-
tions with D), class, while the distribution of observations with
X, class more closely reproducing the distribution of all obser-
vations. Except for the X, class, which have a pgs = 0.507 all
other have pxs = 0.0 and therefore their distributions in phase
that are statistically different from the distribution of the whole
sample.

These effects are in principle consistent with what should
be expected from phase reddening effects (Millis et al. 1976;
Gradie & Veverka 1986; Sanchez et al. 2013; Reddy et al.
2015). Essentially, we could explain the discrepancies in the
phase angle distributions assuming that objects with mineralo-
gies which would yield spectra compatible with S or V but close
to the limits of the Qp class) at intermediate phase angles would
exhibit a spectra compatible with the Q, class at lower phase
angles, and vice-versa. Similarly, objects with spectra that are
borderline between C, and X, would show as C, at low phase
angle and X, at higher phase angles, while objects with border-
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line spectra between X, and D, would appear as X, at low phase
angles and as D), at higher values.

2.2. Effects on spectral parameters

In order to understand how variations of phase angles affect on
the reflectance spectra of individual the asteroids listed in the
SDSS with multiple observations we use the reflectance spectra
derived from SDSS colors to define two parameters. The first,
slope; measures the reddening of the visible part of the spectra
and is defined as the gradient of the reflectance between SDSS
filters g’ and i’":

Ri—R,
A — A

ey

slope =

, where R and A are the reflectance and central wavelength in
microns of the filters The second parameter, which measures
the depth of the 1 um band, is simply the difference of the re-
flectances between the 7’ and i’ filters,

bd=R,—-R; 2)

This last parameter is only meaningful for classes with such
feature, while slope is a valid indicator of reddening for all
classes. To calculate these parameters we first normalized the
reflectance spectra at the ’ filter, following the convention usu-
ally adopted for the SDSS asteroid data .

Those parameters were calculated for all observations of as-
teroids with SDSS classification that were observed at least 3
times, spanning an range of phase angles larger than 10 degrees
(Hasselmann et al. 2011); then for each asteroid we used the
Pearson rank order correlation coefficient P to assess the exis-
tence of correlation between each parameter and the phase an-
gle. Figure 3 show the distribution of the correlation coefficient
of slope for all asteroids that satisfy the mentioned criteria (2077
objects) and for sub-samples of C,, X, or D, asteroids (626)
and V,, §, or Q, asteroids (1164), and also the distribution of
the correlation coefficient for AR;, for the last sub-sample. If we
consider that values of P > 0.2 indicate a statistically meaning-
ful correlation, values —0.2 < P < 0.2 indicate the absence of
any meaningful correlation and that P < —0.2 indicates a statis-
tically meaningful anti-correlation, then the number of asteroids
in each case is given in Table 1 for the four samples displayed in
Figure 3. From these numbers it is clear that most asteroids in the
sample tend to be redder at higher phase angles, and that for the
classes showing a 1 um band, most show increasing band depth
with increasing phase angle. This predominance of positive cor-
relations for both band depth and spectral slope might suffice to
explain the offsets in the distribution of classes in phase angle
that were shown in Section 2.1.

However, for both parameters there is a significant fraction
in each sample for which there seem to be no correlation at all,
and a comparable number seem to display anti-correlation be-
tween the parameters and the phase angle. Figure 4 show exam-
ples of the variation of S lope with phase angle for two asteroids.
In Figure 4 (a) is shown an S-type asteroid for which a clear cor-
relation between S/ope and phase angle is seen. Even so, there
is a considerable scatter in the Slope values, that is greater than
the calculated uncertainty for the parameter. Figure 4 (b) shows a
C-type asteroid with no clear correlation and with a scatter again
greater than the uncertainties in the data.
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3. Hapke models

In order to gain a better understanding about the effects of
observation geometry and shape over the SDSS spectra we use
Hapke theory to model the bi-directional reflectance of aster-
oids. Hapke bi-directional reflectance models consist of analytic
approximations to the solution of the radiative transfer equation
on a plane,semi-infinite particulate medium, modified to include
some semi-empirical terms to account for additional physical ef-
fects (Hapke 1993). The latest version of Hapke’s formula for
the bi-directional reflectance includes parameters to describe the
effects of solar phase, porosity, macroscopic roughness, shadow-
hiding and coherent backscatter (Hapke 1984, 1986, 2002, 2008)

The parameter that control the variation of the reflectance
spectra with phase angle are the ones related to the phase func-
tion of the material, to the opposition effect, and to the macro-
scopic roughness of the surface. The adopted expression for the
bi-directional reflectance is then:
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In this expression, w, is the average volumetric single scat-
ter albedo of the material at the wavelength A, p is the phase
function, g is the phase angle, y and u are, respectively, the
cosines of the angle between the illumination and observation
directions with the normal of surface of the medium, M is the
multiple scattering function (Hapke 2002), Bsy is the function
for the shadow-hiding opposition effect (Hapke 1986), and S is
the shadowing function (Hapke 1984).

For planetary applications, the most adopted phase function
is the empirical Henyey-Greenstein function, and here we use
the double-lobed version of this function (Hapke 2002) :
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“
The parameters in this function are related to the asymmetric
cosine & of the medium as & = —bc. Laboratory measurements

suggest that, for particle within a large range of compositions
and textures, b and ¢ follow an empirical relation (Hapke 2012a):

1 329 \|'?
b= [ﬂ n(0.908+c) ©)
The multiple scattering function is given by:
Mwa, po, ) = Pluo) [H(w) = 1] + P(u) [H (o) — 1] +
P H) — 1] [H(po) — 1] (6)

Here, H is the Ambartsumian-Chandrasekhar function which

p(g) = 2 (1-_2bccosg + b2 + 2 (1+2bccosg + b2 depends also on w, and is calculate here as:
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where r, = i:\/—i “}::j The functions P and P are calcu-

lated using Legendre polynomial expansion of the phase func-
tion (Hapke 2002) and therefore depend implicitly on its coeffi-
cients (but not on the phase angle).

The shadowing function S describes the macroscopic rough-
ness effect and has an explicit dependency on the azimuth angle
¥, which is a function of the phase angle and the incidence and
emergence angles. The magnitude of this effect increases with
the mean slope angle of the surface (or roughness parameter), 6.
We are modeling the opposition effect using only the shadow-
hiding function:

1 -1
Bsy =1+ Bgo|1+ h—tan(g/Z)} ®)

where By is the amplitude of the opposition effect and A; is its
angular width.

Equation 3 models the bi-directional reflectance of a plane
slab, with well defined illumination and observation angles. For
Earth-based observations of asteroids on the other hand the ob-
servables are integrated over the visible and illuminated portions
of the body. To model the shape effects we consider shape mod-
els of asteroids made of triangular facets, with the reflectance of
each facet described by eq. 3, and the observed reflectance will
be the sum of the contribution of each facet, whose illumination
and observation cosine will be functions of the direction of the
observer and the sun, the direction of the rotation pole of the
asteroid and the position of the facet in the asteroid.

For particles large when compared to the wavelength, the
single scatter albedo can be calculated with a geometric optics
approximation as a function of the optical constants of the mate-
rial (which in turn also depend on the wavelength) and the size
of particle.

In principle the phase parameters depend on the properties of
the material through the optical constants (Hapke 2012b), and as
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consequence these parameters should also depend on the wave-
length. In order to separate the effects of the phase parameters
on the final spectra, however, we will consider here that they
are independent of wavelength and related through Eq. 3. In or-
der to simulate spectra with a lum band we use optical con-
stants for pure olivine (Fa=1) derived by Trang et al. (2011),
with particle with diameters d = 50um. We can now compute bi-
directional reflectance spectra for a range of phase parameter and
geometries and calculate the resulting S lope and band depth. We
will consider the cases of materials that are backward-scattering
(b = 0.2), forward-scattering (b = 0.7) as well as a material with
intermediate properties (b = 0.5).

3.1. Plane slab

Figure 5 shows the how the bi-reflectance spectra of a slab varies
as function of phase angle and phase parameters. Here we are
not considering neither macroscopic roughness or opposition ef-
fect. Figure 5 (a) and (b) shows the normalized bi-directional
reflectance spectra for phase angles between 0° and 60° using,
respectively, b = 0.2 and b = 0.7. It is clear here that the shape
of spectra changes very little with phase angle for backward-
scattering materials, while the variations are more considerable
for forward-scattering surfaces. Figure 5 (c) shows how these
variations affect the slope of the spectra; the band depth vari-
ations are highly correlated with variations of the slope. For a
backward-scattering surface (b = 0.2) the slope is anti-correlated
with phase angle, decreasing smoothly with increasing phase an-
gles. A similar behavior is observed for materials with b = 0.5.
For forward-scattering material (b = 0.7), on the other hand, the
slope increases with phase angle until g ~ 30°, but eventually
start decreasing after g ~ 40°.

Therefore, results obtained for a slab suggest that, for phase
angles up to 30°, a positive correlation of slope and band depth
will happen for forward-scattering material, while for backward-
scattering material and materials with intermediate properties
those parameter will be anti-correlated with phase angle.

3.2. Shape effects

In order to understand how the shape of the body may affect
these results we here model the bi-reflectance spectra of ellip-
soids, which can be described by three axis a;, a», and a3, con-
sidering the case where the larger axis a; = 1 and a; = a3, such
that the shape is completely described by the a,/a; ratio. Also, to
fully describe the orientation of each facet of the spheroid with
respect to the observer and the Sun it is necessary to specify the
direction of the rotation pole of the body, as well as the rotational
angle from a fixed position on the body to the line of sight. We
consider here the case where the rotation pole is perpendicular
to the line of sight and that the rotational angle is zero in one
direction along the larger axis of the spheroid.

Figure 6 shows the same plots as Fig. 5 except that now
we are considering a nearly spherical ellipsoid (a;/a; = 0.9)
seen at a rotational angle of 10°. For the back-scattering ma-
terial the spectral slope shows no correlation with phase angle,
remaining essentially constant for phase angles up to 60°. In con-
trast, forward-scattering materials show a increase of the spectral
slope up to g =~ 40° that is steeper than what is observed for a
slab, with the spectral slope becoming essentially constant for
larger phase angles. The same qualitative behavior is now seen
for b = 0.5, but with much less steep gradient before g ~ 40°.
Considering now an extremely elongated body with a,/a; = 0.2
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(Fig. 7) the variations of shape of the spectra with phase an-
gle are more pronounced when compared with the slab for both
backward- and forward-scattering materials. The spectral param-
eters show an anti-correlation for phase angles smaller than 10,
which becomes a positive correlation up to g ~ 507, and then
again turns to anti-correlation for larger phase angles. The posi-
tive correlations become more steep as one goes from backward-
scattering to forward-scattering materials.

These qualitative behaviors are only slightly modified by the
addition of macroscopic roughness and opposition effects. Fig-
ure 8 shows the behavior of the spectral slope with phase angle
for mean surface slopes from 6 = 0° to 8 = 50°, considering
b = 0 and different body shapes. The overall effect of the macro-
scopic roughness is to increase slightly the gradient of the spec-
tral slope with phase angle (more noticeably at larger phase an-
gles) and the magnitude of this increase becomes more important
for more elongated bodies. The effect of the shadow-hiding op-
position effect is shown in Figure 9. This effect causes a decrease
in the observed spectral slope that becomes more important are
small phase angles and results in an overall increase in the gra-
dient of the spectral slope with respect to the phase angle.

It is also important to consider how the shape of the spectra
is affected by the changing in rotational aspect. Figure 10 shows,
for different a,/a, ratios, the variation of spectral slope with ro-
tational angle, for a phase angle fixed at g = 20°. The overall
behavior of both parameters with rotational angle do not depend
whether the material is forward- or backward-scattering but, as
should be expected, depend very strongly on a,/a;, being negli-
gible for a near-spherical and quite significant for the elongated
bodies. For both parameters, the amount of the variation with ro-
tation can be comparable to the variation due to changes in phase
angle, depending on the scattering properties of the material and
the shape of the body.

4. Discussion

From the discussions in the previous section it is clear that the
variations of spectral slope and band depth that should influ-
ence the dependence of the taxonomic classification of asteroids
with phase angle presented in section 2 are controlled primar-
ily by the phase function parameters, but that the shape of the
body is also an important source of variation. For a plane-parallel
medium the dependence of the spectral slope with phase angle
goes from anti-correlation for backward-scattering materials to
positive correlation for forward-scattering materials. However,
no anti-correlation is seen once a convex shape is assumed. In
this case what is observed is essentially no correlation between
spectral slope and phase angle for more extreme backward-
scattering surfaces, and progressively more steep positive cor-
relations as the surface becomes more forward-scattering. Also,
more elongated bodies would in principle show steeper gradi-
ents, and the addition of opposition and macroscopic roughness
effects would also produce a steeper phase reddening. All these
effects are compatible with the observed dependency of taxo-
nomic classification with phase angle, and with the fact that most
of SDSS asteroids with observations on multiple phase angles
present either a positive correlation of the spectral slope with
phase angle or no correlation; the latter case would be consis-
tent with more backward-scattering surfaces. It is also possible
understand the existence of objects which show anti-correlation
of spectral slope and band depth with phase angle as a conse-
quence of the dependence that these parameters have on the ro-
tational and aspect angle of each observations. This may happen

since for more elongated bodies the variation of those parame-
ters with rotational angle is comparable with the magnitude of
the variation due to changes in the phase angle of the observa-
tions. Since the asteroid were observed by SDSS at essentially
random configurations in terms of rotational, aspect and phase
angles the combined effects of these parameter on the observed
spectra for more elongated bodies could produce the observed
negative correlations, as well as absence of correlations.

5. Conclusions

In this paper we have analyzed the influence of the solar
phase angle on the taxonomic classification of SDSS obser-
vations of asteroids. The main results here are:

1. The distribution in phase angle of SDSS observations
of asteroids classified in most of the major taxonomic
classes shows trends consistent with an increase in spec-
tral slope and band depth with increasing phase angle.

2. Although the majority of asteroids with SDSS observa-
tions over multiple phase angles show positive correlation
between both spectral slope and band depth and phase
angle, there are many asteroids for which those param-
eters have no correlation and even negative correlations
with phase angle.

Next we used Hapke models to understand the effects of
the parameters related to surface texture and optical proper-
ties on the dependence of the spectral slope with phase angle.
To also understand how the shape of the asteroids might in-
fluence that dependence, we applied those models to a plane
slab and to facets of ellipsoids with different axial ratios. The
first case is equivalent to spectra of particulate samples mea-
sured in laboratories while the later simulates spatially inte-
grated observations of asteroids. Main results here are:

— The dependence of the spectral slope with phase angle
is most affected by the parameters of the phase func-
tion. The amount of reddening with phase angle increases
as the material becomes more forward scattering, while
surfaces that show extreme backward scattering may
present negative correlation between spectral slope and
phase angle.

— The shape of the target also affects strongly the depen-
dence between spectral slope and phase angle:

— The amount of phase reddening increases for more
elongated bodies.

— Ellipsoids with extreme backward scattering surfaces
show, at most, no correlation between spectral slope
and phase angle, instead of the negative correlation
seen for plane slabs.

— For elongated bodies the measured spectral slope is
also a function of the aspect and rotational angles of
the observation, and the variation in spectral slope
due to changes in the rotational angle is comparable
to the variation due to phase angle.

— Both opposition effects and macroscopic roughness con-
tributes to increase the phase reddening, and together
they may result in an increase in the spectra slope with
phase angle even for a sphere covered in backward scat-
tering material.

We have then that bodies with ellipsoidal shape affected
by macroscopic roughness and oppositions effects will in gen-
eral produce spectra whose slope increases with the phase
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angle of the observation. This fact alone suffices to explain
what is described in item 1: objects whose spectral charac-
teristics put them on the border between taxonomic classes
might be classified as one or other depending on the obser-
vational circumstances. Also, the absence of correlation and
anti-correlation between spectral slope and phase angle that
is seen in part of the sample could be explained by shape
effects and the random observational aspect of the observa-
tions (although observational problems on some cases could
play a part here).

Therefore, the observational circumstances and shape of
the body may affect the spectral parameters that are related
to taxonomic classifications. For most asteroids, the magni-
tude of these effects should be small, but could change the
taxonomic classification of observations in some instances.
Attempts to correct for those effects in a proper way would
require knowledge about not only the scattering properties
of the material on the surface of the bodies but also about
their shapes and rotation poles, parameters that are not
known at this point for the vast majority of the asteroids
with SDSS observations. In the end, however, this kind of
correction is not really necessary for most of the meaning-
ful uses of taxonomy. Although phase and shape effects can
blur the lines between taxonomic classes, it must be realized
that those lines, although useful as references, lack any strict
meaning in terms of defining the mineralogical composition
of an asteroid. It suffices then to take the effects shown in this
paper into account when trying to interpret the taxonomic
classification of asteroids in any given context.
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Capitulo 7

Conclusoes e perspectivas futuras

A motivagao que comegou este trabalho foi uma pergunta muito simples, a forma do asteroide
afeita seu espectro observado? Com isso, as quantidades que se inferem, como a fracao de
composicao de minerais presentes, como no casso de asteroides cuja composicao superficial é
dominada por olivina e piroxénio. A primeira tarefa foi escolher espectros de meteoritos HED
da base de dados do RELAB. Estes espectros foram escolhidos cuidando que as amostras foram
preparadas da forma mais homogénea possivel. Segundo, se programou o modelo de refletancia
bidirecional de Hapke (1993, 2012b), em Python, para inverter os espectros de refletancia
dos meteoritos e assim determinar suas constantes Oticas. Modelos avancados de refletancia
precisam de constantes 6ticas para determinar as propriedades superficiais de solos, entao era
preciso antes de mais nada ter constantes oOticas destes meteoritos para estudar o efeito de
forma sobre o espectro. Na literatura ha véarios trabalhos que determinam constantes oOticas
por inversao de espectros de refletancia de meteoritos e minerais mas, estes parametros o6ticos
nao sao obtidos de forma rigorosa. A tarefa de determinar constantes oOticas por inversao do
espectro de refletancia é um problema em aberto na literatura, mas podemos dizer que fizemos
um grande progresso sobre este problema. Isto se pode apreciar uma vez que os parametros
6ticos determinados reproduzem de forma satisfatéria os espectros observados de nossa sub-
amostra de meteoritos HED. As maiores diferencas entre os espectros gerados e os observados
sao para as amostras com distribuicao de tamanho de grao entre 0 — 25 um e 250 — 500 pm.
A razao disto ainda nao é muito clara, por exemplo, para o primeiro intervalo de tamanho
de grao, foi proposto que as aproximacoes para as eficiéncias de espalhamento e absorcao
nao sao corretas, ja que estas sao determinadas quando as particulas sao muito maiores que
o comprimento de onda da radiagdo incidente, onde a Otica geométrica é vélida. Se isto é

verdade, entao substituindo as expressoes das eficiéncias por umas mais adequadas para esta
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regiao o ajuste do espectro deve melhorar. Para o tltimo intervalo de tamanho de grao, temos
duas suposigoes, (1) o modelo de refletancia tem um problema se substituir a distribui¢ao de
tamanho de grao por uma particula de tamanho efetivo, (2) que o fator de transmissao interna,
chamado de modelo de exponencial com espalhadores internos, deve de ser mudado pelo modelo

de exponencial dupla, que tem mais uma variavel livre.

Voltando para o efeito de forma, tendo as constantes 6ticas determinadas gerou-se espectros
sintéticos considerando diferentes formas elipsoidais, e para varios angulos de fase. Nao encon-
tramos variagao da posicao dos minimos das bandas nem cambios significativos do parametro
BAR, a tnica variagao significativa que observou-se foi na inclinagao do espectro. Observou-se
que a inclinagao diminui conforme o elipsbide se alonga através de seu eixo de rotagao, e se
incrementa quando o elipsoide se alonga através de seu equador. A variacao da inclinacao para
o ultimo caso é maior que para o primeiro caso. Sendo a inclinacao obtida para uma geometria
plano-paralela maior para ambos casos. E possivel que objetos que tenham uma complexa

rotagao apresentem uma combinagao da variacao da inclinagao citados acima.

Como se mostrou no artigo sobre efeito de fase e forma sobre a classificagao taxondmica
de asteroides, observou-se que uns bons nimeros de asteroides mostram que a inclinagao de
seu espectro tende a ser maior quando se incrementa o angulo fase. Isto também observou-
se para espectros gerados com efeito de forma, mas a variacao da inclinacao por angulo de
fase tem uma dependéncia com a forma do objeto. Para objetos com elongacao através de
seu eixo de rotacao, a variacao da inclinacao por angulo de fase é maior conforme o objeto é
mais elongado, o contrario acontece com objetos que tem elongacao através de seu equador.
Por outro lado, a variacao da inclinacao para um espectro gerado para uma geometria plano-
paralelo em funcao do angulo de fase é constante até os 40 graus, depois a inclinagao diminui.
Observou-se também que para um espectro com efeito de forma a variagao da inclinagao em
funcao do angulo de fase, em média é maior a 50% que para um espectro gerado sem considerar
o efeito de forma. Este tltimo ponto é interessante porque espectros obtidos das amostras de
meteoritos no laboratério mostrariam uma menor variacao da inclinacao por angulo de fase,
que os espectros de seu asteroide andlogo. O modelo que empregado para gerar os espectros
com efeito de forma nao considerou a rugosidade macroscopica nem espalhadores internos, mas
assim, sem estes refinamentos da para ver uma dependéncia da inclinacao com a forma do

objeto.

Com relagao aos efeitos de angulo de fase e forma sobre a classificacao taxonémica, viu-se

primeiro que existe uma correlagao entre a inclinagao do espectro e o angulo de fase, mas ainda
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se tem bom numero de asteroides observados que tém uma anticorrelagao ou nao presentao
anticorrelagao alguma. Modelando espectros para estudar os parametros no modelo de Hapke
que dependem da geometria de observacao encontramos que, para superficies que apresentam
espalhamento de baixo a moderado em angulo de fase a variagao da inclinacao tem uma anti-
correlacao com o angulo de fase, e esta variacao tem uma dependéncia com a forma do objeto.
Para um objeto de esférico a muito elongado, nao se observa correlacao alguma, porem para
um objeto quase esférico se tem correlagao a partir de 10°, aproximadamente. Nao observamos
uma forte dependéncia da variacao da inclinagao quando se considera efeitos de rugosidade ou
efeitos de oposi¢ao. Para um objeto muito elongado a inclinagao tem uma dependéncia com a
fase rotacional do objeto, onde para uma fase rotacional maior a 20° a inclinagao se incrementa
com a fase rotacional. A classificacdo taxonomica de asteroides pode ser afetada pelos efeitos
aqui estudados. Entao, é importante tomar em consideragao estes efeitos ao momento de inter-
pretar classificacao taxonomica. Os dois efeitos observacionais sao: o efeito de angulo de fase e
o efeito de forma; o primeiro é uma medida direta, porém o segundo precisa de muitas obser-
vagoes para conhecer a forma e a direcao do pélo o objeto. Por agora, s6 se tem um pequeno
numero de asteroides com forma determinada. O outro precisa de um modelo de refletancia,

como o modelo de Hapke, para se conhecer as propriedades superficiais.

Como perspectivas futuras, temos que aprimorar o calculo de constantes 6ticas incluindo
uma func¢ao para a distribui¢cao de tamanhos de particulas e o efeito de rugosidade macroscopica,
que como se viu no teste de inversao, a rugosidade macroscépica melhora o ajuste para intervalos
de tamanho de grao entre 25 — 250 pm. Também verificar se o fator de transmissao interna
chamado de exponencial dupla melhora o ajuste para amostras de grao entre 250 — 500 pum.
Mas tudo assim, a implementacao atual é 1til para o estudo de corpos do Sistema Solar. Com
a implementagao final se calculara a partir de espectros RELAB constantes 6ticas para tantos
tipos de meteorito quando possivel, e usar isto para estudar de maneira mais abrangente efeitos

de forma sobre taxonomias e métodos de determinacao de composicao.
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