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Resumo

Neste trabalho procuramos analisar o problema da caracterizacao mineralégica do cinturao
de asterdides. Para tal, realizamos estudos sobre a composicao superficial de asteréides de
diversas classes taxondmicas, sobre a caracterizacao espectral das familias de Eunomia e

Hygiea, e sobre a distribuigdo taxonémica dos asterdides do cinturdo principal.

O estudo da composicao superficial de alguns asterdides de classes especificas foi base-
ado na procura por variagoes ao longo de um periodo rotacional. Enfase foi dada A classe
S por sua peculiar problemética envolvendo o grau de diferenciagao sofrido. Nossos resul-
tados indicam a auséncia de variagoes significativas na maioria dos asterdides observados.
Espectros rotacionais do asterdide 10 Hygiea, do tipo C, indicaram também uma relativa

homogeneidade de sua superficie sem indicios de alteragao aquosa.

No que concerne ao estudo das familias, foram estudadas as de Eunomia e de Hygiea,
visando aferir a coeréncia mineralégica entre seus membros. Embora de classes distintas, S
para Eunomia e C para Hygiea, o estudo realizado aponta para uma similaridade entre os
membros de cada familia, corroborando assim uma origem comum a partir da fragmentacao
de um corpo-progenitor. Da ordem de 3-4 intrusos foram identificados em cada uma das

duas familias estudadas.

Finalmente, para analisar a distribuicao taxonémica dos asteréides do Cinturao Prin-
cipal utilizamos uma grande base de dados, com quase 2.000 asteréides. Uma distribuigao
distinta da obtida em estudos anteriores desponta de nossa andlise. Nossos resultados
mostram que a classe S é abundante nao apenas na parte interna do cinturdo mas chega
a representar mais do que 50% dos asteréides também na parte externa deste. O “novo”
cinturao apresenta uma maior mistura de classes taxonémicas do que a apresentada em

qualquer estudo anterior.



Abstract

In this work we broach the problem of the mineralogical characterization of the main belt
of asteroids. We study the surface composition of asteroids belonging to many taxonomic
classes, the spectral characterization of members of the Eunomia and Hygiea asteroid

families, and the distribution of taxonomies throughout the main belt.

The study of the surface composition of some asteroids of specific classes was based
on the search for variations during a rotational period. Emphasis was given to asteroids
of the S-class because of its problematics on the amount of differentiation these bodies
may have suffered. Rotationally resolved spectra of 10 Hygiea, a C-type, also indicate a

relatively homogeneous surface without aqueous alteration.

Concerning the study of families, we have studied the Eunomia and Hygiea families,
aiming to assess the mineralogycal coherence among their members. Even belonging to
distinct taxonomic classes, S for Eunomia and C for Hygiea, our study indicate a similarity
among the members of each family. This corroborates a common origin, from the breakup

of a parent-body. About 3-4 interlopers were found in each of the families studied.

Finally, in order to analyse the taxonomic distribution of the Main Belt asteroids, we
used a large database, with almost 2,000 asteroids. From our analysis there appears a
distribution distinct to that obtained in previous works. Our results indicate that the
S-class is more abundant in the inner, as well as in the outer part of the Main Belt,
representing almost 50% of the asteroids in this region. The “new” Main Belt presents a

greater mixing of taxonomic classes than in previous studies.
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Capitulo 1

Introducao

Esta tese ¢ uma colecao de varios estudos realizados durante os quatro anos de dou-
toramento visando abordar o problema da caracterizacao mineralégica do cinturao de

asterdides.

Os asterdides tém sido catalogados e estudados desde a descoberta do asterdide 1 Ceres,
ha cerca de 200 anos. Entretanto, apenas nos tltimos 30 anos houve um maior interesse no
estudo destes corpos, gracas a Alfvén (Stuhlinger et al. 1972) ao incitar pesquisadores e
agéncias financiadoras a estudarem melhor os “planetas menores” para maior compreensio
da origem e evolugao do Sistema Solar. Desde entao o progresso no entendimento destes
corpos tem sido extremamente rdpido, impulsionado principalmente por diversos progra-
mas de observagao e mapeamento de asteréides visando determinar suas propriedades
fisicas, mineralégicas, além de sua evolugao colisional e dinamica. Quanto as propriedades
mineralégicas, podemos dividir seu estudo em dois grupos: o das propriedades superficiais

e 0 estudo do interior dos asterédides.

Por terem seus melhores representantes na amostra de meteoritos que caem na Terra,
a melhor forma de inferir a mineralogia superficial dos planetas menores é através da
comparagao entre dados observacionais de asterdides e dados obtidos através da andlise
de meteoritos e minerais em laboratério. Ainda com base nestes dados observacionais,
os asterdides sao agrupados em classes taxondmicas, de acordo com suas propriedades
reflectivas. O que se espera é que seja possivel correlacionar cada uma destas classes com

uma composi¢do quimica superficial inica ou, pelo menos, um niimero finito delas.

11



Capitulo 1. Introducao 12

No Capitulo 2 apresentamos uma contribuigio ao entendimento da composigao super-
ficial dos asteréides, estudando a possivel existéncia de variagoes na composigao superficial
de diversos destes objetos do cinturdo principal através da andlise de seus espectros rotaci-
onais. Foram feitos espectros durante uma rotagio completa de seis asteréides da classe S
e a problematica envolvendo esta classe é apresentada (Mothé-Diniz et al. 2000). Também
foram obtidos espectros rotacionais de asterdides de outras classes espectrais para com-
paragao. Por fim, foi analisado o espectro rotacional de um asterdide de tipo taxondmico
C, 10 Hygiea (Mothé-Diniz et al. 2001a), que ji teve suas propriedades mineralégicas

superficiais investigadas anteriormente por outros métodos.

Se, por um lado a composicao superficial pode ser estudada através de observagoes
diretas, por outro o interior de um asterdide é algo que, num primeiro momento nao
podemos alcancar através do uso de telescopios. Colisdes, no entanto, tém desempenhado
um papel importante na evolugio dos asteréides, muitos dos quais, sao tidos como membros
de familias dindmicas, isto é, o resultado da quebra de um asterdide-progenitor. Desta
forma, o estudo das familias de asterdides pode nos levar ao conhecimento do interior do
objeto-progenitor. Ora, com isto em mente, analisamos os espectros de objetos das familias
de Eunomia (Lazzaro et al. 1999) e Hygiea (Mothé-Diniz et al. 2001a), duas familias
compostas por objetos de composigao diversa e com histérias de formagao completamente
diferentes. Os resultados sdo apresentados no Capitulo 3, ap6és uma breve introdugao ao

estudo dindmico e espectroscopico das familias de asterdides.

Uma vez realizados estudos da composi¢ao superficial e interna de asteréides, buscamos
analisar a distribuicio global dos asterdides no cinturao, através da distribuigao de suas
classes taxondmicas. Ressaltamos que dada uma taxonomia e, uma vez que exista algum
tipo de correspondéncia entre esta e a mineralogia superficial dos objetos, uma analise
da forma como as classes de objetos se distribuem no cinturao pode nos fornecer dados
importantes sobre o gradiente de aquecimento por ocasiao da formacao dos asterdides e,
em tltima andlise, dos demais corpos do Sistema Solar. De posse dos dois grandes ma-
peamentos espectroscépicos do cinturdo principal, o S3082 (Small Solar System Objects
Spectroscopic Survey) e 0 SMASSII (Second Phase of the Small Main-Belt Asteroids Spec-
troscopic Survey), contendo espectros de quase 2.000 asterdides, sentimo-nos motivados

a voltar nossa atencdo para a distribuicdo de taxonomias no cinturao principal. Segui-
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mos em linhas gerais a proposta de trabalhos anteriores (Zellner, 1979; Gradie e Tedesco,
1982; Bus, 1999) no sentido de corrigir possiveis tendéncias observacionais existentes nas
amostras. O processo seguido para correcao das tendéncias, bem como os resultados da
distribuicao geral e espacial de taxonomias sdo apresentados em detalhe no capitulo 4.
Neste ponto é feita uma comparacao com os trabalhos anteriores e a “Big Picture” de Bell
e colaboradores (1989) é revista, apresentando uma nova distribuicao.

No capitulo 5 sido apresentadas algumas perspectivas futuras, no sentido de dar conti-
nuidade ao estudo de cada um dos temas aqui apresentados para um melhor entendimento
da caracterizagao mineralégica do cinturao.

O trabalho desenvolvido no capitulo 4 encontra-se submetido para publicagao na revista

Icarus (Mothé-Diniz et al. 2001b), em fase de andlise pelos revisores. Todos os demais sio

o resultado de artigos ja publicados, os quais foram incluidos ao final da se¢ao ou capitulo

correspondente.



Capitulo 2

Caracterizacao da superficie de
um asteroide

Uma das formas de estudar a origem e evolugao dos asterdides no Sistema Solar é analisar
a composigao superficial destes objetos. Dentre todas as informacoes possiveis de se obter
sobre um asterdide, o tipo taxonémico ou classe espectral é uma das mais importantes.
De modo geral, uma classificacdo espectral (ou taxonémica) de asteréides representa uma
funcao dependente da cor, do albedo e das caracteristicas espectrais maiores do objeto, tais
como a forma de sua curva de reflexao. Esta iiltima é funcao da composicdo e de processos
fisicos nos regolitos que se encontram na superficie. Assim, a classificacio taxonoémica
sugere uma mineralogia provivel, e a histéria térmica associada, embora nio se baseie

estritamente em consideragoes mineraldgicas.

Neste capitulo veremos algumas das praticas observacionais utilizadas na tentativa de
obter informagoes sobre caracteristicas fisicas dos “planetas menores” do Sistema Solar:
a fotometria e a espectroscopia. A seguir, apresentaremos a técnica que utilizamos como
meio de inferir tragos da composigio superficial dos asteréides: a obtengdo de espectros
rotacionais. Nessa linha, focalizamo-nos principalmente nos asteréides de tipo taxonémico
S devido & sua problematica peculiar que serd descrita adiante, e no asteréide 10 Hygiea,
de tipo taxondmico C, o qual possui intrigante histérico de observacoes de certa forma

discordantes, como veremos na seqiiéncia.

14
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2.1 Fotometria de asterdides

J4 em 1929, com o objetivo de obter informagoes composicionais de asteréides, observagoes
espectroscépicas em placas fotogaficas de Bobrovnikoff (1929) apontavam para uma dife-
renca significativa entre os indices de cores espectrais de Vesta e Ceres. Estas observagoes
foram seguidas por programas de observacao fotométrica de asterdides (Kitamura 1959,
Wood & Kuiper 1963), a partir das quais notou-se que os asterdides localizados na regiao
mais externa do Cinturao Principal (a>3,0 U.A.) eram mais azulados do que aqueles que

estavam na parte interna do mesmo (a<2,3 U.A.).

A fotometria padrao UBV fornecia indices de cores U-B e B-V, os quais, quando
colocados em um gréfico, separavam claramente os asteréides em dois grupos, denominados
C e S nas taxonomias (Chapman et al. 1975). Além de servirem como auxiliares no
desenvolvimento de sistemas taxondmicos, os dados fotométricos permitem obter periodos
de rotagao, forma dos asterdides, orientagao do pélo de rotagao, magnitudes absolutas,
curvas de fase (grificos da magnitude reduzida pelo angulo de fase), e informagoes sobre

a textura superficial, albedos e diametros (Bowell & Lumme 1979).

A constatagao da separagao de cores em distancia heliocéntrica mencionada acima
impulsionou os primeiros programas sistematicos de observacao espectrofotométrica - fo-
tometria em banda estreita no visivel e infra-vermelho préximo (denominado VNIR no
que segue) - radiométrica e polarimétrica de asteréides na década de 1970. A radiometria
e a polarimetria fornecem albedos visuais e diametros dos objetos observados. A espec-

trofotometria e espectroscopia com CCD usada atualmente serdo descritas na proxima

secao.
2.2 Espectroscopia de asterdides

Atualmente, a melhor forma de inferir a composigao superficial de um asterdide é através
da obtencgdo de seu espectro de reflexdao em diversos comprimentos de onda e de sua
comparacao com espectros de reflexao de meteoritos e minerais medidos em laboratdrio.
Muitos dos minerais facilmente encontrados nos meteoritos possuem bandas de absorgao

caracteristicas na regiao do VNIR de seu espectro de reflexao, em grande parte causadas
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pela absorcao da radiagdo por elétrons de Fe?t. Da mesma forma, as bandas de absor¢io
nos espectros de asterdides sao causadas pela interacao da radia¢ao eletromagnética solar

com os minerais na superficie.

Sao exemplos de caracteristicas de absorgao causadas pelos fons de Fe?t a banda
assimétrica centrada em ~ lum devida & olivina e as simétricas centradas em ~ 0, 9um
e ~ 2,0pum devidas ao piroxénio. Os minerais olivina e piroxénio também possuem uma
banda de absor¢ao préxima a 0,7um. Na figura 2.1 mostramos a reflectincia espectral

de alguns minerais e da liga de ferro-niquel, encontrados com frequéncia nos meteoritos.

Ha duas técnicas principais para a obtengao de dados espectroscépicos de um asteréide:

1. A espectrofotometria, onde é feita uma fotometria de banda estreita em varios filtros,
cobrindo assim uma ampla faixa do espectro de cores. Os pontos obtidos em cada

filtro fornecem uma idéia da forma do espectro.

2. A espectroscopia propriamente dita, técnica que vem sendo cada vez mais utilizada
com os avangos tecnoldgicos e a melhoria nos instrumentos de detecgio. Com a

espectroscopia, obtém-se a intensidade da reflexao ao longo de toda uma faixa do-

espectro.

Com respeito ao primeiro ponto, ¢ importante lembrar que algumas das caracteristicas
dos minerais mais comuns nos meteoritos, o piroxénio e a olivina, estao localizadas no
infra-vermelho préximo e na regiao do infra-vermelho, e que as observagoes fotométricas
UBV nao cobrem tal regido. Isto implica na necessidade de outros tipos de observacio

que fornegam informacoes diagndsticas da composi¢ao dos asterdides.

O primeiro trabalho neste sentido foram as observagées de Chapman e Gaffey (1979)
que, usando 25 filtros de banda média, cobriram a faixa de comprimento de onda entre 0,3
e 1,1um. Destes espectros eles extrairam quatro parametros que seriam usados posterior-
mente nas classificages CMZ e de Bowell e colaboradores (1978) para definir as classes C
e S: BEND, DEPTH, IR e R/B. Se, por um lado, havia vantagens em termos de resolucao
e cobertura em comprimento de onda neste sistema, por outro ele era incapaz de obter
dados de boa qualidade de objetos mais fracos. Com isto, surgiu o projeto ECAS (Eight

Color Asteroid Survey), uma variante do sistema anterior, com a utilizagao de oito filtros,
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Figura 2.1: Espectro de reflexao dos minerais olivina (Ol), piroxénio (Px), Espinélio (Sp)
e da liga metdlica de ferro-niquel (Fe-Ni) (Gaffey et al. 1993b)

cobrindo a mesma faixa de comprimento de onda, mas chegando até magnitudes mais
fracas e produzindo o espectro de reflexdo de 589 objetos entre 1979 e 1983 (Zellner et al.
1985). Baseadas nos dados do ECAS, surgiram as taxonomias de Tholen (1984), Barucci
(1987) e Tedesco et al. (1989).

Com respeito ao segundo tépico, nos ultimos 25 anos os espectrégrafos acoplados a

CCDs substituiram a maior parte dos instrumentos fotoelétricos, gerando aumento de

sensibilidade e de resolugao espectral. Vilas e Smith (1985) usaram pela primeira vez tal
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instrumentagao na observacao de asterdides escuros da parte externa do cinturio principal.
Suas observagoes foram extendidas por Sawyer (1991), estudando asteréides de baixo
albedo. Deste programa resultou a descoberta de caracteristicas fracas de absorcio em
alguns asteréides escuros. Dentre estas, a mais comum é a banda larga de absorcio em
0,7um, que acredita-se ser formada por absorcoes de transferéncia de carga de Fe?t — Fe3+

em filosilicatos, minerais tidos como produtos secundérios do processo de alteragao aquosa.

Na figura 2.2 é mostrada uma comparagio entre o espectro do asteréide 1036 Gany-
med obtido pelo ECAS (espectrofotometria) e o obtido pelo S30S2 (espectroscopia). A
comparagao entre estes espectros e o de minerais de laboratério permite inferir a presenca

de minerais como a olivina e o piroxénio.

(1036) Ganymed
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Figura 2.2: Caracteristicas superficiais do asterdide 1036 Ganymed: os circulos represen-
tam dados espectrofotométricos obtidos em oito cores, enquanto que o espectro, deslocado
para melhor visualizagao, foi obtido dentro do S3052 (Small Solar System Ob jects Spec-
troscopic Survey).
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2.3 Espectros rotacionais

2.3.1 Por qué fazer espectro rotacional?

Embora seja imprescindivel o espectro no infra-vermelho préximo para inferir apropriada-
mente a composicao mineralégica de um asterdide, observagoes no visivel também podem
fornecer indicagoes sobre a mesma. Mais ainda, a obtencao de espectros de um objeto
durante o intervalo em que completa uma rotagao em torno de seu eixo pode revelar o
grau de homogeneidade da superficie desde objeto. Na figura 2.3 mostramos uma repre-
sentacdo artistica de um asteréide com diferentes materiais em sua superficie observado

em duas fases rotacionais distintas.

Figura 2.3: Representacao de um asterdide com pelo menos quatro tipos de materiais
em sua superficie em dois momentos da rotagao em torno de seu eixo. Em um primeiro
momento o espectro deste asterdide é mais influenciado por um tipo de material (repre-
sentado pela cor cinza escuro) e, por outro tipo de material (representado pelo cinza claro)
num outro momento.

Uma vez excluidas as variacoes advindas de efeitos atmosféricos ou problemas instru-
mentais e a auséncia de variacdo devido a uma possivel vista do pélo no momento da

observacao, tem-se as seguintes possibilidades na anilise do espectro superficial de um
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asterdide durante um periodo de rotacao:

1. Se o espectro rotacional nao apresenta variagoes, temos:

(a) o objeto possui uma superficie homogénea, composta de materiais que nio
sofreram diferenciacao;

(b) ou ele representa parte do manto ou do micleo de um corpo completamente
diferenciado;

(c) ou ele é recoberto por uma camada espéssa e homogénea de regolitos.
2. Se o espectro rotacional apresenta variacoes, entao:

(a) o asteréide sofreu algum tipo de diferenciagao, total ou parcial e est4 expondo
camadas de composigtes diferentes;

(b) ou é um objeto nao diferenciado, mas com inclusoes de diferentes materiais

capazes de alterar o espectro integrado do asterdide de uma fase para outra;

(c) ouo objeto sofre de modo nao uniforme os efeitos de algum tipo de intemperismo

espacial.

Ainda que haja trés possibilidades em cada caso, muitas vezes uma e até duas delas
podem ser eliminadas. Para alguns objetos existem observagoes em outros comprimentos
de onda cuja andlise, aliada & do espectro rotacional, permite determinar de modo tinico

a origem das variacoes espectrais (ou auséncia destas).

2.3.2 A classe taxondomica S

Os primeiros espectros de asterdides foram obtidos em 1929 (Chapman 1996). Nas décadas
seguintes foram desenvolvidos programas observacionais em diversos paises para obter
dados fotométricos de asterdides. Destes dados, Chapman e colaboradores (1972) e Hapke
(1971) reconheceram uma aglomeragio de asteréides em um diagrama cor-cor. O primeiro
espectro de asteréide com uma banda em 1um publicado a partir deste programa foi
o de 192 Nausikaa. A partir de entdao, Chapman e colaboradores (1972) passaram a

designar pela letra R (de “reddish”) o crescente niimero de espectros similares ao de
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Nausikaa, que em pouco tempo foram chamados tipo-S (Bowell et al. 1978). A letra “S”
foi adotada como um mnemoénico para “silicato”, refletindo o fato de que a caracteristica
que melhor distingue os espectros destes asteréides é a dominadncia das assinaturas dos
silicatos piroxénio e olivina. A letra “S” foi também usada como mneménico de “stony-

iron”, a classe de meteoritos entdo considerados andlogos a alguns dos asterdides tipo
S.

Desde cedo observou-se a preponderancia dos asterdides tipo S na parte interna do
cinturdo. Chapman e colaboradores (1975) foram os primeiros a definir os tipos C e S
baseados em correspondéncias individuais da bimodalidade de seus albedos, medidos radi-
ométrica (Morrisson 1974) e polarimetricamente (Zellner et al. 1974), e da bimodalidade
nos espectros de reflexdo (McCord & Chapmann 1975), em uma amostra de aproxima-
damente 100 asterdides. Os asterdides tipo-S foram definidos como aqueles cujos albedos
eram maiores que 9%, possuiam bandas de absor¢cao moderadas em lum e cores aver-
melhadas no visivel. Os objetos que nao pertenciam claramente a um ou a outro grupo
foram colocados em uma classe a parte, denominada pela letra U de “unclassifiable’. Es-
te grupo representava uma parcela grande da populacdo analisada e assim apenas duas
classes tornaram-se inadequadas para descrever toda a amostra disponivel. Pouco tempo
depois, adicionando mais dois parametros aos considerados na taxonomia anterior, Bowell
e colaboradores (1978) reconheceram trés novas classes de objetos: M, E e R e refinaram

a definicao dos S.

Com base nesses dados, foi desenvolvida a taxonomia de Tholen (1984), que consiste
no agrupamento dos asteréides segundo o algoritmo da drvore minimal. Os resultados sao
mostrados num grifico de duas componentes principais, uma relacionada a inclinagao do
espectro e a outra relacionada a presenga ou nao de uma banda de absorgdo préxima a
1pm. No presente trabalho, para classificar um asterdide como tipo-S de Tholen, é feita
uma analise comparativa entre seu espectro e o espectro médio para esta classe, como

definido por Tholen.

O agrupamento de Tholen dos tipo-S tem sido considerado “robusto” por outros pesqui-
sadores usando diferentes algoritmos de agrupamento, incluindo dados até 2, 5um (Gaffey
et al. 1993a, Howell et al. 1994). Entretanto, o conjunto de asteréides tipo-S é grande

e apresenta uma variagio considerdvel em muitos dos pardmetros. Desta forma, muitos



Capitulo 2. Caracterizagao Superficial

trabalhos recentes propoem a subdivisao da populagio de asterdides de tipo-S, associada
basicamente a variacao da abundéncia de minerais na superficie. Um exemplo é a classifi-
cacao feita por Gaffey e colaboradores (1993a) - daqui por diante G93 - que usa a relagio
entre a intensidade da Banda I (em 1um) e a razio Banda II(em 2um)/Banda I, criando
sete sub-classes: de S(I) a S(VII). As figuras 2.4 e 2.5 mostram estas relacdes para um
conjunto de materiais meteoriticos e para os asterdides tipo S. Estes parimetros utilizados
indicam a abundancia relativa de olivina e piroxénio nos objetos, calculados segundo os

procedimentos apresentados por Cloutis e colaboradores (1986). Sua significincia mine-

ralégica é dada na Tabela 2.1, adaptada de G93.

Tabela 2.1: Significancia Mineraldgica dos Pardmetros Espectrais

| Parametro Espectral

Implicagoées Mineralégicas

Razao entre as bandas 2um/1um

Posicao da banda em 1um

Posicao da banda em 2um

Profundidade da banda em 1um

Inclinagao espectral

Taxa entre a abundancia de olivina e piroxénio

Quantidade de C?* no piroxénio
Taxa entre a abundancia de olivina e piroxénio
Quantidade de F?* na olivina

Quantidade de F?* no piroxénio
Quantidade de C?* na olivina

Quantidade de F2* na olivina ou piroxénio
Tamanho das particulas de minerais maficos
Abundancia das fases minerais absorventes

Quantidade da liga metalica NiFe
Abundancia de olivina
Abundancia de aglutinantes

Os aspectos mais relevantes das classes de Gaffey sdo os seguintes:

e S(I) - esta classe é a mais rica em olivina, com a Banda II quase ausente e a Banda

I centrada cerca de 1,05um;

o S(II) - asterdides desta classe possuem a Banda I ampla e arredondada, com con-

tribuicoes de ortopiroxénio e olivina.

e S(III), S(IV), S(V) - objetos destas classes apresentam em sua composi¢io uma
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Figura 2.4: Grdfico do centro da Banda I pela razao Banda I1/Banda I para quatro tipos
de materiais meteoriticos com poligonos desenhados de modo a englobar trés grupos com-
posicionais. A regiao retangular “OL” contém essencialmente olivinas mono-minerdlicas.
O poligono “OC” representa os componentes de silicatos maficos dos condritos ordinarios.
A regidgo “BA” inclui materiais acondritos basdlticos dominados por piroxénio. Os trés
circulos abertos conectados representam diversas misturas de olivina com clinopiroxénio
do meteorito SNC Nakhla usado com propdsito de calibracio (Gaffey et al. 1993a).
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Figura 2.5: Localizagao dos asterdides S dos sub-tipos de G93 em relacao as zonas corres-
pondentes a diversas caracteristicas mineraldgicas (Gaffey et al. 1993a).
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mistura de ortopiroxénio e olivina.

e S(VI) e S(VII) - sao as classes mais ricas em piroxénio e por consequéncia apre-

sentam a maior razao entre Banda II e Banda I.

Destas, apenas a sub-classe S(IV) apresenta uma mistura de olivina e piroxénio mais
consistente com a dos meteoritos condritos ordindrios. A profundidade das bandas de
absorcao dos objetos S(IV), entretanto, ainda é menor que a dos condritos ordingrios e
a significincia deste fato deve ser melhor estudada. Os meteoritos andlogos a asteréides

das diversas classes de G93 sio apresentados na tabela 2.2 a seguir, também adaptada de

G93.

Mais recentemente, Bus (1999) desenvolveu uma taxonomia baseada nas caracteristicas
do espectro no VNIR. (de 0,44 a 0,92 pum), onde um objeto pertence a dada classe segundo
a presenca ou auséncia de particularidades especificas em seu espectro e do valor de certas
caracteristicas espectrais parametrizadas. A classe S, especificamente, foi denominada
de “Complexo S” sendo composta por 11 sub-tipos: S, Sa, Sk, Sl, Sq, Sr, A, R, K, L.
Entretanto, devido & prépria construcao da taxonomia, estas sub-classes, isoladamente
nao podem ser utilizadas para inferir qualquer interpretagdo mineralégica segura. Isto
devido ao fato de que espectros no infra-vermelho préximo (até pelo menos 2,0 um) sio
fundamentais na determinacao de mineralogias dos asterdides tipo S. Devido 4 forma como
foi elaborada a taxonomia de Bus, existe compatibilidade com a classe S de Tholen para

os objetos em comum.

2.3.3 A problematica dos tipos S

A associagdo potencial entre meteoritos e asteréides tem sido reconhecida hi aproxima-
damente dois séculos. A partir de estudos combinados da composigao de meteoritos e sua
petrologia, com as propriedades fisicas de asterdides e sua evolucao dindmica, foram infe-
ridos vinculos fundamentais entre classes especificas de meteoritos e asteréides. Uma das
questoes essenciais nestes estudos tem sido a de saber se 0s meteoritos condritos ordinarios
provém ou nao dos asterdides tipo S. Este é o chamado “paradoxo” dos tipos-S, formulado

a partir dos seguintes fatos (ver Chapman, 1996 para uma discussao detalhada):
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Tabela 2.2: Possiveis andlogos meteoriticos dos sub-tipos dos asterdides S

Sub-tipo Andlogo Provavel ]
S(I) Palasitos
Acondritos ureilitos pobres em piroxénio
Acondritos braquinitos pobres em piroxénio
Residuos de olivina-metal parcialmente derretidos

S(II) Acondritos ureilitos contendo clinopiroxénio (Cpx)
Acondritos braquinitos contendo Cpx
Actimulos de olivina-Cpx
Palasitos contendo Cpx
Asteréides tipo C altamente metamorfoseados

S(I11) Clinopiroxénio ou acondritos ureilitos contendo cpx

S(IV) Acondritos ureilitos contendo ortopiroxénio
Acondritos londranitos
Acondritos winonaitos e Metalicos [AB
Condritos H, L, LL

S(V) Londranitos
Includes de Cpx basiltico em matriz de condrito H

S(VI) Sideréfiros
Acondritos londranitos
Winonaitos e Metalicos IAB
Condritos “subsolidus-reduced”
Acondritos anortositicos

S(VII) Mesosideritos
Siderdéfiros
Acondritos londranitos
Acondritos winonaitos e Metélicos TAB
Mesosideritos pobres em Cpx
Condritos “subsolidus-reduced”
Acondritos anortositicos

1. O tipo espectral mais abundante entre os objedos localizados na parte interna do cin-
turdo de asteréides é o tipo-S (80% em média). Sua localizagao privilegia, portanto,

o envio de meteoritos a Terra.

2. Espectros de asterdides tipo-S indicam a presenca de minerais ricos em silicatos,
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basicamente piroxénio e olivina, e com alguma quantidade de Fe-Ni.

3. Durante muitos anos os asterdides tipo-S estiveram associados a meteoritos ferro-
pétreo, cuja taxa de queda na superficie terrestre é pequena. Este cenario levou
muitos pesquisadores a acreditar que os asteréides tipo-S seriam objetos diferencia-

dos, total ou parcialmente.

4. Os meteoritos que mais caem na Terra sio os condritos ordinérios, compostos de
misturas de olivina e piroxénio, mas ndo apresentam sinais de aquecimento e dife-

renciagao. Estes meteoritos sao considerados primitivos.

Para estes meteoritos nao se encontraram anilogos espectrais em quantidade sufici-

o

ente para explicar sua abundincia.

6. Finalmente, espectros de asterdides tipo-S sao em geral mais avermelhados e possuem

bandas de absorgao mais fracas do que as dos condritos ordindrios medidos em

laboratdrio.

Existem pelo menos trés possibilidades a considerar na tentativa de resolver este pa-

radoxo:

1. O mecanismo de transporte de meteoritos no Sistema Solar é muito seletivo fazendo
com que objetos de mineralogia menos frequente no cinturdo cheguem & Terra em

maior quantidade.

Estudos dinamicos ji comprovaram a eficiéncia de algumas ressonancias no trans-
porte de pequenos objetos pelo Sistema Solar. Para testar esta hipétese, uma pos-
sibilidade seria a de analisar os asterdides tipo S que se encontram préximos a res-
sonancias, verificando se existe alguma tendéncia quanto ao nimero de anilogos
a meteoritos Condritos Ordindrios entre estes objetos ser maior que o nimero de

analogos no cinturao como um todo.

2. Os corpos-progenitores dos Condritos Ordindrios estao localizados em uma ou mais
populagées grandes de asteréides pequenos, menores que 10km, situados préximo 3

Terra, os quais nao teriam ainda sido observados (Bell e colaboradores 1989).
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Apesar de ndo ser possivel elimind-la por completo, esta hipotese é pouco provével,
ja que atualmente é grande o niimero de asteréides pequenos observados espectrosco-
picamente. Até o momento, nenhuma tendéncia a obter mais andlogos aos Condritos
Ordindrios foi encontrada nesta populagao. Mais do que isso, estimativas do tama-
nho dos progenitores de alguns meteoritos condritos ordinirios indicam didmetros

da ordem das centenas de quilémetros (para maiores detalhes, ver Chapman 1996).

3. Existiriam processos atuando sobre a superficie dos asterdides gerando algumas al-

teragoes que os diferenciam dos espectros de Condritos Ordinarios.

Neste caso, processos fisicos tais como o chamado “intemperismo espacial” e co-
berturas de regolitos, estariam cobrindo ou modificando a superficie dos asterdides

levando a uma interpretagao mineraldgica incorreta de sua superficie.

Nos tiltimos anos tem-se procurado identificar os efeitos do intemperismo espacial sobre
objetos do Sistema Solar. Experimentos de laboratério tais como irradiagao por laser de
condritos L5 (Moroz et al. 1996) e de amostras de piroxénio e olivina (Sasaki et al. 2001)
tém apontado no sentido da possibilidade de converter o espectro de um condrito ordinario
no de um asteréide tipo S, isto €, avermelhar o espectro e diminuir a profundidade das
bandas de absor¢ao em amostras desses meteoritos e minerais. Entretanto estes resultados
ainda ndo sido completamente convincentes e por vezes outros parametros como o albedo

nao se alteram como esperado.

Além do intemperismo espacial, outra hipdtese levantada para conciliar as diferengas
nos espectros dos asteréides tipo S e dos condritos ordindrios aponta para os efeitos do
tamanho dos regolitos na superficie dos asteréides em seu espectro de reflexdo. Experimen-
tos com meteoritos pulverizados (Clark et al. 1992) indicam que particulas menores levam
a uma diminuigdo no contraste espectral, aumento na reflectancia e aumento do continuo.
Ou seja, exatamente o tipo de diferencas existentes entre os espectros de asteréides tipo

S e o de meteoritos Condritos Ordinarios.

Do que foi dito acima, podemos concluir que, segundo a visao atual mais aceita, o
grande problema do paradoxo dos Condritos Ordinarios consiste em determinar se os

asteréides de tipo S sao diferenciados ou primitivos.
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2.3.4 O espectro rotacional de asteréides tipo S

Na intencao de contribuir para um melhor entendimento da problemaética dos asterdides
tipo S, decidimos obter o espectro rotacional de objetos desta classe. Também foram estu-
dados espectros rotacionais de alguns asteréides de outras classes para fins de comparacao.
Os resultados detalhados encontram-se no artigo “Rotationally resolved spectra of some
S-type asteroids” (Mothé-Diniz et al. 2000) incluido ao final deste capitulo. Os pontos

principais deste artigo estao resumidos abaixo.

Dados e metodologia

Foram obtidos espectros rotacionais de seis asterdides tipo S, e de um asterdide de cada
uma das classes: P, C e X. Sdo eles: 09 Metis (S), 25 Phocaea (S), 29 Amphitrite (S), 56
Melete (P), 93 Minerva (CU) 183 Istria (S), 184 Dejopeja (X), 354 Eleonora (S) e 1036
Ganymed (S). Todos os asterdides selecionados tinham perfodo rotacional conhecido. De
modo a cobrir tao bem quanto possivel uma fase inteira de rotagio dos asteréides, os
de periodo curto foram observados vdrias vezes durante a noite, obtendo-se trés espectros
consecutivos em cada fase e por poucas noites. Os de periodo mais longo, foram observados
poucas vezes em cada noite, por vdrias noites. Exceto 183 Istria, todos os demais asteréides

tipo S haviam sido observados e classificados por G93 em de suas subclasses.

Andlise quantitativa

Para quantificar as variagoes encontradas foi utilizado o seguinte procedimento para cada

asterodide:

1. Ajustamos cada espectro por um polinémio de grau 8; os trés espectros de cada
fase foram somados e foi calculado o espectro médio dado pela média de todos os

espectros de todas as noites nas quais o objeto foi observado;
2. os espectros das fases e o médio foram normalizados;
3. calculamos o desvio padrao entre o espectro de cada fase e o seu ajuste;

4. calculamos o desvio padrao entre o espectro médio e o seu ajuste;
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5. definimos por <y a soma dos desvios-padrao obtidos em 2. e 3;

6. subtraimos o ajuste do espectro em cada fase do ajuste do espectro médio; o resultado
desta subtracao é uma curva, a qual deve estar compreendida entre —y e +y para
todas as fases rotacionais no caso em que o asterdide em questao nao possui variagao

em seu espectro rotacional.

7. definimos como significativa toda variagao superior a |27]|.

Resultados

Verificamos que dentre os asterdides tipo S apenas 29 Amphitrite, um asteréide da classe
S(V) de G93 e 9 Metis apresentaram variagoes significativas e reais no espectro rotacional.
Vale ser ressaltado que Metis nao esta compreendido em nenhuma das subclasses de G93
devido ao fato dos parametros apresentarem valores fora dos limites de todas as classes.
Os demais ou nao a apresentaram variagido ou efeitos devido as condigoes atmosféricas
nao puderam ser descartados. Dentre os asteréides de outras classes, apenas em um, 56
Melete, foram encontradas variagoes consideradas reais. Na tabela 2.3 sao apresentados
os resultados deste estudo. Na primeira coluna encontram-se os asterdides utilizados na
analise, seguidos da sua classe (Tholen ou G93) e a melhor justificativa encontrada para

a presenca ou auséncia de variacoes espectrais, de acordo com o exposto na segao 2.3.1.

Neste estudo, notamos uma tendéncia 4 detec¢do de variacoes pouco significativas entre
os asteréides menores (<100km). Se, por um lado este resultado deve ser tomado com
cautela devido ao pequeno tamanho da amostra, por outro esta tendéncia parece bastante
natural. Asterdides maiores sdo mais suscetiveis que os menores a grandes impactos, o
que poderia acarretar grandes modificagoes espectrais em sua superficie, expondo camadas
de um corpo diferenciado ou introduzindo inclusdes de materiais de composicao diferente
daquela original do corpo. Além disso, asteréides pequenos podem representar pedacos
uniformes de corpos progenitores rotos e completamente diferenciados, nao exibindo assim

variagoes em seu espectro rotacional.
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Tabela 2.3: Possiveis causas para a existéncia ou nao de variagoes espectrais

| Asterdide Classe Variagao Causa |
9 Metis S Sim -
25 Phocaea S(IV) Néao Composi¢ao homogénea - [1(a)]
29 Amphitrite  S(V) Sim Inclusao de materiais [2(b)]

ou Composigao nao homogénea [2(a)]
ou Camada néo uniforme de regolitos [2(c)]

56 Melete P Sim Inclusao de materiais [2(b)]

93 Minerva C Nao Camada uniforme de regolitos [1(c)]
ou Composigao homogénea [1(a)]

183 Istria S Nao Composic¢io homogénea

184 Dejopeja X Nao Composigao homogénea [2(a)]

354 Eleonora  S(I) Nao Composicao homogénea [2(b)]

1036 Ganymed S(VI)-S(VII) Nao Composigao homogénea [2(b)]

2.3.5 A classe taxondémica C

A denominagao desta classe de asteréides data, assim como a classe S, de pouco mais de
trinta anos atras, quando foi observada, através da fotometria UBV e albedos, a existéncia
de um grupo de asterdides de albedos muito baixos (tipicamente entre 0,035 e 0,04) e
espectro relativamente plano, de cores “neutras”. Este grupo foi denominado pela letra
C, mnemonico de “carboniceo”, devido s similaridades observadas entre o espectro de

objetos desta classe e o dos meteoritos condritos carbondceos CI, CM e CR.

Tholen (1984) dividiu a classe C nos sub-tipos B, C, F e G, baseado nas diferencas na
intensidade de suas caracteristicas no ultra-violeta e na inclinagiao do espectro no visivel.
Recentemente, Bus (1999) também subdividiu esta classe segundo os mesmos parimetros
de Tholen, mais a presenca ou auséncia de uma banda de absor¢do centrada em 0, 7um.

As sub-classes de Bus sao: B, C, Cb, Ch, Cgh e Ch.

Aproximadamente dois tergos dos asteréides tipo C observados no infra-vermelho

proximo tém indicagao de minerais hidratados em sua superficie, com a presenca de uma
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banda de absorgio em 3um. Esta banda estd presente em todos os meteoritos condritos
CI, CM e CR, causada por uma combinagdo de (a) uma caracteristica distinta em 2,7um
devida a ions de OH estrutural, e (b) uma banda de absor¢ao mais larga em 2,9um dada

pela interacio de moléculas de H,O (Jones et al. 1990).

Além da banda em 3um, muitos meteoritos CM possuem uma banda centrada em
0,7um. Por sua vez mais da metade dos asteréides tipo C observados no visivel também
apresentam tal banda. A banda em 0,7um tem sido interpretada como o resultado do ferro
oxidado em silicatos hidratados (King 1986, King & Clark 1989). Analisando espectros no
VNIR de asteréides tipo C, Vilas (1994) encontrou uma forte correlagao entre as bandas
em 3um e 0,7um. Basicamente, de 31 objetos analisados, apenas dois possuiam a banda
em 0,7um sem a presenca da banda de alteracdo aquosa em 3 um, o que poderia ser
explicado pela sublimagao, desidrata¢ao ou aquecimento por impacto da dgua presente no
material superficial. Da mesma forma, apenas trés objetos possufam a banda em 3 pm
mas nao a banda em 0,7um, o que poderia ser causado pela auséncia de ferro oxidado
nos filosilicatos ou entao por alguma composicao diferente que estaria influenciando na
formacdo da banda em 3um. Vilas (1994) também propde que a composicao possa variar
ao longo da superficie, baseada no fato de que espectros ECAS de asterdides X e M
com altera¢ao aquosa, obtidos em noites diferentes, apresentavam uma variabilidade na
presenca de alteracao aquosa.

Com o intuito de verificar se 10 Hygiea também apresentava variagoes em sua compo-
sigao superficial ao longo da rotagao em torno de seu eixo, decidimos obter o seu espectro

rotacional.

2.3.6 O espectro rotacional de 10 Hygiea

Com aproximadamente 407km, 10 Hygiea é um dos maiores asterdides ji observados.

Pertencente & classe taxonémica C, estd localizado a 3,13 UA, com excentricidade 0,12 e
inclinagao 3,84°.
Diversos estudos ja foram realizados a fim de inferir as propriedades superficiais de

Hygiea. I o caso de Lebofsky e colaboradores (1985) que, combinando observagées no

infra-vermelho térmico e préximo, concluiram que Hygiea é um objeto com uma camada
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espéssa de poeira em sua superficie. Esta camada seria maior do que a da Lua, e por
isso, representaria uma superficie mais madura, nao renovada recentemente. Johnston e
colaboradores (1989), utilizando observacgoes centimétricas combinadas com os dados de
Lebofsky, estimaram uma camada de regolitos de aproximadamente 8% para Hygiea com
grau de confianca de 90%. No que se refere a alteragdes no espectro de Hygiea, Rivkin
(1997) procurou por variagoes na regiao de 3um, encontrando evidéncias de minerais
hidratados apenas em latitudes préximas ao equador do objeto. Também Vilas (1994)
observou a existéncia tanto da banda de hidratacao em 3um quanto da caracteristica em
0,7um.

Para verificar a presenca da banda em 0,7um e sua possivel variagao ao longo de
um perfodo rotacional, obtivemos o espectro rotacional de 10 Hygiea. O asterdide foi
observado a um angulo de aspecto de 45%, o que possibilita a detecgdo de variagdes -
caso estas existam - em aproximadamente metade da superficie do asteréide. Na verdade,
nenhuma variagio significativa foi observada no espectro rotacional de Hygiea. De acordo

com a discussao feita na secao 2.3.1, Hygiea poderia portanto:

1. ser uma parte homogénea de um corpo maior diferenciado. Esta possibilidade pode
ser completamente descartada, pois isto nao é compativel com a mineralogia de um
asteréide de tipo C. Além disso, Hygiea é um asteréide muito grande, representando

cerca de 60% do corpo que lhe deu origem (Tanga et al. 1999);
2. ter uma superficie essencialmente homogénea e nao diferenciada;

3. ser coberto por uma espéssa camada homogénea de regolitos.

Estas duas ultimas hipdteses ou mesmo ambas sdo igualmente proviveis. Também nao
observamos a caracteristica em 0,7um relatada por Vilas e nio encontramos correlagio
entre a presenca ou auséncia da mesma com o angulo de aspecto do objeto. Um maior
detalhamento deste trabalho encontra-se no artigo “Rotationally resolved spectra of 10
Hygiea and a spectroscopic study of the Hygiea Family”, no qual fazemos também um
estudo espectroscopico dos membros da familia de Hygiea. Por esta razio preferimos

anexa-lo ao final do Capitulo 3.
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2.3.7 Discussao

Espectros rotacionais, combinados a outros dados sobre um particular asteréide, podem
fornecer indicios sobre a mineralogia superficial do mesmo. No caso dos asterdides tipo S,
acredito que possam ajudar a mostrar que esta classe de objetos nao representa somente
um continuo de mineralogias como afirmam G93. Talvez diversas mineralogias possam

coexistir em um mesmo objeto. O mesmo vale para objetos das demais classes espectrais.

Utilizando o algoritmo de classificagdo de Bus (1999), fizemos, posteriormente & pu-
blicagao dos artigos sobre espectros rotacionais dos asterdides tipo S e de Hygiea, a clas-
sificacdo destes mesmos objetos. Praticamente nenhum dos objetos pdde ser classificado
univocamente, nem mesmo aqueles para os quais nao encontramos variagoes significativas.

A tnica excegao foi a de 29 Amphitrite. As classes obtidas para cada um deles sao as

seguintes:

Asteréide Classes de Bus associadas
09 Metis X, T,D, L, Ld

10 Hygiea C, Ch,B

25 Phocaea S, 8], Sa, A

29 Amphitrite L

56 Melete X, Xk, T

93 Minerva B, Cb, X

183 Istria S, Sq, Sk, Sl

184 Dejopeja X, Xe
354 Eleonora 3, SI
1036 Ganymede 5, Sq, Sk

Se, por um lado, podemos justificar alguns destes “passeios” pelas classes de Bus
pela subjetividade deste método de classificagdo, por outro, no préprio trabalho de G93
os autores relatam casos de alguns objetos que pertencem a mais de uma sub-classe.
Mais observagoes no infra-vermelho préximo, de modo a cobrir as bandas em lpum e
2um, sao necessarias a fim de podermos apropriadamente associar estes asterdides a uma
ou mais mineralogias. Uma comparacao com os resultados aqui obtidos pode levar ao
estabelecimento de correlagoes importantes para inferir a mineralogia de um asterdide a

partir de seu espectro rotacional no visivel.
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We report rotationally resolved spectra of six S-type asteroids
obtained at ESO in the wavelength range 4900-9200 A. The sample
was chosen to span most of the sub-classes defined by M. Gaffey
et al. (1993, Icarus 106, 573-602). Three other asteroids of different
taxonomic class were also analyzed in order to compare the varia-
tions observed among the S-type asteroids. Only two of the S-types
belonging to sub-classes mineralogicaly distinct presented signifi-
cant variations, as well as the P-type asteroid present in our sample.
All the other asteroids have variations of the order of the noise of the
spectrum and were not considered as significant.  © 2000 Academic Press
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1. INTRODUCTION

Asteroids are possibly the major source of meteorites that fall
on Earth. Studies on these bodies reveal that their composition
is largely influenced by heating processes during the first few
million years of Solar System history (Scott ef al. 1989). The
thermal history and mineralogical changes are well documented
by the most abundant type of meteorites that fall on Earth: the
ordinary chondrites. These are primitive bodies, in the sense that
they have not undergone amounts of partial melting or fractional
crystallization like the differentiated or igneous meteorites. The
association between asteroids and meteorites is possible by the
analysis of their spectral signatures. The nature and location
of the meteorites’ parent bodies are, therefore, important for
a correct understanding of the composition and nature of the
planetesimals, of how they accreted in these zones, and of the
geologic processing on planets, satellites, and comets.

It has long been realized that asteroids of different miner-
alogical compositions occur at different distances from the Sun

! Based on observations made with the 1.52-m telescope at the European
Southern Observatory (La Silla, Chile) under agreement with the CNPg/
Observatério Nacional (Brazil).
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(see Gradie et al. 1989, for a complete review). Those spectrally
analogous to the igneous meteorites dominate the inner part of
the main belt while those analogous to the primitive meteorites
are preferentially located in the outer part. The relative percent-
ages of asteroid and meteorite types, however, indicate that the
meteorite flux is a biased and incomplete sample of asteroids.
One of the most intriguing aspects is the apparent lack of ordi-
nary chondrite-like assemblages in the asteroid belt. This is the
so-called “ordinary chondrites paradox” (Chapman 1996 and
references therein): on one hand the S-type asteroids, the sec-
ond most numerous taxonomic class, dominate the innermost
part of the main belt having, therefore, the best conditions to
deliver meteorites to Earth; on the other hand, the primitive or-
dinary chondrites are the most common meteorites to fall on
Earth. However, the spectra of S-type asteroids have a redder
continuum and weaker absorption bands than those of the ordi-
nary chondrites measured in laboratories. Moreover, according
to some investigators, the meteorites most closely resembling
the S-type asteroids are the stony iron (Gaffey 1984, and refer-
ences therein), which have undergone different degrees of ig-
neous melting and separation of mineral phases. The ordinary
chondrites would then derive from the very uncommon Q-type
asteroids (McFadden er al. 1984, Gaffey et al. 1993, Hiroi et al.
1993). Another hypothesis argues that the difference in spec-
tral properties between the S-types and the ordinary chondrites
can be attributed to some optical alteration process that reddens
and decreases the absorption band depth in asteroidal regoliths,
or what is called the “space weathering” phenomenon (Pieters
etal. 1993, Chapman 1996).

The spectral diversity observed among the S-type asteroids
has led to works subdividing the S-class (Chapman and Gaffey
1979, Dermott et al. 1985, Barucci et al. 1987, Gaffey etal. 1993
(hereafter G93), Howell ez al. 1994, Bus 1999) into several sub-
classes ranging from three to seven. Among these contributions
it is noteworthy that only in the works of Gaffey er al. and
Howell et al. are the sub-classes interpreted in terms of their

mineralogical differences.
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‘he methodology used by G93 to analyze the S class was
ombine the available data in the visible (0.33-1.1 xm) and
r-infrared (0.8-2.5 ;wm) regions obtained by the 24-color and
slor ECAS surveys (Chapman and Gaffey 1979, Zellner et al.
5) and the 52-color survey (Bell e al. 1988), respectively.
combined data yielded, for each asteroid, a composite spec-
ain the range 0.33-2.5 um. This was analyzed in terms of
position and strength of the 1-um band (Band I), due to
ine and/or pyroxene, and the 2-p2m band (Band II), related
1e presence of pyroxene. Plotting the position of Band I and
ratio of the strength of Band II to Band I, they were able
ivide a sample of 39 S-type asteroids into seven subgroups,
1 S(I) to S(VII), according to the region they occupied in
diagram. A similar plot was also obtained for a sample of
srent meteorite classes. The most prominent aspects of these
Ipings are:

S(I)—the most olivine-rich, with an insignificant Band II
a Band I centered near 1.05 pum;

S(IT)—the spectra having a broad and rounded Band I due
ntributions from both orthopyroxene and olivine;

S(VI) and S(VII)—the most pyroxene-rich, having the
test Band II/Band I area ratio;

S(IID), S(IV), and S(V)—indicative of a mixed olivine—
opyroxene composition.

iparing the plots for the asteroids and the meteorite samples,
show that the S(IV) subgroup overlaps with ordinary chon-
s, concluding that asteroids of this subgroup are the most
able parent bodies of these meteorites.
owell et al. (1994), using a neural network technique, di-
d the S-class into three subclasses: the So, which is olivine-
and has a reddish spectrum, and the Sp class, which is
xene-rich. Other S-type asteroids, showing an intermediate
position of both olivine and pyroxene with a moderately red
inua, were classified simply as “S”. Recently, Bus (1999),
g a principal component analysis, also subdivided the S-
; obtaining results in good agreement with those of Howell
coauthors on three of their sub-classes.

useful technique for investigating whether an asteroid
snts compositional variations on its surface is to observe
pectrum as it rotates. Although a complete mineralogical
ysis cannot be performed with a visible spectrum alone, this
nique can give us some clues regarding the composition of
ibjects analyzed. Excluding the variations caused by atmo-
ric or instrumental effects we see three possibilities for each
/0 possible cases:

the rotational spectra do not present variations, which will
{tif (1) the body has a homogeneous composition of undif-
itiated materials, (2) the asteroid is a piece of the mantle
ie nucleus of a completely differentiated body, or (3) the
oid is covered by a thick homogeneous regolith layer;

the rotational spectra do present variations, in which case
he asteroid is a metamorphosed body, totally or partially
rentiated, exposing layers of distinct composition; (2) itisan
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undifferentiated object made of different undifferentiated com-
ponents or with inclusions of different materials or (3) itis an ob-
ject suffering the effect of space weathering in a nonuniform way.

The goal of this work is to determine the presence or lack of
spectral variations over a rotational cycle of a sample of different
S-type asteroids. The choice of objects was made so as to span
as great a number of G93 sub-classes as possible. Additionally
we observed the asteroid 183 Istria, not classified by G93. In
order to check if asteroids of different spectral classes present
the same kind of variations as the S-types, we also observed
three asteroids not belonging to the S-class.

In general, variations were found in all asteroids, to a greater
or lesser degree, but only in three of them are they considered
significant: the S-type asteroids 9 Metis and 29 Amphitrite and
the P-type asteroid 56 Melete. Each case is explained separately
and possible reasons for the (non) variations are reported on the
basis of previous studies of the objects.

The paper is organized as follows: in Section 2 we describe
the observational procedures, the reduction and the methodology
used to analyze the data. In Section 3 we describe the main results
related to each asteroid in the sample and discuss the significance
of the observed variations. A discussion of the results and the
main conclusions are summarized in Section 4.

2. OBSERVATIONS, REDUCTION, AND ANALYSIS
METHODOLOGY

The spectra presented in this paper were taken at the European
Southern Observatory (La Silla, Chile) using the 1.52-m tele-
scope equipped with a Boller & Chivens Spectrograph and a
CCD of 2048 x 2048 pixels, each pixel having dimensions of
15 x 15 um. The grating had 225 g/mm with a dispersion of
330 A/mm in the first order. The useful spectral range is about
4900 < A <9200 A with an FWHM of 10 A. The spectra
were obtained through a 5-arcsec slit oriented in the east—west
direction.

The asteroids were observed in four runs on March, August,
and December 1998 and June 1999. The atmospheric condi-
tions were generally good even if some atmospheric instabil-
ities were present, in particular during some nights in June
and August. The data reduction was performed using the IRAF
package and following the standard procedure as described in
Florczak et al. (1998). The calibration in wavelength was per-
formed using a He—-Ar lamp. The solar analogs used to compute
reflectivities were HD44594 and HD144585 (Hardorp 1978).
Other solar analogs, HD16417, HD86728, and HD210918
(Hardorp 1978) and HR6060 (Porto de Mello and da Silva 1997),
were also observed in order to estimate the quality of each night
and to guarantee that the observed spectral variations were not
an artifact of a specific analog star. The spectra were corrected
from airmass using the mean extinction curve of La Silla (Tiig
1977) and were normalized to unity at 5500 A.

A summary of the physical parameters of each asteroid is
given in Table I where its Tholen (1989) taxonomic class is
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TABLE I
Physical Parameters
a Rotational
Asteroid Class Diameter (km) period (AU) Pole (h) Albedo

09 Metis S 190 2.38 5.079 185t 31°
025 Phocaea 5 75.13 24 9.945 0.23104+0.024
29 Amphitrite S 212.22 2.55 5.390 142 +20° 0.1793 +0.012
56 Melete P 113.24 2.59 18.14 0.0653 +0.002
93 Minerva CuU 140.97 3.14 597 0.0881 +0.005
183 Istria S 3543 279 11.77 0.1890+0.034
184 Dejopeja X 66.47 3.17 6.7 0.1897 +0.012
354 Eleonora S 155.17 248 4277 132+ 20° 0.1948 +0.023
1036 Ganymed S 31.66 2.65 10.31 0.2926 £ 0.059

presented in the second column, and the IMPS diameter (http://
pdssbn.astro.edu) in the third. The next columns present the
mean semimajor axis, the rotational period, the pole coordinates,
and the IMPS albedo for each asteroid. Only 9 Metis does not
have an albedo determined by IMPS, and the given diameter was
obtained from the EPHEM program (Tholen 1998).

Since we do not have a simultaneous lightcurve for the ob-
served asteroids we assume that the zero rotational phase cor-

(25)Phocaec — Rotational Phase = 0

(25)Phocaea — Rotational Phase = 0.01

responds to the time of the first spectrum of each object. The
period of the asteroid is then propagated in order to compute a
rotational phase angle for each spectrum. We are aware that with
this procedure we cannot derive a precise model of the asteroid’s
surface; nevertheless it is sufficient to detect spectral variations.

Following previous studies (Migliorini et al. 1997a,b) we first
obtained, for each asteroid, a mean spectrum and fitted to it
a polynomial of degree 8. This polynomial was then visually

(25)Phocaea — Rotational Phase = 0.1
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FIG. 1. Difference between the polynomial fit of the spectrum at each phase and the polynomial fit of the mean spectrum. The dashed lines indicate the
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estimated uncertainty due to noise, computed as twice the sum of the differences between both snectra and their nolvnomial fit
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compared to the spectrum of each phase. Tests using a running
box smoothing algorithm instead of the polynomial fit yield
similar results.

In order to quantify the significance level of the variations for
each phase the following procedure was adopted:

(a) a polynomial fit is done on both the mean spectrum of the
object and the spectrum at each phase;

(b) the standard deviation is computed between the spectrum
of each phase and its polynomial fit. This step is done dividing
the spectrum into eight regions in order to not underestimate the
erTors;

(c) procedure (b) is performed on the mean spectrum;

(d) the standard deviations on (b) and (c) are added, the result
being what we call y;

(e) the fit of the spectrum at each phase is subtracted from
the fit of the averaged spectrum.

If one phase does not present variations, the result of step (e)
will be a curve between the curves given by +y and —y. In
what follows we consider that a variation is meaningful if this
difference is greater than 2y . In Fig. 1 we can see an example of
the above procedure for the specific case of 25 Phocaea. Similar
plots were obtained for all the asteroids.

3. RESULTS AND DISCUSSION

In what follows we present and discuss the obtained rota-
tionally resolved spectra of nine asteroids among which are six
S-type asteroids studied with the aim of better understanding this
particular class of objects. The analysis of the results is based
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on the discussion of the possibilities in Section 1 either for the
case that the rotational variations are small or not seen (Case I)
or when they are significant enough to be taken in consideration
(Case II).

3.1. The S-type Asteroids

(a) 25 Phocaea. This asteroid, with a diameter of nearly
80 km, is the largest member of the so-called “Phocaea Group,”
which is located in the inner region of the belt, at 3.2 AU, having
orbits with high inclinations and eccentricities, around 20° and
0.2, respectively. A rotational period of 9.945 h with an ampli-
tude of 0.16 was determined by Van Houten-Groeneveld and
van Houten (1958).

25 Phocaea has been classified as an S-type in the Tholen
(Tholen and Barucci 1989, Tholen 1989), Tedesco (Tedesco
1979, Tedesco et al. 1989), and Bus (Bus 1999) taxonomies.
In the Barucci taxonomy (Barucci er al. 1987) it has been classi-
fied as an S2 which is a class similar to the S of Tholen, Tedesco,
and, to some extent, of Bus. Based on a more mineralogical anal-
ysis G93 classified this asteroid as an S(IV). This implies that
in a plot of the Band I center versus the Band II/Band I area
ratio the spectrum of 25 Phocaea is located in the region which
includes the silicate components of the ordinary chondrites.

In order to assess the surface (in)homogeneity of 25 Phocaea
we obtained four spectra per night during five nights on March
1998. The observational circumstances are listed in Table II
where for each spectrum are given the starting and exposure
times, the V magnitude, the air mass, the solar phase angle («),
the lunar elongation, and phase, and the corresponding computed
rotational phase. The magnitude, air mass, lunar elongation, and

TABLE II
Observational Circumstances for 25 Phocaea
Exposure Air Solar Lunar Lunar Rotational

Day uT time v mass phase elongation phase phase
05mar98 06h06m 60 11.91 1.16 20.49 147.2 0.48 0.00
05mar98 07h05m 60 11.90 1.05 20.49 146.6 0.48 0.10
05mar98 08h30m 60 11.90 1.00 20.48 1459 0.49 0.24
05mar98 0%h17m 60 11.90 1.03 2047 145.2 0.50 0.32 -
06mar98 06h18m 60 11.88 1.12 20.29 134.7 0.59 0.43
06mar98 07h30m 60 11.88 1.02 20.29 134.1 0.59 0.56
06mar98 08hl6m 60 11.88 1.00 20.28 1334 0.60 0.63
06mar98 09h12m 60 11.88 1.03 20.27 132.7 0.60 0.72
07mar98 06h15m 60 11.85 1.12 20.09 122.2 0.69 0.85
07mar98 06h55m 60 11.85 1.05 20.08 121.6 0.69 0.91
07mar98 07h57m 60 11.85 1.00 20.07 121.0 0.69 0.01
07mar98 08h47m 60 11.85 1.01 20.06 120.4 0.70 0.10
08mar98 06h21m 60 11.82 1.10 19.87 109.8 0.78 0.27
08mar98 07h30m 60 11.82 1.02 19.86 109.3 0.78 0.38
08mar98 08h31m 60 11.82 1.01 19.85 108.7 0.78 0.49
08mar98 09h17m 60 11.82 1.04 19.84 108.1 0.79 0.56
09mar98 06h09m 60 11.80 1.12 19.65 97.5 0.85 0.42
09mar98 07h04m 60 11.80 1.03 19.64 97.0 0.86 0.51
09mar98 08h13m 60 11.80 1.00 19.63 96.5 0.86 0.62
09mar98 0%h15m 60 11.79 1.04 19.62 96.0 0.86 0.74
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FIG. 2. Spectra of 25 Phocaea at each rotational phase compared with
the polynomial fit to the mean spectrum (continuous line). The spectra were
vertically displaced for a better comparison between all rotational phases.

phase were obtained using the EPHEM program. As can be seen
by inspection of the last column our observations span the entire
rotational period of the asteroid, from 0 to 0.91. The solar analogs
HD44585 (Hardop 1978) and HR6060 (Porto de Mello and da
Silva 1997) were observed in order to compute reflectivities. The
spectra given in the present paper were obtained using HD44585
but similar results are obtained when using the other analog.

In Fig. 2 we present the spectra for each rotational phase
along with the polynomial fit to the mean spectrum. In general,
the spectra show no significant deviation from the mean even
if minor variations can be seen at rotational phases 0.01, 0.24,
0.32, 0.56, 0.63, and 0.91. The spectra at rotational phases 0.24
and 0.32 were obtained on the same night and the noise level is
greater than in the other spectra. A more careful analysis shows
that even the spectrum at phase 0.1, also acquired in the same
night, is quite noisy. On the other hand, the spectrum at rotational
phase 0.27, taken three nights later, shows no such variations.
Therefore, the observed variations may be attributed to sudden
alteration in atmospheric conditions. The same can be said of the
spectra at rotational phase 0.56 and 0.63, again obtained during
the same night. An analysis of these variations shows that they
are all less than 2y, or 2.5y in the case of rotational phases 0.32
and 0.56, and, therefore, not significant.

Assuming that the small variations in Phocaea are not signifi-
cant, we address now to the possibilities we have for this asteroid.
The first hypothesis that we have is a pole-on view, which we
cannot discard, since the Phocaea’s pole has not yet been calcu-
lated. In the case of a non-pole-on view, we can discard possi-
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bility number 1.3 if the correlation shown by G93 between the
diameter of an S-type asteroid and its capacity of maintaining re-
goliths on the surface represents a general trend among the main
belt population. Phocaea’s diameter of 80 km is not so small,
but it is within the limit of 100 km. This is not yet a resolved
question, since there are other indications in the opposite sense.
Possibility number 1.2 can also be ruled out since according to
(93 analysis the asteroids belonging to the subtype S(IV) are
not composed by pure olivine or metallic elements, as would be
expected from a homogeneous object derived from a completely
differentiated parent asteroid. Finally, from 1.1 Phocaea could
be a homogeneous object composed of undifferentiated materi-
als. This case is supported by the work of G93, which classifies
Phocaea as S(IV) and shows that this subclass contains the only
viable main-belt candidates for the ordinary chondrites. In this
case, if Phocaea is confirmed as a possible source for this class
of meteorites, and if we can exclude a pole-on viewing geome-
try for our observations, then Phocaea can be associated with a
particular class of uniform ordinary chondrites.

(b) 29 Amphitrite. This asteroid, the largest of our sample,
has adiameter of about 215 km. Itis located at 2.55 AU with a low
inclination and eccentricity orbit. Weidenschilling et al. (1991)
determined a rotational period of 5.39 h with an amplitude of
0.01-0.15 for this asteroid.

The direction of the pole of Amphitrite has been determined
by Zappala and KneZevi¢ (1984), giving two solutions, as can
be seen in Table I. When computing the aspect angle for the date
of our observations we obtained 132° with the first solution and
46° with the second.

Amphitrite belongs to the S-class in the Tholen, Tedesco, and
Bus taxonomies while it is an S0 in Barucci’s. In the mineralog-
ical analysis of G93, Amphitrite is classified as S(V) meaning
that, as well as 25 Phocaea, it is close to the region of the ordinary
chondrites in a plot of the Band I center versus the Band II/Band I
area ratio.

The spectra of 29 Amphitrite were obtained during two ni ghts
on August 1998 and cover one rotational phase. The first night
covers the phases 0—0.58 and the second 0.50-0.14 as shown in
Table III. The solar analogs HD144585, HD1835, and HD9562

TABLE III
Observational Circumstances for 29 Amphitrite
Lunar
Exposure Air  Solar elonga- Lunar Rotational
Day uT time V' mass phase tion phase phase
30aug98 01h32m 120 9.7 1.04 12.81 592 048 0.00
30aug98 02h38m 120 9.7 100 1282 588 048 0.20
30aug98 03h38m 060 9.7 1.03 12.84 584 048 0.39
30aug98 04h38m 060 9.7 1.12 1285 579 049 0.58
3laug98 0lh48m 060 9.7 1.02 13.16 47.0 0.57 0.50
31aug98 02h45m 060 9.7 100 13.17 466 058 0.68
3laug98 04hllm 060 9.7 1.08 13.19 462 058 0.94
3laug98 05hl4m 060 97 1.23 13.20 458 0.8 0.14
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FIG. 3. Same as Fig. 2 but for the asteroid 29 Amphitrite.

were observed to compute reflectivities. Although the spectra of
29 Amphitrite here presented were obtained using the first one,
the other analogs gave similar results.

Figure 3 shows the spectra for each rotational phase. The spec-
tra show no great deviation from the mean, with the exception
of phases 0 and 0.14, where variations of the order of 3y can
be seen. These variations seem to be coherent since the adjacent
phase 0.94 also presents a small variation, specially when we
compare its spectrum to a fixed phase, in general the phase with
greater signal to noise. Another slight variation appears at phase
0.39, but with no significance.

It is harder to decide in the case of 29 Amphitrite which is
the most likely cause of such variations. On one hand, since
it is S(V) by G93, then its superficial mineralogy may consist
of intrusions of capx-basalts (product of early partial melt) into
largely undifferentiated upper mantle and crust units, which is
consistent with possibility II.2. Alternatively, the analysis of
Hiroi and Takeda (1990), using the spectral mixing approach,
showed that its surface mineral assemblage is in the range of
the primitive achondrites, possibly formed by thermal events on
chondritic material. In this case, amphitrite could be showing
its differentiated composition in the rotational spectra and the
preferred possibility would be IL.1. There is also the chance
that Amphitrite is undifferentiated with a nonuniform craterized
layer of regoliths, as stated in I1.3. We think it's difficult to
say which of the possibilities is more adequate to the variations
found in Amphitrite. Perhaps a campaign in the near infrared
for observing rotational spectra may clarify this point and other
doubts on the nature of the variations in the rotational spectra of
other asteroids taken in the visible region.
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(c) 183 Istria. With a diameter of about 36 km, Istria is
located in the region between the secular resonances vs, vig,
and vg, at 2.8 AU. Its orbit has high inclination and eccentricity,
26.43 and 0.35, respectively. A rotational period of 11.77 h with
an amplitude of 0.31 was derived by Harris and Young (1983).

183 Istria has been classified as an S-type in Tholen and Bus
taxonomies. It has not been classified by G93, since it was not
observed in the ECAS and 52-color surveys. In order to find a
possible match to some of the G93 classes, we compared the
averaged spectrum of 183 Istria with the averaged spectrum of
the other S-type asteroids of our sample. As can be seen in Fig. 4,
the visible spectrum of Istria looks quite similar to the spectrum
of 1036 Ganymed, an S(VI)-S(VII) asteroid.

In order to check the homogeneity of the surface of 183 Istria
we obtained one spectrum per night, during 14 nights on
December 1998. The observational circumstances are listed in
Table 1V, where it can be seen that due to an erroneous esti-
mate of the time necessary to span the entire rotational period
we obtained just half of it, i.e., from phase 0 up to 0.56. In
Fig. 5 are shown the spectra of the asteroid at each rotational
phase. The spectra presented were obtained using the solar ana-
log HD4459%4,

As canbe seen in Fig. 5, small variations a bit greater than 2y
are found at phases 0.22 and 0.43. Other yet minor variations are
presentatphases 0.35, 0.40,0.45, and 0.54. The spectra at phases
0.40 and 0.45 show an abrupt variation beginning at 8700 A,
which may be due to an incomplete removal of a telluric band.
The large variation at rotational phases 0.22 does not seem to be
real, but probably due to atmospheric problems on the specific

I | T | | )
14 [~ -
(354)
(28)
1.2 - -
(25)
(183)
(1036)
1P -
08 - —
06 [~ -
Ikl T R o T Tl HLRSS e Py T Sul PSS e MR o SR ol U Y S S et

7000 8000
Wavelangth (Angstroms)

5000 6000 8000

FIG. 4. Polynomial fit to the spectrum of 1036 Ganymed (dashed line) and
other asteroids observed in the present work.



500
TABLE IV
Observational Circumstances for 183 Istria
Lunar
Exposure Air Solar elonga- Lunar Rotational

Day uT time V  mass phase tion phase phase
10dec98 03h58m 120 1226 1.04 21.87 084.1 0.55 0.00
11dec98 05h18m 120 1226 1.01 21.44 094.1 045 0.15
12dec98 04h23m 120 1226 1.02 21.62 1029 036 0.24
13dec98 04h48m 120 1226 1.01 21.51 1121 027 0.19
14dec98 05h03m 120 1227 1.01 2141 120.7 0.19 0.24
15dec98 04h21m 120 12.27 101 21.31 1280 0.12 0.22
16dec98 04h04m 120 12.27 1.02 21.22 1345 0.07 0.24
17dec98 04h57m 120 1227 1.02 21.14 1393 0.03 035
18dec98 05h22m 120 12.28 1.04 21.06 141.3 0.00 0.43
19dec98 04h34m 120 12.28 1.01 21.00 140.1 0.00 0.40
20dec98 04h43m 120 12.28 1.02 2094 1358 001 0.45
21dec98 05h31m 120 12.29 1.06 20.89 128.8 0.05 0.56
22dec98 04h56m 120 1229 1.03 20.85 1208 0.10 0.55
23dec98 04h23m 120 1230 1.02 20.82 111.6 0.17 0.54

night of December 15th since its adjacent phases 0.19 and 0.24
do not show any kind of variation from the mean. The same
can be said on phase 0.43 and the night of December 18th. It
is noteworthy that apart from the abrupt variation from 8700 A,
its adjacent phases 0.40 and 0.45 have only small variations of
the order of y. In particular, we can see that the spectra at phase
0.24, obtained on three different nights, are consistent between
them, showing no variations.

At the moment it is not possible to discard a pole-on view,
but if it is not the case, the spectral uniformity of the surface of
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FIG. 5. Same as Fig. 2 but for the asteroid 183 Istria.
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Istria can be the reflect of a homogeneous piece of a completely
differentiated body, as asserted in hypothesis 1.2, which would
be compatible with an the implied mineralogy for the S(VI) or
S(VII) classes.

(d) 354 Eleonora. This is an asteroid with a diameter of
nearly 160 km located nextto the secular resonance vg at 2.48 AU.
A rotational period of 4.27 h with an amplitude of 0.26 was
derived by Zappala et al. (1979). The direction of the pole of
Eleonora has also been determined by Zappala and KneZevié
(1984), giving two solutions (Table I). Computing the aspect
angle for the date of our observations we obtained 137° with the
first solution and 62° with the second.

Eleonora has been classified as S-type in Tholen and Tedesco
taxonomies and as an S2 or Sl according to Barucci and Bus,
respectively. In G93, 354 Eleonora is classified as S(I), implying
that its spectrum is located in the monomineralitic olivine region.
We recall that, according to G93, the S(I) asteroids, as well as the
A-type, are consistent with olivine or olivine-metal assemblages
with only minor pyroxene components,

In order to investigate Eleonora’s surface, we obtained four
spectra per night, during two nights on August 1998. In Table V
are listed the observational circumstances for each rotational
phase. Our observations span nearly an entire rotational period
during each night. The spectra of 354 Eleonora presented in this
paper were obtained using the solar analog HD144585.

InFig. 6 the spectrum of 354 Eleonora at each rotational phase
is compared to the polynomial fit of the mean. The spectra show
only minor variations, of the order of y at phases 0.28, 0.48,
and 0.74. However, these spectra, obtained in the same night
are not compatible with those at adjacent phases 0.24, 0.42, and
0.72, respectively, which were observed during the other night.
We conclude that these differences must be attributed to weather
instabilities on the night of August 30th.

The results indicate an apparent uniformity of the surface of
354 Eleonora. A pole-on viewing geometry is ruled out due
to the determination of an aspect angle far from zero. Unlike
Phocaea that also does not present spectral variations, Eleonora
has a diameter twice that of Phocaea and is classified as an S(I)
type by Gaffey. More specifically, G93 classifies Eleonora as

TABLE V
Observational Circumstances for 354 Eleonora
Lunar
Exposure Air Solar elonga- Lunar Rotational
Day uT time V  mass phase tion phase phase
30aug98 03h45m 60 1077 1.03 325 832 048 0.00
30aug98 04h46m 60 1077 1.04 327 827 049 0.24
30aug98 05h47m 60 1077 1.08 328 822 049 0.48
30aug98 06h48m 60 1077 1.23 330 816 0.50 0.72
31aug98 02h56m 60 10.79 1.07 360 70.7 058 0.42
3laug98 04h18m 60 1079 1.02 361 703 058 0.74
3laug98 05h25m 60 1079 1.06 363 698 0.59 1.00
31aug98 06h34m 60 10.79 1.20 3.64 693 0.60 0.28
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FIG. 6. Same as Fig. 2 but for the asteroid 354 Eleonora.

a possible “transitional A/S-object.” Then we can rule out the
possibility I.1 of Eleonora being an undifferentiated body. Also,
possibility .2 does not seem so likely since it has a large diameter
to be a piece of the mantle of a differentiated body. Possibility
1.3 is the one that best fits this case, which is in agreement with
G93 theory that Eleonora suffered a “refreshment” by the ejecta
of a recent impact, which can have happened in a uniform way
in its surface.

(e) 1036 Ganymed. 1036 Ganymed is the largest near-Earth
asteroid, with a mean diameter of 31 km. Its orbit has a semi-
major axis of 2.65 AU, inclination of 26.64°, and an eccentricity
of nearly 0.54. A rotational period of 10.31 h has been derived
by Hahn et al. (1989), with an amplitude of 0.12-0.45.

1036 Ganymed has been classified as S and SO in Tholen
and Barucci taxonomies, respectively. It was classified both as
S(VI) and S(VII) in G93, the ambiguity being a consequence of
substantial differences in the band area ratios of two apparently
good spectra of the asteroid. According to G93 the members
of subgroup S(VI) consist of orthopyroxene-rich silicate—metal
assemblages, while those of subgroup S(VII) are analogous to
the stony iron mesosiderites or to calcic pyroxene-poor versions
of the same assemblage. Both mineralogies are consistent with
a formation through a melting and differentiation processes.

We obtained one spectrum of 1036 Ganymed per night during
14 nights in December 1998. The observational circumstances
for each rotational phase are listed on Table VI. Our observations
span an entire rotational phase, from 0 up to 0.98. As usual
three solar analogs, HD16417, HD44594, and HD76151 were
observed but only HD44594 used here.
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TABLE VI
Observational Circumstances for 1036 Ganymed
Lunar
Exposure Air Solar elonga- Lunar Rotational
Day uT time V  mass phase tion phase phase
10dec98 03h46m 120 11.13 1.08 22.35 1133 0550 0.00
11dec98 03h44m 120 11.17 1.08 22.64 1243 0.450 033
12dec98 03h23m 120 11.22 1.06 2291 1344 0.360 0.62
13dec98 03h26m 120 11.27 1.07 23.18 1440 0.270 0.20
14dec98 03hl15m 120 11.31 1.02 23.44 1517 0.200 0.27
15dec98 03h17m 120 11.36 1.07 23.69 1565 0.130 0.60 ~
16dec98 03h39m 120 11.41 1.10 2393 156.1 0.070 0.96
17dec98 03h36m 120 11.45 1.10 24.17 150.7 0.030 0.28
18dec98 03h53m 120 11.50 1.13 2439 1424 0.008 0.64
19dec98 03h48m 120 11.54 1.13 2461 1326 0.002 0.96
20dec98 04h31m 120 11.60 1.24 2482 1214 0.015 0.36
21dec98 04h19m 120 11.63 1.22 2502 1104 0.048 0.67
22dec98 04h44m 120 11.67 1.32 2521 098.6 0.10 0.70
23dec98 04h09m 120 11.71 1.21 2539 087.1 0.17 0.98

In Fig. 7 we present the spectra at each rotational phase,
which show some minor (yet significant) variations. Variations,
greater than 2y, can be seen in phases 0.2, 0.36, and 0.64. Once
more, one phase, 0.36, presents an abrupt variation beginning at
8600 A, which we consider as due to a telluric band. The signifi-
cance of the variations at phases 0.2 and 0.64 are questionable
since the adjacent phases 0, 0.27, 0.62, and 0.67, respectively,
show no variation. It is probable that these variations are due
to atmospheric factors at the time of observation on the nights
of December 13th and 18th, and not to the mineralogy of the
asteroid’s surface.
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FIG.7. Same as Fig. 2 but for the asteroid 1036 Ganymed.
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The want of variations in its rotational spectra can be as-
sociated with a low aspect angle, since Ganymed’s pole has
not yet been determined. If that is not the case, classified by
G93 as a S(VI)/S(VII), this asteroid is believed to have gone
through a differentiation process and, as such, we can eliminate
hypothesis I.1 that Ganymed is an undifferentiated body with an
homogeneous composition. Ganymed could also have been re-
covered by an homogeneous regolith layer (1.3). However, we
think it more likely that it is a spectrally uniform piece of the
crust of a completely differentiated asteroid, since its diameter
seems too small to gravitationally maintain a thick and uniform
regolith layer.

(f) 9 Metis. This asteroid, with a diameter of nearly 190 km,
is a large member of the Maria family according to Williams
(1989, 1992) but is not included in any family in more recent
classifications (Zappala et al. 1995). Its orbit has a semi-major
axis of about 2.28 AU, eccentricity of 0.12, and low inclination.
A rotational period of 5.079 h with an amplitude of 0.27 was
determined by Harris and Young (1989). Other estimates with
amplitudes varying from 0.04 up to 0.36 can be found in De
Angelis (1995) along with the pole solution. For the time of our
observations with this pole solution we derived an aspect angle
of 31°.

Metis has been classified as an S-type in Tholen taxonomy.
In the classification of G93, the spectrum of 9 Metis lied outside
the regions defined by the plot of the center of the Band I versus
the area ratio Band II/Band 1. More precisely, it was located
above the S(II) region due to the long-wavelength position of
its 1-um feature. However, in a recent work Kelley and Gaffey
(2000) reanalyzed this asteroid in basis of a new spectrum and
it was then classified as S(I) and it is believed to represent the
core of the probable parent body of the Metis family, retaining
some silicates from the core/mantle boundary.

We obtained between three and four spectra per night during
four nightsin June, 1999. The observational circumstances listed
in Table VII show that our observations span an entire rotational
period, from 0 up to 0.92. We used the solar analog HD144585
to obtain the spectra of 9 Metis presented in this paper.

In Fig. 8 we present the spectra of Metis for each rotational
phase. Due to the great variations observed the spectra are com-
pared to the polynomial fit of a specific phase (0.06) instead of
to the mean, Large deviations from the comparison spectra are
visible at almost all phases. Minor variations of the order of 2.5y
. are seen at phases 0.38, 0.60, and 0.76, while very large ones,
of the order of Sy, are present at phases 0.62 and 0.84, both on
the same night. These variations are better visualized in Fig. 9,
where the spectra of each night are grouped together. We note
that the greatest variations occur on the last night (17-18 June),
even if large variations are present in most of the nights. These
seem to be too large, especially if we analyze the spectra of other
asteroids observed on the same night (56 Melete, 93 Minerva,
and 184 Dejopeja). Melete was observed immediately before
Metis and the correspondent phases 0.38 and 0.45 do not show
variations of the order of those found in Metis. Either the varia-
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TABLE VII
Observational Circumstances for 09 Metis
Lunar
Exposure Air  Solar elonga- Lunar Rotational

Day uT time V' mass phase tion phase phase
15jun99 00hi3m 060 10.84 1.10 2020 101.2 0.02 0.00
15jun99 00h58m 060 10.84 1.10 20.21 1005 0.02 0.15
[5jun99 02h54m 060 10.84 1.33 20.23 989 0.02 0.53
15jun99 23h36m 120 10.85 1.12 2036 873 0.06 0.60
16jun99 00h23m 120 1086 1.09 20.37 86.7 0.06 0.76
16jun99 0Zh13m 180  10.86 1.22 20.38 852 0.07 0.12
16jun99 23h51m 120 10.87 1.11 20.52 730 0.13 0.38
17jun99 01h50m 120 10.88 1.17 20.54 712 0.14 0.77
17jun99 02h36m 120 1088 1.29 2054 704 0.14 0.92
17jun99 03hl6m 120 1088 146 2054 704 0.14 0.06
17jun99 23h49m 120 10.89 1.10 20.67 587 022 0.10
18jun99 00h53m 120 10.89 1.10 20.68 58.1 022 0.31
18jun99 02h27m 120 1090 1.27 20.69 575 0.22 0.62
1Bjun99 03h36m 120 10.90 1.62 2070 562 0.23 0.84

tions are real and represent some intriguing characteristic of the
surface of Metis or they reflect a possible reddening caused by
the high air mass at the moment of observation, especially in
the cases of phases 0.62 and 0.84, in which the air masses are
respectively 1.27 and 1.62. This effect is not well understood
and was not seen in high air-masses spectra of other asteroids. If
those variations are real, they can be reflecting some particular
feature of the surface of Metis, indeed an olivine mantle show-
ing parts of the metallic core (II.1), as suggested by Kelley and
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FIG. 8. Spectra of the asteroid 9 Metis at each rotational phase compared
with the polynomial fit to the spectrum of phase 0.06.
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FIG. 9. Spectraof 9 Metis for each night of observation compared with the polynomial fit to the spectrum of phase 0.06.

Gaffey (2000). Probably the variation in phase 0.62 is not real
since the adjacent phase 0.60 presents variations in the oppo-
site sense and one could also argue against variations in phase
0.84 since the adjacent phases 0.77 and 0.92 do not show any
sign of variation. Anyway, at the moment it is not possible to
make a definite conclusion with respect to the variations found
on Metis, and more observations of this asteroid are needed in
order to clarify those points.

3.2. Asteroids of Different Taxonomic Classes

(a) 56 Melete. This asteroid has a diameter of nearly 113
km and is located at 2.59 AU. A rotational period of 18.14 h
with an amplitude of 0.14 was determined by Belskaya et al.
(1993). Other estimates with amplitudes varying from 0.04 up
to 0.36 can be found in De Angelis (1995) along with the pole
solution. For the time of our observations with this pole solution
we derived an aspect angle of 31°.

Melete has been classified as a P-type in Tholen taxonomy.
In the Tedesco taxonomy Melete was not classified and appears
as a low albedo asteroid. In the Barucci taxonomy, 56 Melete is
classified as CO, a class which includes the asteroids classified as

EMP and P by Tholen. In the Bus taxonomy, Melete is an X-type,
implying a featureless spectrum with a slight moderate reddish
slope. This class includes asteroids of other Tholen classes, like
P,M,E, C, and T types.

We obtained five to six spectra per night during four nights on
June 1999. The observational circumstances at each rotational
phase are listed on Table VIII where it can be seen that our obser-
vations span the entire rotational period. To compute reflectivi-
ties of 56 Melete we observed three solar analogs, HD144585:
HD210918, and HD86728, but the spectra given in the present
paper were obtained using the first one.

The spectra (Fig. 10) show significant variations, of the order
of 4y in phases 0, 0.21, 0.24, 0.31, and 0.38. Only the rotational
phases 0.30, 0.58, 0.64, and 0.99 do not present variations. In
Fig. 10 we can see these great variations in the rotational spec-
tra of 56 Melete. They do not seem to have relation with any
particular night nor atmospheric conditions. They are mainly
seen at low phases, almost disappearing at intermediate ones.

Classified as a P-type, Melete’s inferred surface mineralogy
is made of carbon plus organic-rich silicates. So it is probably
a completely undifferentiated body. We are left, therefore, with
hypotheses I1.2 and I1.3: this asteroid is the result of collisions
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TABLE VIII TABLE IX
Observational Circumstances for 56 Melete Observational Circumstances for 93 Minerva
Lunar Lunar
Exposure Air Solar elonga- Lunar Rotational Exposure Air Solar elonga- Lunar Rotational
Day uT time V' mass phase tion phase phase Day uT time V' mass phase tion phase phase
17jun99 OlhlOm 60 1052 1.60 7.52 1309 0.3 0.00 15jun99 02h29m 120 10.84 130 801 1617 0.02 0.00
17jun99 02h20m 60 1052 1.25 7.53 1303 0.4 0.06 15jun99 03h33m 120 1084 1.13 799 161.5 0.02 0.18
17jun99 03h05Sm 60  10.52 1.14 7.54 1296 0.14 0.11 17jun99 02h52m 060 1081 1.20 746 1623 0.14 0.10
17jun99 04hlém 60  10.52 107 7.54 1288 0.15 0.17 17jun99 03h47m 060 10.81 1.08 745 1623 0.15 0.26
17jun99 05h36m 60 1052 1.11 7.56 127.3 0.16 0.24 17jun99 04h28m 060 10.81 1.03 744 1624 0.16 0.37
17jun99 O6h46m 60  10.52 1.27 7.56 164.5 0.17 0.31 18jun99 02hS5Sm 060 10.80 1.17 722 1629 0.23 0.13
18jun99 02h15m 60 1053 125 7.71 1642 022 0.38 18jun99 04h17m 060 10.80 1.04 721 1629 023 0.36
18jun99 03h26m 60 1053 1.10 7.72 1642 023 0.45 18jun99 05h2Im 060  10.80 1.01 7.20 1629 0.24 0.54
18jun99 04h49m 60  10.53 1.07 7.73 1642 024 0.52 18jun99 07h17m 060 10.80 1.10 7.19 163.0 0.25 0.86
18jun99 0ShS5Sm 60  10.53 115 774 1642 024 0.58
18jun99 O6h55m 60 1053 132 7.75 1642 025 0.64
19jun99 01h53m 60  10.54 131 7.92 163.8 032 0.69
19jun99 03h26m 60  10.54 1.10 7.94 1638 033 077 _ _ )
19jun99 05hOlm 60  10.54 1.08 7.95 1638 033  0.86 is the case) an almost uniform regolith layer, not causing such
19jun99 06h06m 60 10.54 1.18 796 163.7 0.4 0.92 large variations in its rotational spectrum.
19jun99 07h20m 60  10.54 146 7.97 1637 035 0.99 ) ) _
20jun99 Olhd4m 60 1054 133 816 1633 042 000 (b) 93 Minerva. 93 Minerva is an asteroid with nearly
20jun99 03h23m 60  10.54 1.09 817 1633 042  0.09 140 km of diameter located in the outer part of the main belt,
20jun99 O5h32m 60 1055 1.12 819 1632 043 021 at 3.14 AU, having an orbit with low inclination and eccentric-
20jun9?'06b13m .60 1055 121 B2l 1632 0':‘; gz ity. A rotational period of 5.97 h with an amplitude of 0.04 was
20jun99 07h1Sm 60  10.55 146 822 1632 0. 0.30 detezminied by Harris and Yoiing (1959).

that exposed deeper layers of fresh, unweathered materials, or
its surface is showing the different materials/inclusions present
in its composition. This last hypothesis seems more probable,
since Melete’s big diameter could be helping to maintain (if it
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FIG. 10. Same as Fig. 2 but for the asteroid 56 Melete.

Minerva has been classified as CU in Tholen, as C?in Tedesco,
and as B3 in Barucci taxonomies. All of these classifications
imply a composition analogous to the carbonaceous chondrites.
The homogeneity of 93 Minerva was investigated, obtaining two
or more spectra per night during three nights in June 1999. The
observational circumstances are listed in Table IX, which shows
that almost an entire rotational period, from 0 up to 0.86, was
spanned by our observations. The solar analog HD144585 was
used to compute reflectivities.

In Fig. 11 we present the spectra for each rotational phase.
Due to the high noise level in the spectra of December 15th,
these are not considered in the following analysis. The spectra of
93 Minerva show variations greater than 2y at rotational phases
0.1, 0.26, 0.37, and 0.54. In particular, the variations at phases
0.1, 0.26, and 0.37 are all on the same night. We believe that
these variations can be attributed to the atmospheric conditions
of this particular night. Atmospheric conditions may also be
responsible for the variation at phase 0.54, due to the higher
noise level present in the spectrum.

The first reason for not finding variations in Minerva could
be a pole-on view of this asteroid, since at the moment its pole
position is not known. If this is not the case, and excluding
hypothesis 1.2, that this asteroid is a piece of a differentiated
parent body, we analyze the nonvariations based on the supposed
composition of Minerva and also on its big diameter. It can be
due to an homogenized regolith layer (1.3) or Minerva is an
undifferentiated or partially differentiated body (I.1) presenting
an homogeneous surface composition.

(c) 184 Dejopeja. This asteroid located at 3.17 AU has a
diameter of nearly 65 km and a semi-major axis of 3.17 AU.
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FIG. 11. Same as Fig. 2 but for the asteroid 93 Minerva.

A rotational period of 6.45 h, with an amplitude of 0.3, was
determined by Gil Hutton (1995). This asteroid has been classi-
fied as X type and M type in Tholen and Tedesco taxonomies,
respectively.

The rotational spectral analysis of 184 Dejopeja was per-
formed on three nights in June 1999. Our observations span
an entire rotational phase, as can be seen in Table X. The spectra
here presented were obtained using the solar analog HD144585.

In Fig. 12 the spectra at each rotational phase are shown. The
greatest variations found are of the order of 2y, at rotational
phases 0, 0.2, 0.25, 0.37, and 0.64. All these variations seem
to be caused by atmospheric absorption, since they are evident
mainly after 8500 A, having therefore no physical significance.

TABLE X
Observational Circumstances for 184 Dejopeja
Lunar
Exposure Air Solar elonga- Lunar Rotational
Day uT time V' mass phase tion phase phase
17jun99 05h17m 120 13.75 141 14.11 1739 0.15 0.00
17jun99 06h36m 120 1375 113 14.10 1747 0.16 0.20
17jun99 07hd44m 180 13.75 1.04 1409 1753 0.16 0.37
18jun99 05h4lm 120 1374 1.28 1391 1716 024 0.64
18jun99 06h41m 120 13.74 1.11 1390 1708 0.25 0.79
18jun99 08h03m 120 1374 1.02 13.89 170.1 0.25 1.00
18jun99 09h45m 120 1374 1.09 13.88 1693 026 0.25
19jun99 06h3Im 120 13.72 1.12 13.71 1585 034 0.35
19jun99 07h3%m 120 13.72 1.03 13.69 157.0 035 0.52
19jun99 09h01m 120 1372 1.04 1368 1562 0.36 0.72

“\
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FIG. 12. Same as Fig. 2 but for the asteroid 184 Dejopeja.

Once more, we cannot discard the pole-on view as the cause
of the insignificant variations in Dejopeja. On the other hand, if
it can be proved that it is not the case, we have two other possi-
bilities to discuss. The hypothesis more probable for explaining
the variations in Dejopeja is that it can be part of a completely
differentiated parent body presenting an homogeneous surface
composition (1.2).

4. DISCUSSION

The S class of asteroids has only recently been recognized
as a very complex one since it encompasses different mineralo-
gies associated with very distinct heating histories, The work
G93 was the first to mineralogically identify a wide range of
pyroxene-olivine-metal assemblages among asteroids previ-
ously identified as S by distinct taxonomies. In the present work
we have tried to assess this diversity through the technique of ro=
tationally resolved spectra. The results described in the previous
section indicate that even on a limited spectral range, as in our
case, it is possible to observe the diversity existing among the
S-type class of asteroids. This was achieved choosing a sample
of asteroids so as to span most of the sub-classes defined in G93.

The main results are summarized in Table XI, where for each
asteroid we give the detected variations and whether these can be
considered as real or not. The former would be a consequence of
surface mineralogy, while the latter may be attributed to atmo-
spheric and/or instrumental effects. Among the six S-type aster-
oids analyzed, only two have variations that can be regarded as
real according to the criteria discussed in the previous section.
It is important to note that this conclusion is based not only on
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TABLE XI
Results
Asteroid Class Variations Real? Pole on view?
354 Eleonora S(I) ¥V No No
25 Phocaea S(IV) 2-2.5y No Maybe
29 Amphitrite S(V) 3y Yes No
1036 Ganymed S(VD=(VID) 2y No Maybe
183 Istris S 2y No Maybe
9 Methis S Sy Yes No
56 Melete P (X, M) 4y Yes Maybe
184 Dejopea X 2y No Maybe
93 Minerva C 2y No Maybe

the magnitude of the variations but also on the analysis of coher-
ence between spectra of nearby rotational phases as discussed
in the previous section. In particular, no mineralogical varia-
tions were detected in the rotational spectra of (25) Phocaea,
an S(IV) asteroid, 354 Eleonora, an S(I), 1036 Ganymed, an
S(VID)-S(VII), and (183) Istria. Among these, only for Eleonora
can we rule out that the lack of variations may be a consequence
of a pole-on viewing geometry. However, it seems unlikely that
so many asteroids were observed by chance on such a particular
configuration. For the sake of the argument, we will consider in
the following discussion that pole orientation is not the cause of
the absence of variations.

Uniform compositions can most likely be attributed as the
cause of the nonvariations only in almost all the cases: 25
Phocaea, a possibly undifferentiated or low differentiated as-
teroid; 354 Eleonora, a differentiated body, showing its olivine,
mantle, possibly uniformly refreshed by a great impact; and
1036 Ganymed, an Amor asteroid on an Earth-crossing orbit and
possibly an uniform piece of a completely differentiated body.
25 Phocaea is the largest of the group of the Phocaeas which is lo-
cated at the inner edge of the main belt in high inclination orbits.
Due to its location near to secular and mean motion resonances
it could be the source of some class of ordinary chondrites. This
is corroborated by recent works (Lemaitre and Morbidelli 1994,
Carvano et al. 2000), which indicate that this group is in effect
a family resulting from the collisional breakup of a larger ob-
ject. The cases of asteroids 183 Istria (S type) and 184 Dejopeja
(X Type) are similar since both are small asteroids that can be
an uniform piece of a larger disrupted asteroid.

Only in the case of Melete can a single reason not be invoked.
Besides the hypothesis of the variations to be caused by Melete
to be maintaining an almost uniform regolith layer on its sur-
face, it can also be due to a composition of undifferentiated and
homogeneous materials.

Significant spectral variations are present in the rotational
spectrum of the two S-types 29 Amphitrite and 9 Metis and the
P-type 56 Melete. While for Metis the reasons for the variations
cannot be explained for sure and it is difficult even to decide
whether they are real or not, for Amphitrite we cannot say what
is causing them, as all three possibilities seem equally likely. On
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the other hand, the primitive asteroid 56 Melete presented large
variations, indicating that materials of different compositions
can be present.

In our analysis we saw that there seems to be a trend that
smaller asteroids present less significant spectral variations. In
fact, none of the four asteroids with less than 100 km presented
variations. This seems natural since (1) bigger asteroids are more
susceptible to great impacts than smaller ones, capable of caus-
ing great spectral changes in its surface either by exposing layers
of a differentiated body or by introducing inclusions of materi-
als of different composition, and (2) small asteroids can be uni-
form pieces of a completely differentiated and disrupted parent
body, and so show only small (or no) variation in their rotational
spectrum.

Norelation between the variations found in the S-types and the
other taxonomic types can be established. In fact we think that
variations may occur all over the asteroid belt, independently
from the taxonomic type. There also seems to be no relation
between the presence of variations and the rotational period of
the asteroid.
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Capitulo 3

Da superficie ao interior de um
asterodide

Familias de asteréides sao tidas como agrupamentos de objetos provenientes da que-
bra por colisao de corpos precursores. Dessa forma, a observagio de membros de uma
familia dinimica pode significar a observagao de partes distintas de um mesmo asteréide-
progenitor. Além disso, o estudo da origem e evolugao das familias de asterdides € fun-
damental para o estudo das colisdes em escala muito maior do que a que é possivel em

laboratoério.

No que segue, vamos apresentar os problemas envolvidos na classificacio de familias,
as causas das discrepancias entre os critérios de classificagdo e a evolucio do conceito de
familia ao longo dos anos. Também descreveremos as principais técnicas de identificacio
de familias, as quais sao apresentadas na préxima segao. A seguir, fazemos um apanhado
dos estudos espectroscépicos sobre familias realizados até o presente momento para, entio

apresentarmos os resultados de nosso trabalho com espectros de objetos das familias de

Eunomia e Hygiea.

3.1 Familias de asteréides: histérico e problemaética

O termo familia tem sido usado na comunidade astronémica desde 1918 quando Hiraya-
ma observou agrupamentos de asterdides no espaco de elementos orbitais médios. Estes
agrupamentos foram associados ao resultado da quebra espontanea de asteréides, cujos

fragmentos, apos certo tempo, teriam suas coordenadas retangulares dispostas irregular-
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mente em uma circunferéncia cujo centro coincidiria com o pélo da érbita de Jupiter. A
tais agrupamentos, deu-se o nome de familias. A atual idéia de que as familias sao o resul-
tado de processos colisionais no cinturao de asterdides viria apenas anos mais tarde com
Kuiper (1950). Em seu trabalho, Hirayama (1918) identificou as trés primeiras familias:
Themis, com 22 membros, Eos, com 19 membros e Koronis, com 13 membros. A partir de
1923, com o inicio dos estudos analiticos para a retirada das perturbacoes planetarias que
alteram os elementos orbitais dos asterdides, Hirayama passa a usar elementos préprios

no reconhecimento dos agrupamentos, o que é feito até hoje.

Apds estes primeiros trabalhos, outras familias foram reconhecidas ao longo dos anos,
tanto por Hirayama quanto por diversos autores, tais como Brower (1951), Arnold (1969),
Lindblad e Southworth (1971), Carusi e Massaro (1978), Williams (1979). Entretanto,
estes trabalhos nem sempre apresentavam boa concordancia entre si quanto 4 quantidade
de objetos de uma dada familia e até mesmo quanto ao nimero de familias identificadas.
As principais caracteristicas das classificacoes feitas desde 1933 até 1995 sdo apresentadas
na Tabela 3.1. A discordincia entre evidéncias estatisticas e composicionais de familias

também levou a um certo ceticismo quanto a realidade das mesmas.

As causas proviveis para a discrepincia na identificagdo e classificacao das familias
podem ser separadas basicamente em dois grupos: as provenientes da amostra de dados
utilizada e aquelas advindas do método de agrupamento aplicado. Nas préximas se¢oes
as causas em cada um destes grupos serdo analisadas com mais detalhe. Além destas, ao
tentarmos comparar as diferentes classificacoes, percebemos que existem ainda questdes
bésicas, as quais diferentes autores abordam de maneiras distintas. Por exemplo: o que é
uma familia de asteréides? Ou de que forma uma familia se distingue de uma
simples aglomeracao no espago de fase? Por ora usaremos a expressao familia de
asterdides em seu sentido mais usual, de um grupo de asterdides cujos elementos préprios
a, e, i parecem formar um aglomerado distinguivel dos objetos de fundo, e deveriam
estar geneticamente ligados, enquanto subprodutos da quebra de um asterdide-progenitor.
Nesta definicao, nae sao considerados familia os aglomerados provenientes da auséncia de
objetos em uma vizinhanca no espaco de elementos préprios ou médios. Retornaremos,

entretanto, a estas questoes mais adiante.
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Tabela 3.1: Trabalhos publicados sobre agrupamentos em familias

[ Autor Ano Nyat  Nyamitias Elem.Proprios Mét.Identificacao —|
Hirayama 1933 1223 5 Stockwell visual
Brouwer 1951 1563 28 Brouwer & vanWoerkom visual
Arnold 1969 1735 37 Brouwer & vanWoerkom caixas no espago a-e-i
Lindblad & 1971 1735 34 Brouwer & vanWoerkom  Critério de Southworth
Southworth
Carusi & 1978 1861 15 Brouwer & vanWoerkom 22
Massaro
Williams 1979 1796 104 Williams visual
Kozai 1979 2125 72 Yuasa visual
Williams 1989 2065 117 Williams visual
Bendjoya et al. 1991 4100 21 Milani & Knezevié¢ Andlise Wavelet (WAM)
Zappala et al. 1994 6212 20/29 Milani & Knezevic¢ Agrupamento

Hierdrquico (HCM)

Zappala et al. 1995 12487 32/31 Milani & Knezevié HCM e WAM

3.1.1 Diferencas provenientes da amostra

De acordo com as caracteristicas da amostra disponivel, podem ser observadas diferencas

no reconhecimento dos agrupamentos. As principais alteracoes encontradas nas diferentes

amostras consistem em:

1. Variagdes no tamanho do conjunto de dados analisado. Na terceira coluna da Tabela

3.1 verificamos que o niimero de objetos utilizado nas tentativas de agrupamentos em
familias tem aumentado substancialmente, principalmente na década de 90, com o

aumento no nimero de campanhas sistemdticas para o descobrimento de asteréides.

. O uso de conjuntos de dados contaminados por efeitos de sele¢cio observacional. Po-

demos citar a variagdo anual da taxa de descoberta de asterdides, causada tanto
por fatores “externos” como variagoes da latitude galdctica do ponto de 0posigio,
variagoes da declinagao do ponto de oposigdo, etc., quanto “internos”, como as alte-
ragoes climaticas. Vale ressaltar que no hemisfério norte, as variagées anuais da taxa
de descoberta de novos objetos chega a 1:6 entre o minimo em junho e o miximo

em outubro(Valsecchi et al. 1989).

. Diferengas e/ou imprecises no cdlculo dos elementos préprios dos asteréides. Os

diferentes métodos utilizam teorias distintas para o cdlculo de elementos préprios.

Algumas nao eliminam as perturbagoes de curto-periodo, ou ndo levam em conta
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os efeitos das ressonincias, ou ainda nao incluem termos de alta ordem na funcao
perturbadora. Isto leva a imprecisdes no célculo dos elementos, além de, em muitos
casos, causar discrepancia na determinacao dos mesmos, segundo a teoria que se
utiliza. Atualmente, os elementos préprios mais utilizados sao os de Knezevic e
Milani (http://hamilton.dm.unipi.it/), que sao atualizados com fequéncia, nao sem
melhoramentos no algoritmo utilizado em seu cdlculo dos elementos préprios. A
versio 6.8.5 do algoritmo foi utilizada por Zappala et al. (1995) na mais usada
classificacao de familias. Esta versio baseou-se na teoria de perturbagao de Yuasa
(1973), incluindo todos os termos no desenvolvimento em séries do Hamiltoniano
perturbativo até o quarto grau em excentricidade e inclinagao e de primeira ordem
com respeito 4 massa perturbadora e todos os demais de segunda ordem até o grau
2 em excentricidade e inclinagdo. Inclui também termos de primeira ordem e grau
6 com o pequeno divisor secular 2(g — gs) + s + sg, termos de segunda ordem e
grau 4 contendo o quadrado do pequeno divisor correspondente i ressondncia 3:1
com Jupiter e termos de grau 4 na parte indireta do Hamiltoniano perturbativo.
Contudo, nas proximidades de algumas ressonancias a acurdcia dos elementos ainda

é baixa e aprimoramentos do algoritmo tém sido feitos (Sansaturio & Milani 2001).

Nas figuras 3.1 e 3.2 estdao representados os elementos préprios de 31381 asterdides
numerados obtidos de Knezevi¢ e Milani (http://hamilton.dm.unipi.it/). Em ambas as
figuras podem-se notar falhas préximas a 2,5 U.A. e 2,8 U.A., causadas por ressonincias
de movimento médio com Jupiter. Observa-se também a falha em forma de arco causada

pela ressonancia secular vg na parte interna do cinturao.
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Figura 3.1: Semi-eixo proprio versus excentricidade prdpria para 31381 asterdides calcu-
lados por KneZevi¢ e Milani, dez/2001 (http://hamilton.dm.unipi.it/).

3.1.2 Diferengas provenientes do método de agrupamento
Sao causas de diferengas advindas do método de agrupamento utilizado:

1. o critério de rejeicao para objetos da amostra. Neste caso, o uso de uma amostra
com érbitas mal determinadas poderia ocasionar a sele¢do de um mesmo objeto duas

Vezes;

2. divergéncias no método de identificagao de familias. Como podemos ver na Tabela
3.1, alguns dos métodos usam um critério de identificagao visual, o qual pode ndo ser
reprodutivel em outra ocasiao, levando a diferentes classificacoes cada vez que sio
utilizados. Além disso, os préprios métodos sao bastante diferentes entre si, o que

causa muitas divergéncias na identificagao, principalmente das familias pequenas.

3. uso de diferentes critérios de rejeicdo para pertinéncia a uma familia;
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Figura 3.2: Como na figura 3.1 para semi-eixo versus seno da inclinagao préprios

3.1.3 Evolugao do conceito de familia

Existem ao menos dois diferentes conceitos de familias de asterdides, um do ponto de
vista dindmico e outro do ponto de vista astrofisico. Do ponto de visa dindmico, familias
seriam agrupamentos de asterdides no espago de elementos préprios, tendo como carac-
teristica principal a “significincia estatistica”, ou seja, o seu grau de separac¢iao em relaciao
a agrupamentos casuais neste mesmo espaco. Do ponto de vista astrofisico, o significado
de familia estaria apenas relacionado a coeréncia mineralégica de seus membros inferida
a partir de observagoes, isto é, constituiriam uma familia objetos provenientes da quebra

de um mesmo “asteréide-progenitor”.

O problema com estes dois conceitos é que, do ponto de vista dindmico, podem existir
agrupamentos considerados familia ndo origindrios de uma fragmentagao. Tais agrupa-
mentos poderiam ser formados por outros fatores tais como o transporte e/ou segregagio

devido a ressonancias. Este parece ser o caso dos grupos dos Hungaria e Phocaea (Carvano
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et al. 2001). Por outro lado, do ponto de vista da composicao dos asterdides, pode ocorrer

de uma verdadeira familia colisional nao ser identificada estatisticamente dependendo do

critério adotado para a classificagao.

Visando unificar os dois conceitos, Farinella e colaboradores (1992) propuseram uma,
nova defini¢ao para o termo familia, o qual seria usado apenas quando ambas as definicdes
anteriores coincidissem. Segundo sua definicdo o nimero de familias classificadas seria,
reduzido drasticamente, devido & pequena quantidade de objetos para os quais possuimos
informacgoes composicionais suficientes. Este é um problema que vem sendo minimizado
com a intensificacdo de observagoes espectroscépicas, mas ainda é relativamente peque-
no o conjunto de objetos membros “dindmicos” de familias para os quais se tem uma

caracterizagao de sua superficie.

3.2 Identificacao de familias: as técnicas mais recentes

Embora métodos mais antigos de identificagdo de familias tenham seu valor cientifico e
histérico, neste trabalho descreveremos brevemente apenas os esforcos mais recentes no
que diz respeito a identificacao de familias de asteréides. Em particular, o método de
aglomeragao hierarquica serd descrito em maior detalhe por ser atualmente o critério de
classificagdo mais robusto e utilizado. Este método foi utilizado em todas as publicactes
integrantes deste trabalho, quando da necessidade de determinar a pertinéncia ou nao de

asteroides a uma dada familia.
3.2.1 Ciritério de identificagao de Williams

O esquema de classificacio de Williams (1979, 1989, 1992) baseia-se na distribuicio de
Poisson de aglomerados, os quais sdo identificados visualmente em estereo-graficos do
espago tridimensional de elementos préprios o', €/, seni’. O niimero de objetos em um
aglomerado ¢ comparado ao niimero aleatério esperado de objetos naquela regiio, cal-
culado a partir da densidade de objetos de fundo e do volume do aglomerado. Assim,
o aglomerado é considerado uma familia somente quando o logaritmo da probabilidade
de Poisson associada for menor do que -3,5, isto é, quando a probabilidade de Poisson do

agrupamento nao ser aleatdrio for menor que ~ 0,0003. Usando um conjunto com 2.823 as-
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terdides (1.753 numerados e 1.070 ndo numerados), foram encontrados 104 agrupamentos

estatisticamente significativos (Williams, 1992).

3.2.2 O método de aglomeragao hierdrquica (HCM)

Na busca por familias de asteréides, Zappala e colaboradores (1990, 1994, 1995) aplicaram
o método de andlise multivariada de aglomeracao hierarquica. Nos trés trabalhos, foram
utilizados asteréides numerados ou nao numerados mas com drbitas bem determinadas,
excluidos os grupos dos Hildas, Troianos e NEA. O cinturao principal foi dividido em
oito zonas, de acordo com as principais comensurabilidades com Jupiter. Esta divisao
foi importante tanto no processo de comparacao dos agrupamentos com um fundo néao-

homogéneo quanto para acelerar a classificagao.

Basicamente, o método consiste em:

1. calcular todas as distincias entre os asterdides e seus vizinhos mais

proximos no espaco de elementos préprios;

2. procurar por aglomeragoes tais que cada objeto esteja a menos do que uma distancia

limite de, ao menos, outro objeto do aglomerado.

3. de 1. e 2. obtém-se um “dendograma” ligando todos os objetos e contendo toda
a informagao necessiria para a classificacao em familias. Para cada valor limite
dv" da funcado distancia (como definida abaixo), pode-se facilmente listar todos os

agrupamentos existentes de objetos cujas distancias mituas sejam menores que dv’.

Para estabelecer a fungao distancia entre os objetos, define-se uma métrica no es-
paco de elementos préprios. Supondo que familias sdao geradas pela quebra de asterdides-
progenitores, para cada par de fragmentos do mesmo pai, é possivel usar as equacoes de

Gauss para associar seus elementos com as componentes da velocidade pds-ejecao:

20v1/na = daja
dvgsen(f)/na + 20vicos(f)/na = de
dvzcos(w + f)/na = i (3.1)



Capitulo 3. Da Superficie ao Interior 56

onde a,e,4,w, f sao os elementos osculadores do corpo-pai e duvy, dvg, dus sdo as compo-
nentes da velocidade de ejegao na diregao do encontro, radial e perpendicular ao plano,
respectivamente.

Se f e w+ f sao conhecidos, a teoria da perturbagio (linear secular) diz que podemos

calcular as componentes de velocidade usando elementos préprios ao invés de osculadores

(Brower 1951). Mesmo com f e w+ f desconhecidos, escolhendo uma funcio distancia da

forma

6v = nay/ky(8a’/a’)? + ky(5e')2 + ks (0d")? (3.2)

com k; da ordem das unidades, tem-se uma métrica que dard uma ordem de magnitude
estimada do incremento de velocidade causador da separagio das duas 6rbitas. Para

escolher os coeficientes, obtém-se das equagdes 3.1 e 3.2,

ov = na\/:t: < 6vi > 4y < 6vE > +z < 3 >, (3-3)

com z = (4k; + 2k3),y = k2/2,z = k3 /2

Foram escolhidos k; = 5/4, k2 = 2,k3 = 2 de modo a dar um peso maior 4 componente
dv1, ji que dv; nao depende de Angulos desconhecidos ou de de' ou di’' e também porque

0 semi-eixo proprio é melhor determinado do que a excentricidade ou inclinagio préprias.

Como resultado, foi obtida uma lista de agrupamentos por regiio, com év' variando
de 300m/s a 40m/s. Esta lista é melhor representada através de diagramas estalactites,
a passos discretos de 20m/s. Estalactites mais profundos representariam agrupamentos

mais densos, que sobrevivem a baixos valores de dv'.

Dado um estalactite, ¢ necessirio decidir se ele realmente corresponde a um agrupa-
mento nao-aleatério, e a que nivel dv' cortd-lo. Para resolver estas questoes, foi gerada
uma populagao quase-randémica para cada regido, com o mesmo niimero de asteréides do
conjunto original, & qual aplicou-se o mesmo processo descrito acima. Assim, chegou-se
a um critério de rejeicao: um agrupamento corresponderia a uma familia real somente se
seu estalactite é mais profundo de ao menos 20m/s que o mais profundo encontrado na
populagdo quase-randémica da mesma regido, ou entdo se eles tém a mesma profundidade
mas o agrupamento possui mais do que o dobro do niimero de objetos na camada mais

profunda. E assim, os membros de uma familia seriam os objetos pertencentes 4 cama-
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Figura 3.3: “Diagrama estalactite” obtido pelo HCM na zona interna do cinturdo. A cada
nivel, as larguras dos varios estalactites sao proporcionais a populacao dos agrupamentos
correspondentes. O eixo vertical indica a “distdncia de corte” em m/s. O nivel quase
randémico (QRL) estd a 120m/s. Os estalactites mais proeminentes sao denominados
pelo asteréide de numeragao mais baixa pertencente a eles, como segue: 163 Erigone, 4
Vesta, 20 Massalia, 44 Nysa, 878 Mildred, 142 Polana, 871 Amneris, 117 Reginita, 8 Flora,
298 Baptistina, 254 Augusta (Zappala et al. 1995).

da correspondente ao estalactite randémico mais profundo, excluso os agrupamentos com

menos de 5 objetos.

A seguir, f(:gL introduzido um parametro de significincia P; para cada familia, dado
por Py = ‘—Ni"—ii—, onde QRL é o “nivel quase randémico”, dvs; é o nivel mais profundo
do estalactite real onde o objeto i se encontra, e Nz é o nimero de objetos no nivel mais
profundo do estalactite quase-randémico mais profundo. Assim, objetos pertencentes a

niveis mais profundos tém um “peso” maior. Se P; é da ordem das unidades, a familia
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é dita “marginal”. Na verdade, encontra-se P, >> 1 (da ordem de 100) para a maioria
das familias mais populosas. O nivel quase randémico QRL ¢é definido como o menor nivel
de distdncia em que um grupo de N, objetos pode ser encontrado em uma distribuicao

quase-randomica de fundo.

Os autores verificaram ainda a consisténcia das familias relativamente a pequenas
variagoes nos elementos orbitais. Todo o processo foi refeito para um conjunto de elementos
préprios “ruidoso”, obtido pela multiplicacdo de €' e seni’ por um niimero aleatério, no
intervalo (—1,0) U (0, 1), vezes um valor N que representa a grandeza tipica das variagoes
em €' e seni’ obtido por integracdes numéricas (Carpino et al. 1986). Dessa forma foi
definido, para cada familia, um parametro de robusteza P;, obtido da divisao do pardmetro
de significincia P; da familia pelo parametro de significincia do conjunto de elementos
pertencentes a interse¢ao, para cada nivel, entre os membros “antigos” e os “novos” (ou
ruidosos) de um estalactite. Deste modo, P, = 1 no caso em que uma familia mantém

todos os seus membros e P, = 0 quando a familia desaparece.

Finalmente, foi feito um teste para verificar a estabilidade das familias: a mudanca
nos coeficientes da fungao métrica. Foram tomados k1 = 1/2; ke = 3/4; k3 = 4, mantendo
a soma igual a 21/4 e resultando em z = 7/2;y = 3/8; 2 = 2, aumentando o peso de dvs.
Tais coeficientes superestimariam as velocidades de separagao por um fator 1.399 para
familias “isotrépicas” o que é suficientemente diferente do fator anterior para fornecer
um teste significativo. Utilizando esta métrica, pode-se encontrar um novo parametro
de robusteza P, definido como o quociente entre o niimero de asterdides pertencentes i
familia determinada pelo critério HCM pelo niimero de asterdides na familia com os novos

coeficientes k;.

Utilizando a amostra de 12.487 objetos com elementos préprios calculados por Milani
e Knezevié¢ (1994), em 1995 Zappala e colaboradores (1995) identificaram, com pequenas
modificagoes no método descrito acima, 32 familias e 31 grupos igualmente robustos mas
nao classificados como familias pela baixa quantidade de membros. Estes grupos poderiam

ou nao ser familias reais.
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3.2.3 O método da transformada wavelet (WCA)

Bendjoya e co-autores (Bendjoya et al. 1991, Bendjoya et al. 1993 e Zappala et al.
1995) adaptaram o método da transformada de wavelet a fim de procurar por familias de
asterdides. O método de analise wavelet consiste de uma técnica de andlise de densidades
no espaco tridimensional de elementos péprios que fornece a localizagao e a estrutura de
regides com alta densidade de objetos no conjunto utilizado. Estas altas densidades sao
detectadas para uma sequéncia de diferentes escalas, proporcionando resolugoes crescentes
e gerando uma hierarquia de estruturas embutidas no conjunto. As escalas sao expressas

em termos da mesma métrica de velocidades usada no HCM.

Resumidamente, o objetivo da transformada wavelet é analisar um sinal e fornecer suas
frequéncias e localizacao. Esta transformada apresenta vantagens sobre a transformada
de Fourier para o estudo de densidades de asterdides, j4 que a transformada de Fourier
apresenta melhores resultados quando utilizada para analisar fenémenos que possuem
frequéncias com tempos de vida caracteristicos. A transformada wavelet de uma fungao

unidimensional f(z) com respeito & wavelet analisada 1(z) é uma fungio bidimensional:

z—b

a

C(a,b) = K(a) / :" i, PP (3.4)

onde a é a varidvel de escala estritamente positiva e b é a varidvel de localizagdo na qual

f(z) é analisada. K(a) é uma constante que pode ser dada em funcdo de g~/

para
assegurar a normalizagdo do conjunto de wavelets 1)(3), e * denota o complexo conjugado.

C/(a,b) sio os coeficientes wavelet e descrevem o sinal f(z) no espago e em escala.

Com base na mesma amostra de 12.487 objetos com elementos préprios calculados por
Milani e KneZevié, o método identificou 30 familias dinamicas, 24 “tribos” e 9 agrupamen-
tos marginais no cinturdo principal (Zappala et al. 1995). As tribos e os agrupamentos

marginais seriam agrupamentos menos significativos que as familias.

A principal vantagem deste método é o fornecimento de uma boa descricao de estru-
turas sem qualquer suposigao a priori sobre uma caracteristica hierdrquica ou sobre uma

particao inicial do conjunto de pontos (Bendjoya et al. 1991).
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3.2.4 O método de Bus

Recentemente, Bus (1999) procurou adotar um critério de agrupamento em familias para
os 465 asterdides com semi-eixo de 2,690 a 2,815 UA observados espectroscopicamente den-
tro do programa SMASSII. A divisao dos asterdides em agrupamentos foi feita utilizando o
método HCM com algumas modificagoes. O que diferencia basicamente esta classificagio
daquela feita por Zappala e colaboradores é que Bus buscou encontrar nao apenas aglome-
ragoes estatisticamente significativas, mas também geneticamente compativeis, segundo o
atual entendimento da relagao entre o tipo espectral de um asteréide e sua composigio
superficial. Asteréides cujo tipo espectral nao fosse compativel com o tipo predominante
na familia foram considerados “intrusos”. A comparagio entre tipos espectrais de obje-
tos de uma aglomeragao serviu também para determinar se objetos mais “dispersos” na

aglomeracao pertencem a familia associada ou se sdo na verdade objetos de fundo.

3.2.5 Breve comparagao entre os métodos

De modo geral, os métodos HCM e WCA apresentam resultados concordantes tanto com
respeito ao nimero de familias identificadas quanto ao niimero de objetos em grande parte
dos agrupamentos. Com relacao a classificagao feita por Williams, hd pouca compatibili-
dade entre esta e os demais critérios. Williams encontrou um grande niimero de familias,
muitas delas compostas por um nimero pequeno de elementos. Tal discordancia pode ser
causada pelo fato de que enquanto HCM/WCA sido processos completamente automatiza-
dos, o primeiro passo do método de Williams é um exame visual de estereo-graficos para
determinagao dos “candidatos” a familias. A posteriori é aplicado um teste estatistico nos
agrupamentos selecionados. Além disso, muitas das familias determinadas por Williams

apresentam membros com tipos taxonémicos nao compativeis com uma origem colisional

comuin.

O critério adotado por Bus produziu resultados semelhantes aos dos métodos HCM e
WCA. Na mesma regiao do cinturao foram encontradas 19 familias contra 16 familias pre-
viamente listadas por Zappala e co-autores. Este critério de classificagao foi uma das pri-
meiras tentativas de estabelecer a existéncia das familias tanto do ponto de vista dinamico

quanto do ponto de vista das relagoes genéticas entre os elementos. A determinacao destas
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relacoes é fundamental para a correta identificacdo das familias e o estudo da evolugao

colisional ocorrida no cinturao.

Todos os estudos sobre identificagao de familias aqui discutidos foram feitos para os ob-
jetos do cinturao principal. Outros trabalhos tém sido realizados no sentido de identificar
familias de asteréides localizadas fora do mesmo, como é o caso de Milani (1993) e Beauge
e Roig (2001) que procuraram por familias dentro do conjunto dos asteréides Troianos,
obtendo boa concordincia entre o niimero dos agrupamentos encontrados se observadas

as diferencas provenientes da quantidade de Troianos conhecidos em 1993 e em 2001.

3.3 Estudos espectroscépicos anteriores

De modo geral, os resultados de campanhas de observacao espectroscépica apontam pa-
ra uma certa homogeneidade das propriedades espectroscopicas entre os objetos de uma
mesma familia. Isto, por um lado significa que nao estamos encontrando vestigios da
fragmentagiao de um corpo completamente diferenciado (exceto pelo caso de Vesta) com
seu nicleo metdlico, manto rico em olivina e crosta basaltica. Por outro lado, a homo-
geneidade das familias tem sido vital para a estimativa de valores tais como seus albedos
caracteristicos ou o limite de completeza dos asteréides no Cinturao Principal (Zappala &
Cellino 1996), além de ser possivel caracterizar com confianga as propriedades espectrais
gerais de uma familia. Nao que os espectros dos membros de uma dada familia sejam
essencialmente iguais, e de fato nao o sao. Existem variagoes, muitas vezes maiores que as
incertezas instrumentais envolvidas, algumas vezes relacionadas a presenca de “intrusos”
na familia, outras podendo estar relacionadas a alteragoes nas propriedades mineraldgicas
do corpo-progenitor e/ou ao fendmeno de intemperismo espacial. Entretanto, “de modo
geral”, é possivel caracterizar os objetos de uma familia pelas caracteristicas espectrais de

seus membros.

As caracteristicas espectrais comuns entre os objetos podem ser utilizadas ainda para
estender os limites de uma familia além dos limites encontrados com as técnicas estatisticas
de identificacdo, ou para separar familias que possuem intersecao no espago de elemen-
tos préprios e para as quais as técnicas de identificagao fornecem resultados imprecisos.

E o caso, por exemplo, da familia de Nysa que, recentemente (Cellino et al. 2001), foi
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separada em duas: Mildred e Polana, com membros pertencentes as classes S e F, res-
pectivamente. Para o primeiro caso podemos citar o caso da familia de Vesta, para a
qual Binzel e Xu (1993) e mais recentemente Florczak e colaboradores (2001) descobriram
objetos geneticamente relacionados muito além do limite nominal da familia, sugerindo
que ¢ possivel a ocorréncia de eventos de formacao de familias onde os fragmentos ganham

grandes velocidades de ejec@o, ou a existéncia de processos de difusao.

Diversas familias de asterdides tém sido observadas espectroscopicamente, como é o
caso de Koronis (Binzel et al. 1993), Maria (Zappala et al. 1997), Veritas (Di Martino et
al. 1997), Eos (Doressoundiram et al. 1998a, Zappala et al. 1999), Flora (Florczak et al.
1998), Themis (Florczak et al. 1999), Nysa/Polana (Doressoundiram et al. 1998b, Cellino
et al. 2001) entre outras. Na Tabela 3.2 apresentamos um resumo dos trabalhos es-
pectroscépicos publicados sobre familias. Vale ressaltar que ainda nao foram encontrados
indicios de corpos-progenitores completamente diferenciados entre as familias estudadas.
Eventos de derretimento e diferenciagio térmica entre asteréides sdo inferidos basicamente
pela crosta basaltica de 4 Vesta, pela observacao de asteréides de tipo M e pela existéncia
de meteoritos ferrosos e ferro-pétreos. Lembramos que o modelo de diferenciacao assume
uma crosta baséltica ou de piroxénio, um manto de olivina e um niicleo de metal. En-
tretanto, se os asterdides tipo M estiverem originando os meteoritos ferrosos que chegam
a Terra, onde estao os fragmentos do manto (tais como os raros asteréides tipo A) que
recobria estes asteréides? Este é um problema ha muito debatido (Burbine et al. 1996).
Se a evolugao colisional foi suficientemente intensa para pulverizar os mantos de olivina

supostamente frageis, entao como justificar a presenca da crosta basdltica de Vesta?

Para contribuir com o estudo das relacoes genéticas entre os membros das familias

dindmicas, analisamos o espectro de membros de duas importantes familias: Eunomia e

Hygiea.
3.4 Estudo espectroscépico da familia de Eunomia

A familia de Eunomia estd localizada na parte intermedidria do cinturdo de asteréides,
com semi-eixo proprio em torno de 2,65 U.A., e excentricidades e inclinagoes relativamente

altas. E composta por 343 membros, segundo o0 HCM. O maior objeto da familia é o
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Tabela 3.2: Sumdrio dos estudos espectroscopicos de familias. Adaptado de Cellino e
colaboradores (2002).

Familia N de N de Tipo Intrusos Referéncias
membros espectros espectral identificados

Flora 434 47 S 5 Florczak et al. 1998

Vesta 187 20 v - Binzel & Xu 1993

Nysa/Mildred 300 22 S 2 Cellino et al. 2001

Polana 300 22 F 5 Cellino et al. 2001

Henan 22 16 L 1 Bus 1999

Maria 74 12 S 1 Zappala et al. 1997

Eunomia 298 54 S 3 Lazzaro et al. 1999, Bus 1999

‘Weringia 4 4 S Bus 1999

Eugenia 12 12 C X 1 Bus 1999

Chloris 27 9 C - Bus 1999

Lydia 26 10 C, X - Bus 1999

Liberatrix 15 9 C 1 Bus 1999

‘Watsonia 8 8 L 1 Burbine et al. 1992, Bus 1999

Menippe 4 4 S B Bus 1999

Coelestina 8 8 S 1 Bus 1999

Thisbe 3 b} B 1 Bus 1999

Pallas 16 16 B, C - Bus 1999

Bellona/Phaeo 9 9 5 X 1 Bus 1999

Astrid 10 5 C - Bus 1999

Magnya 19 17 S 1 Bus 1999

Gefion 84 36 S 2 Bus 1999

Hoffmeister 15 9 C,F 1 Migliorini et al 1996, Bus 1999

Dora 75 29 C 2 Bus 1999

Koronis 289 8 S - Binzel et al 1993

Eos 444 52 K 2 Doressoundiram et al. 1998,
Zappala et al. 2000

Themis 491 36 C 2 Florczak et al. 1998

Hygiea 97 11 C, B 4 Mothé-Diniz et al. 2001

Veritas 22 8 ¢ BPD - Di Martino et al. 1997

asterdide 15 Eunomia com cerca de 255km de didmetro. Existem ainda quatro outros
objetos grandes na familia: 85 Io com cerca de 154km, 141 Lumen, 120km, 258 Tyche,

64km e 546 Herodias com aproximadamente 60km.

A familia de Eunomia possui grande niimero de objetos e, foi denominada “clan” por se
tratar de um agrupamento no qual pequenas variagoes no nivel quase-randémico (QRL)
causam grandes variagoes no numero de seus membros. Estudos anteriores da familia
de Eunomia foram' feitos motivados pela existéncia de dois grandes asteréides de tipo
C na familia, basicamente composta por asterdides de albedos compativeis com o dos S

(Chapman 1976, Migliorini et al. 1995).
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Neste trabalho observamos um total de 44 membros da familia de Eunomia, dentre
os quais 39 foram obtidos no Observatério Austral Europeu (ESO) com o telescépio de
1,52m dentro do programa de observagao S30S52 e 5 no Complexo Astronémico El Leoncito
(CASLEO-Argentina) com o telescépio de 2,15m. A faixa 1til do espectro situou-se entre
4.900 e 9.200A para os espectros obtidos no ESO e entre 5.500 e 9.000A4 para os obtidos
em CASLEO. Quanto a reducao dos dados, para o primeiro grupo foi utilizado o pacote

IRAF e, para o segundo, o pacote MIDAS.

Do ponto de vista da taxonomia de asterdides, a familia de Eunomia é predominan-
temente uma familia de asteréides do tipo S de Tholen (1984), o tipo atualmente mais
abundante no cinturao de asteréides (Mothé-Diniz e co-autores, 2001b). O espectro no
visivel e infra-vermelho préximo de asterdides deste tipo taxon6mico estd associado & pre-
senga dos silicatos olivina e piroxénio e do metal Fe-Ni. Dos 44 objetos observados da
familia de Eunomia, foram encontrados apenas trés cujo tipo taxondémico é tido como
incompativel com o da maior parte dos membros da familia . Sao eles: 85 Io, 141 Lumen

e 546 Herodias, todos de tipo taxondémico C.

Todos os demais asteréides da familia pertencem a classe taxonomica S, e seus espectros
apresentam um forte espalhamento em inclinagao do espectro, o qual pode ser interpretado
como uma diversidade na composi¢ao superficial destes objetos. Juntamente com o fato do
agrupamento fazer parte de uma familia dindmica, esta diversidade é entretanto consistente

com uma origem comum para estes objetos, a partir de um corpo-progenitor heterogéneo.

Quanto a classificagdo dos asteréides 85, 141 e 546 como tipos C, esta j4 era conhecida
previamente, com a classificacao de Tholen de seus respectivos espectros em 8 cores. Nes-
te trabalho foi obtido o espectro no visivel destes objetos, confirmando sua classificacéo e
revelando também a banda de absor¢ao em 0,7um, indicativa de um processo de alteracio
aquosa, no asterdide 141 Lumen. Estes objetos representam apenas 7% do total observa-
do espectroscopicamente, contra 30% de asterdides tipo C presentes no fundo, e devem
portanto, ser considerados como “intrusos” na familia. Migliorini e colaboradores (1995)
calcularam que o nimero esperado de objetos intrusos na familia de Eunomia é de 0,5, 2,0,
2,9 e 7,3 objetos para as faixas de didmetro de 75-180km, 25-75km, 11-25km e 00-11km
respectivamente. Vemos que o nimero de objetos intrusos na familia é maior do que o

nimero esperado para a faixa de 75-180km de didmetro. Na verdade, se pensarmos no
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Nivel Quase-Randémico (QRL) como um parametro relativamente flexivel como sugere o
préprio Zappala e colaboradores (1995) e, sabendo que o QRL da regiao onde se encontra a
familia de Eunomia é de 150m/s, vemos que 141 Lumen estd na borda da mesma, ji que é
agregado 4 famflia exatamente a 150m/s. Assim, este objeto pode ter sido indevidamente
classificado como membro dindmico da familia de Eunomia. O mesmo nao acontece com
os outros dois asterdides de tipo C, que sao agregados a familia & distdncia de 100m/s

para 85 Io e 130m/s para 546 Herodias.

Aliados a discussao anterior temos os fatos de que, (a) posteriormente & publicagao do
artigo foi observado 258 Tyche, iltimo dos quatro maiores asterdides da familia, classi-
ficado como um asteréide de tipo S e agregado a familia a um QRL de 150m/s, e (b) a
existéncia de asterdides das dimensoes destes quatro objetos grandes na familia é incom-
pativel com o didmetro estimado para o corpo precursor da familia de Eunomia (284km,
segundo Tanga et al. 1999). Estes fatos indicam que Tyche é muito provavelmente mais um
intruso nesta familia, um objeto de fundo. Outros asteréides menores da familia também
foram observados posteriormente, e dentre eles podemos citar os de niimero 789 (tipo X),
1094 (T; D=18,1km) e 1392 (X; D=26,4km), os quais também podem ser considerados

intrusos na familia.
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We observed 44 Eunomia family members at ESO (European
Southern Observatory) and at CASLEO (Complejo Astronémico El
Leoncito) in the wavelength range of 4900-9200 A. We found 41 ob-
jects with the same characteristics: a maximum around A = 7500 A,
and a reflectivity gradient spanning a continuous but limited range.
Only 3 objects display featureless spectra similar to C-type aster-
oids, and these should be considered as interlopers. The spectra of
the 41 objects show a similarity which is consistent with the dynam-
ical hypothesis of a common origin. On the other hand, the spread of
distribution of surface composition also indicates that the Eunomia
family was possibly formed from the fragmentation of a partially
differentiated S-type parent body.  © 1999 Academic Press

Key Words: asteroids; asteroids, composition; spectroscopy; sur-
faces, asteroids.

I Based on observations made with the 1.52 m telescope at the European
Southern Observatory (La Silla, Chile) under the agreement with the CNPg/
Observatério Nacional, and with the 2.15 m telescope at the Complejo
Astronémico El Leoncito (Argentina).
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1. INTRODUCTION: THE EUNOMIA FAMILY

During recent years, asteroid families have proven to be of the
highest importance for the general understanding of the prop-
erties and evolution of asteroid population. The reason is that
families are thought to represent the outcomes of catastrophic
collisional events which occurred in the Main Belt. For this rea-
son, they can provide essential information on the physics of
these phenomena, since the size, ejection velocity, and spin rate
distributions of the fragments can be compared with those pre-
dicted by current models of catastrophic break-up processes.
In this respect, both complex hydrocodes (Melosh ez al. 1992,
Asphaug and Melosh 1993, Benz and Asphaug 1994, Benz et al.
1994, Asphaug et al. 1998) and a simpler semiempirical model
(Paolicchi et al. 1989, 1993, 1996, Verlicchi et al. 1994) have
been developed. More generally, the number of existing fami-
lies presently recognizable in the Main Belt constitutes a very
important constraint for the available models of the collisional
evolution of the asteroid population (Davis et al. 1989, 1993,
Farinella et al. 1992a, Campo Bagatin et al. 1994). Last but
not least, families provide a unique opportunity for observing
the internal layers of asteroidal bodies, since the present family
members come from different parts of the original parent bodies.

0019-1035/99 $30.00
Copyright © 1999 by Academic Press
All rights of reproduction in any form reserved.
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For the above reasons, asteroid families have been extensively
analyzed in recent times, both for what concerns their general
physical properties (Marzari et al. 1995, Marzari et al. 1996,
Zappala et al. 1996, Cellino et al. 1999, Tanga ez al. 1999), their
importance from the point of view of the origin of near-Earth
asteroids (Morbidelli et al. 1995, Gladman et al. 1997, Zappala
et al. 1997, 1998), as well as from the observational point of
view, using mainly spectroscopic techniques (Migliorini ef al.
1996, Di Martino et al. 1997, Doressoundiram ef al. 1998a,
1998b, Florczak et al. 1998, 1999).

The purpose of spectroscopic observations is to assess the
general reflectance properties of family members, which are
related to the mineralogic composition of their surface layers.
These observations can lead to the identification of chance in-
terlopers in the nominal member lists, and to the identification
of particular spectral features characterizing single families (a
well-known example being that of the Vesta family: Binzel and
Xu 1993, Migliorini et al. 1997).

In this work we present the results of an extensive observa-
tional campaign devoted to the big Eunomia family. This family
is among the most prominent presently identified in the Main
Belt, with 439 nominal members, according to Zappala et al.
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(1995). It is located in the intermediate part of the Main Belt, at
a heliocentric distance between 2.6 and 2.7 AU. The Eunomia
members have relatively high eccentricities and inclinations.
Due toits uncertain boundaries, the Eunomia family was clas-
sified as a “clan” by some authors (Cellino and Zappala 1993,
Zappala et al. 1994). This nomenclature was first proposed by
Farinella et al. (1992b) in order to indicate statistically unques-
tionable clusters of objects, for which the adopted choice of a
critical distance level at which nominal members are identified
influences appreciably the resulting member list. In the case of
Eunomia, however, no particular subclusters are noticed (Cellino
and Zappala 1993, Bendjoya 1993, Zappala et al. 1994, 1995).
Thedistributions of the proper elements in the a-e, a-sin(i), and
e-sin(i) planes are shown in Fig. 1, using Milani and Knezevic
(1994) proper elements. In this figure the sizes of the circles
are proportional to the diameter of the objects and the open
circles indicate objects observed in the present work. The ex-
pected size limit of completeness for this family is around 10 km
(Zappala and Cellino 1996). Most of the members for which an
albedo measurement is available, according to the Infrared Mi-
nor Planet Survey (IMPS) show values typical of S-type aster-
oids. It is known, however, that a few C-type members are found
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FIG. 1.

Distribution of the Eunomia members in proper elements phase space: (a) semi-major axis versus eccentricity, (b) semi-major axis versus sine of

inclination, and (c) eccentricity versus sine of inclination. The size of the circles is proportional to the diameter of the objects and the open circles indicate those

observed in the present work.



EUNOMIA FAMILY

among the largest members, namely 85 Io, 141 Lumen, having a
diameterlarger than 100 km, and 546 Herodias with a diameter of
66 km. These objects should be considered as interlopers, since
the fragmentation of a single parent body producing both S and
C fragments is very implausible on the basis of widely accepted
cosmochemical considerations (Chapman 1976). According to
Migliorini ef al. (1995), the expected number of interlopers is
relatively high for the smallest size range, and a few interlopers
can be expected even at diameters greater than 50 km. Thus, in
spite of the fact that this family has been considered as unusual
by several authors (Chapman 1976, Gradie et al. 1979, Williams
1992, Migliorini et al. 1995, Morbidelli et al. 1995, Reed et al.
1997), the presence of the anomalous C-type members should
not constitute a real problem.

Since some care is needed a priori in the interpretation of the
available data, a systematic investigation of the spectral prop-
erties of family members appears very useful. The points to be
addressed are the real degree of spectral heterogeneity of the
family and the comparison between the spectral properties of
the nominal members and those of the background, nonfamily
objects, present in the surrounding region of the belt. For this rea-
son, we have carried out extensive spectroscopic observations,
that are described and discussed in the following sections.

2. OBSERVATIONS AND DATA REDUCTION

The observations were carried out at the European South-
ern Observatory at La Silla (ESO—Chile) and at the Complejo
Astronémico El Leoncito (CASLEO-Argentina).

We used the ESO 1.52-m telescope equipped with a Boller
and Chivens spectrograph and a CCD 2048 x 2048 pixels with
a readout noise of +7 electrons. A grating of 225 gr/mm with a
dispersion of 330 A/mm in the first order was used. The CCD
has a square 15-z2m pixel, giving a dispersion of about 5 A/pixel
in the wavelength direction. The useful spectral range is about
4900 < A <9200 A with a FWHM of 10 A. The spectra were
taken through a 5-arcsec slit oriented in the East—-West direc-
tion. The slit width has been chosen in order to minimize the
consequences of atmospheric differential refraction and reduce
the loss of light at both ends of the spectrum. This is impor-
tant since a substantial loss of light may lead to an erroneous
spectral characterization of the object. Care was taken also to
guarantee that the observations were made as close as possible
to the meridian.

At CASLEO a 2.15-m telescope was used. It was equipped
with a REOSC spectrograph and a TEK thinned backilluminated
CCD 1024 x 1024 pixels having a readout noise of -7 electrons.
A grating of 320 gr/mm, with a dispersion of 168 A/mm in
the first order, and a 2.5-arcsec slit oriented in the East—West
direction was used. The CCD has a square 24-pm pixel giving a
dispersion of 4 Aspixel in the wavelength direction. The useful
spectral range is about 5500 < A < 9000 A. To eliminate the
second-order component of the spectrum a GG 495 filter has
been used.
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The spectra of Eunomia family asteroids were obtained in 11
observing runs between November, 1995, and September, 1998.
The atmospheric conditions were good to excellent during all the
observations. The observational circumstances, from EPHEM
program (Tholen 1998), are listed in Table I, which shows date,
number of exposures, distance from Sun and Earth, solar phase
angle, estimated visual magnitude, and telescope used.

The spectral data reduction was performed using the IRAF and
MIDAS packages, following the same procedure as described in
Florczak et al. (1998). Wavelength calibration was performed
using a He—Ar lamp and spectra were corrected for airmass
by using the mean extinction curve of the observing sites. At
least two solar analogs (Hardorp 1978) were observed in each
observational run and their influence on the resulting spectra
has been shown to give differences lesser than 1%/10° A. All
asteroid spectra were normalized around 5500 A by convention
and are available at the web site http://www.daf.on.br/"lazzaro.

3. SPECTROSCOPIC RESULTS AND DISCUSSION

According to what could be expected on the basis of the
known albedo values, most family members exhibit similar spec-
tra, characteristic of S-type class. Only the three already known
C-type objects 85, 141, and 546 were found to show a different
composition. In Table II we list the computed spectral parame-
ters of the observed Eunomia members. In this table the second
column, named “slopeA,” indicates the reflectivity gradient (lin-
ear fit) computed in the 5000-7500 A range. This is an indicator
of the redness (or spectral slope) of the spectra as introduced by
Luu and Jewitt (1990). The next column contains the “slopeB,”
which indicates the reflectivity gradient computed in the range
8000-9200 A. The position of the maximum is given in the fourth
column where the error is, in part, due to the proximity of the
prominent atmospheric band at 7619 A. An “apparent depth” of
the absorption band, computed as the division of the normalized
reflectivity at 7500 and at 9000 A, is given in the next column.
The albedo, whenever available, and the diameter are given in the
last columns. The values of the diameters were taken either from
the IMPS survey (http://pdssbn.astro.umd.edu.) for those objects
indicated by a star symbol, or they were estimated through the
absolute magnitude H and an average visual albedo of 0.17.

This table readily shows some common characteristics in the
spectra of the observed members of the Eunomia family (apart
from three objects that will be discussed later): a maximum
between 7300 and 7920 A, with a median value of 7650 A, a
slopeA between 5.5 and 13.3%/10% A and a slopeB in the range
—0.3 and —11.7%/10% A. No relations were found between ref-
lectivity gradients and diameters, although the very limited span
of diameters covered by our observations should be taken into
account.

It should be noted that the slight variation in the location of
the maximum is difficult to analyze in face of the uncertainties.
However, when we plot the location of the maximum against
the slopeA we find a clear positive correlation between them.
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TABLE 1
Observational Circumstances
Asteroid UT date Exp. R (AU) A (AD) o my Telescope
15 Eunomia 09/06/97 2 2.87 1.87 4.7 9.3 1.52-m ESO
8510 02/01/97 2 3.15 2.40 134 12.8 1.52-m ESO
13/11/95 1 2.55 1.58 5.0 11.1 1.52-m ESO -
141 Lumen 16/03/97 2 3.09 2.15 6.9 12.8 1.52-m ESO
390 Alma 05-06/03/98 3 242 1.60 16.2 14.2 1.52-m ESO
546 Herodias 07/12/96 1 2.68 2.29 21.0 14.7 2.15-m CASLEO
630 Euphemia 09/07/97 1 1.71 1.89 154 154 1.52-m ESO '
812 Adele 09/06/97 2 2.49 1.66 16.3 15.5 1.52-m ESO
839 Valborg 08/12/96 1 2.30 2.29 24.8 15.0 2.15-m CASLEO
1050 Meta 07-14/07/97 2 2.61 1.72 13.6 16.0 1.52-m ESO
1329 Eliane 04/09/98 1 221 3.15 6.9 15.6 1.52-m ESO
1333 Cevenola 17/11/96 1 2.50 1.90 20.7 15.8 1.52-m ESO
08/12/96 1 2.48 2.12 23.1 16.1 2.15-m CASLEO
1346 Gotha 11/11/95 1 2.28 1.68 233 153 1.52-m ESO
1425 Tuorla 08-15/07/97 2 2.77 1.82 8.7 154 1.52-m ESO
1431 Luanda 23-25/12/97 2 247 1.70 16.9 15.5 [.52-m ESO
1458 Mineura 11/06/96 1 2.18 1.21 10.7 143 1.52-m ESO
1499 Pori 09/01/97 | 3.16 2.31 10.7 16.2 1.52-m ESO
1531 Hartmut 04-14/07/97 2 2.85 1.84 2.6 16.1 1.52-m ESO
1554 Yogoslavia 10/01/97 1 2.87 1.93 7.1 164 1.52-m ESO
1775 Zimmerwald 07-08/03/98 3 2.62 1.66 6.6 15.8 1.52-m ESO
2381 Landi 09/01/97 1 222 1.28 10.1 14.3 1.52-m ESO
2463 Sterpin 21/03/97 2 2.51 1.54 6.5 15.2 1.52-m ESO
2490 Bussolini 09/01/97 1 2.40 1.50 11.8 154 1.52-m ESO
2685 Masursky 10/01/97 1 2.28 1.61 21.8 16.1 1.52-m ESO
11/11/95 1 2.65 1.73 9.8 16.1 1.52-m ESO
2796 Kron 10/01/97 1 2.57 1.69 12.0 16.2 1.52-m ESO
2810 Lev Tolstoj 16-20/03/97 3 2.60 1.64 77 16.3 1.52-m ESO
11/11/95 1 2.31 1.33 5.6 15.5 1.52-m ESO
2988 Korhonen 09/01/97 1 2.88 2.04 12,0 163 1.52-m ESO
2993 Wendy 10/01/97 1 2.55 1.63 9.6 16.0 1.52-m ESO
3182 Shimanto 23-26/12/97 2 2.34 1.38 6.6 15.2 1.52-m ESO
3242 Bakhchisaraj 22-26/12/97 3 2.26 1.32 9.1 153 1.52-m ESO
3296 Bosque Alegre 21/12197 2 2.82 1.37 12.2 154 1.52-m ESO
3387 Greenberg 09/06/97 2 2.38 1.38 6.2 15.9 1.52-m ESO
3492 Petra-Pepi 10/01/97 1 2.89 1.98 9.1 16.2 1.52-m ESO
3767 1986 LC 21/11/96 | 2.92 2.03 9.9 16.1 1.52-m ESO
3816 Chugainov 05-06/03/98 3 2.35 1.54 17.1 15.6 1.52-m ESO
3894 Williamcooke 08-15/07/97 2 2.21 1.43 20.8 15.7 1.52-m ESO
4056 Timwamer 18/11/96 1 2.57 1.62 8.0 16.1 1.52-m ESO
08/12/96 1 2.55 1.64 10.8 16.2 2.15-m CASLEO
4083 Jody 18/11/96 2 2.09 1.16 12.0 15.6 1.52-m ESO
4191 Assesse 03-13/07/97 2 2.30 1.76 24.7 16.6 1.52-m ESO
09/06/97 2 233 1.50 18.0 16.0 1.52-m ESO s
4288 1989 TQI 09/06/97 2 2.51 1.67 15.9 15.8 1.52-m ESO
4502 Elizabethann 16/03/97 2 2.40 1.49 124 15.2 1.52-m ESO
4580 Child 16/03/97 2 2.44 1.83 215 16.1 1.52-m ESO
4601 Ludkewycz 27112197 1 2.62 1.68 7.8 16.2 1.52-m ESO
49111953 UD 06/12/96 1 2.35 1.39 7.1 15.6 2.15-m CASLEO
4914 1969 GD 04/01/98 2 2.44 1.53 109 153 1.52-m ESO

This correlation is a strong indication of some heterogeneity is just a tentative indication of the real depth of the absorption
in the surface composition of the members of the family. On  band, this value can be used to infer some mineralogical infor-
the other hand, the absorption band with the minimum around mation. We note a slight anti-correlation between the slopeA
9000-10000 A, which is required to derive the olivine-pyroxene  and the apparent depth, i.e., as the first increases the second de-
ratio, is not well defined in our spectra due to the limited spectral ~ creases. This would be an indication of certain space weathering
range covered here. Although the determined “apparent depth”  development which darkens the surface of the object increasing
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TABLE 11
List of Spectral Parameters Discussed in the Text
SlopeA SlopeB
(%/10% A) (%/10° A) Max (A) Depth D
Asteroid +0.4 +5 4250 A +0.05 Albedo (km)
15 Eunomia 8.1 -22 7610 1.02 0.21 255*%
8510 0.8 —1.3 0.07 155*%
141 Lumen —1.8 1.0 0.05 131*
390 Alma 10.0 -9.2 7540 1.08 0.22 24*
546 Herodias —0.08 11.0 0.05 66*
630 Euphemia 10.6 -7.3 7700 1.06 0.24 17*
812 Adele 14.5 =07 7780 1.08 15
839 Valborg 13.9 —0.8 7875 1.04 0.35 20%*
1050 Meta 13.4 -59 7940 1.05 12
1329 Eliane 9.9 —6.4 7540 1.06 21
1333 Cevenola T:5 —8.2 7300 1.14 15
1346 Gotha 8.5 —8.5 7580 1.16 18
1425 Tuorla 11.3 —4.4 7690 1.05 0.24 15*
143] Luanda 13.1 —-53 7930 1.03 15
1458 Mineura 13.0 —14.4 7670 1.01 0.15 17*
1499 Poni 10.5 —-9.7 7750 1.10 17
1531 Hartmut 11.8 —-6.4 7800 1.05 11
1554 Yogoslavia 94 -5.6 7430 1.06 12
1775 Zimmerwald 10.4 —-0.2 7635 1.01 11
2381 Landi 13.0 -2.5 7750 1.01 0.34 12*
2463 Sterpin 9.5 -2.9 7720 1.06 0.28 11*
2490 Bussolini 9.8 —-7.0 7660 1.06 12
2685 Masursky 11.5 -9.0 7640 1.09 11
2796 Kron 11.7 -5 7520 1.05 10
2810 Lev Tolstoj 10.2 —6.4 7780 1.10 9
2988 Korhonen 14.8 -11.2 7600 1.09 13
2993 Wendy 9.8 -5.3 7610 1.06 0.19 11*
3182 Shimanto 10.5 —6.6 7630 1.07 11
3242 Bakhchisaraj 13.3 =72 7660 1.07 10
3296 Bosque Alegre 5.5 —9.4 7390 1.12 12
3387 Greenberg 10.5 —8.1 7400 1.06 8
3492 Petra-Pepi 10.0 —-9.0 7760 1.09 15
3767 1986 LC 9.0 7.4 7610 1.08 15
3816 Chugainov 12.8 -1.7 7610 1.00 12
3894 Williamcooke 13.2 -7.3 7600 1.08 13
4056 Timwarner 10.5 -90 7560 1.15 10
4083 Jody 9.6 -8.1 7560 1.14 7
4191 Assesse 12.3 —11.5 7635 1.10 10
4288 1989 TQ1 12.3 —11.7 7640 1.12 13
4502 Elizabethann 11.7 —-5.6 7610 1.06 14
4580 Child 6.2 -10.3 7590 1.12 13
4601 Ludkewycz 10.7 —6.6 7740 1.07 9
4911 1953 UD 133 -109 7640 1.07 10
4914 1969 GD 11.9 -9.0 7540 1.10 13

its redness (and therefore the slopeA) and decreasing the depth
of the absorption band (Wetherill and Chapman 1988, Pieters
and McFadden 1994). From these results we are led to conclude
that there exists an indication of some heterogeneity as well as
some degree of space weathering on Eunomia’s family mem-
bers. The limitations of our data, however, do not allow us to
drive a definitive conclusion or to quantify these effects.

In order to compare the overall characteristics of the Eunomia
family, a running box average of each spectrum was performed

and the result is presented in Fig. 2 along with two asteroids
from SMASS (Xu et al. 1995a, http://pdssbn.astro.umd.edu.),
2790 Needham and 4085 Weir. In this figure, only one spectrum
per asteroid is included. The spectrum of the asteroid Eunomia
is represented by the bold line. The figure shows a spread of the
surface composition among the S-type members of the Eunomia
members. This result, although consistent with a common ori-
gin of the members of the family, seems to suggest some degree
of differentiation in the original parent body. In a recent study,



450

1.4 T T T T T

|

Normalized Reflectivity
|

| | | 1

0.8 L

4000 10000

6000 8000
Wavelength (A)

FIG. 2. Spectraof members of the Eunomia family presented in this work,
normalized around 5500 A and averaged by a running box of 1004, along with
SMASS (Xu ezal. 1995). The spectrum of the asteroid 15 Eunomia is represented

by the bold line.

Reed et al. (1997) show that asteroid 15 Eunomia is elongated
with a surface composition which varies from metalliferous to
basaltic. Their analysis suggests that 15 Eunomia may be a cross
section through a completely or partially differentiated S-type
parent body. In this sense, the apparent diversity of 15 Eunomia
spectra from the other objects (Fig. 2), being flatter in the region
7000-9000 A, would be due to the viewing angle at the moment
of the observation, probably showing a region with a higher
quantity of metalliferous material. Moreover, there is another
asteroid, 3816 Chugainov, which shows very similar spectral
behavior, as can be seen in Fig. 3. These facts are consistent
with the hypothesis of a catastrophic fragmentation of a par-
tially differentiated parent body resulting in remnants from the
various parts of the asteroid. We should note, however, that the
lack of M-type spectra in our sample does not support the hy-
pothesis of a complete differentiation, even if it does not rule
it out.

Three objects—85Io, 141 Lumen, and 546 Herodias—present
a spectral behavior different from that of the majority of the
Eunomia members, resembling C-type asteroids (Fig. 4). Ac-
cording to Tholen (1989) the classifications of these objects are
FC, CPF, and TDG, respectively. One of them, 141 Lumen,
clearly displays an absorption band at 0.7 #4m which may be
indicative of a process of aqueous alteration (Vilas er al. 1993,
1994). In order to check the hypothesis that these objects should
be random interlopers of the family, we analyzed the distribu-
tion of objects in the background defined as the region delimited
by semimajor axis between 2.50 and 2.75 AU, eccentricity be-
tween 0.10 and 0.20, and inclination in the range 13° to 20°. In
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FIG. 3. Spectraof 15 Eunomia and 3816 Chugainov showing similarities,
especially in the region between 7000 and 9000 A.

this region, we analyzed the objects having a spectral classifica-
tion from ECAS (Zellner et al. 1985), SMASS (Xu et al. 1995a,
1995b) and from our own spectroscopic survey, S30S2 (Lazzaro
etal. 1997). All family members were excluded from the analy-
sis. Fortyfive asteroids were found, 16 in ECAS, 20 in SMASS,
and 9 in S30S2. Among these, 14 are classified as C-type, that
is, nearly 30% of all the sample. This mixing of composition
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FIG. 4. Spectra of the C-type members of the Eunomia family obtained
in the present work.



EUNOMIA FAMILY 451
0.3 I i
s,_-_“.:'
e 03 -
=)
-
DS =
]
=
@ 02
a - o aragyarad
o
.
j=1
'06 =
@
IE
@ 02} 4
c
0.1 1 l 1 [ | I |
0.08 0.12 0.16 0.20 0.24
Proper eccentricity

FIG. 5. Distribution of spectral characterization of the Eunomia family and background objects in the e-sin(i) proper space. The size of the symbols is
proportional to the diameter of the objects. The black and gray symbols represent members of the Eunomia family with and without spectroscopic classification,
respectively. Background objects with spectral classification are shown in color blue for S-type, red for C-type, and yellow for any other classification.

should be expected since this region is in between the S-type
dominated inner belt and the C-type dominated outer belt. For
the Eunomia family the percentage of observed C-type objects is
around 7%, which is less than the background. If we include the
two Eunomia asteroids observed by SMASS, both S-type, the
percentage is even less. It is important to note also that we did
not find small family members showing a C-type composition.
Another characteristic of the three C-type objects in the Euno-
mia family is that they are among the largest of the family, after
15 Eunomia itself. However, we note that even among the back-
ground C-type objects (17), nearly 70% have a diameter greater
than 60 km and only 30% less than this value. Although care
should be taken in deriving definitive conclusions since we are
dealing with statistics on a very small sample, the above results
tend to confirm that the three C-type objects of the Eunomia
family are random interlopers. In Fig. 5 we can see the distribu-
tion of all the Eunomia members and background objects, in the
e-sin(i) proper space as a function of their diameter and spec-
tral characterization. In black and gray we show the Eunomia
family members with and without spectroscopic classification,

respectively. The other colors indicate background objects and
the X-symbol represents a classification different from S or C.
At this point it is important to recall that the identification
of members of any family is done on a purely dynamical basis.
Bearing this in mind, we can then say that the compositional
results presented here corroborates the dynamical identification
of the Eunomia family since its members are consistent with the
hypothesis of the breakup of an original body. This conclusion is
not in contradiction with the fact that between these objects there
might be some from the background. In particular, analyzing
the spectral range of the S-type background objects we find that
it is very similar to that of Eunomia’s. In accordance with the
more recent study about the size distribution of asteroid families
(Tanga et al. 1999) the parent body of the Eunomia family should
have a diameter of 284 km and the mass ratio between the largest
remnant and the parent body should be of 0.73. It should be
noted, however, that this is just a lower limit of the size of the
parent body which could be underestimated by a factor of two
(Marzari et al. 1995). In this scenario, asteroids 85, 141, and 546
should be considered as interlopers, and this should be taken into
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FIG. 6. Comparison between the dispersion of S-type spectra of mem-
bers of the Flora (gray line) and Bunomia (bold line) families. The dashed line
represents the averaged spectrum of 15 Eunomia.

account in any analysis concerning the distribution of the most
relevant physical properties (sizes, ejection velocities, spinrates)
of the real family members.

Finally, the results for the Eunomia family can be compared
with those obtained by Florczak et al. (1998) for the Flora clan.
These two families are located in fairly close regions in the inner
and intermediate belt. Moreover, both families consist of S-type
objects. Figure 6 shows the dispersion of the Flora spectra (gray
lines) and of the Eunomia spectra (bold lines). There seems to
be a more pronounced spread of the spectra of Eunomia mem-
bers, even if it is noteworthy that the simple exclusion of two
or three objects would eliminate this difference. In the case of
Flora, the results were interpreted by Florczak ef al. (1998) as
suggestive of the presence of an ongoing space-weathering pro-
cess, with the lowest part of the spectral distribution bearing
some similarity to ordinary chondrites. For the Eunomia family,
if we consider the slightly greater spectra dispersion to be real
and we suppose that the age of the two families is similar, then
this would imply a certain degree of differentiation of the parent
body. Furthermore, it must be pointed out that this result would
be consistent with the analysis (Reed er al. 1997) of its largest
member, 15 Eunomia, for which the rotational spectra indicate a
certain degree of differentiation. However, it is important again
to state that the greater dispersion of Eunomia’s spectra is not
certain, also the fact that this could be due to a space-weathering
process acting on an older family cannot be ruled out.
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3.5 Estudo espectroscépico da familia de Hygiea

A familia de Hygiea esta localizada na parte externa do cinturao principal, com semi-eixo
préprio em torno de 3,14 UA, baixas inclinagdes e excentricidades moderadas. Tem um
total de 103 membros segundo o HCM & distancia nominal de 150m/s. Diferentemente da
maior parte das familias, a de Hygiea apresenta uma acentuada diferenca entre o didmetro
do maior objeto e o dos demais membros. O asterdide 10 Hygiea, objeto que da nome a

familia, é o quarto maior asterdide existente no cinturao com cerca de 407km.

Hygiea ¢ uma famflia robusta no sentido de Zappala e colaboradores (1995), com
parimetro de roubusteza de 0,91. Por ser composta por um grande nimero de pequenos
asterdides, com didmetros da ordem de poucas dezenas de km, em torno a um asteréide
muito grande, acredita-se (Tanga et al. 1999) que esta familia seja o produto de um evento

de craterizacdo extremamente energético.

Buscando caracterizar a composigao superficial dos objetos da familia de Hygiea, obti-
vemos espectros de 12 de seus membros. Parte foi obtida no ESO, no telescépio de 1,52m
com a faixa 1til do espectro de 5.000-9.200A e parte no telescépio de 1,82m do Obser-
vatério de Padova-Asiago, com faixa util do espectro de 5.200-9.200A. Todas as redugoes

foram realizadas com o auxilio do pacote IRAF.

No que concerne & taxonomia dos membros da familia de Hygiea, estes sao em sua
maioria classificados como de tipo C ou seus subtipos segundo a classificacao de Tholen.
Antes deste trabalho, apenas 4 membros da familia tinham sua classificagao taxonoémica
conhecida. Sao estes: 10 Hygiea (tipo C), 100 Hekate (tipo S), 333 Badenia (tipo C)
e 1109 (tipo FC). Destes, o asteréide 333 Badenia foi o tnico do qual nao foi obtido o
espectro no VNIR. A classificacdo dos 12 asterdides observados foi feita a partir de uma
comparagao visual do espectro de cada objeto com o espectro médio de cada uma das
classes de Tholen. Desta forma, encontramos § asterdides do tipo B e 1 do tipo C, além
do préprio asterdide 10 Hygiea, do tipo C. Uma comparacao dos espectros dos asterédides
tipo B encontrados na familia com os de fundo (figuras 5b e 5¢ do artigo) mostra que estes

iiltimos possuem uma dispersao maior na inclinagao do espectro.

Dois asteréides possuem o espectro semelhante ao da classe S de Tholen: 1209 Pumma
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e 1599 Giommus e, juntamente com 100 Hekate podem ser considerados intrusos na familia.
O espectro do asteréide 1109 Tata nao apresentou as caracteristicas de um asteréide do
tipo C, como previamente classificado, mas nele constatamos uma inclinagio acentuada,
compativel com asterdides da classe D. O espectro de objetos da classe D estd associado a
uma superficie composta possivelmente de materiais organicos e silicatos anidricos, com-
posicao presente na colecao de poeira cdsmica, mas nao nos meteoritos terrestres, e similar
a componente nao volatil dos cometas (Gaffey et al. 1993a). Por esta razao, o asterdide

1109 também foi considerado intruso na familia de Hygiea.

Segundo Migliorini e colaboradores (1995) , o niimero esperado de objetos intrusos na
familia de Hygiea é de 6 objetos na faixa de 00-25km de didmetro e de 2 objetos na faixa de
25-100km. Os quatro objetos considerados intrusos neste trabalho tém diametro maior que
25km, como pode ser visto na Tabela III do artigo em anexo. Nela também se encontram
os elementos préprios, albedo, tipo espectral e QRL para cada um dos objetos observados.
O niimero maior de objetos intrusos encontrado pode ser devido A classificacio imprépria
de alguns destes objetos como membros dinadmicos da familia, o que ndo aconteceria se

um critério mais rigido fosse adotado na selecido dos objetos.
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Reflectance spectra of 10 objects belonging to the Hygiea fam-
ily are presented for the first time in the wavelength range 4900
9200 A. In this same range we report also the rotationally resolved
spectrum of 10 Hygiea, the largest remnant of the family. 10 Hygiea
is a C-type asteroid and one of the largest known C-type asteroids.
A significant number of objects of the family seem to belong to the B
taxonomic class of Tholen. This is in concordance with some degree
of thermal metamorphism acting on the family’s original parent
body. Objects of other taxonomic types, namely three S-types and
one D-type, are also present and are most probably interlopers in
the family. © 2001 Academic Press

1. INTRODUCTION

High-energy collisional impacts, leading to complete frag-
mentation of minor bodies as well as to cratering of the sur-

! Based on observations made with the 1.82-m telescope at the Padova—-Asiago
Observatory (Italy), the 2.2-m telescope at the Eurapean Southern Observatory
(La Silla, Chile), and the 1.52-mtelescope at the European Southern Observatory
(LaSilla, Chile) under agreement with the CNP4/Observatério Nacional (Brazil).

2 Died on November 2, 1997 in a mountain accident. This paper is devoted to

his memory.

face of solid planets and satellites, have occurred frequently
during the history of the Solar System. In this context the so-
called “asteroid families,” clusterings of some tens to hundreds
of minor planets having quite similar orbital elements, repre-
sent the outcomes of mutual catastrophic collisions among as-
teroids that occurred in the main belt and involved objects hav-
ing sizes ranging from a few tens to hundreds of kilometers.
For this reason, they can provide essential information on the
physics of these phenomena and a unique opportunity to ob-
serve the interior of asteroidal bodies, since the members of
the present families come from different parts of the original
parent bodies. The discovery of asteroid families dates back
to 1918, when Hirayama (1918) noticed the existence of large
concentrations in the distribution of the asteroid orbital ele-
ments a, e, and i. But even though known for about a cen-
tury, for a long time they have not been conveniently studied
from a detailed physical point of view, due to the low relia-
bility of past procedures and techniques used to define them.
In the past few years, thanks to new and objective statistical
analysis methods coupled with improvements in computational
techniques for the determination of asteroid proper elements
(KneZevi¢ and Milani 1994 and references therein), a group
of about 30 families, having a very high statistical reliability,
has been identified (Zappala et al. 1995). This has triggered

0019-1035/01 $35.00
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systematic quantitative investigations of the main physical and
mineralogical characteristics of these groupings. One of the
most fruitful remote-sensing techniques for characterizing many
mineral phases is low-resolution visible and near-infrared re-
flectance spectroscopy that has been extensively used to
determine the likely surface composition of many asteroids. By
comparing the optical properties and the inferred surface min-
eralogical composition of several members of the same family,
in principle it is possible to “reconstruct” the parent body, thus
finding out if it was made of primitive material or was melted and
differentiated. This spectroscopic technique is also a powerful
tool to investigate whether an asteroid presents compositional
variations throughout its surface as it rotates around its spin
axis. Moreover, spectroscopic data can lead to the identification
of chance interlopers among the nominal members of a family
and to the detection of particular spectral features characterizing
single families (see Bus 1999 and Zappala et al. 2000). In this
paper we present the results obtained from a series of spectro-
scopic observations of nine members of the Hygiea family, and
the rotationally resolved spectra of the largest remnant of this
family, 10 Hygiea.

Section 2 contains the procedures used at the time of the ob-
servations and describes the techniques used in the reduction of
the spectra. In Section 3 we present the results of the rotationally
resolved spectra of 10 Hygiea. In Section 4 we report the spectra
of 10 members of the Hygiea family, and in Section 5 we discuss
the main results of the paper.

2. OBSERVATIONS AND DATA REDUCTION

Some of the observations were carried out at the European
Southern Observatory at la Silla (ESO-Chile) with the ESO
1.52-m telescope. It was used to perform observations in the
period between the 13th and the 19th of September 1995,
November 1996, February 1997, and June 1999. The telescope
was equipped with a Boller and Chivens spectrograph and a Ford
charge coupled device (CCD) of 2048 by 2048 pixels with a read-
out noise of +-7 electrons. The grating used had 225 grooves/mm
with a dispersion of 330 A/mm in the first order. The CCD had
a square 15-um pixel leading to 5 A/pixel in the wavelength di-
rection, and the spectral resolution was 10 A. The spectra were
taken with a 2-arcsec slit oriented in the East—West direction.
The slit width has been chosen to minimize the atmospheric
differential refraction effect. The useful spectral range is about
5000 < A <9200 A.

The other spectra were obtained at the Padova—-Asiago Ob-
servatory (Cima Ekar Observing Station, Italy) during Octaber
1994 and April 1995 using the 1.82-m telescope equipped with a
Boller and Chivens spectrograph with a 1024 x 1024 Thomson
coated CCD. The grating had 150 grooves/mm with a dispersion
of 339 A/mm in the first order. The plate scale was 8 A/pixel
and the spectral resolution was 16 A. The useful spectral range
is about 5200 < A < 9000 A.

Table I presents the observational circumstances for the ob-
jects of the family, except for 10 Hygiea whose observational
circumstances are presented in Table II. The spectral data
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TABLE I
Observational Circumstances for the Asteroids
of the Hygiea Family
Solar
v Exposure Air phase
Object Day uT magnitude time mass  angle
100 270ct94 06:15 11.85 800 1.78 343
538 16sep95 07:52 14.10 2400 1.38 19.59
867 15sep935 06:36 15.92 3000 1.14 03.43
1109 18jun99 06:24 14.33 600 1.01 07.98
1209 21nov96 00:21 16.30 2100 1:42 19.05
1599 02feb97 07:10 16.38 3000 1.28 12.05
2436 02feb97 08:10 16.97 4000 1.07 17.73
4667 10nov935 01:50 16.54 4000 1.02 13.32
4848 15sep95 04:06 16.50 3000 1.05 07.64
5155 16sep95 05:22 15.88 3000 1.06 04.81

reduction was performed using the IRAF packages following
the standard data reduction including spectrum bias subtrac-
tion, flat field correction, cosmic ray removal, subtraction of
sky background, wavelength calibration using a He—Ar lamp,

TABLE IT
Observational Circumstances for 10 Hygiea

\Y Solar  Lunar Rotat-

magn- Air phase elong- Lunar  ional

Day uT itude  mass angle  ation phase  phase
15sep95 00h34m 1050 1.04 1622 126.2 0.67 0.00
15sep95  02h02m  10.50 1.05 1623 1274 0.66 0.05
15sep95 03h48m  10.51 127 16.24 1283 0.65 0.12
15sep95 05h22m  10.51 2.01 1625 129.1 0.65 0.17
15sep95 23h30m  10.52 1.08 16.38 137.5 0.58 0.83
16sep95 00h3Zm 1052 101 1639 1384 0.58 0.86
l6sep95 01h42m 10.52 1.03 1640 139.0 0.57 0.91
I6sep95 03h40m  10.52 1.29 1641 1402 0.56 0.98
16sep95 05hl4m  10.53 2.07 1643 141.0 0.56 0.04
16sep95  23h28m  10.54 1.07 16.55 149.2 0.49 0.69
17sep95  00h50m  10.54 1.01 16.56 150.1 0.48 0.74
17sep95  02h05m 1054 1.05 16.57 150.9 0.48 0.79
17sep95  03h00m  10.54 117 1657 1515 0.47 0.82
17sep95 03h37m  10.54 130 1658 1519 047 0.85
17sep95 05h08m  10.54 1.88 16.59 1526 046 0.90
17sep95  23h35m 1056 1.05 1671 161.0 040 0.57
18sep95 00h47m 1056 1.01 1672 161.6 0.39 0.61
18sep95 02h02m  10.56 1.06 16.73  162.5 0.38 0.66
18sep95 03h12m  10.56 124 1674 163.4 0.38 0.70
18sep95  04h29m 1056 154 16.74 163.9 0.37 0.75
18sep95 05h13m  10.56  2.18 16.75  164.5 0.37 0.77
18sep95  23h24m  10.58 1.07 16.87 172.1 0.31 043
19sep95  00h3lm 1058 1.01  16.87 173.0 0.30 0.47
19sep95  01h35m  10.58 1.04 16.88 173.7 030 0.51
19sep95  02h4lm  10.58 114 16.89 1743 0.29 0.55
19sep95 03h54m 1058 144 1690 175.1 0.28 0.60
19sep95 23h24m 1059 1.06 17.02 174.7 0.22 0.30
20sep95  00hS9m 1059  1.02  17.03 1737 0.22 0.35
20sep95  02h15m  10.60 1.10 17.03 1729 0.21 0.40
20sep95 03h18m  10.60 1.27 17.04 1723 0.21 0.44
20sep95 04h37m 1060 177 17.05 171.5 0.20 0.49
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airmass correction using the mean extinction curve of the ob-
serving site, and division by at least two different solar-analog
spectra (Hardorp 1978) showing no significant discrepancies in
the resulting spectra of the asteroid. Each final spectrum has
been normalized to unity at 5,500 A and all the spectra were
cut at 9,200 A in order to avoid possible effects of atmospheric
absorptions around 10,000 A

3. THE ASTEROID 10 HYGIEA

With a 407-km diameter, 10 Hygiea is the fourth-largest aster-
oid, located at 3.13 AU, with an eccentricity of 0.12 and inclina-
tion of 3.84°. Its rotational period is 27.62 hr with an amplitude
of 0.11-0.13 (Blanco and Riccioli, 1998 and references therein).
The direction of the pole was also derived by those authors, and
we computed an aspect angle of 45° at the epoch of the ob-
servations. Taxonomically, 10 Hygiea has been classified as a
C-type by Tholen (1989) and Bus (1999) and as CO by Barucci
et al. (1987).

In order to monitor possible changes in the surface charac-
teristics of 10 Hygiea during a rotational period, we performed
observations of this asteroid during five nights in September
1995, obtaining four to six spectra per night. The observational
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circumstances for each spectrum are listed in Table II, where
the V magnitude, the air mass, the solar phase angle (a), the
lunar elongation and phase, and the computed rotational phase
are given. The exposure time was 300 s for all the observations
of Hygiea. To compute reflectivities we used the solar analog
HD1835.

In Fig. 1 we present the spectra for each rotational phase
plotted against the running box of the spectrum obtained at phase
0.05. This reference spectrum was chosen because of its best
signal to noise ratio. In order to quantify the amount of spectral
variation we used the y-analysis as described in Mothé-Diniz
et al. (2000). In this analysis the letter y is used to mean the sum
of (1) the standard deviation between the spectrum of one phase
and its polynomial fit and (2) the standard deviation between the
comparison spectrum and its polynomial fit. The variations are
considered significant if the absolute difference between the fit
of the spectrum of a given phase and the fit of the comparison
spectrum is greater than 2y . On Fig. 2a—c we show this analysis
for all of our Hygiea spectra. Only at phases 0.17, 0.44, and 0.60
are variations seen that are slightly greater than 2y, but these are
most probably not real, as the adjacent phases 0.43 and 0.47 for
phase 0.44, and 0.57 and 0.61 for phase 0.60, do not exhibit
the same trend. At phase 0.17 there are not adjacent phases
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FIG. 1. Spectra of 10 Hygiea at each rotational phase compared with the running-box fit of the spectrum of phase 0.05 (continuous line). The spectra were

vertically displaced for a better comparison between all rotational phases.
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FIG. 2a-2c. Difference between the polynomial fit of the spectrum of 10 Hygiea at each phase and the running-box fit of the spectrum at phase 0.05. The

dashed lines indicate the estimated uncertainty due to noise, computed as twice the sum of the differences between the spectra and their running-box fit.

for comparison, but if the variation was real then we would
expect a similar trend at the near phase 0.12, but this is not the
case.

Itis noteworthy that previous studies have been done to search
for clues to the surface composition of 10 Hygiea. Lebofsky
et al. (1985), aiming to study the thermal properties of Hygiea,
observed the asteroid at 370 pm and 770 pm and combined
these observations with others in the near and thermal infrared
(2.2, 10.6, and 21 pm). They concluded that, within the preci-
sion of their measurements, and assuming an equatorial aspect,
10 Hygiea s a fairly dusty object, with a surface possibly dustier,
and therefore more mature, than the surface of the Moon, though
a more rocky model may also fit the data for an aspect angle of
45°. Johnston et al. (1989) derived a regolith layer of depth
greater than 8 cm with a confidence level of 90%. Recently,
Rivkin (1997) looked for variation in the 3-,4m spectral region
for a sample of objects including 10 Hygiea, finding for this

asteroid evidence of hydrated minerals concentrated near the
equator rather than the poles. Vilas (1994) reported both the
3.0-pm hydration absorption feature and the 0.7-m phyllosil-
icate feature.

Assuming an aspect angle of about 45° we should be able
to detect variations on about half the surface of Hygiea. That
would be the case if Hygiea was a homogeneous piece of a
differentiated parent asteroid. This can be ruled out because
Hygiea is a C-type and therefore is expected to have suffered
none or little differentiation. Moreover, it is also fairly big to be
a single, homogeneous piece of a differentiated body. Accord-
ing to Tanga et al. (1999), it should account for a mass on the
order of 60% of the mass of the parent body and thus includes
most of the original volume. We are left with two other possi-
bilities: Hygiea might be essentially homogeneous and undif-
ferentiated or it may have some internal variegation but a sur-
face covered with a thick homogeneous regolith layer. Both
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hypotheses have equal likelihood, the second one also being
in agreement with the studies mentioned above on the thickness

of its regolith layer.

4. THE HYGIEA FAMILY

Located in the outer part of the main belt at a mean semi-
major axis of 3.14 AU, the Hygiea family members have low
inclinations and moderate eccentricities. The distribution of the
proper elements of the members of the family in the a'-¢’, a’-
sin(i’) and e’sin(i’) space is shown in Fig. 3 where, due to its
big diameter with respect to the other members, the asteroid 10
Hygiea is plotted as an “X.” The diameter of the symbols are
proportional to those of the objects of the family, and the black
circles represent the objects observed in this survey.

The Hygiea family as classified by the hierarchical cluster-
ing method (HCM) by Zappala et al. (1995) is composed of 103
members at the nominal distance level used for family identifica-
tion (150 m/s). Forty four members are numbered and only eight
of them are above the completeness limit of the family, or the
diameter above which all the objects have already been discov-
ered. This classification is in good agreement with the Hygiea
family as classified by the “wavelet” analysis method (WAM)
(see Zappala et al. 1995) with 135 members, 97 of which are in
common with the HCM. For this family the completeness limit

MOTHE-DINIZ ET AL.

is 25 km. This limit is the limiting size value D, for which we can
expect that all the family members larger than D, are known.
It is derived on the basis of the mean family albedo and as-
suming that asteroids brighter than V = 15.5 at opposition have
been fully discovered (Zappala and Cellino 1994). The fam-
ily is composed of a broad majority of small asteroids—having
sizes of some tens of kilometers—surrounding a very large one
(10 Hygiea). This cluster has been interpreted as the outcome of
a giant cratering event. It is also a “robust” family as defined by
Zappala et al. (1995), with a robustness parameter of 0.91. Be-
fore this work, the taxonomic classification (Tholen 1989) was
available for only a few Hygiea family members like 10 Hygiea
(C-type), 100 Hekate (S-type), 333 Badenia (C-type) and 1109
Tata (FC-type). Among these, we observed all but 333 Badenia.

According to Tanga et al. (1999), several interlopers might
be present among the largest family members. The relatively
shallow slope of the size—frequency distribution might be due
to very old age of the family (Tanga et al. 1999). In particular,
the size distribution of the Hygiea family is not exactly like that
of the Vesta family, since it presents a much greater number
of members with sizes of some tens of kilometers, while in the
Vesta family the largest member other than 4 Vesta itself is about
6 km in diameter.

The spectra of the family members observed during our obser-
vational campaign are shown in Fig. 4. Most of the spectra of the
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FIG. 3. Distribution of the Hygiea family in the proper element space where the filled circles indicate the observed objects in the present work. The diameter
of the circles is proportional to the diameter of the objects, and the big asteroid 10 Hygiea is represented as an “X.”
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TABLE III

Proper Orbital Elements, Physical Parameters, Taxonomy and the Random Level of All the Members

of the Hygiea Family Observed So Far*

Object a e sin(i") Py D (km) 20p Class. RL
10 3.142280 0.13470 0.08840 0.0717 407.23 2.6098 C 90 m/s
100 3.094530 0.15010 0.09120 0.1922 88.66 1.9477 s* 140 m/s
333 3.124160 0.13740 0.07340 0.0475 73.33 1.8653 e 150 m/s
538 3.164920 0.13490 0.09790 0.0641 66.10 1.8202 B* 110 m/s
1109 3.208640 0.13150 0.09240 0.0378 62.35 1.7949 D* 120 m/s
1599 3.134920 0.11150 0.09380 0.0450 36.06 1.5570 s* 150 m/s
1209 3.174620 0.13230 0.09780 0.0787 32.79 1.5157 s* 110 m/s
4848 3.148350 0.11310 0.09410 0.0787 26.05 1.4157 e 150 m/s
867 3.066150 0.14210 0.09470 0.0923 21.93 1.3410 B* 150 m/s
5155 3.114770 0.13840 0.09180 0.0787 18.87 1.2757 B* 100 m/s
2436 3.169470 0.13800 0.08920 0.0787 16.43 1.2157 B* 100 m/s
4667 3.113550 0.13880 0.08620 0.0787 15.69 1.1957 B* 100 m/s

% The objects are ordered by their diameters.

Hygiea family are featureless, showing a decreasing reflectance
at the red end of the spectrum. We compared each spectrum
with the average spectrum of each of the Tholen classes and no-
ticed that four of the Hygiea members show a spectral trend
which is very similar to that of B-type asteroids. These ob-
jects are 538 Friederike, 867 Kovacia, 2436 Hatshepsut, 4667
Robbiesh, and 5155 Denisyuk. In Table III we list all the mem-
bers of the family with a known taxonomic type. We also list in
this table the objects’ proper elements, their physical parameters,
and their random level (RL), or the level of distance at which
each object joined the family during the process of identification
of the groupings. Those asteroids with an asterisk were observed

in this survey. The Tholen class is presented for the asteroids 10
Hygiea, 100 Hekate, and 333 Badenia. For the other objects the
class refers to our classification, made by a visual inspection of
our spectra and the mean spectrum of each of the Tholen classes.
Among the remaining objects, 4848 Tutenchamun was classified
as a C-type, and 1209 Pumma and 1599 Giomus, which have
spectra similar to those of some of the S-type asteroids, were
placed in the S-class together with 100 Hekate. The asteroid
1109 Tata had been previously classified by Tholen as an FC-
type based on two color indexes. For this asteroid we have three
spectra; two of them—obtained in two different observing runs
(1997 and 1999)—present a steep, reddish trend typical of a
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FIG. 5. Spectra of Hygiea family members presented in this work normalized at 5500 A and fitted by a palynomial for comparison with the Eight-Color

Asteroid Survey (ECAS) data.
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D-type asteroid, and the other one is somewhat less reddish, but
still much more so than a typical C- or F-type. Regarding the
albedo, 1109 is very dark, also compatible with the low albedos
of the D-type asteroids. For these reasons this asteroid has been
listed as D-type in Table IIIL.

In order to check the consistency of the family, we compared
all the spectra available in our survey (Fig. 5) with the set of the
eight-color spectra (Zellner et al. 1985) of the asteroids of the
spectral class B and with those of the background of the family.
The background available is composed of objects with diameters
on the order of tens of kilometers but with no significant number
of classified objects smaller than 30 km. For diameters greater
than 30 km, the objects of the family are not distinguishable
from the background. However, almost all of them belong to the
S or D taxonomic classes and probably are not real members of
the family but interlopers. The question of interlopers in asteroid
families was addressed in a quantitative way by Migliorini ez al.
(1995) who derived a number of about six interlopers with sizes
less than the completeness limit of 25 km, meaning a percentage
of nearly 7% of the total quantity of objects in this size range.
Two interlopers are expected in the size range between 25 and
65 km, corresponding to a much greater percentage, 25% of the
total. The spectra of the smaller asteroids of the family are con-
sistent with the spectra of the B class. It is important to note
that a spectroscopic survey at small sizes in the vicinity of the
family is required to provide a proper comparison with the back-
ground.

5. DISCUSSION

We presented in this paper the rotationally resolved spec-
tra of 10 Hygiea plus the spectra of 10 members of the Hy-
giea family in the visible wavelength range. Within the crite-
ria adopted in this work to detect variations we can say that
if there are variations, they are smaller than 3%. None of the
spectra of the different phases of 10 Hygiea presents signif-
icant variation from the comparison spectrum, which means
that Hygiea has a fairly homogeneous surface in terms of spec-
tral reflectance properties. In addition, we found no hydration
band around 7000 A. Several authors (Vilas 1994, Rivkin 1997,
Howell et al. 1999) have been studying absorption bands at both
0.7 wmand 3.0 pm in the spectrum of Hygiea. The depth of both
bands varies from spectrum to spectrum and in some of them
the bands are not seen. Comparing our data with those of Vilas
and Rivkin, we find no correlation between the presence or ab-
sence of the bands and the aspect angle of the asteroid at the
epoch of observations.

Concerning family membership, four B-types, three C-types,
three S-types and one D-type are present. The B-types are be-
lieved to be C-type objects that have experienced some alteration
from mild heating episodes (Gaffey et al. 1993). We are tempted
to conjecture that the heat produced by the collision might be re-
sponsible for such small alterations. Another possible reason for
the existence of many B-types in a family in which the greater
fragment is a C-type is the presence of inhomogeneities in the
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original parent body. This hypothesis is not supported by the
nondetection of variation in the spectra of 10 Hygiea, but it can-
not be promptly discarded since we have not covered the entire
surface of the object. We believe that the three S-types and the
single D-type are probably interlopers in the family, accounting
for 36.4% of our sample. Three of them are in the size range from
25 to 65 km, a range whose objects have all been observed. No
possible interloper has yet been found in the size range below
the completeness limit of the family, for which we observed only
three objects.
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Capitulo 4

A distribuicao de Composicoes no
Cinturao Principal

Na mesma medida em que se busca uma relacao entre as classes taxondmicas de asterdides
e sua composi¢ao mineralégica, ao longo dos anos tém-se procurado estudar o modo de
distribui¢ido e abundancia das mesmas com a distancia heliocéntrica. Como dito anteri-
ormente, uma vez estabelecida a relagiao entre a classe espectral de um asterdide e sua
composicao, é possivel inferir sob que condicoes térmicas este se formou e evoluiu ao lon-
go dos 4,5 bilhoes de anos de existéncia do Sistema Solar. Dessa forma, disporiamos de
modelos melhores para o estudo da formagao do mesmo e, em 1ltima andlise, do préprio

Sistema Solar.

Neste trabalho procuramos primeiramente estabelecer a distribuigao composicional dos
asterdides a partir da andlise de sua distribuicdo em classes taxonémicas. Para tal sao
utilizados os dois maiores conjuntos de dados espectroscépicos existentes: o S30S2 e o
SMASSII. A seguir, fazemos a mesma andlise em uma subdivisao “espacial” do cinturao,
separando-o no que contém objetos com altas excentricidades ou inclinagoes (alto cinturao)
dos objetos restantes (baixo cinturao). Os resultados sao entdo comparados com resultados
de estudos anteriores. Vale ser ressaltado que este trabalho encontra-se submetido para
publicagao na revista Icarus (Mothé-Diniz et al. 2001b) estando, no momento desta escrita,

em fase de andlise por parte dos revisores.
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4.1 Estudos anteriores

4.1.1 Estudos sobre distribuicao taxondémica

Em todos os trabalhos que citaremos abaixo, a menos que seja dito o contrario, foi aplicado
algum tipo de correcao das tendéncias observacionais, de modo a procurar minimizar o
efeito de fatores que podem estar atuando no processo de amostragem, como a tendéncia,
a observar objetos mais brilhantes, por exemplo. Qutros fatores de tendéncia nos dados
serao discutidos mais adiante. De modo geral, todos fizeram uma divisao do cinturao
principal em zonas relacionadas com a magnitude (visual ou absoluta) e com a distancia
heliocéntrica dos objetos. Para cada zona foi calculado um fator de corre¢ao diferente,
dado pela razao entre o nimero de objetos entao numerados e o niimero de objetos com

classificagao taxonomica.

Estudos sobre a distribuigao taxonémica foram feitos por Zellner (1979) e posterior-
mente por Gradie e Tedesco (1982). Estes tltimos autores usaram dados de 656 objetos,
como o albedo calculado a partir de observacoes fotométricas em 10 e 20um e a espectro-
fotometria de banda larga em oito filtros, para estudar a distribui¢ao heliocéntrica das
classes S, C, E, R, M, F, T e P. Os resultados mostram uma maior concentragao de as-
teréides tipo S a 2,3 U.A. com uma porcentagem de 40% do total, enquanto que os do
tipo C apresentam maior abundancia a 3,0 U.A., representando 80% do total nesta regiao.

Estes resultados podem ser vistos na figura 4.1.

Anos mais tarde, Chapman (em trabalho nunca publicado, veja em Gradie et al. 1989)
utilizou seu préprio sistema taxonémico de 18 classes, baseado em albedos IRAS e um
conjunto de observacoes disponiveis, para estudar sua distribuicao heliocéntrica. Este
encontrou uma queda muito mais acentuada da abundancia dos tipos S do que aquela
obtida por Gradie e Tedesco. Chapman observou ainda que a abundancia dos asteréides
tipo C era menor do que aquela do trabalho anterior. Os resultados desta anilise sao
apresentados em um grafico da abundancia de cada um dos tipos mais importantes em

funcao do semi-eixo (figura 4.2).

Além destes trabalhos, podemos citar ainda o estudo feito por Bus (1999), utilizando

sua prépria taxonomia. Neste trabalho os asteréides do Complexo S tém distribuicido
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Figura 4.1: Distribuigao relativa da amostra corrigida de tendéncias, dos tipos taxonémicos
E, R, 5, M, F, C, P e D definidos por Gradie e Tedesco (1982). O eixo das abscissas
representa a distincia heliocéntrica (Gradie & Tedesco, 1982).

similar & dos tipos S de Chapman, mas os do Complexo C apresentam uma abundincia

bem maior apds 3,0 U.A. (figura 4.3).

Vale ressaltar que existe boa compatibilidade entre os grandes grupos taxonémicos (S,
C e X) nas diversas classificacdes, isto é, a chance de um objeto do Complexo S de Bus
nao pertencer a classe S de Tholen ou a classe S de qualquer outro sitema de classificagio
€ praticamente nula. Para as classes C e X podem existir eventuais divergéncias entre as
classificagoes, contudo, a grande maioria dos objetos de cada um destes tipos taxonémicos
é classificada da mesma forma nas vérias taxonomias. Portanto, comparacoes diretas

entre as diversas aproximagoes ao problema da distribuicio taxonémica no cinturio sio

possiveis.
4.1.2 Estudos sobre a distribuicao composicional

Para estabelecer a distribuicio de composi¢oes no Cinturdo de Asterdides é preciso pri-
meiro fixar conexoes claras entre taxonomia e mineralogia. Para tal, a comparacio direta

entre espectros de asterdides e de meteoritos tem sido adotada e tem revelado algumas
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Figura 4.2: Porcentagem dos asterdides corrigidos de tendéncias como fungao do semi-eixo
maior de 2,1 a 5,2 U.A. para as classes C, S, P e D como definidas por Chapman, As
porcentagens sao para o niimero cumulativo de objetos com didmetros maiores que o limite
de completeza do total de asteréides numerados, para albedos de cerca de 3%, para cada
zona de magnitude e distincia heliocéntrica (Gradie et al. 1989).

inconsisténcias. Como exemplo, podemos citar a escassez de analogos meteoriticos para

algumas classes de asterdides e vice-versa.

No sentido de unir interpretacoes mineralégicas a distribuigao das classes taxondmicas,
o trabalho mais ousado foi o de Bell e colaboradores (1989), com sua “Big Picture”. Na
década de 1980, os asterdides S eram associados aos meteoritos palasitos (férreo-pedregosos
compostos de olivina misturada a metal), londranitos (objetos de textura acondritica, mas
de composicao semelhante & dos condritos) e ferrosos. Os objetos da classe C eram asso-
ciados a meteoritos condritos carbonaceos CI-CM. Ao realizar um estudo da distribui¢ao
taxondmica - nao corrigida das tendéncias observacionais - dos objetos classificados por

Tholen, Bell e colaboradores notaram que os asterdides tipo S estavam fortemente con-
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Figura 4.3: Distribuigdo relativa dos complexos S, X, C e das classes V, Ld+D+T (Bus
1999).

centrados na parte interna do cinturao, ao contririo do que acontecia com os do tipo C,
que eram mais abundantes na parte intermedidria do mesmo e dos objetos do tipo P e
D cuja maior concentragao estava na parte externa. Dessa forma, Bell separou as classes
de Tholen em trés grandes grupos, ou “super-classes” de acordo com o suposto grau de

aquecimento que seus objetos teriam sofrido supondo um gradiente térmico.

Como pode ser visto na figura 4.4, no primeiro grupo, ocupando toda a regiao apds

3,4 U.A., estariam os objetos tidos como primitivos, que sofreram pouco ou nenhum aque-
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Figura 4.4: (a) Distribuigdo dos tipos taxonémicos de Tholen acrescidos da classe K de
Bell (1988) no cinturdo principal. (b) Distribuicdo das superclasses de Bell (1986) no
cinturdo principal (Bell et al. 1989).

te através do arrasto advindo da presenca de gis no disco proto-planetario, atualmente
discutem-se mecanismos que seriam capazes de alterar o semi-eixo apés a dissipacao do
gds, como o efeito Yarkovsky, o cruzamento de ressonancias de altas ordens, migracao
planetdria, etc. Nesse sentido, usando um modelo de Wetherill (1992), Petit e colabora-
dores (2001) propuseram que a presenca de embriGes de alta massa durante a formagao

do Sistema Solar poderia causar uma mistura significativa de asterdides em semi-eixo.
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4.2 Revisando a distribuicao das classes taxondomicas

Com o objetivo de reestudar o problema da distribuicao taxonémica ao longo do cinturao,
decidimos analisar esta distribuicao, sob uma corregao eficiente das tendéncias observaci-
onais. Isto principalmente em vista do fato de que dispomos de um conjunto muito maior

de objetos classsificados (1980 asteréides), bem como de um conjunto maior de asteréides

numerados.

Neste trabalho, a menos que seja explicitado de outra forma, todas as anilises fo-
ram feitas com objetos na faixa de semi-eixo de 2,064 até 3,276 U.A., isto é, o Cinturio

Principal, e cujas magnitudes absolutas fossem menores do que 13.

4.2.1 As campanhas S30S2 e SMASSII

Dos 1980 objetos utilizados neste trabalho, 734 pertencem ao S30S2: Small Solar System
Objects Spectroscopic Survey (Lazzaro et al. 2001) obtidos dentro do acordo ON/ESO.
Estes espectros vém sendo obtidos desde 1996 no telescépio de 1,52m do ESO e cobrem a
faixa espectral de 0,5 a 0,92 um. A distribuicao espacial global do S30S2 abrange a faixa
de 1,5 a 5,2 U.A. em semi-eixo maior, de 0 a 0,55 em excentricidade e de aproximadamente
0° até 40° em inclinagao. No que se refere ao tamanho dos objetos, os didmetros vao de
2km para objetos observados na parte mais interna do cinturao até o maior objeto, 1 Ceres,
com 848 km. A maior parte dos asteréides observados possui, entretanto, diAmetros entre

15 e 80 km.

Os demais objetos utilizados no presente trabalho pertencem ao SMASSIIL: Second
Phase of the Small Main-belt Asteroids Spectroscopic Survey (Binzel e colaboradores, 2001)
e cobrem a faixa espectral de 0,44 a 0,92 ym. Esta campanha foi iniciada em 1990 no
MIT (Michigan Institute of Technology) com o objetivo de obter espectros CCD para um

niimero substancial de objetos pequenos (D<20km em geral).

Ambas as campanhas fizeram um mapeamento relativamente tendencioso do cin-
turdo. O S30S2 concentrou-se principalmente em algumas das grandes familias e grupos
dindmicos tais como as familias de Themis, Eunomia, Flora, os grupos de Hungaria e Pho-

caea, além da regidao onde se encontra o asteréide Magnya. Jd o SMASSII concentrou-se na
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regido de 2,2 a 2,75 U.A. devido a intencao de bem amostrar as pequenas familias dinimicas
existentes nesta regido. E importante notar que, as tendéncias dos dois mapeamentos sio,
de certa forma, complementares e o seu uso em conjunto, além de aumentar a estatistica

dos objetos no cinturdo como um todo, também minimiza os efeitos de tendéncias em

algumas regides do mesmo.

Todos os espectros do S30S2 foram classificados segundo o algoritmo descrito por Bus
(1999) para classificacdo espectral. Alguns dos objetos foram observados por ambas as
campanhas e, dadas a relativa subjetividade do método e as pequenas variagdes que po-
dem ocorrer no espectro de um asterdide (pequenas variagoes advindas do instrumental
utilizado ou da prépria superficie do objeto - vide o capitulo anterior), por vezes nos de-
paramos com uma pequena divergéncia entre as classificagoes. Nestes casos optamos pela
classificacao obtida no S30S2. Ressaltamos que estas pequenas diferencas nio sio sufi-
cientes para alterar os resultados deste trabalho, pois utilizamos sempre os “complexos”
taxondmicos de Bus ao invés de classes individuais. Desta forma, a menos que um objeto
tenha classes taxonémicas completamente distintas e incompativeis segundo as duas clas-

sificagoes, qualquer que seja a divergéncia encontrada, o objeto fard parte de um mesmo

complexo.

4.2.2 A correcao das tendéncias observacionais

Dentre os principais fatores passiveis de afetar de modo tendencioso um mapeamento
observacional, temos, em primeiro lugar, a prépria incompleteza do conjunto de asteréides
numerados. Segundo Jedicke e Metcalfe (1998), a incompleteza do cinturio principal
comega a magnitudes absolutas H maiores que 12,75 na parte interna do cinturio (de 2,0
a2,6 U.A.), a H= 12,25 na parte intermedisria (de 2,6 a 3,0 U.A.) e H=11,75 na parte mais
externa do cinturdo (de 3,0 a 3,5 U.A.). Neste estudo fizemos uma restrigio em magnitudes
e utilizamos apenas objetos com H < 13. Nao foram feitas correcdes correspondentes i
incompleteza do catdlogo de objetos numerados, j4 que a incompleteza do conjunto de
asterdides numerados é provavelmente equivalente 4 dos asteréides classificados. Esta
afirmacdo toma por base uma tentativa de corre¢ao feita por Bus (1999) que fez uma
extrapolacao dos numero de asterdides para as magnitudes onde o catélogo era incompleto

baseado em um fator de corregio determinado pelo Palomar-Leiden Survey (PLS) (van
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Houten et al. 1970). Para semi-eixos maiores que 2,5 U.A., Bus nao conseguiu valores
satisfatorios para o fator de correcdo, e teve que fazer estimativas do mesmo. Nossos
valores, calculados como descrito nas proximas secoes e apresentados na tabela 4.1, sdo
muito préximos aos estimados por Bus para as mesmas regioes, ainda que nao tenhamos

realizado a extrapola¢io no conjunto de asteréides numerados.

Procuramos corrigir outros fatores de tendéncias, advindos principalmente, de
observagoes em regioes especificas do Cinturao. Para realizar tal corregao, uti-
lizamos a populacao de 22.248 objetos numerados até maio de 2001 (Bowell, T.
ftp://ftp.lowell.edu/pub/elgb/astorb.html), na mesma faixa de semi-eixo e magnitude ci-
tados. Tomando por base os trabalhos realizados por Zellner (1979) e Bus (1999), di-
vidimos o cinturao principal em diversas zonas, definidas tanto em semi-eixo quanto em
magnitude. Para as magnitudes, tomamos faixas de meia-magnitude desde H=3.0 até
H<13. O semi-eixo, foi inicialmente dividido de acordo com a localizacao das ressonancias
de movimento médio 3:1 e 5:2. Esta primeira tentativa de correcdo de tendéncias mos-
trou que apenas a divisdo do cinturdo nas regioes de ressonincias nao era suficiente para
produzir uma corregao efetiva. Apés alguns testes, escolhemos 2,7 U.A. e 3,08 U.A. para
representarem outras duas linhas divisdrias do cinturao em semi-eixo. Estes valores fo-
ram os que nos forneceram a melhor correcao das tendéncias com o método utilizado. As

diversas regioes (a, H) podem ser vistas na tabela 4.1.

Para cada regiao (a, H), definimos um fator de corregao de tendéncias, f(a, H), dado
pela razao entre o niimero de asteréides numerados e o de asterdides classificados na mesma
regido. Assim, para cada asteréide A em uma dada regiao e com uma certa classe espectral,
existem outros f-1 objetos na mesma regiao (a, H) e com a mesma classe espectral de A.
A fim de evitar o acimulo artificial de objetos em um mesmo ponto, decidimos distribuir
os f — 1 objetos de modo normal em torno do semi-eixo do objeto A com um desvio ¢
segundo a expressao:

3 { 0,008 x f se 0,008 x f < 1Aa
- %Aa caso contrario.

O fator multiplicativo 0,008 e a fragao }—5 foram escolhidos de modo a minimizar os

efeitos dos fatores de corregao f(a,H) muito grandes devido & baixa concentracio de as-

terdides classificados em algumas das regioes, espalhando os f — 1 objetos por uma faixa
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maior em semi-eixo. Da mesma forma, quando os fatores de corregao sao pequenos, da
forma como foi definido o o, 0s objetos serao tanto menos espalhados em semi-eixo quanto
menores forem os fatores f. Exemplificando, dado que a base dos retingulos dos histo-
gramas construidos medem 0,025 U.A. e o menor dos intervalos de semi-eixo é de 0,123
U.A., se f=1, isto significa que todos os objetos na regiao em questao foram observados,
convindo manté-los todos em suas localizagoes originais. Desta forma, como o é igual a
0,008(0,008 x 1), e como supomos uma distribuigdo normal, temos 98% dos objetos no
intervalo (—3 x o, 3 x ), de comprimento 0,24 U.A. que é menor que a base do retiangulo:
0,25 U.A., garantindo que estes objetos nao serao espalhados indevidamente. Da mesma
forma, se o fator f for muito grande, limitando ¢ em, no maximo é do intervalo de semi-
eixo no qual se estd calculando o fator de corregao (Aa), fazemos com que os objetos nao

sejam demasiadamente espalhados para regioes com fatores de correcao distintos.

O resultado da correcao aplicada pode ser visto comparando as figuras 4.5 e 4.6. Na
primeira estd representada a populagao de asterdides classificados contra a de asterdides
numerados antes da correcdo, e na segunda encontram-se as mesmas populacgoes apds a
correcao. Podemos notar que a corregao foi apropriada, e as grandes diferencas, princi-
palmente na parte externa do cinturao, causadas por uma baixa amostragem de certas

regioes, praticamente desapareceram.

4.2.3 O “novo” Cinturao Principal

Daqui por diante os termos interno, intermediario e externo do cinturao, serao referentes
respectivamente as regides entre as ressonancias 4:1 e 3:1 (de 2,064 a 2,5 U.A.), 3:1 e 5:2
(de 2,5 a 2,823 U.A.), e 5:2 e 2:1 (de 2,823 a 3,276 U.A.). Vale notar que esta denominagao

é diferente da de Jedicke e Metcalfe (1998) citada na se¢ao anterior.

Toda a discussao a seguir estard centrada nos principais tipos taxonémicos: S, C e
X. Os demais tipos nao sao suficientemente numerosos na faixa de semi-eixo considerada
e, portanto, ao serem analisados, nos levariam a uma “estatistica de pequenos nimeros”.
Por esta mesma razao, e para que a visualizagao das diferencas entre as abundancias dos
complexos se faga de modo mais claro, daqui por diante todos os graficos serao apresentados

de tal modo que o total dos complexos perfaz 100%.
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Figura 4.5: Histograma representativo dos 1.748 objetos do S30S2 e SMASS contra 6.337
asterdides numerados na mesma faixa de semi-eixo antes da correcao das tendéncias obser-
vacionais. “N” é o nimero de objetos e “a” é o semi-eixo maior em unidades astronémicas.

200 -

Figura 4.6: Como na figura 4.5, apés aplicacao do fator de corre¢io das tendéncias
observacionais como descrito no texto.
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Distribuigao heliocéntrica

Uma vez feita a correcao das tendéncias observacionais, nosso objetivo é analisar como as
classes taxondmicas se distribuem ao longo do semi-eixo maior. Neste sentido, a figura
4.7 representa a distribuicao de frequéncia dos asterdides classificados antes de aplicar a
correcao, enquanto que na figura 4.8 pode-se ver sua distribuicdo apds a correcao das
tendéncias observacionais. Podemos observar que a corre¢ao, como esperado, causa um
decréscimo na abundincia de objetos nas partes interna e intermedidria do cinturao e um
acréscimo na parte externa. Note-se que foi utilizado um tipo de linha diferente para cada
complexo taxonémico para melhor acompanhamento visual das distribui¢ées. O mesmo

padrdo é mantido em todos os demais histogramas apresentados neste capitulo.

Para verificar a distribuicao de cada complexo em relagao aos demais, observamos a
distribuigao relativa dos complexos, dividindo, para cada complexo, o niimero de objetos
no complexo em cada intervalo de 0,025 U.A. pelo nimero total de objetos no mesmo
intervalo. O grafico da distribuicao relativa dos complexos pode ser visto na figura 4.9.
Desta distribuicdo retiramos que, em contraste com os trabalhos anteriores de Gradie e
Tedesco, Chapman e Bell, (vide figuras 4.1, 4.2, 4.4) a classe taxonémica S aparenta
ser a mais abundante em todo o cinturao de asterdides, atingindo desde porcentagens
préximas a 95% no cinturdo interno até 80% no inicio do externo. Ja a classe C apresenta
sua distribui¢ao mais concentrada na parte externa do cinturao, a partir de 3,05 U.A.,
chegando a representar 70% dos asterdides desta regido. Apresenta ainda dois picos, nas
partes interna e intermedidria do cinturao, um imediatamente antes da ressonincia 3:1 e
o outro em 2,75 U.A. A distribuicao desta classe é mais préxima da distribuicao do tipo C
de Gradie e Tedesco. Finalmente, o complexo X é o menos abundante em todo o cinturao,
apresentando uma distribuicao quase constante até 2,9 U.A., entdo representando cerca
de 20% do total, com um pico em torno de 3,0 U.A. com 60%, e voltando em seguida a

um comportamento constante de cerca de 30% do total.

Uma comparagao direta com a distribuicao apresentada por Bus, (figura 4.3), sé6 pode
ser feita se, como este, limitarmos o didmetro minimo dos objetos em 20km. Fazendo
esta limitagao em didmetros, estamos, por um lado, evitando a tendéncia a observar pre-

ferencialmente os asteréides mais brilhantes que estao a distancias heliocéntricas maiores,
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Figura 4.7: Histograma de frequéncias representativo da distribui¢cao em semi-eixo maior
dos trés grandes complexos taxonémicos como definidos por Bus(1999) antes da correcao
pelo fator f.
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Figura 4.8: Como na figura 4.7, mas apds a corregao das tendéncias.
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Figura 4.9: Histograma representativo da distribuicao relativa dos complexos taxonémicos
em semi-eixo maior. Para cada faixa do histograma, a quantidade de objetos de cada
complexo é dividida pelo numero total de objetos na mesma faixa.

mas, por outro lado, imbutimos um erro na distribui¢ao ao estimar o didmetro da maior
parte dos asterdides. E importante lembrar que a maior parte dos asteréides pequenos
nao tem seu didmetro calculado pelo IRAS. A forma comumente utilizada para estima-
lo é através do albedo médio da classe a qual o asteréide pertence utilizando a relagao
logD = 3,12—0,5logA—0,2H, onde D é o didmetro em quilémetros, A o albedo utilizado
e H a magnitude absoluta do objeto. O problema é que, para a maioria das classes es-
pectrais ha variagoes muito grandes de albedos entre os asterdides e o albedo médio pode
ser afetado por valores extremos do albedo de uns poucos objetos. A titulo de exemplo
podemos citar que, segundo Bus (1999), o albedo minimo da classe S é 0,02 e o maximo
¢ 0,44, o que fornece, respectivamente didmetros entre 23km e 5km a uma magnitude

absoluta igual a 13. O albedo médio aqui utilizado foi de 0,22.

Experimentamos fazer a andlise anterior segundo a proposta de Bus (1999), isto é, eli-
minando do conjunto inicial a ser corrigido de tendéncias todos os asteréides com didmetros

menores que 20km (didmetro IRAS ou diametro calculado pelo albedo médio da classe).
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A figura 4.10 representa o resultado. Vemos um aumento na abundancia do complexo
C, principalmente nas partes interna e intermedidria do cinturao, e esta classe passa a
ter uma distribuicao quase constante desde 2,2 até 2,8 U.A., representando até 65% dos
asterdides nestas zonas. Jd a classe S sofre um decréscimo significativo, com respeito a
distribuicao observada na figura 4.9, mas continua presente até parte do cinturao exter-
no, chegando a representar 50% dos asteréides localizados a 3,0 U.A. A classe X mantém
seu comportamento constante como antes, agora com o pico proximo a 3,0 U.A. bastante

suavizado.

A distribuigao dos complexos apresentou-se, na nossa anilise, significativamente dife-
rente daquela apresentada por Bus (figura 4.3). Este comportamento pode ser explicado
pela maior quantidade de objetos agora analisados e também por diferengas no método de
correcao das tendéncias, principalmente no que se refere a divisao das regides. A realizagio
de testes com a corre¢do usada por Bus nos mostrou que a mesma nao era eficiente em

diversas regioes do cinturao, gerando valores irreais para o fator de correcao f.
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Figura 4.10: Como ha figura 4.9, mas apenas para objetos com didmetro maior que 20km.

Ainda que em menores proporgoes, mesmo fazendo uma limitacdo em diametros (to-
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mando apenas asterdides maiores que 20km) temos uma representacao do cinturao de
asteréides que é diferente daquelas de trabalhos anteriores - mesmo o recente trabalho de
Bus (1999). Isto se deve, em grande parte, ao grande nimero de objetos utilizados na
andlise, principalmente aqueles que estao localizados na parte mais externa do cinturao,
que foi bem coberta pelo S30S2. O que é mais importante nesta nova distribui¢ao das
classes no cinturao é a abundancia da classe S, que passa a representar uma parte sig-
nificativa da populacao de asterdides a grandes distancias heliocéntricas. Em trabalhos
anteriores notava-se uma queda muito acentuada na abundéncia desta classe logo apés
2,3 U.A., sendo esta classe entao associada com freqiiéncia a diferenciacao. Nosso traba-
lho mostra que os asteréides S também se formaram (ou foram transportados) a grandes
distancias do Sol. Tal fato, aliado ao j4 citado trabalho de Gaffey e colaboradores (1993a)
e aos novos resultados de Burbine (2000), que apontam para diversos meteoritos condritos
ordindrios como andlogos para grande parte da amostra de asterdides S, sugerem que o
cendrio proposto por Bell e colaboradores (1989), ou seja, a Big Picture, ndo se sustenta.
Em resumo, a partir dos resultados anteriores e dos aqui apresentados, nao € mais possivel

associar a classe S a uma 1inica idéia de diferenciacdo ou nio-diferenciacao.

Distribuigao espacial

A fim de verificar se a distribuicao espacial seguia os mesmos padrées da distribuigao he-
liocéntrica, dividimos a amostra inicial em dois grupos. O primeiro foi denominado Alto
Cinturao Principal (ACP daqui por diante) sendo composto por objetos com excentrici-
dades, e, maiores ou iguais a 0.15 ou inclinagoes, ¢+ maiores ou iguais a 15. Este grupo
contém 58% do total de objetos da amostra. O segundo grupo foi denominado de Baixo

Cinturao Principal (ou BCP) sendo composto pelo restante dos objetos.

As figuras 4.11 e 4.12 mostram as distribuigoes relativas dos complexos S, C e X
respectivamente para o ACP e para o BCP. Nio foram feitas restrigoes de diAmetro dos
objetos neste ponto do trabalho. Podemos observar a grande diferenca entre as duas
distribuicoes. No BCP hd uma maior abundancia dos tipos S, muito similar a quando
consideramos ambos o ACP e BCP juntos. Ja no ACP a queda desta classe é extrema-
mente acentuada, assimilando-se aquela vista nos trabalhos de Gradie e, principalmente,

de Chapman (figuras 4.1 e 4.2). J4 os asterdides da classe C e da classe X curiosamente
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apresentam um comportamento inverso, com suas abundéancias no ACP muito semelhantes

as mesmas da distribuicdo total (figura 4.9).

Visando testar se o comportamento destas distribuigges é influenciado por algum tipo
de tendéncia em albedo, refizemos a andlise para os objetos com didmetro maior que 20km,
obtendo resultados muito semelhantes aos acima descritos para a classe S. Os asterdides
tipo S sao mais abundantes no BCP, chegando a representar 80% do total em 3,0 U.A.
Isto significa que a maior concentragdo dos tipo S no baixo cinturao nio é apenas um
efeito proveniente da grande concentragao de pequenos objetos (porém mais brilhantes e
mais observados do que os de mesmo tamanho e mais escuros, como os tipos C ou X)
desta classe nessa regido. Nas figuras 4.13 e 4.14 encontram-se as distribuices relativas
respectivamente no ACP e BCP para os objetos com didmetros maiores que 20km. A classe
C aparece agora em maior quantidade na parte interna do ACP, com uma distribuicio
que se assemelha & da figura 4.10, assim como acontece também com a classe X. Isto
reforca a tendéncia observada anteriormente, da distribuigio total do asterdides S estar

bem reproduzida no BCP, enquanto que a dos tipos C e X no ACP.

Uma vez obtidas distribuicoes espaciais semelhantes entre a amostra com e sem as-
teréides pequenos, poderiamos pensar que grandes aciimulos de uma classe em dada regiao
do espago (no caso, no ACP ou no BCP) poderiam estar direta ou indiretamente relaciona-
dos & presenca de grandes familias de asterdides, ai acarretando um aciimulo “artificial” de
certa(s) classe(s) espectral(is). Dado que uma familia representa o resultado da quebra de
um corpo progenitor de maiores dimensoes, podemos nos questionar acerca de qual seria
a distribuigao das classes se as colisdes que originaram as grandes familias nio houvessem
ocorrido. Refizemos assim, uma vez mais, toda a anilise, desta vez retirando tanto da
amostra total de asteréides classificados, quanto do conjunto de objetos numerados todos
os objetos neles presentes que pertencessem as familias de Eos, Eunomia, Flora, Koronis
e Themis. Foram deixados apenas os objetos espectroscopicamente incompativeis com os
demais objetos das familias, bem como o asteréide tido como progenitor da mesma, em
geral o maior objeto da familia. Todos os fatores de tendéncias foram recalculados e a
correcao foi refeita. Os resultados sdo apresentados nas figuras 4.15 e 4.16 que contém as
distribuigoes relativas dos complexos para o ACP e BCP, respectivamente. Uma vez mais

observamos a mesma tendéncia para todos os complexos: os asteréides S se distribuem a
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maiores distancias no BCP do que no ACP, os tipos C sido mais abundantes no ACP. A
tinica diferenga mais significativa foi um acréscimo de 25% na abundancia de objetos do
tipo X a 3,0 U.A. no BCP com respeito a distribuicao deste mesmo tipo quando conside-
ramos todos os objetos das familias. Isto é devido a pouca quantidade de objetos nesta
regidao que, antes da retirada das familias, era povoada pela familia de Eos, composta

preferencialmente por objetos do complexo S.
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Figura 4.13: Histograma mostrando a distribuicao relativa dos complexos no ACP para

objetos com didmetros maiores

Figura 4.14: Como na figura 4.13, para os objetos no BCP.
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Figura 4.15: Histograma mostrando a distribuicao relativa dos ¢
retirada dos objetos das familias de Eos, Eunomia, Flor.

4.16: Como na figura 4.15, para o BCP.

Figura



Capitulo 5

Perspectivas Futuras

Neste trabalho procuramos tratar o problema da caracterizagdo mineralégica do cinturio
de asterdides através de virios estudos independentes, sob diversos pontos de vista. Pre-
tendemos dar continuidade a este trabalho, abordando com maior detalhe alguns pontos

em cada um dos topicos aqui discutidos visando uma melhor caracterizacio do cinturao.

Com relagdo ao estudo das variagoes na superficie de um asteréide ao longo de um
periodo de rotagao, entendemos que observacées no visivel impdem limitacoes na inter-
pretacao mineralogica. Podemos dizer, em alguns casos, se existem ou nio variagoes.
Em outros, é muito dificil separar o que é uma variacao real de uma variacio causada
por fatores externos ao objeto, como fatores instrumentais ou atmosféricos. Neste sen-
tido, pretendemos aproveitar a experiéncia adquirida para aprimorarmos o processo de
obtencao dos dados no visivel, procurando corrigir possiveis efeitos “externos” que pos-
sam vir a interferir na analise do espectro rotacional. E nossa intencao também iniciar um
programa de observagao no infra-vermelho préximo de asterdides de tipo S. Desta forma
poderemos caracterizar mineralogicamente objetos desta classe, preferencialmente aqueles
que se encontram em localizagoes favordveis ao transporte de meteoritos 4 Terra. Pode-
remos também procurar por correlagdes entre o espectro no NIR e o espectro no visivel

a fim de podermos inferir a mineralogia de um objeto apenas através de seu espectro no

visivel.

Continuaremos também o estudo das familias de asteréides. Analisaremos, mais es-
pecificamente, o problema dos asteréides intrusos. Com a grande base de dados espec-

troscopicos de que dispomos nos sentimos estimulados a abordar o problema da selecio

110
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dos membros “verdadeiros” de familias, ou seja, aqueles provenientes da quebra de um

mesmo asterdide-progenitor.

Com respeito a distribuicao das classes taxonémicas no cinturao, procuraremos nos
aprofundar no estudo da distribui¢ao mineralégica. Pretendemos focalizar os asterdides
de tipo S e sua problematica realizando comparactes entre os espectros do S30S2 e os
de meteoritos obtidos em laboratério. Isto com o intuito de estabelecer correlagoes entre
asterdides em localizagoes especificas do cinturao e meteoritos. Procuraremos por regices
de maior densidade de objetos com uma certa mineralogia e esperamos encontrar concen-
tragoes proporcionalmente maiores de andlogos a meteoritos condritos ordindrios préximo
a ressonancias do que em outras regioes do cinturao. Vale lembrar que grande parte dos
asterdides classificados como S(IV) por Gaffey et al. (1993) estd concentrada préxima, 3

ressonancia 3:1, em 2,5 U.A.

Finalizando, gostariamos de ressaltar que todos os estudos aqui apresentados e os que
pretendemos ainda realizar, tém como objetivo um melhor entendimento da composicao
dos asterdides e dos processos térmicos, colisionais e dindmicos pelos quais estes corpos

P , p

menores do Sistema Solar evoluiram desde sua formagao até o presente.
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