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Resumo

Neste trabalho foram estudadas diferentes populações de pequenos corpos do Sistema Solar

visando um melhor entendimento de suas propriedades f́ısicas e das inter-relações existentes

entre estas.

Em primeiro lugar foram estudadas as propriedades rotacionais de asteróides pertencentes

as famı́lias dinâmicas de Themis, Eos e Maria do cinturão principal. Os resultados indicam

que existe uma relação entre a rotação dos objetos e o diâmetro para as famı́lias de Themis

e Maria. Comparando as distribuições de freqüências rotacionais das famı́lias foi detectado

que Themis é a que tem, em média, os rodadores mais lentos enquanto Maria tem os mais

rápidos.

O estudo espectroscópico e dinâmico da região interna do Cinturão de Asteróides, por

outro lado, mostrou uma complicada rede de ressonâncias que deve ter influenciado a distri-

buição de composições observada.

No que concerne ao estudo dos objetos de transição foram realizados dois estudos sobre

asteróides em órbitas cometárias e um sobre cometas da famı́lia de Júpiter. Os resultados

indicam que duas sub-populações de asteróides em órbitas cometárias podem ter origens

diferentes. Os NEOs, com distância perihélica menor do que 1.3 UA, parecem ter vir do

cinturão principal de asteróides enquanto os não-NEOs dos cometas da famı́lia de Júpiter.

Finalmente, foram realizados dois estudos sobre objetos trans-netunianos. No primeiro foi

medido o diâmetro do Caronte através da observação de um evento de ocultação estelar.

O raio medido foi de 603.6 ± 1.4 km. No segundo trabalho foi observado o objeto trans-

netuniano (59358) 1999 CL158 procurando por evidências de recentes colisões. No espectro no

infra-vermelho próximo do objeto foi encontrado uma estrutura em absorção possivelmente

devida à presença de gelo de metano em sua superf́ıcie, a qual é interpretada como sendo

uma evidência de uma colisão.
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Abstract

In this work we studied different populations of minor bodies of the Solar System in order

to obtain a better understanding of their physical properties and the interrelations between

them.

In first place, we studied the rotational properties of asteroids members of the Themis,

Eos and Maria dynamical families. The results show that there exists a correlation between

the rotational frequency and the diameter of the objects for the Themis and Maria family

members. From the comparison of the distributions of rotational frequencies of the families,

we obtained that Themis and Maria have the lowest and highest mean frequency, respectively.

We also performed a spectroscopic and dynamical analysis of the inner region on the Main

Belt. The results show that there exists a complicated web of resonances which probably

shapes the observed compositional distribution along this region.

Concerning transitional objects, we performed studies on asteroids in cometary orbits and

Jupiter family comets. We obtained that two sub-populations of asteroids in cometary orbits

can have different sources. The NEOs, with perihelion distance lower than 1.3 AU, seem to

come from the Main Belt while the non-NEOs from the Jupiter family comets.

Finally, we performed two studies on trans-neptunian objects. In the first we measured the

radius of Charon from a stellar occultation. The obtained radius was of 603.6 ± 1.4 km.

In the second study we observed the trans-neptunian object (59358) 1999 CL158 searching

for evidence of a recent collision. On its near-infrared spectrum we found an absorption

feature possibly due to methane ice on the surface of the object. This feature is interpreted

as evidence of a recent collisional event.
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2.1.3 Famı́lias de asteróides . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9

2.2 Propriedades rotacionais de famı́lias . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10

2.3 Região interna do cinturão principal . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31

3 Objetos de Transição: cometas – asteróides 53
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indica T = 3 para inclinação igual à de Júpiter. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 82

3.11 Distribuição de tempos de residência em diferentes faixas de inclinações. Acima:

0− 10o, esquerda, 10− 20o, direita. Abaixo: 20− 30o, esquerda, I ≥ 30o, direita. A

linha ponto-tracejada indica T = 3 para o máximo valor de I considerado, exceto
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Caṕıtulo 1

Introdução

A principal motivação do presente trabalho foi melhor entender alguns problemas atuais

relacionados às diversas populações de pequenos corpos do Sistema Solar.

No caṕıtulo 2 são apresentados dois estudos sobre asteróides do cinturão principal. O pri-

meiro versa sobre as propriedades rotacionais de três famı́lias: Themis, Eos e Maria (Alvarez-

Candal et al. 2004). O intuito deste trabalho foi o de estudar as propriedades f́ısicas destas

famı́lias e, desta forma, saber se elas apresentam caracteŕısticas próprias e que possam estar

relacionadas à colisão que as originou.

Em seguida, são apresentados os resultados do levantamento espectroscópico da região

interna do cinturão principal e seu estudo dinâmico (Alvarez-Candal et al. 2006). Os prin-

cipais objetivos deste trabalho foram, primeiro, caracterizar composicionalmente a região e

analisar os posśıveis efeito da dinâmica na distribuição de classes taxonômicas. Um segundo

objetivo foi o de procurar por objetos similares espectroscopicamente a (4) Vesta mas que

estejam fora da famı́lia dinâmica.

Também foram feitos trabalhos envolvendo objetos que apresentam tanto caracteŕısticas

de cometas quanto de asteróides. Estes objetos são chamados objetos de transição.

Cometas e asteróides têm sido assumidos como populações distintas, tanto dinâmica

como composicionalmente. Porém, nos últimos anos diversos trabalhos têm mostrado que

a distinção pode não ser tão clara. Então, com o intuito de estudar objetos de transição

foram realizados estudos observacionais e dinâmicos tentando encontrar v́ınculos, ou esta-

belecer restrições, sobre esta população. Primeiro foram estudados os asteróides em órbita

cometária, tanto do ponto de vista da análise de espectros de uma amostra destes objetos

quanto da função cumulativa de luminosidade (Alvarez-Candal e Licandro 2006). Também

1



CAPÍTULO 1. INTRODUÇÃO 2

foi estudada a evolução dinâmica de cometas da famı́lia de Júpiter (Alvarez-Candal e Roig

2005). Os resultados obtidos são apresentados no caṕıtulo 3.

A região de cinturão de objetos trans-netunianos é tida como o local de origem dos

cometas de curto peŕıodo orbital. Portanto, estes objetos poderiam representar o estagio

inicial de um cometa antes de começar a fazer incursões no Sistema Solar interior.

Com o objetivo de melhor entender esta população de objetos foram realizados dois tra-

balhos. O primeiro teve como objetivo a medição direta do diâmetro de Caronte num evento

de ocultação acontecido em 2005 (Sicardy et al. 2006). O segundo trabalho apresenta os

resultados da observação com o telescópio Gemini Norte do objeto trans-netuniano (58359)

1999 CL158, que teve o objetivo de testar a possibilidade deste objeto ter recebido uma co-

lisão em tempos recentes. Os dois trabalhos são detalhados no caṕıtulo 4.

Por fim, no caṕıtulo 5 são apresentadas algumas perspectivas futuras dos trabalhos aqui

apresentados.



Caṕıtulo 2

Observações de asteróides

Um verdadeiro realista, se é incrédulo, encontra sempre em si a força e a capa-

cidade de não crer também no milagre, e se este último se apresenta como um

fato inconstestável, duvidará de seus sentidos, em vez de aceitar o fato.

Fiodor Dostoievski – Os irmãos Karamázov

2.1 Introdução

Os asteróides são objetos celestes que majoritariamente se encontram entre Marte e Júpiter.

O primeiro descoberto foi (1) Ceres, por Guissepe Piazzi, em 1801, e atualmente são catalo-

gados mais do que 136000 objetos.

Existem diversas populações de asteróides. Em ordem de distância ao Sol encontram-se

os: IEO, com órbitas interiores à da Terra, e os NEOs, asteróides com órbitas que podem

se aproximar à Terra ou a Marte. Em seguida vem o cinturão principal que ocupa a região

entre 2.1− 3.2 UA. Após o cinturão principal encontram-se alguns grupos de asteróides, os

Hildas, em torno de 4.0 UA, e os Troianos, na mesma órbita de Júpiter, a 5.2 UA.

A maior parte dos asteróides conhecidos estão no cinturão principal, como pode ser visto

na figura 2.1. Na figura os pontos em verde representam os objetos do cinturão principal, em

vermelho os NEOs, e em azul os Troianos. A figura indica a posição real dos objetos em 6

de março de 2006. Por outro lado algumas estruturas interessantes aparecem na distribuição

em semi-eixo maior da abundância dos asteróides conhecidos1 (figura 2.2). Em particular, as

falhas que aparecem na figura, marcadas com linhas vermelhas, onde a densidade de obje-

tos cai visivelmente. Estas são conhecidas como as falhas de Kirkwood e estão associadas a

1ftp://ftp.lowell.edu/pub/elgb/astorb.html

3
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Figura 2.1: Sistema Solar interior, os pontos vermelhos representam os NEOs e os verdes o cinturão

principal. A concetração de pontos azuis na órbita de Júpiter são os Troianos. Imagem obtida do

Minor Planets Center

ressonâncias de movimentos médios com Júpiter. Em ordem crescente de distância, as res-

sonâncias no gráfico são a 3:1, 5:2, 7:3 e 2:1. Em lilás aparecem duas outras ressonâncias de

movimentos médios, a 3:2 e a 1:1, onde se encontram concetrações de asteróides, os Hildas e

os Troianos, respectivamente.

A distribuição dos asteróides, entretanto, não foi modelada apenas pela interação resso-

nante com Júpiter mas também por uma intensa evolução devida a colisões e efeitos gravita-

cionais não conservativos. Todos esses efeitos são viśıveis através de distribuições espećıficas,

como as famı́lias de asteróides e as distribuições de propriedades rotacionais e composicio-

nais ao longo do cinturão principal. Em vista da diversidade de propriedades encontradas na

população de asteróides e com o intuito de melhor entender as posśıveis interrelações entre

as propriedades observacionais e dinâmicas dos asteróides foram realizados dois trabalhos, o

primeiro sobre a distribuição de propriedades rotacionais de três famı́lias, e o segundo sobre
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Figura 2.2: Distribuição do número de objetos em função do semi-eixo maior na região entre 0.5

e 5.5 UA. As linhas vermelhas indicam falhas associadas a ressonâncias de movimentos médios, as

linhas em lilás indicam concentrações de asteróides em regiões também associadas a ressonâncias

de movimentos médios.

a distribuição composicional da região interna do cinturão principal.

Inicialmente será feito um resumo das propriedades f́ısicas e dinâmicas dos asteróides

para então apresentar os trabalhos realizados.

2.1.1 Propriedades rotacionais

As propriedades rotacionais de qualquer corpo do Sistema Solar, assim como dos asteróides,

depende de sua formação, de sua evolução colisional e de sua estrutura interna. Os parâmetros

rotacionais são o peŕıodo de rotação, ou sua inversa a freqüência rotacional e a direção do

pólo.

A maior parte dos asteróides rodam em torno do eixo que maximiza o momento de

inércia estando, portanto, num estado de mı́nima energia. Os asteróides atingem esse tipo de

rotação através de mecanismos internos que dissipam sua energia rotacional. Um mecanismo

que pode excitar o estado de mı́nima energia é a evolução colisional.

A evolução colisional pode provocar a fragmentação do objeto e, possivelmente, a dis-
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persão dos fragmentos que terão estados rotacionais resultantes da repartição da energia

liberada durante o impacto. As colisões também podem modificar o estado rotacional de um

objeto ao mudar a direção do eixo de rotação, ou alterar o peŕıodo rotacional.

As colisões também podem alterar a estrutura interna dos objetos podendo formar as-

teróides re-acumulados (ver Richardson et al. 2003). Um asteróide re-acumulado é aquele

onde somente a gravidade faz que as componentes se mantenham coesas. Dependendo do

grau de fragmentação, a rotação do objeto pode ser modificada. Um asteróide “monoĺıtico”,

ou seja, formado apenas por um componente sem fraturas internas, poderá ter rotações con-

sideravelmente rápidas já que o material deve possuir forças de coesão próprias. Por outro

lado, um objeto re-acumulado não poderá rodar com velocidade angular maior àquela que

iguala a aceleração centŕıpeta e a atração da gravidade.

Analisando a distribuição de freqüências rotacionais de asteróides vários trabalhos com-

provam que esta varia com o tamanho dos objetos (Harris e Burns 1979, Burns e Tedesco

1979, Farinella et al. 1982, Binzel et al. 1989, Pravec et al. 2003, Harris e Pravec 2006).

Objetos grandes, com diâmetro maior do que 40 km, têm uma distribuição de freqüências

rotacionais que é muito bem descrita por uma função maxwelliana, indicando uma população

em posśıvel estado colisionalmente relaxado. Asteróides com diâmetro entre 150 m e 10 km

têm tendência a não terem peŕıodos menores do que 2 h, que é o limite de ruptura rotacional

para um objeto nessa faixa de tamanhos com densidades entre 2−3 g cm−3. Objetos menores

do que 150 m têm rotação além do limite acima e acredita-se, portanto, que sejam objetos

monoĺıticos. Entre 10 e 40 km há uma região de transição entre objetos grandes a pequenos

onde as propriedades rotacionais representam uma mistura de ambas as populações.

Além da evolução colisional e da estrutura interna, outro fator que pode alterar as pro-

priedades rotacionais de um asteróide são as forças não-gravitacionais, em particular, os

torques devidos à re-irradiação não isotrópica de energia. Este tipo de evolução afeta princi-

palmente aos objetos de pequeno tamanho já que depende do inverso do diâmetro. Um dos

efeitos deste tipo de evolução é a variação da obliqüidade, ângulo entre o eixo de rotação e o

plano da ecĺıptica, podendo provocar um alinhamento dos eixos de rotação, como detectado

na famı́lia de Koronis (Slivan 2002, Vokrouhlický et al. 2003).

Os peŕıodos rotacionais podem ser obtidos a partir da curva de luz de um asteróide. Desta

também é posśıvel obter informação sobre a forma e a direção de rotação do objeto através

da amplitude da curva de luz. (Ver seção 2.2 por detalhes.) A informação é limitada já que

a amplitude pode mudar com as diferentes geometrias de observação, sendo máxima quando

o eixo de rotação é perpendicular à linha de visada e mı́nima quando é paralelo.
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Observando um asteróide em diferentes posições sobre sua órbita pode-se estimar a

direção e sentido de rotação de seu eixo. Numa população colisionalmente relaxada espera-

se uma distribuição isotrópica. Contudo, as observações mostram que existe uma aparente

bi-modalidade na distribuição, com a maior parte dos objetos em órbitas ou prógradas ou

retrógadas e poucos com eixos paralelos à ecĺıptica (Pravec et al. 2003). É posśıvel que efeitos

de viés observacional estejam agindo, já que é dif́ıcil obter as amplitudes dos objetos com

eixos paralelos à ecĺıptica. Isto porque o eixo de rotação será quase-paralelo à linha de visada

em várias posições sobre a órbita.

2.1.2 Propriedades composicionais

A mineralogia superficial dos asteróides depende de sua composição original assim como

também de diversos processos que agiram sobre a superf́ıcie durante o tempo de vida do

objeto (Gaffey et al. 1989). Alguns desses processos são internos aos objetos, como a al-

teração devida ao aquecimento pelo decaimento de materiais radiativos, que podem levar

ao derretimento e diferenciação dos asteróides. Agentes externos também agem sobre as

superf́ıcies asteroidais, tais como as colisões, que liberam calor e podem produzir metamor-

fismo ou escavar material do interior do asteróide. Por fim, o intemperismo espacial provoca

uma modificação das componentes superficiais viśıvel através do avermelhamento do espec-

tro (Strazzulla e Johnson 1991, Brunetto e Strazzulla 2005).

Os primeiros trabalhos sobre propriedades composicionais das superf́ıcies de asteróides

usaram fotometria no viśıvel, basicamente cores UBV, identificando uma distribuição em

dois grupos distintos. Em analogia aos meteoritos foram denominados C e S (Chapman et

al. 1975) definidos posteriormente na taxonomia de Bowell et al. (1978). Com o aumento das

bases de dados observacionais, como a fotometria ECAS (Zellner et al. 1985), e albedos IRAS

(Tedesco e Veeder 1992, Tedesco et al. 2002), novas distinções foram aparecendo. Com estas

grandes bases de dados foi posśıvel então elaborar distintas classificações, ou taxonomias.

Para um completa revisão da evolução das taxonomias asteroidais remete-se aos trabalhos

de Tholen e Barucci (1989) e Carvano (2002).

Mais recentemente, grandes levantamentos espectroscópicos, tais como o SMASS (Bus

e Binzel 2002a) e S3OS2 (Lazzaro et al. 2004), confirmaram a grande diferença existente

nas superf́ıcies asteroidais. É importante lembrar que a interação da luz solar com diferentes

minerais gera espectros distintos. Porém, ainda é posśıvel distinguir uma dualidade, princi-

palmente na região do viśıvel entre 0.4 e 0.9 µm. Um dos comportamentos é uma tendência

geral linear, sem estruturas e com inclinações desde levemente negativas, até muito positivas.
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O segundo comportamento é a presença de uma estrutura de absorção em aproximadamente

0.9− 1.0 µm. Esta separação é anâloga aos grupos C e S identificados por Chapman et al.

(1975).

Na figura 2.3 podem ser vistos dois exemplos genêricos dos comportamentos espectrais

mencionados acima. Um, (3) Juno tem o espectro classificado como S enquanto o outro, (12)

Victoria, tem espectro sem estruturas e linear, classificado como D. Ambos espectros foram

obtidos do levantamento S3OS2. Notar que as estruturas nos espectro próximas a 0.72 e 0.82

µm são devidas a bandas de absorção da atmosfera terrestre.

Figura 2.3: Diferentes tipos de comportamento espectral em asteróides.

Desde as primeiras classificações a partir de dados fotométricos foi reconhecido que as-

teróides de diferentes classes taxonômicas têm abundâncias distintas ao longo do cinturão

principal (Gradie e Tedesco 1982, Gradie et al. 1989, Mothé-Diniz et al. 2003). Isto foi asso-

ciado, primeiramente, a diferentes graus de evolução termal (Bell et al. 1989). Os asteróides

mais alterados, tipo S, estariam na parte interna, e os menos alterados, ou primitivos, do

tipo C, P, D, estariam na parte externa. Contudo, hoje em dia sabe-se que não todos os
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asteróides tipo S são termalmente evolúıdos. Ainda mais, tem sido detectado que a distri-

buição de classes taxonômicas mostra um alto grau de mistura, com objetos do tipo S em

altas percentagens até a parte externa do cinturão principal (Mothé-Diniz et al. 2003).

2.1.3 Famı́lias de asteróides

Hirayama (1918) identificou agrupamentos de asteróides no espaço dos elementos orbitais.

Ele chamou esses agrupamentos famı́lias e propôs uma origem comum para os objetos a

partir de uma colisão. As famı́lias inicialmente identificadas foram Eos, Themis e Koronis e

hoje esta hipótese colisional é a mais aceita.

Quando uma colisão acontece (em geral assume-se um projétil com massa muito pequena

em comparação a do alvo) a energia cinética do projétil é transferida quase instantaneamente

ao alvo. A onda de choque se estende dentro deste provocando sua fragmentação podendo

resultar (i) na quebra total do corpo, (ii) na formação de cratera ou (iii) na de um objeto

com fraturas. Nos dois primeiros casos poderá ser identificada uma famı́lia.

Uma famı́lia é definida a partir da identificação de agrupações de objetos no espaço de

elementos próprios. Um elemento próprio é, basicamente, um elemento orbital ao qual tem

se retirado as perturbações de curto peŕıodo. Os elementos utilizados são ap, ep e sin Ip, e o

método procura objetos que tenham uma distância relativa d menor do que um certo valor,

chamado de cut-off. A distância entre duas órbitas é, então, definida como

d = nap

√

Ca(δap/ap)2 + Ce(δep)2 + CI(δ sin Ip)2 (2.1)

onde nap é a velocidade heliocêntrica de uma das duas (qualquer uma), δ é a diferença entre

os elementos próprios dessas órbitas enquanto Ca, Ce e CI são constantes.

Diversos métodos têm sido desenvolvidos para a identificação de famı́lias. Os resultados,

em geral, estão em bom acordo nas famı́lias com grande número de membros (e.g., Themis,

Eos, Koronis), mas não nas famı́lias com poucos objetos. Porém, uma comparação direta não

resulta simples devido aos diversos métodos usados, aos diferentes tamanhos das populações

analisadas e à diversidade de critérios (ver Valsecchi et al. 1989).

Um dos métodos mais usados na identificação de famı́lias é o método de agrupamento

ierárquico, HCM, desenvolvido por Zappalà e co-autores (1990) e que tem sido usado nas

mais recentes identificações de famı́lias (Zappalà et al. 1995, Mothé-Diniz et al. 2005). Essas

identificações estão em bom acordo entre si, em particular se é levado em conta o fato de
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que entre os dois trabalhos a base de dados tem aumentado num fator 10. Na figura 2.4 é

dada a distribuição de famı́lias no cinturão principal, segundo Mothé-Diniz et al. (2005).

Figura 2.4: Famı́lias de asteróides no cinturão principal. As diferentes cores representam distintas

famı́lias.

2.2 Propriedades rotacionais de famı́lias

Uma famı́lia de asteróides pode ter propriedades rotacionais próprias que a diferenciem dos

asteróides em sua vizinhança. Isto porque essas propriedades podem estar relacionados com a

colisão que originou a famı́lia. Numa famı́lia recentemente formada, ou jovem, os fragmentos

de maior tamanho poderão ter rotação similar a do objeto progenitor (Binzel et al. 1989).

Por outro lado, uma famı́lia mais velha terá sofrido um grau de evolução colisional maior e

os fragmentos podem ter “perdido” a memória da rotação do corpo progenitor. Neste caso,

a distribuição de freqüências deve se aproximar a uma distribuição maxwelliana.

Binzel (1988) e Binzel et al. (1989) fizeram trabalhos pioneiros sobre a distribuição de

peŕıodos rotacionais das famı́lias, em particular, de Eos e Koronis. Esses trabalhos levaram,

posteriormente, a descobrir uma inusual distribuição de amplitudes devido a um alinhamento

dos eixos de rotação da famı́lia de Koronis (Slivan 2002). Este alinhamento foi explicado como

resultante de um ressonância spin-órbita entre a rotação dos asteróides e a precessão da lon-

gitude do nodo de Saturno (Vokrouhlický et al. 2003). Também foi previsto (Vokrouhlický et

al. 2003) de que objetos em baixas inclinações, como (24) Themis, podem evoluir de forma

similar à detectada na famı́lia de Koronis.
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No presente trabalho foram observados fotometricamente asteróides das famı́lias de The-

mis, Eos e Maria. Isto com o objetivo de determinar suas propriedades rotacionais e procurar

por correlações. As famı́lias foram escolhidas por serem bem conhecidas, com uma robusta

determinação dos objetos membros e com um bom número de objetos na literatura, permi-

tindo assim uma boa estat́ıstica quando somados às novas observações.

Da análise de uma curva de luz, ou seja, a variação de brilho com a rotação do objeto,

é posśıvel obter o peŕıodo de rotação e sua amplitude. A amplitude, ∆m, da curva de luz

pode ser relacionada diretamente com a forma e/ou diferentes composições na superf́ıcie. Isto

porque a luz que chega desde o asteróide é refletida por esta. Por exemplo, seja um asteróide

com forma elipsoidal e semi-eixos

a ≥ b ≥ c (2.2)

e superf́ıcie homogênea. A configuração geométrica inicial é de que c e a são perpendiculares

à linha da visada, e o objeto tem rotação pura em torno de c. Uma imagem do objeto nesta

configuração detectará um fluxo de energia

fmax ∝ t× a× c, (2.3)

onde t é o tempo de exposição da imagem. Um quarto de peŕıodo depois a configuração

mudou, mostrando uma face de eixos b e c, e, portanto, um mı́nimo de brilho com fluxo

fmin ∝ t× b× c, (2.4)

considerando uma imagem com o mesmo tempo de exposição que a anterior. Completado

meio peŕıodo, a configuração de fmax se repete, mas ainda falta meia volta para completar um

peŕıodo. Neste caso ideal a curva de luz é simétrica com respeito a um máximo ou mı́nimo e

∆m será simplesmente a diferença entre as magnitudes no máximo e no mı́nimo. Lembrando

que m = −2.5 log f , definida a menos de uma constante aditiva, tem-se que

∆m = mmax −mmin = −2.5 log fmax
fmin

⇒ ∆m ∝ log a
b
.

(2.5)

Desta forma, ∆m pode fornecer informação sobre a forma do asteróide. Porém, deve ser

lembrado que uma curva de luz como a descrita acima também pode ser formada por um

objeto esférico com uma “mancha” de albedo diferente. A curva neste caso terá um máximo

na parte homogênea, e um mı́nimo na parte com a mancha. Portanto, uma rotação terá

somente um máximo e um mı́nimo. Os dois casos estão esquematizados na figura 2.5 onde
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Figura 2.5: Degenerecência da curva de luz formada por dos casos distintos, um elipsóide e uma

esfera com uma mancha.

pode-se observar a degenerecência nas curvas de luz.

É importante ressaltar que os casos descrito acima são muito ideais. Com objetos tão

“bem comportados” quanto os dos exemplos, ainda existem configurações que complicam

muito a interpretação de sua curva de luz. Por exemplo, observar o asteróide na direção

do eixo de rotação quando então não haverão variações de brilho. Também podem existir

configurações mais complicadas, como várias manchas, formas bem mais complexas do que

elipsóides ou rotações excitadas em torno de mais do que um eixo de rotação.

No presente trabalho os dados observacionais foram obtidos utilizando diferentes te-

lescópios. Na Argentina observou-se nos telescópios de 1.54 m da Estación Astrof́ısica de

Bosque Alegre, EABA, e de 2.15 m do Complejo Astronómico el Leoncito, CASLEO. No

Brasil utilizaram-se os telescópios de 0.60 m, OPD-1, e de 1.60 m, OPD-2, no Observatório

do Pico dos Dias. Em todos os casos foram usados detectores CCD com filtro de banda larga

R. Na tabela 1 do artigo podem ser vistas as datas das observações. A redução dos dados foi

feita seguindo procedimentos padrões e o pacote de redução de dados IRAF2 foi usado para

o cálculo da magnitude instrumental, m, a partir de fotometria de abertura.

2Image reduction and analysis facility.
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As curvas de luz foram computadas usando magnitudes diferênciais, ou seja, a diferença

entre a magnitude instrumental do asteróide e de uma estrela de comparação do mesmo

campo do objeto

δm = m−m?, (2.6)

onde m? é a magnitude instrumental da estrela. Notar que δm não é igual a ∆m, definida

anteriormente. Ajusta-se então à δm e ao correspondente t, uma série de Fourier (Harris et

al. 1989), obtendo-se o peŕıodo e a amplitude, ∆m. Os resultados completos dos ajustes das

curvas de luz obtidas pode ser visto na tabela 2 do artigo a seguir. As curvas de luz para

todos os objetos podem ser vistas no Apêndice A do mesmo artigo.

A análise dos resultados foi feita utilizando o teste de correlação de Spearman (Press et

al. 1992). O teste avalia o grau de correlação entre dois vetores (x, y), fornecendo também

uma medida de quão conf́ıavel é a correlação. Os parâmetros analisados foram f = peŕıodo−1,

∆m e o diâmetro. Duas amostras foram usadas para cada famı́lia, uma contendo todos os

objetos, e outra somente com aqueles objetos com diâmetro IRAS. Na tabela 4 do artigo

figuram os resultados da procura de relações.

Como complemento do teste de correlação também foram comparadas as distribuições de

f e ∆m das três famı́lias. Para completar a amostra foram utilizados os peŕıodos de outros

membros das famı́lias obtidas da lista do Minor Planets Center3.

Como principal resultado pode-se mencionar uma anti-correlação entre f e o diâmetro

nas famı́lias Themis e Maria, indicando que os objetos maiores rodam mais lentamente. No

caso de Eos foi achado que os objetos maiores têm tendência a terem ∆m menores. Também

foi determinado que Maria é a famı́lia com os rodadores mais rápidos das três famı́lias, en-

quanto Themis é a que tem, em média, a rotação mais lenta.

Os dados da literatura usados no artigo foram compilados em março de 2004, e alguns

destes foram atualizados desde então. Foi decidido, então, refazer o estudo com os novos

dados dispońıveis no Minor Planets Center para verificar por posśıveis mudanças.

Nos três casos a base de dados é ligeiramente maior do que a usada no artigo. Themis

foi de 30 objetos para 31, Eos de 43 para 54 e Maria de 21 para 26 objetos. As distribuições

de freqüências atualizadas podem ser vistas na figura 2.6. As medianas das distribuições são

7.02, 6.96 e 5.57 h para Themis, Eos e Maria respectivamente, em comparação com 7.11,

6.81 e 6.06 h (Themis, Eos e Maria, respectivamente) do artigo. Como já tinha sido visto,

Maria continua sendo a famı́lia que tem os rodadores mais rápidos. Themis e Eos, por outro

3http://cfa-www.harvard.edu/cfa/ps/mpc.html
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Figura 2.6: Distribuições de freqüências das três famı́lias estudadas. Themis no painel superior,

Eos no painel do meio e Maria no inferior. Para facilitar a comparação visual as escalas foram

mantidas iguais, assim como também o tamanho do bin.
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lado, têm medianas similares, mas Themis é a famı́lia com os rodadores mais lentos.

Das comparações entre os resultados do artigo e os novos dados (ver também a figura 2.7),

é posśıvel dizer que estes não se diferenciam muito, e que, portanto, a discussão apresentada

no artigo continua sendo válida. Também é importante lembrar que a freqüência de rotação

é diferente em diferentes faixas de tamanhos (ver Pravec et al. 2002), portanto o fato de ser

a famı́lia de Maria a que tem os rodadores mais rápidos pode estar relacionado com o menor

tamanho médio dos objetos desta.

Figura 2.7: Gráficos no espaço H − f das três famı́lias estudadas. Acima a esquerda Themis, a

direita Eos e abaixo Maria.
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Icarus 172 (2004) 388–401
www.elsevier.com/locate/icarus

Rotational lightcurves of asteroids belonging to families ✩

Alvaro Alvarez-Candal a,∗, René Duffard a, Cláudia A. Angeli a, Daniela Lazzaro a,
Silvia Fernández b

a Observatório Nacional, MCT. Rua Gal. José Cristino 77, 20921-400, Rio de Janeiro, RJ, Brazil
b Observatorio Astronómico, Universidad Nacional de Córdoba, Laprida 854, 5000, Córdoba, Argentina

Received 4 February 2004; revised 14 June 2004

Available online 3 August 2004

Abstract

Complete lightcurves of 17 asteroids belonging to the Themis, Eos, and Maria families have been obtained, as well as single-night pho-
tometric observations of eight objects belonging to the same families. Using also data previously available in the literature, we perform a
preliminary statistical analysis aimed at detecting possible correlations between rotational periods, overall lightcurve amplitudes, and objetcs’
sizes. No evident correlation was found, with the possible exception of a weak anticorrelation between size and spin period. The implications
of this possible anticorrelation are discussed.
 2004 Elsevier Inc. All rights reserved.
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1. Introduction

Asteroid families are clusters of objects in the proper el-
ement space which probably originated from a catastrophic
collision, as originally proposed by Hirayama (1918). If the
origin of each of these groupings is indeed a collision, then
the study of the physical properties of their members can
give an insight on the fragmentation processes. We recall
that the outcome of a catastrophic collision depends on sev-
eral physical properties of the original bodies, such as their
diameters (or masses), density, porosity, rotation, etc., and on
the impact circumstances, basically the impact energy and
geometry. Reversely, the physical characterization of bod-
ies resulting from a catastrophic collision can be used to

✩ Observations carried out at the Observatório do Pico dos Dias, op-
erated by the Laboratório Nacional de Astrofísica (Brazil), the Estación
Astrofísica de Bosque Alegre (Argentina), and the Complejo Astronómico
El Leoncito (Argentina), which is operated under agreement between the
Consejo Nacional de Investigaciones Científicas y Técnicas de la República
Argentina and the National Universities of La Plata, Córdoba, and San Juan,
Argentina.
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E-mail address: alvarez@on.br (A. Alvarez-Candal).

re-construct the event itself, considering also the possible
post-collision evolution of the fragments.

One of the crucial questions about the formation of aster-
oid families is how the incident collisional energy is trans-
ferred onto the rotational energies of the ejected bodies.
The present distribution of angular momentum among the
members of a family can be obtained through the knowl-
edge of the rotation and other physical properties, such as
diameters or masses, and the overall shape of a large sam-
ple of objects (Pravec et al., 2002). However, when relat-
ing the fragmentation event with this data caution must be
taken since diverse phenomena such as secondary collisions,
re-accumulation, infall of material, the YORP (Yarkovsky–
O’Keefe–Radzievskii–Paddack) effect, and others, can also
modify the rotational state of the fragments after the colli-
sion itself (see, for example, Dobrovolskis and Burns, 1984;
Cellino et al., 1990).

Simulations of collisional impacts among asteroids have
been performed in recent years using models involving hy-
drodynamic codes (Benz and Asphaug, 1994, 1999; Love
and Ahrens, 1996; Richardson et al., 2000; Michel et al.,
2001). However, due to the nature of these models the simu-
lations do not consider explicitly the rotational properties of

0019-1035/$ – see front matter  2004 Elsevier Inc. All rights reserved.
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the fragments, which are among the observables of a family.
Numerical work on the rotation of the fragments immedi-
ately after the catastrophic disruption of a rubble-pile was re-
cently done by Roig et al. (2003). Their results, however, are
not directly comparable to a real family since the dynamical
evolution of the fragments, subsequent to the break-up, has
not yet been taken into account. Previous work taking into
account the rotation of the fragments was done by Paolicchi
et al. (1996) that use a semi-empirical model which obtains
the final rotational state from the properties of the ejecta ve-
locity field.

From an observing point of view, there are not many stud-
ies on the distribution of rotational properties of asteroid
families. Pioneering work was done by Binzel (1988) and
Binzel et al. (1989) on the Eos and Koronis families. These
authors found unusually large lightcurve amplitudes in aster-
oids members of the Koronis family and they also suggested
an alignment of the spin axes. This work was followed by
Slivan (2002) and Slivan et al. (2003) with the confirmation
of an alignment of the spin axes of some members of the Ko-
ronis family. This lead to the proposal of a new dynamical
mechanism which would be responsible for this alignment,
called the Slivan effect (Vokrouhlický et al., 2003). This
process locks the spin axis of the 20–40 km-sized popula-
tion in a preferential direction when the precessional rate of
the axis matches the rate of precession of Saturn’s longitude
of nodes (spin–orbit resonance).

In order to increase current knowledge of the rotational
state of asteroids likely produced in events of collisional
break-up, we carried out an observational program aimed at
determining photometrically the rotation periods of mem-
bers of well-known families. Among the largest families
three were selected for this study: Themis, Eos and Maria.
The choice was based on the number of objects in each fam-
ily, their observability, and the already available data.

In Section 2 is described the data acquisition and reduc-
tion while the results are given in Section 3. The obtained
data, combined with that available in the literature, was then
used to search for correlations among diverse physical prop-
erties in each of the studied family. This analysis and a
brief overview of the obtained results are given in Sections 4
and 5, respectively.

2. Observations and data reduction

The observations were carried out during several observa-
tional runs, between 2000 and 2003, at the 1.54-m telescope
of the Estación Astrofísica de Bosque Alegre (EABA, Ar-
gentina), at the 0.60-m (OPD-1) and 1.60-m (OPD-2) tele-
scopes, both of the Observatório do Pico dos Dias (Brazil),
and at the 2.15-m telescope of the Complejo Astronómico el
Leoncito (CASLEO, Argentina). All the observations were
made using CCD cameras in the R broadband filter. A Tek-
tronic 1024 × 1024 CCD camera was used for the EABA
and CASLEO observations yielding a 5 ′. 7 × 5 ′. 7 and a 9′

diameter field, respectively. In the observations at the OPD
an EEV 385 × 578 CCD with a 7 ′.2 × 5 ′.5 field was used.

The observational circumstances of all the studied as-
teroids are listed in Table 1 which shows the family, the
asteroid designation, the UT date, the heliocentric (r) and
topocentric (∆) distances, the solar phase angle (α), the ap-

Table 1
Observational circumstances of asteroids members of the Themis, Eos, and
Maria families

Family Asteroid Date r

[AU]
∆

[AU]
α

[◦]
V Telescope

Themis 62 Erato 30sep03 2.836 2.112 16.2 13.5 OPD-1
01oct03 2.835 2.121 16.5 13.5 OPD-1

656 Beagle 03sep00 3.523 2.675 10.2 15.5 EABA
29sep00 3.536 2.990 14.8 15.9 EABA
26oct00 3.549 3.391 16.3 16.3 EABA

1259 Ogyalla 23aug01 3.322 2.442 10.1 16.2 EABA
1340 Yvette 02sep00 3.450 2.449 2.5 16.0 EABA

03sep00 3.451 2.448 2.1 16.0 EABA
1782 Schneller 03mar01 2.937 2.099 12.2 16.0 EABA

23apr01 2.864 1.901 7.2 15.5 EABA
20jun01 2.786 2.386 12.4 16.5 EABA

2003 Harding 15jun02 3.404 2.603 12.0 17.2 CASLEO
16jun02 3.405 2.594 11.8 17.1 CASLEO

3790 Raywilson 15jun02 3.709 2.903 10.8 18.2 CASLEO
17jun02 3.710 2.924 11.2 18.3 CASLEO

Eos 450 Brigitta 20sep03 2.782 2.011 15.6 14.9 OPD-2
02oct03 2.773 2.129 18.1 15.1 OPD-1
03oct03 2.773 2.140 18.3 15.1 OPD-1

1174 Marmara 23sep03 2.671 1.723 8.8 15.9 OPD-2
1388 Aphrodite 01oct03 2.828 1.843 4.5 12.9 OPD-1

02oct03 2.829 1.845 4.5 12.9 OPD-1
03oct03 2.830 1.846 4.6 12.9 OPD-1

1732 Heike 22sep03 2.676 1.786 12.2 15.2 OPD-2
23sep03 2.676 1.780 11.9 15.2 OPD-2

2443 Tomeileen 03oct03 3.156 2.403 13.8 15.4 OPD-1
04oct03 3.156 2.393 13.5 15.4 OPD-1

Maria 616 Elly 17jul03 2.701 1.731 8.0 14.6 OPD-1
18jul03 2.701 1.732 8.1 14.6 OPD-1
19jul03 2.701 1.733 8.2 14.6 OPD-1
20jul03 2.701 1.734 8.3 14.6 OPD-1

727 Nipponia 03jun00 2.734 1.866 13.3 13.9 EABA
04jul00 2.707 1.705 4.6 13.3 EABA

875 Nymphe 16jul03 2.226 1.337 16.4 14.7 OPD-1
17jul03 2.225 1.341 16.7 14.8 OPD-1

1158 Luda 22may02 2.833 1.869 7.7 15.0 EABA
08jun02 2.825 1.905 10.5 15.1 EABA

1996 Adams 27may01 2.608 1.645 8.7 15.9 EABA
22aug01 2.478 2.158 24.0 16.9 EABA

2151 Hadwiger 09apr00 2.571 1.600 7.0 14.7 EABA
2429 Schurer 25may01 2.713 2.016 18.1 16.8 EABA

27may01 2.711 1.995 17.8 16.8 EABA
20jun01 2.690 1.790 12.4 16.4 EABA

2903 Zhuhai 01may00 2.612 1.620 4.9 15.5 EABA
03jun00 2.631 1.685 10.0 15.9 EABA

3537 Jurgen 07jun02 2.303 1.364 12.5 16.3 EABA
08jun02 2.302 1.359 12.2 16.3 EABA

4856 Seaborg 17nov01 2.407 1.488 11.1 15.6 EABA
18nov01 2.407 1.485 10.9 15.5 EABA

5208 Royer 19jul03 2.723 1.800 11.1 15.7 OPD-1
20jul03 2.723 1.794 10.7 15.7 OPD-1

5542 Moffatt 18jul03 2.437 1.434 5.0 15.5 OPD-1
19jul03 2.434 1.427 4.1 15.5 OPD-1

9175 Graun 07jun02 2.515 1.624 13.8 16.2 EABA
09jun02 2.512 1.632 14.4 16.3 EABA

12728 1991 RP1 19sep03 2.232 1.234 3.9 16.0 OPD-2
20sep03 2.233 1.237 4.5 16.0 OPD-2
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parent magnitude (V ), and the telescope. These ephemeris
were obtained at the web site of the MINOR PLANET CEN-
TER (http://cfa-www.harvard.edu/cfa/ps/mpc.html, hereafter
MPC).

The obtained images were calibrated using standard
methods with dome flat-field and zero exposure images.
The instrumental magnitudes were measured with the Im-
age Reduction and Analysis Facility (IRAF) software, using
aperture photometry on the images with the task PHOT
of the DAOPHOT package. All the lightcurves have been
constructed with relative magnitudes, i.e., the difference be-
tween the instrumental magnitudes of the asteroid and of one
field comparison star. This was done aiming to minimize the
effects of the atmospheric extinction and weather changes.

In order to obtain the composite lightcurves a Fourier
analysis was performed on the data using the method de-
scribed in Harris and Lupishko (1989). In those cases where
a reasonable fit could not be obtained the single-night
lightcurves were used to make some estimation of the rota-
tional period and the amplitude of the variation. Note that the
times of observation were not corrected by light travel time,
since the correction is small for the orbital arcs spanned by
our observations.

In Appendix A (Fig. A.1) are given the composite light-
curves for 17 asteroids: five members of the Themis family,
two of the Eos family and ten of the Maria family. In the
plots each symbol indicates a different night, and the solid
line represents the best Fourier fit. Single-night lightcurves
of two members of Themis, three of Eos, and three of Maria

families are also given, and the date in each of these figures
correspond to the start time of the observation.

3. Periods and amplitudes

The information obtained from the ligthcurves, compos-
ite or not, is summarized in Table 2, in which first and second
columns give the family and the asteroid designation, while
the third, fourth and fifth columns give the rotational pe-
riod, lightcurve amplitude and order of the Fourier series
fit, respectively. The order of each Fourier series was se-
lected as the one which minimize the residuals of the fit.
Nevertheless, its final choice is made after an inspection
of the fitted composite lightcurve in order to assure that
no spurious minimun or maximun are introduced by the
method. The sixth column (� T ) gives the total amount of
time devoted to the observation of the asteroid. The diam-
eters, given in the seventh column, are from IRAS, with
the exception of those marked with †. These have been de-
termined from the albedo estimate and the absolute mag-
nitude as described in the following section (see Eq. (1)).
The diameters or absolute magnitudes were taken from the
datafile astorb.dat available at the LOWELL OBSERVA-
TORY home page (ftp://ftp.lowell.edu/pub/elgb/astorb.html).
The last two columns of Table 2 give the zero rotational
phase time in fraction of day and the reliability code, q , as-
signed to each period. This parameter assumes values from 1
up to 3 and defines, in a rather subjective way, the reliability
on the period determination. To a period with a low reliabil-

Table 2
Rotational properties of the observed asteroids

Family Asteroid P [hr] � m Order � T [hr] D[km] Zero phase time q

Themis 62 Erato∗ 5.675 ± 0.001 0.15 4 6.81 95.4 2003-Oct-01.134 2
656 Beagle 7.255 ± 0.001 0.99 4 8.52 53.2 2000-Sep-21.860 2

1259 Ogyalla∗ — ∼ 0.0 3.07 33.1
1340 Yvette 3.525 ± 0.001 0.16 6 7.13 25.9 2000-Sep-03.285 2
1782 Schneller — ∼ 0.6 11.647 33.1
2003 Harding 2.96 ± 0.01 0.18 2 4.67 23.0† 2002-Jun-16.822 1
3790 Raywilson 4.86 ± 0.01 0.31 4 9.32 16.6† 2002-Jun-17.698 2

Eos 450 Brigitta > 10 > 0.2 8.66 33.3
1174 Marmara > 11 ∼ 0.2 4.03 13.7†
1388 Aphrodite∗ > 8.8 ∼ 0.4 8.03 25.2
1732 Heike 3.338 ± 0.001 0.27 5 4.24 24.1 2003-Sep-23.385 2
2443 Tomeileen 3.974 ± 0.001 0.1 3 6.86 30.9 2003-Oct-04.290 3

Maria 616 Elly 5.301 ± 0.001 0.34 5 16.77 18.1 2003-Jul-19.259 3
727 Nipponia∗ 3.974 ± 0.001 0.11 4 6.97 32.2 2000-Jun-24.980 3
875 Nymphe∗ 9.57 ± 0.01 0.42 4 7.86 13.8 2003-Jul-16.949 2

1158 Luda∗ 7.44 ± 0.01 0.29 3 8.53 19.1 2002-Jun-01.452 2
1996 Adams 3.560 ± 0.001 0.34 3 4.60 10.8† 2001-Jun-27.671 2
2151 Hadwiger 2.29 ± 0.01 0.38 6 2.17 20.2 2000-Apr-09.645 2
2429 Schurer 7.070 ± 0.001 0.28 6 10.18 10.3† 2001-Jun-08.026 2
2903 Zhuhai 6.152 ± 0.001 0.53 4 8.97 11.3† 2000-May-20.236 3
3537 Jurgen > 14 ∼ 0.3 5.67 6.8†
5208 Royer 3.866 ± 0.001 0.44 5 5.09 13.6† 2003-Jul-20.590 3
5542 Moffatt 5.195 ± 0.001 0.27 4 11.08 10.2† 2003-Jul-19.185 2
9175 Graun > 20 ∼ 0.2 6.00 9.4†

12728 1991 RP1 — 5.98 5.9†
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ity, and that can be even completely wrong, is given q = 1.
Growing reliability on the determined value increases the q

parameter to 2 or even 3, when the period is quite secure. A
detailed definition of this parameter can be found in Harris
and Young (1983).

The asteroids marked by ∗ in Table 2 have already pub-
lished rotational period, most given in the lightcurves pa-
rameters list at the MPC, updated by A. Harris and B.D.
Warner on 2003 December 15. 62 Erato was observed
by Harris et al. (1992) and they estimated P > 8 hr and
� m > 0.2 with a low confidence. 1259 Ogyalla was ob-
served by Lagerkvist (1978), obtaining an estimated period
larger than 12 hr and an amplitude larger than 0.3. Our data,
however, do not present any variation, in brightness, of this
asteroid with respect to the comparison field star. In the case
of 1388 Aphrodite a period of 11.95 hr with an amplitude
0.35, was obtained by Ingleby et al. (2003, unpublished,
posted at the MPC). Florczak et al. (1997) and Behrend
(2003, unpublished, posted at MPC) observed 727 Nipponia,
obtaining periods of 4.6 and 5.069 hr, respectively, and an
amplitude of 0.14. Finally 857 Nymphe with P = 12.638
hr and � m = 0.46 and 1158 Luda with P = 6.904 hr and
� m = 0.15 were observed by Wagner (2004) and Wagner
(2003, unpublished, posted at MPC), respectively.

4. Analysis of the data

The obtained results can be used, along with those avail-
able in the literature, to search for correlations between the
rotational frequency, the amplitude of the lightcurves, and
the diameter of the asteroid. Including only those asteroids
with a q � 2 period determination, the total sample consists
of 30, 43, and 21 objects of the Themis, Eos, and Maria fam-
ilies, respectively. The objects members of each of the three
families and for which periods and amplitudes were taken
from the literature are given in Table 3.

Two important caveats are: first, the information which
can be obtained from composite lightcurves, at a single
epoch, is rather limited since they might change substan-
tially at different apparitions by changes in aspect angle; and
second, the sample is rather small to obtain robust statistical
results. Even though, we believe that interesting information
can be extracted from the data.

Table 3
Asteroids with rotational properties taken from the literature

Themis 24 90 171 222 268 379 383 492 526 621 936 954 981 996 1074
1576 1674 1687 1805 2165 2228 2270 2659 2921 8189

Eos 221 339 513 520 529 573 579 590 639 653 742 766 775 798 807
1087 1095 1129 1148 1186 1207 1210 1220 1286 1291 1416
1434 1533 1604 1641 1723 1753 1780 1799 1957 2052 2111
3638 4455 5940

Maria 170 472 575 660 695 714 787 2962 3786 4099 9262

The rotational lightcurves of 621 Werdandi, 2228 Soyuz-Apollo, and 3786
Yamada have been recently published at Almeida et al. (2004).

The data concerning the families and used in what follows
were taken from diverse sources. For the family member-
ships we used those described in Mothé-Diniz et al. (2004)
that applied a cluster analysis, similar to the one first pro-
posed by Bendjoya et al. (1993), on the set of proper ele-
ments computed by Milani and Knežević (http://hamilton.
dm.unipi.it/cgi-bin/astdys/astibo). In Fig. 1 is shown the dis-
tribution, in the proper elements space, of the asteroids used
in the present study. Note that the different symbols separate
not only the distinct families but also those asteroids with
rotational properties taken from the literature. Note that the
family membership of the asteroids in our sample, coincide
with these of Zappalà et al. (1995).

The predominant taxonomic class of each family, C, K,
and S for Themis, Eos, and Maria, respectively, was taken
from Cellino et al. (2002). The mean geometric albedos for
each of these taxonomic classes were taken from (Bus, 1999)
and used to compute the diameter for those asteroids without
an IRAS (Tedesco et al., 2002) determination. The used val-
ues were 0.07 for the Themis family, 0.15 for the Eos family,
and 0.22 for the Maria family. In these cases the diameter D,
in km, was computed through the relation

(1)D =

1.329
p1/2 × 10(3−H/5),

where H and p are the absolute magnitude and the mean
geometric albedo, respectively (Bowell and Lumme, 1979).

The presence of correlations among the diameter and the
rotational properties, the frequency and the amplitude of the
composite lightcurve, in asteroids members of the Themis,
Eos, and Maria families, was then searched. This was per-
formed using the Spearman Rank-Order Correlation Coeffi-
cient (rs ) (Press et al., 1992). This coefficient assumes val-
ues between −1 and 1. A correlation exists if rs = 1, while
rs = −1 means total anticorrelation. A zero value means that
there is no correlation at all. The significance of rs is mea-
sured by Prs , which gives the probability of two variables
being uncorrelated. This test was chosen since it is very ro-
bust and do not rely on any a priori assumption.

For each family the above correlation test was applied
on three pairs of variables. The first pair is the rotational
frequency (inverse of the rotational period) and the diameter,
the second pair is the amplitude of the lightcurve (� m ) and
the diameter, and the third pair is the rotational frequency
and � m .

Moreover, for each family two data sets were used: the
first one with all the asteroids and the second with just those
with IRAS diameter. The results obtained are summarized
in Table 4 where for each family and pair of tested variables
are given the Spearman parameters, rs and Prs , obtained for
the two data sets. Those results will be discussed below sep-
arately for each family.

4.1. Themis family

In Fig. 2a we show the rotational frequency versus the
diameter for the thirty objects of the Themis family with
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Fig. 1. Asteroids of the three families analyzed in this paper in the a′–e′ and a′–sin(I ′) spaces. The different simbols separate our observations (filled circles
for Eos, crosses for Maria, and open triangles for Themis) from those of the literature.

Table 4
Results of the search for correlations

Family Pair of variables rs (all) Prs (all) rs Prs

Themis frequency − diameter −0.39 0.03 −0.22 0.30
� m − diameter −0.22 0.25 −0.26 0.22
frequency − � m −0.16 0.38 −0.17 0.44

Eos frequency − diameter −0.10 0.53 −0.17 0.31
� m − diameter −0.26 0.09 −0.19 0.25
frequency − � m −0.11 0.47 −0.13 0.45

Maria frequency − diameter −0.39 0.08 −0.54 0.05
� m − diameter 0.28 0.21 −0.05 0.87
frequency − � m −0.10 0.66 0.00 0.99

known period. The filled triangles represent objects with
IRAS diameter, while the open squares indicate objects with
diameters inferred from the albedo and the absolute magni-
tude H , as explained above. Note that this graphical distinc-
tion between objects with and without IRAS diameters will
be maintained throughout this paper.

The test for correlations in the frequency − diameter pair
gives rs = −0.39 and Prs = 0.03 when considering all the
objects, which indicates a possible anticorrelation between
the variables. However, if we exclude the objects without
IRAS diameter (7 asteroids) the parameters become rs =

−0.23 and Prs = 0.30, and the anticorrelation is not signifi-
cant at all. It must be cautioned that in this case the data set
becomes very small and can, therefore, invalidate the results.

No trend or correlation between the variables diameter and
� m were found in any of the data sets analyzed (Fig. 2b).
The test on the variables � m and frequency also gives a
strong indication of no correlation at all (Fig. 2c).

As can be seen in Fig. 3a, the frequency distribution of
the Themis family is very irregular, with most of the objects
grouped in the range from 5 to 10 hr. The mean frequency is
0.144 hr−1 which corresponds to a period of 6.96 hr, and the
median of the distribution is 7.11 hr. The � m distribution
(Fig. 3b) is even more irregular, ranging from near zero am-
plitude to 1 magnitude amplitude. The mean and median of
the distribution are 0.35 and 0.34, respectively. This jagged
distribution is due to the existence of elongated objects.

4.2. Eos family

In the case of the Eos family, the analyzed dataset con-
tains 43 asteroids. However due to the very long rotational
period of 1220 Crocus (737 hr and � m = 0.87), this aster-
oid was not included in Fig. 4, but it was taken into account
in the diverse tests, with some few exceptions which are ex-
plicitly noted below. When we take into account only those
asteroids with IRAS diameter, the sample is reduced to 37
asteroids.

The Spearman test performed on the frequency and di-
ameter pair, with both samples, indicates uncorrelated data
as shown in Table 4. This is readily seen also from Fig. 4a.
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Fig. 2. Distribution of parameters for the Themis family: (a) diameter vs. rotational frequency, (b) diameter vs. �m, and (c) rotational frequency vs. �m.

Fig. 3. Rotational frequency (a) and �m (b) distributions for the Themis family.
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Fig. 4. Distribution of parameters for the Eos family: (a) diameter vs. rotational frequency, (b) diameter vs. �m, and (c) rotational frequency vs. �m.

A weak anticorrelation is seen in the �m − diameter pair,
but just when the complete sample is analyzed. When we
consider only those asteroids with IRAS albedo this anticor-
relation disappears (Fig. 4b). Negative results for a correla-
tion in the frequency − �m pair were also obtained on both
samples (Fig. 4c).

As 1220 Crocus has an extremely low rotation, we per-
formed the Spearman test also discarding only this asteroid
and retaining the other 42 objects. No correlation was found
in any of the pairs of variables.

Two datasets were used in the analysis of the distrib-
utions: the first one includes just asteroids with measured
periods, excluding 1220 Crocus, and the second one in-
cludes 1220 Crocus and the asteroids 450 Brigitta and 1174
Marmara with the estimations given in Table 2. This was
done because these two objects have very good individ-
ual lightcurves but long rotational periods, which difficults
the task of computing a period over few nights of observa-
tions allowing, however, a quite precise estimation of the
period. In Figs. 5a and 5b the continuous and the dashed
lines indicate the reduced and the extended samples, respec-
tively.

The frequency distribution has an excess of objects at
∼ 0.16 and ∼ 0.3 hr−1 (continuous line). On the other hand,
when adding the three asteroids mentioned above, an excess
appears at 0.1 hr−1 which means an excess of rotators with
period of ∼ 10 hr−1. The mean of the continuous line dis-
tribution is 0.156 hr−1 which corresponds to P = 6.41 hr.
The median of the period is 6.81 hr. The distribution of am-

plitudes is very irregular with a mean of 0.31 and median
of 0.25. Both values are for the continuous line distribution.
There is a maximun at 0.2 which indicates the existence of
several asteroids with almost spherical shape, under an as-
sumption of equatorial view, or nearly pole-on view.

4.3. Maria family

For the variables frequency and diameter, the Spearman
correlation coefficient gives a weak anticorrelation when
considering all the objects (rs = −0.39, Prs = 0.08) and
also just those with IRAS albedo (rs = −0.54, Prs = 0.05)
(Fig. 6a). In the other two pairs of variables the Spear-
man test do not reveals any correlation (see Figs. 6b and
6c), showing a strong uncorrelation in the frequency − �m

pair.
The data for the rotational properties of Maria family is

very scarce, but the distribution of rotational frequencies and
amplitudes are not so much spread out. This fact may, of
course, be attributed exactly to the paucity of the data.

The mean frequency is 0.194 hr−1 which corresponds
to a period of 5.13 hr, and the median is 6.055 hr. These
two parameters have the smallest values among the fami-
lies considered here. Maria has also the fastest rotators of
the three families (P < 2.5 hr) (Fig. 7a). The distribution of
amplitudes is very compact, with no object with �m > 0.65
(Fig. 7b), and the mean and the median of the distribution
have the same value of 0.34.
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Fig. 5. Rotational frequency (a) and �m (b) distributions for the Eos family.

Fig. 6. Distribution of parameters for the Maria family: (a) diameter vs. rotational frequency, (b) diameter vs. �m, and (c) rotational frequency vs. �m.
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Fig. 7. Rotational frequency (a) and �m (b) distributions for the Maria family.

5. Summary and discussion

In this paper we have presented composite lightcurves
and rotational periods for seventeen asteroids members of
the Themis, Eos, and Maria families. Eight more asteroids
were observed, but just a lower estimate of the rotation pe-
riod and lightcurve amplitude could be obtained.

We also compiled the published data on the rotational
properties of the Themis, Eos, and Maria families to study
the distribution of the rotational properties and analyse their
relationships with the diameters of the bodies.

In general, we did not find any strong evidence of corre-
lations between the pairs of variables analyzed (see Table 4).
The Spearman Rank-Order Correlation Coefficient shows
a possible anticorrelation between diameter and frequency
in the Maria family and a similar behavior in the Themis
family. This behavior is consistent with the relationship be-
tween the rotational frequency and the diameter observed in
laboratory experiments (Giblin et al., 1998), some models
(Paolicchi et al., 1996), and the asteroidal population (Pravec
et al., 2002). However, the trend is more consistent in the
Maria family, since in the Themis family the anticorrelation
is not present when we consider just the asteroids with IRAS
diameter. Similarly, in the Eos family a weak anticorrelation
appears in the pair of variables �m − diameter, and disap-
pears when we consider only the IRAS diameter asteroids.

The weak evidence of anticorrelation found in the Maria
family may be related to the age of the family (∼ 108 yr;

Farinella, 1994). It is possible that the largest fragments
(5 objects have 40 km < D < 50 km) remember the rota-
tional state of their parent body (Binzel et al., 1989). Not
much can be said about the Themis and Eos families in view
of the lack of significant correlations.

From the distributions of frequencies and amplitudes we
can see (Table 5) that the Maria family has the lowest mean
and median in the frequency distribution. The frequency dis-
tribution of Themis is the most irregular of the three families
here analyzed, maybe the Slivan effect having some implica-
tions with this fact. In their work Vokrouhlický et al. (2003)
predict that asteroids with orbital characteristics similar to
that of 24 Themis could suffer the alignment of the spin
axis, in a similar way to the one observed in the Koronis
family (Slivan, 2002; Slivan et al., 2003). Moreover those
works report a tightly cluster of rotational periods, in pro-
grade rotators, between 7.5 and 9 hr. Our distribution for the
Themis family shows that 22 objects (71% of the sample)
have 5.5 hr < P < 12.5 hr. Nevertheless, we cannot strictly
relate dynamical effects, such as the Slivan effect, with our
results. To do this we need to obtain pole solutions for the
asteroids of the family.

Finally it is important to stress that in the photometry de-
voted to study the rotational properties of asteroids, there
exist an observational bias which favors the measure of short
period and high amplitude lightcurves. How to estimate this
bias is an open problem but it certainly depends on the num-
ber of objects for which a period is indeed obtained. From
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the analysis here performed we can conclude that more data
is in urgent need in order to confirm or not the trends here
presented.

Table 5
Distributions

Distribution Themis Eos Maria
Spin Mean [hr] 6.95 6.41 5.13

Median [hr] 7.11 6.81 6.06
� m Mean 0.35 0.31 0.34

Median 0.34 0.25 0.34
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Appendix A. Lightcurves of the observed asteroids
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Fig. A.1.
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(d)

(e)

(f)

(g)

Fig. A.1. Continued.
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(h)

(i)

(j)

(k)

Fig. A.1. Continued.
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(m)

Fig. A.1. Continued.
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2.3 Região interna do cinturão principal

A região interna do cinturão principal apresenta uma grande densidade de objetos, com várias

famı́lias e grupos dinâmicos. Num aspecto geral, a região pode ser dividida em três partes.

A primeira é a região mais interna onde coexistem a famı́lia de Baptistina e a maior parte

dos grupos dinâmicos (figura 2.8). A segunda é a região de Nysa-Polana. Nesta região são

identificadas famı́lias muito próximas, mas que não compartilham as mesmas caracteŕısticas

composicionais (Cellino et al. 2001). A terceira, provavelmente uma das mais interessantes do

cinturão principal, é a intermediária, associada a (4) Vesta, o único grande asteróide diferen-

ciado conhecido. A famı́lia foi identificada dinamicamente por Williams (1989) e comprovada

observacionalmente por Binzel e Xu (1993).

Na figura 2.8 podem ser vistas as famı́lias da região interna, Baptistina em azul, Vesta

em vermelho, Nysa em verde, Erigone em negro e Massalia em azul-celeste. Em cinza são

apresentados todos os “clumps” identificados na região. As famı́lias e clumps são os definidos

no trabalho Mothé-Diniz et al. (2005).

Figura 2.8: Famı́lias e clumps no cinturão principal interior. Estes últimos são representados por

pontos cinza, enquanto as famı́lias são representadas em azul, Baptistina, em vermelho, Vesta, em

verde, Nysa, em preto, Erigone e em azul-celeste, Massalia.

Com o objetivo de avaliar a distribuição de classes taxonômicas na região e sua in-

terrelação com a dinâmica, foi feito um levantamento espectroscópico, assim como mapas

dinâmicos. A região interna foi definida pelos limites 2.1 < a < 2.5 UA, e < 0.3 e I < 15o
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isto para evitar os objetos do grupo de Phocaea em altas inclinações.

As observações foram feitas utilizando três telescópios: 2.15 m no CASLEO (Argentina),

1.60 m no OPD (Brasil) e 1.5 m no ESO (Chile). A redução dos dados foi feita seguindo

procedimentos padrões, usando o pacote IRAF. A redução incluiu a extração e calibração dos

espectros. Todos os espectros foram normalizados, a maior parte em 0.62 µm, com exceção

dos espectros do CASLEO que o foram em 0.64 µm. Após a normalização, uma técnica de

filtragem foi aplicada aos espectros com o objetivo de melhorar o sinal-ruido e, desta forma,

ter uma maior certeza na classificação taxonômica.

Do ponto de vista das observações os principais resultados obtidos são a classificação

taxônomica de 88 novos objetos na região e a descoberta de 6 novos asteróides de tipo

V fora da famı́lia dinâmica de Vesta. A classificação foi feita por uma comparação visual

com os “templates” de Tholen (Tholen 1984, 1989). Considerando também os asteróides

classificados nos diversos levantamentos como o SMASS (Bus e Binzel 2002b, e referências),

o S3OS2 (Lazzaro et al. 2004) e o ECAS (Zellner et al. 1985) assim como alguns trabalhos

na literatura, existem na região 671 asteróides classificados permitindo assim realizar uma

análise estat́ıstica.

As diferentes classes, separadas primeiramente em dois grandes grupos espectroscópicos,

com e sem estruturas, distribuem-se de maneira diferente na região, com agrupamentos par-

ticulares nas regiões das famı́lias. Os objetos sem estruturas encontram-se principalmente na

parte externa da região interna, próximo da ressonância 3:1, enquanto aqueles com estrutu-

ras dominam a parte mais interna. Entretanto, nota-se também uma mistura ao longo da

região.

As populações de objetos com e sem estruturas foram divididas em grupos taxonômicos

mais espećıficos. A separação foi feita tentando manter coerência com as classes descritas

pela taxonomia de Tholen (1984) e de Bus (1999). Os grupos utilizados podem ser vistos na

tabela 2.1, junto com o número de objetos em cada um.

Tabela 2.1: Classes e grupos
Espectros Grupos Taxonomia Número

Sem estruturas C C,Cb,Cgh,Ch,Cb,B,F 107

X X,M,P,E,Xk,Xe,Xc 56

D D,T 16

Com estruturas S S,Sl,Sk,Sq 370

V V 71

AR A,Sa,R,Sr 42

L L,K 9
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Os diferentes grupos distribuem-se de maneira bem diferente uns de outros. Os grupos C

e D encontram-se majoritariamente na região a > 2.3 UA. Entretanto o grupo X espalha-se

mais uniformemente e é o único que se encontra em baixas excentricidades. Os grupos S e

AR têm uma maior densidade na região em torno de Baptistina. Finalmente, embora a maior

parte do grupo V se localize próximo da famı́lia dinâmica de Vesta, encontram-se também

objetos longe desta.

O número de objetos classificados representa menos do que 2% da população de objetos

numerados quando os efeitos de incompleteza, ou de viés observacional, podem se tornar

importantes. Por este motivo foi feita uma correção de viés ocasionado pela observação em

regiões espećıficas. O procedimento completo está descrito no artigo onde foram considerados

objetos até com magnitude absoluta 13.5. A população sem viés pode ser vista na figura 2.9

(linha continua em vermelho) comparada com a distribuição de objetos numerados (linha

tracejada azul). O método de correção funciona bem já que a população sem viés recupera

as estruturas mais importantes da distribuição de objetos numerados.

Por fim, sendo que as distribuições de objetos e classes está influenciada pela dinâmica

da região foram feitos mapas dinâmicos da região. Os mapas foram computados utilizando

o método de análise espectral (Michtchenko et al. 2002) que, analisando mediante técnicas

de Fourier a evolução temporal dos elementos orbitais, mede o grau de caoticidade de uma

órbita. A cada grau de caoticidade é dado um número N , com o qual é posśıvel construir os

mapas dinâmicos transformando os valores de N numa escala de cinza.

Os mapas da região mostram uma complicada rede de ressonâncias que se misturam

gerando regiões altamente caóticas, como a banda que cruza a região interna desde 2.2 até

2.5 UA e excentricidades entre 0.1 e 0.25. Abaixo desta banda se concentram a maior parte

dos asteróides da região interna e as famı́lias.

As ressonâncias, tanto as de movimentos médios quanto as seculares, cruzam as famı́lias

da região podendo provocar, em combinação com as forças não-gravitacionais, a migração

de objetos fora destas. Desta forma, parece ser posśıvel explicar alguns dos objetos tipo V

encontrados fora da famı́lia de Vesta (Carruba et al. 2005). Embora alguns dos objetos tipo

V encontrados fora da famı́lia de Vesta poderiam ser membros da famı́lia, muitos encontram-

se realmente longe desta. Em particular encontram-se objetos com inclinações menores do

que (4) Vesta e sua famı́lia dinâmica e cuja evolução a partir de (4) Vesta é dif́ıcil de ser

explicada.

Outro resultado interessante é que a famı́lia de Baptistina mostra uma importante diver-
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Figura 2.9: Teste do método de correção de viés observacional. Em azul aparece a população de

objetos numerados com H até 13.5 e, em vermelho, a população sem viés.

sidade composicional: três objetos do grupo S, dois X, dois AR, um V e um C. Com exceção

do objeto do grupo C, o resto é compat́ıvel com a fragmentação de um corpo diferenciado.

Porém, para ter certeza, são necessárias mais observações desta famı́lia. Devido ao pequeno

número de objetos da famı́lia com classificação taxonômica esta é apenas uma hipótese ainda

a ser comprovada, ou não.
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Caṕıtulo 3

Objetos de Transição: cometas –

asteróides

It is really funny how by making small adjustment, skipping over details, omit-

ting a cause, and slighlty altering real events, defeats can be turned into victories,

failure into heroism.

Meša Selimović – Death and the Dervish

3.1 Introdução

Durante muito tempo tem sido assumida a existência de duas populações claramente dis-

tintas entre os corpos menores do Sistema Solar: os cometas e os asteróides. Os cometas

teriam se formado na parte externa do Sistema Solar, entre as órbitas dos planetas gigan-

tes. Nessas regiões os materiais voláteis existem em forma de gelos. Ao fazer incursão ao

Sistema Solar interior, particularmente a distâncias menores do que 3 UA do Sol, começa a

sublimação do gelo de água, e o cometa torna-se ativo. Os asteróides, por outro lado, teriam

se formado na região que ocupam atualmente, no cinturão principal, com baixo conteúdo de

voláteis e, portanto, não apresentariam atividade. Então o fato de ter ou não atividade é

o que classicamente diferencia os cometas dos asteróides além, naturalmente, de suas órbitas.

Nos últimos anos a separação entre cometas e asteróides tem se tornado mais dif́ıcil pela

descoberta de objetos da população de asteróides que apresentam, ou apresentaram, ativi-

dade cometária. Estudos teóricos têm também demonstrado que um cometa pode desenvolver

uma crosta que impeça a atividade ou então esgotar todos seus componentes voláteis. Neste

53
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caso o cometa passará a ter uma aparência asteroidal clássica. Neste caṕıtulo será abor-

dada esta problemática primeiro fazendo uma breve descrição das caracteŕısticas básicas dos

cometas e dos objetos de transição asteróide-cometa para, em seguida, apresentar os três

estudos realizados visando entender as diferenças, e semelhanças, entre asteróides e cometas.

Em particular o estudo é enfocado nos asteróides em órbitas cometárias e nos cometas da

famı́lia de Júpiter.

3.1.1 Cometas

Os cometas têm sido observados continuamente ao longo da história da humanidade. Sem-

pre foram tidos como mensageiros de luto e grandes mudanças, em geral ruins. Hoje sabe-se

que os cometas carregam em sua composição e caracteŕısticas dinâmicas, importantes in-

formações sobre a época de formação de todo o Sistema Solar (ver Festou et al. 1993).

A maioria das órbitas cometárias têm alta excentricidade e são instáveis do ponto de

vista dinâmico. São identificáveis dois tipos de cometas de acordo com seu peŕıodo orbital.

Cometas com peŕıodos maiores do que 200 anos são chamados de longo peŕıodo, enquanto

os demais de curto peŕıodo. Estes últimos podem ser sub-divididos em duas populações, os

cometas da famı́lia de Júpiter, JFC, e os cometas do tipo Halley, HTC. Os JFC se diferenciam

dos HTC por terem inclinações menores, o que leva a pensar numa origem diferente para

cada população.

Os JFCs têm peŕıodos menores do que 20 anos e inclinações relativamente próximas da

ecĺıptica indicando uma posśıvel origem a partir de um disco. Esta região estaria nos confins

do Sistema Solar, além da órbita de Netuno (Fernández 1980, Duncan et al. 1988), e é hoje

conhecido como cinturão de Edgeworth-Kuiper, ou de objetos trans-netunianos. Os HTCs,

assim como os cometas de longo peŕıodo, têm uma distribuição quase aleatória de inclinações

sugerindo uma fonte quase esférica, provavelmente a nuvem de Oort (Oort 1950).

Mais recentemente tem sido introduzida uma nova forma de classificar os cometas a partir

de critérios dinâmicos, utilizando o parâmetro de Tisserand (Levison e Duncan 1994).

A concepção moderna do núcleo cometário nasceu na metade do século passado a partir do

modelo da bola de neve suja proposto por Whipple (1950). Ao contrário do que se acreditava,

os cometas não são uma nuvem de gelos e poeira orbitando ao redor do Sol mas objetos sólidos

formados por uma fração (ainda pouco conhecida) de gelos e rochas. Quando aquecido devido

a sua aproximação ao Sol, uma coma é produzida pela sublimação de gelos, e da interação com

o vento solar são formadas duas caudas, uma de ions e outra de poeira. Sabe-se também que
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os núcleos apresentam regiões de atividade localizadas, como demonstrando pelas imagens

de alguns cometas, como 1P/Halley e 9P/Tempel 1, obtidas por sondas espaciais (figura 3.1).

Figura 3.1: Esquerda: cometa 1P/Halley, imagem da sonda Giotto, em 1986 (ESA). Direita: cometa

9P/Tempel 1, imagem da missão Deep Impact, em 2005 (NASA).

Em resumo, os cometas são objetos que apresentam órbitas com grandes excentricidades,

provêm de regiões distantes do Sol, e têm um alto conteúdo de gelos em seus núcleos.

3.1.2 Parâmetro de Tisserand

O único problema com solução exata da dinâmica é o problema de dois corpos, no qual para

as seis equações de movimento existêm seis constantes que resolvem o problema de maneira

uńıvoca. Porém, quando se passa a um problema mais complicado, três corpos por exemplo,

este já não tem solução exata porque existem apenas seis constantes para 18 equações de

movimento. Sob algumas aproximações, é posśıvel encontrar uma outra constante de movi-

mento, a constante de Jacobi.

Considere-se um sistema composto por três corpos. As equações de movimento de qual-

quer um destes é descrita, de forma geral (Brower e Clemence 1961, Murray e Dermott 1999),
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como
d2~r

dt2
= m1

~r1

|~r1|3
+ m2

~r2

|~r2|3
(3.1)

onde o lado esquerdo é a aceleração de um dos corpos devida à presença dos outros dois e ~ri

é o vetor de posição do corpo sob análise com respeito ao corpo de massa mi num sistema

inercial.

Para simplificar o problema assume-se que, em unidades arbitrárias, m1 = 1−µ, m2 = µ

e que o terceiro corpo tem massa pequena em comparação com as demais, de forma que

não afeta o movimento destas. Também se assume que os corpos m1 e m2 se movem com

velocidade angular constante n = 1 em órbitas circulares e coplanares em torno do centro de

massa e que a distância entre elas é unitária. As equações de movimento 3.1 podem, então

ser escritas, num sistema em rotação, como:

ẍ− 2nẏ − n2x = −[(1− µ)x+µ
r3
1

+ µx−(1−µ)

r3
2

]

ÿ + 2nẋ− n2y = −[ (1−µ)

r3
1

+ µ
r3
2
]y

z̈ = −[ (1−µ)
r3
1

+ µ
r3
2
]z.

(3.2)

onde ri = |~ri|. Neste sistema os corpos m1 e m2 têm coordenadas fixas (-µ,0,0) e (1−µ,0,0),

e o terceiro corpo tem coordenadas (x, y, z).

O lado direito das equações pode ser associado com o gradiente de uma função escalar

−U que satisfaz

−U =
n2

2
(x2 + y2) +

1− µ

r1
+

µ

r2
. (3.3)

Então 3.2 pode ser re-escrito como

ẍ− 2nẏ = −∇Ux

ÿ + 2nẋ = −∇Uy

z̈ = −∇Uz

(3.4)

onde ∇Ui indica a derivada parcial de U com respeito à variável i. Multiplicando a primeira

equação de 3.4 por ẋ, a segunda por ẏ, e a terceira por ż, e somando-as tem-se que:

ẋẍ− 2nẋẏ + ẏÿ + 2nẏẋ + żz̈ = −ẋ∇Ux − ẏ∇Uy − ż∇Uz

⇒ ẋẍ + ẏÿ + żz̈ = −~∇U · ~̇r
(3.5)

como ẋẍ + ẏÿ + żz̈ = 1
2

d|~̇r|2
dt

e −~∇U · ~̇r = −dU
dt

, é posśıvel integrar os dois lados da última

equação 3.5, obtendo-se

v2 + 2U = −CJ (3.6)

onde v = |~̇r| e CJ é uma constante de movimento, chamada constante de Jacobi.
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É importante notar que CJ , embora seja constante, não representa a energia do sistema,

já que nem a energia e nem o momento angular são conservados neste problema. Volte-se

agora ao sistema inercial. Se as coordenadas do terceiro corpo neste sistema são (ξ, η, ζ)

então a equação 3.6 é dada por:

CJ = 2
(1− µ

r1

+
µ

r2

)

+ 2n(ξη̇ − ηξ̇)− v2 (3.7)

onde (x, y, z) e (ξ, η, ζ) estão relacionadas através da transformação de coordenadas entre

sistemas em rotação e inerciais.

Até agora o tratamento foi levado em forma geral e é posśıvel passar a um caso mais

particular. Suponha-se o sistema Sol–Júpiter–cometa. As distâncias r1 e r2 representam Sol–

cometa e Júpiter–cometa, respectivamente. Como a massa de Júpiter é muito menor do que

a massa do Sol, é posśıvel assumir µ ' 0. Assume-se que o cometa está longe de Júpiter, ou

seja r2 é grande, então 1/r2 → 0 e, desta forma, o primeiro termo na equação 3.7 torna-se

2/r1. Do problema dos dois corpos sabe-se que a projeção no eixo ζ do momento angular do

movimento do cometa em torno do Sol é ξη̇− ηξ̇ =
√

a(1− e2) cos I, e que a energia orbital

do cometa é v2 = 2/r1 − 1/a. Então CJ pode ser re-escrita como

CJ ' 2/r1 + 2n
√

a(1− e2) cos I − 2/r1 + 1/a

⇒ 1/a + 2n
√

a(1− e2) ' constante,
(3.8)

onde a, e, I são os elementos orbitais do cometa.

Se o cometa sofre um encontro próximo com Júpiter, então

1/a + 2n
√

a(1− e2) cos I = 1/a′ + 2n
√

a′(1− e′2) cos I ′ (3.9)

onde num lado estão os elementos antes do encontro e do outro os elementos depois. Esta

relação é conhecida como a relação de Tisserand.

Da terceira lei de Kepler n2a3
J = 1, no sistema de unidades utilizado, onde aJ é o semi-eixo

maior de Júpiter. Substituindo n = a
−3/2
J , o parâmetro de Tisserand torna-se:

T =
aJ

a
+ 2 cos I

√

a

aJ
(1− e2). (3.10)

Kresák (1979) mostrou que, em geral, os cometas apresentam T < 3 enquanto os as-

teróides T > 3. Vale ressaltar que algumas populações de asteróides, como por exemplo os

Troianos, não satisfazem esta relação.
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Figura 3.2: Distribuição de asteróides (pontos) e cometas (asteriscos). As linhas indicam, o valor

constante de T = 2 (linha tracejada), T = 3 (linha continua) e q = 1.3 UA (linha ponto-tracejada).

Para melhor claridade foram retirados os asteróides do retângulo.

Na figura 3.2 estão desenhados os asteróides (pontos cinzas) e cometas (asteriscos verme-

lhos) no espaço a − e assim com a linha continua indicando o valor T = 3. Como pode ser

visto, a maior parte dos asteróides têm T > 3 e os cometas T < 3. Porém, tem que se ter

cuidado com esta simples discriminação pois no gráfico não aparece o efeito da inclinação. Na

figura também fica evidente que alguns objetos não seguem esta distinção. Na próxima seção

serão apresentados alguns destes casos, que serão chamados genericamente de “intrusos”.

3.1.3 Intrusos

Como dito acima, existem alguns cometas com T > 3 e alguns asteróides com T < 3. Por

outro lado, é importante lembrar que até aqui a separação entre cometas e asteróides (pontos

e asteriscos na figura 3.2) foi baseada apenas na presença ou não de atividade cometária. No

que segue serão detalhados os casos conhecidos de intrusos com e sem atividade.
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Objetos com atividade:

(i) O cometa 2P/Encke tem T > 3. Este objeto foi o que levou Whipple (1950) a formular o

modelo da bola de neve suja e explicando sua órbita por méio de forças não gravitacionais.

Apesar disto, recentemente foi mostrado que são necessários tempos de atividade muito lon-

gos, ou atividade muito grande (Fernández et al. 2002) para um cometa chegar a uma órbita

tipo Encke. Modelos alternativos tentam explicar a órbita de objetos tipo Encke sem o efeito

das forças não gravitacionais (Levison et al. 2006), mas as escalas de tempos envolvidas são

muito superiores às de atividade de um cometa.

(ii) O centauro (2060) Chiron orbitando entre Saturno e Urano é parte de uma população

em transição entre o cinturão de objetos trans-netunianos e os JFCs. A pesar da distância à

que (2060) Chiron se encontra foi detectada atividade cometária, posśıvelmente sublimação

de CO2.

(iii) Em 1996 foi detectado um rasto de poeira associado ao asteróide (7968) Elst-Pizzaro.

(Elst et al. 1996) e foram propostas duas posśıveis explicações. Primeiro, que o rasto foi

gerado por atividade cometária (Boehnhardt et al. 1998) e segundo, que foi provocado por

uma colisão (Tóth 2000). Atualmente acredita-se que o objeto é efetivamente ativo (Hsieh

et al. 2004). Recentemente foram descobertos outros dois objetos em órbitas tipicamente

asteroidais que apresentam atividade cometária, e foram denominados cometas do cinturão

principal (Hsieh e Jewitt 2006), ou também asteróides ativados, AAs. Os objetos são P/2005

U1 (READ) e (118401) 1999 RE70. Estes e (7968) Elst-Pizzaro se encontram numa região

muito próxima no espaço de elementos orbitais. A principal hipótese é de que se formaram

na região em que se encontram atualmente, tendo um alto conteúdo de voláteis no interior

e tendo sido ativados recentemente. Sua proveniência da população de JFCs parece pouco

provável (Fernández et al. 2002). Um outro objeto deste grupo de AAs é (4015) Wilson-

Harrington, que foi descoberto primeiro como um cometa e logo re-descoberto como um

asteróide (Bowell et al. 1992).

Objetos sem atividade:

(i) Alguns NEOs foram relacionados com as órbitas de alguns streams que produzem as

chuvas de meteoros, como é o caso de (3200) Phaeton (Gustafson 1989), (5496) 1973 NA

(Williams e Collander-Brown 1998) e 2005 UD (Ohtsuka et al. 2005). No caso de (3200) Pha-

eton, entretanto, nunca foi detectada atividade cometária (Hsieh e Jewitt 2005). Por outro

lado, foi sugerido que 2005 UD teria sido formado num evento de split de (3200) Phaeton
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(Ohtsuka et al. 2006, Jewitt e Hsieh 2006)

(ii) Como é posśıvel ver na figura 3.2 algumas populações de asteróides do cinturão exterior

(a > 3.5 UA) atingem T < 3. Estas se encontram após da linha do gelo, i.e., a linha além

da qual é posśıvel a presença de gelo de agua, aproximadamente a 3 UA. As populações são

os Cybele, a ∼ 3.4 UA, os Hilda, a ∼ 4 UA, e os Troianos, a ∼ 5.2 UA. Dinamicamente, já

foi sugerido que os Troianos (Levison et al. 1997) e os Hildas (Kresák 1979, Di Sisto et al.

2005) poderiam fornecer objetos à população de JFCs.

(iii) Por fim, existêm objetos com aparência asteroidal que têm T < 3 e que nunca apre-

sentaram atividade cometária. Esses objetos são, portanto, asteróides em órbitas cometária,

ou ACOs. Esta população pode ter sido formada por asteróides que inicialmente tinham

T > 3 e que devido a efeitos dinâmicos atingiram o espaço de fase T < 3. A segunda alter-

nativa é de que estes sejam cometas fisicamente evolúıdos que durante sucessivas passagens

pelo Sistema Solar interior criaram uma crosta de material meteoŕıtico (Rickman et al. 1990),

ou perderam totalmente seus voláteis (Luu 1994), e portanto não apresentam mais atividade.

A origem desta última população é por si só muito interessante de forma que foram

realizados dois trabalhos visando comparar a população de ACOs com outras relacionadas.

No que segue, primeiro será apresentado o levantamento espectroscópico de ACOs e depois

o estudo de sua função cumulativa de luminosidade. Por fim, será discutido o estudo sobre

a evolução dinâmica de JFCs.

3.2 Asteróides em órbitas cometárias

Como definido acima, um ACO é um objeto com T < 3 e que não apresenta atividade co-

metária. Em particular, no que se segue serão estudados os objetos com 2 ≤ T ' 3. Isto

permitirá uma comparação direta com os JFCs, que têm os mesmos valores de T . Vale co-

mentar que os ACOs com T < 2 são chamados Damocloides (Jewitt 2005) sendo associados

aos HTC e aos cometas de longo peŕıodo, e não serão considerados no que segue.

Os JFCs podem fazer várias incursões ao Sistema Solar interior, a distâncias tais que é

posśıvel a sublimação do gelo de agua (∼ 3 UA). Sucessivas passagens levam ao esgotamento

dos voláteis em escala de tempo de 104 anos (Levison e Duncan 1997) ou à formação de uma

crosta não-volátil em escala de tempo de alguns anos (Whipple 1950, Jewitt 2006). Contudo,
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o tempo de vida dinâmico dos JFCs é da ordem de 105 anos, de forma que existe um fator

10 entre o tempo máximo de vida ativa e vida dinâmica de um JFC. Quando não existe

mais atividade o núcleo deve ter aparência asteroidal, mas não é claro como esses cometas

extintos, ou dormentes, poderiam ser identificados ou diferenciados dos asteróides.

Tem-se pouca informação sobre os núcleos cometários devido à dificuldade em observa-los

diretamente pela prencença de coma quando o cometa está próximo da Terra, e ao pouco bri-

lho quando está longe. Sabe-se, porém, que têm espectros lineares, vermelhos e com poucas

estruturas aparentes, similares, portanto, aos asteróides do tipo D (Jewitt 2002, Licandro et

al. 2002), aos Troianos (Jewitt e Luu 1990), aos Cybeles (Dahlgren et al. 1997) e aos Hildas

(Lagerkvist et al. 2005).

Recentemente, Fernández et al. (2005) mostraram que a distribuição de albedos dos ACOs

é similar à dos albedos cometários, especialmente para ACOs com T ≤ 2.6. Objetos com T ∼
3 têm uma ampla distribuição de albedos. Portanto com o intuito de caracterizar os ACOs

e compara-los com populações relacionadas foi realizado um levantamento espectroscópico

cujos resultados serão apresentados a seguir.

3.2.1 Propriedades espectroscópicas

As observações espectroscópicas aqui apresentadas foram realizadas nos telescópios William

Herschel (WHT), Nórdico (NOT) e Nazionale Galileo (TNG), todos estes no complexo Roque

de los Muchachos na ilha de La Palma (Ilhas Canárias - Espanha). Os objetos observados fo-

ram majoritariamente ACOs, além de algum outro para formar uma amostra de comparação.

Foram obtidos espectros no viśıvel (WHT e NOT) e infra-vermelho próximo (TNG) de

24 ACOs. As circunstâncias de observação dos objetos é dada na tabela 3.1, no viśıvel,

e na tabela 3.2 no infra-vermelho próximo. Nas tabelas são dados na primeira coluna o

objeto observado, em seguida a data, a asenção reta, a declinação, o ângulo de fase, a

magnitude visual aparente e o telescópio utilizado. Notar que em ambas as tabelas os ACOs

aparecem na parte de cima. Em total foram obtidos 21 e 17 espectros de ACOs no viśıvel e

NIR, respectivamente. Também foram obtidos 8 espectros no viśıvel e 10 no NIR de objetos

de comparação. No total foram observados 14 objetos com espectro completo VNIR. Os

espectros reduzidos são dados no Apêndice A.

Com o intuito de incrementar a base de dados de espectros de ACOs, utilizou-se também

os maiores levantamentos espectroscópicos de asteróides: SMASS1 (Bus e Binzel 2002a) e

1http://smass.mit.edu/
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Tabela 3.1: Circunstâncias observacionais – Viśıvel
Asteróide Dia R.A. DEC. α [o] V Telescópio

(225) Henrietta 2004fev02 06 39 23 -03 01 40 8.6 15.1 WHT

(1036) Ganymed 2004jan26 08 30 55 -18 50 15 10.4 14.6 NOT

(2938) Hopi 2004jan25 05 11 26 +04 30 13 17.0 15.8 NOT

(3688) Navajo 2004jan14 07 59 25 +26 12 08 3.0 16.2 NOT

(4873) Bickerton 2004jan26 10 39 34 +06 29 29 9.0 17.0 NOT

(6144) 1994 EQ3 2004jan26 12 39 23 +02 06 50 15.7 17.1 NOT

(6909) Levison 2003aug24 19 36 38 -13 50 47 20.1 16.2 NOT

(8373) Stephengould 2004jan14 06 03 21 +57 19 07 24.2 15.0 NOT

(10739) Lowman 2004fev02 08 46 30 +07 57 37 3.3 18.5 WHT

(14409) 1991 RM1 2003aug26 03 24 26 +17 28 19 18.5 17.3 NOT

(18898) 2000 JX 2004jan14 03 50 59 -02 33 09 22.2 16.5 NOT

(19748) 2000 BD5 2003aug25 19 24 03 -30 24 03 15.2 15.9 NOT

(20898) Fountainhills 2003aug25 19 30 07 -13 59 11 7.7 18.1 NOT

(22714) 1998 SR2 2003aug25 00 03 14 +13 23 34 10.4 17.8 NOT

(24689) 1990 OH1 2004fev01 04 43 21 +08 21 17 12.6 19.3 WHT

(44566) 1999 CK103 2003aug26 01 47 52 +45 15 53 21.7 16.4 NOT

(65996) 1998 MX5 2003aug25 00 24 11 +48 27 00 53.1 18.0 NOT

1999 TF211 2004jan15 22 29 24 +49 30 28 50.0 17.4 NOT

1999 US3 2003aug25 20 12 37 +13 32 28 12.2 18.6 NOT

2003 YM137 2004jan25 07 34 29 +30 04 11 13.1 17.4 NOT

2004 JR1 2004jul17 20 38 34 +24 56 53 40.0 16.2 NOT

(1345) Potomac 2004jan14 13 46 34 -01 01 07 15.3 16.2 NOT

(1529) Oterma 2004fev02 14 11 57 -03 12 10 11.8 17.4 WHT

(1542) Schalen 2004jan14 11 50 07 -01 37 41 15.2 16.0 NOT

(1754) Cunningham 2004jan14 05 35 13 +08 59 16 6.7 16.5 NOT

(2363) Cebriones 2004jan14 06 55 09 -15 21 16 6.6 16.5 NOT

(3248) Farinella 2004jan14 10 18 11 +22 41 26 8.9 16.4 NOT

(4744) 1988 RF5 2004jan14 01 32 22 +19 54 32 18.8 16.7 NOT

(23186) 2000 PO8 2004jan14 09 13 16 +25 10 45 5.3 16.7 NOT

S3OS22 (Lazzaro et al. 2004). Em total foram encontrados 18 espectros de ACOs no viśıvel.

A amostra final então ficou sendo de 41 ACOs, dos quais 15 têm espectro VNIR completo.

Notar que um dos objetos, (1362) Griqua, foi observado somente no NIR e seu espectro no

viśıvel foi obtido da literatura. Na amostra existem dois objetos que somente têm espectro

NIR.

Todos os espectros foram classificados utilizando templates da taxonomia de Tholen e são

dados na tabela 3.3. Como já foi mencionado, os núcleos cometários têm espectros lineares

e sem fortes estruturas de absorção. Baseando-se neste fato, foi feita uma separação mais

geral dos espectros nas duas grandes classes, ou seja, os objetos com e sem estruturas. Dos

39 espectros de ACOs no viśıvel, 32 têm espectros sem estruturas e 7 com estruturas. Estes

são mostrados na figura 3.3, no espaço q − T . Notar que no gráfico há 41 pontos porque

2http://www.daf.on.br/∼lazzaro/S3OS2-Pub/s3os2.htm
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Tabela 3.2: Circunstâncias observacionais – NIR
Asteróide Dia R.A. DEC. α [o] V Telescópio

(1362) Griqua 2003jun22 13 04 27 +20 25 55 13.3 18.3 TNG

(1922) Zulu 2002aug29 17 17 31 +22 53 35 33.0 15.7 TNG

(2938) Hopi 2003aug25 05 37 39 -12 10 19 26.2 16.2 TNG

(3688) Navajo 2004jan15 08 00 05 +26 09 45 3.2 16.2 TNG

(6144) 1994 EQ3 2004jan15 12 35 05 +02 05 54 16.7 17.2 TNG

(6909) Levison 2003aug24 19 36 46 -13 52 55 20.0 16.2 TNG

(8373) Stephengould 2004jan15 06 02 57 +57 24 49 24.3 15.0 TNG

(14409) 1991 RM1 2003aug26 03 24 29 +17 29 38 18.5 17.3 TNG

(18898) 2000 JX 2004jan14 03 50 59 -02 33 56 22.2 16.5 TNG

(19748) 2000 BD5 2003aug25 19 24 23 -30 32 42 15.0 15.9 TNG

(20898) Fountainhills 2003jun23 20 16 37 -16 01 15 6.5 17.8 TNG

(22653) 1998 QW2 2003aug25 22 44 08 +30 24 36 12.8 18.5 TNG

(22714) 1998 SR2 2003aug25 00 03 09 +13 24 00 10.4 17.8 TNG

(44566) 1999 CK103 2003aug24 01 47 14 +44 52 28 21.8 16.4 TNG

(65996) 1998 MX5 2003jun24 20 30 42 -08 51 25 28.9 17.8 TNG

1992 UB 2004jan14 07 18 55 +37 50 52 6.9 19.5 TNG

1999 TF211 2004jan15 22 27 39 +49 26 50 49.7 17.4 TNG

1999 US3 2003jun24 20 12 40 +13 32 36 12.2 18.6 TNG

(1345) Potomac 2004jan15 13 46 43 -01 01 04 15.3 16.2 TNG

(1529) Oterma 2004jan15 14 06 02 -03 13 38 11.9 17.5 TNG

(1542) Schalen 2004jan15 11 50 07 -01 37 49 15.2 16.0 TNG

(1754) Cunningham 2004jan14 05 35 13 +08 59 16 6.7 16.5 TNG

(2246) Bowell 2004jan15 11 02 25 +05 38 55 12.0 16.4 TNG

(2363) Cebriones 2004jan15 06 55 09 -15 21 16 6.6 16.5 TNG

(2569) Madeline 2004jan15 12 17 55 +13 33 48 18.2 16.2 TNG

(3248) Farinella 2004jan15 10 18 06 +22 42 03 8.9 16.4 TNG

(4744) 1988 RF5 2004jan14 11 42 49 +08 11 37 19.0 20.4 TNG

(23186) 2000 PO8 2004jan15 09 13 12 +25 11 27 5.2 16.7 TNG

tem se assumido que os dois ACOs que só têm espectro no NIR (linear) têm o mesmo

comportamento no viśıvel.

Na figura percebem-se duas tendências. Primeiro: todos os espectro com estruturas têm

T > 2.9. Segundo: é claramente diferente a distribuição de objetos à direita e esquerda da

linha de q = 1.3 UA a qual separa a população de NEOs dos não-NEOs. Dos 7 espectros com

estruturas na amostra de ACOs, 6 são NEOs (38% da população de NEOs). Um só espectro

com estrutura tem q > 1.3 UA, (692) Hippodamia, o que representa 4% da população de

não-NEOs. Isto poderia estar indicando diferentes fontes e/ou mecanismos de transferência

para as órbitas cometárias sejam estas NEO ou não-NEO.

A análise qualitativa é limitada pelo pequeno tamanho da amostra, e passou-se então

a uma análise quantitativa. A estratégia seguida foi procurar por relações entre os diversos

parâmetros espectrais e os elementos orbitais dos ACOs, e de suas sub-populações. Contudo,

achar relações somente para a amostra de ACOs não é suficiente já que essas relações podem
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Tabela 3.3: Classificação taxonômica
Objeto Tax. Objeto Tax. Objeto Tax. Objeto Tax.

(225) Henrietta B (4997) Ksana B (22714) 1998 SR2 D 2000 NM V

(692) Hippodamia S (6144) 1994 EQ3 D (24689) 1990 OH1 C 2000 PG3 D

(1036) Ganymed S (6909) Levison P (44566) 1999 CK103 D 2000 WL10 C

(1362) Griqua B (7604) Kridsadaporn C (65996) 1998 MX5 P 2001 EC V

(1373) Cincinnati D (8373) Stephengould D (85490) 1997 SE5 D 2001 TX16 D

(2906) Caltech P (10739) Lowman P 1992 UB D 2001 UC5 D

(2938) Hopi D (14409) 1991 RM1 P 1999 SE10 D 2001 UU92 D

(3552) Don Quixote D (18898) 2000 JX D 1999 DB2 S 2003 YM137 V

(3688) Navajo P (19748) 2000 BD5 D 1999 TF211 S 2004 JR1 C

(4837) Bickerton C (20898) Fountainhills D 1999 US3 D

ser um reflexo de alguma propriedade geral, por isso foram usados como amostras de com-

paração 19 Troianos, 33 Cybeles, 5 Hildas e 4 objetos tipo D do cinturão principal. Notar que

um dos Troianos, todos os Hildas e todos os objetos tipo D foram observados como parte do

mesmo programa de observação dos ACOs, 8 destes têm espectro completo VNIR. O resto

dos espectros foram obtidos do S3OS2.

Foram procuradas relações usando o Teste de correlação de Spearman (Press et al. 1992).

As posśıveis correlações encontrados na amostra de ACOs foram comparadas com os Troia-

nos, os Cybeles e com uma amostra estendida que inclui todos os objetos, 95 em total. Vale

a pena lembrar que a amostra de ACOs é reduzida a 34 objetos já que não foram tidos em

conta os ACOs que têm espectros com estruturas.

Os parâmetros espectrais utilizados foram: S ′V , S ′N , RRE e PRRE. Estes foram então

correlacionados aos elementos orbitais, a, e, I, T , e a magnitude absoluta H, todos obtidos

da base de dados do Observatório Lowell. Para definir os parâmetros espectrais tem que

ser notado que um espectro sem estruturas, pode ser descrito por uma função da forma

S(λ) = b × λ + a, onde S(λ) é a refletância medida no comprimento de onda λ. Os valores

de a, b são computados do espectro.

Para aumentar a relação sinal-ruido, os espectros foram rebineados em 50 bins em ambos

intervalos espectrais3. A cada bin foi associado o valor médio do fluxo medido e sua dispersão

padrão. Isto foi feito antes do cálculo dos parâmetros espectrais.

O parâmetro S ′ é o gradiente espectral (Luu e Jewitt 1996a), definido como:

S ′ =
∆S

∆λ
× S−1(λnor). (3.11)

Este parâmetro mede a variação de S(λ) no intervalo ∆λ, sendo normalizado em S(λnor).

3Para manter a uniformidade entre os espectros foram usados os intervalos 0.55−0.90 µm e 0.80−2.35 µm

no viśıvel e NIR, respectivamente.
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Figura 3.3: Asteróides em órbitas cometárias no espaço q − T . As linhas horizontais representam

T = 3 e T = 2.9. A linha vertical indica q = 1.3 UA.

Por convenção, no viśıvel e NIR utilizou-se os valores de 0.1 e 1.0 µm para ∆λ e de 0.6 e 1.0

µm para λnor, respectivamente.

Embora os espectros possam ser caracterizados por uma função linear, em alguns casos,

particularmente no NIR, aparece um desvio da linearidade. Para quantizar esse desvio foram

utilizados os parâmetros RRE e PRRE definidos por Carvano et al. (2003). Para medi-

los no espectro foi feito um ajuste por um polinômio de Legendre de quarta ordem o qual

foi então dividido pelo ajuste de S(λ). Ao fazer isto, o polinômio varia pouco ao redor do

valor 1. A máxima separação entre o polinômio normalizado e 1 é RRE, e o comprimento

de onda no qual isso acontece é PRRE. Os dois parâmetros dependem de uma verificação

visual para evitar problemas quando os espectros têm baixa relação sinal-ruido. Um exemplo

do procedimento aplicado pode ser visto na figura 3.4 para o espectro, no NIR, de (20898)

Fountainhills. Nesta figura o espectro original é representado por pontos, o rebineado pelo o

traço continuo e o polinômio de Legedre normalizado pela linha tracejada.

Os valores numéricos de todos os parâmetros da amostra completa são dados na tabela
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Figura 3.4: Exemplo dos passos seguidos na análise quantitativa para o espectro NIR de (20898)

Fountainhills. Os pontos representam o espectro original e a linha continua o rebineado. A linha

ponto-tracejada representa o polinômio de Legendre dividido pelo ajuste de S(λ).

3.4 onde os objetos marcados com ‡ foram obtidos da literatura e a dupla linha separa

os ACOs dos objetos de comparação observados, cada coluna foi então tomada como uma

variável para a procura de correlações.

Na tabela 3.5 são dados os resultados da procura de correlações onde pode ser visto que

a maioria das variáveis não apresentam correlações. Entretanto pode se ver uma correlação

entre os gradientes espectrais no viśıvel e NIR (figura 3.5). Neste caso particular a amostra

tem 21 objetos incluindo apenas os objetos com espectro VNIR completo. A correlação é

bastante clara indicando uma propriedade geral dos espectros sem estruturas: mais vermelho

no viśıvel implica mais vermelho no NIR. Apenas um objeto, (8373) Stephengould, parece

não seguir esta tendência geral. Os espectros no viśıvel e no NIR deste objeto foram tomados

com intervalo de um dia o que descarta um efeito de avermelhamento devido a variações no

ângulo de fase. Uma possibilidade é de que (8373) Stephengould tenha uma superf́ıcie não

homogênea.
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Tabela 3.4: Parâmetros usados na procura de correlações.
Objeto S′

V S′

R RRE PRRE [µm] I [o] e a [UA] H T

(225) Henrietta -2.43 – – – 20.903 0.2677 3.3829 8.72 3.001

(1362) Griqua -0.74‡ 0.66 -0.01078 1.4487 24.206 0.3696 3.2207 11.18 2.962

(1373) Cincinnati 3.52‡ – – – 38.968 0.3164 3.4157 11.20 2.740

(1922) Zulu – 4.56 0.016331 1.7580 35.429 0.4801 3.2397 12.20 2.752

(2906) Caltech 1.82‡ – – – 30.690 0.1141 3.1616 10.00 2.995

(2938) Hopi 1.51 2.51 – – 41.409 0.3325 3.1473 11.50 2.775

(3552) Don Quixote 16.22‡ – – – 30.853 0.7128 4.2311 13.00 2.330

(3688) Navajo 2.66 1.76 – – 2.560 0.4786 3.2219 14.90 2.996

(4837) Bickerton -1.01 – – – 28.223 0.1307 3.2004 11.60 3.012

(4997) Ksana -1.37‡ – – – 32.852 0.3303 2.8662 11.90 3.001

(6144) 1994 EQ3 7.54 4.91 0.01648 1.6647 5.864 0.3607 4.7736 11.50 2.871

(6909) Levison 1.98 0.92 0.04318 1.6660 37.995 0.4669 2.7246 14.10 2.935

(7604) Kridsadaporn -0.87‡ – – – 20.448 0.5736 3.1136 13.70 2.868

(8373) Stephengould 14.84 2.61 0.02312 1.6641 40.782 0.5540 3.2816 13.80 2.606

(10739) Lowman 2.17 – – – 20.056 0.3977 3.1416 14.50 3.006

(14409) 1991 RM1 1.17 2.69 – – 27.915 0.2173 3.1932 11.60 2.996

(18898) 2000 JX 5.26 2.46 – – 26.283 0.3123 3.1819 12.50 2.982

(19748) 2000 BD5 5.20 2.97 – – 27.131 0.1857 3.2098 11.50 3.010

(20898) Fountainhills 12.69 3.90 – – 45.512 0.4651 4.2275 11.00 2.374

(22653) 1998 QW2 – -0.00 0.01667 1.6024 45.776 0.1826 2.7488 13.60 2.912

(22714) 1998 SR2 4.54 2.16 -0.02234 1.4189 26.965 0.2028 3.2069 12.60 3.008

(24689) 1990 OH1 -0.01 – – – 27.456 0.2958 3.1332 12.80 2.999

(44566) 1999 CK103 5.19 2.96 0.01776 1.7580 25.430 0.2128 3.3288 11.60 2.989

(65996) 1998 MX5 2.61 2.14 -0.01087 1.6042 9.706 0.6115 2.9171 18.50 2.955

(85490) 1997 SE5 6.83‡ – – – 2.609 0.6664 3.7307 14.80 2.657

1992 UB 6.19‡ – – – 15.931 0.5804 3.0749 15.98 2.903

1999 SE10 2.37‡ – – – 6.888 0.6198 3.2146 20.04 2.846

1999 US3 3.52 2.86 – – 28.987 0.5194 2.7604 13.70 2.986

2000 PG3 11.37‡ – – – 20.455 0.8584 2.8272 15.81 2.554

2000 WL10 2.29‡ – – – 10.204 0.7152 3.1529 17.99 2.725

2001 TX16 3.91‡ – – – 8.135 0.5975 3.5856 13.90 2.773

2001 UC5 3.63‡ – – – 30.391 0.6246 2.7243 21.32 2.897

2001 UU92 5.57‡ – – – 5.382 0.6684 3.1675 19.91 2.800

2004 JR1 1.05 – – – 28.609 0.5940 2.8874 17.56 2.866

(1345) Potomac 3.62 3.06 0.021357 1.7896 11.399 0.1806 3.9817 9.73 2.993

(1529) Oterma 8.61 5.87 0.024503 1.4800 9.054 0.1999 3.9889 10.05 2.999

(1542) Schalen 10.51 6.70 0.017607 1.4807 2.763 0.1090 3.0973 10.30 3.211

(1754) Cunningham 4.31 2.61 0.006271 1.6686 12.121 0.1669 3.9473 9.77 2.997

(2246) Bowell – 5.09 0.033149 1.5449 6.496 0.0932 3.9542 10.56 3.040

(2363) Cebriones 12.43 4.51 0.033943 1.3885 32.197 0.0348 5.1599 9.11 2.693

(2569) Madeline – 7.70 0.021677 1.5116 11.477 0.1624 2.6261 11.20 3.147

(3248) Farinella 11.10 4.81 0.027670 1.4818 10.868 0.1553 3.2066 10.70 3.145

(4744) 1988 RF5 13.19 6.13 0.015932 1.4509 10.177 0.1864 2.7976 11.10 3.034

(23186) 2000 PO8 10.80 5.32 0.032243 1.3896 13.049 0.1263 4.0130 11.10 2.994
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Tabela 3.5: Resultados da procura por correlações
variáveis rs (ACO) Prs

(ACO) rs (Tro) Prs
(Tro) rs (Cyb) Prs

(Cyb) rs (todos) Prs
(todos)

S′

V vs. α – – – – – – -0.01 0.9656

S′

V vs. S′

N 0.63 0.0165 – – – – 0.70 0.0003

S′

V vs. T -0.52 0.0019 -0.06 0.7918 -0.25 0.1658 -0.21 0.0405

S′

V vs. a 0.36 0.0392 0.03 0.9148 0.15 0.4109 0.42 3×10−5

S′

V vs. e 0.37 0.0344 -0.01 0.9716 0.04 0.8419 -0.14 0.1855

S′

V vs. sin I -0.12 0.5144 0.13 0.6064 0.17 0.3325 0.01 0.9173

S′

V vs. H 0.19 0.2875 0.29 0.2241 0.39 0.0235 -0.08 0.4371

S′

N vs. PRRE 0.59 0.0916 – – – – -0.25 0.2982

S′

N vs. RRE 0.17 0.5243 – – – – 0.48 0.0133

RRE vs. PRRE 0.58 0.1035 – – – – -0.08 0.7317

A correlação entre os gradientes também indica que é posśıvel usar apenas o gradiente no

viśıvel, já que qualquer resultado encontrado será válido também no NIR. Não apareceram

outras correlações de relevância que envolvessem S ′V e os outros parâmetros espectrais, RRE

e PRRE, mas deve ser lembrado que são poucos os objetos para os quais foi posśıvel calcular

todos estes parâmetros.

Comparando os parâmetros espectrais com os elementos orbitais e T , aparecem duas

relações interessantes. A primeira é uma tendência a ter espectros mais vermelhos com mai-

ores a na amostra estendida, como pode ser visto na figura 3.6-esquerda. Isto pode indicar

a existência de algum processo de avermelhamento mais eficiente a grandes distâncias he-

liocêntricas. Esta tendência já tinha sido notada por Lagerkvist et al. (1993) numa amostra

fotométrica de objetos tipo D. A tendência também aparece na amostra de ACOs, mas ela

parece ser um reflexo do que acontece com a amostra estendida. Em particular, os Troia-

nos são os que mais influenciam na correlação já que são os objetos mais vermelhos entre

os analisados. Por outro lado é conveniente lembrar que o semi-eixo dos ACOs pode variar

muito devido à sua dinâmica, então a intepretação dos resultados deve ser feita com muito

cuidado.

A segunda correlação encontrada é entre S ′V e T como pode ser visto na figura 3.6-direita.

A tendência é de que menores valores de T tenham maiores valores de S ′V . Esta correlação,

envolvendo propriedades superficiais e dinâmicas, sugere algum tipo de dependência entre o

tempo de avermelhamento da crosta e a evolução dinâmica global dos ACOs.

As correlações acima fornecem importantes idéias sobre a população dos ACOs, mas não

em comparação às outras populações. Isto pode ser feito usando distribuições cumulativas de

gradientes espectrais. Foram comparadas as distribuições de S ′V entre os ACOs e as amostras

definidas anteriormente. Da figura 3.7, esquerda, é fácil ver de que os ACOs são geralmente
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Figura 3.5: Gráfico dos gradientes espectrais no viśıvel (V) e infra-vermelho próximo (N). Em total

estão desenhados 21 objetos: 14 ACOs e 7 da amostra de comparação.

mais azuis do que as amostras de comparação. Embora os Cybeles sejam similares aos ACOs,

estes últimos têm um excesso de objetos azuis (S ′V < 5). Os Troianos, por outro lado, são

muito mais avermelhados do que qualquer outra população, o que condiz com a correlação

encontrada entre S ′V e a. É portanto posśıvel concluir que os ACOs têm uma distribuição de

S ′V mais azul do que as outras populações.

Na figura 3.7 (direita) é dada a distribuição de gradientes das duas sub-populações de

ACOs identificadas acima. É evidente que os NEOs são sistematicamente mais vermelhos do

que os não-NEOs.

A análise dos espectros mostrou que os ACOs têm propriedades intŕınsecas que pode-

riam diferencia-los de outras populações de asteróides. Também foi encontrado que as sub-

populações de ACOs têm diferenças significativas entre elas. Outra ferramenta que pode

agora ser usada para explorar mais estes resultados é a função cumulativa de luminosidade,

ou CLF, descrita a seguir.
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Figura 3.6: Esquerda: gradiente no viśıvel vs. semi-eixo maior das diversas amostras estudadas.

Direita: gradiente no viśıvel vs. T das diversas amostras estudadas.

Figura 3.7: Distribuições cumulativas de S ′V . Esquerda: comparação entre todas as amostras. Di-

reita: comparação entre as sub-populações de ACOs.
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3.2.2 Função cumulativa de luminosidade

A CLF é intimamente relacionada com a evolução dinâmica e colisional de uma população

de objetos (Dohnanyi 1971), já que a distribuição de tamanhos é dominada pela evolução.

Numa população em estado colisional relaxado, ou seja, com um alto grau de evolução, a

CLF é descrita por uma lei da forma

log [NH(< H)] = C + γH, (3.12)

onde NH é o número de objetos com magnitude absoluta menor do que H, que é a magnitude

absoluta enquanto C e γ são constantes.

Lembrando que o raio, R, e a magnitude, H, de um corpo estão relacionados através da

relação

log [pV πR2] = D + 0.4(m� −H) (3.13)

onde pV é o albedo visual do asteróide, m� é a magnitude visual do Sol e D é uma constante.

A partir da equação 3.12 pode se ver que:

NR(> R) ∝ R−5γ (3.14)

quando assumido um valor constante para o albedo. Portanto, a partir da CLF é posśıvel

encontrar a distribuição cumulativa de tamanhos, ou CSD.

A amostra aqui utilizada para construir a CLF inclui os ACOs que satisfazem 2 ≤ T ≤ 2.9

e q < 2.0 UA. O intervalo de T foi escolhido de forma de minimizar a quantidade de intrusos

do cinturão principal. O critério é baseado no que é mostrado na figura 3.3, ou seja, de que

todos os espectros com estruturas têm T > 2.9. O segundo critério, q < 2.0 UA, foi esco-

lhido para minimizar o efeito de incompleteza da amostra. Segundo Tancredi et al. (2006) a

amostra de JFC é completa até esse valor de q. O uso deste critério tornará portanto mais

fácil a comparação. Desta maneira, a população de ACOs considerada tem 262 objetos e as

sub-amostras, NEOs e não-NEOs, contam com 151 e 111 objetos, respectivamente.

O procedimento para o cálculo da CLF e a determinação dos valores de γ estão descritos

no artigo a seguir. Os principais resultados são de que a inclinação obtida para a CLF da

população completa de ACOs é 0.51± 0.02. Enquanto que para as sub-populações não-NEO

e NEO obtém-se γ = 0.49± 0.02 e γ = 0.44± 0.02, respectivamente.

Estes valores foram comparados com os obtidos da literatura para populações usualmente

considerados como posśıveis fontes de ACOs: Troianos, Hildas e JFC. A comparação mostra

que os ACOs tipo NEO têm uma inclinação da distribuição similar à dos asteróides da região
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externa do cinturão principal, ou seja os Hilda e Troianos, enquanto os não-NEOs têm uma

distribuição que se assemelha mais com a dos JFC. Estes resultados mostram que, de fato,

existe uma diferença entre os ACOs tipo NEO e não-NEO.
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Artigo

The size distribution of asteroids in cometary orbits and

related populations

Alvaro Alvarez-Candal e Javier Licandro

Astronomy & Astrophysics 458, 1007-1011 (2006)
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CAPÍTULO 3. OBJETOS DE TRANSIÇÃO: COMETAS – ASTERÓIDES 76
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3.3 Evolução dinâmica de cometas da famı́lia de Júpiter

Os trabalhos descritos acima tendem a sugerir que os ACOs têm algumas particularidades

que poderiam ser indicativos de seu local de origem. Por outro lado, é interessante tentar en-

tender como os cometas, que têm órbitas muito instáveis já que estão submetidas a encontros

próximos com planetas, particularmente Júpiter, podem ter tempos de vida dinâmicos sufi-

cientemente longos para esgotar seus voláteis ou gerar uma crosta que impeça a sublimação

desses voláteis.

Com esse intuito foi realizada a análise da evolução dinâmica de uma amostra de JFCs,

estudando o efeito das capturas temporárias em ressonâncias de movimentos médios com

Júpiter, visando entender se o efeito do stickiness ressonante pode agir aumentando o tempo

de vida dinâmico dos JFC.

Milani e Nobili (1992) mostraram que o asteróide (522) Helga apresenta um comporta-

mento dinâmico chamado de “caos estável” que não é incomum no Sistema Solar (Milani et

al. 1997). Por outro lado, Murison et al. (1994) notaram que o caos estável poderia estar

associado a órbitas nas proximidades, no espaço de fase, de superf́ıcies que foram estáveis

mas que, por alguma perturbação, foram “quebradas” permitindo a difusão de órbitas em

regimes estáveis para instáveis. O mesmo pode acontecer em ilhas de ressonância. Portanto

a órbita fica confinada, temporariamente, a uma região do espaço de fase que é caótica, mas

pequena.

Milani et al. (1997) mostraram que o caos estável é importante na proximidade de res-

sonâncias, particularmente ressonâncias de alta ordem. Tsiganis et al. (2000) sugeriram que

o fenômeno é uma realização do stickiness ressonante e que acontece, em geral, próximo de

ressonâncias de alta ordem com Júpiter (Tsiganis et al. 2002).

Usando um modelo simples de difusão foi também sugerido que o stickiness pode ser im-

portante na evolução dinâmica de cometas de curto peŕıodo (Malyshkin e Tremaine 1999).

Portanto, a idéia deste trabalho foi analisar o efeito do stickiness ressonante em JFCs visando

saber se durante a sua evolução dinâmica estes podem se “colar” em alguma ressonância,

incrementando desta forma seu tempo de vida dinâmico.

Por tanto, foi estudada a evolução dinâmica de uma amostra de JFCs gerada a partir

dos elemento orbitais de uma lista de 190 JFC (G. Tancredi, comunicação pessoal) na época

JD 2452700.0. Cada um dos JFC foi clonado 10 vezes e os elementos dos clones foram ge-

rados de forma aleatória dentro dos limites ∆a = ±0.1 UA, ∆I = ±1.5o e ∆M = ±10o.

A excentricidade foi gerada de forma a manter T igual ao do JFC original. A distribuição
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dos clones no espaço a − e pode ser visto na figura 3.8 em pontos vermelhos. A evolução

Figura 3.8: Condições iniciais da simulação da evolução de JFCs em pontos vermelhos.

dinâmica das 2090 part́ıculas foi seguida durante 107 anos usando o integrador simpléctico

SWIFT RMVS3 (Levison e Duncan 1994) num modelo de Sistema Solar que contêm os quatro

planetas gigantes.

A população decai com o tempo. Antes de um tempo τs ∼ 3 × 105 anos a diminução

segue uma lei exponencial Nt<τs(t) ∝ e−4×10−6t, entretanto para t > τs o decaimento segue a

lei de potência Nt>τs(t) ∝ t−1.104. O tempo τs é usualmente chamado “tempo de stickiness”.

O tempo de vida médio da população é τ ∼ 1.7× 105 anos.

Usando elementos médios, ou seja aqueles aos quais foram retiradas as variações de curto

peŕıodo usando a técnica de running-box (ver figura 3.9 por dois exemplos), foram procura-

das aquelas órbitas capturadas em ressonâncias. O semi-eixo efetivo, assim como a largura

e o número de órbitas capturadas de cada ressonância, são dados na tabela 1 do artigo. Em

total foram capturadas 304 órbitas. Os tempos médios de residência não são muito grandes,
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Figura 3.9: Comparação entre os elementos osculadores, pontos, e médios, linha continua, durante

a evolução de duas part́ıculas. Os elementos médios descrevem muito bem as principais estruturas

da evolução.

nunca maiores do que 105 anos, mas algumas órbitas podem atingir tempos de residência tão

longos quanto 106 anos, por exemplo na ressonância 7:4. O tempo médio de vida dinâmico

das órbitas capturadas é 3.6× 105 anos, que é duas vezes maior do que o tempo de vida da

população completa (figura 3 do artigo).

Entretanto, embora a sub-população de órbitas capturadas tenha um tempo de vida

médio superior ao da população completa, não há prova de que o stickiness seja o responsável

por esse aumento. Por outro lado, também seria interessante analisar se os JFCs conseguem

atingir órbitas de tipo asteroidal, ou seja com T > 3 e se as capturas em ressonâncias estão

relacionadas com isto.

Para ter uma melhor visualização da estabilidade das órbitas dos JFCs na região do

cinturão principal, foram então montados mapas de estabilidade no espaço limitado por

2.4 ≤ a ≤ 5.4 UA, 0 ≤ e < 1. A região foi dividida em 40× 32 bins e dentro de cada bin [i, j]

foi calculado o tempo de residência τij como descrito em Roig et al. (2002). Basicamente,

cada vez que uma órbita ingressa num bin [i, j], conta-se o tempo que ali permanece e soma-

se do tempo de todas as órbitas que ali ingressaram. Aos bins que não foram visitados por

nenhuma órbita se atribuiu o valor τij = 0.

Na figura 3.10 é mostrada a distribuição de tempos de residência numa escala de cor.

Pode-se notar que a maior parte da região é altamente instável, em vermelho, mas algumas

regiões de relativa estabilidade aparecem associadas a algumas ressonâncias de movimentos
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Figura 3.10: Distribuição de tempos de residência da população de JFC. A linha ponto-tracejada

indica T = 3 para inclinação igual à de Júpiter.

médios, tais como 5:2, 7:4, 8:5, 9:7 e 1:1. As regiões mais estáveis parecem associadas com a

envolvente inferior da região ocupada durante a evolução dos JFCs. Esta parece ter T > 3.

Contudo, a linha T = 3 da figura foi desenhada para inclinações iguais às de Júpiter. Foram

feitas então as distribuições para diferentes faixas de inclinações visando saber se esses bins

mais estáveis realmente atingem valores T > 3. As distribuições são dadas na figura 3.11,

onde foi mantida a linha indicando T = 3, mas agora para o valor máximo da faixa de

inclinações considerada. A exceção foi o último painel, onde é desenhada a linha T = 3 para

I = 30o.

Na figura pode ser visto de que as regiões com maiores tempos de residências mudam com

a inclinação. Uma análise mais detalhada indica que o primeiro painel (acima - esquerda)

para inclinações entre 0o e 10o, tem tempos de residência maiores na faixa entre 2.5 < a < 4.3

UA e 0.3 < e < 0.6, com um pico na ressonância 5:4. A região mais estável definitivamente

tem T > 3. O segundo painel (acima - direita) para inclinações entre 10o e 20o, mostra

uma região de maiores τij similares ao painel anterior, mas com uma tendência a semi-eixos
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Figura 3.11: Distribuição de tempos de residência em diferentes faixas de inclinações. Acima:

0 − 10o, esquerda, 10 − 20o, direita. Abaixo: 20 − 30o, esquerda, I ≥ 30o, direita. A linha ponto-

tracejada indica T = 3 para o máximo valor de I considerado, exceto no último painel onde

corresponde a I = 30o.
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levemente menores. Neste caso, somente alguns bins dos mais estáveis atingem T > 3. O

terceiro painel (abaixo - esquerda) para inclinações entre 20o e 30o, mostra que a região

de maiores tempos de residência inclina-se com respeito aos gráficos anteriores, atingindo

excentricidades ∼ 0.7 em a ∼ 2.7 UA. Também, observa-se um incremento no tempos de

residência nas ressonâncias 7:4, 3:2 e 1:1. Finalmente, o último painel para I > 30o, mostra

que a região de maiores tempos de residência diminui a partir de 3 UA, aproximadamente.

Em nenhum dos últimos painéis aparecem bins estáveis com T > 3.

As mudanças na distribuição de τij com a inclinação pode estar indicando diferente graus

de eficiência do stickiness ressonante com a inclinação média das órbitas. Em particular, di-

versas ressonâncias parecem mais eficientes em reter órbitas em algumas faixas de inclinações

do que em outras. Este é o caso da 1:1, por exemplo, que é praticamente inexistente em bai-

xas inclinações, mas aparece em inclinações entre 20o − 30o. Também é claro que somente

cometas com baixas inclinações conseguem T > 3 durante sua evolução dinâmica.

3.4 Discussão

Como foi visto acima, a distribuição taxonômica dos ACOs é diferente para os NEOs e os

não-NEOs. Surge portanto a dúvida de se existe alguma relação entre a evolução dinâmica

dos JFC e a população dos ACOs. Analisando a distribuição de tempos de residência no

espaço q − T (figura 3.12) é posśıvel ver que a região com menores tempos de residência

corresponde a menores valores de T , com exceção das proximidades de q = 0.4 UA, onde

τij ∼ 104 anos. Os maiores tempos de residência têm T ≥ 2.9 e q ≤ 2.5 UA. Os tempos de

residência nessa região são da ordem do tempo de vida f́ısico dos JFC, 104 anos, de forma que

seria posśıvel encontrar JFCs dormentes ali. Porém, como visto acima, muitos intrusos do

cinturão principal aparecem com T ≥ 2.9 e essa seria uma região de mistura, onde co-existem

objetos de fontes cometárias e asteroidais.

Por outro lado, a região de menores valores de T é consideravelmente instável, com tem-

pos de residência menores do que o tempo de vida f́ısico. Coincidentemente os ACOs mais

vermelhos aparecem nesta região, portanto é posśıvel que esses objetos sejam altamente

evolúıdos, sem voláteis e que foram injetados nessas órbitas recentemente.

Os resultados encontrados neste caṕıtulo mostram que os ACOs têm propriedades que

os diferenciam de outras populações de asteróides. Mas ainda não é posśıvel identificar qual

seria a fração de JFC entre os ACOs.

Deste estudo fica claro que as duas sub-populações de ACOs, NEOs e não-NEOs, são
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Figura 3.12: Distribuição de tempos de residência no espaço q − T . As linhas horizontais indicam

T = 3 e T = 2.9. A linha vertical separa os NEOs dos não-NEOs.

distintas o que poderia indicar diferentes origens. Os NEOs têm uma abundância maior de

objetos com taxônomia tipo S, V ou Q, com respeito aos não-NEOs. Logo, estes objetos

deveriam vir do cinturão principal (Bottke et al. 2002, Binzel e Lupishko 2006). Entretanto,

a CLF dos NEOs, por sua semelhança com as populações do cinturão principal exterior,

indicaria que os NEOs tipo C, X ou D provêm dessa região e teriam evolúıdo dinamicamente

até órbitas T < 3 como proposto por Fernández et al. (2002).

A população de não-NEO, por outro lado, apresenta uma quase total ausência de obje-

tos com estruturas no espectro, mas isto não implica numa origem cometária para todos os

não-NEOs. Contudo, evidência adicional vem da CLF que é similar aos dos JFC, a diferença

do que acontece com os NEOs. Isto indica que poderia existir uma importante contribuição

dos JFC à população dos não-NEOs.

Uma outra evidência poderia ser encontrada a partir do estudo das propriedades rota-

cionais de ACOs. Whipple (1950) ressaltou que a rotação dos núcleos cometários poderia
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estar fora do eixo principal de rotação, devido ao efeito de forças não-gravitacionais. Embora

seja muito dif́ıcil obter boas determinações de peŕıodos rotacionais de cometas ativos devido

a presença de coma (Gutiérrez et al. 2002), os resultados que se conhecem indicam que os

cometas têm peŕıodos maiores do que os asteróides. Na figura 3.13 é posśıvel ver uma com-

paração entre a relação freqüência-diâmetro de cometas, triângulos azuis, asteróides ativados

(AA), ćırculos, e objetos da famı́lia Themis, asteriscos vermelhos. Os AA considerados neste

Figura 3.13: Freqüência rotacional vs. diâmetro para objetos da famı́lia de Themis, cometas e

asteróides ativados.

caso são cinco com peŕıodos conhecidos: (3200) Phaeton, 2001 YB5, 2005 UD, (4015) Wilson-

Harrington e (7068) Elst-Pizzaro. Os primeiros 3 estão associados a chuvas de meteoros e os

últimos dois tiveram, ou têm, atividade detectada. Em particular (7068) Elst-Pizzaro, que

aparece com śımbolo único, pertence à famı́lia de Themis.

Da figura pode-se notar que os cometas têm uma rotação claramente diferenciada dos

AAs e da famı́lia de Themis. Neste último caso viés observacionais fazem com que não se

tenha informação sobre objetos na mesma faixa de tamanhos dos cometas, mas a tendência
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parece ser a de terem uma grande distribuição de freqüências rotacionais, a diferença dos

cometas que são rodadores lentos. Incluindo nesta figura os ACOs poderia ser posśıvel ter

uma idéia mais clara sobre a origem destes, assim como dos AAs. Vale ressaltar que estes

últimos não seriam JFCs evolúıdos, mas asteróides que contêm voláteis e foram ativados por

algum mecanismo.
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Abstract. We analyze the effect of the temporal capture of comet-like orbits in asteroid mean
motion resonance by following the dynamical evolution of 2090 Jupiter-family comet-like orbits
over 10

7 yr and under the perturbation of the four major planets. The resonant capture may be
related to the phenomenon known as “resonant stickiness” consisting in the temporal stabiliza-
tion of very eccentric orbits near the separatrices of the mean motion resonances. We found that
the population of orbits that were captured at least once during the simulation has a median
lifetime larger than that of the complete sample.

Keywords: Celestial Mechanics, comets: general.

1. Introduction

The resonance stickiness arises when a very eccentric orbit becomes temporarily captured
near the separatrix of a mean motion resonance. The “sticky” orbits are chaotic although
practically stable, having dynamical lifetimes longer than we should expect from their
short Lyapunov times. These orbits usually evolve confined in a limited region of the
phase space (Murison, Lecar, and Franklin, 1994).

In the asteroid belt the resonant stickiness has been identified as being responsible for
the “stable chaos” (Milani and Nobili, 1992; Milani, Nobili and Knežević, 1997) detected
in some high-order mean motion resonances (Tsiganis, Varvoglis, and Hadjidemetriou,
2000; 2002). On the other hand, Malyshkin and Tremaine (1999) found that the rate of
decay of the population of ecliptic comets, and in particular of the Jupiter-family comets
(JFC), is explained for the most by considering stickiness phenomena of the orbits near
resonant islands in the phase space.

In this contribution, we analyzed the dynamical evolution of a sample of JFC-like
orbits, aiming to quantify the effect of the resonance stickiness in their dynamical lifetime.

1.1. The numerical setup

From a list of cometary nuclear magnitudes provided by G. Tancredi (pers. comm.),
we selected 190 known JFC with orbital elements referred to JD 2452700.5. Then, we
generated a set of JFC test orbits by cloning each real orbit ten times. The orbital
elements of these clones were chosen at random in the intervals ∆a = ±0.1 AU, ∆I =
±1.5◦, and ∆M = ±10◦ around the reference orbit (M denotes the mean anomaly).
The eccentricity was cloned so as to preserve the value of the Tisserand parameter (with
respect to Jupiter) of the reference orbit.

The dynamical evolution of this set of 2090 test particles (real JFC plus clones) was
followed over 107 yr using the symplectic integrator SWIFT RMVS3 (Levison and Duncan,
1994) and taking into account the perturbation of the four major planets. The integration
time-step was 1.8 days, and the simulation of a particle was interrupted whenever: (i) it

1
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came closer than 0.01 Hill radius to some planet, (ii) it collided with the Sun, or (iii) its
heliocentric distance became larger than 200 AU.

2. Results

Figure 1 shows the depletion of the entire set of test orbits over time. The median
lifetime of the set is τ = 1.7× 105 yr, which is about half the value estimated by Levison
and Duncan (1994). This discrepancy may be due to the different model used by these
authors, or to the much smaller sample of test orbits simulated by them.

A two-fold behavior is evident from Fig. 1. Before τs ∼ 3 × 105 yr, the population
decays following an exponential law (N1(t) ∝ e(−4×10−6

t)). After τs, the decay switches
to a power law (N2(t) ∝ t−1.104). This kind of behavior has been previously reported by
Kerney (1983), Levison and Duncan (1994) and Malyshkin and Tremaine (1999). The
exponential decay is expected from a random-walk behavior induced by close encounters
with the planets, it is also expected in regions of the phase-space devoided of stability
islands, while the switch to a power law decay indicates that some mechanism or mecha-
nisms are delaying the depletion of orbits. This is usually interpreted as a consequence of
the resonance stickiness, and the time τs is usually referred to as the “stickiness time”.

Figure 1. The decay of our set of test orbits, normalized to the total number of initial orbits.

To analyze the resonant capture of test orbits during the simulation, we first computed
the mean orbital elements of the orbits by running averages of the osculating elements. We
applied a running window 10,000 yr wide, and mean elements were determined every 500
yr. Then, we considered that an orbit suffered a resonant capture if, at any moment during
the simulation, it had mean semi-major axis ā satisfying the condition |ā−ares| < ∆ares

over at least 10,000 yr. The nominal semi-major axes, ares, of the considered resonances
as well as their corresponding widths, ∆ares, are shown in Table 1. We found that 304 test
particles from our sample became temporarily captured in any of these resonances. This
number does not account for the test orbits that were already captured from the very
beginning of the simulation (77 orbits). Moreover, in order to safely avoid any possible
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Table 1. Nominal semi-major axes and corresponding widths of the analyzed resonances. The
resonance width was defined as half the minimum distance to the adjacent resonances. The last
column indicates the total number of captured orbits.

p:q ares [AU] ∆ares [AU] N p:q ares [AU] ∆ares [AU] N

8:3 2.704602 0.06 24 7:5 4.155888 0.025 19
5:2 2.823509 0.06 21 4:3 4.293289 0.055 35
7:3 2.956410 0.035 33 9:7 4.398652 0.04 9
9:4 3.028965 0.035 52 5:4 4.482042 0.04 29
2:1 3.276392 0.125 36 6:5 4.605694 0.045 23
9:5 3.514802 0.035 28 7:6 4.693009 0.035 12
7:4 3.581436 0.03 26 8:7 4.757965 0.025 2
5:3 3.699844 0.055 48 9:8 4.808182 0.02 3
8:5 3.801917 0.05 34 10:9 4.848167 0.02 3
3:2 3.969067 0.07 37 1:1 5.200949 0.18 112
10:7 4.100290 0.03 18

bias caused by the cloning process, we did not take into account for tests orbits that
became captured in any of these resonances during the first 30,000 yr of the simulation
either.

Analyzing this sub-population of captured orbits, we found that their residence times
(defined as the time interval for which the orbit remains captured in the resonance) are
generally shorter than 105 yr. However, in some particular cases, as for example the 7:4
resonance, it may be as long as 106 yr (Fig. 2). The median value of these residence times
is 1.9 × 104 yr. We also found that the sub-population of captured orbits has a median
lifetime which is twice that of the entire population (Fig. 3).

Figure 2. Mean residence times in the analyzed resonances. The minimum and maximum
residence times are indicated by the error bars.
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Figure 3. The dynamical lifetimes of the orbits that became captured in any resonance during
the simulation, distributed in bins of 60, 000 yr. The median lifetime is τ ∼ 3.6 × 105 yr.

3. Conclusions

According to our simulations, the population of resonant captured orbits has a median
lifetime longer than the complete sample, which seems to support the hypothesis of the
resonance stickiness as the mechanism which temporarily stabilizes cometary orbits in
mean motion resonances. We must bear in mind that we are talking here about “long-
term” resonant captures, with residence times of the order of 104–105 yr. These must be
distinguished from the “short-term” captures reported by Carusi et al. (1985) which last
for only a few hundred years. The existence of these long-term captures among the pop-
ulation of JFCs may imply that a non negligible fraction of the known resonant asteroids
evolving in chaotic orbits could actually be comets. This puts interesting constraints to
the search of possible extinct cometary nuclei evolving on highly eccentric NEAs orbits
or on asteroid-like orbits in the outer asteroid belt. The data is still under analysis.
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Caṕıtulo 4

Propriedades f́ısicas de objetos

trans-netunianos

“This is another of your odd notions,” said the Prefect, who had the fashion of

calling everything “odd” that was beyond his comprehension, and thus lived amid

an absolute legion of “oddities”.

Edgar Alan Poe – The purloined letter

4.1 Introdução

O descobrimento de Urano em 1781 e algumas irregularidades em sua órbita levaram à

descoberta de Netuno em 1846. De forma anâloga alguns pesquisadores, entre eles Percival

Lowell, passaram a acreditar na existência de mais um planeta além de Netuno. Lowell

começou um programa de busca do nono planeta acreditando ser um objeto tão grande

quanto Netuno, orbitando a cerca de 54 UA, e provocando pequenos desvios na órbita de

Netuno. Lowell morreu antes da descobri-lo, mas Clide Tombaugh descobriu o proposto

planeta em fevereiro de 1930 (Tombaugh 1962). As primeiras observações não mostraram

um disco aparente, de forma que o objeto devia ser muito menor do que se esperava. A

descoberta foi anunciada em março de 1930 e o nome de Plutão foi proposto e aceito para

este novo objeto. Em 1978 foi descoberto o primeiro satélite de Plutão: Caronte (Christy e

Harrington 1978) o que permitiu medir sua massa em forma direta, o resultado descarta a

possibilidade de Plutão causar perturbações mensuráveis na órbita de Netuno. Recentemente

mais dois sátelites foram descobertos orbitando em torno de Plutão: S/2005 P1 e S/2005 P2

(Weaver et al. 2006).

93
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Até o começo dos anos 90, Plutão era o único objeto conhecido além da órbita de Netuno.

A partir de 1992, contudo, diversos objetos começaram a serem descobertos nessa região hoje

conhecida como o cinturão de objetos trans-netunianos, ou TNO.

Pensava-se que o cinturão de TNOs seria composto por uma população de objetos pri-

mitivos, sobreviventes à época de formação do Sistema Solar. Por este motivo suas órbitas

seriam de baixas inclinações e quase circulares. O rápido aumento no número de objetos

descobertos (hoje mais de um mil) mostrou que o panorama é muito diferente. Portanto o

estudo destes corpos pode fornecer importantes informações tanto sobre os processos que os

originaram quanto dos que moldaram o Sistema Solar como um todo.

A continuação será feita uma introdução sobre a estrutura dinâmica do cinturão trans-

netuniano e os diversos modelos que surgiram tentando explica-la. Logo segue um breve

resumo das principais propriedades f́ısicas descobertas por meio de observações.

Com o intuito de melhor entender o sistema Plutão-Caronte foi realizado um programa

para a observação da ocultação pelo Caronte de uma estrela. Desta forma foi medido o

diâmetro deste e os resultados serão apresentados na seção 4.2. Logo, na seção 4.3, será

apresentado o resultado da observação do TNO (59358) 1999 CL158 com o objetivo de testar

o modelo de collisional resurfacing, em particular procurando por evidências de uma recente

colisão.

4.1.1 Estrutura dinâmica

A idéia de um corte abrupto na distribuição radial de densidade de matéria no Sistema Solar,

foi questionada por alguns autores no passado. Leonard (1930) e, depois dele, Edgeworth

(1949) e Kuiper (1951), propuseram a existência de um reservatório de objetos de tipo

cometário orbitando além de Netuno.

Plutão simplesmente é o primeiro objeto descoberto dessa consṕıqua população de ob-

jetos trans-netunianos. Antes da descoberta observacional dos TNOs como população Julio

Fernández (1980) mostrou que essa região pode ser a fonte dos cometas de curto peŕıodo.

O modelo de Fernández envolve planetesimais em órbitas quase-circulares e em baixas in-

clinações, que era a estrutura esperada do cinturão TNO.

Desta forma, as primeiras procuras de TNOs foram concentradas em torno do plano da

ecĺıptica pois estes compartilhariam o plano do disco protoplanetário. Diversas procuras fo-

ram feitas durante a década dos 80, sem muito sucesso. No final dos 80 e começos dos 90,

o grande desenvolvimento das técnicas de observação com CCD levou finalmente ao desco-
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brimento do primeiro TNO1: 1992 QB1 (Jewitt e Luu 1993). Este objeto foi posteriormente

numerado como 15760 e hoje faz parte de uma população conhecida como TNOs clássicos,

ou “Cubewanos”.

Quatro populações são claramente diferenciáveis na estrutura do cinturão de TNOs, como

pode ser visto na figura 4.1 (Luu e Jewitt 2002, Morbidelli e Levison 2004). A primeira

população é a dos objetos ressonantes, que estão em alguma ressonância de movimento

médio com Netuno. Particularmente interessantes são os objetos na ressonância 3:2 (entre

39 e 40 UA), denominados “plutinos” por serem dinamicamente semelhantes a Plutão, e

os objetos na 1:2 (entre 47 e 48 UA) que marca o que atualmente considera-se o limite do

cinturão TNO clássico. Estes últimos também são chamados de “twotinos”.

A população mais abundante é a dos objetos clássicos, definidos como aqueles que não

estão em ressonância e têm q > 35 UA. Estes têm uma grande distribuição de inclinações.

Dentro desta população identificam-se duas sub-populações de objetos: os “quentes” e os

“frios”. Os quentes seriam objetos dinamicamente excitados tendo excentricidades médias e

altas inclinações. Os frios, por outro lado, têm órbitas quase circulares e com baixa inclinação.

Uma terceira população é formada pelos objetos dispersados, sendo (15874) 1996 TL66

o primeiro objeto descoberto (Luu et al. 1997). Todos estes objetos têm órbitas altamente

excêntricas. Também podem ser definidos como aqueles objetos que sofrem (ou sofreram)

encontros próximos com Netuno durante o tempo de vida do Sistema Solar, ou seja, têm

q < 35 UA.

Por fim, a última população é a do cinturão estendido de objetos dispersados cujas órbitas

têm a > 50 UA. Embora já se conhecessem objetos com estas caracteŕısticas como, por exem-

plo, 2000 CR105, o máximo expoente desta população é (90377) Sedna (Brown et al. 2004),

cujos parâmetros orbitais são a ∼ 509 UA, e ∼ 0.85 e I ∼ 12o.

Os primeiros modelos (Leonard, Edgeworth, Kuiper) do cinturão TNO propunham um

disco de objetos de baixas excentricidades e inclinações, mas isso não tem sido comprovado

pelas observações devido à presença dos objetos ressonantes e dispersados. Duncan e Levison

(1997) propuseram que o cinturão dispersado poderia ter sido criado por objetos espalhados

da região entre as órbitas de Urano e Netuno para além. Diferentemente, os objetos clássicos

teriam se formado onde se encontram atualmente. O modelo, entretanto, não considera a

migração planetária (Fernández e Ip 1984) nem o fato de que seria necessária uma grande

quantidade de matéria para formar os objetos clássicos.

1Sem contar Plutão.
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Figura 4.1: Distribuição de elementos orbitais dos objetos trans-netunianos. Esquerda: semi-eixo

maior vs. excentricidade. Direita: semi-eixo maior vs. inclinação. Nos dois gráficos os śımbolos

azuis representam objetos clássicos frios enquanto os vermelhos representam os quentes. Os objetos

ressonantes são representado por pontos pretos e os objetos dispersados aparecem em cor verde. As

ressonâncias 3:2 e 1:2 estão representadas com linha tracejada e linha cheia, respectivamente.

Malhotra (1993, 1995) mostrou que um mecanismo combinado de migração planetária e

captura em ressonâncias explicaria a existência de um disco de objetos dispersados. Neste

modelo Netuno migra afastando-se do Sol junto com as ressonâncias que varrem a população

de objetos remanescentes da época da acreção. Alguns desses objetos são capturados nas

ressonâncias e se deslocam com elas. As ressonâncias provocam um aumento nas excentrici-

dades, explicando dessa forma os altos valores dos plutinos. Durante a migração, os objetos

clássicos também teriam sido afetados pela varredura das ressonâncias, fazendo com que

alguns ficassem dinamicamente excitados. O cinturão dispersado estaria, portanto, formado

por planetesimais dispersados por Netuno durante sua migração. Entretanto, o modelo não

prevê diferenças f́ısicas entre as populações quentes e frias dos TNOs clássicos por terem

compartilhado o local da formação, mas isso não é o que se observa. O modelo também falha

ao prever a distribuição de inclinações dos TNOs clássicos.

Gomes (2003) propôs então que durante a migração de Netuno alguns dos objetos que es-

tavam sendo espalhados poderiam ter sido capturados em alguma ressonância, se deslocando

com estas. Durante a migração, esses objetos diminuiriam suas excentricidades por efeito

das ressonâncias e poderiam sair delas, ficando em órbitas estáveis no cinturão clássico. Por
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outro lado, os objetos que se formaram no cinturão clássico não teriam sido muito afetados

por esse processo. Com este mecanismo as populações quentes e fria teriam tido origens

diferentes podendo, portanto, ter propriedades f́ısicas distintas. Embora o modelo recupere

a distribuição de inclinações observadas, ainda tem problemas em explicar a origem dos ob-

jetos do cinturão clássico, já que seria necessária uma grande quantidade de massa entre 40

e 50 UA a qual não estaria dispońıvel na região. Também não explica a aparente falta de

objetos além de 50 UA.

Partindo dos trabalhos acima, Levison e Morbidelli (2003) propuseram que o disco de

planetesimais estaria truncado em ∼ 35 UA (posição da ressonância 2:1 antes da migração).

Combinando o efeito da migração de Netuno, capturas em ressonância e uma ressonância

secular agindo dentro da 2:1, conseguem reproduzir as populações quentes e frias do cinturão

clássico, os objetos ressonantes e dispersados, assim como também a aparente falta de objetos

clássicos além de 50 UA. A maior questão que fica, entretanto, é sobre porque o disco original

estaria truncado em 35 UA.

O modelo denominado de Nice (Tsiganis et al. 2005, Morbidelli et al. 2005, Gomes et al.

2005) tenta explicar quase todas as estruturas observadas, não somente entre os TNO, mas

no Sistema Solar como um todo. Antes da migração dos planetas, o Sistema Solar teria estado

numa configuração mais compacta, com os planetas gigantes entre 5 e 17 UA e um disco de

planetesimais não se estendendo além de 35 UA. Durante a migração, Júpiter foi diminuindo

seu semi-eixo enquanto o resto dos planetas exteriores se afastavam. Em algum momento

Júpiter e Saturno cruzaram a ressonância de movimento médios 1:2 provocando uma curta

época de caos geral no Sistema Solar. Neste momento, Urano e Netuno aumentaram suas

excentricidades e inclinações tendo incursões profundas no disco de planetesimais. Uma vez

atravessada a ressonância os planetas estabilizaram suas órbitas (Tsiganis et al. 2005).

4.1.2 Propriedades f́ısicas

A principal ferramenta para o estudo dos objetos trans-netunianos tem sido a fotometria.

Isto devido à pouca luz que chega dos TNOs até a Terra, tanto pela grande distância a que se

encontram, quanto pela baixa refletividade de suas superf́ıcies. A faixa viśıvel do espectro tem

sido a mais explorada na observação dos TNOs. Isto porque, sendo esta região do espectro

dominada pela reflexão da luz solar na superf́ıcie dos objetos, as observações no viśıvel são

geralmente mais fáceis do que em outros comprimentos de onda. As primeiras observações

de objetos trans-netunianos foram realizados através da fotometria nas bandas UBV . Com

ajuda dos grandes telescópio, 8− 10 m, a observação estendeu-se ao infra-vermelho próximo

e também à espectroscopia tanto no viśıvel quanto no NIR.
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Os TNOs estão suficientemente longe do Sol para ter retido gelos de materiais voláteis

como metano, água, e dióxido de carbono, além de materiais não voláteis, como silicatos.

Estes corpos devem ter sofrido pouca alteração térmica e qúımica em sua história, quando

comparados com os asteróides do cinturão principal. É por isso que o estudo dessa população

pode trazer informações importantes sobre os processos que agiram durante os primórdios

do Sistema Solar.

O primeiro estudo sistemático sobre os TNOs foi realizado por Luu e Jewitt (1996a)

com observações BV RI de quatorze objetos. Notar que a população conhecida na época

era de trinta e seis TNOs. Estes autores encontraram uma grande dispersão de cores entre

a população. Este resultado foi bastante surpreendente já que acreditava-se que o cinturão

seria povoado por objetos em órbitas quase circulares e sujeitas a baixa evolução colisional,

devendo ter, portanto, um pequeno espalhamento em sua distribuição de cores. Isto levou os

autores a proporem uma combinação de mecanismos que poderiam gerar uma distribuição

continua de cores, que denominaram de “collisional resurfacing”.

O collisional resurfacing é uma competição entre o intemperismo espacial, as colisões

mútuas e a atividade, seja do tipo cometária que crio-vulcânica. O primeiro é ocasionado

pelo bombardeio de part́ıculas carregadas, raios cósmicos, part́ıculas levadas pelo vento so-

lar, etc. . . e faz com que os gelos sobre a superf́ıcie possam ser alterados, quebrando as

ligaduras moleculares. No caso particular do hidrogênio ele é rapidamente perdido, deixando

como resultado uma mistura de materiais refratários, escuros e vermelhos, formando o que

se conhece como crosta de irradiação. Agindo durante o tempo de vida do Sistema Solar, o

bombardeio pode, primeiro, diminuir o albedo do TNO e, em seguida, gerar espectros neu-

tros (Gil-Hutton 2002). Por outro lado, a evolução colisional da população faz com que a

crosta de irradiação seja quebrada por colisões, trazendo material fresco (gelos) à superf́ıcie.

Esse material mais fresco, é mais azul e brilhante do que o material irradiado. A atividade

cometária provoca também um rejuvenescimento da superf́ıcie (Thébault e Doressoundiram

2003), e o crio-vulcanismo seria o responsável por algumas estruturas encontradas em es-

pectros, como gelo de água em estrutura cristalina (Jewitt e Luu 2004). Notar que os dois

últimos efeitos provocam um azulamento da superf́ıcie.

Se os processos acima agirem em escalas de tempo caracteŕısticas similares, o resultado

seria um cont́ınuo de cores, desde o neutro, para superf́ıcies que foram muito impactadas ou

apresentaram atividade, até muito vermelho, para superf́ıcies que sofreram poucos impactos

(Jewitt e Luu 1996a). Em outros termos, as superf́ıcies de cor neutra seriam “jovens” en-

quanto as avermelhadas seriam “velhas” com a posśıvel degenerecência de superf́ıcies muito
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velhas que podem ser escuras e com espectros neutro (Gil-Hutton 2002).

Os resultados mais recentes indicam uma distribuição cont́ınua nas cores dos TNOs, desde

objetos neutros (cores similares ao Sol) até muito vermelhos. Quando o número de objetos

com cores conhecidas não era muito grande, foi proposta uma bi-modalidade na distribuição

(Tegler e Romanishin 1998), mais tarde restrita apenas à população clássica (Tegler et al.

2003). Atualmente tudo indica que esta bi-modalidade não existe.

A base de dados na população de TNOs tem aumentado muito nos últimos anos. Com

o maior número de objetos começaram a aparecer algumas estruturas que poderiam não ser

uma mera flutuação estat́ıstica. Em particular as distribuições cor versus inclinação e cor

versus distância perihélica parecem ter uma origem cosmogônica (e.g. Tegler e Romanishin

2000, Doressoundiram et al. 2002, Tegler et al. 2003, Peixinho et al. 2004). Como pode ser

visto na figura 4.2 (esquerda), a distribuição (B−R) vs. inclinação indica a presença de duas

populações: uma com cores avermelhadas e de baixa inclinação, possivelmente com crostas

que sofreram um alto grau de processamento por intemperismo espacial, e outra com uma

ampla distribuição de cores e inclinação maiores do que 5o, possivelmente indicando um

alto grau de evolução colisional. Na figura 4.2 (direita) é dada a distribuição (B − R) vs.

distância perihélica, onde os objetos com q < 39 UA têm uma ampla distribuição de cores

(figura 4.2–direita).

Figura 4.2: Distribuição das cores (B − R) versus inclinação, esquerda, e distância perihélica,

direita, dos objetos da população clássica.
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Os processos que agem sobre a superf́ıcie dos TNOs modificam sua estrutura em todas

as escalas. Várias moléculas que formam gelos no Sistema Solar exterior como, por exemplo,

CO2, CH4, N2, H2O ou CO têm suas bandas fundamentais (e harmônicos) na região do

espectro infra-vermelho próximo, entre 1 e 5 µm. Algumas estruturas observadas nos objetos

com gelos podem ser identificadas comparando com espectros obtidos em laboratório das

substâncias em estado puro. Porém, este tipo de abordagem não é muito precisa já que as

superf́ıcies dos TNOs não devem ser compostas de gelos em estado puro. Estas podem ser

constitúıdas por diversos materiais, misturados em diferentes ńıveis: tanto podem ter regiões

de um único material, quanto uma mistura a ńıvel molécular. Sua caracterização, portanto, é

feita utilizando modelos, lembrando que um espectro é uma combinação não linear de diversos

espalhamentos produzidos na superf́ıcie pelas diferentes contribuições de distintos materiais

(Brown e Cruikshank 1997). Geralmente as estruturas de absorção de gelos são devidas à

transições vibracionais das moléculas nas redes, lattices, que é a forma macroscópica dos

gelos. Transições rotacionais usualmente não acontecem já que as moléculas numa lattice

não são livres de rodar, com poucas exceções.

Diversos fenômenos devem ser levados em conta na análise em detalhe de um espectro.

Por exemplo: as transições de uma lattice não são as mesmas do que as da molécula isolada,

os isótopos mais leves levarão à mudanças tanto no comprimento de onda quanto na largura

das bandas2 e, por fim, as transições de fase como, por exemplo, do H2O em forma amorfa

passando para uma estrutura cristalina.

Concluindo, é posśıvel dizer que a interpretação de um espectro não é uma tarefa simples.

Contudo, as observações das superf́ıcies do TNOs tem mostrado claras bandas de absorção

que permitem uma boa indicação de sua mineralogia superficial. O primeiro TNO observado

espectroscopicamente foi (15789) 1993 SC (Luu e Jewitt 1996b) o qual apresentou um espec-

tro sem grandes estruturas e linear. Esse também foi o resultado para alguns dos primeiros

objetos observados, como pode ser visto no trabalho de Barucci et al. (2004). Exceções são

Plutão e Caronte. O primeiro tem claras bandas de CH4 e o segundo tem uma superf́ıcie

praticamente de gelo de agua. Novos objetos similares a Plutão e Caronte têm começado a

serem descobertos com o aumento das observações e os melhores telescópios.

As principais absorções encontradas nos espectros de TNOs na região do viśıvel e NIR são

de H2O, com bandas em aproximadamente 1.5 e 2.0 µm. Também são encontradas bandas

de CH4 (1.65, 1.7 e 1.8 µm), CO2 (∼ 2 µm), e existe evidência de algumas outras, tais como

N2, e CH3OH. Foi também detectado gelo de água cristalino e amónia hidratado em (50000)

Quaoar (Jewitt e Luu 2004). As bandas são em 1.65 µm, H2O gelo cristalino, e próximo

2A freqüência fundamental, ∝ λ−1, depende do inverso da massa reduzida da molécula.
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de 2.2 µm, amônio hidratado. A existência de gelo cristalino de água, implica que deve ter

havido um evento de aquecimento em (50000) Quaoar, permitindo a transição de fase do gelo

amorfo para gelo cristalino. Como isto deve ter ocorrido no interior do corpo e não em sua

superf́ıcie, então é posśıvel que tenha sido observada uma região de (50000) Quaoar que foi

escavada recentemente por uma colisão ou por crio-vulcanismo. Seja qual for o processo que

provocou a presença de gelo de água numa estrutura cristalina, este deve ter acontecido a

pouco tempo já que esta estrutura é rápidamente “amorfisada” pelo intemperismo espacial.

Na tabela 4.1, adaptada de Barucci et al. (2006), estão resumidos os gelos encontrados nos

diferentes TNOs. Na segunda coluna figuram as espécies e na terceira o telescópio utilizado

na observação dos objetos. É interessante aqui notar que os telescópios utilizados para estas

observações estão na faixa entre 4 e 10 m. Na última coluna figura a magnitude absoluta dos

objetos.

Recentemente, tem-se modelado a composição superficial dos TNO com espectros entre

0.5 − 2.5 µm (Boehnhardt et al. 2003, Dotto et al. 2003) com bons resultados. Sendo que

uma superf́ıcie pode ser modelada a partir de uma mistura dos diversos gelos mencionados

acima, compostos orgânicos, e silicatos. O albedo baixo dos TNO é modelado com carbono

amorfo.

Tabela 4.1: Resumo de gelos encontrados em TNOs. A tabela foi adaptada de Barucci et al.

(2006), exceto onde explicitamente indicado.

Objeto Gelos Telescópio H

Tritão (Cruikshank et al. 2000) H2O,CH4,CO2,N2 UKIRT

Caronte H2O HST

(19308) 1999 TO66 H2O Keck 4.5

(20000) Varuna H2O TNG 3.7

(26375) 1999 DE9 H2O Keck 4.7

(28978) Ixion H2O? TNG 3.2

(38628) Huya H2O? Subaru 4.7

(47171) 1999 TC36 H2O VLT 4.9

(50000) Quaoar H2O,NH3· H2O Subaru 2.6

(55565) 2002 AW197 H2O? VLT 3.3

(55636) 2002 TX300 (Licandro et al. 2006) H2O TNG 3.3

(55638) 2002 VE95 H2O,CH3OH VLT 5.3

(59358) 1999 CL158 (Este trabalho) CH4,H2O? Gemini Norte 6.9

(90377) Sedna CH4,N2 VLT 1.6

(90428) Orcus H2O VLT 2.3

(134340) Plutão CH4,N2,CO HST -0.7

(136108) 2003 EL61 H2O Keck 0.2

(136199) Eris CH4 Gemini Norte -1.2

(136472) 2005 FY9 CH4 WHT-TNG -0.3

Para analisar os modelos de composição superficial o collisional resurfacing deve ser le-

vado em conta. Foi comprovado em laboratório (Moore et al. 1983) que misturas de gelos,
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depois de longos tempos de irradiação, podem reagir fazendo com que apareçam reśıduos

não voláteis vermelhos e escuros. É também importante ressaltar que a solução dos modelos

não é única, mas permite colocar restrições sobre a posśıvel composição superficial dos TNO,

sendo a melhor aproximação até que sondas espaciais, como a New Horizons, cheguem à

região trans-netuniana.

As observações e os processos mencionados acima dependem de diversos fatores. Um dos

mais importantes é o tamanho dos objetos, o qual é um parâmetro complicado de ser obtido

de forma direta. O tamanho pode fornecer importantes pistas sobre o grau de evolução

colisional dos TNOs assim como também o tipo de gelos que se esperam encontrar em sua

superf́ıcie. Por exemplo, no caso de Plutão que é suficientemente grande para manter uma

tênue atmosfera de CH4 este poderia também ser encontrado na superf́ıcie na forma de gelo.

Isto não aconteceria com Caronte já que sua gravidade superficial não é suficiente para reter

a atmosfera.

4.2 Ocultação de Caronte

São poucos os TNOs para os quais se têm uma boa estimativa do tamanho. Entre estes vale

mencionar (50000) Quaoar (Brown e Trujillo 2004) e (136199) Eris (Brown et al. 2006) e

(134340) Plutão (Millis et al. 1993). Os dois primeiros têm sido observados com o Hubble

Space Telescope obtendo-se diâmetros de 1260 e 2400 km para o primeiro e o segundo,

respectivamente enquanto o diâmetro de (134340) Plutão foi medido numa ocultação estelar

sendo este de 1180 km.

A distribuição de tamanhos pode ser estudada de forma anâloga à estudada no caso dos

ACOs (caṕıtulo 3). Diferentes trabalhos estimam um ı́ndice próximo de 4 para objetos do

cinturão clássico com diâmetros maiores do que 100 km. Objetos menores parecem ter um

ı́ndice de 2.6 (Bernstein et al. 2004). Para uma análise mais detalhada ver Luu e Jewitt

(2002) e as referências ali listadas.

Mas a função cumulativa de luminosidade e, conseqüentemente, a distribuição cumulativa

de tamanhos, não é fácil de ser obtida. Isto porque os levantamentos seguem diferentes es-

tratégias (Davies 2003): alguns procurando objetos grandes ou brilhantes em grandes regiões

do céu, e outros objetos fracos, em regiões menores do céu. Portanto, um resultado definitivo

ainda esta longe de ser obtido.

Com o intuito de medir o diâmetro de Caronte, o maior satélite de Plutão, foi observada
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a ocultação de uma estrela, em 11 de Julho de 2005. Uma ocultação acontece quando um

objeto do Sistema Solar atravessa a linha de visada entre o observador e uma estrela. Medindo

a curva de luz da estrela antes, durante e depois do evento é posśıvel obter com uma boa

precisão o tamanho e a forma do objeto (Millis et al. 1989). Isto porque as estrelas estão

suficientemente longe da Terra de forma que a luz que chega até o observador vem em feixes

paralelos. Portanto, quando acontece uma ocultação, a seção eficaz da sombra projetada num

plano perpendicular à linha da visada terá a forma e o tamanho aparente do objeto nesse

momento.

Figura 4.3: Caminho percorrido pela sombra de Caronte projetada sobre a Terra.

Uma rápida aproximação, embora não muito precisa, pode dar uma boa idéia do que

acontece. Na Terra mede-se o tempo de duração da ocultação, δt. O objeto está a uma

distância r do Sol em órbita circular, e seu movimento é bem conhecido, ou seja a velocidade

linear, vo, no momento da ocultação é bem conhecida. O tempo de duração da ocultação está

diretamente relacionado com a distância percorrida pelo objeto durante o evento através da

relação:

d = voδt. (4.1)

Observando o evento de diferentes lugares obtém-se diversas cordas da sombra projetada do

objeto sobre a Terra. Desta forma é posśıvel mapear o limbo do objeto, obtendo não somente

uma boa medida do tamanho, mas também da forma do objeto. Analisando em detalhe os
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momentos do começo e final do evento, é também posśıvel ver estruturas devidas à presença

de uma atmosfera, em particular devida à refração.

O evento da ocultação de Caronte em 2005 foi previsto para ser observado de uma boa

parte da América do Sul, incluindo a Argentina, a Boĺıvia, o Brasil, o Chile, o Uruguai e o

Paraguai. No Brasil foram utilizados simultaneamente os telescópios de 1.6 e 0.6 m do Obser-

vatório do Pico dos Dias. Devido a diversos problemas, em geral más condições climáticas, a

ocultação foi somente observada em San Pedro de Atacama - Chile, em Paranal - Chile e em

El Leoncito - Argentina. Na figura 4.3 pode ser visto o caminho da sombra de Caronte pro-

jetada sobra a Terra, as estrelas em verde sendo os telescópios na região que participaram do

projeto. As cordas observadas nos três telescópios de onde foi posśıvel realizar a observação

podem ser vistas no artigo a seguir.

As cordas não divergem muito da forma esférica para o plano de Caronte observado

durante a ocultação. O raio computado de Caronte é rC = (603.6± 1.4) km. Assumindo-se

uma simetria esférica, o volume é

V =
4

3
πr3

C . (4.2)

A massa do sistema Plutão-Caronte tem sido estimada como

M = MP + MC = (1.463± 0.003)× 1022 kg, (4.3)

onde MP e MC são as massas de Plutão e Caronte. O quociente de massas entre os objetos é

MC

MP
= 0.121± 0.006. (4.4)

Combinando as duas equações temos:

MP = MC

0.121

⇒MC(1 + 1
0.121

) = 1.463 kg

⇒MC = (1.58± 0.07)× 1021 kg.

(4.5)

Juntando as equações 4.2 e 4.5, obtém-se a densidade ρC = 1.71±0.08 g cm−3. Notar que

a maior parte do erro em ρC provém da estimativa da massa, já que o erro na determinação

do raio é pequeno.

Antes da estrela ficar completamente ocultada, a luz desta vai atravessar, quando existir,

a atmosfera do objeto. Quando isto acontece, a luz da estrela é refratada podendo, por-

tanto, aparecer estruturas nas curvas de luz no começo e no final do evento. Desta forma,
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a partir da curva de luz é posśıvel se ter informação, ou impor limites, à presença de uma

atmosfera no objeto através de modelagem (e.g., Brosch 1995). Na modelagem devem ser

feitas suposições sobre o perfil de temperatura e a composição da atmosfera. No caso das

observações realizadas em El Leoncito e Paranal não se teve evidência conclusiva sobre a

presença de uma atmosfera. Entretanto, foi posśıvel estabelecer valores máximos da pressão

para dois casos simples. Primeiro: considerando a atmosfera composta de N2 e isotérmica,

então a pressão máxima seria de 110 nanobar. Segundo: para uma atmosfera com gradiente

de temperatura e composta de CH4, então a pressão máxima seria de 15 nanobar. O último

resultado está de acordo com a ausência de CH4 no espectro de Caronte, já que o metano

não pode se solidificar nestas condições.
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Charon’s size and an upper limit on its atmosphere
f rom a stellar oc c ultation
B. Sicardy1,2, A . Be l l u cci1, E . G e n dro n 1, F . L aco m b e 1, S. L aco u r1, J . L e cach e u x 1, E . L e l l o u ch 1, S. R e n n e r1, S. P au 1,

F . R o q u e s 1, T . W ide m an n 1, F . C o l as 3, F . V ach ie r3, R . V ie ira M art in s 3,15, N . A g e o rg e s 4, O . H ain au t 4, O . M arco 4,

W . Be is k e r5, E . H u m m e l 5, C . F e in s t e in 6, H . L e v at o 7, A . M au ry8, E . F rap p a9, B. G ail l ard10 , M . L av ays s ie`re 10 ,

M . D i So ra11, F . M al l ia11, G . M as i11,12, R . Be h re n d13, F . C arrie r13, O . M o u s is 14, P . R o u s s e l o t 14,

A . A l v are z - C an dal 15, D . L az z aro 15, C . V e ig a15, A . H . A n dre i15,16, M . A s s afi n 16, D . N . da Sil v a N e t o 16, C . J acq u e s 17,

E . P im e n t e l 17, D . W e av e r18, J .- F . L e cam p io n 19, F . D o n ce l 20 , T . M o m iyam a20 & G . T an cre di21

Pluto and its satellite, Charon (discovered in 1978; ref. 1), appear
to form a doub le planet, rather than a hierarchical planet/ satellite
couple. Charon is ab out half Pluto’ s siz e and ab out one- eig hth its
m ass. T he precise radii of Pluto and Charon have rem ained
uncertain, leading to larg e uncertainties on their densities2.
A lthoug h stellar occultations b y Charon are in principle a pow er-
ful w ay of m easuring its siz e, they are rare, as the satellite sub tends
less than 0 .3 m icroradians (0 .0 6 arcsec) on the sk y . O ne occulta-
tion (in 1980 ) y ielded a low er lim it of 6 0 0 k m for the satellite’ s
radius3, w hich w as later refi ned to 6 0 1.5 k m (ref. 4 ). H ere w e report
ob servations from a m ulti- station stellar occultation b y Charon,
w hich w e use to derive a radius, RC 5 6 0 3.6 6 1.4 k m (1j), and a
density of r 5 1.71 6 0 .0 8 g cm 23. T his occultation also provides
upper lim its of 110 and 15 (3j) nanob ar for an atm osphere around
Charon, assum ing respectively a pure nitrog en or pure m ethane
atm osphere.
Ch a r o n o c c u l t e d t h e 15t h m a g n i t u d e s t a r U CA C2 26257135 o n 11

J u l y 20 0 5, a s i n i t i a l l y p r e d i c t e d b y D . H e r a l d ( p e r s o n a l c o m m u n i -
c a t i o n ) . Ch a r o n ’ s o c c u l t a t i o n s h a d o w s w e p t S o u t h A m e r i c a , w h e r e
s o m e o f t h e l a r g e s t t e l e s c o p e s i n t h e w o r l d w e r e a v a i l a b l e . T a b l e 1
p r o v i d e s t h e t i m i n g o f t h e o c c u l t a t i o n a t t h r e e s t a t i o n s , y i e l d i n g
k i l o m e t r e - l e v e l a c c u r a c y o n t h e l e n g t h o f t h e o c c u l t a t i o n s e g m e n t s
( o r ‘ c h o r d s ’ ) a t e a c h s t a t i o n , u s i n g Ch a r o n ’ s s h a d o w v e l o c i t y . W e
p e r f o r m e d c i r c u l a r fi t s t o t h e c h o r d e x t r e m i t i e s ( t h e t h r e e r e d
s e g m e n t s i n F i g . 1) , t h e t h r e e f r e e p a r a m e t e r s b e i n g t h e t w o
c o o r d i n a t e s o f Ch a r o n ’ s c e n t r e a n d i t s r a d i u s . T h e c h o r d e x t r e m i t i e s
w e r e w e i g h t e d a c c o r d i n g t o t h e u n c e r t a i n t i e s i n t h e o c c u l t a t i o n
t i m e s , c o n v e r t e d i n t o r a d i a l u n c e r t a i n t i e s , p e r p e n d i c u l a r t o Ch a r o n ’ s
l i m b . T h e b e s t fi t y i e l d s a s t a n d a r d r a d i a l d e v i a t i o n o f 1. 1 k m , a n d a
x
2 v a l u e p e r d e g r e e o f f r e e d o m o f 0 . 85 ( T a b l e 2) , i n d i c a t i n g a

s a t i s f a c t o r y fi t . T h e c o r r e s p o n d i n g r a d i u s o f Ch a r o n i s
RC ¼ 60 3. 6 ^ 1. 4 k m ( f o r m a l 1j e r r o r ) , a s s u m i n g t h a t t h e l i m b i s
c i r c u l a r , t h a t i s , t h a t t h e r e a r e o n l y t h r e e f r e e p a r a m e t e r s t o a d j u s t .
O u r d a t a d o n o t r e v e a l s i g n i fi c a n t d e p a r t u r e s f r o m c i r c u l a r i t y .

A l t h o u g h e l l i p t i c a l fi t s d o i m p r o v e t h e r e s i d u a l s , t h e y a l s o r e d u c e t h e
n u m b e r o f d e g r e e s o f f r e e d o m o f t h e fi t , b y a d d i n g t h e o b l a t e n e s s a n d

e l l i p s e o r i e n t a t i o n a s f r e e p a r a m e t e r s . T h i s e v e n t u a l l y w o r s e n s t h e x2

p e r d e g r e e o f f r e e d o m ( T a b l e 2) , b u t a l s o i n c r e a s e s t h e f o r m a l e r r o r
b a r o n RC f r o m 1. 4 t o 5 k m . W e o b t a i n a 1j u p p e r l i m i t o f 8 £ 10 23

f o r t h e l i m b o b l a t e n e s s , fi f t y t i m e s l a r g e r t h a n t h e v a l u e e x p e c t e d f o r a
s l o w 6. 4- d a y r o t a t o r i n h y d r o s t a t i c e q u i l i b r i u m . F u r t h e r m o r e , l o c a l
t o p o g r a p h i c f e a t u r e s m i g h t a l t e r o u r d e t e r m i n a t i o n o f RC b y a f e w
k i l o m e t r e s . L a r g e r f e a t u r e s ( h e i g h t .10 k m ) a r e n o t e x p e c t e d t o
o c c u r , a s t h e y s h o u l d r e l a x o v e r g e o l o g i c t i m e s c a l e s o w i n g t o t h e
s t r u c t u r a l w e a k n e s s o f m e t h a n e a n d n i t r o g e n i c e s 5 . A l s o , o u r
m e a s u r e m e n t s a p p l y t o Ch a r o n ’ s s h a p e p r o j e c t e d i n t h e i n s t a n -
t a n e o u s p l a n e o f t h e s k y , w i t h n o a c c e s s t o o t h e r p l a n e s . A l l
c o n s i d e r e d , h o w e v e r , t h e g l o b a l u n c e r t a i n t y o n RC s h o u l d b e s m a l l e r
t h a n 5 k m . F i n a l l y , i n t h e p r e s e n c e o f a t e n u o u s a t m o s p h e r e , t h e
s t e l l a r r a y s w o u l d b e r e f r a c t e d t o w a r d s t h e E a r t h , r e s u l t i n g i n a
s h a d o w s l i g h t l y r e d u c e d c o m p a r e d t o Ch a r o n ’ s b o d y ( s e e b e l o w ) .
O u r r e s u l t c o m e s a f t e r t w o d e c a d e s o f e x t e n s i v e d i s c u s s i o n s o n

Ch a r o n ’ s r a d i u s 6 . T h e v a l u e s d e r i v e d f r o m t h e m u t u a l e v e n t s —
o c c u l t a t i o n s a n d e c l i p s e s o f P l u t o b y Ch a r o n a n d v i c e v e r s a —
o b s e r v e d i n t h e 1980 s r a n g e f r o m RC ¼ 590 ^ 5 k m , t o
592 ^ 13 k m , 611 ^ 30 k m a n d 627 ^ 21 k m ( r e f s 7, 8, 9 a n d 10 ,
r e s p e c t i v e l y , 1j e r r o r b a r s ) , a s s u m i n g a s e m i m a j o r a x i s o f 19,599 k m
f o r Ch a r o n . T h e y a r e t h u s a l l w i t h i n 1. 2j o f o u r v a l u e ( e x c e p t f o r t h e
fi r s t v a l u e , a t 2. 7j ) . T h e i r d i f f e r e n c e s m a i n l y r e fl e c t t h e u s e o f
d i f f e r e n t d a t a s e t s , a n d i n s o m e c a s e s , o f d i f f e r e n t m o d e l l i n g ( a l b e d o
f e a t u r e s o r l i m b d a r k e n i n g ) .
A r e c e n t , i m p r o v e d o r b i t f o r Ch a r o n i n c l u d e s o b s e r v a t i o n s w i t h

t h e H u b b l e S p a c e T e l e s c o p e 2,11,12, b e s i d e s o l d e r m e a s u r e m e n t s m a d e
s i n c e 1978. T h e p h y s i c a l p a r a m e t e r s u s e d f o r t h i s o r b i t a r e , a m o n g
o t h e r s ( R . A . J a c o b s o n , p e r s o n a l c o m m u n i c a t i o n ) : t o t a l m a s s o f t h e
s y s t e m M ¼ ( 1. 463 ^ 0 . 0 0 33) £ 10 22 k g , m a s s r a t i o Ch a r o n / P l u t o
f ¼ 0 . 121 ^ 0 . 0 0 6, s e m i m a j o r a x i s a ¼ 19,599. 0 ^ 15 k m . T h i s
p r o v i d e s Ch a r o n ’ s m a s s mC ¼ ( 1. 58 ^ 0 . 0 7) £ 10 21 k g , w h e r e
m o s t o f t h e e r r o r b a r c o m e s f r o m t h e u n c e r t a i n t y o n f. Co m b i n i n g
t h i s m a s s w i t h o u r v a l u e o f RC y i e l d s Ch a r o n ’ s d e n s i t y
rC ¼ 1. 71 ^ 0 . 0 8 g c m 23, w h e r e m o s t o f t h e e r r o r b a r c o m e s f r o m
t h e u n c e r t a i n t y o n Ch a r o n ’ s m a s s , a s i t s v o l u m e i s n o w a c c u r a t e l y
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determined. This is true as long as the uncertainty on RC remains
smaller than 1 0 k m, a saf e margin, as discussed earlier.
Comp arison w ith Pluto’ s density is p rob lematical, how ev er, as the

p lanet radius is not so accurately determined. O w ing to ref raction b y
Pluto’ s atmosp here, occultation determination of Pluto’ s radius, RP,
still dep ends on atmosp heric models 1 3. A n up p er limit of
RP ¼ 1 ,1 9 5 ^ 5 k m is giv en b y occultations 1 4 , w hile a low er limit
of RP ¼ 1 ,1 5 1 ^ 6 k m is p rov ided b y mutual ev ents6. Comb ining
these results w ith Pluto’ s mass, deriv ed f rom the q uantities ab ov e,
yields Pluto’ s density in the range 1 .8 – 2.1 g cm23 ( ref . 2) , w here most

of the uncertainty now comes f rom Pluto’ s radius RP, not f rom its
mass. H ow ev er, our results tighten the dif f erence b etw een Pluto’ s
density and Charon’ s, as the latter w as p rev iously estimated2 to lie in
the interv al 1 .4 – 1 .8 g cm23.
These ranges f or Pluto’ s and Charon’ s densities are in good

agreement w ith current structural models 1 5 , w hich p roduce b aseline
densities of 1 .8 5 g cm23 and 1 .7 5 g cm23 f or Pluto and Charon,
resp ectiv ely. They indicate a slightly higher rock v ersus ice f raction
on Pluto ( 0 .65 ) than on Charon ( 0 .5 5 – 0 .60 ) . O ur imp rov ed density
f or Charon, how ev er, cannot distinguish dif f erentiated and undif f er-
entiated states of the satellite. I n the f ramew ork of the giant imp act
model f or the origin of Pluto and Charon, similar densities f or the
tw o b odies f av our the scenario in w hich Charon is f ormed intact, as
op p osed to b eing accreted f rom a disk orb iting Pluto 1 6.
N ote that there is now a p ossib ility of imp rov ing these numb ers b y

re- analysing the mutual ev ents of the 1 9 8 0 s, using the v alue of
Charon’ s radius deriv ed here, p lus the imp rov ed orb ital p arameters
q uoted ab ov e, in order to get a more accurate v alue f or RP. This

Figure 1 | M ea s urin g C h a ro n ’ s ra d ius . Charon’s aspect on 11 July 2005,
w i th celesti al north up and east lef t, usi ng the v alues i n T ab le 2. T he scale i n
m i lli - arcsec (m as) i s show n, w i th one m as correspond i ng to 21. 8 09 k m
proj ected at Charon. T he thi ck er m eri d i an i s the ori g i n of long i tud es on
Charon, that i s, the m eri d i an alw ays f aci ng P luto, as the satelli te i s lock ed i n a
synchronous orb i t. T he thi ck er parallel i s the eq uator. Charon’s south pole
(S ) f ollow s the I A U d efi ni ti on, the arrow i nd i cati ng the satelli te rotati on. T he
star traj ectori es relati v e to Charon, as ob serv ed f rom S an P ed ro, P aranal and
E l L eonci to, are show n as b lack li nes, the red parts correspond i ng to the
seg m ents w here the star w as occulted b y Charon. A ci rcular fi t to these
chord s yi eld s a rad i us of 6 03 . 6 ^ 1. 4 k m (1j) f or Charon. T he thi ck cross
m ark s the ex pected locati on of Charon’s centre, usi ng the D E 413 / P L U 013
Charon ephem eri s, and the I CR F / J2000 star posi ti on g i v en i n T ab le 2.
T he thi n cross i s the centre of the ci rcular fi t, show i ng that Charon’s
D E 413 / P L U 01 posi ti on m ust b e corrected b y Da cos(d) ¼ þ 22 ^ 11 m as
(tow ard s the east) and D(d) ¼ 212 ^ 11 m as (tow ard s the south), w here the
error b ars com e f rom the uncertai nti es on the star posi ti on. T hi s of f set i s
m ostly attri b utab le to an error on P luto’s b arycentri c D E 413 ephem eri s,
rather than to an of f set of Charon’s P L U 013 ephem eri s around P luto. I n f act,
ad apti v e opti cs i m ag es tak en w i th the N A CO / V L T cam era at P aranal show
that Charon i s at only 4 m as f rom i ts calculated posi ti on relati v e to P luto, an
ef f ect that could b e enti rely d ue to photocentre d i splacem ents caused b y
alb ed o f eatures on P luto and / or Charon.

Figure 2 | L im it o n C h a ro n ’ s a t m o s p h ere. T he stellar fl ux f rom L eonci to and
P aranal b ef ore and af ter the occultati on has b een reb i nned i n i nterv als of
10 k m i n rad i al d i stance f rom Charon’s centre. T he tw o d ata sets hav e then
b een av erag ed w i th w ei g hts tak i ng i nto account thei r respecti v e noi se lev els,
resulti ng i n the li g ht curv e show n here (b lack sq uares connected b y a li ne).
T he v alues hav e b een norm ali z ed b etw een z ero (no stellar fl ux ) and uni ty
(f ull stellar fl ux ), as i nd i cated b y the d otted li nes. T w o ex am ples of
atm ospheri c m od els are show n superi m posed on the d ata. L i g ht g rey m od el:
ex pected d rop of si g nal w i th an i sotherm al N 2 atm osphere at T ¼ 56 K , w i th
a pressure of p s ¼ 110 nb ar at Charon’s surf ace. D ark g rey m od el: ef f ect of a
CH 4 atm osphere w i th T ¼ 56 K and p s ¼ 15 nb ar at the surf ace, w i th T

i ncreasi ng to 100 K near 20 k m ab ov e the surf ace, thus m i m i ck i ng P luto’s
atm osphere tem perature profi le. T hese m od els i llustrate upper li m i ts of
d etecti on (at 3 j lev el) that w e can ob tai n on a putati v e atm osphere f or
Charon.

T a b l e 1 | C irc um s t a n c es o f o b s erv a t io n s f o r t h e 11 J ul y 2 0 0 5 C h a ro n o c c ul t a t io n

Site* Telescope, cycle time,

ef f ectiv e w a v elen g th

L a titu d e, lon g itu d e,

a ltitu d e

D isa ppea r a n ce† , r e- a ppea r a n ce†

( h : min : s, U T, 11 J u ly 2 0 0 5 )

Sh a d ow v elocity

( k m s21)

San Pedro de Atacama ‘Campo Catino Austral Telescope’

( 0 . 5 m) , 0 . 7 1 6 s, 0 . 6 5 mm
6 8 8 1 0

0

4 8 . 2
00

W ,

2 2 8 5 7
0

0 8 . 4
00

S, 2 , 4 1 0 m

0 3 : 3 6 : 2 0 . 9 8 ^ 0 . 1 8 ,

0 3 : 3 6 : 2 8 . 3 0 ^ 0 . 3 0

2 1 . 3 4 7

2 1 . 3 4 7
Paranal ‘Y epun’ V L T

( 8 . 2 m) , 0 . 2 s, 2 . 2 mm
7 0 8 2 4

0

0 7 . 9
00

W ,
2 4 8 3 7

0

3 1 . 0
00

S, 2 , 6 3 5 m
0 3 : 3 6 : 1 8 . 0 9 ^ 0 . 0 4 ,
0 3 : 3 6 : 5 5 . 4 0 ^ 0 . 0 5

2 1 . 3 4 5
2 1 . 3 4 5

E l L eoncito ‘J org e Sah ade Telescope’
( 2 . 1 5 m) , 1 s, 0 . 7 mm

6 9 8 1 7
0

4 4 . 9
00

W ,
3 1 8 4 7

0

5 5 . 6
00

S, 2 , 4 9 2 m
0 3 : 3 6 : 1 5 . 0 3 ^ 0 . 1 6 ,
0 3 : 3 7 : 0 2 . 9 8 ^ 0 . 0 8

2 1 . 3 1 7
2 1 . 3 1 7

* W e attempted ob serv ations of th e Ch aron occultation f rom Arg entina, B oliv ia, B raz il, Ch ile, Parag uay and U rug uay . O w ing to w eath er conditions or tech nical prob lems, not all th e stations

recorded th e ev ent. Th e present paper is b ased on data g ath ered at San Pedro de Atacama ( Ch ile) , at Cerro Paranal ( Ch ile) w ith th e V ery L arg e Telescope ( V L T) of th e E uropean South ern

O b serv atory , and at E l L eoncito ( Arg entina) , listed h ere. W h ereas ob serv ations at b oth San Pedro and E l L eoncito w ere made w ith f ast b roadb and v isib le CCD , th e Paranal ob serv ations w ere

ach iev ed w ith th e N ACO adaptiv e optics camera using a K S b and fi lter ( 2 . 2 mm) . I n th e latter case, w e w ere ab le to resolv e th e Pluto/ Ch aron pair, w ith th e tw o ob j ects separated b y 0 . 8 9

arcsec during th e occultation. B ey ond th e th ree stations listed ab ov e, th e occultation w as also ob serv ed f rom L a Silla ( Ch ile) w ith th e 1 . 2 - m sw iss telescope in drif t scan mode, b ut at irreg ular

speed, mak ing th e use of th e lig h t curv e impossib le in th is paper. W e f urth ermore ob tained data f rom Asunción ( Parag uay ) w ith a 0 . 4 5 - m telescope and a b roadb and CCD detector. O w ing

to th eir larg e cy cle time ( 7 s) , h ow ev er, th ese data are not included in th is analy sis. I mag es w ere fi nally acq uired at th e CE AM I G - R E A 0 . 3 - m telescope in B elo H oriz onte ( B raz il) , under partly

cloudy conditions and w ith poor sig nal- to- noise ratio, mak ing th is data set unusab le f or th e present analy sis.

† Th e disappearance and reappearance times are ob tained b y fi tting an ab rupt edg e sh adow to th e lig h t curv es, af ter conv olv ing th e sh adow b y F resnel dif f raction, stellar diameter ( 0 . 4 2 k m

proj ected at Ch aron) and fi nite integ ration time of th e instrument. Th e error b ars on th e timing s are 1 j lev el ( 6 8 . 3 % confi dence lev el) prov ided b y th ose fi ts.
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would have important consequences for better constraining not only
P luto’ s density, but also the P luto atmosphere models, through a
reassessment of occultation observations.
O ur data also set an upper limit for a putative atmosphere for

Charon. B y combining the stellar fl ux es observed at the P aranal and
E l L eoncito observatories, we derive a synthetic light curve, as shown
in F ig. 2. T he effect of an atmosphere depends on the surface
pressure, the nature of the gas and the temperature profi le. W e
assumed two cases. O ne is that of an isothermal nitrogen (N 2)
atmosphere at Ts ¼ 5 6 K , the recently estimated mean dayside
Charon surface temperature1 7 . T he other is a pure methane (CH 4)
atmosphere, with a temperature increasing from 5 6 K at the surface
to 1 0 0 K above 20 k m, due to solar heating, as is the case for P luto’ s
atmosphere1 4. T he two cases indicate upper limits of 1 1 0 and 1 5 nbar
(3 j), respectively, with corresponding upper limits of 4.1 and 1 .3 cm
amagat for the vertical column densities. L imits obtained from the
1 9 8 0 Charon stellar occultation were about two and ten times larger
for N 2 and CH 4 , respectively

4. N ote that in the limiting cases
presented here, refraction of stellar rays by the atmosphere would
cause a reduction of Charon’ s shadow radius by about 1 0 k m, when
compared to the actual radius, RC. Consequently, if an atmosphere
is detected at those levels in the future, such effects should be
considered when deriving RC.
T he very low upper limit for an atmosphere around Charon is not

surprising, given estimates of escape rates 1 4. T he upper limit we
derive for a pure methane atmosphere is also consistent with the
absence of a CH 4 ice signature in its near- infrared spectrum

1 8 . I n fact,
a 1 5 nbar CH 4 atmosphere is in equilibrium with CH 4 ice at 41 K ,
much less than the 5 6 K quoted above. M ethane ice could still be
present in restricted, colder, regions of the surface. F or N 2 , a 1 1 0 nbar
atmosphere would imply an even lower equilibrium temperature
(T , 3 1 K ), requiring that N 2 ice be confi ned at best to high northern
latitudes and/ or to permanently shadowed regions of the satellite.
T he same is true for other candidates, lik e CO , which would require
temperatures as low as 3 5 K .
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Table 2 | F i t s t o t h e o c c u lt at i o n c h o r d s

S i t e

f* ( k m ) g* ( k m ) L a t i t u d e † o f s u b o c c u l t a t i o n

p o i n t ( d e g . )
R a d i a l r e s i d u a l ( k m )

C i r c u l a r fi t , e ¼ 0 fi x e d E l l i p t i c a l fi t , P fi x e d E l l i p t i c a l fi t , P f r e e

San Ped ro, d isap p earance þ327 .1 þ325 .0 0 6 .9 N þ 0 .26 þ 0 .4 0 þ 0 .31
San Ped ro, re- ap p earance þ 4 8 2.6 þ34 1.6 19 .1 N 2 0 .8 4 2 0 .7 5 2 0 .9 2
Paranal, d isap p earance þ28 .7 þ14 7 .6 20 .5 S 2 0 .14 2 0 .22 2 0 .0 8
Paranal, re- ap p earance þ 8 20 .6 þ232.5 4 4 .2 N þ 0 .28 þ 0 .0 7 þ 0 .11
E l L eoncito, d isap p earance 22.8 26 36 .7 5 2.7 S þ2.4 5 þ1.9 3 þ 0 .26
E l L eoncito, re- ap p earance þ1,0 13.5 2 5 27 .6 33.2 N 2 0 .6 0 2 0 .25 2 0 .0 7

F r e e p a r a m e t e r s B e s t - fi t v a l u e s

Charon’ s rad ius, RC ( k m ) 6 0 3.6 6 0 3.1 6 0 3.4
O ffset‡ in right ascension, fc ( k m ) 4 7 2.7 4 7 2.4 þ 4 7 1.9
O ffset‡ in d eclination, gc ( k m ) 226 1.0 226 0 .8 þ26 1.8
O b lateness, e 0 , fi x ed 21.5 £ 10 23

22 £ 10 23

N orth p ole p osition angle, P ( d eg.) 6 7 .6 , fi x ed 6 7 .6 , fi x ed þ33.3
x
2 p er d egree of freed om § 0 .8 5 1.10 1.6 7

* The tim ings of Tab le 1 p rov id e the star p osition relativ e to Charon’ s ex p ected centre, using the D E 4 13/ PL U 0 13 Charon ep hem eris ( http : / / ssd .j p l.nasa.gov ) . This p osition is p roj ected in the

p lane of the sk y, in k m , w here f is the relativ e p osition in right ascension, p ositiv e if the star is east of Charon’ s centre, and g is the relativ e p osition in d eclination, p ositiv e if the star is north of

Charon’ s centre. We used the follow ing I CRF / J20 0 0 star p osition: a ¼ 17 h 28 m in 5 5 .0 16 7 s and d ¼ 215 8 0 0
0
5 4 .7 26

00
, w ith typ ical uncertainties of 11 m as, m easured at the 6 0 - cm refl ector

of Pico d os D ias ( L ab oratório N acional d e A strofı́ sica, B raz il) , and at the m erid ian refractor of B ord eaux O b serv atory ( F rance) .

† The latitud es of the sub occultation p oints on Charon are d eriv ed using a north p ole p osition angle of P ¼ 6 7 .6 8 w ith resp ect to the J20 0 0 celestial north, and a sub - E arth latitud e of

B ¼ 234 .28.

‡ This offset is the p osition of Charon’ s centre ob tained from the fi t ( thin cross in F ig. 1) , relativ e to Charon’ s centre ex p ected from the ad op ted star p osition and the D E 4 13/ PL U 0 13 ep hem eris

( thick cross in F ig. 1) .

§ The num b er of d egrees of freed om is the num b er of d ata p oints ( here N ¼ 6 ) m inus the num b er of free p aram eters: M ¼ 3, M ¼ 4 or M ¼ 5 , d ep end ing on w hether the fi t is circular,

ellip tical w ith P fi x ed , or ellip tical w ith P free, resp ectiv ely. The q uantity m inim iz ed in the fi ts is x2 ¼
PN

1 ðri;ob s 2 ri;calÞ
2=j2i ; w here r i,ob s ( resp . r i,cal ) is the d istance of the ob serv ed ( resp .

calculated ) ith p oint to the shad ow centre, and j i is the 1j uncertainty on r i,ob s.
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4.3 Trans-netunianos instáveis

Analisando a densidade de TNOs, nota-se uma queda entre 40 e 43 UA em relação à região

entre 43 e até 48 UA (figura 4.4). Esta queda poderia ser explicada mediante o efeito de

Figura 4.4: Região entre 39 e 48 UA, notar a diferente densidade de objetos entre a região 40− 43

UA e 43 − 48 UA. Os śımbolos azuis representam objetos clássicos frios enquanto os vermelhos

representam os quentes. Os objetos ressonantes são representado por pontos pretos e os objetos

dispersados aparecem em cor verde. As ressonâncias 3:2 e 1:2 estão representadas com linha trace-

jada e linha cheia, respectivamente.

ressonâncias agindo nessa região o que provocaria um aumento na excentricidade dos objetos

podendo levar a encontros próximos com Netuno. Este último então enviaria estes objetos

para fora do Sistema Solar.

Contudo, a região não é totalmente despovoada. Tentando entender os mecanismos que

provocariam a queda na densidade, Jones et al. (2006) estudaram a dinâmica da região

integrado 300 part́ıculas uniformemente distribúıdos entre 40 ≤ a < 43 UA, e < 0.2 e
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I < 10o. Note que a condição e < 0.2 evita condições iniciais que levariam a encontros

próximos com Netuno. Estes autores encontraram que o número de objetos reais que existem

na região é maior do que o previsto pelo modelo. A hipotese proposta foi de que esses objetos

estariam capturados em pequenas ilhas de estabilidade. Porém, segundo Jones et al. (2005),

vários dos objetos estão em órbitas instáveis o que indicaria que algum mecanismo externo

estaria alimentando a região. Este mecanismo poderia ser o das colisões entre TNOs.

Uma forma de testar esta possibilidade seria a de observar os TNOs nesta região e que

tenham órbitas instáveis. O objetivo seria então de procurar por evidências de colisões re-

centes nestes objetos e a mais clara seria a de encontrar gelos no seu espectro. A hipótese

de trabalho seria então de que esses gelos estariam expostos devido a alguma colisão recente

que quebrou a crosta do TNO. Isto foi feito para o objeto com a órbita mais instável nessa

região (59358) 1999 CL158 (M. Melita, comunicação pessoal).

4.3.1 Observação e redução

(59358) 1999 CL158, no que segue apenas CL158, foi observado no telescópio de 8 m Gemini

Norte, com o imageador e espectrógrafo no infra-vermelho próximo (NIRI), entre os dias 6

e 17 de fevereiro de 2006. A observação foi realizada com a câmera f6, usando o grisma H e

uma fenda de 6 ṕıxeis de abertura, orientada na direção do movimento aparente do objeto.

O intervalo espectral nesta configuração instrumental é 1.40 − 1.90 µm. No momento da

observação a magnitude visual aparente do objeto foi de 22.3.

É importante notar de que o céu domina a emissão na banda H, mesmo com tempos de

exposição curtos. É, portanto, necessário separar a observação em várias exposições menores,

evitando assim a saturação do detector CCD. No caso de CL158 a observação foi separada em

exposições de 150 segundos. Mesmo assim, a emissão do céu ainda é maior do que o fluxo do

objeto sendo cŕıtica sua eliminação. Para elimina-lo, as observações foram feitas seguindo um

padrão de dithering, ou seja, em série de dez exposições com o objeto em diferentes posições

sobre a fenda, denominadas a, b, c, d, e, f, g, h, i, j. Para otimizar a observação a ordem seguida

foi a, f, b, g, c, h, d, i, e, j, escolhida de forma de manter uma distância constante entre os pares

de imagens a e f , b e g, etc, o que foi de grande ajuda na hora de eliminar a emissão do céu.

Tabela 4.2: Distribuição das observações por dia.
Dia (fevereiro 2006) Número de observações

06 20

15 20

16 40

17 34



CAPÍTULO 4. PROPRIEDADES FÍSICAS DE OBJETOS TRANS-NETUNIANOS 112

Em total 114 observações de 150 s cada uma foram efetuadas nos 4 dias, e sua distri-

buição pode ser vista na tabela 4.2. Entretanto, não todas as imagens foram utilizáveis.

Sistematicamente a primeira exposição de cada sessão de 20 teve que ser descartada por

motivos técnicos. Outras imagens foram descartadas por falhas. O número final de imagens

utilizadas foi 91, isso acarretando que o objeto somente foi observado durante 3 h 47 m 30

s, quando o tempo total estimado tinha sido de 6 h 36 m.

Figura 4.5: Espectro combinado de CL158. No centro da imagem aparece o espectro formado pela

soma das 91 imagens. Em ambos os lados do espectro positivo aparecem os negativos do espectro

do objeto.

Na redução foi seguido o procedimento padrão para imagens espectroscópicas do NIRI.

Foi utilizado o software de tratamento de imagens IRAF, particularmente as tarefas externas

gemini. Em resumo, os passos da redução são cálculo de FLAT-FIELD usando nsflat,

correção pela contribuição do céu e pelo FLAT-FIELD usando nsreduce. A subtração do

céu foi feita tomando as imagens em pares que fossem o mais próximo posśıvel no tempo,

para evitar grandes variações na massa de ar, e com a maior separação posśıvel entre as

posições sobre a fenda, para identificar com maior facilidade os espectros. Por exemplo, as
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duas primeiras exposições são a e f , então as imagens corrigidas tanto de FLAT-FIELD

quanto pela contribuição do céu são

a′ = a−f
FLAT−FIELD

f ′ = f−a
FLAT−FIELD

(4.6)

onde as imagens marcadas com ′ são as corrigidas. O passo seguinte foi combinar, com

o correspondente offset, as 91 imagens. Isto foi feito com a tarefa imcombine, gerando a

imagem de sáıda dada na figura 4.5. No meio desta figura tem-se a imagem positiva e a

negativa em ambos os lados desta para cima e para baixo. Em seguida, foi feita a extração

do espectro e sua calibração em comprimento de onda.

Procedeu-se então à divisão pelo espectro de uma estrela anâloga solar, observada próxima

ao objeto e reduzida da mesma maneira. Duas estrelas do tipo G2V foram observadas como

parte das calibrações do programa: 35377, da lista de estrelas do observatório Gemini, e SA

102-1081 (Landolt 1992). Uma comparação entre os espectros das estrelas mostrou que estas

não diferem muito entre si. Optou-se pela segunda para fazer a divisão, por esta ter um

sinal-ruido maior. O tempo total de integração da estrela foi de 9 s.

O espectro final de CL158 pode ser visto na figura 4.6. Note que o espectro não é nor-

malizado e que alguns canais têm valores do fluxo negativo. Isto é oriundo da extração do

céu, provavelmente, devido a sua não uniformidade. Como pode ser visto na figura, o sinal-

ruido do espectro é baixo. Visando melhora-lo um pouco, este foi mediado num fator 16,

atribuindo-se a cada bin o valor médio do fluxo neste. Isto implica num aumento de um fator

4 no S/N e o espectro final é dado na figura 4.7.

4.3.2 Análise

O espectro de CL158 apresenta algumas estruturas. A maior parte destas estão associadas

à fortes absorções da atmosfera, por exemplo, além de 1.8 µm e antes de 1.5 µm (McCord

e Clark 1979). Entretanto, na região entre 1.5 − 1.8 µm a atmosfera é transparente e as

estruturas encontradas nessa região devem ser reais.

Uma das estruturas está aproximadamente em 1.55 µm e poderia estar relacionada com

bandas de gelo de água, mas a deteção não é clara. Na figura 4.8–esquerda é feita uma

comparação entre o espectro de CL158 e de outros objetos nos quais foi detectado gelo de

água. Como pode ser visto, não se têm evidências sobre a sua presença em CL158.

A estrutura mais interessante que aparece no espectro é aquela centrada em aproxima-

damente 1.7 µm. Como mencionado acima, o gelo de CH4 apresenta três bandas de absorção

nessa região do espectro em 1.65, 1.70 e 1.79 µm, aproximadamente. Na figura 4.8–direita
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Figura 4.6: Espectro extraido e divido pela análoga solar, não normalizado.
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Figura 4.7: Espectro final, com um rebineado de 16:1.
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Figura 4.8: Comparação entre o espectro de CL158 e outros objetos com detecção de gelo da água

(esquerda) e metano (direita). Referências: de Bergh et al. (2005) [1], Cruikshank et al. (2000) [2]

Dumas et al. (2001) [3], Jewitt e Luu (2004) [4], Barucci et al. (2005) [5].

é mostrado o espectro de CL158 junto com o de objetos nos quais foi detectada a presença

de CH4. Embora no espectro de CL158 não seja posśıvel distinguir as três bandas separadas

devido a a baixa resolução e/ou sinal-rúıdo, a queda com respeito ao continuo existe. Esta

coincide muito bem com a região do CH4 sendo, portanto, uma forte evidência de sua pre-

sença.

Informação adicional pode ser obtida das observações fotométricas existentes de CL158.

Como explicado acima, pelo modelos de resurfacing espera-se que uma superf́ıcie jovem seja

neutra ou azul. Na figura 4.9 são desenhadas as cores (V −R) e (R− I) dos TNOs dados na

base de dados MBOSS3 (Hainaut e Delsanti 2002) inclusive CL158. Como pode ser visto, as

cores de CL158 são neutras. Juntando isto ao fato da detecção do CH4 parece bem provável

que CL158 tenha sofrido um impacto recente, o que fez com os gelos do interior tenham

ficado expostos.

4.3.3 Discussão

Os resultados indicam que CL158 parece ter gelo de CH4 em sua superf́ıcie. Isto é um

forte ind́ıcio de uma superf́ıcie jovem já que a ligadura entre o hidrogênio e o carbono é

3http://www.sc.eso.org/∼ohainaut/MBOSS/
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Figura 4.9: Comparação de cores entre as populações de TNOs. Em azul aparecem os objetos de

população clássica, em lilás os Centauros, em preto os plutinos, em cinza os objetos dispersados e,

em vermelho, CL158.

facilmente quebrada pelo intemperismo espacial (Strazzulla e Johnson 1991). O hidrogênio

então abandona rápidamente a superf́ıcie deixando um reśıduo rico em carbono e pobre

em hidrogênio (Strazzulla et al. 2003), ou seja, uma superf́ıcie opaca representada por um

espectro sem estruturas.

O fato de ter sido encontrada evidência de metano na superf́ıcie de CL158 apóia a hipótese

de que ele tenha sofrido uma colisão recente que seria a responsável por te-lo injetado em

sua atual órbita instável. As cores no viśıvel de CL158 são um suporte extra à esta hipótese,

já que seriam esperadas cores neutras ou azuis numa superf́ıcie jovem. As escalas de tempo

do intemperismo espacial não são muito bem conhecidas, mas acredita-se que seja posśıvel

formar uma fina crosta de cerca de 100 Å de material irradiado em 104 anos (Strazzulla et al.

2003), e de até um metro em aproximadamente 108 anos (Jewitt 2006). Como foi detectado

CH4, é posśıvel dizer que, se houve colisão, esta aconteceu em tempos menores do que 108

anos.
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Devido à baixa resolução de espectro, entretanto, não é posśıvel sua modelagem mine-

ralógica. Porém, tendo em conta as cores no viśıvel e os resultados aqui apresentados, seria de

grande ajuda ter espectros no viśıvel do objeto, já que o metano apresenta bandas também

nessa faixa do espectro. Assim também observações no viśıvel e NIR de objetos dinamica-

mente similares a CL158 podem fornecer importante informação para entender a evolução

colisional do cinturão TNO.



Caṕıtulo 5

Perspectivas futuras

Neste trabalho foram estudadas diversas populações de pequenos corpos do Sistema Solar,

desde a região interna do cinturão principal até os objetos em órbitas além da de Netuno.

Em geral, os estudos realizados levaram a novos questionamentos e, conseqüentemente, à

necessidade de sua continuação/aprimoramento. De fato alguns projetos já estão em anda-

mento.

Com respeito a região interna do cinturão principal, foi visto que as famı́lias e grupos

dinâmicos são cruzados por numerosas ressonâncias que podem acarretar a migração de ob-

jetos. Um dos problemas que deverá ser estudado é o dos objetos do tipo V fora da famı́lia de

Vesta e sua posśıvel origem. Também foi identificada na região o que poderia ser a primeira

famı́lia resultante da fragmentação de um corpo diferenciado: Baptistina. É importante lem-

brar de que todas as famı́lias espectroscopicamente estudadas até o momento apresentaram

uma razoável homogeneidade (Cellino et al. 2003). Por outro lado, os meteoritos ferrosos

catalogados aqui na Terra indicam a fragmentação de, pelo menos, 10 corpos diferenciados

distintos. Logo, uma pergunta recorrente na área é porque não são encontradas famı́lias

diferenciadas, ou seja, apresentando fragmentos vindos da diferentes camadas do corpo pro-

genitor. A famı́lia de Baptistina parece apresentar esta mistura de composições, apesar dos

poucos objetos com taxonomia conhecida.

Com o objetivo de caracterizar espectroscopicamente esta famı́lia temos 2 noites alocadas

no Telescópio Nazionale Galileo (Ilhas Canárias, Espanha) em fins de outubro. A partir da

análise espectroscópica de cerca de 50 objetos membros da famı́lia esperamos poder confir-

mar a natureza diferenciada, ou homogênea, do corpo progenitor.

A problemática dos asteróides em órbitas cometárias também será abordada com outras

118



CAPÍTULO 5. PERSPECTIVAS FUTURAS 119

técnicas observacionais. Está em andamento um programa de obtenção de curvas de luz

visando o cálculo dos peŕıodos rotacionais. As observações de cerca de 20 objetos já foram

realizadas nos telescópios de 0.8 m do observatório do Teide (Ilhas Canárias, Espanha) e de

2.15 m do complexo El Leoncito (San Juan, Argentina) e estão em fase de redução e análise.

Resultados preliminares sugerem que os ACOs tenham rotações, em média, mais lentas do

que os asteróides que não estão em órbitas cometárias. Contudo, uma análise mais detalhada

é necessária para confirmar estes primeiros resultados.

Finalmente, deverá ser continuado o estudo observacional dos objetos trans-netunianos

em órbitas instáveis. Observações de alguns destes objetos estão previstas ainda neste semes-

tre em tempo alocado no telescópio SOAR (Chile). Numa primeira etapa deverão somente

ser usados cores BVR, isto devido ao baixo brilho dos objetos. Espera-se que entre os ob-

jetos com as órbitas mais instáveis as cores tenham tendência a serem mais azuis-neutras.

Por outro lado, os objetos em órbitas mais estáveis poderiam ter uma maior distribuição de

cores, de azuis até vermelhos.

Desta forma, espera-se que estes trabalhos venham a aumentar o conhecimento que se

tem das diversas populações de pequenos corpos do Sistema Solar.



www.clarin.com

. . . espero que me falten menos “porque śı”. . . :-)
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[] Binzel, R.P., Farinella, P., Zappalà, V., Cellino, A., 1989. Asteroids rotation rates – Dis-

tribution and statistics, em Asteroids II (Binzel, R.P., Gehrels, T., Matthews, M.S. eds.,

University of Arizona Press), p. 298.

121



BIBLIOGRAFIA 122

[] Binzel, R.P., Xu, S., 1993. Science 260, 186.

[] Binzel, R.P., Lupishko, D.F., 2006. Properties of the Near-Earth object population: the

ACM 2005 overview, em Asteroids, Comets, and Meteors - IAUS 229 (Lazzaro, D., Ferraz-

Mello, S., Fernández, J. eds., Cambridge University Press) p. 207.

[] Boehnhardt, H., Sekanina, Z., Fiedler, A., Rauer, H., Schulz, R., Tozzi, G., 1998. Impact-

Induced Activity of the Asteroid-Comet P/1996N2 Elst-Pizarro: Yes or No?, em Highlights

of Astronomy Vol. 11A (Andersen, J. ed, Kluwer Academic Publishers), p. 233.

[] Boehnhardt, H., Barucci, M.A., Delsanti, A., de Bergh, C., Doressoundiram, A., Romon,

J., Dotto, E., Tozzi, G., Lazzarin, M., Fornasier, S., Peixinho, N., Hainaut, O., Davies,

J., Rousselot, P., Barrera, L., Birkle, K., Meech, K., Ortiz, J.L., Sekiguchi, T., Watanabe,

J.-I., Thoman, N., West, R., 2003. Earth, Moon and Planets 92, 145.

[] Bottke, W.F., Morbidelli, A., Jedicke, R., Petit, J.-M., Levison, H.F., Michel, P., Metcalfe,

T.S., 2002. Icarus 156, 399.

[] Bowell, E., Chapman, C.R., Gradie, J.C., Morrison, D., 1978. Icarus 35, 313.

[] Bowell, E., West, R.M., Heyer, H.-H., Quebatte, J., Cunningham, L.E., Bus, S.J., Harris,

A.W., Millis, R.L., Marsden, B.G., 1992. Circular da IAU 5585.

[] Brosch, N., 1995. MNRAS 276, 571.

[] Brower, D., Clemence, G.M., 1961. Methods of Celestial Mechanics (Academic Press).

[] Brown, R.H., Cruikshank, D.P., 1997. AREPS 25, 243.

[] Brown, M.E., Trujillo, C., 2004. AJ 127, 2413.

[] Brown, M.E., Trujillo, C., Rabinowitz, D., 2004. ApJ 617, 645.

[] Brown, M.E., Schaller, E.L., Roe, H.G., Rabinowitz, D.L., Trujillo, C.A., 2006. ApJ 643,

L61.

[] Brunetto, R., Strazzulla, G., 2005. Icarus 179, 265.

[] Burns, J.A., Tedesco, E.F., 1979. Asteroids lightcurves: results for rotations and shapes,

em Asteroids (Gehrels, T. ed., University of Arizona Press), p. 494.

[] Bus, S.J., 1999. Compositional structure in the asteroid belt: results of a spectroscopic

survey, Tese de doutorado (Massachusetts Institute of Technology).



BIBLIOGRAFIA 123

[] Bus, S.J., Binzel, R.P., 2002a. Icarus 158, 106.

[] Bus, S.J., Binzel, R.P., 2002b. Icarus 158, 146.

[] Carruba, V., Michtchenko, T.A., Roig, F., Ferraz-Mello, S., Nesvorný, D., 2005. Icarus
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[] Kresák, Ľ., 1979. Dynamical interraltions among cometas and asteroids, em Asteroids

(Gehrels, T. ed., University of Arizona Press), p. 289.

[] Kuiper, G.P., 1951. O the Origin of the Solar System, em Astrophysics (Hynek, J.A. ed.,

McGraw-Hill), p. 357.

[] Lagerkvist, C.-I., Fitzsimmons, A., Magnusson, P., Willimams, I., 1993. MNRAS 260, 679.



BIBLIOGRAFIA 126

[] Lagerkvist, C.-I., Moroz, L., Nathues, A., Erikson, A., Lahulla, F., Karlsson, O., Dahlgren,

M., 2005. A&A 432, 349.

[] Landolt, A.U., 1992. AJ 104, 340.

[] Lazzaro, D., Angeli, C.A., Carvano, J.M., Mothé-Diniz, T., Duffard, R., Florczak, M.,
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Espectros no viśıvel
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Espectros no infra-vermelho próximo
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