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RESUMO

Familia diferenciada de asteroides é uma familia de asteroides que veio da quebra de
um corpo parental que sofreu um processo de diferenciacao. A existéncia de mete-
oritos metdalicos (McCoy et al., 2006, e referéncias citadas), diversidade taxondmica
em familias de asteroides no Cinturao Principal (Mothé-Diniz et al., 2005; Roig et al.,
2008), e espectros de asteroides compativeis com acondritos diferenciados (Mothé-Diniz
and Carvano, 2005) s@o indicios da existéncia de familias diferenciadas. Contudo, até
o momento nao ocorreu uma confirmacao real da existéncia de familias diferenciadas
no Cinturao Principal (Bottke et al., 2006; Weiss and Elkins-Tanton, 2013). Isto gera
questionamento se os métodos de identificacao de familias sao capazes de identificar
familias diferencias. Para testar esta hipdtese, é necessario criar uma familia sintética
de asteroides para que seja possivel averiguar os métodos de identificacao. Este traba-
lho propoe-se a criar uma modelo simples, que gere uma familia sintética diferenciada.

O modelo criado foi baseado no modelo analitico de Petit and Farinella (1993) e
nos resultados numéricos de Jutzi et al. (2010). A dispersao das velocidades de ejecao
do modelo ficam concentradas ao longo do valor médio, e nao reproduz a dispersao
dos resultados de Jutzi et al. (2010), decorrendo da suposi¢ao que a distribuigao que
descreve a dispersao das velocidades de ejecao com relacao ao valor médio de ejegao é
dada por uma distribuicao Maxwelliana. Porém, o modelo garante uma relacao entre a
massa e a velocidade. Apds obter uma familia sintética diferenciada, evoluimos ela no
tempo utilizando o integrador orbital SWIFT. Obtemos que a dispersao dos fragmentos
provenientes do manto foi maior do que a dispersao dos fragmentos provenientes do

nucleo.



ABSTRACT

Differentiated family of asteroids is a family of asteroids that came from a differentiated
parental body. The existence of metallic meteorites (McCoy et al., 2006, and references
therein), taxonomic diversity in asteroid families (Mothé-Diniz et al., 2005; Roig et al.,
2008), and asteroids spectra compatible with differentiated achondrites (Mothé-Diniz
and Carvano, 2005) are evidences for the existence of differentiated asteroids families
in the Main Belt. However, until now there was no real confirmation of the existence
of differentiated families (Bottke et al., 2006; Weiss and Elkins-Tanton, 2013). This
leads to questioning whether the family identification methods are able to identify
differentiated families. To test this hypothesis, we must create a synthetic differentiated
family of asteroids to be able to test the identification methods. This work propose to
create a simple model that generates a different synthetic family.

The model was based on the analytical model of Petit and Farinella (1993) and nu-
merical results of Jutzi et al. (2010). The dispersion of the ejection speeds based on the
model are concentrated along the middle value, and does not reproduce the dispersion
of the results of Jutzi et al. (2010). However, the model provides a relationship between
the mass and velocity. After obtaining a differentiated synthetic family, we evolve this
family in time using the orbital integrator SWIFT. We found that the scattering of

fragments from the mantle is greater than the fragments from the core.
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1. INTRODUCAO

Asteroides sao corpos remanescentes da formacao do Sistema Solar, classificados den-
tro da categoria de ”Pequenos Corpos do Sistema Solar”, definida pela Resolugao B5
da IAU!. Desde a formacao do Sistema Solar, asteroides sofreram com aquecimento,
processos colisionais, efeitos conservativos, como perturbagoes dos planetas gigantes,
e nao-conservativos, como os efeitos Yarkovsky e YORP. A composicao, distribuicao
e evolucao atual dos asteroides sao consequéncias da combinacao de todos os efeitos
sofridos por eles, e permitem entender como o Sistema Solar evolui nos seus 4.6 bilhoes
de anos (Binzel, 2002).

Asteroides localizam-se, principalmente, na regiao entre 2.0 e 3.5 UA, denominado
Cinturao Principal de Asteroides. Asteroides encontrados cruzando as orbitas dos
planetas internos recebem a denominacao de ” Asteroides Proximos da Terra”, ou NEAs
(em inglés, Near Earth Asteroids), e os asteroides em torno dos pontos langregianos
L4 e L5 de Jupiter recebem a denominagao de Troianos.

Dentro da regiao do Cinturao Principal pode-se ser observado agrupamentos de
asteroides no espaco de elementos orbitais. Hirayama (1918) propoe que estes agrupa-
mentos seriam fragmentos de corpos que quebraram-se no passado. O corpo original
dos fragmentos que compoe um agrupamento é denominado corpo parental. Hirayama
define o termo ”familias de asteroides”a estes agrupamentos, identificando 3 familias:
familia de Eos, Koronis e Themis. Conforme mais asteroides foram sendo identifica-
dos, e modelos dinamicos melhorados, percebeu-se a necessidade de um definicao mais
criteriosa, considerando a natureza estatistica do que seria uma familia de asteroides
(Zappala et al., 1990, 1994).

O conceito de familia de asteroides proposto por Hirayama (1918) d4 origem a de-
finicao de familia genética. Familia genética é o grupo de asteroides que originaram-se
do mesmo corpo parental (Gaffey et al., 2002, e referéncias citadas). Pode-se definir
ainda dois conceitos: familia dinamica e familia taxonomica. A familia dinamica é o
agrupamento de asteroides identificado no espaco de elementos proprios. A quantidade

de familias identificadas depende da metodologia e da abrangeéncia dos catdlogos de

! Pequenos corpos sio objetos do Sistema Solar que ndo sdo categorizados como planetas ou
planetas-ances. Planetas sao objetos em equilibrio hidrostatico que orbitam o Sol e que sao o ob-
jeto dominante na vizinhanca da sua 6rbita. Planetas-anoes sao objetos que orbitam o Sol que estao
em equilibrio hidrostatico e nao sao dominantes em sua vizinhanca orbital.
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elementos préprios disponiveis (Bendjoya and Zappala, 2002, e referéncias citadas). O
uso dos elementos proprios para a definicao de familias dinamicas é essencial. Ele-
mentos proprios sao definidos como quantidades dinamicas, préximas a integrais do
sistema, que variam muito pouco em escalas de curto e longo prazo (Knezevic et al.,
2002, e referéncias citadas). De uma forma simplificada, elementos préprios seriam os
elementos orbitais caso retirassemos todos os efeitos que as pertubacoes conservativas
introduzem nos elementos osculadores (elementos orbitais instantaneos). Desta forma,
asteroides que se formaram originalmente de um mesmo corpo e tem elementos orbitais
iniciais préximos (Zappala, 1996) vao estar préximos no espago de elementos préprios.
A familia taxonomica é a denominacao dada a familias dinamicas que possuam aste-
roides de mesma classe taxondomica ou pertencentes a classes que sao compativeis com
uma mesma histéria térmica para corpo parental (Gaffey et al., 2002, e referéncias ci-
tadas). A taxonomia é a separagao dos asteroides em classes que possuem propriedades
observacionais semelhantes, como albedo, bandas de absorcao, cor, etc.

Para definir o que é um grupo no espaco de elementos préprios, deve-se caracteri-
zar o que seria distante ou préoximo dentro deste espaco, definindo uma métrica. Em
seguida, define-se qual seria uma distancia minima, ou de corte, a partir da qual aste-
roides fora desta regiao nao fazem parte da familia dinamica. Assim, definindo o quao
préoximos estes asteroides estao entre si, podemos ser capazes de identificar familias
de asteroides. Esta ideia fornece a base para método de identificacao utilizado atu-
almente: método HCM (em inglés, hierarquical clustering method). O método HCM
considera a distancia entre dois objetos proximos no espago de elementos préprios, e
entao considera esta dupla como sendo um tnico objeto. Em seguida, ele compara este
objeto combinado, gerado pelos dois objetos inicias, com o objeto préximo a este, e
cria um novo objeto combinado. Esta metodologia é utilizada até que reste somente
um unico objeto, e o grupo é definido a partir de uma distancia de corte informada
inicialmente (Bendjoya and Zappala, 2002, e referéncias citadas).

Contudo, uma familia dinamica pode incluir membros identificados que nao fazem
parte geneticamente da familia, denominados intrusos, em inglés, interlopers (Kneze-
vic et al., 2002; Bendjoya and Zappala, 2002; Vokrouhlicky et al., 2006, e referéncias
citadas). Uma metodologia para identificagao de intrusos, além de melhorar a compre-
ensao da histéria da familia, é analisar a dispersao dos fragmentos identificados pelo
método HCM no espaco de magnitudes absolutas® por semi-eixo (Vokrouhlicky et al.,
2006). Neste espagco, a familia de asteroides compoe uma regiao em formato de V,

consequeéncia da dispersao inicial de velocidades apds a colisao que formou a familia e

2 Magnitude absoluta do asteroide é a magnitude visual quando o asteroide est4 a 1 UA do Sol, 1
UA da Terra, e com angulo de fase zero.
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posterior dispersao por efeito Yarkovsky (Zappala et al., 2002, e referéncias citadas).
Vokrouhlicky et al. (2006) utiliza-se do efeito Yarkovsky para definir a regiao em V
onde a familia estaria localizada, e todos os asteroides que estivessem fora desta regiao
sao considerados intrusos. O efeito Yarkovsky é um efeito nao-conservativo, gerado
pela reemissao da radiacao térmica por um corpo irregular, que modifica o semi-eixo
ao longo do tempo devido a torques gerados pela reemissao da radiagao. A variagao
do semi-eixo no tempo é dependente do tamanho do corpo considerado, da/dt o< 1/D,
onde D ¢ o diametro do corpo (Vokrouhlicky, 1998a,b; Vokrouhlicky and Farinella,
1999; Vokrouhlicky and Broz, 1999; Vokrouhlicky et al., 2006). A metodologia de
Vokrouhlicky et al. é dependende do albedo geométrico, para converter magnitude
absoluta para diametro, semi-eixo e variacao do semi-eixo no tempo devido efeito Yar-
kovsky assumindo obliquidade igual a zero para cada asteroide pertencente a familia.
Quanto maior é a abertura do V, mais antiga é a familia, e por consequéncia, maior foi
sua dispersao. Desta forma, a metodologia de Vokrouhlicky et al. também serve para
estimar a idade de formagao da familia de asteroides. Warner et al. (2009) utiliza esta
metodologia para estimar a idade de formagao da familia de Hungaria.

O problema de utilizar o efeito Yarkovsky como estimador de intrusos é a de-
pendéncia da variacao do semi-eixo no tempo devido a este efeito com a densidade,
albedo e a inércia térmica que depende do material que compoe o asteroide. Assu-
mir que toda a familia dispersa pela mesma taxa maxima de variacao do semi eixo
no tempo, da/dt, é supor a mesma composigao para todos os asteroides desta familia.
Esta hipdtese esta fundamentada na aparente homogeneidade de familias de asteroides
(Ivezic et al., 2002; Mothé-Diniz et al., 2005; Parker et al., 2008, e referéncias citadas).
Esta homogeneidade também se reflete na distribuicao de cor dos asteroides de uma
mesma familia, e utilizada para determinagao de intrusos e distribuicao de tamanhos
da familia de asteroides (Ivezic et al., 2002; Parker et al., 2008).

Assumir inicialmente a mesma composicao para todos os asteroides pertencentes
a familia para identificagdo de intrusos e determinacao de membros e da idade de
formacao nao corresponde ao que se espera de uma familia diferenciada de asteroides.
Familia diferenciada de asteroides é uma familia de asteroides proveniente da quebra de
um corpo parental que tenha sofrido processo de diferenciacao. A existéncia de mete-
oritos metalicos, e indicios da presenca de familias diferenciadas no Cinturao Principal
(Lazzaro, 2000; Mothé-Diniz and Carvano, 2005; Mothé-Diniz et al., 2005; Roig et al.,
2008), porém sem a confirmagao da real existéncia destas familias (Bottke et al., 2006;
Weiss and Elkins-Tanton, 2013) gera questionamento se os métodos de deteccao de
familias de asteroides sao capazes de identificar familias diferenciadas. Os indicios

sao baseados na heterogeneidade de classes taxonomicas dos membros de uma mesma
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familia de asteroide e a de espectros de asteroides que sao compativeis com uma mi-
neralogia originada por um processo de diferenciacao (Taylor, 1992; Davis et al., 2005;
Weiss and Elkins-Tanton, 2013). Estas evidéncias sugerem que o processo de diferen-
ciagao ocorreu em asteroides (McCoy et al., 2006). Baseado nestas evidéncias, uam
questao interessante é por que nao identificam-se familias diferenciadas de asteroides
no Cinturao Principal.

Para estudar a esta questao precisamos de um modelo de familia sintética diferen-
ciada, gerada na regiao do Cinturao Principal, e evoluida no tempo num integrador
dinamico para que sofra as mesmas pertubacoes que a familias reais. Este é o objetivo
desta dissertagao: criar um modelo simples para obter familias diferenciadas sintética
de asteroides para testar os métodos de identificagao.

A criacao de uma familia sintética pode ser dividida em dois passos: (1) o momento
da quebra do corpo parental, (2) momento da dispersao dos fragmentos, compondo a
familia de asteroides (Melosh et al., 1992; Zappala, 1996). Alguns modelos tratam so-
mente do momento apds a quebra do corpo parental, levando em consideracao somente
a dispersao dos fragmentos finais (Petit and Farinella, 1993; Stewart and Leinhardt,
2009). Porém, a criagao de familias proveniente de um corpo poroso (Jutzi et al., 2009,
2010) possui problemas devido a como a energia cinética dada no momento da colisao
é equipartida entre os fragmentos resultantes no instante da quebra. Analogamente,
temos o mesmo problema para a quebra de uma familia diferenciada.

Uma primeira ideia seria considerar uma metodologia numérica, como fora realizado
para familias homogéneas (com e sem porosidade) (Jutzi et al., 2010). Porém, esta
metodologia necessita da hipdtese de qual equagao de estado determina o material
solido do corpo, como as fraturas crescem e fragmentam o corpo parental e outras
suposicoes da estrutura interna (Melosh et al., 1992). Este problema fugiria do escopo
do projeto de ter um modelo simples de uma familia diferenciada.

A segunda ideia seria considerar um modelo analitico para a dispersao da familia
de asteroides, partindo do momento apdés a quebra do corpo parental. Este modelo
seria ajustado por resultados de simulacoes numeéricas, que forneceriam a informagao
da equiparticao de energia para uma dada distribuicao de massa, obtendo assim uma
relacao entre as velocidades de ejecao e a massa de cada fragmento. Desta forma,
obterifamos um modelo simples para criacao de familias diferenciadas sintéticas.

Esta dissertacao estd dividida em 4 capitulos. Neste primeiro capitulo, vimos as
definicoes de familias de asteroides, metodologias de identificacao e o objetivo do pro-
jeto. No capitulo 2, veremos quais sao as evidéncias de laboratorio e observacionais
que suportam a ideia de que familias diferenciadas existiram ou existem na regiao do

Cinturao Principal. Veremos também uma hipdtese de que estas familias se originaram
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na regiao dos planetas internos, e um contra-argumento a esta hipotese. No capitulo 3,
terd uma breve introducao aos modelos de quebra e formacao de familias de asteroides,
uma discussao sobre modelo analitico de Petit and Farinella (1993) e uma discussao
das simulagoes numéricas de Jutzi et al. (2010). Em seguida, desenvolveremos um mo-
delo para a criagao da familia sintética diferenciada e integraremos-na no tempo. No

capitulo 4 apresento as conclusoes deste trabalho.



2. EVIDENCIAS PARA UMA FAMILIA DE ASTEROIDES
DIFERENCIADA

Uma familia diferenciada de asteroides é definida como uma familia que os membros
tenham se originado na quebra de um corpo parental que sofreu diferenciacao. A
diferenciacao é um processo onde uma mistura sélida é aquecida e tem seu material
fundido segregado em camadas de diferentes densidades devido a agao gravitacional.
Conforme este material fundido resfria, as diferentes camadas geram materiais com
diferentes composi¢oes mineralégicas (McCoy et al., 2006).

Os meteoritos sao amostras de material que provém da regiao do Cinturao Principal
(Burbine et al., 2002, e referéncias citadas). A existéncia de meteoritos provenientes
de um processo de diferenciacao implica que ou os asteroides, dos quais as amostras
meteoriticas originaram-se, diferenciaram-se no Cinturao Principal, ou formaram-se em
outro local do Sistema Solar e foram introduzidos nesta regiao(Bottke, 2006). Meteo-
ritos também s@o estimadores de datagdo de eventos no Sistema Solar(McCoy et al.,
2006; de Pater and Lissauer, 2010).

O tempo desde a formagao, a idade do corpo parental de onde provém a amostra
meteoritica, denominado simplesmente idade, obtida pelo decaimento de is6topos ra-
diativos de longo periodo determina a época de formacao do asteroide. Outro tipo de
medida de datagao ¢ a idade de retengao de gases, medida a partir dos isétopos de gases
nobres. A idade de tencao dos gases nobres permite obter um evidéncia em que época o
corpo foi aquecido, derretido ou sofreu fratura, devido as diferengas entre a abundancia
dos gases nobres na amostra meteoritica com relacao a abundancia da atmosfera solar.
Um outro estimador temporal é a idade de exposicao a raios coésmicos. Esta idade
permite averiguar o intervalo de tempo que a amostra meteoritica esteve presente no
espago como pequeno corpo, suscetivel a raios cosmicos, e a época em que entrou na
atmosfera terrestre. Com estes estimadores temporais é possivel organizar uma crono-
logia para os meteoritos que vieram de um processo de diferencia¢ao, assumindo uma
determinada fonte de calor para aquecimento e uma composicao mineraldgica inicial
(Taylor, 1992; Gaffey et al., 1993; McSween Jr. et al., 2002; McCord, 2005; McCoy
et al., 2006).
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2.1 Meteoritos

Meteoritos sao corpos soélidos, de origem extraterrestre que entraram na atmosfera
terrestre e foram coletados (Davis et al., 2005; de Pater and Lissauer, 2010). Contudo,
meteoritos representam somente uma amostra incompleta da populagao dos asteroides
presentes no Cinturao Principal que corresponde a regioes dos quais asteroides alcancam
orbitas de encontros proximos com os planetas internos trazendo este material para a
Terra. Este processo deve-se a regioes de ressonancia orbital, os quais aumentam a
excentricidade da drbita destes asteroides presentes no Cinturao Principal, tornando-
os cruzadores das érbitas dos planetas internos, e consequentemente NEAs!, e por fim,
tendo encontros préximos com os planetas internos (Burbine et al., 2002, e referéncias
citadas).

Uma vez que os meteoritos sao amostras de material fisico presente na populacao
de asteroides, eles representam excelentes estimadores da composigao destes pequenos
corpos do Sistema Solar. A composicao de um exemplar meteoritico é funcao da com-
posicao do corpo parental do qual este se originou. Os meteoritos podem ser classifica-
dos mediante sua textura e composicao, o que traz informacoes sobre a histéria térmica

que sofreram. Os meteoritos sao classificados em condritos, acondritos e metalicos.

Condritos

Meteoritos condriticos sao formados por condrulos, pequenas esferas de material igneo
composto em maioria de silicatos, da ordem de milimetros, formadas na nebulosa solar.
Também presentes sao estruturas de cédlcio e aluminio, denominado CAls, inclusoes de
material refratério de Ferro e Niquel, e graos de poeira pré-solares®. Os condritos sao
representantes do material primordial do Sistema Solar. Sua abundéancia quimica se
assemelha a da atmosfera solar, retirando-se os elementos volateis e os gases nobres
(H, He, Ar, Ne, N, C, O), como pode ser visualizada na figura 2.1.

Os condritos sao divididos em trés classes principais (carbondceos, ordindrios e de
enstatita) e uma classe denominada R, no qual estd presente exemplares que nao se
encaixam nas trés classes principais. Cada classe ainda é subdivida em grupos, tendo
ao todo 13 grupos condriticos. Grupo condritico é definido quando sao encontrados no
minimo 5 exemplares com abundancia quimica, propriedades isotépicas, mineralogia,
e petrografia bem definidas (Davis et al., 2005, e referéncias citadas).

Condritos carbonéceos sao meteoritos condriticos com grande presenga de carbono e

materiais voldteis. Seus grupos sao definidos (1) pela abundancia de material refratério®

L em inglés, Near Earth Asteroids, em portugués, Asteroides Préximos da Terra
2 Graos de poeira presentes antes da formacao do Sistema Solar.
3 Material refratério é definido como material capaz de suportar altas temperaturas sem perder suas
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Fig. 2.1: Exemplo de abundancia dos meteoritos condriticos. Na figura, extraida de de Pater
and Lissauer (2010), é apresentada a abundancia quimica do meteorito Allende, um
exemplar de um meteorito condritico.

por silicio, (2) pela abundancia isotépica do oxigénio, e (3) inclusdes de material re-
fratario. Os grupos distintos nos meteoritos carbonédceos recebem como nome a letra
C, referente a carbonaceos, e uma letra maitscula referente ao nome do exemplar me-
teoritico que definiu as caracteristicas do grupo. Somente o grupo CH nao possui um
exemplar meteoritico para dar nome ao grupo (Davis et al., 2005, e referéncias citadas),
e sim, sua carateristica é a presenca de Fe-Ni mais abundante que nos outros grupos.
Os meteoritos carbondaceos sao divididos entao em CI, CM, CV, CO, CR, CK, CH. E
seus respectivos representantes meteoriticos que dao nome podem ser visualizados na
tabela 2.1. Os grupos CI e CM possuem a maior abundancia de carbono.

Os condritos carbondceos abrangem todos os tipos petrograficos. A classificacao
por tipos petrograficos traz informagao sobre o grau de alteracao térmica e aquosa que
o corpo sofreu. Os tipos 1 e 2 sao relativos a alteracoes aquosas, onde um objeto tipo
1 tem maior grau de alteracao aquosa. O tipo 3 é relativo ao objeto que nao teve
alteracoes. Os tipos 4 ao 6 representam as alteragoes térmicas, onde um corpo tipo 6
teve a maior alteracao térmica.

Os condritos ordindrios sao a classe condritica mais abundante entre a amostra

propriedades fisico-quimicas, como resisténcia, condutividade elétrica, e condutividade térmica(Davis
et al., 2005, e referéncias citadas). Um exemplo é a cerdmica.
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Grupo Carbonéceo | Nome do Meteorito Representante

CI Ivuna

CM Mighei

CvV Vigarano

CO Ornans

CR Renazzo

CK Karoonda

CH -

Tab. 2.1: Tabela de nomes dos meteoritos por grupo de meteorito carbonaceo que representa.

meteoritica atual, recebendo o nome de ordinarios. Seus grupos sao definidos pela
quantidade de ferro presente. Os grupos sao H, L, e LL, onde H representa a maior
quantidade de ferro, e LL possui a menor quantidade. Andlise dos minerais e dos
condrulos presentes nos meteoritos ordinarios mostram que eles nao sao tao diferentes
em sua composicao quimica e estrutura, e talvez viessem do mesmo corpo parental
(Scott, 2002; Davis et al., 2005; de Pater and Lissauer, 2010, e referéncias citadas).

Os condritos de enstatia recebem esta denominagao devido a presenca do mineral
enstatita. De forma andloga aos condritos ordinarios, os condritos de enstatita sao
agrupados pela quantidade de ferro presente: EH, e EL. Analogamente aos condritos
ordindrios, os condritos de enstatita possuem condrulos e composicao mineralogica
bem semelhantes, distinguidos pela abundancia isotépica do oxigénio, o que possibilita
estimar que os meteoritos de enstatita vieram, num limite inferior, de dois corpos
parentais distintos.

O esquema de classes e grupos condriticos pode ser visualizado na figura 2.2

Chondrites
|
| [ l
Enstatite Ordinary Carbonaceous

o S T T T T 1

EH EL H L LL R CH CO CR CV CK CM CI

Fig. 2.2: Classes de Meteoritos Condriticos. Condritos sao divididos em ordindrios, de ens-
tatita e carbonaceos. Por sua vez, os meteoritos de enstatita e os ordindrios sao
subdivididos em grupos pela quantidade de ferro. E os condritos carbonéaceos sao
subdivididos em grupos pela abundancia de material refratario e abundancia de
isétopos de oxigénio. Figura adaptada de Scott (2002).

As alteragoes térmicas em condritos ordinarios e de enstatita sao decorréncia de
aquecimento entre 673 a 1223 K. Meteoritos ordinérios e de enstatita do tipo 6 pro-
vavelmente alcancaram o valor maximo de temperatura. Os meteoritos carbonéceos

tiveram um grau de aquecimento menor, com o maximo de temperatura em torno 573
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K (Scott, 2002, e referéncias citadas).

Acondritos e Meteoritos Metdlicos

Acondritos e meteoritos metalicos tiveram grau de aquecimento maior. A auséncia de
condrulos e a histéria térmica que corpo sofreu para perda destes condrulos determina
se eles vieram de um processo de diferenciacao ou de um metamorfismo. Os meteoritos
metalicos sao resultados de um processo de diferenciacao total, enquanto os meteoritos
acondritos podem ser divididos em acondritos primitivos e diferenciados.

Acondritos primitivos sao resultados do metamorfismo em material condritico. Sua
composicao quimica se assemelha a dos meteoritos condriticos. A subdivisao dos acon-
dritos primitivos é feita usando a terminologia de cla. Um cla é definido como um
grupo que possuem composi¢ao quimica, mineraldgica, e isotopica similares os quais
acredita-se terem formado-se ao mesmo tempo e numa pequena regiao da nebulosa
solar, com uma separacao pequena em distancias heliocéntricas capazes de manter a
similaridade isotépica (Davis et al., 2005, e referéncias citadas). Os clas dos acondritos
primitivos sao: Acapulcoite-Lodranite, Winonaite-IAB-ferroso, e IAB-inclusoes de sili-
cato. O cla Acapulcoite-Lodranite é composto por meteoritos com graos finos da ordem
de 150 a 230 pm, ou da ordem de 540 a 700 pum, compostos de piroxénios, olivina, e
cromo-diopisato. O cla Winonaite-IAB-ferroso possui composicao quimica semelhante
ao cla Acapulcoite-Lodranite, exceto na abundancia isotépica do oxigénio, e sua estru-
tura apresenta veias de ferro-niquel e sulfeto de ferro, FeNi-FeS. O cla IAB-inclusoes
de silicato sao compostos por piroxénios, grafite, olivina, e plagiocase. Sua composigao
isotopica do oxigénio é semelhante ao cla Winonaite-IAB-ferroso, considerado um in-
dicador que tenham vindo do mesmo corpo parental.

Acondritos diferenciados sao resultados de um processo de diferenciacao. Eles sao
separados nos seguintes clas: Angritos, Aubritos, Brachinitos, Howarditos-Eucritos-
Diogenitos (HEDs), Mesosideritos, Urelitos e Palasitos.

Angritos sao rochas igneas maficas. Sua composigao assemelha-se aos meteoritos
HEDs, contudo rico em TiOs3.

Aubritos sao ricos em piroxinitos (em inglés, pyrozenitic), um tipo de rocha ul-
traméfica*. Surgem em um meio redutor. Este cla também recebe o nome de acondri-
tos de enstatita, por possuirem 90% de sua composicao sendo de FeO com enstatita.
A semelhanca isotopica entre os aubritos e os condritos de enstatita sao uma possivel
evidéncia de terem se formado na mesma regiao do Sistema Solar.

O cla dos Brachinitos sao compostos por acondritos ricos em olivina, compostos

4 Baixa quantidade de silica, alta abundéancia de FeO, e baixa quantidade de potéssio.
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por mineral ultramafico wehrlite. Mesmo sendo diferenciado, a abundancia quimica
de um Brachinito é proxima a dos meteoritos condriticos, e sua composicao isotopica
semelhante aos dos meteoritos HEDs. Devido a diferencas mineraldgicas, acredita-se
que os brachinitos nao vieram do mesmo corpo parenal dos HEDs, mesmo com as
similaridades isotépicas de oxigénio semelhantes.

O cla Howarditos-Eucritos-Diogenitos (HEDs) sdo compostos por meteoritos basalticos
que possuem semelhanga isotépica, mineraldgica, e de propor¢ao de Fe/Mg em pi-
roxénios. Devido as varias similaridades estruturais e composicionais, acredita-se que
os meteoritos neste cla vieram de um mesmo corpo parental.

O cla dos Mesosideritos é composto de ”brechas”® de proporcoes iguais de silicatos
e ligas de FeNi. Os silicatos que o compoem sao basalto e piroxénios com anortosito
(em inglés, anorthosite).Os mesosideritos sao divididos em trés classes conforme a
quantidade de ortopiroxénio aumenta: A (mais basaltico), B (mais ultraméfico), e C
(ortopiroxénio).

O cla dos Urelitos é composto por rochas ultramaficas com olivina, piroxénio, e
<10% de inclusoes de material escuro que consiste de carbono, metal, sulfetos, e graos
finos de silicatos. As caracteristicas que distinguem este grupo sao a alta quantidade de
CaO presente na olivina e piogenito, alta quantidade de CryO3 na olivina, uma quan-
tidade elevada de carbono, regioes de grafite em contato com olivina, e uma dispersao
alta em isétopos de oxigénio. Os Urelitos sao subdivididos em classes pela mineralogia
dominante: (1) urelitos de olivina-piogenite, (2) urelitos de olivina-ortopiroxénio, e (3)
urelitos polimictos (em inglés, “polymict ureilites”).

Palasitos sao meteoritos ferro-rochosos compostos de proporcoes iguais de silicatos
(em maioria olivina), metal, e troilite. Existem trés classes de palasitos, distintos pela
mineralogia do silicato, metal, e da composicao isotépica do oxigénio. Essas diferencas
sugerem que os palasitos originaram-se em trés corpos parentais distintos. As classes
sao denominadas: (1) grupo principal, (2) pequeno grupo de “Eagle”, e (3) pequeno
grupo de piroxénio-palasitos. O grupo principal é dominado por olivina com piroxénio
pobres em calcio, fosfatos, troilite. A abundancia isotopica do oxigénio é similar aos
dos HEDs.

Os meteoritos metalicos sao separados em 13 grupos definidos pela abundancia
quimica dos elementos sideréfilos®. Estes grupos podem ser visualizados no espaco de
elementos siderdfilos na figura 2.3. Meteoritos metélicos que nao sao agrupados den-

tro destes 13 grupos sao denominados meteoritos metalicos anomalos. A terminologia

® Rocha cléstica (rocha sedimentar composta basicamente por silica, feldspato e minerais argilosos)
formada de fragmentos grandes e angulosos, em meio de uma massa de material mais fino

6 Elementos de transicdo que tendem a se ligar ao ferro quando este estd fundido ou no estado
solido. Sao exemplos o germanio, iridio, galio e niquel.
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dos nomes de grupos metalicos inciou com a descricao na década de 1950 de 4 grupos
metalicos no espago de Ge-Ga. Scott and Wasson (1975) descreve que apos verificar
que o melhor espaco para definicao de grupos metalicos sao o Ge-Ni e Ga-Ni, atualiza
a terminologia para 13 grupos metalicos. A nomenclatura utilizada na época adicio-
nava uma letra alfabética toda vez que um grupo meteoritico era passivel de definigao
num dos grupos iniciais definidos no espaco Ge-Ga. Porém, esta terminologia gerava
superposicoes dos grupos nos espacos Ge-Ni e Ga-Ni, como é caso dos grupos TA e 1B,
ou IIIC e ITID, que podem ser visualizados na figura 2.3. Nestes casos, os grupos foram
unidos, e suas letras combinadas no nome: os grupos IA e IB tornaram-se IAB, assim

como os grupos IIIC e ITID tornaram-se o grupo IIICD.
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Fig. 2.3: Grupos de meteoritos metélicos no espago de abundéncia dos elementos sideréfilos
numa escala logaritmica: (a) Ge em partes por milhdo por porcentagem de massa
do Ni , e (b) Ir por partes por milhdo por por porcentagem de massa do Ni. Os
grupos definidos sao: TAC, 1C, IIAB, IIC, IID, IIE, IIF, IITAB, ITICD, IIIE, IIIF,
IVA, e IVB. A linha reta tracejada é referente a abundéancia quimica presente nos
condritos CI. Os maiores grupos, IAB e IIICD, sdo representados por regides de
retas tracejadas (ou também denominados IA, IB, IIIC, ITID) Figura extraida de
Scott and Wasson (1975); Davis et al. (2005).



2. Evidéncias para uma Familia de Asteroides Diferenciada 23

Meteoritos e sua relacao com um corpo diferenciado

Os meteoritos metalicos sao a principal evidéncia de que houve a formacao de um ntcleo
metalico pelo processo de diferenciacao. A taxa de resfriamento e solidificacao, obti-
das analisando a estrutura das ligas metalicas, permitem estimar o tamanho do corpo
parental (Taylor, 1992). A anédlise de abundancia isotépicas em meteoritos metalicos,
aliada ao estudo das taxas de resfriamento, permitem inferir um limite inferior para
quantidade de corpos parentais diferenciados que devem ter existido para darem ori-
gem a estes exemplares meteoriticos. Uma estimativa é de que, no minimo, existiram
~ 85 corpos parentais para a amostra de meteoritos metalicos (Taylor, 1992; Gaffey,
2002; Davis et al., 2005; Weiss and Elkins-Tanton, 2013). Acondritos diferenciados sao
a segunda evidéncia de laboratoério. A composicao dos acondritos palasitos consiste de
kamacita e taenito (Kamacite e taenite, em inglés, respectivamente), minerais compos-
tos de ferro, niquel, e olivina. Acredita-se que este material tenha se originado na regiao
de contorno entre manto e o nicleo (Taylor, 1992). Os meteoritos HEDs, compostos
por basalto, sao os melhores exemplares para o que se espera de uma composicao de
uma crosta diferenciada. Brachinitos e Urelitos devem provir das regioes do manto,
devido a composicao rica em olivina e piroxéenios.

Todo modelo de diferenciacao, ou que use um corpo diferenciado, deve assumir como
condigao inicial uma determinada composi¢ao primitiva (ordindrios, carbondceos, ou
de enstatita) para corpo parental (Gaffey et al., 1993; McSween Jr. et al., 2002; McCoy
et al., 2006). Esta suposi¢do também permite estimar o valor da razao entre o raio do
ntcleo e o raio do corpo parental (Gaffey et al., 1993) e a fragao de silicatos derretidos

por temperatura (McCoy et al., 2006), como pode ser visto na figura 2.4.

2.2 Diferenciacao

O processo de diferenciacao em asteroides ocorre em condigoes de baixa gravidade com
vérios estados possiveis de hidratacao, e de composi¢ao quimica inicial (McCoy et al.,
2006; Elkins-Tanton et al., 2011). A fonte de calor mais aceita é o decaimento radiativo
do Al%. Outras possiveis fontes de calor sao o decaimento de Fe®, o aquecimento
por impacto colisional e o aquecimento por conducao elétrica devido a fase T-Tauri
do Sol. Contudo, a presenca do excesso de Mg?%, resultado do decaimento do Al%,
presente em meteoritos eucritos fortalece a hipdtese de que a fonte de calor provavel
seja o decaimento radiativo. Shukolyukov and Lugmair (1996); McCoy et al. (2006)
comentam que além da presenca do Al%® ¢é necesséria a presenca do Fe®, pois apés o
inicio da segregacao do material, o Al?® tende a se concentrar na regiao central do corpo

que dard origem ao ntcleo, sendo necessario outro elemento decaindo para manter a
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Fig. 2.4: Fracgao de silicatos derretidos por composicao inicial. As linhas tracejadas marcam
a temperatura em que os silicatos coexistem com material fundido, denominada
temperatura liquidus ou somente liquidus, para uma composicao inicial de condri-
tos ordinarios LL e H, e uma composicao inicial de meteorito metalico IVB com
sulfetos. A linha continua apresenta o derretimento para mineral peridotito, em
inglés peridotite. Figura extraida deMcCoy et al. (2006).

temperatura necessaria para derretimento, até que todo material segregue em camadas
de diferentes densidades.

A baixa pressao no centro dos maiores asteroides, nao excedendo 2 kbar, provoca
um aumento na temperatura de derretimento de material composto por silicatos ricos
em metais(McCoy et al., 2006). Na crosta terrestre, que possui uma pressao entre
1 bar e ~ 10 kbar (Jones and Lineweaver, 2010), a temperatura de derretimento dos
silicatos é por volta de 1073 K, enquanto que numa pressao de 2 kbar, a temperatura de
derretimento deve ser acima de 1273 K. O material que compoe um asteroide primitivo’
é aquecido pelo decaimento radiativo do Al?® e do Fe%°, derretendo e formando um
corpo de magma, que também designaremos como um corpo de material fundido. Este
magma, devido a acao da gravidade, é segregado em diferentes camadas de densidade:
metal tende ao centro do corpo, enquanto silicatos compoem manto, e material méfico®
compoe a crosta. Um esquema para a separacao em camadas e a segregacao de material
pode ser visualizado na figura 2.5.

Algumas previsoes podem ser feitas a partir de modelos de processos de diferen-
ciacdo. A primeira é a formacao de um nucleo metélico e de rochas igneas. A segunda

é a possivel presenca de um campo magnético residual em meteoritos gerado durante

7 Primitivo designard um material criado diretamente da acrescio de matéria presente na nebulosa
solar.

8 Maéfico é a designacdo, dada em geologia, a qualquer mineral, magma, ou rocha ignea, que seja
rica em elementos quimicos pesados e relativamente pobre em silica.
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Fig. 2.5: Processo de diferenciacao. Material primitivo composto por silicatos ricos em metais
é aquecido e fundido. Devido a acao gravitacional, o material fundido é segregado em
diferentes camadas de densidade. Material metalico acumula-se no centro do corpo,
material rico em silicatos no manto, e material mafico na crosta, por exemplo, o
basalto. Figura extraida de Gupta and Sahijpal (2010).

a formacao de um ntcleo metalico envolto de um manto. A terceira previsao é que
corpos que sofreram diferenciacao devem ter sido grandes, com tamanho minimo na
ordem de 20 km de diametro, para que o metal pudesse ou gerar uma rede entre os
graos de silicato capazes de convergir metal para centro, ou que formasse gotas gran-
des o suficientes para deslocar-se em dire¢ao ao centro (Taylor, 1992; Elkins-Tanton
et al., 2011; Weiss and Elkins-Tanton, 2013). A primeira previsao é corroborada pela
amostra meteoritica. A segunda previsao esta em debate devido a presenca de campo
magnético residual em meteoritos (Weiss and Elkins-Tanton, 2013). A terceira previsao
é corroborada pela taxa de resfriamento da estrutura metalica presente nos meteori-
tos compostos por metal (Taylor, 1992; McCoy et al., 2006; Weiss and Elkins-Tanton,
2013).

O tempo de meia-vida do Al*®, ¢;, = 0.75Ma, fornece uma estimativa inicial do
intervalo de tempo apds a formacao do Sistema Solar que o asteroide foi aquecido para
que ocorra a diferenciacao. Este tempo de meia-vida é compativel com o tempo esti-
mado (~ 1Ma) para que uma onda térmica percorra um corpo com 20km de didmetro
com velocidade de v = 8 x 107% m /s num meio composto majoritariamente de silicatos
(Taylor, 1992).
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2.3 Relacao entre asteroide e meteorito

Informagoes sobre a mineralogia e a composicao dos asteroides sao obtidas a partir
de comparacao com espectros de laboratério na regiao do infravermelho proximo e
no visivel, entre 0.4 e 2.5 um (Gaffey et al., 2002; Gaffey, 2010). Estes espectros de
laboratério sao provenientes de meteoritos e minerais. A mineralogia e composicao
sao inferidas verificando semelhangas entre os espectros de laboratério e do asteroide,
como bandas de absor¢ao e inclinacao espectral (Gaffey et al., 2002; Mothé-Diniz and
Carvano, 2005; Ali-Lagoa et al., 2013; Ieva et al., 2014, e referéncias citadas).

Asteroides com espectro compativeis a espectros de meteoritos acondritos diferen-
ciados, meteoritos metdalicos, minerais igneos, ou um modelo de mistura de minerais
igneos sugerem a existéncia de asteroides que sofreram diferenciacao ou que perten-
cem a possiveis familias diferenciadas. Um exemplo é o trabalho de Mothé-Diniz and
Carvano (2005). Mothé-Diniz and Carvano comparam o espectro do asteroide 221 Eos
com 1478 espectros meteoriticos. Para reduzir a amostra de espectros meteoriticos,
calculou-se a dispersao entre o espectro dos meteoritos com o do asteroide. Apds uma
reducao da amostra, os espectros meteoriticos selecionados foram inspecionados visu-
almente. Mothé-Diniz and Carvano encontraram dois espectros compativeis com o do
asteroide Eos: o do meteorito CO3? Warrenton, e do acondrito anomalo Divnoe.

Baseado nas similaridades e diferencas espectrais entre o espectro de Eos, e dos
meteoritos Dvinoe e Warrentom (figura 2.6), Mothé-Diniz and Carvano concluem que
o melhor ajuste para asteroide 221 Fos é o do meteorito Divnoe. O meteorito Divnoe
¢ um acondrito rico em olivina contento uma grande quantidade de metal e trolito
(em inglés, trolite). Abundancia isotépica de Divnoe é préxima aos clas Winonitos,
Brachinitos e HEDs, porém distinta. Considerando que o melhor ajuste de Eos é um
acondrito diferenciado, a implicagao é de que o asteroide Eos teve sua origem em um
corpo diferenciado. Esta possibilidade é suportada também pela presenca de outro
asteroide na familia de Eos com espectro semelhante, o asteroide 653 Berenike, como
pode ser visualizado na figura 2.7.

Um problema em comparar o espectro do asteroide com um espectro de meteorito
ou mineral em laboratorio é o conhecimento do quanto o espectro do asteroide foi
afetado pelo intemperismo espacial. Intemperismo espacial é o nome dado ao conjunto
de processos que modificam as propriedades éticas da superficie do asteroide devido
ao meio espacial (Gaffey, 2010). Algumas consequéncias do intemperismo espacial
sao a diminuicao do valor do albedo, diminuicao da area da banda de absorcao, e

aumento na regiao infravermelha do espectro Gaffey (2010). Os asteroides 243 Ida 433

9 condrito carbonéceo de tipo petrografico 3
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Fig. 2.6: Comparagao do espctro do asteroide Eos (quadrados) com os do meteorito CO3
Warrenton (tracejado) e do meteorito Divnoe (linha continua). Todos os espectros
foram normalizados em 0.55 ym. O tamanho do grao da amostra meteoritica é in-
formado ao lado do nome do meteorito em paréntesis. Eos possui maior similaridade
espectral com meteorito Dvinoe do que com meteorito Warrentom, como centros de
bandas de absorcao. Figura extraida de Mothé-Diniz and Carvano (2005).

Eros sao considerados ambos asteroides de classe taxonomica S, porém apresentam
tipos diferentes de intemperismo espacial (Gaffey, 2010). Assim, o desconhecimento de
como intemperismo espacial atua no espectro dos asteroides diminui a confiabilidade
da metodologia de comparagao do espectro do asteroide com o de um meteorito ou
mineral para sugerir qual é a composicao do asteroide.

Outra forma de sugerir uma composicao para os asteroides é o uso da taxonomia.
A taxonomia é a separacao dos asteroides em subconjuntos que possuam propriedades
observacionais semelhantes, como albedo, cor, coeficiente angular do espectro (Gaf-
fey et al., 2002, e referéncias citadas). Mesmo que a taxonomia inclua objetos que
possuam propriedades observacionais semelhantes, isto nao implica necessariamente
que eles possuam a mesma mineralogia e composicao. Contudo, algumas classes ta-
xonomicas parecem bem estabelecidas com a mineralogia sugerida (Gaffey et al., 2002;
Gaffey, 2002; de Pater and Lissauer, 2010). Um exemplo é a classe V que possui mi-
neralogia sugerida dos meteoritos HEDs (Burbine et al., 1996). O uso, mesmo que
incerto de classes taxonomicas, é devido a regiao do espectro utilizada para avaliar a
mineralogia dos asteroides. A composicao e a abundancia do mineral num corpo é um

fator determinante na forma do espectro na regiao do infravermelho préximo (Gaffey,
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Fig. 2.7: Espectro do asteroide 221 Eos(quadrados) e do asteroide 653 Berenike (cruzes)
comparado com os espectros dos meteoritos Warrenton e Divnoe. Os espectros
foram noramlizados em 0.55 ym. O tamanho do grao da amostra meteoritica é
informado ao lado do nome do meteorito em paréntesis. Figura extraida deMothé-
Diniz and Carvano (2005).

2010), e aliado ao fato de que a amostra espectral para os asteroides é menor do que o
total de asteroides detectados,a taxonomia torna-se uma boa ferramenta para sugerir
mineralogia.

A nomenclatura das classes taxonomicas inicialmente pretendiam sugerir uma deter-
minada mineralogia aos asteroides (Bus et al., 2002, e referéncias citadas). Na década
de 1980, duas bases de dados, o ECAS (FEigth-Color Asteroid Survey), e o IRAS (Infra-
Red Astronomical Satelite), forneceram dados fotométricos e albedos, que formentaram
uma ampliagao do conceito de classes taxonomicas, criando-se as taxonomias de Tho-
len, Barucci, e Tedesco. A separacao em classes destas taxonomias era feita de tal
forma a determinar quais aspectos dos espectros, como albedo e presencga de bandas,
sao relevantes para a classificacao. Mesmo considerando parametros diferentes, estas
trés taxonomias mantiveram o nome vinculado ao conceito de mineralogia sugerida.
Da década de 1990 até o inicio da década de 2000, trés grandes bases de dados aumen-
taram a amostra de espectros e refinaram a metodologia de determinacao das classes
taxonomicas: SMASS (Small Main-Belt Asteroid Spectroscopic Survey), SMASSII, e
S308S2 (Small Solar System Objects Spectroscopic Survey). Bus and Binzel (2002) de-
senvolvem uma taxonomia usando os espectros do SMASSII, expandindo a taxonomia

de Tholen, usando dados com uma resolucao espectral maior. Durante o texto sera
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usada a taxonomia de Tholen!?, que pode ser visualizada na figura 2.8. Quando esta

nao for utilizada, a taxonomia assumida serd explicitada.
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Fig. 2.8: Classes taxonomicas de Tholen (designadas por letras). Nesta figura é apresentado
a comparacao entre dados do ECAS, em quadrados, e os dados do SMASSII, em
pontos, utilizando alguns asteroides como exemplos (nomes abaixo do espectro).
Espectros estao normalizados em 0.55 pm. Figura extraida de Bus et al. (2002).

A maioria dos asteroides oriundos da classe V sao considerados pertencentes ao as-
teroide 4 Vesta (Burbine et al., 1996; Gaffey et al., 2002; Davis et al., 2005; Roig et al.,
2008). Os espectros dos asteroides de classe V sdo compativeis com os meteoritos
HEDs, devido a duas bandas de absor¢ao, uma em 1 ym e a outra em 2 um, que satis-
fazem todos os critérios mencionados anteriormente para caracterizagao mineraldgica:
caracteristicas espectrais tinicas devido a estrutura e composicao de determinado mi-
neral, e um melhor ajuste entre o espectro de uma amostra meteoritica e o espectro do
asteroide. No entanto, Roig et al. (2008) apresentam resultados que demonstram que
asteroides de tipo V na regiao externa do Cinturao Principal de Asteroides (Lazzaro,

2000) tem baixa probabilidade de serem fragmentos de Vesta. Considerando que Vesta

10 Esta decisdo baseia-se no fato de que na literatura de diferenciacdo em asteroides, a taxonomia
mais usada seja a taxonomia de Tholen.
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¢ atualmente o tnico objeto totalmente diferenciado conhecido no Cinturao Principal
(Burbine et al., 2002; Gaffey, 2002; Gaffey et al., 2002; McCoy et al., 2006; Weiss and
Elkins-Tanton, 2013, e referéncias citadas), e que a totalidade dos tipos V conheci-
dos podem ter sua origem tracada até Vesta, os asteroides de classe V que tem baixa
probabilidade de virem de Vesta sao evidéncias de que mais corpos tenham sofrido
diferenciacao no Cinturao Principal.

Outras classes tem mineralogia sugerida a de meteoritos acondritos ricos em olivina
e piroxénios e a meteoritos metalicos. A classe S, inicialmente considerada como uma
classe com mineralogia semelhante a de meteoritos condriticos, é atualmente subdivida
dado que seus membros apresentam caracteristicas tanto de acondritos diferenciados
ricos em olivina e piroxénios, quanto de meteoritos condriticos (Gaffey et al., 1993,
2002). A classe A tem sua composigao sugerida de silicatos com 90% compostos de
olivina. Esta inferéncia foi estimada a partir de dados no infra-vermelho proximo
com bandas de absorcao caracteristicas da olivina (Burbine et al., 1996; Gaffey, 2002).
Asteroides da classe M apresentam espectro plano entre 0.3 gm e 1.1 pym, semelhante
aos de meteoritos metdlicos. O albedo obtido a partir de observacoes por radar é
um 6timo indicador para a presenca de metal, dado que o albedo por radar é uma
funcao tanto da porosidade quanto da presenca de metal. No entanto, analisando
o albedo de alguns asteroides de classe M, foram observadas ambiguidades entre as
solugoes mineralogicas sugeridas. O espectro do asteroide estaria tanto condizente
com o espectro de um meteorito metalico com ~ 0.5 de porosidade quanto de um
meteorito condritico de enstatita com 30% de metal com uma porosidade entre 0.33 e
0.55 (Burbine et al., 1996). Além disto, existe a presenca de uma banda de absorc¢ao na
regiao de 3 um no espectro de alguns asteroides da classe M. Esta banda esté associada
a presenga de dgua (Burbine et al., 1996; Gaffey et al., 2002), o que nao condiz com
um asteroide metalico. Estas discrepancias espectrais nao eliminam a possibilidade de

que parte dos asteroides de classe M sejam, de fato, metélicos.

2.4 Familias de asteroides

Familias de asteroides sao definidas a partir de métodos de aglomeragao no espacgo de
elementos préprios (Zappala et al., 1990, 1994). Contudo, uma redefini¢ao criteriosa
das familias identificadas permite averiguar quais asteroides identificados pelo método
aglomerativo adotado sao intrusos ou asteroides de fundo (Ivezic et al., 2002; Vokrouh-
licky et al., 2006; Parker et al., 2008). Vokrouhlicky et al. (2006) propoe o uso da
dispersao pelo efeito Yarkovsky como estimador da idade da familia de asteroides, e

com esta informacao definir uma regiao da familia no diagrama de magnitude absoluta
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por semi-eixo. Outra proposta para redefir familias de asteroides é o uso de cores para
caracterizar a familia. Ivezic et al. (2002) verifica uma homogeneidade de cores em
familias de asteroides, utilizando o sistema de cores g —r, r — 2, e © — z do Catélogo
de Objetos Méveis do SDSS (Sloan Digital Sky Survey). Ivezic et al. parametriza o

sistema de cores usando uma nova variavel a*:

a*=0.89(g —r) + 0.45(r — i) — 0.57 (2.1)

caracterizando os asteroides presentes no catdlogo no espaco a* por i—z e verificando

suas respectivas posicoes no espaco de elementos osculadores, como pode ser visto na

figura 2.9. Parker et al. (2008) utilizando-se desta aparente homogeneidade de cor,

redefine as familias identificados pelo método HCM utilizando uma métrica baseada

tanto nos elementos préprios quanto nas cores dos asteroides para extrair asteroides de
fundo e intrusos.

Porém, assim como utilizar o efeito Yarkovsky como estimador da idade da familia
tem como suposicao inicial a mesma composigao para todos os asteroides pertencentes a
familia, assumir que todos os asteroides de uma mesma familia possuem cores similares
¢ assumir homogeneidade composicional de seus membros. Pequenas variagoes de cor
indicam composicao superficial semelhante (Ivezic et al., 2002; Parker et al., 2008).
Logo o uso de cores para redefinir familias talvez nao seja adequado para identificar
uma familia de asteroides diferenciada.

As classes taxonomicas também sao utilizadas para redefinir familias de asteroides.
Mothé-Diniz et al. (2005) reanalisa as familias de asteroides por taxonomia, verificando
se a mineralogia sugerida é compativel com grupo de classes taxonomicas para os
asteroides das familias identificadas. Dois exemplos podem ser a familia de Koronis
e a familia de Eos. A familia de Koronis apresenta uma homogeneidade em seus
membros. Dos 2293 asteroides identificados para a familia por Mothé-Diniz et al.,
somente 31 membros possuiam classificacao taxonomica. Destes 31 asteroides, 29 sao
classificados como complexo S da taxonomia de Bus (classe S da taxonomia de Tholen),
enquanto que outros dois asteroides sao das classes X e D da taxonomia de Bus. Os
asteroides identificados como de fundo ou intrusos sao em sua maioria classificados
como tipo C. Uma comparacao entre os espectros dos asteroides da familia de Koronis
com relacao aos asteroides de fundo pode ser visualizada na figura 2.10. Por outro
lado, a familia de Fos apesenta uma inomogeneidade taxonémica entre seus membros,
tornando dificil a determinacao de intrusos a partir de classes taxonomicas. Mothé-
Diniz et al. compara quais classes taxonomicas possuem mineralogia compativel entre
si, e utiliza-se deste argumento para inferir quais seriam os possiveis intrusos na familia

de Eos. A familia de Eos fora identificada com 3287 membros, dos quais 92 possuiam
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Fig. 2.9: Diagrama de cor a* por i — z (imagem superior) para os asteroides presentes no
Catélogo de Objetos Mdveis do SDSS analisado por Ivezic et al. (2002). Os res-
pectivos asteroides podem ser visualizados no espaco de elementos osculadores na
imagem inferior.

classificagao taxonomica. Mothé-Diniz et al. argumenta que uma mineralogia sugerida
para a familia de Eos seria a de condritos CV/CO, porém esta mineralogia sugerida

nao é compativel com todos os membros da familia e seria necessario maiores estudos
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espectroscopicos na regiao do visivel e do infravermelho proximo. Mothé-Diniz and
Carvano (2005) argumenta que a familia de Eos deve ter vindo da quebra de um
corpo parental diferenciado, devido a similaridades espectrais entre seus dois maiores
asteroides com espectros de acondritos diferenciados. Assim, semelhante ao uso de
cores ou dispersao pelo efeito Yarkovsky, o uso de homogeneidade taxonomica para

redefinir familias talvez nao seja adequado para identificar familias diferenciadas de

asteroides.
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Fig. 2.10: Comparagao dos espectros dos membros da familia de Koronis (imagem a esquerda)
com relagao aos espectros dos asteroides definidos como asteroides de fundo (ima-
gem a direita). Todos os espectros foram normalizados em 0.55 pym. Figura ex-
traida de(Mothé-Diniz et al., 2005).

Espera-se que uma familia diferenciada apresente asteroides com diversidade ta-
xonomica, que possuam mineralogias sugeridas compativeis com meteoritos e minerais
que originaram-se num processo de diferenciacao. Assim, espera-se que os asteroides da
classe V sejam fragmentos da crosta basaltica, asteroides da classe S e A fragmentos do
manto, e asteroides da classe M fragmentos do ntcleo. Alguns exemplos de asteroides
que se incluem nas classes taxonomicas associadas ao que se espera de fragmentos de
um corpo diferenciado podem ser visualizados na figura 2.11. Logo, a presenca dessa
mistura de classes taxonomicas em algumas familias de asteroides, como Eos e Baptis-
tina (Mothé-Diniz et al., 2005), é uma evidéncia de familias diferenciados no Cinturao

Principal.
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Fig. 2.11: Exemplo de asteroides com classes taxondémicas associadas ao que se espera obser-
var numa familia diferenciada. Classe M é associada a fragmentos provenientes do
ntcleo de um corpo diferenciado, enquanto que as classes S e A sdo associadas ao
manto e a classe V a fragmentos da crosta. Todos os espectros estao normalizados
em 0.55 pym. Figura extraida de Burbine et al. (1996).

2.5 Problematica da familia Diferenciada

Mesmo que existam evidéncias de que houve diferenciacao de objetos no Cinturao Prin-
cipal (existencia de meteoritos metdlicos e de asterdides provavelmente diferenciados)
h& apenas um pequeno niimero de objetos com a mineralogia rica em olivina que seria
esperada de material do manto. Este problema é denominado ”grande falta de duni-
tos!!” (Burbine et al., 1996). Uma possibilidade ¢ que os asteroides correspondentes
aos dunitos foram eliminados ao longo do tempo devido a interagoes com planetesi-
mais, deslocando-os para regioes de ressonancia, e por colisdes com outros asteroides,
que tenderiam a erodir o material do manto e enriquecer os fragmentos em metais

(Burbine et al., 1996; Bottke, 2006).

1 Dunitos sao rochas igneas composta de 90% de olivina podendo ter em sua composicio piroxénios.



2. Evidéncias para uma Familia de Asteroides Diferenciada 35

Diversos cenarios com respeito a quebra de corpos totalmente diferenciados sao dis-
cutidos por Gaffey (2002). Um dos cendrios mais plausiveis, é que apés o evento
colisional, o material presente no nicleo seria disperso, e meteoritos metalicos se-
riam exemplares deste material presente na Terra. Baseado nos tipos de meteoritos
metalicos, deveriam ter ocorrido ~ 85 corpos parentais que deram origem aos mete-
oritos metalicos. Porém, aproximadamente 63 grupos haviam sido identificados pelo
método HCM (Zappala et al., 1995) que depende da métrica assumida e do catdlogo
de elementos prorpios disponivel. Destas familias dinamicas identificadas, somente 25
foram caracterizados como familias de asteroides por Marzari et al. (1999). Marzari
et al. caracteriza as familias baseando-se em resultados de simula¢oes numéricas, que
fornecem indicios de como deve ser a distribuicao de tamanhos final para uma familia
gerada por um processo colisional e a resolucao espacial em elementos proprios de uma
familia. Gaffey conclui que o total identificado de familias de asteroides é menor do
que a quantidade compativel para o total de tipos de meteoritos metalicos. Outro pro-
blema levantado era a aparente homogeneidade taxonémica e de cor (Ivezic et al., 2002;
Parker et al., 2008) das familias identificadas ressaltado por Gaffey. Gaffey comenta
que se considerarmos a possibilidade de uma reacrecao apds a quebra do corpo parental
diferenciado é esperado que o rubble-pile apresente em sua superficie indicios de com-
posicao de diversas regides do interior de um corpo diferenciado (basalto, metal, rochas
ricas em olivina), e assim o rubble-pile seria composto por material rico em olivina e
piroxénios. Entretanto, devido a falta de deteccao deste material (Burbine et al., 1996),
esta possibilidade nao parece ser a adequada para explicar a menor presenca de familias
de asteroides identificadas do que a quantidade minima necesséaria de possiveis corpos
parentais dos meteoritos metdlicos. Gaffey (2002) aborda que esta falta de material
rico em olivina indica que os corpos parentais dos meteoritos metdalicos quebraram-se a
muito tempo atras e este material provavelmente foi removido por colisoes subsequen-
tes ou por dispersao devido a forgas nao-conservativas, como efeito Yarkovsky, e que
os fragmentos destas familias estariam distantes um dos outros no espago de elementos
proéprios, dificultando sua identificagao. Gaffey (2002) propde que identificar a relagao
mineralégica entre asteroides da mesma familia, assim como melhorar o reconhecimento
de familias velhas deve ser a forma mais adequada de estudar as possiveis familias que
deram origem aos meteoritos metdlicos.

Entretanto, Bottke et al. (2006) sugerem que os corpos parentais dos meteoritos
metalicos nao originaram-se na regiao do Cinturao Principal, mas sim, na regiao dos
planetas internos, sendo dispersados posteriormente para o Cinturao Principal. Bottke
et al. basearam-se sua hipotese em:

(1) a distribuigdo da frequéncia de tamanhos deveria ser diferente da observada
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para que varios corpos entre 20 e 200km tivessem sofrido diferenciacao, quebrando-se
e fornecendo material para a amostra meteoritica.

(2) abundancia isotépica em meteoritos metalicos demonstram que o processo de
diferenciacao que os deu origem ocorreu nos primeiros 1 a 2 milhoes de anos desde a
formacao do Sistema Solar. Entretanto, a abundancia isotépica de condritos ordinérios
demonstra uma idade de formacao posterior a dos meteoritos metalicos.

(3) planetesimais na regido interna sofreram um aquecimento maior, devido a pro-
ximidade com Sol e uma maior acrescao de Al?6. Logo, planetesimais origindrios da
regiao interna seriam mais suscetiveis a diferenciacao.

(4) a acres¢ao na regiao dos planetas internos ocorreu mais rapidamente do que
na regiao do Cinturao Principal, explicando a defasagem de idade de formacao dos
meteoritos metalicos com relacao aos condritos ordindrios.

Para testar a hipdtese de que os corpos parentais dos meteoritos metdlicos foram
formados na regiao dos planetas internos e dispersos no Cinturao Principal, Bottke et al.
realizou uma série de simulagoes com 1000 particulas-teste, espalhados entre 0.5 e 2.0
UA. Também foram considerados 100 embrices planetarios com 0.4 Mgy, espalhados
igualmente entre 0.5 e 3.0 UA. A integracao negligenciou a existéncia dos planetas
gigantes Jupiter e Saturno, além de negligenciar arrasto gasoso. As excentricidades
foram sorteadas entre 0.5 X a/rmy e 5.0 X a/rggy, onde rgy é o raio de Hill'? dos
embrioes planetdarios, e a é o semi-eixo sorteado para as particulas-teste, ou para os
embrides planetarios. Apds uma integracao de 10 Ma, particulas-teste alcancaram a
regiao do Cinturao Principal, como pode ser visualizado na figura 2.12.

Entretanto, Haghighipour and Scott (2012) contestam os resultados obtidos por
Bottke et al. (2006), incluindo na simulagdo um planetesimal que dard origem ao pla-
neta Jupiter. Conforme este ”pré-Jupiter’aumenta de massa mais cedo durante a in-
tegracao, menos objetos, formados na regiao dos planetas internos, alcancam a regiao
do Cinturao Principal, como pode ser visto na figura 2.13. Haghighipour and Scott
concluem que mesmo sendo possivel algum asteroide ser originario da regiao interna,
a probabilidade dele alcancar a regiao do Cinturao Principal é baixa. Aliado a isto, a
migracao dos planetas gigantes, que nao foi considerada na integragao tanto de Bottke
et al. quanto de Haghighipour and Scott, aumentaria as pertubagcoes que seriam apli-
cadas na dispersao dos asteroides que se formassem na regiao dos planetas internos,

diminuindo ainda mais a probabilidade de alcancarem a regiao do Cinturao Principal.

2.0 raio de Hill é definido como raio da esfera onde o potencial gravitacional do corpo secunddrio,
num problema de 3 corpos, é dominate sobre terceiro corpo com rela¢io ao corpo primério (corpo de
maior potencial gravitacional). Definido como rxy; = a(1 — e)(m/3M)'/3, onde a é semi-eixo, e é a
excentricidade e m é a massa do corpo secundério, e M é a massa do corpo primario, sendo M > m
(Lissauer and de Pater, 2013).
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Fig. 2.12: Resultados da integracao de Bottke et al. (2006) apés 10 Ma. Particula de cor azul
tiveram como condigoes de semi-eixo inicial na regiao entre 0.5 e 1.0UA, particulas
em vermelho tiveram semi-eixco inicial entre 1.0 e 1.5UA, e particulas em amarelo
tiveram semi-eixo inicial entre 1.5 e 2.0UA. A regido do Cinturao Principal foi
demarcada por uma linha continua preta e os embrides planetarios com a cor
cinza.

Os resultados apresentados por Bottke et al. (2006) e Haghighipour and Scott (2012)
nao resolvem o problema da origem dos meteoritos metalicos, porém coloca-se como
delimitador das condigoes. Considerando a existéncia de um planetesimal crescendo e
que dara origem a Jupiter, supor que asteroides diferenciados vieram na regiao interna
e foram dispersos no Cinturao Principal é uma hipdtese com baixa probabilidade de

ocorréncia.
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Fig. 2.13: Resultados de integracao de Haghighipour and Scott (2012). Particulas de cor ne-
gra tiveram semi-eixo inicial entre 0.5 e 1.0 UA, particulas de cor vermelho tiveram
semi-eixo inicial entre 1.0 e 2.0 UA, e particulas de cor verde tiveram semi-eixo
inicial entre 1.5 e 2.0 UA. Os embriGes planetarios, de cor rosa, foram espalhados
igualmente entre 0.5 e 3.0 UA. A regido do Cinturao Principal é demarcada por uma
regiao preenchida de cor cinza e delimitada por uma linha tracejada preta. Cada
grafico apresenta o mesmo resultado de integracao para diferentes valores de massa
para o planetesimal ” pré-Jupiter”. Conforme a massa deste ” pré-Jupiter” aumenta,
a probabilidade de uma particula-teste alcancar a= regiao do Cinturao Principal
se torna mais baixa.



3. MODELANDO UMA FAMILIA DE ASTEROIDES
DIFERENCIADA

Se as familias de asteroides diferenciados formaram-se no Cinturao Principal, o pro-
blema de nao identificar-se uma familia diferenciada, mesmo com a existéncia de
indicios, sugere a possibilidade de que os métodos de identificacao de familias possam
nao ser adequados a sua identificacao. Métodos recentes de identificacao de familias
tem inserido uma dependéncia com as cores dos asteroides e outras propriedades ob-
servacionais (Parker et al., 2008), o que tende a supor propriedades homogéneas para
todos os membros da familia. Esta suposicao é inconsistente com o que espera-se
numa familia diferenciada, como por exemplo a provavel diversidade taxonomica (Gaf-
fey, 2002). Contudo, a dispersdo em elementos préprios mantém-se como principal
método de identificacao.

Para tratar do problema da falta de identificacao de familias diferenciadas é ne-
cessario criar uma familia sintética diferenciada de asteroides que possa ser analisada
pelos métodos de deteccao e comparada com as familias de asteroides reais. A dificul-
dade em gerar uma familia sintética diferenciada estd no problema de como um corpo
com regioes de diferentes densidades se quebraria e equipartiria a energia criando uma
distribuigao de tamanho/massa, o campo de velocidades de ejecao, e a energia cinética
dada para dispersao dos fragmentos resultantes da quebra deste corpo diferenciado.

O estudo de eventos colisionais deve-se a busca de respostas para uma melhor com-
preensao das propriedades fisicas (forma, tamanhos, rotacdo) dos asteroides (Ryan,
2000). Fujiwara et al. (1977) propos que a densidade de energia cinética, que posterior-
mente seria denominada energia catastréfica de impacto (Housen and Holsapple, 1990;
Ryan et al., 1992), seria o indicador para caracterizar o processo colisional. Fujiwara
et al. classificou os eventos colisionais em hipervelocidade, regime em que velocidade
relativa entre os dois objetos seria entre 1 km/s e 7 km/s (Ryan, 2000, e referéncias ci-
tadas), em 4 tipos: (1) destrui¢ao completa, (2) nicleo remanescente, (3) craterizagao,
e (4) transicional. Os critérios de Fujiwara et al. foram o tamanho do alvo da colisdo
ou a energia cinética por massa, para dada velocidade e massa constantes. A completa
destruicao resulta na total fragmentacao do alvo e do projétil. A colisao com nicleo
remanescente ocorre quando a parte central do alvo sobrevive a colisao. Na colisao

de craterizacao, o alvo sobrevive quase intacto, com uma cratera no local de impacto
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do projétil. A colisao transicional é a situacao entre a colisao que mantém um nicleo
remanescente e uma colisao de craterizacgao.

Greenberg et al. (1978) definem o critério de rigidez de impacto (em inglés, impact
strength) como sendo a densidade de energia necessaria para produzir uma colisao
catastréfica, onde uma colisao catastréfica é o evento em que o maior fragmento tem
metade da massa original. Esta defini¢ao foi alterada ao longo dos anos (Takagi et al.,
1984; Davis and Ryan, 1990; Ryan et al., 1992). A defini¢ao aceita atualmente deve-se
a Ryan et al. (1992), onde a rigidez de impacto é a densidade total de energia cinética
necessaria para uma colisdo catastrofica. Housen and Holsapple (1990) assumem uma
variavel analoga a rigidez de impacto, denominando-a energia catastrofica de impacto,

@*. A nova definicao leva em conta o processo de fratura do corpo:

Q* é a energia por unidade de massa necessaria para completa fratura do

corpo, onde o maior fragmento contém metade da massa do corpo original.

Stewart and Leinhardt (2009) modificam a definicdo de Housen and Holsapple
(1990). A motivacao de Stewart and Leinhardt foi retirar ambiguidades nas definigoes
da energia catastrofica, ou na rigidez de impacto, que foram geradas nos anos seguin-
tes (Housen, 1991; Melosh et al., 1992; Holsapple, 1993b,a, 1994; Ryan and Melosh,
1998; Ryan, 2000) levando em consideragao que o corpo seria tanto fraturado quanto
disperso pela energia cinética dada no evento colisional entre o alvo e o projétil. Para
tanto, eles reescrevem a densidade de energia catastréfica como a densidade de energia
cinética necessaria para fraturar e dispersar os fragmentos resultantes de um evento

catastrofico em funcao da velocidade de impacto, das propriedades fisicas do alvo:

Qip = @ ROV 4 gy RE VT (3.1)

onde g5 e g, sao as constantes de proporcionalidade para o regime de rigidez e
gravitacional respectivamente, V; é a velocidade de impacto, ou também denominada
velocidade relativa do projétil, Rc; é o raio definido quando toda a massa do alvo
esteja distribuida uniformemente num volume com densidade de 1 g/cm?, e p e ¢
sao expoentes obtidos pelo modelo de fraturas e craterizacao num dado material. O
expoente u surge da teoria analitica desenvolvida por Housen (1983); Holsapple and
Choe (1987); Housen et al. (1991); Holsapple (1994) de que a situagao de colisdo entre
dois corpos em laboratério pode ser aplicada por uma lei de escala para colisao de
asteroides. Este fator de escala, Cyseqiq, seria uma combinacao de leis de poténcia do

raio do alvo, da densidade e da velocidade de impacto:

Cescala X V;# P¢ R (32)
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Desta forma, Housen and Holsapple (1990); Holsapple (1994); Housen and Holsap-
ple (1999) assumem que é possivel obter uma funcao F de tal forma que o campo de

velocidades de ejecao seja dado por uma relagao:

v = F(Cescatas Tp) (3.3)

esta funcao F baseia-se em dados de laboratério, e 1, é o raio do projétil. Hou-
sen and Holsapple (1990) utilizam esta hipdtese para criar uma fungao que descreve

a energia catastréfica de impacto,Q* oc R7024 x V035

, € com isso obtém uma relagao
para a distribuicao de massa numa colisao entre asteroides baseada em dados de labo-
ratorio. O expoente ¢ vem do conceito do crescimento de fraturas num corpo sélido. A
densidade de fraturas acumulada por volume acima de um determinado comprimento
de fratura, nfratures, seria dada por uma lei de poténcia nfrqyras s~?2 onde s é
o comprimento da fratura e ¢ dependeria do material levado em consideracao. Es-
tas constantes permaneceram no desenvolvimento posterior de modelos para colisao
de asteroides tanto analiticos quanto numéricos (Ryan and Melosh, 1998; Housen and
Holsapple, 1999; Stewart and Leinhardt, 2009).

A ideia de separar em dois regimes distintos, rigidez e gravitacional, nasce da com-
paragao de colisoes em laboratorio e entre asteroides. Enquanto no laboratério, a
rigidez do material é a varidvel que define como ocorrera a distribuicao de massa, na
colisao entre asteroides, o problema da acao gravitacional tanto no corpo parental,
aumentando a pressao interna, quanto apods a fragmentacao, na reacumulagao de al-
guns fragmentos, altera a forma como a massa distribui-se entre os fragmentos e a
velocidade de ejecao que estes alcangam (Melosh et al., 1992; Melosh and Ryan, 1997;
Stewart and Leinhardt, 2009). Assim, surge a necessidade de compreender o quanto de
energia cinética é fornecida somente para quebrar o alvo, gerando fraturas, e o quanto é
dada para dispersar estes fragmentos gerados (Housen et al., 1991; Melosh et al., 1992;
Holsapple, 1994).

O tratamento da colisao entre dois asteroides se fundamenta em 4 pilares: (1)
observagoes, (2) testes de laboratério, (3) modelo analitico, (4) modelo numérico (Ryan,
2000). O laboratério permite tratar o problema em pequenas escalas, que consideramos
corpos da ordem de metros ou menores. Este tipo de tratamento traz informagoes sobre
o regime de rigidez quando ocorre o processo de fratura do alvo (Fujiwara et al., 1977,
Fujiwara and Tsukamoto, 1980; Takagi et al., 1984; Nakamura et al., 1992; Okamoto
and Arakawa, 2008; Nakamura et al., 2009; Okamoto et al., 2011). A observagao de
familia de asteroides traz informacao sobre a distribuicao de tamanhos, ou de massa.
Mesmo que esta informacgao seja sobre um familia que ja evoluiu no tempo, como

reacumulagoes ou colisoes posteriores, ela apresenta o resultado final de fragmentos que
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acreditamos que venham de um mesmo corpo, passiveis de comparacao com modelos
de evolugao dinamica de familias sintéticas. O modelo analitico propoe-se a descrever
os dados observados por um modelo simples baseado em resultados de laboratério.
O modelo numérico tem o mesmo objetivo do modelo analitico (descrever resultados
observacionais) porém nao trata o problema com equagoes que ji fornegam o campo de
velocidades de ejecao ou a distribuicao de massa. Em vez disso, o tratamento numérico
desenvolvido pelos hidrocddigos parte do pressuposto que conhecemos a equacao de
estado do material do corpo alvo. Assumindo um modelo de fratura, o hidrocédigo
simula a quebra e posteriormente um modelo de N-corpos calcula como os fragmentos
evoluem apds a dispersao inicial, permitindo simular os processos de reacumulacao.
Logo, um modelo numérico traz informacoes que podem ser comparadas tanto com
resultados de laboratério quanto de observagoes.

Para tratar do problema de gerar uma familia sintética diferenciada, ajustaremos
o modelo analitico desenvolvido por Petit and Farinella (1993) com os dados vindos
do modelo numérico de Jutzi et al. (2010). Aplicando a energia catastréfica de im-
pacto desenvolvida por Stewart and Leinhardt (2009) para conhecer quanto de energia
cinética é dada para dispersar e fragmentar, poderemos aplicar este modelo para um
corpo de qualquer tamanho. Esta metodologia esta de acordo com a ideia apresentada
no Capitulo 1. O desconhecimento de como a energia do evento colisional é equipartida
entre os fragmentos com diferentes densidades necessita de uma reformulacao de um
modelo analitico baseada em dados de simulagoes numeéricos que fornecam a informagao
da equipartigao de energia para diferentes tamanhos (raios ou diametros). Mesmo que
a simulacao numeérica assuma a mesma densidade para sua distribuicao de tamanhos, a
informacao de como a velocidade se distingue entre os fragmentos com diferentes valo-
res de massa permite considerar uma equiparticao de energia se assumirmos diferentes
densidades para os fragmentos. Desta forma o modelo analitico poderia considerar uma
familia diferenciada de asteroides. A metodologia usualmente empregada nao permite
isto, pois assume que todas as particulas tem suas respectivas velocidades na mesma
distribuigao Maxwelliana (Morbidelli et al., 1995; Zappala, 1996). Esta suposi¢ao im-
plica no fato que a energia é equipartida de forma semelhante para os fragmentos de
qualquer regiao do corpo parental, o que nao seria um cendario plausivel para fragmentos

originados num corpo diferenciado.

3.1 Modelo de Petit and Farinella (1993)

O objetivo de Petit and Farinella (1993) é o desenvolvimento de uma metodologia

analitica capaz de obter resultados de um evento colisional, i. e., a distribuicao de
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tamanhos e as velocidades de ejecao, entre dois asteroides. A colisdo ocorreria no
regime de hipervelocidades. A velocidade média de um asteroide no Cinturao Principal
¢ estimada da ordem de 5 km/s (Farinella and Davis, 1992).

A colisao ocorre entre dois corpos com velocidade relativa Vj,,, e com massas M;,
onde ¢ = 1,2. Ambos quebram-se em diversos fragmentos, com respectivas massas
m; ;, onde j representa o fragmento do corpo de massa M;, e com respectiva velocidade
v; ;- A massa do maior fragmento é dada por M,q.; = fi1:M;, sendo f; a razao entre o
maior fragmento e seu respectivo corpo parental.

A primeira suposi¢do é a da aproximacao de fonte pontual. Esta aproximagao
foi desenvolvida formalmente por Holsapple and Schmidt (1987), o qual aplica-se a
eventos colisionais em que a escala de tempo e distancia envolvidas sao menores do o
projétil. Isto é, My > M,. Desta forma, o regime colisional é descrito numa primeira
aproximacao pela energia cinética e pelos momentos associados entre os corpos. A
consequéncia de aplicar esta aproximacao é que a familia de asteroides gerada pela
colisao provém quase totalmente pelos fragmentos do maior corpo. A partir deste
momento, serd assumido que todos os fragmentos gerados sao do maior corpo envolvido
no evento colisional, sendo sua massa dada como M.

A distribui¢ao cumulativa de fragmentos, N(> m), é assumida como uma lei de
poténcia de Pareto, como pode ser vista na equagao 3.4. Onde M,,,, ¢ a massa do maior
fragmento, M, é a massa do menor fragmento, e B = M? . para N(> M) = 1.
O(x) é a funcao de Heaviside, onde ©(z) =0se z <0 e O(z) = 1 se x > 0. O indice b

é o expoente da lei de poténcia.

N(>m) = Bm™"O(Mae — m)O(m — My) + BM;[1 — O(m — My)] (3.4)

A suposicao que seja uma lei de poténcia que descreva a distribuicao cumulativa de
fragmentos provém de resultados de laboratério. A primeira ideia surge com Gault and
Wedekind (1969), que desenvolveram série de colisdes de micrometeoritos em tectitos!
em laboratério. Estes testes foram realizados com velocidades relativas ente 1 e 6 km/s.
E como resultado, a distribuicao seguia uma lei do tipo N (> m) oc m~°. Takagi et al.
(1984); Davis and Ryan (1990) mostraram que a distribui¢ao cumulativa de fragmentos
¢ melhor representada por uma combinacao de duas ou trés leis de poténcia, o que foi

aplicado recentemente por Parker et al. (2008) no estudo da distribuigdo de tamanhos

I Tectitos sdo pequenas rochas vitreas geradas num evento de craterizacdo. O meteoroide impacta
com solo terrestre, lancando tanto rochas do solo quanto fragmentos do meteoroide na atmosfera
aquecido pelo calor gerado durante a entrada na atmosfera pelo meteoroide. Este material funde-se e
resfria, solidificando-se durante a queda livre. Sua coloracao normalmente é negra ou verde.
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de familias de asteroides usando o catdlogo SDSS. Para efeitos de simplificagao, Petit
and Farinella (1993) assumem somente uma lei de poténcia.

Outra suposicao é que existe uma correlagao entre a fracao de massa acumulada
acima de determinado valor de velocidade e a razao entre a velocidade e a velocidade
minima da distribuicao de fragmentos, como é descrito na equagao 3.5. Evidéncias ex-
perimentais sdo dadas por Davis and Ryan (1990); Nakamura et al. (1992) que indicam

que existe esta correlagao.

M(> v) /M o (0/Vmin) " (3.5)

A 1ltima suposicao é que a relagao entre a massa e a velocidade de ejecao também
segue uma lei de poténcia, dado pela equacao 3.6. A constante C' é obtida a partir da
conservagao de energia, enquanto o expoente r ¢ uma combinagao dos expoentes da
distribuicao cumulativa de fragmentos, b, e do expoente da distribuicao acumulada de

massa acima de determinado valor de velocidade, k.

v=Cm™" (3.6)

Para obtermos a relacao entre os expoentes b, k, e r, temos que reescrever a massa

acumulada acima de determinado valor de velocidade na sua forma integral:

m(Vimaz)
M(>v) = / mn(m) dm (3.7)

m(v)

onde V.. é a velocidade maxima considerada, e n(m) dm é o diferencial da dis-
tribuicao cumulativa de fragmentos. O diferencial da distribuigao cumulativa de frag-

mentos é dada pela equacao 3.8:
n(m)dm = —dN(> m) (3.8)
Considerando somente os fragmentos com massa entre My < m < M,,q., a distri-
buicao cumulativa de fragmentos torna-se:

N(>m)=Bm™ (3.9)

Com isto, o diferencial é n(m) dm = b B m~"!. Aplicando na equacao 3.7, e

assumindo a relacao entre massa e velocidade dada na equacao 3.6, obtemos que:

Para que a correlagao da equacao 3.5 seja verdadeira, os expoentes devem ser se-

melhantes, logo:
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—k=—1=0b)/r—>r=(1-0)/k (3.11)
Como dito acima, a constante C' é obtida a partir da conservacao de energia. Dada

a energia cinética, F:

1
E =lim / —mv? n(m) dm (3.12)
My

e, assumindo a relacao dada na equacao 3.6, temos que:

Mmaz—€

B 2

BBy, m~ " dm (3.13)
2 e—0
My

b B C?
E=__ - M17b72r . M17b72r 14
2(1 —bh— 27,) |: mazx d (3 )

E a constante C' é dada por:
2E(1—-b—2r)

C = \/b i M;_b_%) (3.15)

Para assumir uma metodologia probabilistica para as velocidades de ejecao dos
fragmentos, assume-se que a equacao 3.6 representa a velocidade média quadratica
de ejecao. As velocidades dos fragmentos serao obtidas a partir de uma distribuigao

Maxwelliana de velocidades:

233 302
P(U7 ‘/0) = \/; %3 U2 exp (— 2—‘/02) (316)
onde Vp = V< v? >.

3.2 Simulacgao de Jutzi et al. (2010)

Jutzi et al. (2010) desenvolve simulagoes numéricas da quebra de asteroides com ob-
jetivo de entender como a porosidade, diferentes valores de velocidade de impacto
e diametro do corpo parental influenciam a energia catastrofica de impacto. O hi-
drocédigo? utilizado por Jutzi et al. (2010) é um aperfeicoamento do cédigo de Benz
and Asphaug (1999), capaz de considerar a porosidade no processo de fratura do corpo
parental. Ele possui duas fases: (1) regime de fratura do corpo parental, (2) o regime
de dispersao e reacumulacao gravitacional dos fragmentos. Para levarem em consi-

deragao a reacumulagao dos fragmentos, Jutzi et al. (2010) utilizaram o programa

2 c6digo hidrodinamico
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PKDGRAYV 2, que é um cédigo gravitacional de N-corpos, para gerenciar este processo
de reacumulacao (Michel et al., 2001; Jutzi and Michel, 2009).

Na figura 3.1 temos a distribuicao cumulativa de fragmentos obtida por Jutzi et al.
(2010). Os autores ajustam uma lei de poténcia para descrever a distribui¢ao obtida
como resultado do hidrocddigo, assim como dado pela equagao 3.9. Jutzi et al. obtém

o valor entre —2.2 e —2.7 para o expoente? b.

Ly R,=58 m, p,=2.7 g/cm? V =3 km/s, §=45 . .
10t | E
i slope = —-2.24000001 ------- .
1000 2 -
h B -
L i 4
k] B A
]
E 100
= :

N

D {km)

Fig. 3.1: Distribui¢ao acumulada de tamanhos proveniente da simulagao de Jutzi et al. (2010).
D ¢ o diametro dos fragmentos em km, R, ¢ o raio do corpo parental em km, p, é
a densidade do corpo parental no sistema c.g.s. de unidades, V), é a velocidade do
projétil que colide, e 6 é o angulo de impacto. Jutzi et al. (2010) ajusta uma reta
na relagao entre log N por log D, o que caracteriza o slope dado na figura, que é o
coeficiente angular desta reta ajustada.Figura extraida de Jutzi et al. (2010).

3 http://hpce.astro.washington.edu /faculty /trq/brandon /pkdgrav.html
4 No trabalho de Jutzi et al. (2010), os autores chamam esta varidvel de «
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Também como resultado da simulagao em hidrocédigo temos as posigoes e veloci-
dades com origem do sistema de referéncias no centro do corpo parental. Jutzi et al.
(2010) escolheram uma densidade uniforme de 2.7 g/cm®. O corpo parental tinha um
raio , R = 1 km, e o projétil um raio de R, = 58m. Assumiram que o projétil também
tinha a mesma densidade que o corpo parental. As velocidades de ejecao obtidas po-
dem ser vistas na figura 3.2, que apresenta a dispersao dos tamanhos dos fragmentos
normalizados pelo tamanho do corpo parental pela velocidade de ejecao.

A simulagao de Jutzi et al. (2010) surge da necessidade de entender o regime gra-
vitacional em eventos colisionais entre asteroides. Em laboratorio, o regime de rigidez
¢ bem compreendido, porém a atuagao do campo gravitacional entre os fragmentos e

consequente reacumulacao nao foi capaz de ser reproduzida.

3.3 Modelo Familia Sintética

Para ajustar o modelo desenvolvido por Petit and Farinella (1993) nos resultados en-
contrados por Jutzi et al. (2010), devemos obter inicialmente a distribui¢ao cumulativa
de fragmentos e a distribuicao de massa acumulada de massa acima de determinado
valor de velocidade. Com estas duas grandezas, poderemos ajustar as equagoes 3.9 e
3.5 para os resultados de Jutzi et al. (2010), e junto com a conservacao de energia dada
pela equacao 3.15 obtemos as constantes r e C' para a equacao de velocidade média
(equagao 3.6). Apds obter estes valores, iremos extrapolar os resultados para a quebra

catastrofica de um corpo qualquer.

3.3.1 Filtrando os dados de Jutzi et al. (2010)

Os resultados da simulagao de Jutzi et al. (2010) s@o as posicoes e velocidades no

sistema de coordenadas cartesianas ortogonais (x,y, z, vx, vy, vz) com origem no centro

do corpo parental e o raio de cada fragmento. A familia sintética criada tinha densidade

uniforme. A massa de cada fragmento fora obtida assumindo uma geometria esférica:
47

m = ?R?’ p (3.17)

Apo6s obter o valor da massa para cada fragmento, esta foi normalizada pelo valor
da massa total, M. A velocidade de ejecao foi calculada pela raiz quadrada da soma

das velocidades em cada direcao:

v = \/va? + vy? + vz? (3.18)

e normalizadas pelo valor de velocidade minima encontrado. Assim, temos que:
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Relagao entre massa e velocidade dos fragmentos resultantes da simulacao de Jutzi
et al. (2010) que tiveram pelo menos uma reacumulagao. pr e p, sdo as densidades
do corpo parental e do projétil, respectivamente. V}, é a velocidade do projétil, ou
também denominada velocidade de impacto. 8 é o angulo de colisdo. Como 6 = 45
graus, a colisao é obliqua. Rp e R, sao os raios do corpo parental e do projétil,
respectivamente.

/
= 3.19
m i ( )
’ v
= 3.20
! Umin ( )

A primeira filtragem dos dados leva em consideracao se o corpo final teve ou nao

uma reacumulacao. Desta forma serao considerados somente os fragmentos com raio
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R > 0.02 km, correspondentes a resolugao da grade em tamanhos de Jutzi et al. (2010),
e sao mostrados na figura 3.2.

Para obter a quantidade de fragmentos com determinado valor de massa ou acima
deste, criou-se uma rotina que lé a tabela de dados, organiza esta por tamanho do
fragmento, e apds isto a cada valor de massa considerado o cédigo calcula na tabela
quantos objetos tem aquela massa ou acima desta. Obtemos desta maneira a grandeza
N(> m). Algo analogo fora realizado para a quantidade de massa acumulada acima de
determinado valor de velocidade. A rotina para massa acumulada lé a tabela de dados
e verifica quais sao os fragmentos com determinado valor de velocidade considerado ou
com uma velocidade maior. Apds identificar quais sao os fragmentos que satisfazem
estas condicoes, a rotina soma a massa de todos os fragmentos identificados. Os resul-
tados para a distribuicao cumulativa de fragmentos e para a distribuicao acumulada
de massa acima de determinado valor de velocidade sao apresentados nas figuras 3.3 e

3.4, respectivamente.

5 data Jutzi+2010, R > 0.02km

log N
N

_—15.5 =5.0 —4.5 —4.0 -3.5 -3.0 -2.5 2.0 -1.5 -1.0
log m/M

Fig. 3.3: Distribui¢ao acumulada de massa dos dados de Jutzi et al. (2010). Podemos observar
na regiao com logm/M < —4.5 que a distribuicdo acumulada nao tem comporta-

mento suave. Este problema é gerado devido a resolugao da simulagao de Jutzi et al.
(2010).

O segundo filtro utilizado é desconsiderar a regiao aonde é possivel, visualmente,
observar efeitos da resolucao da simulacao numérica. Pela figura 3.3, objetos com

log m/M < —4.5 serao desconsiderados. Podemos visualizar o resultado na figura 3.5.
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0 data Jutzi+2010, R > 0.02km

log M(>v)/M
d

21 0 1 2
log V/min(V)

Fig. 3.4: Distribuicao de massa acumulada acima de determinado valor de velocidade obtida
a partir dos dados da simulagao de Jutzi et al. (2010).

3.5 data Jutzi+2010, log m/M > -4.5

3.0
2.5
2.0

~
~
15 b

log N(>m)

1.0

0.5

0.0

s ALY

—0.35 —45 —4.0 35 =30

log m/M

25

—2.0

-1.5

Fig. 3.5: Distribuicao de massa acumulada com corte para eliminar a regiao de massa em que
apresenta variagoes devido a resolucao da simulagao de Jutzi et al. (2010).

3.3.2 Modificando modelo de Petit and Farinella (1993)

Visualmente, a relacdo entre log N (> m) por logm /M apresentada na figura 3.5 parece

possivel de ser ajustada com uma tinica reta, ou duas. Contudo, a relagao entre log M (>

v)/M por log v/vpmi, ndo se adequa ao ajuste de uma ou duas retas. Outra informagao
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relevante é que para valores de velocidade baixos, ocorre uma saturagao de M (> v)/M,
indicando que em determinado valor de massa, a velocidade de ejecao deve se manter
constante.

Assumindo que existem trés regides de velocidade: (1)baixas massas e altas veloci-
dades, (2) massas e velocidades intermedidrias, e (3) altas massas e baixas velocidades.
Iremos modificar o modelo de Petit and Farinella (1993) para levar em consideragao
estas trés regioes. Outra suposicao é que a velocidade média das altas massas é a
mesma, baseada na saturacao que se apresenta na figura 3.4. Assim, a velocidade

média é definida como:

Cim™ se My <m < my
v=< Com™ sem; <m<my (3.21)
Uy se m > ms

As massas my e my sao as massas de interseccao, tal que My < my < mo < M4z
As respectivas velocidades de my e moy sao vy € vy, tal que vy, < V2 < U1 < Upmae. Para

a continuidade ser satisfeita, temos que:

Cymy™ = Cymy™ (3.22)

CQ mQ_” = V9 (323)

Logo, conhecendo os valores das interseccoes de massa e velocidade, além dos ex-
poentes 7 e 19, obtemos por consequéncia Cs e Cf.

A distribuicao cumulativa de fragmentos é definida como:

Bim™ se My <m <my
N(>m)=<{ Bom™ sem; <m < my (3.24)
Bsm™% se m > my

e, a distribuicao acumulada de massa como:
—k
D1 (v/Vmin) ™™ 8€ Vppin <0 < 0y

= Dy(v/Vmin) ™" sewvy <v <y (3.25)
D3(v/Vmin) % se v >y

M(>v)
M

Considerando a saturagao apresentada na figura 3.4, assumimos que k3 = 0.
Reescrevendo as definigbes anteriores usando logaritmos e as grandezas normaliza-

das, temos que:

log N(>m) = —b; logm’ + W, (3.26)
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log M (> v)/M = —k; logv" + T (3.27)

onde i = 1,2,3, W; = log B}, I'; = log D;, e B, = B; M~%. Para que a distribuicao
cumulativa de fragmentos e a distribuicao de massa acumulada sejam continuas, as

equagoes devem satisfazer as seguintes condicoes de continuidade:

Bim, " = Bom b 3.28
1 1 2 1
Bom, % = Bom, b 3.29
20162 3113
Dy F = D (3.30)
Dyvy %2 = Dy (3.31)

A condigao para que as massas e velocidades de interseccao obtidas estejam corre-
lacionadas pode ser obtida pela razao entre as velocidades v} /v5 obtida da condigao de

continuidade da velocidade:

'U/ m/ -T2
= (—) (3.32)

ko /N ba—1
v} m
- ()
Uy my
Com a condicao dada pela equacao 3.33, podemos definir uma funcao de mini-
mizacao de tal forma que quando esta for satisfeita, o ajuste da distribuicao cumulativa

de fragmentos e da distribuicao de massa acumulada satisfaca todas as condigoes de

continuidade e garanta o uso do modelo para obter as velocidades de ejecao. Definindo

v ko m' ba—1
U= (—}) - (—}) (3.34)
Uy Mo

esta garantira que quando seu valor tender a zero, ¥ — 0, obteremos a condigao

a funcao V:

necessaria que a continuidade do modelo sera satisfeita.

Todas as equacoes até momento foram derivadas usando variaveis normalizadas.
Para extrapolar para uma colisao entre dois corpos quaisquer, necessitamos conhecer
a velocidade minima, a massa minima, e a massa maxima. A massa maxima ¢é assu-

mida como sendo M,,,, = 0.5M,,, pois uma das suposicoes ¢ a de que tratamos uma
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colisao catastrofica. A massa minima é assumida pelo filtro utilizado nos resultados da

simulagao de Jutzi et al. (2010). A massa minima normalizada ¢ m/ . = 10745 para

min
extrapolar para um valor qualquer, necessita-se conhecer somente o valor da massa
maxima. Por fim, falta conhecer a velocidade minima. Para obter este valor, iremos
utilizar a conservacao de energia considerando a definicao de velocidade dada pela
equagao 3.21. Assim, recalculando a energia cinética dada pela equagao 3.12 usando a

velocidade para esta nova abordagem, obtemos que:

mi m2 Mmaz
1 1 1
E = lin% (/Em(Clmrl)in(m)dm—i-/ §m(C1m’T2)2n2(m)dm+ / ém(v2)2n3(m)dm>
€E—
Md mi m2

(3.35)

onde n;(m) dm = b; Bym~%dm. Separando por intervalo de massa, temos que:

b1 B,C? 1—b1—2 1—b1—2
E, = L R 3.36
LTo0 — b —2m) ™ d (3:36)
by B, C3 1—by—2 1—by—2
E, = 2742 2742 3.37
2T 01—y —2r9) | m (3.37)
b3BBU% 1-b 1-b
Ey=——"=_|M "7 — 3 3.38
3 2(1 — bg) mazx mgy ( )

Logo, a energia cinética total é dada por:

E =E, + E, + E; (3.39)

Reescrevendo a equacao 3.21 usando as variaveis normalizadas, temos que:

Cim/=™ se M) <m/ <m]
v=2< Cim'™™ sem) <m' <mj (3.40)

vh se m’ > mj
onde C! = CM ™" /v;i,. Com isso, obtém-se que C; = Cluy,;, M", e substituindo

na equagao 3.39, e colocando a velocidade minima em evidéncia, temos que:

Umin = | & (3.41)

onde £ é definido como:

£=> 6 (3.42)
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blBl<CiMmax>2rl 1—b1—2r 1—-b1—2r
= — M 4
&1 (1— b1 —2r) my d (3.43)
bo Bo(CoMmaz)*™ [ 1 4, —ory 1—by—2rs
= "2 " 44
& (1 — by — 2r9) 2 my (3.44)
b3 B3 (vh)?
€y — —?1 3“;23 {M;ags - m;bﬂ (3.45)
— 03

Portanto, conhecendo a energia cinética dada no momento da colisao obtemos a
velocidade minima e podemos usar o modelo para uma colisao entre dois corpos quais-

quer.

3.3.3 Ajuste do modelo

Utilizando os dados apresentados nas figuras 3.4 e 3.5, realizamos ajustes lineares
seguindo as equagoes 3.26 e 3.27. Os coeficientes lineares forneceram os expoentes b; e
k; enquanto os coeficientes lineares os termos W; e I';.

O primeiro passo fora determinar visualmente quais seriam os intervalos em que
obterfamos os melhores valores das interseccoes my, my, vy, € vy. Os intervalos deter-

minados sao visualizados nas figuras 3.6 e 3.7. E apresentados na tabela abaixo:

Intervalos | min max

log m; | —3.20 | —2.80

log my | —2.60 | —2.20

log v, 0.90 | 1.20

log v} 1.50 | 2.00

. . . ~ ’ ! ! !
Tab. 3.1: Intervalo de valores definidos visualmente para as intersecgoes m;, mq, v, € Uy.

Apos definir quais s@o os intervalos possiveis para as interseccoes, mapeia-se a
condicao dada pela equagao 3.34. Para isto, foi criado uma grade de 14 x 14 para veri-
ficar qual combinagdo de (logm,logms,) e (logvy,logvy). Outra informacao avaliada
foi se a regiao que satisfazia a equagao 3.34 também era o melhor ajuste para os dados
de Jutzi et al. (2010). Para averiguar qual melhor ajuste, foi utilizado o teste do x?

definido como sendo:

1
X2 - Z F(Yajuste - Ydados)2 (346)
. p7Z

()
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3.0 i . data ]ut2|+2010l, log m/M > -4.5 .
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Fig. 3.6: Regiao dos possiveis valores de mudanca de comportamento na distribuicao cumu-
lativa de fragmentos.

data Jutzi+2010, R > 0.02km

0
i - — minllog v})
_-—\ —  max(log v;)
-1 — minflog ;) ||
max(log v;)
-2
£
=
A3
=
=]
=
-4
-5 .
—07 0 1 2 3 4 5

log V/min(V)

Fig. 3.7: Regioes dos possiveis valores de interseccao de velocidades tais que ocorreriam a
mudanca de comportamento na relacao entre massa e velocidade.

onde n,; ¢ a quantidade de pontos dentro do intervalo ¢, Y, ;s € 0 valor da funcao
obtido pelo ajuste, e Yyu40s ¢ 0 valor obtido pelos dados de Jutzi et al. (2010). Os
resultados da melhor regido possivel onde ¥ — 0 e com menor y? sdo vistos na tabela
3.2 e nos graficos 3.8 e 3.9. O procedimento para mapear foi: (1) dividi-se os dados

mediante os intervalos criados pela grade; (2) faz-se um ajuste linear; (3)confirma se a
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continuidade é mantida mediante as equagoes 3.28, 3.29, 3.30, e 3.31; (4) calcula-se a

condicao dada pela equagao 3.34; (5) calcula-se o x2.

Intervalo | min max
logm; | —3.05| —2.75
logm, | —2.52 | —2.38
log v} 1.45 | 1.75
logvy, | 0.88 | 1.04

Tab. 3.2: Intervalos para as interseccoes com menor 2 e que satisfazem a condicio W.

-2.20

—-2.25

—-2.30;

—2.35¢

—2.40;

log m.

—-2.45
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—2.89°00-3.15-3.10-3.05-3.00-2.95-2.90 —2.85—2.80

log m;

0.42

0.36
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l0.2a

10.18

0.12

—0.06

1.05

0.90

0.75

10.60

10.45

0.30

0.15
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Fig. 3.8: Mapeamento do x? e para a funcdo de minimizacdo ¥. O x? obtido para ajuste
da funcédo de distribuicdo acumulada de massa é dada pelas linhas de contorno,
enquanto o mapeamento por cores apresenta os valores obtidos para a funcao de
minimizacdo W. A regido mais adequada é aquela em que ¥ e x? se aproximam de

Zero.

O préximo passo foi criar 10000 combinacoes de (logm/|,logms,) e (logv),logvy),

dentro dos intervalos definidos pela tabela 3.2.

Realiza-se o mesmo procedimento que foi aplicado no mapeamento da melhor regiao

para as 10000 combinagoes de (logm),logms) e (logv),logv,). A combinagdo com
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1.20 _0.006 1.05
0.90
1.15 " |0.005
0.75
1.10}
) l0.004 lo.60
o 1.05 N
= 0.45
10.003 T
1.00
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0.95  10.002
: 0.15
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Fig. 3.9: Mapeamento do x? e da funcio de minimizacio ¥ para os possiveis valores de
interseccao log vll e log U; da distribuigao de massa acumulada acima de determinado
valor de velocidade. Assim como a figura 3.8, as linhas de contorno representam o
x% e o mapa de cor a funcio de minimizacio V.

menor Y2 obtido é admitida como sendo o melhor ajuste para os dados da distribuicao
cumulativa de fragmentos e da distribuicao acumulada de massa a de um dado valor
de velocidade, e que podem ser visualizadas nas figuras 3.10 e 3.11, respectivamente.
Com isto, obtemos b;, k;, W;, T';, m’l, m;, v’l, e UIQ descritos na tabela 3.3.

Obtém-se o expoente r; pela equacao 3.11, e utilizando as condigoes de continuidade
dadas nas equacoes 3.22 e 3.23 ajusta-se as contantes C;. Os resultados obtidos estao
na tabela 3.3.

Aplicando a distribui¢ao de massa dos dados do Jutzi et al. (2010) com o modelo
modificado de Petit and Farinella (1993), e assumindo que a distribuigao de velocidades
¢ dada pela distribuicao Maxwelliana, assim como na equacgao 3.16, obtemos uma dis-
persao de velocidades de ejecao proxima do valor médio de eje¢ao, como pode ser vista
na figura 3.12. Enquanto que os dados de Jutzi et al. (2010) estao mais dispersos. Uma
das conclusoes que retira-se disto é que a distribuicao Maxwelliana nao descreve bem
os resultados numéricos. Uma possibilidade aqui seria que, nos resultados numéricos,
ocorre a reacumulacao, isto é, a acao gravitacional continua agindo mesmo quando os

fragmentos comegam a se distanciar uns dos outros.
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Fig. 3.10: Melhor ajuste obtido para a distribuigdo cumulativa de fragmentos dos dados de
Jutzi et al. (2010). Os valores obtidos para log m,1 e log m/2 satisfazem a condicao
de minimizagao V.
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Fig. 3.11: Melhor ajuste obtido para a distribuicao de massa acumulada acima de determi-
nado valor de velocidade dos dados de Jutzi et al. (2010). Os valores obtidos para
log vll e log UIQ satisfazem a condicdo de minimizacao W.

3.3.4 Familia Sintética

Apesar das contas fornecerem um modelo analitico simples para criar uma familia

sintética de asteroides, o modelo nao reproduz a simulacao numérica de Jutzi et al.
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logm; | —2.914926 | W, —0.823609
logms, | —2.430908 | Wy | —0.232308
logv, | 1.611827 | W5 | —2.707779
logv, | 1.085866 | T'y 1.403019
by 0.785697 | T 0.034284
b 0.589413 || T3 —0.376003

bs 1.607745 r1 | 0.174652797285

k1 1.227026 ry | 1.08665956111

ko 0.377843 || C} 12.668586

ks 0 Cy 0.027816

Tab. 3.3: Tabela de resultados para ajuste dos dados da distribuicao cumulativa de fragmen-
tos e da distribuicao de massa acumulada acima de determinado valor de velocidade
dos dados do Jutzi et al. (2010).

(2010). Contudo, este modelo traz a vantagem de considerar uma dependéncia entre
a massa e a velocidade, uma importante informacao para tratar familias diferenciadas,
considerando que os maiores fragmentos sao provenientes do nticleo. Outras metodo-
logias desconsideram esta dependéncia para analisar, de forma geral, a cinematica da
familia de asteroides (Morbidelli et al., 1995), e consideram uma distribui¢ao Maxwel-
liana para as velocidades de ejecao(Petit and Farinella, 1993), ou uma distribuicao
gaussiana (Vokrouhlicky et al., 2006).

Para sortear uma distribuicao de massa para a familia sintética, foi implementada
uma rotina que utiliza a razao da quantidade de objetos pela soma desta quantidade,
N(>m)/>  N(> m), como uma forma de estimar uma probabilidade de sorteio dentro
de um determinado intervalo de massa. Desta forma, fragmentos com menores massa
sao sorteados mais vezes do que os de maiores massas. O resultado obtido pode ser
visto na figura 3.13.

Apéds obter uma distribuicao de massa sintética, usa-se a relagao para velocidade
média descrita na equacao 3.40 com os valores de ajustes da tabela 3.3, e obtemos a
velocidade média associada a esta distribuicao de massa (figura 3.15).

Em seguida, devemos assumir uma composicao meteoritica inicial para caracterizar

a quantidade de massa do corpo parental que seja pertencente ao manto a ao ntcleo.
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Fig. 3.12: Resultado obtido para o ajuste da relacao entre massa e velocidade derivados a
partir dos resultados anteriores apresentados nas figuras . Como pode ser observado
na figura, a dispersao obtida sinteticamente (pontos em vermelho) esté concentrada
préximo a curva de velocidade média (linha em verde), enquanto que os dados de

log N(>m)/Quantidade de Fragmentos

Jutzi et al. (2010) estdo mais dispersos.
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Fig. 3.13: Distribuicao de massa sintética (pontos em vermelho) obtida a partir do ajuste da
distribuigao cumulativa de fragmentos dos dados de Jutzi et al. (2010), comparada
com a distribui¢do cumulativa de fragmentos dos dados de Jutzi et al. (2010).
Ambas distribui¢ées foram normalizadas pela quantidade total de fragmentos da
cada familia para efeitos de comparagao.
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Fig. 3.14: Relacao entre a velocidade e a massa, normalizados respectivamente pela veloci-
dade minima e a massa total do corpo parental. A linha verde é a relacdo da
velocidade média de ejecao e a massa.

Seguindo as razoes entre raio do nicleo e raio do corpo parental descritas em Gaffey
et al. (1993), e apresentadas na tabela 3.4, podemos obter quanto de massa tem o
nicleo e quanto tem o manto, partindo da suposicao de um determinado raio para

corpo parental.

Ryucieo/ R
H 0.51
L 0.43
LL 0.39
CV | 0.31-0.37
CO | 0.31-0.37

Tab. 3.4: Razodes entre raio do nicleo e aio do corpo parental descritas em Gaffey et al. (1993),
assumindo uma determinada composigao meteoritica inicial antes do processo de
aquecimento e consequente diferenciacao. H, L e LL correspondem a condritos
ordinarios H, L e LL. CV e CO correspondem as razoes com composicao inicial de
condritos carbonaceos CV e CO.

Com isto, a massa do corpo parental diferenciado torna-se:
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M = Mnucleo + Mmanto (347)

onde Myucieo = 4/3T R 1coPrucico © Mmanto = 4/3(T R pmanto — TR c100Pmanto), Rp
¢ o raio do corpo parental, R, ,ceo ¢ 0 raio do nicleo, puceo ¢ a densidade do ntcleo, e
Pmanto € & densidade do manto. Assumindo que o a densidade do nicleo é ppyceo = 7.0
g/ cm?® e que a densidade do manto é ppante = 3.0 g/ cm?, podemos utilizar os valores
descritos em Stewart and Leinhardt (2009), descritos na tabela 3.5 para extrapolar
um valor para para as contantes da equacao 3.1 no caso de um corpo diferenciado.
A metodologia utilizada foi calcular uma densidade efetiva para corpo diferenciado, a
partir do volume e da massa total, como sendo pe fetive = Myot/(4/37R?), € com isto, se
Pefetivo < 3.D assumimos as constantes da energia catastréfica de impacto como sendo
a dada para p = 3 g/ cm?®, caso contrdrio, se Pefetivo = 3.9, assumimos as constantes
para caso de p = 5. A decisao de nao interpolar as contantes deve-se ao fato de nao

conhecer como elas se comportam para diferentes materiais.

p | 3g/em? | 5 g/cm?

) 7 8

1 0.4 0.5

qs 500 7 x 10*

g 10~ 10~

Tab. 3.5: Valores descritos em Stewart and Leinhardt (2009) para as constantes na equagao
da energia catastréfica de impacto.

A relacao entre a energia catastrofica de impacto e a energia cinética dos fragmentos

¢ dada por:

. 1
M Qrp fxkE = Z émﬂ)? =Fb (3.48)

onde fxg é a inelasticidade do material, m; e v; a massa e a velocidade dos frag-
mentos. A inelasticidade do material é a razao de energia cinética que nao se dispersa
e é fornecida para as velocidades de eje¢ao dos fragmentos (Paolicchi et al., 1982). fxg
assume valores entre 0.01 e 0.10. Logo, assumindo que a inelasticidade é fxgp = 0.01,
que a razao entre raio do ntucleo e a do corpo parental é de um objeto com composicao
inicial de condrito ordindrio H, que o raio do corpo parental é R, = 130 km, obte-

mos uma estimativa para a energia cinética do processo colisional. Assumindo uma
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velocidade de impacto, Vi, = 5 km/s, e aplicando a equac@o 3.41 para obter a vy,
deste evento colisional, podemos utilizar a familia sintética normalizada apresentada
na figura 3.14 para obter uma familia sintética onde o corpo parental tenha a massa
M, logo escalonando nossa familia sintética para um possivel caso real, mostrado na
figura 3.15.
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20.0f ., °
©19.5
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g‘ 19.0

18.5
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Fig. 3.15: Relagao entre a velocidade e a massa ja escalonados para a situacdo de um corpo
parental com raio de 130 km, razao entre raio do ntcleo e raio total de 0.51, como
proposto para corpos que originaram-se em asteroides com composicao inicial, antes
da diferenciagao, aos meteoritos ordindrios H (Gaffey et al., 1993), e densidades do
niicleo e manto respectivamente 7 e 3 g/cm?.

Apo6s obter o campo de velocidades de ejecao para a distribuicao sintética de massa,
sorteamos aleatoriamente diregbes em coordenadas cartesianas (x,y, z), de tal forma
que nao haja uma direcao preferencial para ejecao dos fragmentos. Neste momento,
assumimos a hipétese de isotropia (Zappala, 1996). Utilizando as leis de Gauss da
Mecanica Celeste que permite derivar qual é a variacao nos elementos orbitais gracas a
uma pequena variacao na velocidade do fragmento, podemos, assumindo valores para os
elementos orbitais do corpo parental, obter o semi-eixo, a excentricidade e a inclinacao
para os fragmentos gerados no processo colisional:

oa 2

—= m[(l + e cos f)Vr + (esin f)Vg] (3.49)

(1—e?) e+ 2cos f+ ecos® f ,
de = " T+ ecos f Vr + (sin f)Vg (3.50)
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— )2 cos(w + f)
n 1+ ecosf W

onde a é o semi-eixo do corpo parental, e é a excentricidade, I a inclinacao, f é

o1 = U (3.51)

a anomalia verdadeira, n & a velocidade orbital média, w é o argumento do periélio,
Vg, Vr e Vi sao as velocidades na diregao do Sol, perpendicular a orbita, e normal
ao plano de érbita, respectivamente. Morbidelli et al. (1995) discute quais seriam os
possiveis valores para f e w + f na dispersao em familias de asteroides. O resultados
de Morbidelli et al. sao de que valores como f = 90 graus e f+w = 45 graus adequa-se
ao caso médio de dispersao dos membros de familias no espago de elementos orbitais.

Assumindo entao que os valores do corpo parental sao descritos na tabela 3.6.

a 2.2636 UA

e 0.096

I 6.287 graus

f 45 graus

w1 90 graus

n | 4.1708 UA/ano

Tab. 3.6: Valores assumidos para os elementos oribitais do corpo parental.

Aplicando as equagoes 3.49, 3.50, e 3.51 para as velocidades de ejecao em 3.15, onde
o valor médio de velocide de ejecao é 0.24 km/s, temos como resultado as variagoes dos
elementos orbitais com relagao aos elementos orbitais do corpo parental, assumindo a
hipétese de isotropia nas direcoes de ejecao para a familia diferenciada sintética. A dis-
persao em semi-eixo pode ser visualizada na figura 3.16, a dispersao em excentricidade
na figura 3.17, e a dispersao em inclinagoes na figura 3.18.

Os fragmentos do manto e do nicleo sao determinados organizando-os em ordem
decrescente de massa, e somando a massa dos maiores fragmentos para os menores.
Conforme a massa dos maiores fragmentos forem se somando, a massa total alcancara
a massa do nicleo. Quando isto for atingido, todos os maiores fragmentos que foram
considerados na soma recebem a densidade de 7 g/cm?, e o restante dos fragmentos a
densidade de 3 g/cm?, que sao os fragmentos provenientes do manto.

A familia sintética obtida é a soma da dispersao dos elementos orbitais gerados
pelo campo de velocidades de ejecao, pela distribuicao de massa, e pela densidade de

cada fragmento. A familia pode ser visualizada na regiao do Cinturao Principal pela
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Fig. 3.16: Dispersao em semi-eixo dos fragmentos da familia sintética obtidos a partir das
equagoes de Gauss (Zappala, 1996).
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Fig. 3.17: Dispersao gerada pelo campo de velocidades de ejecao na familia sintética

figura 3.19, e pela figura 3.20 podemos visualiza-la com melhor detalhe. Pela figura
3.20 percebe-se que a quantidade de objetos com origem no nicleo sao muito poucos.
A conclusao disto é que quao mais préximo a distribuicao de massa esta de caracterizar
uma quebra catastroéfica, ou seja, em que o maior fragmento realmente tenha metade

da massa do corpo original, a quantidade de fragmentos provenientes do ntcleo sera
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Fig. 3.18: Dispersao das inclinagoes devido ao campo de velocidade de ejecdo da familia
sintética.

cada vez menor. Isto se deve ao fato de que se M,,.. = 0.5M, a massa do nuicleo é
menor do que M,,.. em todos os casos de razoes de raio dados na tabela 3.4. A decisao
de sortear a distribuicao de massa foi tomada para garantir que estatisticamente seria
semelhante aos dados de Jutzi et al. (2010). Logo, se existe um fragmento com metade
da massa original, este sera o uinico objeto proveniente do niucleo, ou melhor dizendo,
o nucleo provavelmente estaria intacto sobre uma camada fina de resticio de material

pertencente ao manto.

3.4 Integracao numérica

Apoés obter uma familia sintética diferenciada, o préximo passo é a evolucao temporal
desta familia no tempo usando um integrador orbital. A integracao fora realizada
com pacote SWIFT?, integrador numérico escrito em FORTRAN 77, com uma de suas
rotinas modificada pelo colaborar do projeto Fernando Roig para levar em consideragao
variagoes do semi-eixo no tempo devido ao efeito Yarkovsky. A integragao de ambos
os testes ocorreu no cluster da COAA®. O tempo de integracao de todos as simulacoes
foi de 3.2 x 10® anos. O tempo de cpu foi calculado utilizando testes prévios, em
que amostras integradas tendo ~ 140 particulas demorava entre 5 e 7 dias para ser

finalizada, usando para cada teste 7 nodos. Devido ao tempo de conclusao do projeto,

® https://www.boulder.swri.edu/ hal/swift.html
6 Mais informacoes sobre cluster podem ser obtidas em wwww.clustercoaa.on.br, acesso somente na
rede interna do Observatério Nacional/MCTL.
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Fig. 3.19: Familia sintética diferenciada no espago de a vs.
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Fig. 3.20: Familia Sintética Diferenciada obtida. Os fragmentos em vermelho foram origina-

dos pelo nicleo enquanto que os fragmentos em azul foram pelo manto.

fora realizado somente integracao de amostras das familias sintéticas criadas.

Para calcular o efeito Yarkovsky de cada fragmento foi utilizado a teoria desen-
volvida por Vokrouhlicky (1998a,b). A vari¢ao do semi-eixo no tempo, da/dt, é dada

como fungao do albedo esférico, A;, da inércia térmica,l’, da densidade, p, do raio R,
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do fluxo solar na distancia do asteroide,F,, e da obliquidade,~:

da 8(1—A,) & E(z) sind(x)
=T g - o oSy + O(e) (3.52)
onde x = I'Ry/2w/k, sendo k a conductividade térmica, w o velocidade de rotagao

do asteroide; A\ = [(T'\/w)/eoT3,,]/z, onde Ty, é a temperatura subsolar, o é a cons-

tante de Boltzmann, € é a emissividade; e ® = 7R?F,/(m ¢), sendo m a massa do
asteroide e ¢ a velocidade da luz. A geometria assumida para o formato de cada aste-
roide foi a esférica, e partindo desta suposicao, calculou-se o raio fornecendo a massa e
a densidade de cada asteroide. Por simplificagao, foi assumido que a emissividade para
ambos os casos, nicleo e manto, é igual a 1. A conductividade térmica assumida foi
de k = 20 para fragmentos de metal (nicleo), e k = 1 para fragmentos compostos de
silicatos (manto), de acordo com o Grupo NETZSCH". Pelo modelo de Vokrouhlicky,
as fungoes E(x) e §(z) sao definidas pela igualdade:

A(z) +1iB(x)

E(x)exp(—id(x)) = Cl)+iD() (3.53)

onde A(z), B(z), C(x) e D(z) sado fungoes de z, tais que:
Alx) = —(z+2) — exp(z)[(x — 2) cosz — zsin z] (3.54)
B(z) = —x —expzx[zcosz + (v — 2) sin x] (3.55)
C(z) = A(x) + HL)\?)(JU +2) + expz[3(z — 2) cosx + x(z — 3) sin ] (3.56)
D(x) = B(z) + T )\x(x +3) —expz[z(r — 3) cosx — 3(x — 2) sinz] (3.57)

A obliquidade de cada fragmento foi sorteada aleatoriamente de forma uniforme
entre 0 e 180 graus, enquanto que o periodo de rotacgao foi sorteado, também de forma
uniforme, entre 4 e 8. O albedo esférico para os fragmentos do manto e do nicleo
foram obtidos convertendo-se albedos geométricos usando a metodologia presente em
Hapke (1993). Para os fragmentos do nicleo, é assumido um albedo p, = 0.15 e para
os fragmentos do manto p, = 0.4 (Shestopalov et al., 1998; Zellner et al., 1977). O

albedo esférico para os fragmentos do nucleo é A, = 0.05, e para os fragmentos do

70 grupo NETZSCH é uma empresa focada na andlise e desenvolvimento de materiais de alta
precisao térmica para uso industrial e cientifico. Site: http://www.netzsch-thermal-analysis.com
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Fig. 3.21: Variacao do semi-eixo no tempo devido ao efeito Yarkovsky para a familia sintética
criada para teste 01.

manto é A, = 0.14. As inércias térmicas de cada asteroide foram calculadas usando o
ajuste de Delbo’ et al. (2007), onde a inércia térmica é dada por I' = 300/ D% onde
I' é a inércia térmica e D é o diametro do asteroide em km. Delbo’ et al. comenta que,

em uma primeira aproximagcao, a inércia térmica é uma fungao do diametro.

3.4.1 'Teste 01

No teste 01, foi criada uma familia sintética diferenciada com 27 asteroides proveni-
entes do nicleo do corpo parental, e 2843 asteroides provenientes do manto, com as
caracteristicas de obliquidade, periodo de rotacao, inércia térmica, albedo geométrico
e esférico ditos anteriormente. A variacao do semi-eixo no tempo devido ao efeito
Yarkovsky para familia sintética criada pode ser visualizada na figura 3.21.

A diferenca de albedos geométricos assumidos causa um aumento na dispersao
de magnitudes absolutas dos fragmentos do nicleo com relacao aos fragmentos do
manto, como pode ser vista na figura 3.22. As magnitudes absolutas foram calculadas
utilizando a relagdo magnitude absoluta e didametro para asteroides (Parker et al.,

2008). A relagao é dada por:

H =18.1—2.5log(p,/0.1) — 5log(D) (3.58)

onde H é a magnitude absoluta, e D é o diametro em km.

A interacgao considerou todos os fragmentos do nicleo e 100 fragmentos, sorteados
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Fig. 3.22: Magnitude absoluta para a familia sintética criada para teste 01. Objetos do niicleo
possuem ~ 1 magnitude maior do que o mais brilhante objeto entre os fragmentos
do manto, uma consequéncia das diferencgas de albedo geométrico assumido para
manto e para o nucleo.

aleatoriamente, do manto. A regiao em V inicial no espago (a, H) deve-se ao fato da ve-
locidade de ejecao depender da massa do fragmento. A regiao em V final deve-se, além
da relacao entre a massa e velocidade, da dispersao gerada pelo efeito Yarkovsky sobre
os fragmentos. Para mapear a regiao em V inicial e final utilizou-se a parametrizagao
no espago (a, H) de Vokrouhlicky et al. (2006):

0.2 H = log e 4

(3.59)

onde a., que é assumido como sendo o semi-eixo do maior fragmento ou o semi-
eixo original do corpo parental, e A é um parametro de escala®. Uma metodologia
para definir o valor adequado para A é definir um intervalo de possiveis valores e
variar até visualmente estar aceitdvel, como realizado em Bottke et al. (2007). Bottke
et al. (2007) infere que valores de A estao em torno de ~ 107°. Usando este valor
como referéncia, foi-se variando até estar visualmente adequado para os fragmentos
integrados. A dispersdao no espago entre magnitude e semi-eixo do asteroide, (a, H),
pode ser visualizada na figura 3.23.

Para avaliar se os fragmentos do manto ou do niticleo se dispersaram mais ao final

8 Em Vokrouhlicky et al. (2006), o paramtero de escala recebe a letra C' para designa-lo. Contudo,
para nao ocorrer ambiguidades com modelo de familia diferenciada, estaremos utilizando a letra A
neste trabalho.
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Fig. 3.23: Magnitude absoluta para os objetos integrados do Teste 01. As curvas continuas
sao geradas usando o modelo de parametrizacao de Vokrouhlicky et al. (2006),
delimitando a dispersao inicial (em vermelho) e final (em verde) dos fragmentos.
Para a dispersdo inicial, A = 3.5 x 107°, e para a dispersao final, A = 5.5 x 107°.

da integracao, foi utilizado diagramas em caixa dos elementos médios dos asteroides
integrados, que podem ser visualizados nas figuras 3.25, 3.26 e 3.28. Ao longo da
integracao, o valor dos elementos osculadores eram salvos a cada 10* anos. Para obter
os elementos médios, foi divido o tempo total de integracao em 100 partes, e para
cada intervalo foi calculado um elemento médio e seu respectivo desvio padrao. Para
a distrbuicao inicial e final foi-se calculado também o desvio-padrao com relacao a
dispersao de todos os fragmentos integrados, e este pode ser visualizado na tabela 3.7.

A dispersao da familia também pode ser confirmada a partir da visulizacdo no

espago de elementos médios na figura 3.29.

3.4.2 Teste 02 e 03

A familia sintética para teste 02 teve 3010 asteroides, e a familia para teste 03 teve
2980. De cada familia foram selecionados aleatoriamente 140 asteroides para integracao
ao longo de 3.2 x 10® anos.

Os testes 02 e 03 tiveram as mesmes suposicoes iniciais de obliquidade, periodo de
rotacao, albedo geométrico, magnitude absoluta e parametrizagao no espaco (a, H). A
diferenca entre o teste 02 e 03 foi a densidade assumida para seus fragmentos. Enquanto
que no teste 01, tratamos uma familia diferenciada de asteroide, no teste 02 e 03 sao

integrados duas familias homogéneas. O teste 02 trata-se de uma familia homogénea
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Fig. 3.25: Comparacao entre a dispersao dos fragmentos do nicleo e do manto para a dis-
tribuicdo em semi-eixo final e inicial. A linha tracejada mostra o valor médio
da distribuicao, a linha em vermelho a mediana, a caixa delimita a regidao onde
existe de 25 a 75 % de todos os fragmentos analisados. Podemos visualizar que a
dispersao dos fragmentos do manto foi maior do que a dos fragmentos do ntcleo.
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Fig. 3.26: De forma andloga a figura 3.25, os fragmentos do manto dispersaram-se mais do
que os fragmentos do ntucleo. A média inicial difere bastante da mediana, e isto
deve-se ao fato de estarmos selecionando aleatoriamente uma amostra da familia
sintética para a integracao.
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Fig. 3.28: De forma andloga a figura 3.25, os fragmentos do manto dispersaram-se mais do

que os fragmentos do nucleo.
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Fig. 3.29: Comparagao, no espaco de elementos médios (a,e), da posigao dos asteroides inte-

grados, no tempo inicial e final.
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Teste Inicial
manto nucleo
o | o | o o | o | o
01 0.00336 | 0.00129 | 0.08441 | 0.4275 | 0.02968 | 1.16664
02 - - - 0.00214 | 0.00065 | 0.06655
03 | 0.00295 | 0.00176 | 0.08782 - - -
04 | 0.00319 | 0.00089 | 0.04542 | 0.00062 | 0.00049 | 0.01261
Teste Final
manto nucleo
Oq ‘ O¢ ‘ 0; Oq ‘ O¢ ‘ 0;
01 0.01134 | 0.02008 | 0.49365 | 0.42745 | 0.02912 | 1.16133
02 - - - 0.00337 | 0.01325 | 0.24109
03 | 0.00404 | 0.01803 | 0.35222 - - -
04 | 0.00368 | 0.00154 | 0.11499 | 0.00095 | 0.00139 | 0.11593

Tab. 3.7: Desvio padrao das distribuigoes de elementos médios inicial e final das integragoes
realizadas.

com a composicao semelhante aos fragmentos do nicleo do teste 01, e o teste 03 possui
uma composicao semelhante aos fragmentos do manto do teste 01.

Verificando a dispersao entre o teste 03 com relacao ao teste 02, observamos que o
comportamento descrito no teste 01 com relacao a fragmentos do manto e do nicleo
se mantém. A dispersao entre os fragmentos do teste 03 (composicao semelhante ao
manto) dispersam-se mais do que os fragmentos do teste 02, e pode ser visualizado no
diagrama em caixa na figura 3.30. Os desvios-padroes para as distribuicoes iniciais e
finais pode ser visto na tabela 3.7. De forma analoga ao teste 01, foi definido visual-
mente a regiao em V de cada familia usando-se a parametrizagao no espago (a, H), que

pode ser visualizada na figura 3.31.

3.4.3 Teste 04

No teste 04, simulamos outra familia diferenciada com os valores de albedo geométrico,
obliquidade, inércia térmica sao assumidos de forma andloga aos testes anteriores.
Contudo, a diferenca neste teste ¢ a posi¢ao do corpo parental, que é numa regiao sem
ressonancias orbitais. Nos testes 01, 02 e 03, a ressonancia 7 : 2 com Jupiter provoca
o aumento de alguns asteroides, tornando suas orbitas excentricas. O teste 04 foi feito
para visualizar o comportamento da evolucao da familia diferenciada sem a agao de

ressonancias. A posicao assumida do corpo parental para o teste 04 ¢ a, = 2.35 UA,
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Fig. 3.30: Comparagao da dispersao do semi-eixo no teste 02 e do teste 03. A dispersao dos
fragmentos do teste 03 foi maior do que a dispersao dos fragmentos do teste 02,
corroborando resultados encontrados no teste 01.

e, = 0.075 e 1, = 5 graus.

De forma andloga, a dispersao do fragmentos do manto aparenta ter sido maior
do que a dispersao dos fragmentos do ntcleo, como pode ser visualizada nas figuras
3.32, 3.33, 3.34, 3.35. Os desvios padroes das distribuicao inicial e final dos elementos

médios pode ser visualizada na tabela 3.7.
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(b) Teste 03. Para dispersdo inicial, A = 4.5 x 1075, e para dispersao final, A = 7.5 x 1075.

Fig. 3.31: Magnitudes absolutas para (a) teste 02, e (b) teste 03. De forma andloga ao teste
01, foram calculados os valores da constante de escala de paramterizacao A.
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Fig. 3.33: Dispersao do semi-eixo para Teste 04.
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Fig. 3.34: Dispersao em excentricidade para Teste 04.
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Fig. 3.35: Dispersao em inclinacoes para Teste 04.



4. CONCLUSOES

Obtemos um modelo simples que cria uma familia sintética diferenciada de asteroides.
Em geral, as familias criadas tem entre 2200 a 3200 fragmentos, e os fragmentos do
nucleo nao ultrapassam um total de 50 fragmentos. Percebemos que conforme a massa
do maior fragmento sorteado se aproxima da metade da massa do corpo parental,
a quantidade de fragmentos do ntucleo diminui, nao importando qual a composicao
condritica inicial suposta para considerar a razao entre o raio do nicleo e o raio do
corpo parental.

Contudo, a dispersao de velocidades de ejecao fica concentrada em torno do valor
médio muito mais do que os resultados obtidos pela simulagao numérica de Jutzi et al.
(2010). Acreditamos que isto deve-se ao fato de que na simulagao numérica é levada em
conta uma reacumulacao e a forca gravitacional atua mesmo com as particulas distante
uma das outras. No modelo analitico, a suposicao que a distribuicao de velocidades
é Maxwelliana centrada no valor médio de ejecao parte do pressuposto que as apos a
formacao dos fragmentos, os asteroides nao seriam influenciados mutuamente. Para
uma representacao mais adequada, possivelmente devem-se utilizar uma distribuicao
Maxwelliana modificada para levar em consideracao uma acao a distancia.

Os resultados da integracao mostram que a dispersao dos fragmentos provenientes
do manto foi maior do que a a dispersao dos fragmentos do nucleo. Na figura 3.23,
vemos que mesmo que tenha ocorrido uma certa dispersao dos fragmentos do nicleo,
a regiao em V é caracterizada pelos fragmentos do manto.

Os valores de velocidade de ejecao de utilizados por Bottke et al. (2007) sao uma
ordem de grandeza menor do que os valores de velocidade de ejecao obtidos para as
familias sintéticas. Contudo, os valores obtidos estao dentro de um intervalo razoavel
de valores (Cellino, 1999). Uma perspectiva futura é a investigagao melhor deste caso,
para verificar os motivos da discrepancia na ordem de grandeza das velocidades de
ejecao.

Outra pespectiva futura é a integracao total da familia de asteroides diferenciada
sintética, com consequente avaliacao desta pelos métodos de identificacao de familias

de asteroides.
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