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Resumo

O objetivo deste trabalho é a determinacao das propriedades rotacionais de uma amostra
de asterdides visando uma melhor compreensao dos processos colisionais ocorridos no Cinturao de
Asteroides. Os asterdides foram selecionados entre os de pequeno tamanho, com didmetro inferior a
50km, ¢ os pertencentes a familias. No caso dos pequenos asterdides é necessario verificar o que algu-
mas estatisticas recentes tendem a indicar, ou seja, que estes objetos teriam periodo rotacional similar
a dos asterdides maiores. Se isto for confirmado, entao estes corpos representam uma populacao nao
evoluida colisionalmente ou evoluida de tal forma a nao modificar substancialmente as rotagoes de
formagao. Em relagao as familias de asterdides, estas sao resultantes da fragmentagiao de um tnico
corpo “progenitor”. A distribuicao dos periodos de rota¢ao dentro de uma familia pode, portanto, nos

fornecer informagoes sobre a distribuicao de energia durante a colisao.

Foram selecionados 10 asterdides e realizadas observagoes fotométricas com camaras CCD. A
partir destas observagoes foram determinados os periodos de rotacao destes asterdides, com valor entre
4 e 11,5 horas. As amplitudes determinadas, entre 0,17 e 0,57 magnitudes indicam que estes asterdides
tém formas nao muito alongadas, ao menos, nos angulos de aspectos em que foram observados. Apenas
dois asterdides, 797 Montana e 2433 Sootiyo, apresentam curvas de luz com amplitudes maiores,

indicando que estes asterdides tém forma irregular e alongada.



Abstract

The aim of the present work is to determine the rotational properties of a sample of asteroids
in order to better understand the collisional processes ocurred in the Main-Belt. The asteroids were
selected among those of small size (diameters smaller than 50km) and those which belong to families.
In the case of the small ones, it is necessary to verify what some recent statistics tend to indicate,
that is, if these objects would have rotation rates similar to those of the bigger asteroids. If that is
confirmed, then these bodies would represent a colisionally not evolved population or evolved in such
a way that their initial rotation rates have not suffered greater changes. The asteroids families are the
result of a fragmentation of an only “parent” body. The rotation rate distribution of the members of

a family can provide us with information about the energy distribution during the collision.

Ten asteroids were selected and photometric observations were performed with CCD cameras.
The rotation periods of these asteroids were determined from these observations and the obtained
values range from 4h to 11.5h. The determined amplitudes, ranging from 0.17 to 0.57 magnitude,
indicate that these asteroids do not have a very elongated shape, at least not in the aspect angles ob-
served. Only two asteroids, 797 Montana and 2433 Sootiyo, present lightcurves with larger amplitudes,

indicating that these asteroids have irregular and elongated shapes.
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Introducao

Os Asterodides e suas Propriedades Rotacionais

Ha exatamente 200 anos, em lo de janeiro de 1801 em Palermo, era descoberto o primeiro
asterdide pelo astronomo Giuseppe Piazzi. O novo objeto foi batizado de Ceres, em homenagem
A deusa protetora da Sicilia (Italia), e sua descoberta foi festejada como a do planeta que estaria
faltando entre as érbitas entre Marte e Jupiter. A existéncia deste planeta tinha sido prevista quando
da andlise das distancias planetdrias e da formulagao da regra conhecida como de Titius-Bode.* Por
esta regra deveria existir um planeta a 2,8 UA (Unidades Astronomicas). Nos anos que se seguiram,
as observacoes demostraram que nesta regiao nao tinhamos apenas um planeta mas sim uma mirfade
de pequenos planetas que foram denominados de asteréides em virtude de sua aparéncia quase estelar.
Hoje temos da ordem de 22200 asterdides numerados, ou seja, com dérbitas bem determinadas, e mais
do que 30000 nao-numerados (Bowell, 2001). Embora a maioria dos asterdides se encontre na regiao
entre Marte e Jupiter, eles também estao presentes no Sistema Solar interior, conhecidos como NEO
(Near Earth Objects), em o6rbitas cruzadoras dos planetas gigantes (Centauros) e além da érbita de

Netuno (Trasneptunianos).

Inicialmente chegou-se a propor que estes pequenos corpos seriam os restos de um planeta que
se fragmenton. Esta hipotese de certa forma ia de acordo com a regra das distancias planetarias e por
isto chegou a ser bem aceita durante alguns anos. Entretanto, a medida em que mais dados foram
sendo obtidos, foi-se notando que existiam composigoes distintas entre estes objetos e que estas nao
seriam compativeis com a fragmentacao de um tunico corpo. Em particular, seria dificil explicar a
presenca de asterdides com composi¢ao nao sujeita ao aquecimento da acrecao como ocorreu com 0s
planetas terrestres.

Hoje em dia, a hip6tese mais aceita é de que estes pequenos corpos sejam na realidade os restos

da formagao planetiria, ou seja, corpos que nao chegaram a se aglutinar para formar mais um planeta.

* Regra de Titius-Bode:
a=0,440,3 %2"

onde a ¢ o semi-eixo maior (em U.A.) da érbita do planeta e n = - 00, 0, 1, 2 3... (- oo corresponde

a Mercirio)



Isto se baseia do chamado “modelo padrao” de formagao planetaria, devido aos trabalhos de Safronov
(1969). Segundo este modelo, todo o Sistema Solar teria se formado a partir do colapso de uma
nuvem de gas e poeira em rotagao. Esta nuvem teria formado na regiao central um objeto estelar e,
em torno deste, um disco. No disco, a coagulacao de graos de poeira micrométricos teria dado origem
a corpos de tamanho entre alguns metros a alguns kilometros, chamados de planetesimais. A acrecao
subsequente destes planetesimais teria entao formado os planetas. Na regiao entre Marte e Jupiter
(.l(-:vir.l()._ ]Tlllit() ])l‘f‘]Vé‘LVelC[llCl’lt(:, a0 I'.'('i.})i(l(‘) lll'('?ﬁ[:illl(tlltrl) [[{'. .]l’ll]it.()l'._ L i'l.,(‘.l'(:![):i:;.() ©err l]’l-"l.ih' 11T plan(:tn. '[()l

interrompida e o que temos hoje em dia sao aqueles planetesimais que la se encontravam.
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Figura 1 Distribuicao dos asterdides no Cinturao de Asterdides.

A figura 1, acima, mostra claramente que a distribui¢ao dos asterdides nao é uniforme. Vemos
varias lacunas, conhecidas como “falhas de Kirkwood” e também alguns agrupamentos. Foi exata-
mente Kirkwood (1867) que, com apenas 87 asteroides descobertos, notou a existéncia das lacunas.
Mais ainda, foi ele quem identificou que estas lacunas se situavam em localizacoes geométricas de
ressonancia com Jupiter. Lembramos que um asterdide localizado numa ressonancia possui a razao
entre o seu movimento orbital médio e o movimento orbital médio de Jupiter igual a um inteiro exato.
Por exemplo, na ressonancia 3:1, o asteréide completa exatamente 3 revolugoes para cada uma de
Jupiter. O comportamento de um asterdide nessas regioes depende da ressonancia. Existem algumas
ressonancias, como 3:1 e 2:1 com Jupiter, onde os asterdides que entram nessas regioes sao rapidamente

removidos. No entanto, existem outras ressonancias, como 3:2, que sao mais propicias a concentracao
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de asteroides. Desde a descoberta de Kirkwood intimeros trabalhos tém sido dedicados a entender os
mecanismos de ressonancia responsaveis pela formagao de lacunas ou concentragoes (uma reviao atual
sobre o assunto pode ser obtida em Ferraz-Mello, 1999).

Existem ainda outras concentragoes de asteroides visiveis apenas no espaco de fase dos elementos
proprios (figura 2). Estes sao elementos orbitais dos quais foram retirados os efeitos devidos as
perturbagoes planetarias. Hirayama (1918) foi o primerio a notar estas concentragoes e a denomina-
las de familias, sugerindo uma origem comum para estes objetos. Todos os dados que temos hoje
em dia tendem a confirmar a hipdtese de que as familias sejam o resultado de colisoes catastroficas.
Inicialmente Hirayama identificou apenas tres familias, as de Eos, Themis e Koronis, mas trabalhos
posteriores tém elevado este nimero consideravelmente. E importante ressaltar que o nimero de
familias identificadas depende tanto da qualidade dos elementos préprios utilizados quanto do método
estatistico utilizado para definir uma concentragao de objetos. Quanto mais “brando” for este critério,
mais familias serao identificadas. O trabalho mais aceito hoje em dia é o de Zappala et al. (1995) no

qual sao identificadas 8 grandes familias e 15 menores.
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Figura 2 Graficos dos elementos préprios, excentricidade versus semi eixo maior e seno da inclinagao

versus semi eixo maior.



Do ponto de vista composicional, os asterdides também apresentam uma grande diversidade.
Os primerios trabalhos, utilizando cores UBV, identificaram que os asteroides da parte interna do
Cinturao apresentavam cores mais avermelhadas do que os da parte externa. Estudos mais recentes
sobre a mineralogia destes objetos nao apenas tém confirmado esta tendéncia, como tém mostrado que
a composicao da superficie destes corpos varia desde piroxénios, filosilicatos, olivinas e ferro-niquel até
compostos carbonaceos organicos. Varios pesquisadores nos iltimos anos tém se dedicado a tentar
identificar e separar os asteréides em classes de caracteristicas composicionais similares (Florczak,
1999). Estes estudos tém tentado elaborar taxonomias que melhor representem as diferengas em
composi¢ao observadas. Se, no inicio, apenas duas classes era identificadas, S e C, as taxonomias mais
modernas, como a de Bus (1999), chegam a separar os asteréides em mais de 20 classes. De forma
bem geral podemos dizer que parece existir um gradiente de composigoes indo da parte interna do
Cinturao para as regioes mais externas, mas muito trabalho ainda precisa ser feito para se ter uma
visao completa da distribui¢ao de composigoes.

Um fato importante a ser ressaltado é que uma das primeiras caracteristicas fisicas a serem
determinadas em um asterdide foi o seu estado rotacional. Exatamente um século apos a descoberta
do primeiro asterdide, Oppolzer (1901) detectou variagoes, com intervalo de algumas horas. no brilho
do asterdide Eros. Foi logo percebido que tais variagoes somente poderiam ser resultado de rotagao
sendo produzidas de diversas e independentes formas: (a) através de eclipses e ocultagoes produzidas
por dois corpos orbitando um em torno do outro, (b) por variagoes no albedo da superficie ou, (c) por
uma forma irregular. Obviamente, também poderiam ter mais do que uma destas opgoes operando

simultaneamente.

Os corpos celestes giram em torno de um eixo como consequéncia de diversos processos, cuja
importancia relativa somente pode ser estabelecida através do estudo de um grande nimero de objetos.
Os asterdides sao bem apropriados para este tipo de estudo ja que se trata de uma populagao bem
extensa (em contraposicao com apenas 9 planetas!) e com distribui¢oes nao despreziveis em tamanho
€ composigao.

Em primeiro lngar, todos os objetos celestes giram em torno de um eixo devido a forma como
foram acumulados. Isto porque, em geral, os objetos que sao acretados colidem fora do centro, trazendo
momento angular. B claro que nem todos os corpos contribuem para aumentar o momento angular
mas, dadas condigoes particulares, a velocidade de rotacao crescera na média, devido a natureza
randomica das colisoes (Burns e Tedesco, 1979). No caso dos planetas, na época posterior ao seu
crescimento, as colisoes pouco afetam suas rotagoes iniciais ja que os planetas raramente sofreram
impactos significativos. Isto porque os planetas sempre foram os objetos de maior massa em suas
respectivas regioes e pelo fato de suas 6rbitas nao se cruzarem (com a tnica exce¢ao de Netuno e
Plutao). Os asterdides, por outro lado, tendo dérbitas com inclinagoes e excentricidades moderadas e

devido ao seu grande mimero, tém probabilidades nao despreziveis de sofrerem colisoes com corpos



de tamanho compardvel. Por exemplo, segundo Chapman e Davis (1975), um asteréide de diametro
de 100km sofre um impacto com um objeto de massa maior do que 107% do que sua propria a cada
10% anos. Quanto menor o asteréide maior a probabilidade de impacto devido i maior quantidade de
objetos menores. Tais colisoes tém a capacidade de modificar de forma substancial a rotacao de um
asterdide. E importante notar que se, como explicado acima, as colisoes transferem momento angular,

entao a rotacao primordial dos asterdides nao pode mais ser observada, a nao ser nos corpos maiores.

O primeiro trabalho sistematico de determinagao do periodo rotacional de um grande nimero
de asterdides foi desenvolvido por G. Kuiper e sua equipe, sendo publicado por Alfvén (1964). Varios
trabalhos se seguiram comegando por Gehrels (1970) e Taylor (1971). Hoje em dia, a listagem de
todos os periodos determinados ¢ anualmente publicada no Efemeridy Malykh Planet, do Institut for

Theoretical Astronomy (Russia) em cooperagao com o Minor Planet Center (EUA).

A determinacao das propriedades rotacionais de um nimero cada vez maior de asterdides per-
mitiu andlises estatisticas tentando interpretar os dados. Entre os primeiros trabalhos, podemos citar

McAdoo e Burns (1973), Harris e Burns (1979) e Tedesco e Zappala (1980).

Analisando as taxas de rotacao em fun¢ao do diametro, Binzel et al. (1989) encontraram que
uma distribuigao maxwelliana poderia ser ajustada aos objetos maiores (D > 200km e 125 < D <
200km ), implicando que estes asteroides teriam alcan¢ado um avangado processo colisional. Por outro
lado, os asterdides com D < 125km apresentavam um excesso de objetos lentos, sugerindo que suas
taxas de rotagio teriam sido influenciadas por eventos catastroficos. Atualmente, sao conhecidos
praticamente 100% dos periodos de rota¢io dos asteréides com didmetros superiores a 200km, entre
30% e 40% dos periodos dos objetos com diametro em torno de 100km, e menos de 10% daqueles com
diametros inferiores a 50km. Os ultimos estudos estatisticos sobre os periodos de rotagao de pequenos
asterdides (D < 50km) (Fulchignoni et al., 1995; Angeli, 1995) mostraram que, apesar da pequena
amostragem, poderia ser ajustada a esta distribui¢ao uma combinagao linear de trés distribuigoes
maxwellianas com valores médios de rotacao de 4,1, 8,7 e 24,7 horas (Figura 3). Sendo que, a maior
parte desta populagao (2/3 do total, com periodo médio de 8,7h) parece ter tido uma evolucao parecida
com aquela dos corpos maiores e dos planetas gigantes do Sistema Solar. Esse fato os levou a sugerir

que as rotagoes foram pouco afetadas por colisoes apds as fases primoriais de formagcao.

Este trabalho tem como objetivo aumentar o niimero de pequenos asteréides para o qual se
conhece o periodo de rotagao. Ter um conjunto estatisticamente significativo é o primeiro passo para
se poder entender os processos fisicos atuantes nestes corpos. Ao mesmo tempo, procuramos aumentar
também a amostra de asterdides pertencentes a algumas familias, pois estas podem ser usadas como
teste de modelos de colisoes catastrificas de grandes dimensoes. O presente trabalho esta organizado
em duas partes: na primeira ¢ detalhada a metodologia utilizada para observar, analisar e determinar
o periodo de rotacao de um asterdide enquanto na segunda sao apresentados os resultados obtidos

para uma amostra de 10 asterdides.
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Capitulo 1

- Das Observacoes a Determinacao do Periodo
de Rotacao de um Asterdide: Metodologia

1.1 Observacoes

Atualmente, as observagoes sao realizadas com camaras eletronicas, chamadas CCD (Charge
Coupled Device), acopladas aos telescépios. Basicamente, o CCD é um detetor bidimensional com
uma estrutura de linhas e colunas de pixels, que sao dreas definidas por dispositivos eletronicos, de
forma que os fétons que chegam liberem elétrons que ficam presos em um poco de potencial do pixel,
durante o tempo de exposi¢ao. Terminada a exposicao, os elétrons coletados sao transportados para
um amplificador e para um conversor analégico-digital, que transforma a carga em um niimero binario
que, ao ser lido pelo computador, ¢ traduzido como ntimero de contagens.

A precisao fotométrica da observagao CCD é muito superior as outras técnicas mais tradicionais
como, por exemplo. a utilizacao do fotometro. Entre suas vantagens, podemos citar:

i. O CCD ¢é um detetor bidimensional e nos permite registrar dentro de uma tinica exposicao, além
do objeto, varias estrelas de comparacao:
il. A contaminacao devido a estrelas proximas e aos raios cosmicos pode ser facilmente removida;
iil. As medidas do céu sao feitas simultaneamente com as do objeto, reduzindo os erros fotométricos
devido as variagoes de curto periodo da atmosfera.

No que tange 4 observacao fotométrica de asterdides (French et al., 1989), a maior vantagem
do CCD ¢ que obtemos informacao espacial do objeto e de sua vizinhanga a cada imagem. No CCD
podemos identificar estrelas do campo que poderiam contaminar a fotometria e os seus efeitos podem

ser removidos.

A maior parte dos CCD possui melhor eficiéncia quantica na parte do espectro de V até R,
que corresponde justamente ao intervalo em que a emissao da luz solar possui seu pico maximo
de intensidade. Portanto, para fazer fotometria de asteréides, que refletem a luz solar, e obter as

magnitudes num sistema padrao fotométrico, é recomendado a utilizagao dos filtros V ou R.
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As imagens obtidas no CCD estao sujeitas a efeitos sistematicos, que serao descritos na secao
1.2.1, e que devem ser removidos. Para isso, é necessario, a cada noite de observagao, fazer imagens de
bias (normalmente, exposigoes de 1 segundo com o filtro Dark) e imagens de flat-field, que consiste na
imagem de uma superficie iluminada uniformemente. Pode-se fazer imagens de um anteparo iluminado
dentro da prépria ctipula (Dome-Flat) ou do céu no crepiisculo e/oun alvorecer (Sky-Flat). O nivel de
sinal usado para as exposigoes de flat-field deve ser da ordem de metade do valor da saturacao do
CCD utilizado. Se o objetivo das observacgoes fotométricas for a determinacao do periodo de rotacao

de asterdides, alguns pontos devem ser ressaltados:

i. E necessirio um campo grande, de alguns minutos de arco, que pode ser obtido com a utilizacao
de um redutor focal, de forma que contenha algumas estrelas de comparacao que serao utilizadas
na fase de determinacao de periodos. Isto se torna fundamental no caso da noite nao ter sido
fotométrica e nao conseguirmos reduzir as magnitudes dos asteréides a um sistema padrao, como

sera descrito em maior detalhe na se¢ao 1.3.1.

il. Deve-se fazer muitas imagens do mesmo objeto, com um intervalo de tempo razoavelmente curto
entre as imagens, ao longo do periodo em que o objeto estiver observiavel, durante algumas noites
seguidas. Geralmente, o periodo pode ser obtido em poucas noites (boas) de observagao, com
excecao dos asterdides que possuem rotacao longa ou complexa. Assim, o ideal seria escolher 3
asterdides culminando no inicio, meio e fim da noite, e observa-los durante todo o seu periodo
de visibilidade.

iii. E necessario observar estrelas padrao ao longo da noite alternadamente com os asterdides, para

a calibracao de extingao da noite e para a determinacao da magnitude dos asterdides.

1.2 Reducoes Fotométricas

A seguir, vamos descrever os virios procedimentos que devem ser realizados a fim de se obter a

magnitude instrumental de um asteréide a partir de observacoes fotométricas.

1.2.1 Efeitos sistemadticos

Para obter o valor do brilho intrinseco dos objetos observados, precisamos remover alguns efeitos
sistematicos dos dados do CCD antes de analisi-los. Estes sdo, basicamente, o nivel de Bias e o Flat-
field. Em alguns CCD, existe também uma corrente de fundo nao desprezivel, que é adicionada durante
longas exposi¢oes. Para remover essa corrente de escuro, devemos fazer imagens com o obturador
fechado, com o mesmo tempo de exposicao que sera utilizado nas imagens dos objetos. No entanto,
atualmente, os CCD possuem um nivel de corrente de escuro muito baixo, e é melhor nao fazer a

subtragao da imagem Dark, pois esse processo adiciona ruido e raios césmicos aos dados.

Geralmente a reducao dos dados é feita utilizando as rotinas do Image Reduction and Analysis
Facility (IRAF), desenvolvido pelo National Optical Astronomy Observatories (NOAO) (Massey, 1997).
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1. Remocao de Bias

O nivel de bias pode ser dividido em 2 partes: o nivel da corrente de offset e a variagao na
estrutura do ruido.

A voltagem usada para prender os elétrons nos seus pogos de potencial gera uma corrente
térmica intrinseca no CCD, que é adicionada ao sinal durante a exposigao. Para remover esse nivel de
offset, deve-se usar os dados na regiao de overscan, que siao algnmas colunas na margem da imagem
digitalizada (frame), nao existentes no CCD. Nessa regiao, sé temos o sinal eletronico. Entao devemos
fazer uma média de todas as colunas da regiao de overscan, ajustar uma fungao suave e entao subtrai-la
das colunas do frame. Depois, devemos recortar essa regiao de overscan do frame.

Adicionada ao nivel de offset, temos também uma variacao espacial na estrutura do rnido. Para
remover esse efeito, devemos fazer algumas exposi¢oes de 1 segundo com o filiro dark, fazer uma
média dessas imagens, subtrair o nivel de offset e entao subtrair a imagem resultante de todas as
outras imagens, das quais ja fol devidamente subtraido o nivel de offset.

Nos CCD mais modernos, o nivel da corrente de offset € bem estavel e se mantém praticamente
constante durante a noite, por isso, para retirar o nivel de bias, pode-se utilizar apenas as imagens
bias que sao combinadas em uma imagem média, nao normalizada, que deve entdo ser subtraida de
todas as outras imagens.

Quando utilizamos o IRAF, podemos usar as tarefas ZEROCOMBINE e CCDPROC, do pacote
CCDRED para obter a média dos bias e subtrai-la das outras imagens.

it Correcao de flat-field.

Os CCD possuem uma variagao pixel-a-pixel em sua sensibilidade, ou seja, os pizels respondem
de forma diferente ao mesmo estimulo luminoso. Para remover esse ganho multiplicativo e variagoes
de eficiencia quantica pixel-a-pixel do CCD, devemos dividir todas as imagens por uma imagem média
de flat-field que deve ser normalizada em 1 para nao alterar o valor original das contagens.

Pode-se utilizar as tarefas FLATCOMBINE E CCDDPROC, do IRAF para obter a média dos

flats e dividir as outras imagens por ela.

1.2.2 Fotometria CCD

Ap6s corrigirmos as imagens dos efeitos instrumentais do CCD, podemos determinar as mag-
nitudes dos objetos observados e de estrelas de comparagao. Os detalhes da reducao fotométrica
dependem do programa utilizado. Pode-se utilizar a tarefa PHOT, do pacote APPHOT, do IRAF.
Basicamente, o que se faz é definir um raio para o objeto, em pixels, e um raio interior e exterior
para o céu em torno dele. Esse anel é usado para determinar o nivel do fundo do céu para o objeto.
O programa entao mede o total de contagens dentro da abertura do objeto, subtrai o valor do fundo

do céu que foi determinado e calcula uma magnitude instrumental para esse objeto. Na figura 1.1, o

9



Figura 1.1 Esquema representando a abertura na qual ¢ medido o total de contagens referentes ao

asteréide (circulo de raio a) e anel (entre b e ¢) no qual é medido o valor médio de contagens do céu.

" "

circulo cheio preto representa o asterdide, “a”, “b” e “¢” representam respectivamente o raio escolhido

da abertura para o objeto, o raio interno do anel (ennulus) e o raio externo do anel (dannulus).

1.3 Determinacao de Magnitudes Asteroidais
1.3.1 Corregao da Extingao Atmosférica

A extingao atmosférica é a reducao da intensidade da radiaciao devido a absorcao e a dispersao
pela atmosfera da Terra. O efeito da extingdo atmosférica sobre a magnitude de um objeto estelar é

dado, em primeira aproximacao, por (Hardie, 1962):

M ys = Mipn + Ko Mir

ou

Maf.m = _“K‘r-'Mar 23 Minst

onde, M;, ; ¢ a magnitude instrumental, M,,,, é a magnitude que observariamos se estivéssemos fora
da atmosfera, Ky é o coeficiente de extingao no filtro V e M,, ¢ a massa de ar, que é a quantidade de
ar ao longo da linha de visada. A quantidade de massa de ar sobre o zénite é definida como 1. Assim,
se conhecermos o coeficiente de extingao e a massa de ar, podemos calcular a magnitude dos objetos
que seria observada fora da atmosfera.

A massa de ar é dada com um grande grau de precisao pela secante da distancia zenital z
(Schoenberg, 1929). O erro introduzido é de apenas 0,005 massa de ar a z = 600, sendo que o valor

de sec(z) é dado por (Hardie, 1962):

secz = (sengsend + cospcosdcosh) "
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onde, ¢ é a latitude do observador, 4 é a declinacao do astro e h é o angulo horario.
Geralmente, os valores das massas de ar das imagens ja sao calculados pelo proprio programa
de aquisicao do telescopio e vém escritos nos cabegalhos das imagens. A massa de ar também pode

ser calculada com auxilio da tarefa SETAIRMASS do pacote ASTUTIL, do IRAF.

Calculados entao os valores das massas de ar de todas as imagens, o coeficiente de extingao
de cada noite pode ser obtido fazendo um gréifico dos valores da magnitude instrumental das estrelas
versus massa de ar. Em primeira aproximacao, temos um comportamento linear da extingao, entao

podemos ajustar uma reta aos pontos e o coeficiente de exting¢ao serda o seu coeficiente angular.

Na figura 1.2, temos um exemplo dos grificos magnitude instrumental versus massa de ar
de trés estrelas padrao observadas em uma noite (standl, stand2 e stand3) e de trés estrelas de
comparacao do campo do asteréide 1119 Euboea. Olhando para o grifico da standl, podemos ver
dois pontos fora da reta que podem ser desconsiderados (vide fig 1.3) para obtermos um valor mais
preciso do coeficiente de extingao dessa noite. O valor obtido através do grifico da stand3 nao deve ser
considerado no calculo do coeficiente de extingio, pois as suas imagens foram feitas em intervalos de
tempo muito proximos (todas as iimagens possuem praticamente o mesmo valor de massa de ar). Esse
caso exemplifica muito bem a necessidade de se fazer varias imagens dos objetos espagadas umas das
outras ao longo da noite, para a determinacao do coeficiente de extingao. Os grificos das estrelas
de comparagao apresentam dois pontos fora da reta que, apesar de influenciarem pouco o valor do
coeficiente de extingao (vide fig 1.3), é melhor que sejam desconsiderados do cdlculo. Note que esses
dois pontos correspondem as mesmas imagens nos tres graficos das estrelas de comparacao, pois em
cada imagem, temos o asteréide e trés estrelas de comparagao, que sio estrelas escolhidas do campo.
O valor do coeficiente de extingao da noite é uma média ponderada dos valores dos coeficientes obtidos
nos graficos de cada estrela, sendo que os valores obtidos pelas estrelas padrao pesam mais que os
obtidos pelas estrelas de comparacao, pois geralmente as estrelas padrao siao mais brilhantes (ja que
escolhemos estrelas de comparacao que possuam magnitude préxima a do asterdide), portanto o erro

na determinagao da sua magnitude é menor.

Quando a noite nao for fotométrica e nao conseguirmos determinar o coeficiente de extingao da
noite, ainda podemos determinar o periodo de rotacao do asterdide utilizando a magnitude relativa,
que é a diferenca entre a magnitude instrumental do asteréide e de uma estrela de comparagao.
Deve-se utilizar mais do que uma estrela de comparagao para eliminar algum problema intrinseco a
estrela como, por exemplo, uma variabilidade. Como as estrelas de comparagao estdao situadas no
mesmo campo que os asteroides, estao sujeitas as mesmas condicoes atmosféricas que estes. As suas
magnitudes nao devem variar, por isso qualquer variacao é devida a atmosfera. Subtraindo entao a
magnitude instrumental de uma estrela de comparagao da magnitude instrumental do asterdide, resta

somente a variacao de brilho do préprio asterdide.
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Figura 1.2 Exemplo de graficos magnifude instrumental versus massa de ar de trés estrelas padrao

e trés estrelas de comparagao, referentes a observacao do asteréide 1119 Euboea.
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1.3.2 Reducgao a um Sistema de Magnitudes Padrao

Determinado o coeficiente de extingao da noite, podemos padronizar a magnitude dos asterdides
corrigidas dos efeitos causados pela atmosfera, utilizando os valores tabelados das estrelas padrao.

Definimos o ponto zero da noite como:

PZ = Mgy, — Iy‘.{t‘abeiuda

atm

ou seja, a diferenca entre a magnitude da estrela padrao corrigida dos efeitos atmosféricos e o seu
valor tabelado. Subtraindo este valor das magnitudes dos asterdides, obtemos as suas magnitudes

observadas:

Mob.s - ﬂ/futm — PZ

Obtida a magnitude observada, determinamos a magnitude reduzida que ¢ definida como a
magnitude que seria observada se o asterdide estivesse a wma distancia padrao de 1 U.A. do Sol e da

Terra.

Mrmi = ﬂ’fobs - 560‘(}(?&)

onde, r é a distancia do asterdide ao Sol e A é a distancia do asteréide a Terra, conforme pode ser

visto na figura 1.4.

Terra

Sol

Asteroide r

Figura 1.4 Esquema representando as distancias do asterdide ao Sol e a Terra e os angulos de fase e

de aspecto.

Na figura 1.4, temos também dois angulos importantes para a andlise das propriedades fisicas
dos asterdides. O angulo de fase («) é definido como o angulo entre a Terra, o asterdide e o Sol. O
angulo de aspecto (@) é o angulo entre o eixo de rota¢ao do asterdide e a linha de visada. O angulo
de aspecto varia com o agulo de fase, devido & diferenga entre a inclinagao da orbita do asterdide e a

inclinacdo da drbita da Terra.
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Determinada a magnitude reduzida, podemos também determinar a magnitude absoluta que é
definida como a magnitude reduzida quando o angulo de fase é zero. Os fatores que levam a variagao
da intensidade da luz solar refletida pelo asterdide sao: mudangas das distancias asterdide-Terra e
asterdide-Sol, mudangas do angulo de fase solar, e rotagao do asterdide. A magnitude absoluta seria

uma grandeza invariante do ponto de vista geométrico.

A magnitude absoluta de um asterdide é definida pelo sistema de magnitudes H-G, adotado
pela comissao da IAU (International Astronomical Union) em 1985. Esse sistema define a magnitude

absoluta na fase a a partir da relagao (Bowell et al., 1989):

H(e) = H - 2,5log[(1 — G)®;(a) + GDy(a)]

onde, H é a magnitude absoluta, que é a magnitude quando o angulo de fase ¢ zero ¢ G é um parametro
que representa as propriedades de reflexao da superficie do asteréide. Este valor representa o gradiente

da curva de fase. Os parametros H e G podem ser obtidos através das seguintes relagoes:

10794V — 4, @, (a) + as®2(a)

H = —2,5log(ay + a3)

. ay

ay + ao
onde, V(a) é a magnitude reduzida para diferentes valores do angulo de fase «, a, e as sao constantes

auxiliares para um dado asterdide. As fungoes ¢ sao calculadas através das seguintes relagoes:

(I)j = Wq)v.s < 2 (]- == W)(I)ff

1
W= e:r:p( — 90, 56 tan® 50)

C;sina
‘1)'-‘:5 = l - . . D
0,119 + 1,341 sinev — 0, 754 sin” «
1
®,; = exp[ — A;(tan 5&)31-]
Ay =333 Ay = 1,862
B, = 0,631 Bs = 1,218
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C; = 0,986 C, = 0,238

A magnitude absoluta ¢ mais complicada de ser obtida, pois precisamos determinar o parametro
G e para isso sao necessarias muitas observacoes em angulos de fase diferentes. Por resolucao da TAU,
quando o valor do parametro G nao for conhecido, adota-se o valor 0,15. E importante ressaltar que
para determinar o periodo de rotacao de um asterdide nao é necessario obter sua magnitude absoluta,

ja que tanto a magnitude reduzida quanto a relativa sao suficientes.

1.4 Curvas de Luz

A curva de luz de um objeto representa a variagao da sua luminosidade no tempo. Analisando
a curva de luz de asterdides, podemos obter suas propriedades rotacionais, como o periodo de rotacao
e a dire¢ao do eixo de rotagao, assim como obter indicios sobre a sua forma. Na figura 1.5, temos um
exemplo de curva de luz, onde P é o periodo de rotagao e A, a amplitude da curva. Supondo que o
asterdide seja um corpo alongado e sua rotacao se dé apenas em torno de um eixo, ou seja, nao haja
precessao e/ou cambalhotamento, quando observamos a luz refletida pelo seu lado maior, temos um
maximo de brilho e quando vemos o lado menor, temos um minimo de brilho. Assim, uma rotagao
inteira corresponderia a 2 maximos e 2 minimos na curva de luz. A amplitude da curva de luz é
fungao, em maior escala, da forma do asterdide, da sua configuracao espacial e do espalhamento e, em

menor escala, das variagoes de albedo e da rugosidade da sua superficie.

Lum | P —i o

Tempo
Figura 1.5 Esquema representando uma curva de luz.
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A partir da amplitude da curva de luz, podemos obter uma estimativa da forma do asteréide.
Suponhamos que o asterdide possa ser representado por um elipséide triaxial de propriedades super-
ficiais uniformes, girando perpendicularmente a linha de visada, em angulo de fase zero. Sejam a, b e
¢ 0s semi-eixos dos lados maior, intermediario e menor, respectivamente. Assim, para um corpo desse

tipo, sua rotagao em torno do eixo ¢ produz uma variacao de brilho dada por (Gehrels, 1970):

Am = 2,5log(a/b)

Tendo a variagao de brilho, podemos entao obter a relagao a/b. Quanto mais alongado o corpo,
maior sera essa relacao.
Na figura 1.6, podemos ver os varios fatores que influenciam a amplitude da curva de luz, os

quais sao detalhados a seguir:

albedo, manchas, forma irregular

rugosidade =

v/

forma, aspecto, fase,

lei de espalhamento

Albedo,
forma

Figura 1.6 Fatores que influenciam a amplitude de uma curva de luz.

- A amplitude da curva de luz depende de como a luz solar é espalhada pela superficie do asterdide,

isto é, depende das propriedades fisicas e Opticas do material superficial.

- Durante uma noite de observagao, o angulo de aspecto pode ser considerado constante e nao
provoca nenhuma mudanca no formato da curva de luz. No entanto, para observacoes com
um intervalo maior de tempo, temos diferentes angulos de aspecto e a amplitude da curva de
luz pode variar completamente. Este efeito pode ser visto na figura 1.7. Para um angulo de
aspecto de 900 graus, a curva de luz possui sua maior amplitude. Se o angulo de aspecto
for Oc graus, isto é, quando a direcao do eixo de rotagao coincidir com a linha de visada do
observador, nao poderemos detectar variacao do brilho do objeto, pois ele mostrard sempre a
mesma face ao girar. Nesse caso, nao ¢ possivel determinar o periodo de rotacao do objeto que
deve ser observado posteriormente quando o seu angulo de aspecto tiver mudado. Para angulos
de aspecto intermediarios, as curvas de luz possuem amplitudes intermediarias entre os dois

casos extremos.

16



- A amplitude da curva de luz muda para observagoes feitas em angulos de fase diferentes, pois
arcas distintas sao mais ou menos iluminadas. A reflexao maxima ocorre quando o asteroide
esta em oposicao (angulo de fase ignal a zero).

- Geralmente o asteréide nao é um corpo de composicao uniforme, sendo que cada material reflete
de forma diferente a luz. Essa variacao de albedo provoca pequenas mudancas na amplitude
da curva de luz, provavelmente despreziveis para curvas de luz regulares e de grandes ampli-
tudes, mas nao para curvas irregulares e de pequenas amplitudes. Para estas, as mudangas na
amplitude devido a variagao de albedo podem se confundir com as mudangas devido a forma, a
configuracao espacial e a lei de espalhamento.

- A presenca de crateras e montanhas afeta a amplitude da curva de luz, mas geralmente em
escalas menores do que a forma do asteréide, sua configuracao espacial e a lei de espalhamento.
No entanto, se o asterdide for muito craterizado, os efeitos sobre a curva de luz podem ser bem

maiores e até se confundirem com os outros efeitos.

Direcao do Polo Amplitude da Curva

3J

Figura 1.7 Esquema representando como o angulo de aspecto influencia a amplitude da curva de luz.
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1.5 Determinacao do Periodo de Rotacao

O periodo de rotacao de um asterdide, é obtido fazendo um ajuste de Fourier em sua curva de

luz, admitindo que a rotagao s6 se da em torno do eixo principal de momento de inércia.

Geralmente, nao ¢ possivel cobrir uma fase rotacional completa em uma sé noite, mas podemos
superpor as curvas de noites sucessivas para formar uma curva de luz composta e ajustar uma série de
Fourier. Lembramos que para uma dada configuracao geométrica, a variacao no brilho do asterdide é
fungao apenas de sua rotagao e/ou mudanca de albedo. A curva de luz pode entao ser representada

pela seguinte série de Fourier (Harris et al., 1989):

n
. 2ml 2ml
Via,t) = V(a) + E [A;sin —(t — t,) x Bycos —(t — to)]
P E
=1
onde, V(a,t) é a magnitude reduzida em um angulo de fase a, A; e B; sao os coeficientes de Fourier,
P ¢ o periodo de rotagao e ¢, ¢ o instante do meio do intervalo de observagao.
Essa fung¢ao pode ser ajustada pelo método dos minimos quadrados fixando-se o valor do periodo
P e do grau n. Na pratica, procuramos o periodo, ou os periodos, e o grau que nos fornecem o melhor
111Q Q 4 v ' 4 > A - . a 1 1M 3 naa 10
ajuste. Se so um valor aceitiavel de P é encontrado, entao o periodo determinado pode ser assumido
como o periodo de rotagao correto. Eventualmente, podemos encontrar mais do que um valor aceitavel

de P. Isto geralmente é devido a termos um conjunto muito limitado de dados.
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Rotational phase (P=6.32 hr)

Figura 1.8 Exemplo de curva de luz composta para um asteréide ajustando um periodo de 6,32h.

Como exemplo, apresentamos nas figuras 1.8 e 1.9, duas curvas de luz compostas de um asteroéide
observado durante 3 noites, ajustando, respectivamente os periodos de 6,32h e 7,4h. Os ajustes
referentes a esses dois periodos possuem valores de dispersao muito préoximos, entao a dispersao nao

pode ser o critério de escolha. Devemos entao analisar a qualidade das curvas de Iuz compostas geradas
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Figura 1.9 Exemplo de curva de luz composta para o mesmo asterdide da figura 1.8, ajustando um

periodo de 7,4h.

por esses dois ajustes. Podemos ver que o ajuste correspondente ao periodo de 6,32h gera uma curva
de luz composta de qualidade superior & correspondente a um periodo de 7,4h, pois a primeira estd
mais bem coberta e é mais regular do que a segunda. Entao, nesse caso, devemos dar preferéncia ao

periodo de 6,32h, mas nao podemos descartar o periodo de 7,4h.
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Capitulo 2

Periodo de Rotacao de 10 Asterdides

2.1 Observacoes e Reducoes

Foram realizadas observagoes fotométricas de varios asterdides visando a determinagiao de suas
propriedades rotacionais. As observacoes foram realizadas no Observatorio do Pico dos Dias (OPD),
operado pelo Laboratorio Nacional de Astrofisica, utilizando o telescépio Boller & Chivens de 0,6m.
No caso de um dos asterdides, 472 Roma, o periodo foi determinando utilizando-se também observacoes
realizadas por colaboradores na Estacion Astrofisica de Bosque Alegre (Argentina). Neste caso, foi
utilizado um telescopio de 1,5m. Os resultados aqui apresentados se baseiam em observagoes realizadas
entre abril de 1997 e novembro de 1999. Todas as observagoes foram feitas utilizando-se camaras CCD
e filtro V. No caso da observagoes do OPD foi utilizado um redutor focal que nos forneceu um campo
de 7,2'x5,5" e uma escala de imagem de 1,127 /pix. Todas as imagens foram reduzidas utilizando-se
rotinas do IRAF e os dados foram analisados seguindo os procedimentos descritos no capitulo 1, sendo

que as estrelas padrao utilizadas pertencem ao catalogo Landolt (Landolt, 1983).

2.2 Resultados

Foram obtidos os periodos de rotagao de 10 asterdides do cinturao principal, a maioria com
diametros inferiores a 50km. Estes asterdides foram escolhidos entre os que nao tinham periodo deter-
minado e baseando-se em sua observabilidade e brilho na época da observagao e também procurando os
de menor diametro. A seguir cada asterdide é descrito separadamente apresentado suas caracteristicas,
os dados referentes a sua observagao, a curva de luz obtida e o periodo, ou periodos, determinados.

A cada periodo determinado foi atribuido um codigo de confianga como proposto por Harris et
al. (1999). O cédigo 1 indica que o periodo estd mal determinado e pode estar completamente errado.
O c6digo 2 corresponde a num resultado razoavelmente seguro o qual, provavelmente, nao deve estar
errado por mais do que um fator 2. Neste c6digo, também se inclui um periodo ambiguo, ou seja,
quando o periodo correto pode ser algum harmonico, dentro de um fator 2, daquele obtido. O codigo
3 significa que nao existe ambiguidade e que o periodo obtido deve estar correto. O codigo 4 somente
¢ utilizado no caso de, determinar o periodo sem ambiguidade, e também a direcao de seu eixo de

rotagao.
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a. 390 Alma

590 Alma é um asteroide pertencente a familia de Eunomia (Zappala et al., 1995) e foi observado

durante 4 noites de abril e maio de 1998, por mais de 18 horas. Na figura 2.1, temos as curvas de

luz compostas obtidas com os dados de abr/98 e maio/98, ambas ajustando um periodo sinédico de

4.0h. O angulo de fase varia de 9,7 a 18,3 no intervalo entre as observacoes.
9

Pelas curvas de luz,

o angulo de aspecto também parece variar bastante, pois a mudanca na forma das curvas é visivel.

Ambas curvas de luz sao irregulares e a de abril apresenta uma grande dispersao entre os pontos .

Ambas foram construidas com um ajuste de Fourier de 4* ordem. A amplitude das duas curvas de

luz é maior ou igual a 0,35 mag. Como esses dados podem ajustar pelo menos 2 periodos, P=4,00h

e P=4.03h, ambos com a mesma incerteza de 0,01h, entio adotamos um periodo de 4,0h. Devido a

essa ambiguidade, atribuimos a este periodo o cédigo de confianca 1.

Tabela 1. 390 Alma

R _Decl

Data A.R. Long Lat r A Fase Tel.

(00:00UT) (2000) (2000) (2000) (2000) (AU) (AU) (deg)

1998 04 21 12"24™39.53 —23°50'55.6 1954 —19.3 2475 1.525 9.69 0.6m *
04 22 12"23M55.08 —23°44'35.8 1952 -19.3 2476 1.529 995 0.6m *
04 23 12"23™11.99 -23°38'11.0 195.0 —-19.3 2477 1.534 10.22 0.6m
0522 12"14™13.77 -20°37'00.1 1916 —17.4 2515 1.755 18.30 0.6m *
* — Observatorio do Pico dos Dias — Brasil

(a} 19.98 Apt (@21 %22, w23) 390 Alma
- ":- \ “‘; 4
= N ok , ; %
= e o ; ?’: . F6T 0 "
= * e
E’ *‘\‘ . - % .‘ ‘*
® * * ;
Zo0a® K - A
= “ / % e
- e~ A -
- )
(b) 1998 May 22
0.8 1 | i ] L | 1
0.0 0.2 0.4 0.8 1.0

Figura 2.1 Curvas
maio/98.

06
Rotational phase (P=4.0 hr)

de luz compostas para o asterdide 390 Alma
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b. 472 Roma

472 Roma é um asterdide membro da familia de Maria (Zappala et al., 1995) e foi observado
durante 3 noites de outubro e novembro de 1999, por quase 13 horas. Os dados de novembro foram

obtidos na Estacion Astrofisica de Bosque Alegre (Argentina), por nossos colaboradores R. Duffard e

S Fernandez.

Na figura 2.2, apresentamos a curva de luz composta que ajusta um periodo de 9.60h, obtida
com um ajuste de Fourier de 6* ordem. Essa curva de luz é um tanto assimétrica, com o maximo
primario 0.19 mag mais brilhante que o secunddrio, e 0 minimo secundario muito mais largo que o
principal. A sua amplitude é de 0,45 + 0,03mag. Apesar da curva de luz ajustando P=9,60h estar
muito bem coberta, outros periodos, como 7,93h e 8,05h, nao podem ser excluidos. Mais observacoes

sao necessarias para definir o periodo deste asterdide sem ambiguidade. Ao periodo de 9,6h, atribuimos

o codigo de confianga 2.

Tabela II. 472 Roma

Data A.R. Decl Long Lat r A Fase Tel

(00:00UT) (2000) (2000) (2000) (2000) (AU) (AU) (deg)

1999 10 24 01%37™53.54 —17°25'11.2 15.6 -25.5 2.352 1.433 11.88 0.6m *
1113 01"23™34.66 —17°34'22.5 12.1 -24.3 2339 1.525 17.12 1.5mo
1114 01"23™03.66 —-17°31'12.6 12.0  -24.2 2339 1.532 17.39 15mo

* — Observatério do Pico dos Dias — Brasil
o — Estacion Astrofisica de Bosque Alegre — Argentina
030 i T T T T
» 472 Roma
®
0'*-‘-
S0 b > ?\ .
2 ” . ]
?,, 5ok ,‘. @ :\
E Jese. Y3 “ F *
= - - @ ‘ [ ] 1 ; , 4
g 015 1 :1999 Oct 24 ‘k ﬁ 7]
%1339 Now 14 :
0.30 1 TBape— | - L i —
0.0 0.2 0.4 06 0.8 1.0

Rotational phase (P=9.60 hr)

Figura 2.2 Curva de luz composta para o asteréide 472 Roma.
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c. 490 Veritas

490 Veritas é o maior membro da familia de Veritas (Zappala et al., 1995) e foi observado em 3
noites de agosto de 1998, por quase 10 horas. Na figura 2.3, é dada a curva de luz composta que ajusta
um periodo de 6,8h, obtido com um ajuste de Fourier de 4* ordem. A curva de luz é assimétrica, onde
podemos ver 2 maximos e 2 minimos com uma amplitude maior do que 0,28mag. Os dados das noites

de 31 de agosto e 01 de setembro sio muito ruidosos e, por igso, atribuimos o cédigo de confianca 1

ao periodo determinado.

Tabela I11. 490 Veritas
Data A.R. Decl Long Lat r A Fase Tel.
(00:00UT) (2000) (2000) (2000) (2000) (AU) (AU) (deg) (mag)
1998 08 28 22"10™53.13  —04°47'09.9 332.9 +6.0 2927 1.921 214 0.6m *
08 31 22M08™50.48 —05°07'57.4 332.3 +5.8 2925 1.922 267 0.6m %
09 01 22"08™10.06 —05°14'56.5 332.1 4+5.8 2925 1.923 293 0.6m %
* — Observatério do Pico dos Dias - Brasil
0.4 T T P e == T T 3
490 Veritas
*
S0z ,‘,
® A
3 o 7 Y )
= * * '% ’. ®
200l o - , / -~
QE> ‘ ! ¢ ’ d ’ 5 p F f “
é) ol o ] L4 ® 1998 Aug 28 ]
®1998 Aug 31
w1993 Sep 01
0.4 N 1 n 1 n L " L N
0.0 0.2 0.4 0. 0.8 14

6
Rotational phase P=6.80 hr)

Figura 2.3 Curva de luz composta para o asteroide 490 Veritas.
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d. 577 Rhea

577 Rhea foi observado em 5 noites de agosto e setembro de 1998, por quase 12 horas. A curva
de luz composta que ajusta um periodo de 11,5h é mostrada na figura 2.4. Este periodo foi obtido
com um ajuste de Fourier de 4* ordem e a ele foi atribuido o cédigo de confianca 1. A curva de luz
¢ ligeiramente assimétrica e mostra uma grande dispersao entre os pontos das noites de 01 e 18 de

setembro. Apesar de nao estar completamente coberta, a curva de luz apresenta claramente 2 maximos

e 2 minimos, e possui uma pequena amplitude de 0,31 + 0, 01lmag.

Tabela IV. 577 Rhea
Data A.R. Decl Long  Lat r A Fase Tel.
(00:00UT) (2000) (2000) (2000) (2000) (AU) (AU) (deg) (mag)
1998 08 28 20"16™46.69 —21°58'03.4 301.4 —-2.1 2669 1.765 11.94 0.6m =
09 01 20"15™07.45 —21°53'08.1 301.0 —2.0 2670 1.796 13.26 0.6m =
09 17 20%12™41.19 —21°21'54.0 300.6 —1.3 2675 1.950 17.53 0.6m x
09 18 20"12™45.62 —21°19'22.5 300.6 —-1.3 2676 1.961 17.74 0.6m *
09 24 20"13™45.31 —21°02'53.2 300.9 —1.1 2.678 2.030 18.89 0.6m =
# — Observatdrio do Pico dos Dias — Brasil
-0.30 T T T T T T
® . 577 Rhea
=015 | i 1
= | * *‘ * *
Sl 2 Cw
g 000r JJ o8 :": x,{
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2 015 @ “1}3' e
TR smsg S ’
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0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

Rotational phase (P=11.5 hr)

Figura 2.4 Curva de luz composta para o asterdide 577 Rhea
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e. 797 Montana

797 Montana foi observado em 3 noites de junho e julho de 1998, por mais de 7 horas. Na figura
2.5, é dada a curva de luz composta que ajusta um periodo de 4,5h, obtido com um ajuste de Fourier de
4* ordem. A curva de luz nao esta muito bem coberta, mas parece apresentar 2 maximos e 2 minimos
e possui uma grande amplitude (0,50 + 0,01lmag). Com esses dados, nao podemos excluir outros
periodos possiveis como 4,13h, 4,98h e 5,0h. Entretanto, as curvas de luz referentes a esses periodos
sao piores que a apresentada na figura 5, pois estao menos cobertas e sao mais irregulares. Um periodo
de 5,29h também ajusta esses dados, mas com uma curva de luz muito assimétrica e apresentando tre
maximos/minimos. Consideramos, portanto, que o valor que melhor ajusta os nossos dados é P=4,5h,

mas devido as outras possibilidades, atribuimos a esse valor o c¢édigo de confianga 1.

Tabela V. 797 Montana
Data A.R. Decl Long  Lat r A Fase Tel.

(00:00UT) (2000) (2000) (2000) (2000) (AU) (AU) (deg) (mag)
1998 06 30 20"35™05.66 —12°23'23.0 307.9 +6.0 2467 1.536 12.05 0.6m
07 01 20"34™m27.58 —12°23'15.9 307.8 +6.1 2467 1.531 11.66 0.6m *
07 02 20"33m48.16 —12°23'16.0  307.6 +6.1 2468 1.525 11.26 0.6m x

x — Observatorio do Pico dos Dias — Brasil

0.4 1 T ¥ T ¥ T 4 T
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Rotational phase (P=4.5 hr)

Figura 2.5 Curva de luz composta para o asterdide 797 Montana



f. 857 Glasenappia

857 Glasenappia foi observado em 2 noites de novembro de 1998, por mais de 10 horas. A
curva de luz composta que ajusta um periodo de 8.23h (ajuste de 4* ordem) ¢ mostrada na figura 2.6.
Atribuimos a este valor de periodo o cédigo 2. Essa curva de luz é bastante assimétrica, e nao estd bem
coberta em torno das fases rotacionais 0,55-0,8. Apesar da nossa curva de luz ser mais assimétrica
que a obtida por Lagerkvist et al.(1998), o valor obtido para o periodo rotacional concorda com o
valor relatado naquele trabalho. Vale ser salientado, entretanto, que com os nossos dados, também

podemos ajustar os valores de P=6,79h e P=6,93h, esse tltimo com uma curva de luz bem coberta e

regular.

Tabela VI. 857 Glasenappia

Data A.R. Decl Long Lat r A Fase Tel.
(00:00UT) (2000) (2000) (2000) (2000) (AU) (AU) (deg) (mag)
1998 11 16 01"47™02.26 +03°59'35.8 26.2 —6.5 2.129 1.204 12.54 0.6m x

1117 01"46™19.17 +04°00'00.5 26.1 —6.5 2.130 1.211 13.00 0.6m *
* — Observatorio do Pico dos Dias — Brasil
-0.30 . . . . . ' ; y
857 Glasenappia
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Figura 2.6 Curva de luz composta para o asterdide 857 Glasenappia
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g. 936 Kunigunde

936 Kunigunde ¢ um asterdide pertencente a familia de Themis (Zappala et al., 1995). Foi
observado durante 3 noites em setembro de 1998 por aproximadamente 4,5 horas e em 2 noites de
outubro do mesmo ano por mais de 10 horas. Na figura 2.7, sao apresentadas as curvas de luz
compostas referentes aos dados de setembro e de outubro, ambas ajustando um periodo de 8.80h. A
curva de luz correspondente aos dados de setembro mostra uma certa dispersao nos dados, além de
ter uma cobertura mais pobre em relagao a curva com os dados de outubro, apesar do maior niimero
de pontos. O angulo de fase varia de 8,2 até 7,8 durante as observagoes, mas o angulo de aspecto
deve estar variando ainda mais, pois o formato das curvas de luz muda significativamente. Também
observamos um intercaimbio entre os seus maximos ¢ minimos. Ambas as curvas sao assimétricas e
possuem baixas amplitudes, sendo de 0,32 + 0,01mag para os dados de setembro e 0,25 £ 0,0lmag

para os dados de outubro). O cddigo de confianca atribuido ao periodo foi o codigo 2.

Tabela VII. 936 Kunigunde

Data A.R. Decl Long Lat r A Fase Tel.
(00:00UT) (2000) (2000) (2000) (2000) (AU) (AU) (deg) (mag)
1998 09 16 01"017™48.18 +03°20'32.0 15.5 —-2.9 2711 1.756 8.24 0.6m *

09 17 01"01™10.21 +03°16'41.3 15.3 —-29 2713 1.753 7.84 0.6m %
09 18 01"00™31.32 +03°12'46.5 15.1 —-2.9 2.714 1.750 7.44 0.6m »
10 23 00"34™57.91 +00°55'03.3 8.3 —2.6 2.763 1.812 7.46 0.6m *
10 24 00"34™21.08 +00°52'17.0 8.2 -2.6 2765 1.818 7.84 0.6m

* — Observatdrio do Pico dos Dias — Brasil

-0.50 . ; . " : . . ,
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Rotational phase (P=8.80 hr)

Figura 2.7 Curvas de luz compostas para o asteréide 936 Kunigunde referentes aos dados de setembro
e outubro de 1998.
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h. 2433 Sootiyo

2433 Sootiyo foi observado durante 3 noites de abril e maio de 1998, por quase 6 horas. Apresen-
tamos, na figura 2.8, a curva de luz composta que melhor ajusta os nossos dados. Um periodo de 7,0h
é obtido com um ajuste de Fourier de 4* ordem. A curva de luz mostra uma grande dispersao entre
0s pontos e é bastante assimétrica com os maximo e minimo primarios mais largos que os secundarios.

A esse periodo foi atribuido um cédigo de confianga 1.

Tabela VIII. 2433 Sootiyo
Data AR. Decl Long Lat r A Fase Tel.
(00:00UT) (2000) (2000) (2000) (2000) (AU) (AU) (deg) (mag)
1998 04 23  15"56™50.09 —08°30'06.6 238.8 +11.6 2.090 1.150 1327 0.6m
0521 15"39™26.46 —04°04'19.6 233.5 +15.0 2.060 1.069 7.90 0.6m *
0522 15"38M41.62 —03°56'55.3 233.3 +15.1 2059 1.069 8.16 0.6m

* — Observatorio do Pico dos Dias — Brasil
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Figura 2.8 Curva de luz composta para o asteréide 2433 Sootiyo
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i. 4150 Starr

4150 Starr foi observado durante 2 noites em 1997, uma em abril e outra em maio, dando um
total de quase 6 horas de observacao. A curva de luz composta, mostrada na figura 2.9, ajusta um
periodo de 6,8h (ajuste de 3* ordem), sendo bastante assimétrica com o maximo principal muito mais
brilhante que o secundario. A curva esta pouco coberta e parece possuir uma amplitude maior que

0,22mag. O cédigo de confianga atribuido a este periodo foi o cédigo 1.

Tabela IX. 4150 Starr
Data AR. Decl Long Lat r A Fase Tel.

(00:00UT) (2000) (2000)  (2000) (2000) (AU) (AU) (deg) (mag)
1997 04 30 17%00™47.39 —17°44'24.6 2558 +4.9 2112 1215 1644 0.6m *
0501 17"00m27.98 —17°42'55.0 255.7 +4.9 2110 1.206 16.05 0.6m *

* — Observatorio do Pico dos Dias — Brasil

0.2 y T T T T T 1
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Rotational phase (P=6.8 hr)

Figura 2.9 Curva de luz composta para o asteréide 4150 Starr
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j- 6260 Kelsey

6260 Kelsey doi observado durante duas noites em julho de 1997 por quase 11 horas. Na figura
2.10, é dada a curva de luz que ajusta um periodo de 5,11h, ao qual foi atribuido o cédigo de confianga 1.
A curva de luz foi construida com um ajuste de Fourier de 4* ordem, apresenta alguma dispersao entre
0s pontos e é assimétrica com o maximo primario mais estreito que o secundario. Apesar dos dados

serem ruidosos, podemos detectar 2 maximos e 2 minimos com uma amplitude de 0,17 &+ 0, 02mag.

Tabela X. 6260 Kelsey
Data A.R. Decl Long Lat r A Fase Tel.

(00:00UT) (2000) (2000)  (2000) (2000) (AU) (AU) (deg) (mag)
1997 07 10 20"21™57.09 —30°43'54.0 300.5 —10.9 2.279 1.284 7.08 0.6m *

07 11 20"20m56.36 —30°42'29.4 300.3 —10.9 2278 1281 6.70 0.6m *

* — Observatério do Pico dos Dias — Brasil
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Figura 2.10 Curva de luz composta para o asteréide 6260 Kelsey
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2.3 Conclusoes e Perspectivas Futuras

No presente trabalho foram obtidos os periodos de rotagao de dez asterdides do Cinturao Prin-
cipal. Entre estes, oito tem diametro inferior a 50km, enquanto apenas dois tem diametro maior, em
torno de 120km. Na tabela XI é apresentado, para cada asterdide, seu diametro além do periodo de

rotagao e da amplitude da curva de luz determinados.

Tabela XI. Parametros lisicos dos asteroides observados

Asterdide Diametro Periodo Rot. Amplitude
(km) (hr) (mag.)
390 Alma (Abril) 26,8* 4.0 >0.35
(Maio) 4.0 0,35+0.01
472 Roma 47.6* 9.60 0,454-0.03
490 Veritas 121* 6.8 >0.28
577 Rhea 44,2* 11,5 0,31+0,01
797 Montana 120" 4,5 0,50+0,01
857 Glasenappia 16.5% 8.23 0,27+0.01
936 Kunigunde (Setembro) 44,1* 8,80 0,3240.,01
(Outubro) 8.80 0,25+0,01
2433 Sootiyo 16,77 7.0 0,57+0.02
4150 Starr 10,17 6.8 >0,22
6260 Kelsey 15,17 5.11 0,17+0.02

* ¢ diametros obtidos pelo IRAS Minor Planet Survey

¥ ¢ didametros pelo programa de efemérides EPHEM (Tholen, 1999).

Como pode ser visto na tabela XI, os periodos de rotagao determinados para os asterdides
de nossa amostra variam entre 4,0 e 11,5 horas com um valor médio de 7,23 horas. Estes periodos
confirmam a tendéncia, ji sugerida por Fulchignoni et al. (1995) e Angeli (1995), dos asterdides
apresentarem propriedades rotacionais similares, independentemente de seu tamanho. Um periodo em
torno de 7-8 horas continua sendo o determinado para a maioria dos asterdides, sejam eles pequenos
ou grandes. Obviamente, uma conclusao mais segura somente podera ser obtida quando a amostra
de asterdides para os quais temos o periodo determinado for bem mator. Entretanto, lembrando que
temos hoje cerca de 800 asterdides com periodo determinado, os aqui apresentados contribuem de
forma significativa no aumento da amostra.

Outro dado importante apresentado na tabela XI é referente as amplitudes determinadas para

os asteroides de nossa amostra, variando entre 0,17 e 0,57 magnitude. Em sua maioria podem ser
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consideradas pequenas, implicando em formas nao muito alongadas, ao menos, nos angulos de as-
pectos em que os asterdides foram observados. Apenas dois asterdides, 797 Montana e 2433 Sootiyo,
apresentam curvas de luz com amplitudes maiores, ou seja, 0,50 e 0,57, respectivamente. O esperado é
de que estes dois asterdides sejam pequenos, ou seja, objetos irregulares resultantes de fragmentacgoes.
No caso de 797 Montana isto nao é verdade, sendo este um dos maiores asterdides de nossa amostra
com cerca de 120km de diametro. Nao podemos, entretanto, descartar a hipdtese de que, entre os
menores de nossa amostra, a forma irregular seja predominante. Neste sentido, é importante lembrar
que a forma de um asteréide somente pode ser determinada a partir de observacoes em angulos de
fase muito distintos e desde que seu eixo de rota¢ao nao esteja apontando na dire¢ao do observador.
Logo, no que tange a forma dos asterdides aqui estudados, apenas podemos dizer que em sua maioria

parecem apresentar uma forma nao muito alongada.

Como conclusao, gostariamos de ressaltar que a determinacao das propriedades rotacionais
para um nimero cada vez maior de asterdides ¢ o caminho mais direto, embora arduo, se quisermos
realmente entender a extensao e os resultados dos processos colisionais ocorridos no Cinturao de
Asterdides. A determinagao do periodo de rotagio de um numero nao desprezivel de asterdides é,
portanto, um resultado cientifico cada vez mais necessario. Por fim, ressaltamos que os resultados
aqui apresentados estao em via de publicagao na revista Astronomical Journal como parte do artigo
Rotation Periods for Small Main-Belt Asteroids from CCD Photometry, copia do qual é apresentada

no Apéndice.
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ABSTRACT
We report the results of new photometric observations of 19 main-belt asteroids, most of them of
small size, ie., D<S50 km. The observations were carried out at the Observatério do Pico dos Dias

(Brazil) and at the Estacion Astrofisica de Bosque Alegre (Argentina), providing more than 50 single-
night light curves. The obtained rotation periods, ranging from 3.2 to 11.5 hr, are presented along with

the corresponding composite light curves.

Key words: minor planets, asteroids — techniques: photometric

1. INTRODUCTION

The study of asteroid spin rates may provide information
about the collisional evolution of the asteroid population,
and several works aiming to understand the global col-
lisional evolution of the asteroids have been published since
the seventies (McAdoo & Burns 1973; Harris & Burns
1979; Dermott, Harris, & Murray 1984; Binzel et al. 1989;
Fulchignoni et al. 1995; Pravec & Harris 2000, and refer-
ences therein). But so far only a very modest number of
rotation periods is available for small objects. Further
observations are needed in order to provide a complete and
secure statistical picture of the asteroid population.

Since 1992 we have beem working on a photometric
project aiming to obtain rotatiopal properties of small
asteroids (de Sanctis et al 1994; Angeli 1995; Angeli &
Barucci 1996; Birlan et al. 1996; Florczak et al. 1997). The
main purpose of this study is to enlarge the sample of avail-
able rotation periods for these objects and to provide base-
line data for further physical studies. In this paper we report
the results of CCD observations of 19 asteroids, carried out
between 1995 June and 1999 December, which resulted in

68 single-night light curves.
2. OBSERVATIONS AND REDUCTIONS

The photometric observations reported here were per-
formed at the Observatorio do Pico dos Dias (OPD, Brazil)
on a 0.6 m telescope and at the Estacion Astrofisica de
Bosque Alegre (EABA, Argentina) on a 1.5 m telescope. All
the observations were carried out using CCD cameras in
the ¥ band. In the OPD observations an EEV 385 x 576
CCD was used, with a focal plane reducing optics giving a
72 x 55 field and yielding a scale image of 1712 pixel 1. A

! Observations carried out at the Observatério do Pico dos Dias, oper-
ated by the Laboratérioc Nacional de Astrofisica (Brazil), and at the
Estacion Astrofisica de Bosque Alegre (Argentina).

2 Universidade Federal do Rio de Janeiro, Observatério do Valongo,
Ladsira do Pedro Anténio 43, 20080-090 Rio de Janeiro, Brazil

- Tektronix 1024 x 1024 CCD camera with a scale image of

0733 pixel ! and a 5!7 x 5!7 field was used in the EABA
observations.

The observational circumstances and the aspect data are
listed in Table 1. In this table are given the date (at 00:00
UT nearest to the middle of the observations), the right
ascension, the declination, the ecliptic longitude and lati-
tude, the heliocentric (r) and topocentric (A) distances, the
solar phase angle, the mean magnitude and the telescope.
Also, for the nights with good enough quality, we present
the mean magnitnde V(l,x), which corresponds to an
average magnitude of the night. Since most of the nights
were not of good quality, some composite light curves have
been constructed with relative magnitudes only (the differ-
ence between the instrumental magnitudes of the asteroid
and a field comparison star). For the asteroid 1071 Brita,
however, the magnitude value in the table corresponds to
the zero level of the composite light curve (see below). The
ephemeris data were obtained using the EPHEM program,
by D. J. Tholen, for the OPD observations and the
SKYMAP program, by C. A. Marriott, for the EABA
observations. The times reported have not been corrected
for light-travel time.

The images were reduced using APPHOT, a routine of
the Image Reduction and Analysis Facility (IRAF) package,
and calibrated using standard methods with bias and dome
flat-field images. Flux calibration was performed using stan-
dard stars from Landolt (1992). The images were corrected
for extinction using photometry of field stars in the asteroid
images and of the Landolt stars, taken at different air
masses. The errors shown in the magnitude values take into
account the aperture error given by APPHOT and the
quality of the night. Fourier analyses of the data were per-
formed using the method described by Harris et al. (1989),
in order to obtain the composite light curves.

3. RESULTS

Table 2 displays the estimated diameter of each asteroid,
the value obtained for the synodic rotation period along..
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TABLE 1

AsPECT DATA OF THE OBSERVED ASTEROIDS

Date RA. Decl. Longitude  Latitude r A Phase V(l,a)
Asteroid (00:00 UT)  (J2000.0)  (J2000.0) {J2000.0) (J2000.0) (AU) (AU) (deg) (mag) Telescope

390 Alma............... 199804 21 1224 —-2350 1954 ~193 2475 1525 969 1101 +0.002 0.6 m*
1998 04 22 1223 234 195.2 ~193 2476 1529 995 1104 +0.002 0.6 m*
1998 04 23 1223 —2338 195.0 ~193 2477 1534 1022 06 m*
1998 05 22 12 14 -2037 191.6 ~-174 2515 L1755 1830 1142 +0.007 06 m*
472 Roma .............. 1999 10 24 01 37 —1725 156 —255 2352 1433 1188 9866 + 0.003 0.6 m*
1999 11 13 01 23 —1734 121 ~243 2339 1525 1712 15 m*
1999 11 14 0123 —1731 120 ~242 2339 1532 1739 % 15 m*

490 Veritas............. 1998 08 238 22 10 —04 47 3329 +6.0 2927 1921 214 : 0.6 m*
1998 08 31 22 08 —0507 3323 +58 2925 1922 267 5 06 m*

1998 09 01 2208 —05 14 3321 +58 2925 1923 293 " 06 m*

577 Rbea ... 1998 08 28 20 16 2158 3014 -21 2669 1765 1194 2% 06 m*
1593 09 01 2015 -2153 301.0 -20 2670 1796 1326 0.6 m*

1998 09 17 20 12 2121 300.6 —13 2675 190 17.53 4 0.6 m*

1998 09 18 2012 -2119 300.6 —13 2676 191 1774 0.6 m*

1998 09 24 2013 -2102 3009 =11 2678 2030 1889 1179 +0.002 0.6 m*

686 Germiind .......... 19990217 0 12 —06 51 1427 -219 3274 2340 6.63 ‘15 m*
1999 02 18 9 11 —06 45 1424 =219 12775 2341 672 ot 15 m*

1999 03 20 08 52 —~0352 1366 —206 328% 2512 1264 IS m

797 Montana .......... 1998 06 30 2035 ~1223 307.9 +60 2467 1536 1205 1162 +0.004 05 m*
1998 07 01 2034 ~1223 307.8 +6.1 2467 1531 1166 1161 +0.004 06 m*

1998 07 02 2033 ~1223 307.6 +6.1 2468 1525 1126 06 m*

857 Glasenappia ...... 1998 11 16 01.47 +03 59 26.2 —65 2129 1204 1254 06 m*
. 1998 11 17 01 46 +04 00 26.1 —6.35 2130 1211 1300 1220 +0.005 06 m*
936 Kupignnds ........ 1998 09 16 01 01 +03 20 15.5 —29 2711 1756 824  12.159+0.004 06 m*
1998 09 17 01 01 +03 16 153 ~-29 2713 17153 784 0.6 m*

1998 09 18 01 00 +0312 -1 151 ~29 2714 1.750 7.44 06 m*

1998 10 23 00 34 40055 L 83 ~26 2763 1812 746 0.6 m*

1998 10 24 00 +00 52- 82 ~26 2765 1.818 7.84 06 m*

996 Hilarites ........... 1999 04 13 1022 +1906 153.7 —0.0 2723 1957 1611 15 m*
1999 04 14 102 +1007 1536 —-0.0 2724 1968 1636 15 m*

1071 Brita.............. 199506 05 1504 —~17 57 2288 ~05 3075 2126 806 1119 +0.013 0.6 m*
1995 06 06 15 04 —~1755 2286 —05 3075 2132 839 1123 +0.015 06 m*

1995 06 17 14 57 —17 43 227.1 ~08 3080 2218 1179 1130 40013 06 m*

1995 08 12 15 06 -9 04 2294 —-15 3099 2920 1908 11.62 4+0.013 06 m*

1995 08 13 15 06 —1908 2265 —~1.5 3099 2934 1907 11.63 +0.014 06 m*

1995 08 14 15 07 -1911 229.7 —-15 3100 2948 19.07 11.65 + 0.024 06 m*

1995 08 15 15 08 —19 14 2299 -15 3100 2962  19.06 11.63 4 0.011 06 m*

199508 18 15 10 —-1925 230.5 —~16 3.100 3005 1900 11.70 +0.016 06 m*

‘996 06 13 2127 —2151 3172 —6.5 3021 2323 1600  11.31 +0.005 06 m*

1996 08 14 20 50 —-2556 3079 -~79 2971 1983 529 1093 +0.007 06 m*

1276 Ucclia ............ 199911 14 04 20 —08 37 613 —296 2878 1986 1024 15 m*
1999 11 15 04 19 —08 38 61.1 —295 2878 1983 1013 15 m*

2433 Sootiyo........... 1998 04 23 15 56 —08 30 2388 +116 2090 1150 1327 06 m*
1998 05 21 15 39 —04 04 2335 +150 2060 1069 790 06 m*

1998 05 22 15 38 —03 56 2333 +151 2059 1.069 816 1234 + 0.004 06 m*

2703 Rodani............ 1996 09 20 2 50 —17 34 3372 —-94 - 2262 1300 962 1457 4+ 0.021 06 m*
1996 09 21 24 —1736 3370 -93 2262 1305 1005 0.6 m*

1996 09 22 248 —-1737 3368 -93 © 2263 1310 1048 1450 +0.011 06 m'

1996 09 23 2 47 —17 39 336.6 -92 2263 1315 1091 06 m'

3022 Dobermann...... 1999 11 12 05 40 —1823 836 —417 1.730 0935 2681 L5 m*
1999 12 04 05 24 —2409 78.1 —472 1731 0906 2486 4 15 m*

1999 12 15 0513 -2505 74.2 —478 1733 0916 2513 15 m*

1999 12 16 05 12 —-2505 739 —478 1734 0918 2520 L5 m*

3725 Valsecchi......... 1996 09 20 01 08 +16 40 221 +8.7 2146 1.198 11.89 14.80 + 0.008 06 m*
1996 09 21 01 07 +16 44 219 +88 2146 1194 1145 06 m*

1996 09 2 01 06 +16 48 21.7 +89 2146 L1191 1100 14716 + 0.009 06 m*

1996 09 3 01 05 +16 51 216 +9.1 2147 1187 1056 0.6 m*

4150 Starr ............... 1997 04 30 17 00 —1744 255.8 +49 2112 1215 1644 06 m*
1997 05 01 17 00 —1742 255.7 +49 2110 1206 1605  13.60 +0.003 06 m*

4191 Assesse ... 1997 04 30 14 24 —18 58 219.8 —44 2371 1365 1.88 06 m*
1997 05 02 1422 —18 38 2194 —42 2369 1363 204 13.81 + 0.001 06 m*

5010 Amenembet ...... 1996 09 20 0139 +01 51 236 -18 3213 2288 827 1350 +0.007 06 m*
1996 C9 21 01 38 +0143 2315 -19 3214 2283 796 06 m'

1996 09 22 01 38 +0135 233 —80 3215 2278 764 1348 +0.008 06 m*
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TABLE 1—Continued

Date RA. Decl. Longitude  Latitude r A Phase V(1,2)
Asteroid (00:00 UT)  (J20000)  (J20000)  (J20000)  (J20000) (AU) (AU)  (dep) (mag) Telescope
1996 09 23 01 37 +0127 231 —-8.1 3.215 2274 733 0.6 m*
1999 04 13 14 31 40144 2149 +157 2169 119 904 1.5 m*
6260 Kelsey....... 1970710 2022 —-3045 300.7 —110 2280 1288 746 1317 + 0002 0.6 m*
199707 11 20 21 —~3043 3005 ~109 2279 1284 1708 0.6 m*

Note—Units of right ascension are hours and minutes, and units of declination are degrees and arcminutes.

- * Observatoério do Pico dos Dias, Brazil.
® Estaci6n Astrofisica de Bosque Alegre, Argentina.

with the respective reliability code (Harris et al. 1999), and
the amplitude of the respective composite light curve. A
reliability of 1 is extremely tentative, and hence the period
may be completely wrong; 2 corresponds to reasonably
secure result, probably not wrong by more thar a factor of

2, and also includes cases of ambiguity (for example, the -

true period may be 3/2, 2/3, or some other harmonic within
a factor of 2 of the reported value). All the composite light
curves have been constructed using relative magnitudes,’
with the exception of that for 1071 Brita. Becaise of the
greater coverage, the composite light curves of this asteroid
have been constructed with reduced magnitudes (unit dis-
tance from the Sun and the Earth, for the respective phase
angle). The light curves are plotted in the Figures 1-19, each
symbol corresponding to a different night. As in Table 1, the
dates in the light curves correspond to the day nearest the
middle of the observing night. The dashed line in all light
curves corresponds to the Fourier series that best fits the

respective data set. Below, we make some spemﬁc remarks

390 Alma.—This Eunomia-family asteroid (Zappala et al.
1995) was observed for morethan 18 hr on four nights
during 1998 April and May. In Figure 1 we present the
composite light curves obtained with the April (a), and the
May (b) data sets, both fitting a period of 4.0 hr. The phase
angle changes from 927 to 1823 between the two observing
intervals, and the difference in shape of the light curves
points to a significant variation of the aspect angle. Both
light curves are irregular, and the April data set shows a
large ‘dispersion among the. points; both were constructed
with a fourth-order Fourier fit. The amplitudes of the light
curves are greater than or equal to 0.35 mag. Since with
these data we can fit at least two periods, P = 4.00 hr and
P = 4.03 hr (both with equivaient quality of the composite
and same uncertainty of 0.01 lir), we adopt a period of 4.0 hr
for this asteroid, and because of the ambiguity of this deter-
mination we attribute to it a reliability code of 1.

472 Roma.—We observed this asteroid, a member of the
Maria family (Zappala et al. 1995), for almost 13 hr on three

about each asteroid. nights during 1999 October and November. The composite
TABLE 2 .
" PHYSICAL PARAMETERS OF THE OBSERVED ASTEROIDS
Diameter Rotation Period : Amplitude
Asteroid (km) (hr) Reliability code (mag)
390 Alma (April)................... 26.8* 4.0 1 >0.35
390 Alma (May) ................... 268° 40 1 .35 + 0.01
ATZROMA ..o eveceereaennann. 476" 9.60 2 045 + 0.03
490 Veritas ........ooovveeeennnn.. 121 6.8 1 >028
STIRhea ........cccveeeeennnnnnnn. 442 115 1 0314001
686 Gersuind ...........eevenenn.n 44.1* 6.32 2 037 4 0.0
797 Montana . 120 45 1 0.50 + 0.01
857 Glawnappia e 16.5 8.23 2 027 + 0.01
936 Kunigunde (September) ...... 44 10 8.80 2 0.32 + 0.01
936 Kunigunde (Ocmber] ........ 44.1* 8.80 2 0.25 + 0.01
996 Hilaritas .. 34.1 7.20 2 0.69 + 0.03
1071 Brita (1995 June) ............ 2T 58 1 >020
1071 Brita (1995 August) .. 5.7 58 1 0.38 + 0.01
1071 Brita (1996 June) .. 52.r 58 1 >0.22
1071 Brita {1996 Angnxt) ........ . 527 58 1 >0.12
1276 Ucclia . 362 49 1 0.38 + 001
2433 Soot:yo 167 7.0 1 0.57 + 0.02
2703 Rodan i 7.6* 55 1 0.20 + 0.01
3022 Dobermann .................. 7.9* 10.49 2 1.24 + 005
3725 Valsecchi ..................... 6.9* 157 2 0524 001
BIN0 BEREE ..o csivns beapiaiammnss 10.1* 6.8 1 >0.22
4191 ASSESSE ........ooieurninnnnns 12.6 54 1 >045
5010 Amenemhet (1996) .......... 13.8* 32 1 0.14 + 0.01
5010 Amenembhet (1999) ._......... 13.8° 32 1 0.30 + 0.01
6260 Kelsey .................. R 15.1® 5.11 2 017 + 002

* Diameters from the IRAS Minor Planet Survey; see http://pdssbn.astro.umd.edu.
* Diameters from ephemeris program EPHEM, version 1999, by D. J. Tholen.
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light curve that fiis a period of 9.60 hr, constructed with a
sixth-order Fouriez fit, is shown in Figure 2. This light curve
is gquite asymmetric, with the primary maximum brighter by
0.19 mag than the secondary one and fhe secondary
minimum much larger than the principal one. It has an
- amplitude of 0.45 + 0.03 mag. In spite of quite well
covered composite light curve obtained for P = 9.60 hr,
other periods in the range 7-10 hr cannot be excluded (e.g,
7.93 hr and 8.05 hr). Additional observations are nceded in
. order to define the period of this asterold without ambi-
- guity.
' =490 Veritas— This asteroid, the largest member of the
Veritas family (Zappald et al. 1995), was observed for
almost 10 hr on three nights during 1998 August and Sep-
tember. Figure 3 shows the composite light curve that fits a
period of 6.8 hr, which was obtained with a fourth-order
Fourier fit. Thi¢ lizht curve is asymmetric, and the data
from two of the nights (August 31 and September 1) are very
noisy. Therefore we attribute to this period a reliability code
of 1. Despite the noisy data, two maxima and two minima
with an amplitude larger than 0.28 mag are detected.

577 Rhea—We observed this asteroid for a total of
nearly 12 hr on five nights during 1998 August and Septem-
ber. The composite light curve fits a period of 11.5 hr, using
a fourth-order Fourier fit, and is shown in Figure 4. This
light curve is quite asymmetric and shows a large dispersion
among the points from two of the nights (September 1 and
18). Although the period is not completely covered, the light
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FiG. 3— ite light curve of 490 Veritas. Zero phase corresponds
to UT 1998 August 28.99.

curve clearly presents two maxima and minima and has an
amplitude of 0.31 + 0.01 mag.

686 Gersuind.—This object was observed for about 8 hr
on three nights from 1999 February 17 to March 20. The
composite light curve, obtained with a fifth order Fourier
fit, gives a period of 6.32 hr (Fig. 5). This light curve is
relatively well covered and presents a low dispersion of the
data. It is asymmetric and its amplitude is 0.37 4 0.01 mag.

With these data we can also fit a period of 7.4 hr, but with
a composite light curve more poorly covered than that in
Figure 5. So, begause of the quality of the composite light
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curve presented, we adopt P = 6.32 hr for this object, with a
reliability code of 2. In addition, Alan W. Harris (private
communication) has unpublished observations of this aster-
oid which clearly suggest 6.3 hr as the correct period.

797 Montana—Montana was observed for more than 7
hr during three nights from 1998 June 30 to July 2. A period
of 4.5 hr was obtained with a fourth-order Fourier fit, as
shown in the composite light curve in Figure 6. The light
curve is not well covered, but it seems to have two maxima
and two minima and presents a large amplitude of
0.50 + 0.01 mag. With these data we cannot exclude other
possible periods around 4-5 hr (4.13 br, 4.98 hr, 5.0 hr), but
all composite light curves are of worse quality than that
presented in Figure 6. P = 5.29 hr also fits these data, but
with a very asymmetric composite light curve presenting
three maxima and minima. So, we think the value that best
fits our data is P = 4.5 hr, but in view of the other pos-

gibilities of period we attribute to our determination a reli-

ability code of 1.

857 Glasenappia—We observed this asteroid for more
than 10 hr on two nights, 1998 November 16 and 17. The
composite light curve that fits a period of 8.23 hr (with a
fourth-order Fourier fit) is shown in Figure 7. This light
curve is quite asymmetric and is not covered around rota-
tional phases 0.55-0.8.

Despite our composite light cuorve being more asym-
metric than the one obtained by Lagerkvist et al. (1998), the
value we obtained for the rotational period agrees with the
value reported in that work. Nevertheless, we cannot
exclude other values of period that we can also fit with our
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data, P = 6.79 hr and P = 6.93 hr; the latter has a quite
regular and well-covered light curve.

936 Kunigunde.—This Themis-family asteroid (Zappala
et al. 1995) was observed during two observing runs in 1998,
the first from September 16 to 18, with around 4.5 hr of
observations, and the second on October 23-24, with
almost 10 hr. A composite light curve was obtained for each
observing interval, both fitting a period of 8.80 hr, as can be '
seen in Figure 8. The composite light curve corresponding
to the first run (a) shows some dispersion of the data and is
not completely covered. Better coverage of the composite is
obtained with the second run data (b), even if with fewer
points. The phase angle varies from 8°2 to 7°8 during the
observations, but the aspect angle might change even more,
because of the variations observed in the light-curve shapes.
We also observe an interchange between their maxima and
minima. Both light curves are asymmetric and have small
amplitudes, 0.32 + 0.01 and 0.25 + 0.01 mag for the Sep-
tember and October data sets, respectively.

996 Hilaritas.—We observed this Themis-family asteroid
for more than 4 hr on two nights during 1999 April. The
composite fight curve obtained with a period of 720 hr is
shown in Figure 9. The data cover only 60% of the rotation-
al phase, 50 we cannot be sure about the light-curve shape
betweei: 0.4 and 0.8 in rotational phase, but the obtained
period is thie one that best fits the data. The light curve was
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Fi. 8 —Composite light curves of 936 Kumgmde. Magnitude scale is
relative; shifts of the light curves are arbitrary. Zero phase of curve (q)
corresponds to UT {998 September 17.42. Zero phase of survé ) corre-
sponds to UT 1998 Ociober 23.94.
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F16. 9—Composite light curve of 996 Hilaritas. Zero phase corre-
sponds to UT 1999 April 14.04. i
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' was obtained with a sixth-order Fourier fit and is very.
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obtained with a third-order Fourier fit, which gives a large
amplitude of 0.69 + 0.03 mag for the light curve.

1071 Brita.—This asteroid has been considered as an
asteroid target (in the Phase A study) of the Rosetta mission
of the ESA for an alternative (nonbaseline) mission to comet
P/Wirtanen. Therefore, we observed this object on 10 nights
from 1995 June to 1996 August, during four observing runs,
obtaining a rotation period of 5.8 hr (Fig. 10). In the first
run, Brita was observed for more than 14 hr on three nights
from 1995 June 5-17. The composite lighi curve that fits
these data is shown in (a) and was obtained with a third-
order Fourier fit. It is very asymmetric, with one maximum

~much larger than the other. Despite the long observing

time; the light curve is not well covered and seems io have

“an amplitude larger than 0.20 mag. During the second run

we observed this asteroid over a period of five nights from

‘1995 August 12-18. The compo.'sme light curve (b), obtained: -
. with a fourth-order Fourier fit, is also asymmetric and has -

an amplitude'of 0.38 + 0.01 mag. In the third run Brita wag

~ observed on just ne night in 1996 June, for 3.5 br. The light

curve (c) was obtained with a second-order Fourier fit. The
data c¢oveér only half of the period, giving a very poorly

‘sampled light curve of which the amplitude seems larger
w:hag.fnthelastobmngmktawasam
0 "on only oné night, and thie light curve shown (d)
was obtained with a third-order Fourier fit. This light curve .
is also very poorly covered, but the data confirm the period -

obtained with the other data sets. It is quite asymmetric and

- has an amplitude larger than 0.12 mag. In spite of the long

observing run the composite light curves are poorly

¢ covered, and half of them present a large dispersion among
. the points. So, we found it appropriate to attribute to the

determination of this period a reliability code of 1.

1276 Ucclia—We observed this asteroid for nearly 6 hr
on two nights during November 1999. The composite light.
curve that fits a period of 4.9 br is shown in Figure 11. It

asymmetric, having an amplitude of 0.38 + 0.01 mag
Another value of period, P = 6.17 hr, cannot be ruled out

108 T T - T T
L 1071 Brita
18)1085 Juse (®05,% 08, *17) ° 1
% e Sl o, o T AL .
o9 . “q _‘_‘- T
M o
gn.s & - *ﬁ': .1
+ - R o L *
X o ,.ﬁ-‘ A tAﬁfJ
= (B) 1905 Aug(®12.912.%14, 415,818
> 120}
(o} 1996 Jane 13 ’ﬂ”’_ TR
. T, R
124 F ™
e R . S Sebiee -
{d) 1988 Aug 14 o _ o
128 = - T R | il . 1 A1

04 05
Rotatienal phase (P=5.8 hr)

FiG. 10.—Composite light curves of 1071 Brita. The magnitude scale is
valid for the 1995 June data set. The shifts of the other light curves are
arbitrary and have been made to show more clearly the evolution of the
light curve shape. Zero of the curves correspond to UT: (a) 1995
.:\lne 9.65, (b) 1995 August 14.94, (c)1996 June 13.81, and (d) 1996 August
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Fic. 11.—Composite light curve of 1276 Ucclia. Zero phase corre-
sponds to UT 1999 November 15.46.

with these data, but its composite is even more asymmetric

.and more poorly covered than that presented here. So.

becanse of this ambiguity in the value of the period, we
attribute to our determination a reliability code of 1.
2433 Sootiyo.—From the observations made on one

night in 1998 April and two nights in 1998 May, for almost

6 hr, wedcrivedthesynodlcpenodoﬂﬂhrforthmobject

- The composite light curve that best fits our data, obtained
‘with a fourth-order Fourier fit, is shown in Figure 12. It

shows 4 large dispersion among the points and is very
asymmetric, with the primary maximum and minimum
larger than the secondary ones. A reliability code of 1 has
been attributed to this period.

2703 Rodari—QObservations of this asteroid were made
on the four nights 1996 September 20-23, for more than 15
hr. The composite light curve shown in Figure 13 fits 2
period of 5.5 hr. It is very asymmetric, without a clear pair
of extrema, and shows a large dispersion among the points.

It was obtained with a fourth-order Fourier fit and presents
‘a small amplitude (0.20 + 0.01 mag). Despite the bad

quality of the coinposite, this is the value of period that best(
fits our data, but we give our determination a reliability
code of only 1.

3022 Dobermann.—This asteroid is the only one in our
sample that is not of the main belt; it is a member of the
Hungaria group in the inner part of the belt. It was
observed for almost 10 hr on four nights during 199¢
November and December. The composite light curve fits a
period of 1049 hr and is shown in Figure 14. It was
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Fi6. 12—Composite light curve of 2433 Sootiyo. Zero phase corre-
sponds to UT 1998 May 12.52.
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FiG. 13.—Composite light curve of 2703 Rodari. Zero phase corre-
sponds io UT 1996 September 22.17.

obtained with a fifth-order Fourier fit and shows some dis-

persion among the points. Since the rotation period is not
sgompletely covered, we cannot trust the light-curve shape

around rotational phase 0.3-0.5. However, the light curve :
clearly shows two maxima andmlmmaandhasave:ylaxgc'

. amplitude of 1.24 + 0.05 mag.
3725 Valsecchi.—We observed this asm-md for about 14

hr on the four nights 1956 September 20-23. Figure 15

. shows the composite light curve that fits a period of 3.57 ht.

It was obtained with a fouith-order Fourier fit and shows -
some dispersion among the points. Two-maxima and
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Fio. 14—Composite light curve of 3022 Dobermann. I&nphmwr-

responds to UT 1999 December 6.33.
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Fi6. 15.—Composite light curve of 3725 Valsecchi. Zero phase corre-
sponds to UT 1996 September 22.33.
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which 1s asymmetric and has a large amplitude (0.52 + 0.01
mag). P = 3.87 hr can also fit these data, but the light curve
dispersion is higher and the composite is more asymmetric
than the one shown here. Therefore, we attribute to the
adopted value of the period a reliability code of 2.

4150 Starr.—Observations of this asteroid were made for
almost 6 hr on two nights, 1997 April 30 and May 1. The
composite light curve, shown in Figure 16, fits a period of
6.8 hr and was obtained with.a third-order Fourier fit. It is
very asymmetric, the principal maximum being much
brighter than the swundary one. Because of the small
number of points, it is poorly covered and seems to have an
amplitude larger than 0.22 mag.

4191 Assesse.—We obeervod this Eunomia-family aster-
oid for about 4 hr on two nights from 1997 April 30 to May
te light curve obtained with our data is
shown in Figure 17 and provides a period of 54 hr. This
light curve ‘presents a poor coverage and lacks points
around rotational phases 0.8-1.1. The third-order Fourier
series that best fits the data gives an indication of a large
amplitude, greater than 0.45 mag, for this light curve. We
cannot exclude the possibility of fitting these data. with
othervalmofgenod[eg.,S?hr 6.0111‘ 6.5 hr), but the
composite light curves.of all these ~are much more
asymmetric than that reported here. Hence the a&:-phon of
P = 5.4 br for this asteroid, w:thardmbﬂltycodcbfl

5010 Amenemhet.—This asteroid was observnd for more
than 17 hr on five nights durmg 1996 Scptemher and 1999
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FIG. 16.—Compasite light curve of 4130 Starr. Zero phase coriesponds
to UT 1997 May 1.48.
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F16. 17—Composite light curve of 4191 Assesse. Zero phase come-
sponds to UT 1997 May 2.12.
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FiG. 18.—Composite light curves of 5010 Amencmhet. Magnitude scale
7% relative; shifts of the light curves are arbitrary. Zero phase of curve (a)
corresponds to UT 1996 September 22.15; zero phase of curve (b) corre-
sponds to UT 1999 April 13.79.

April. In Figure 18 we present the composite light curve
obtained with the 1996 data set (a) and the one obtained
with the 1999 data set {b), both fitting a period of 3.2 hr.
These composite light curves have been constructed with a
fourth-order Fourier fit and are quite asymmetric. The
phase angle was around 8° and 9° during the 1996 and 1999
observations, respectively. The shapes of the composite
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FiG. 19—Composite light curve of 6260 Kelsey. Zero phasc corre-
sponds to UT 1997 July 12.20.
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light curves are very different, which implies that the aspect
angle must have changed greatly between the two observing
runs. The amplitude of the second composite light curve
(0.30 + 0.01 mag) is also much larger than that of the first
one (0.14 + 0.01 mag).

6260 K elsey.—Observations of this object were made on
two nights, 1997 July 10-11, for almost 11 hr. The compos-~
ite light curve thai fits a period of 5.11 br is shown in Figure
19. It was constrvcted with a fourth-order Fourier fit and
presents some d:spersmn among the points. It is asym-
metric, with the primary maximum narrower than the sec-
ondary one, and, despite the noisy data, two maxima and
minima with an ampiitude of 0.17 + 0.02 mag are detected.

4, SUMMARY OF RESULTS

We have obtained the synodic rotation periods for 19
asteroids, most of them being main-belt objects of small
size, with observations catried out beiween 1995 and 1999.
The detected periods lie between 3.2 and 11.5 br, with
amplitudes ranging from 0.14 t¢ 1.24 mag. It is important to
note that no observations of longer period rotators are pre-
sented in this work, because the results concerning these
objects have been recently published in a separate paper
(Angeli et al. 1999). The objec: with the shortest rotation
period, 5010 Amenemhet, aiso has the smallest amplitude in
the composite light curve, which may indicate that the
observations were made on near pole-on aspect. On the
other hand, the light curve of 3022 Dobermann indicates
that it is an elongated object, but observations on different
aspects and smaller solar phase angles are needed in order
to set better constraints on ifs shape.
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