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RESUMO

Nascimento-Dias, B. L. Caracterizagdo Mineraloquimica de meteoritos marcianos por
técnicas ndo destrutivas: contribui¢oes para estudos de reconstrucdo paleoambiental de Marte.
2021. 149f. Tese (Doutorado em Fisica) — Departamento de Fisica, Universidade Federal de Juiz
de Fora, Minas Gerais, 2021.

A humanidade é extremamente fascinada por Marte. Isso se deve ao fato dele ser
o planeta rochoso em nosso sistema solar mais parecido com a Terra. Hodiernamente, a
planetologia comparada tem se desenvolvido bastante através da combinagao de dados
obtidos por sondas e rovers que realizam levantamentos detalhados da superficie do
planeta vermelho, de modo a fornecer informagdes espectrométricas e fotométricas de
alta resolugdo das diversas distribuicdes mineraldgicas em uma base de escala global.
Esses resultados obtidos de modo observacional e/ou in situ podem ser combinados e
complementados a partir de andlises obtidas de meteoritos marcianos por meio de
técnicas analiticas. Desta forma, foram realizadas andlises e as implicagdes que os
meteoritos marcianos Zagami e NWA 6963 possuem para o contexto historico evolutivo
da geologia de Marte. Ambos os meteoritos sao do grupo denominado shergotitos
basalticos, por serem rochas igneas oriundas de Marte. Os métodos escolhidos para
desenvolver o trabalho de andlise das amostras de meteoritos foram baseados em
técnicas analiticas ndo destrutivas, Espectroscopia de Fotoelétrons por Raios X,
Difracdo de raios X, espectroscopia Raman e absor¢do de Infravermelho por
Transformada de Fourier. Da mesma forma que as rochas presentes na Terra sdo
constituidas por minerais, 0 mesmo ocorre com 0s meteoritos marcianos. Destarte, a
partir da comparagdo dos espectros de minerais puros em bancos de dados com os
resultados obtidos, foi possivel gerar atribuicdes sobre a composi¢do mineraloquimica
dos meteoritos Zagami ¢ NWA 6963. Com base nos resultados foi realizado o
levantamento de vérias ideias e hipdteses acerca de como as informagdes destes
minerais podem fornecer implicagdes para o estudo da reconstru¢do paleoambiental de
Marte. Embora os dados mineralogicos isoladamente ndo suportem um modelo
especifico de toda histéria evolutiva do planeta Marte, a combinacdo de dados
laboratoriais e observacionais podem ser utilizadas para inferir alguns aspectos
evolutivos do planeta, gerando concepgdes dos possiveis aspectos ambientais da historia

de Marte.

Palavras-Chave: Meteoritos, Marte, Astrobiologia



ABSTRACT

Nascimento-Dias, B. L. Mineralochemical characterization of Martian meteorites by
non-destructive techniques: Contributions to Mars paleoenvironmental reconstruction studies.
2021. 149f. Thesis (PhD in Physics) - Department of Physics, Federal University of Juiz de
Fora, Minas Gerais, 2020.

Humankind is extremely fascinated by Mars. This is because it is the most
Earth-like rocky planet in our solar system. Nowadays, comparative planetology has
developed a lot through the combination of data obtained by probes and rovers that
carry out detailed surveys of the surface of the red planet, in order to provide high
resolution spectrometric and photometric information of the diverse mineralogical
distributions on a global scale basis. . These results obtained in an observational and/or
in situ way can be combined and complemented from analyzes obtained from Martian
meteorites through analytical techniques. Thus, analyzes were carried out and the
implications that the Martian meteorites Zagami and NWA 6963 have for the
evolutionary historical context of the geology of Mars. Both meteorites belong to the
group called basaltic shergottites, as they are igneous rocks from Mars. The methods
chosen to develop the work of analyzing meteorite samples were based on
non-destructive analytical techniques, X-Ray Photoelectron Spectroscopy, X-Ray
Diffraction, Raman spectroscopy and Fourier Transform Infrared absorption. In the
same way that the rocks present on Earth are made up of minerals, the same happens
with the Martian meteorites. Thus, from the comparison of the spectra of pure minerals
in databases with the results obtained, it was possible to generate attributions on the
mineralochemical composition of the Zagami and NWA 6963 meteorites. Based on the
results, a survey of various ideas and hypotheses about how information from these
minerals can provide implications for the study of the paleoenvironmental
reconstruction of Mars. Although mineralogical data alone do not support a specific
model of the entire evolutionary history of the planet Mars, the combination of
laboratory and observational data can be used to infer some evolutionary aspects of the

planet, generating conceptions of possible environmental aspects of the history of Mars.

Keywords: Meteorite, Mars, Astrobiology
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Introduciao

A humanidade tem se mostrado, com o decorrer dos tempos, cada vez mais
fascinada por Marte. Possivelmente, isso se deve ao fato dele ser o planeta rochoso em
nosso sistema solar mais parecido com a Terra (NYQUIST, et.al. 1979; MISCHNA e
PIQUEUX, 2020). Segundo Sagan e¢ Mullen (1972); Jakosky (2021), existem fortes
evidéncias para apoiar essa alegacdo de que hd milhdes de anos atras, Marte era muito

semelhante ao planeta Terra em termos de condi¢des ambientais.

Por conta das semelhangas geoldgicas, a NASA passou a realizar diversas
missOes exploratorias e observacionais buscando obter informagdes e aprimorar seus
conhecimentos sobre o planeta vermelho (STARR e MUSCATELLO, 2020). De acordo
com Klein (1978), a sonda espacial Viking I foi o primeiro instrumento cientifico a
pousar com sucesso na superficie marciana. Desde entdo, a agéncia americana € outros
colaboradores internacionais passaram a promover inimeras pesquisas cientificas em
busca de informagdes relacionadas a atmosfera, geologia, gravidade, magnetosfera e
temperatura de Marte (DREIBUS ¢ WANKE 1988; RENNO et al., 2009; KONOPLIV
et al.,, 2016, BANERDT, 2020).

Atualmente, a planetologia comparada tem se desenvolvido bastante
(YONGYUN, 2014) por conta de dados obtidos por sondas e rovers que realizam
levantamentos detalhados da superficie do planeta vermelho (MUSTARD et al, 2008).
Esse banco de dados fornece informagdes espectrométricas e fotométricas de alta
resolucdo das diversas distribui¢des atmosféricas e mineraldgicas em uma escala global.
Esses resultados obtidos de modo observacional e/ou in situ podem ser combinados e
complementados a partir de analises de meteoritos marcianos por meio de técnicas

analiticas (EHLMANN e EDWARDS, 2014)

A utilizacdo de técnicas analiticas em materiais extraterrestres tem como
finalidade fornecer a formagdo estrutural da amostra, a composi¢do quimica e
mineralogica (NASCIMENTO-DIAS et al. 2018; MCSWEEN JR e TREIMAN, 2018).
Com base nisso, diversos grupos de areas distintas, em muitos paises, tém desenvolvido
pesquisas com diferentes abordagens (BRIDGES et al., 2001; PAPIKE, et al., 2009;
KUROKAWA et al., 2014; BLAMEY et al., 2015; BECK, P. et al, 2015; MILOJEVIC
et al., 2021). Entre os varios enfoques existentes, o estudo laboratorial de meteoritos

pode auxiliar as ci€ncias planetarias a complementar as interpretacdes de dados obtidos
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via observagdes telescOpicas ou via missdes de sondas espaciais (EHLMANN et al.,
2008; EHLMANN e¢ EDWARDS, 2014; NILES et al, 2015; ODY et al., 2015). Por
exemplo, Hutchinson ef al. (2014) investigaram a viabilidade de se estudar amostras de
meteoritos marcianos através de técnicas analiticas, motivados pelos preparativos da
nova missdo para Marte, cuja sonda — Perseverance — estd equipada com varios desses
instrumentos cientificos modernos para andlise quimica, fisica, bioldgica e

mineralogica.

Além disso, a analise cientifica de meteoritos marcianos tém fornecido
informagdes relevantes sobre Marte e sobre o nosso proprio planeta, de forma a gerar
fortes implicagdes vinculadas ao estudo da vida em nosso sistema solar (MCSWEEN JR
e TREIMAN, 2018). Nesse sentido, pode ser dito também que o estudo e a andlise
realizada em meteoritos possuem conexdes com a area da Astrobiologia que, segundo
Blumberg (2003), ¢ a area que estuda a origem, a evolu¢do da vida na Terra, a
distribuicdo e o futuro da vida no universo. Destarte, embora os dados mineraldgicos
isoladamente nao suportem um modelo especifico de toda historia evolutiva do planeta
Marte, a combinacao de dados laboratoriais, observacionais ¢ testes com simulagoes
podem ser utilizadas para restringir alguns aspectos evolutivos do planeta. Assim, a
reconstru¢do paleoambiental pode gerar concepgdes dos varios aspectos ambientais da

historia evolutiva de Marte.

O trabalho foi desenvolvido através das amostras de meteoritos marcianos NWA
6963 (FILIBERTO et al, 2018; NASCIMENTO-DIAS et al., 2018) e Zagami (MARTI
et al., 1995; NASCIMENTO-DIAS et al., 2021). A amostra do meteorito marciano
Zagami foi fornecida pela Dra. Maria Elizabeth Zucolotto, professora, pesquisadora e
curadora do acervo do Museu Nacional vinculado @ UFRJ. A amostra do meteorito
marciano NWA 6963 foi fornecida por Paulo Anselmo Matioli, pesquisador e curador

do Museu Joias da Natureza-SP.

No desenvolvimento metodologico utilizou-se como uma das técnicas de andlise
nas amostras a espectroscopia de fotoelétrons por raios X ou XPS (XPS, sigla em inglés
para x-ray photoemission spectra) a partir da instrumentagdo disponivel no Centro
Brasileiro de Pesquisas Fisicas (CBPF). O intuito foi realizar a analise multielementar
de cada uma das amostras de meteoritos marcianos. O equipamento de XPS foi operado
pela Mestra Jade Barreto, doutoranda do CBPF, sendo os resultados analisados e

fornecidos pela propria Mestra Jade Barreto e pelo Doutor Fernando Stavale
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pesquisador do CBPF. Além disso, foram realizadas andlises de Difracdo de Raios X
(XRD, sigla em inglés para x-ray diffraction) no departamento de Quimica da UFJF, os
quais foram gerados com a ajuda do quimico Kaique Alexandre D’Oliveira. Os
resultados de XRD forneceram dados sobre composi¢des mineralogicas de cada uma
das amostras dos meteoritos. Com base nessas informagdes, foram feitas analises por
espectroscopia de pRaman, com o suporte do quimico Hugo Camarano, sendo essas
medidas também realizadas no departamento de Quimica da UFJF. Os resultados foram
obtidos de maneira eficiente e sem o requerimento de qualquer preparacdo das amostras.
Como resultado, foram geradas bandas dos modos vibracionais das moléculas presentes
nas amostras que se relacionam diretamente com os aspectos mineraldgicos de cada um

dos meteoritos marcianos.
Objetivos
Objetivo Geral

Analisar a composicdo quimica e mineraldgica dos meteoritos marcianos, buscando
contribuir com informagdes sobre a evolugdo histdrica de Marte.

Objetivos Especificos

a) Averiguar a composi¢ao quimica elementar dos meteoritos marcianos por meio
da técnica de Espectroscopia de Fotoelétrons por Raios X;

b) Analisar os meteoritos e suas composi¢des quimicas e mineralogicas através da
técnica de espectroscopia Raman;

c) Analisar a composi¢do quimica molecular buscando obter os modos vibracionais
por meio de absor¢do Optica do meteorito Zagami utilizando o equipamento de
Infravermelho por Transformada de Fourier;

d) Examinar a composi¢do estrutural e mineraldgica do Zagami através da Difracao
de Raios X.

O desenvolvimento deste trabalho esta dividido em capitulos com os seguintes topicos:

a) Capitulo 1: Revisdo da literatura sobre o tema do estudo;

b) Capitulo 2: Discussao sucinta de alguns conceitos introdutdrios fundamentais
necessarios para a compreensao do desenvolvimento dessa pesquisa;

c) Capitulo 3: Apresentacdo de uma descricdo individual de cada meteorito
marciano utilizado como material neste trabalho;

d) Capitulo 4: Apresentacdo dos equipamentos utilizados em cada um dos métodos
usados para obter os resultados de cada meteorito;

e) Capitulo 5: Apresentacao dos resultados comentados;

f) Capitulo 6: Apresentacao das analises e a discussao dos resultados obtidos;

g) Conclusoes
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1. Revisao da literatura

1.1. Marte
1.1.1. Contexto historico e suas principais caracteristicas

Muito antes de saber que Marte era o planeta do Sistema Solar que mais se
assemelhava com a Terra, a humanidade j& possuia um grande fascinio e curiosidade
pelo palido ponto vermelho que se distinguia no céu noturno (COCKELL, 2015).
Destarte, por conta de sua coloragdo, Marte, cujo nome foi atribuido para homenagear o
Deus da Guerra da Roma Antiga durante o século VIII a.C, também ¢é chamado de
planeta vermelho (CORNEILLE, 2005). Hoje em dia, sabe-se que essa coloragdo
avermelhada, na verdade, se deve a grande quantidade de 6xido de ferro e sais de
cloreto que estdo presentes no planeta em escala global (HUNTEN, 1979; OSTERLOO
etal., 2008.)

Nas ultimas décadas, devido as diversas missdes desenvolvidas, tanto em oOrbita
quanto em solo marciano, o nosso conhecimento sobre a atmosfera e a estratigrafia de
Marte tem se ampliado e aprimorado significativamente. Atualmente, por exemplo, ¢ de
conhecimento que a atmosfera marciana € relativamente fina, sendo composta
majoritariamente por gas carbonico (CO,), além de pequenas porgdes de Nitrogénio
(N,), Argonio (Ar) e outros compostos apresentados na Tabela 1 (OWEN et al., 1977).
Além disso, tém-se a anuéncia de que o campo magnético do planeta ¢ praticamente
inexistente. Desse modo, a superficie marciana fica exposta e desprotegida as radiagdes
ultravioleta, raios cdésmicos e ventos solares que, ocasionalmente, atingem a arida

superficie do planeta (MOLINA-CUBEROS et al., 2001; COCKELL, 2015).

Tabela 1 - Alguns dados bésicos da atmosfera marciana

Principais constituintes atmosféricos

CO2 0,95

N2 0,027
Ar 0,016
H20 0,0003
02 0,0013
CO 700 ppm
Ne 2,5 ppm

Fonte: Owen et al. 1977 e Hartmann et al. 2001.
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Fundamentalmente, todas essas informagdes sdo oriundas de observacdes que
sao feitas de Marte de forma extremamente cuidadosa. Além disso, é necessario
destacar como ponto crucial, a grande evolucao tecnoldgica que com o passar dos anos
aprimoraram as técnicas analiticas, os telescOpios e as sondas. Esta por sinal, talvez seja
o principal fator que contribui com os detalhes em alta resolugdo e perspectivas
espectroscopicas dos dados obtidos em escala global de gases e da distribuicao
mineraldgica presentes no planeta vermelho (BIBRING et al. 2005; EHLMANN e
EDWARDS, 2014). Outras caracteristicas de Marte obtidas por esse desenvolvimento
metodoldgico tais como, a temperatura média, a gravidade, a pressdo, além de outras

informagdes podem ser observadas na Tabelas 2.

Tabela 2 - Alguns dados basicos sobre Marte.

Principais parametros de Marte Valor

Diametro 6794 km

Massa 6,42 x 102 kg

Aceleragao gravitacional 3,73 m/s?

Distancia até o Sol 1,524 UA

Periodo de rotagao 24h 39min 35s (aproximadamente 1 Sol)
Temperatura de superficie 140 - 295 K

Pressdo na superficie 6,5 mbar

Fonte: Hartmann et al., 2001
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1.1.2. O que se sabe sobre a geologia e as condi¢dées ambientais de Marte?

Marte ¢ um planeta que apresenta condigdes geoldgicas bem distintas em larga
escala. De modo geral, em seu hemisfério sul existem terrenos com muitas crateras € no
hemisfério norte, em contrapartida, é uma regido plana e pouco acidentada. E possivel
ver através da Figura 1 essa diferenca geoldgica conhecida como dicotomia crustal

(NIMMO et al., 2008).

THE TOPOGRAPHY OF MARS BY THE MARS ORBITER LASER ALTIMETER (MCLA)

U E o'W, 807 N o §

Figura 1 — Mapa topografico de Marte obtido pela Mars Orbiter Laser Altimeter (MOLA).
Legenda: Os pontos em destaque mostram crateras e regides vulcanicas. As regides com
coloracdes diferentes representam a diferenca de latitude, em que regides mais avermelhadas
sdo mais altas e azuladas as mais baixas. Fonte: Cockell, 2015 modificada de Nimmo et al.,

2008.

Segundo Cockell (2015), embora ndo exista um consenso sobre o motivo dessa
dicotomia, essa caracteristica ¢ utilizada como método para inferir a datacao das épocas
geologicas do planeta. Resumidamente, a analise ¢ feita através da contagem de crateras
de impacto, que sdo calibradas por idades absolutas baseadas em extrapolag¢des do fluxo
de 1impacto em relagdo as crateras existentes na Lua e pela datacao
radiométrica (STOFFLER e RYDER, 2001). E importante ressaltar problemas que
existem nas incertezas temporais no registro do impacto lunar, a extrapolacao da taxa de
produgdo de crateras lunares para Marte e os processos de superposi¢cdo que destroem as
crateras resultando em incertezas, que podem chegar a centenas de milhdes de anos na
idade absoluta dos terrenos marcianos (NIMMO et al.,, 2008). Porém, segundo
Ehlmann e Edwards (2014), ¢ possivel utilizar a superposicao e as relagdes geologicas

entre as unidades, juntamente com as estatisticas das crateras para discernir as
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respectivas idades relativas. Assim, ¢ possivel ver na Figura 2 como essa metodologia
comparada entre os eons (uma unidade de tempo igual a um bilhdo de anos ou 1

Giga-anos) da Lua, geram os eons de Marte.
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Figura 2 - Grafico mostrando a cronologia do modelo para a lua e Marte.

Fonte: modificada de TANAKA, 1986.



Em suma, a partir da metodologia que relaciona a densidade de crateras e as
superposi¢oes foram estabelecidos os eons de Marte: Nochiano (>3,7 G.a), Hesperiano
(3,7 - 3,1 G.a) e Amazoniano (< 3,1 G.a) (CARR ¢ CLOW 1981; TANAKA, 1986;
COCKELL, 2015). Vale ressaltar que cada um desses eons, entdo, distingue momentos
iniciais e finais de transformacdes que ocorreram em Marte. Assim, com base nessas
escalas de tempo ¢ possivel através da Figura 3 realizar comparagdes entre os eons de
Marte e Terra.

Pré-

(VEUTW Noquisno Noquiano | HEsperiano Amazoniano

\WEGCE Phyllociano | Thelikiano Siderikano

Terra |WGEGEELT Argueano Proterozdico Faneroz6ico

| | 1 1 | 1 I | i

-4500 -4000 -3500 -3000 -2500 =-2000 -1500 -1000 =500 O

Milhoes de anos atras

Figura 3 — Ilustragdo esquematica da escala comparativa entre os tempos geoldgicos de Marte e Terra.
Legenda: A primeira linha refere-se as mudancas ambientais em escalas globais (temperatura, superficie,
magnetosfera entre outros). A segunda linha refere-se a mudangas evolutivas geologicas do planeta
Marte, enquanto a terceira linha refere-se a mudangas ambientais do planeta Terra. Fonte: modificada de

Bibring, 2006 e Cockell, 2015.

Eon Pré-Nochiano

O primeiro eon, o pré-Nochiano (antes de 4,1 G.a), é vinculado ao inicio da
formagdo planetaria. Foi quando os primeiros filossilicatos estavam comegando a se
formar. Essas alteragdes geoquimicas de escalas planetarias também € o que caracteriza,
na outra escala de tempo geoldgico de Marte, o eon Phyllociano (SCOTT e KING,
1984; TANAKA, 1986). E importante ressaltar que o final do eon pré-Nochiano é
marcado pelo aparecimento dos primeiros solos argilosos em ambientes ricos em agua

(COCKELL, 2015).
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Eon Nochiano

O eon Nochiano (4,1 G.a - 3,7 G.a) ¢ caracterizado pelas altas taxas de crateras,
erosdo e a formagao de vales (CARR e HEAD, 2010). Devido ao Nochiano ter regides
muito mais erodidas que outros terrenos mais jovens, possivelmente, podem ter ocorrido
durante esse momento muitos processos naturais planetario ou oriundo do Sistema Solar

(CRADDOCK e HOWARD, 2002).

Recentemente, foram descobertos filossilicatos difundidos em terrenos do eon
Nochiano. Para Squyres e Kasting (1994) isso seria um forte indicio de que esses
minerais teriam sido formados em ambientes abaixo da superficie marciana, em que
havia circulacdo de aquiferos hidrotermais. Embora existam indicagdes da existéncia de
periodos quentes e umidos no inicio de Marte, isto ainda permanece como um topico

que gera grandes debates.

Existem certas dificuldades em, por exemplo, conciliar a necessidade de uma
atmosfera de CO, espessa para permitir a estabilidade da dgua na superficie com a falta
de evidéncias de um mecanismo de CO, em épocas mais recentes (CARR e HEAD,
2010). Para tentar combater esse problema, a maioria das hipdteses, invocam a presenga
de gases de efeito estufa, incluindo o anidrido sulfuroso ou dioxido de enxofre (SO,),
Sulfeto de hidrogénio ou gas sulfidrico (H,S) e o Sulfeto de Carbonila (OCS), para
elevar a temperatura da superficie acima do congelamento (KASTING, 1991;

SQUYRES e KASTING, 1994; HALEVY et al., 2007).

Este eon chama a atenc¢do, pois a vida em Marte poderia ter surgido durante o
Nochiano. De acordo com Checinska Sielaff e Smith, (2019), o sulfeto de carbonila,
também conhecido como oxissulfeto de carbono, pode ter desempenhado um papel
significativo na origem da vida na Terra e talvez em Marte. O motivo principal, segundo
esses autores, estd relacionado a capacidade do gas OCS, de catalisar a formacao de
peptideos a partir de aminoacidos. Resumidamente, esta reacdo foi averiguada em uma
extensdo do experimento de Urey-Miller (CHECINSKA SIELAFF e SMITH, 2019).
Assim, tendo como base esse cendrio, sugere-se que a agua apenas comecaria a se

dissipar e congelar apos o Nochiano.

Eon Hesperiano

O eon posterior, o Hesperiano (entre 3,7 a 3,0 G.a. atras), ¢ apontado como o

momento em que as mudancgas de condi¢cdes ambientais teriam comegado a ocasionar os
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primeiros problemas para o planeta vermelho. Durante o Hesperiano as misturas de
gases sulfurosos durante esse tempo teriam levado o planeta a ter formagdes geologicas
acidas de sais de sulfato e de sulfato de ferro, caracterizando assim, na outra escala

geoldgica Marciana, o eon Theiikiano (COCKELL, 2015).

Durante essa transi¢do inicial de eons, a taxa relacionada ao nivel de 4gua da
superficie do planeta Marte teria reduzido drasticamente por conta das condigdes
ambientais. Em paralelo a isso, sugere-se que também tenha ocorrido a diminui¢ao na
taxa de formacao de vales. Contudo, grandes canions e canais de fluxo, incluindo o
sistema Valles Marineris, teriam comegado a aparecer, devido a liberacao rapida e sob
pressdo de grandes volumes de agua subterranea (GHATAN et al., 2005; CARR e
HEAD, 2010).

Foram detectados minerais do grupo das olivinas difundidas em superficies
pos-nochianas (BANFIELD et al., 2000). Segundo os autores, isso poderia ser
interpretado como evidéncia de baixas taxas de intemperismo a 3,7 bilhdes de anos atras
da historia de Marte. Ademais, para Bibring et al. essas observagdes também podem
indicar a transi¢cao das condi¢cdoes de pH neutro para acido na superficie marciana

(BIBRING et al, 2005).

Destarte, o Hesperiano pode ser caracterizado como o momento de declinio
acentuado da formagdo de filossilicatos, pela baixa taxa de erosdo e pela acentuada taxa
de formagdo de depodsitos de sulfatos, particularmente, no hemisfério ocidental
(BIBRING et al., 2005, 2006; CARR ¢ HEAD, 2010). Por fim, vale ressaltar que foi
nesse momento que a atividade vulcanica teve maior intensidade em Marte, sendo os

principais protagonistas os vulcdes Tharsis e Elysium (COCKELL, 2015).
Eon Amazoniano

O ultimo eon marciano ¢ denominado Amazoniano, com seu inicio por volta de
3 G.a. se estendendo até os dias de hoje (CARR e CLOW 1981). Neste tempo, de
aproximadamente 3 bilhdes de anos, alguns processos geoldgicos foram diminuindo de
modo lento e progressivo, ocasionando entre outras coisas, o declinio do vulcanismo em
Marte (CARR e HEAD, 2010). Segundo Golombek et al., (2006), a redugdo das
atividades geologicas no planeta estdo acopladas diretamente com a baixa taxa de

reestruturacdo da superficie marciana. Por conta disto, a maioria das crateras
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encontradas em Marte estaria relacionada, principalmente, aos processos de erosdo e

intemperismo por impacto.

No decorrer do Amazoniano existem ainda outros processos ambientais que sao
mais evidentes do que em outros momentos anteriores da histéria de Marte. Dentre
esses processos podem ser destacados o vento e o gelo. De acordo com Jakosky e Carr
(1985), ambos 0s processos possuem conexao com a obliqiiidade do planeta vermelho e
sdo fendmenos proeminentes deste eon. A obliqiiidade de Marte estd relacionada
diretamente com a inclinagdo axial do planeta de aproximadamente 25.2° em relagdo ao
plano orbital. Desse modo, tal como ocorre na Terra, a obliqiiidade marciana determina

as estacoes do ano.

Marte possui uma excentricidade significativa de 0.02, que faz com que haja
uma incidéncia variada de radiacdo a medida que o planeta gira ao redor do Sol. Por
conta disto, os invernos no hemisfério sul sao longos e frios, enquanto os do hemisfério
norte sdo mais curtos e mais quentes (LASKAR et al., 2004). Desse modo, a formagao
de depositos de gelo em Marte ¢ diferente entre os polos. Além disso, segundo Forget et

al., (2006), o gelo ¢ atualmente instavel na superficie, exceto perto dos polos.

Embora Marte, hoje em dia, ndo possua caracteristicas que favorecam a
existéncia de agua em sua superficie, no passado, ha fortes evidéncias de que esta se fez
presente no planeta. Na regido de Tharsis existem crateras de 2 a 140 Ma que, no
passado, devem ter servido como canais de escoamento. De acordo com Berman e
Hartmann (2002), estes seriam locais em que a dgua liquida deveria ter existido e que
poderia inclusive ser trazida para a superficie, se caso houvesse atividade tectonica ou
vulcanica. Além disso, Mellon e Jakosky, 1995, sugerem a possibilidade do gelo de
agua ser estavel em muitos locais, desde que este esteja dentro de poucos centimetros da

superficie.

Ademais, ¢ interessante mencionar algumas pesquisas atuais que relacionam as
caracteristicas ambientais do solo marciano com a viabilidade de formacao de gelo e
agua na superficie do planeta. Em relacdo ao solo, podem ser destacados os sais de
percloratos que foram detectados gragas as diversas missdes espaciais enviadas a Marte
(LENTON et al., 2017). No que concerne a questdo ambiental, pode ser realgado as
temperaturas na regido equatorial ao longo do verdo marciano que ficam em torno de
20°C, enquanto nos polos ¢ de -20°C. Assim, de acordo com Ojha et al. (2015), a

concatenagcdo desses fatores favorecem a existéncia de um ambiente propicio a
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formacao estavel de agua liquida na superficie marciana, por conta dos sais percloratos
diminuirem o ponto de congelamento da agua. Desse modo, podem existir fluxos de

salmouras periddicos na superficie de Marte.

Outro fendmeno proeminente deste eon que merece ser discutido ¢ a questdo das
interacdes dos ventos com o ambiente marciano. De acordo com Chassefieére e Leblanc
(2004) o escape da atmosfera marciana ocorre por mecanismos térmicos (escape de
hidrogénio), mas também por processos nao-térmicos envolvendo o vento em Marte,

tais como fuga fotoquimica, sputtering, perda de ions (Figura 4).

Vento solar
(coleta de ions)

Atmosfera
superior estendida

entrada de *

Camada limite energia solar
escape de ions

v

lonosfera

Energia e
transferéncia
de momento

Atmosfera Superior

Quimica neutra
e Dindmica

pulverizagéo energética

acoplamento ou troca de energia

Baixa atmosfera

Quimica e Dindmica
de ions

Convecgdo em
larga escala

Fluxo de saida de ions

Tempestades e
demais eventos

Figura 4 — Ilustragdo dos processos atmosféricos de Marte. Fonte: Brain et al., 2010.

De acordo com Brain et al. (2010), esse tipo de mecanismo tornou a atmosfera

marciana mais fina por conta, em resumo, da perda de particulas da atmosfera superior
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que teriam sido levadas pelo vento solar. Este vento solar interagiria diretamente com a
ionosfera marciana (Figura 5). Destarte, a pulverizacao de gases da atmosfera marciana
induzida por vento solar e pelos processos fotoquimicos teriam assim, tornado Marte,

um planeta frio e seco.
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Figura 5 — Esquema da interagdo do evento do vento solar, do fluxo UV e da Particula Energética Solar

com a atmosfera superior / ionosfera de Marte. Fonte: Chassefie¢re e Leblanc (2004).

O Amazoniano se caracteriza assim por ser o0 momento histérico em que Marte
tornou-se um planeta desértico e gelado. Este cenario, que comegou a aproximadamente
3 bilhdes de anos atras, na outra escala geologica do planeta vermelho, vincula-se ao
chamado eon Siderikano. Todas essas mudangas drasticas permanecem até hoje. A
compilagdo de todos os eons e os respectivos processos ambientais estdo ilustrados na

Figura 6.
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Figura 6 — Ilustracdo esquematica do tempo geoldgico de Marte, contendo os diversos processos de
vulcanismo, atividade fluvial, a formagao de bacias e crateras. Fonte: LAKDAWALLA, 2013. Modificada

pelo autor
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1.2.1. Meteoritos marcianos

1.2.1.1. Eles sao realmente de Marte?

Para que haja um bom entendimento acerca deste topico, primeiramente, €
necessario que algumas consideragdes sejam feitas em relagdo a certas terminologias.
Embora, os termos meteordide, meteoro e meteorito tenham a mesma raiz grega “meta”,
a qual gerou ‘meteor(o)’ e serem o mesmo material astrofisico, existem certas

diferencas e conceitos que os distinguem entre si (ZUCOLOTTO et al, 2013).

De forma geral, temos que os meteoroides sao corpos que se encontram no
Universo com tamanhos variados, em torno de 10 pm a alguns milhares de metros.
Esses objetos que orbitam o meio interplanetario podem ter sua trajetdria suscetivel a
uma rota de colisdo com a Terra devido a acdo da gravidade. Quando esses objetos
celestes entram em nosso planeta, basicamente, provocam um fendmeno visual de
rastros luminosos, o qual ¢ associado a sua passagem através da atmosfera terrestre. Em
geral, ¢ mais facil de se observar esses clardes cruzando rapidamente e repentinamente o
céu em cidades distantes, com baixa polui¢do luminosa, em praias ou em campos
durante noites limpidas e sem luar. Esse fendmeno, popularmente conhecido como
“estrela cadente”, na verdade, sdo os corpos celestes cientificamente denominados
meteoros. Por fim, os meteordides que conseguem “vencer” a atmosfera terrestre, por
conta de ter tamanho e resisténcia suficiente para sobreviver a queima como meteoro, €
que caem sobre a superficie terrestre sdao chamados de meteoritos
(NASCIMENTO-DIAS, 2018). Dessa forma, os meteoritos sdo artefatos astrofisicos
que podem ser provenientes de materiais ejetados de planetas, satélites ou de corpos
celestes como meteoroides, asteroides e cometas. Informagdes relacionadas a todas
essas diferentes categorias (Classe, Cla, Grupo e Queda) em que sdo divididos os

meteoritos serdo apresentadas separadamente no Apéndice A.

A maior parte dos meteoritos datados até entdo apresentam idades de formacao
de aproximadamente 4,5 bilhdes de anos (KROT et al., 2014). No entanto, ¢ possivel
destacar, entre esses materiais extraterrestres, um grupo de acondritos cuja cristalizagao
ocorreu a cerca de 1,3 bilhdes de anos atrds. Essa idade de cristalizagao tardia desses
objetos extraterrestres e a dificuldade de detectar atividade ignea tdo tardia em outros
corpos geologicos, segundo McSween JR e Treiman (2018), serviram como base inicial

para inferir que estes eram oriundos de um planeta.
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Com base nessas diferencas, estes meteoritos, entdo, foram alocados em um
grupo denominado SNC (shergotitos, nakhlitos e chassignitos). Posteriormente, foi
possivel observar que os SNC possuem uma composi¢do isotopica de Carbono (C),
Nitrogénio (N), Oxigénio (O) e gases nobres diferentes dos outros meteoritos. De
acordo com Bogard and Johnson, (1983), a composicio de gases encontrados na
atmosfera marciana pela sonda Viking em 1976 ¢ idéntica, dentro da margem de erro do
espectrometro de massa a composi¢ao isotopica de gases detectados em shergotitos.
Trabalhos posteriores de Bogard et al. (1984); Becker e Pepin, (1984) mostraram que
uma variedade de componentes presos em meteoritos possuiam abundancias
moleculares e composi¢des isotopicas que combinavam com diversos gases da

atmosfera de Marte (Figura 7).
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Figura 7 — Comparag@o da composi¢do da atmosfera marciana ao nivel do solo com gases retidos em
vidro fundido em meteoritos marcianos. Legenda: Incertezas analiticas, principalmente nas medi¢des
atmosféricas da Viking, sdo indicadas pelos tamanhos dos pontos. Fonte: adaptada de McSween 1994.

De acordo com Ashwal et al. (1982), analises realizadas acerca das crateras
marcianas mostram que as correntes de lava na periferia dos vulcdes Monte Olimpo e
Tharsis tém entre 1,1 e 1,6 bilhdes de anos. Com base nisso, os SNC poderiam ser
amostras oriundas dessas regides. Além disso, andlises dessas crateras com mapas
fotogeologicos dos vulcdes marcianos mostraram que nenhuma outra regido de Marte ¢

jovem o suficiente para ter originado os SNC. A cerca de 170 milhdes de anos atrés,
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uma cratera de impacto se formou na regido, impactando os plagioclasios com uma
intensidade suficientemente grande para transforma-los em minerais de alta pressdo,
como a masquelinita. Esses impactos podem ser os responsaveis pela eje¢do das

amostras de SNC para fora da superficie marciana.

Conforme McSween Jr. (1994), essas seriam evidéncias mais que convincentes
acerca da origem marciana dessas rochas. E importante frisar que a ideia de que os
meteoritos SNC sdo rochas marcianas, se baseia em um bom numero de observagoes.
Além disso, sendo os meteoritos SNC as tnicas amostras de Marte disponiveis na Terra,
averiguar e analisar as propriedades presentes nesses materiais se torna uma tarefa
importante. Resumidamente, isto auxilia na busca por respostas sobre que tipos de
processos podem ter ocorrido durante a formacao e a evolugdo do planeta vermelho. A
seguir, sera brevemente descrita a mineralogia, petrografia e geoquimica de meteoritos

marcianos.
1.2.1.2. Como sao classificados?

Em geral, os meteoritos marcianos s3o divididos em 4 grandes grupos
constituidos por Nakhilitos, Chassignitos, Ortpirxénitos e os Shergotitos que
subdividem-se em 2 sub-grupos, um basaltico e um de lherzolitico (MCSWEEN, 1994;
NYQUIST et al. 2001; KROT et al, 2014) (Figura 8).
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Figura 8 — Classificagdo de meteoritos marcianos. Fonte: Nyquist et al. 2001
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Os meteoritos marcianos, em sua maioria, sdo considerados rochas igneas
oriundas de materiais basalticos e ultramdficos de Marte. Aparentemente, foram
cristalizados em fluxos de lava como rochas ultramaficas ou maficas. Posteriormente,

serd brevemente detalhado cada um dos grupos de meteoritos marcianos.

Shergotitos basalticos

Os shergotitos basalticos sdo constituidos, em sua maioria, por clinopiroxénios,
orientados de forma irregular na dire¢do de uma borda rica em ferro (STOLPER E
MCSWEEN, 1979). Em geral, nesses meteoritos ¢ comum encontrar nos piroxénios,
pequenas quantidades de plagioclasios em forma de masquelinita, inclusdes e outros
minerais mesostaticos. Segundo Nyquist et al. (2001), comparados aos basaltos
terrestres, os shergotitos basélticos sdo caracterizados por uma alta razdo de Fe/(Fe +
Mg) e baixa concentragdo de AlOs. Todos os meteoritos desse grupo tém padrdes
complexos de elementos de terra rara, com deficiéncias distintas de elementos leves de
terra rara e, com exce¢do da dgua, existe uma quantidade abundante de elementos
volateis (Wianke and Dreibus, 1988; Lodders, 1998; Zipfel et al., 2000; Rubin et al.,
2000). Composigdes isotdpicas iniciais de Sr, Nd e Pb sdo varidveis entre os shegottitos
basalticos, possivelmente refletindo diferentes fases da reag¢do entre a crosta marciana e

magma isotopicamente homogéneo.

Em relagdo a granulometria, as rochas pertencentes a esse grupo sao compostas,
geralmente, por graos pequenos e finos (MCSWEEN, 1994). O tamanho relativamente
pequeno dos grdos dos piroxénios, de acordo com Stolper e McSween (1979), sugere
que o alinhamento deve ter ocorrido por meio do fluxo da lava, e ndo por acumulacio
na camara magmatica abaixo da superficie. No entanto, existem casos interessantes,
como o meteorito marciano Shergotty. Embora alguns autores tenham concluido que a
granulacdo do Shergotty ¢ significativamente mais grossa do que a maioria dos
shergotitos basalticos, por exemplo, o Zagami, ambos pertencem ao mesmo grupo

(NYQUIST, 2001).

No grupo dos shergotitos basalticos ainda existem casos como o meteorito
EET79001, que possui duas diferentes litologias, que sdo chamadas de “A” e "B”,
unidas por um contato plano e sem brechas. Elas sdo similares entre si e aos demais
shergotitos basélticos em termos de mineralogia. Porém, diferem entre si no tamanho de
seus graos, sendo a granulacao da litologia B mais grossa, em relagao a litologia A.

Segundo Mittlefehldt et al. (1997), a grande diferenca entre essas unidades seria devido
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a presenca de xenocristais de olivina, ortopiroxénio e cromita na litologia A, cuja
formagdo pode ter acontecido por meio de uma fusdo de impacto. Isso demonstra que
ndo existe contradi¢do entre Zagami e Shergotty, mas um processo natural que precisa

ser melhor compreendido e desvendado.

De acordo com Stolper e McSween (1979), uma via possivel de evolucao
mineralogica seria através de um cendrio que iniciar-se-ia com a cristalizacdo dos graos
de clinopiroxénios e sua concentracdo em meio ao magma (Figura 9a) seguida da
cristalizacdo dos piroxénios, ao redor dos graos de plagioclasios, que ocorre de forma
intersticial (Figura 9b). Por fim, o0 magma remanescente continuaria a se cristalizar,

formando os minerais como magnetita, ilmenita e materiais mesostaticos (Figura 9c).
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Figura 9 — Historia de cristalizagdo esquematica de shergottites basalticos. Legenda: (a) Processo inicial
de cristalizacdo dos graos (b) cristalizacdo dos piroxénios (c) formagao de oxidos de ferro e materiais
mesostaticos Fonte: McSween, 1994,

Shergotitos lherzoliticos

Shergotitos lherzoliticos sdo majoritariamente constituidos por olivinas de
granulacdo média e por cromitas localizadas no interior de grandes cristais de

ortopiroxénios. Essas olivinas sdo extremamente ricas em ferro por estarem em
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equilibrio com os ortopiroxénios coexistentes. Além disso, nos lherzoliticos também ha
masquelinita, clinopiroxénios e outros minerais compondo 0s espagos entre 0s

principais constituintes dessas rochas extraterrestres (MCSWEEN, 1994).

De acordo com Stolper ¢ McSween (1979), a cristalizagao dos shergotitos
lherzoliticos provavelmente teve inicio com a cristalizagdo das olivinas, cromitas e de
alguns ortopiroxénios em baixa concentragdo de Fe. Em seguida, estruturas de
cristalizacdo abertas formadas por esses minerais permitiriam a acumulag¢ao de outros
cristais € o acesso de magma em seu interior, o que culminou na cristalizagdo de
grandes ortopiroxénios. Conforme os piroxénios e plagiocldsios cristalizam-se nos
espacos intersticiais, os espacos iam sendo preenchidos e se fechando. E, por fim, os

liquidos remanescentes cristalizaram-se e reagiram com os minerais (Figura 10).

Figura 10 - Historia de cristalizagdo esquematica dos Shergotitos lherzoliticos. Legenda: (a) Cristalizagdo
de olivinas e o0xidos de ferro (b) cristalizacdo aberta (c) formagao de plagioclasios (d) cristalizacdo a

partir de liquidos remanescentes. Fonte: McSween 1994.

Assim, como os shergotitos basalticos, os lherzoliticos sdo rochas deficientes em
elementos leves de terra-rara. Os is6topos radiogénicos de alguns dos meteoritos desse
grupo sdo consistentes com a cristalizacdo destas rochas no mesmo magma, que ¢
semelhante em termos de elementos de terra-rara e composicao isotdpica ao shergotito

basaltico EET79001, mas diferente em relagdo ao Shergotty e ao Zagami.
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Nakhlitos

Os nakhlitos possuem sua formacao estrutural composta por piroxénios ricos em
magnésio com pequenas quantidades de olivinas ricas em ferro dispostas em uma
mesoOstase microcristalina. A mesostase € constituida por pigeonita, ferroaugita,
plagioclasios, feldspatos alcalinos. A historia do resfriamento desse grupo de meteoritos
marcianos ¢ consistente com um modelo de crescimento de cristalizagdo que tenha
ocorrido ainda na sub-superficie, a partir de um resfriamento em torno de 1 a 5 anos
aproximadamente. A cristalizagdo dos nakhlitos provavelmente comegou com graos de
piroxénios e olivina, seguido da formacdo de uma estrutura de cumulatos. Esses
cumulatos sdo agrupamentos de olivinas e piroxénios com o liquido magmatico. Por
fim, o processo final de cristalizagdo teria os liquidos remanescentes reagindo com os

demais minerais (MCSWEEN, 1994).

Chassigny (dunito)

Meteoritos dessa classe possuem olivina rica em ferro, em pequenas quantidades

de pigeonita, augita, feldspato, cromita e ilmenita. Particularmente, nesse grupo a
. o c e 3+ L e e
cromita chama a atengdo por ter em sua constituicdo o Fe~ . Essa caracteristica indica

que o material passou por condigdes oxidativas. Embora as olivinas ndo apresentem
uma orientacdo preferida, a textura e abundancia desses minerais indicam que esse
meteorito ¢ um cumulato. A cristalizacdo de ortopiroxénios e clinopiroxénios, nesse
grupo parece ter uma ligacdo forte entre os chassignitos e os shergotitos. Porém, tal
como os nakhlitos, os meteoritos chassignitos sdo ricos em elementos de terra-rara

(MCSWEEN, 1994).

ALHS84001 (ortopiroxenito)

O ALH84001 ¢ um ortopiroxenito cataclastico de granulometria grossa. A sua
composi¢do mineralogica ¢ formada por cromitas, e, em suas regides cataclasticas, ha
plagioclésio, ortopiroxénio, apatita e pirita. Analises posteriores identificaram também
olivinas e carbonatos em pequenas quantidades. Sua composi¢do mineraldgica ¢ similar
a dos shergotitos lherzoliticos e dos nakhlitos, e o fato da olivina estar presente sugere
uma ligacdo mais proxima a esses meteoritos. Porém, segundo Mittlefehldt (1994),
ALHS84001 seria um membro unico das amostras de Marte, ¢ a elucidacdo de sua idade

podera fortalecer essa afirmacdo (MCSWEEN, 1994).
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1.2.1.3. Quais sio as possiveis relacoes entre os meteoritos e o ambiente marciano?

H4 tempos, busca-se a localizagdo dos terrenos marcianos que podem ter idade
apropriada que coincida com a época de ejecdo dos meteoritos SNC. Esse interesse esta
ligado a tentativa de inferir quais regides em Marte poderiam ter sido o sitio proveniente
desses materiais. De acordo com Singer e McSween (1993), os shergotitos basalticos
poderiam ser tipos comuns de lava na superficie marciana. As texturas dos shergottitos
basalticos, segundo Nyquist et al. (2001), em geral s@o consistentes com as texturas

esperadas para fluxos de lava basaltica na superficie.

No entanto, o shergotito baséltico Zagami aparenta ter um processo de
cristalizacdo em duas etapas. De acordo com McCoy et al. (1992), a primeira teria
ocorrido em uma camara magmatica de esfriamento lento, ja que a presenca de anfibola
nos nucleos dos cristais de piroxénios requerem pressdes que sdo encontradas em
profundidades maiores que 7,5 km em Marte. Durante a segunda etapa do processo, 0s
cristais de piroxénios deveriam estar entranhados em um magma que, ou se esfriou
proximo da superficie em um dique relativamente fino, ou foi para a superficie e

cristalizou-se em um fluxo de lava com espessura maior que 10 m.

Aparentemente, essas observacdes para a cristalizagdo do Zagami sdo
consistentes com as estruturas e fluxos encontrados na regido de Tharsis em Marte. Em
geral, de acordo com McSween (1994), existe um consenso de que a regiao de Tharsis,
na Figura 11, seria o Unico terreno jovem o suficiente para ter dado origem aos SNC
mais recentes. Porém, segundo McSween Jr (1994), at¢ o momento ndo foi detectada

nenhuma regido similar ao grupo dos nakhlitos na superficie de Marte.
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Figura 11 — Mapa marciano da regido de Tharsis mostrando as localiza¢des (indicadas por pontos) de
crateras candidatas para os meteoritos de 1.3 Ga a 180 Ma SNC, apds Mouginis- Mark et al. (1992). As

crateras mais plausiveis para amostragem de shergottitas mais jovens sao indicadas por pontos circulados

Em resposta a isso, McSween (1994) sugere a possibilidade de esses materiais
estarem limitados as exposi¢cdes erosivas ou tectonicas da sub-superficie. Esse

argumento parece ser viavel, pois € importante lembrar que ndo é esperado que nenhum
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dos meteoritos cuja origem seja, aparentemente, plutonica, sejam encontrados

comumente na crosta do planeta.

Além disso, ¢ valido frisar que de acordo com Wilson and Parfitt (1989), as
caracteristicas eruptivas estdo condicionadas a reologia do magma, gravidade e pressao
atmosféricas. Destarte, temos que a densidade do magma afeta sua habilidade para
chegar a superficie e sua diferenciacdo por cristalizacdo fracionada. Ademais, devido a
baixa gravidade que o planeta Marte apresenta, a velocidade de ascensdao do magma se
reduz e segundo Wilson ¢ Head (1988), dariam origem a grandes reservatorios
magmaticos na sub-superficie. Apenas a titulo de curiosidade as densidades para os

magmas que, possivelmente, deram origem aos SNC foram calculadas:

° Shergottitos basalticos entre 2.75 e 2.83 g/cm?;
° Nakhla aproximadamente 2.92 g/cm?;
° Chassigny aproximadamente 2.79 g/cm?

Esses calculos foram realizados por Longhi (1991) e complementados
posteriormente por Harvey e McSween (1992). No geral, os magmas dos SNC sao
considerados mais densos que os basaltos terrestres € um pouco menos densos que os

basaltos lunares.

Com base em todas essas questdes, posteriormente, passou-se a ser realizadas
analises em crateras marcianas formadas por impacto obliquo. O intuito dessas analises
¢ dar suporte a um modelo, no qual as rochas marcianas poderiam ter sido arrancadas
por um impacto obliquo de um grande corpo (NYQUIST, 1983). Foram priorizadas
crateras cujas morfologias indicassem ter menos de 180 milhdes de anos. Entre 25
crateras identificadas na regido de Tharsis, apenas 9 delas parecem ser jovens o
suficiente para terem originado os shergotitos. Também foi constatado que nenhuma
dessas crateras poderia ter originado, simultaneamente, fragmentos com idades de 1,3
bilhdes de anos e de 180 milhdes de anos. Este ¢ um ponto crucial, o qual apresenta ser

contrario a ideia de que todos os SNC foram originados por um mesmo impacto.

Por fim, ¢ importante ressaltar que essas analises ndo levam em conta questdes
de camadas estratigraficas, ou seja, de que as amostras de idades diferentes podem ter se
originado de profundidades diferentes. Todavia, McSween (1994) relata que a maioria
dos tipos de impacto que ocorreram em Marte, provavelmente ejetaram apenas rochas

proximas a superficie. Além disso, até o momento nenhuma das crateras estudadas
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estavam proximas de ter mais do que 100 km de didmetro, tamanho favorecido por
estudos dindmicos acerca da ejecdo dos SNC (NYQUIST et al., 2001; MCSWEEN
1994).

1.2.  Arelagdo de algumas descobertas fisicas com as técnicas analiticas

Embora muitos fisicos proeminentes ao final do século XIX acreditassem que a
natureza do mundo fisico estava substancialmente esclarecida, este paradigma logo foi
rompido com uma série de descobertas. Ainda durante esta época, ocorreram diversas
descobertas como a do elétron, raios X e a do efeito fotoelétrico. Todas estas
descobertas proporcionaram avancos a ciéncia tanto tedrica, quanto experimental
(NASCIMENTO-DIAS et al., 2017).

Em 1894, o fisico alemdo Wilhelm Conrad Roentgen por meio dos raios
catddicos, observou experimentalmente, a geracdo de uma radiagdo que por conta de sua
natureza desconhecida foi chamada por ele de “raios X” (SAITOVICH, 1995).
Posteriormente, Joseph John Thomson em 1897, demonstrou que os raios catodicos
estudados por Roentgen eram compostos por pequenas particulas negativamente
carregadas, as quais foram denominadas elétrons.

Pouco tempo depois, outro fenomeno bastante relevante foi “descoberto”
proximo a esta época, o efeito fotoelétrico. Apesar de ja ter sido descrito, por Henrich
Hertz entre os anos de 1886 e 1887, a concepgdo por conceitos classicos deste
fendmeno ndo era eficaz. A aclaragdo do efeito fotoelétrico apenas se deu décadas a
frente através dos conceitos modernos apresentados por Albert Einstein em 1905.
Dentre as propostas apresentadas por Einstein vale destacar, a concepc¢ao de energia
concentrada em pacotes (fotons), ao invés da previsao cldssica em ondas, além da
possibilidade de um elétron poder ser ejetado de uma dada superficie (SAITOVICH,
1995).

Entre a descoberta de Roentgen e Einstein, a natureza eletromagnética dos raios
X, durante esta €época, ainda ndo estava estabelecida de forma so6lida. Para tanto, era
necessario comprovar, tal como previsto por Helmholtz, se algum dos feixes produzidos
pela radiacdo X sofreria interferéncia, por ser um fenomeno exclusivo de ondas.

Foi apenas por volta de 1912, que o fisico alemdo Max von Laue, juntamente

com Friedrich e Knipping, conseguiram obter o primeiro difratograma de difracao, se
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baseando nos estudos de Ewald sobre cristais. Vale ressaltar que ainda durante esta
época, William Henry Bragg e William Lawrence Bragg formularam uma equagao, a
qual se conhecendo as distancias interplanares, seria possivel determinar a estrutura
cristalina do material (AGUILAR-MARIN et al, 2020).

Por fim, vale destacar a observac¢do experimental feita anos mais tarde por C.V
Raman e K.S. Krishnan. Embora o fendmeno do espalhamento de luz monocromatica
com mudanga na frequéncia tenha sido previsto teoricamente por Adolf Smekal em
1923, apenas em 1928 através de um conjunto de equipamentos, formado por uma
camara com lentes e filtros construido por Raman e Krishnan que o processo de
espalhamento foi observado (RAMAN e KRISHNAN, 1928)

Na época, Raman e Krishnan observaram que quando um feixe de luz
monocromatico com frequéncia @ transpunha um material, o espalhamento era
composto por uma série de linhas de diferentes intensidades w — w,,w — w,, © —w; € ®
+ o o+ o, o+ o, . Esteefeito foi detectado para mais de 60 tipos de fluidos
diferentes. Destas observagdes, entre 1930 e 1940, surgiu a espectroscopia Raman que
se caracterizou em utilizar a vibragao das moléculas para gerar seus dados (ROSTRON
et al, 2016). Resumidamente, o espalhamento Raman ou a técnica de Raman fornece a
identificagdo das amostras através do comprimento de onda gerado e caracteristico de
cada amostra, oriundo do espalhamento inelastico de luz monocromatica que se da
durante o processo de interacao de uma radiacao eletromagnética com o material.

O presente trabalho tem como base conceitos vinculados as descobertas
mencionadas anteriormente. Para maior elucidagdo, serd apresentada uma breve sintese

dos efeitos fisicos que decorrem da produgdo destes processos.
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2. Fundamentos teoricos introdutorios
2.1. Técnicas analiticas

Técnicas analiticas sdao métodos de se buscar informacdes através de
equipamentos, os quais sdo construidos com base em principios fisicos ou quimicos.
Dentre as diversas técnicas existentes, especificamente, no desenvolvimento deste
trabalho foram utilizadas a Espectroscopia de Fotoelétrons por Raios X (XPS), Difragao
de Raios X (DRX), espectroscopia Raman e absor¢cdo de Infravermelho por
Transformada de Fourier (FTIR). O intuito principal na utilizacdo dessas técnicas ¢

realizar a caracterizacdo das amostras de meteoritos marcianos Zagami ¢ NWA 6963.

A Difracdo de Raios X tem como finalidade fornecer as caracteristicas
estruturais das amostras. Nesta técnica sdo gerados dados com informacdes sobre a
matriz cristalografica das amostras e com base nisto é possivel atribuir os tipos de

constituintes mineraldgicos que podem estar presentes nas amostras.

As técnicas de Espectroscopia de Fotoelétrons por Raios X tem como objetivo
gerar dados sobre a composi¢ao quimica elementar dos meteoritos. Esta ¢ uma técnica
de superficie que detecta elétrons emitidos por uma amostra apds esta ter sido exposta a
uma radiacdo eletromagnética. Sendo assim, a informagao obtida ¢ proveniente das

camadas mais superficiais da amostra.

Outras técnicas como Raman e a FTIR, sdo consideradas espectroscopias
vibracionais. Apesar de ambas terem como caracteristicas a geragao de dados através da
detec¢do dos modos vibracionais de moléculas presentes nas amostras, o0 Raman e o
FTIR fornecem respostas complementares que dependem de regra de selecdo
envolvendo a interacdo da radiacdo com a matéria. Enquanto Raman ¢ um processo de
dois fotons (absor¢do e emissdao), no caso do FTIR ¢ gerado apenas um foton ¢

absorvido no processo de intera¢do radiacdo-matéria.

Assim, nos topicos seguintes serao apresentadas algumas descobertas historicas
de conceitos fisicos fundamentais para as técnicas citadas. Além disso, serao descritos
como esses principios fisicos e a utilizagdo deles podem auxiliar na obtengdo de

resultados.



47

2.2. Métodos tedricos e experimentais de XPS

O equipamento utilizado na técnica de XPS ¢ composto por uma fonte de luz,
anodos, um porta amostra e um espectrometro. Basicamente, todo o processo tem seu
inicio através da fonte de luz que, neste caso, emite uma radiacdo eletromagnética na
ordem de 10" Hz (em Raios X). A partir desta emissdo de energia o produzida pela
fonte, ¢ preciso ter o cuidado de se escolher o anodo apropriado para se obter a
medida. Dentre os anodos do equipamento tem se disponivel os de AlKa (Energia de
1486 eV, largura de linha de 4 eV) e MgKa (Energia de 1253 eV, Largura de linha de
6 eV). Desse modo, o espectrometro que faz parte do equipamento tem como
finalidade analisar os fotoelétrons ejetados (HUFNER, 2013). A Figura 12 reproduz de
forma ilustrativa um esquema de como o efeito fotoelétrico ocorre no experimento de

XPS.

Amostra - [|¢& -+ Espectrémetro
==
1 —
1 1 E’
Nivel B : I kin
de haw o : ,4'
Vacuo ! : f”/:_ .............. t i
¢ ' : ¢ —p'—¢
Nivel I IE
de :
Fermi
Ep : :
—1— — I
I 1
I 1

Figura 12 — Ilustragdo da amostra com o espectrOmetro e suas implicagdes eletronicas.

Tendo o conhecimento deste processo, de acordo com Liith (2001), a
fotocorrente ou corrente fotoelétrica pode ser calculada através de um modelo

aproximativo de trés passos do processo de fotoemissao:

Primeiramente, ocorre o processo de criacdo de fotoelétrons, sendo este
considerado de modo aproximadamente instantaneo. O atomo da superficie do material
absorve os fotons, levando elétrons de um estado eletronico inicial para um estado

eletronico excitado. As mudancas que podem acontecer nas distribuigdes eletronicas,
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tal como nos orbitais sdo negligenciadas para diminui¢do de complexidade. Desse
modo, a mudanga do estado inicial de um elétron para um estado final, como um

fotoelétron, pode ser dada pela probabilidade de transi¢cao W:

(1) W=Cok (Er- Ei-hw) mg

Nesta equacao, C ¢ uma constante que depende das condigdes de contorno do

problema. A func¢do delta de Kronecker d, representa a conserva¢do de energia. A

variavel mg ¢ caracterizada por um termo matricial ou elemento de matriz (((pf|r l9; )

que denota probabilidade de transi¢ao, dada por:

() M 3= oslt [o; Ak, E).

O termo relacionado a probabilidade da transi¢do entre o estado inicial |¢i), para

o final ((pﬁ, ¢ expressado pelo modulo ao quadrado de elementos de matriz |c*. A soma

de todas as probabilidades resulta na fungdo espectral, lado direito da equagdo 3, dada

por:

B)A(k,E) = 5 |lcf?

No experimento de XPS a funcdo espectral ¢ a quantidade mensurada. Para

sistemas de elétrons ndo interagentes, temos:

(4) A%kE) = 64 - E%(K)) /m

em que a delta de Dirac J,4, exige que a energia detectada E, seja igual a energia de um
elétron livre (E%k) = h’k*/(2m)). A equacdo 4 equivale a energia de ligagdo de
Koopman, que diz que a energia de ligacdo ¢ igual a energia negativa do estado do

qual o elétron foi ejetado, isto €.

(5) Eg=- €, onde Eg ¢ a energia de um elétron ligado.
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O segundo momento a ser calculado é apos o elétron absorver o foton. Ele
percorre a rede cristalina até chegar a superficie. Os elétrons que chegarem a superficie
sofrendo apenas colisdes elasticas irdo contribuir para o pico. A probabilidade de um
elétron chegar a superficie sem perder energia ¢ proporcional ao livre caminho médio,

ou seja (HUFNER, 2013),
(6) Y=AKE)

O comportamento do livre caminho médio em funcdo da energia cinética
demonstra a sensibilidade de superficie de medidas da técnica de XPS. A equacdo de
Lambert-Beer (equacdo 7) relaciona a intensidade de luz (I) incidida, com o livre

caminho médio A, de uma amostra com espessura d, da seguinte forma:
(7) I — IO e (-d/AcosB)

em que I, se refere a intensidade em uma amostra com espessura "infinita". Com a
geometria do experimento excitando elétrons em uma incidéncia normal o angulo 6 em
relacdo a normal da superficie ¢ zero. Na incidéncia rasante o angulo 0 sera diferente
de zero, nesse caso os fotoelétrons percorrem um caminho maior, d/Acos6, em relagao
a uma incidéncia normal, cujo caminho era d/A. Uma medida com geometria de
incidéncia rasante ¢ mais sensivel a superficie e a intensidade dos picos no espectro ¢é

reduzida (LUTH, 2001).

Por fim, o terceiro processo esta relacionado com a eje¢dao do fotoelétron do
material. Unindo os resultados dos trés passos, a fotocorrente sera expressa por (LUTH,

2001; HUFNER, 2013):

®) I(EK) 2 5 m*3Y Sy(Ep-E; -ho) 84 (E - E(k)) x F(Ey) T (kI .E) & (k’~k -g)

em que F(Ei) ¢ a fun¢do de Fermi, que garante que o estado inicial esteja ocupado.
T(kL,E) ¢ a taxa de transmissdo dos fotoelétrons. Eop é a mesma delta de Dirac do
passo 1 (equagdo 4). Com base na teoria do processo de fotoemissdo apresentada, ¢
possivel serem obtidas informagdes e interpretagdes na pratica através do espectro de
fotoemissao oriundo de todo esse processo (LUTH, 2001). As informagdes sobre os

atomos presentes na amostra sao obtidas através da andlise da energia de ligacao dos
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fotoelétrons gerados durante o processo de fotoemissdo. Essa andlise pode ser feita

através da equacao do efeito fotoelétrico ou através da aproximagdo de Koopman.

Na Figura 13 sao apresentados os niveis de energia de um sélido que foram
interpretados por um espectrometro como um espectro de fotoemissdo. Vale ressaltar
que no espectro de XPS, os picos se referem aos fotoelétrons que sairam de uma

camada, e de um atomo, especifico.

Niveis eletrénicos de Espectro correspondente
uma dada amostra
E Ep
W ESE—— S %—Nivel de Vacuo
Er | i S Energia de Férmi

Banda de valéncia

Nivel de caroco

;.__H[E:, e e N[F)

Figura 13 — Niveis eletronicos a partir do ntcleo até o nivel de vacuo, passando pelo nivel de Fermi

(esquerda) e o correspondente espectro de XPS (direita).

2.3. Métodos tedricos e experimentais de Difracao de raios X

A difragdo de raios X ¢ um processo decorrente de uma dispersdo coerente em
que a mudanca de comprimento de onda € muito pequena, de modo que a interagao
pode ser considerada elastica. Nesse tipo de interagdo, o féoton muda apenas a sua
trajetoria apos a colisdo, porém mantém a mesma fase e a mesma energia da radiagao

incidente (DA SILVA, 2020; JENKINS & SNYDER, 1996; KAPLAN, 1978).

De forma geral, pode se dizer que o fendmeno da difracdo de raios X ocorre



51

quando a radiagdo incidente possui um comprimento de onda comparavel ao
espacamento entre os elementos da rede i.e., dos atomos que compdem o material
analisado e que possuem algum ordenamento geométrico seja de curto alcance, como
em materiais amorfos, seja de longo alcance como em uma estrutura cristalina. Nestes
casos, € possivel observar combinagdes de ondas eletromagnéticas oriundas do processo
de espalhamento que criam um padriao de interferéncia espacial (difracdo) que reflete
informagdes sobre a geometria (distribui¢dao atdmica) do material estudado (CULLITY

& STOCK, 2001).

Max Von Laue, por volta de 1912, concebeu as formulagdes iniciais sobre como
realizar a difracdo de raios X utilizando uma estrutura cristalina como rede
tridimensional periddica. Antes de descrever o método de Laue ¢ necessdrio fazer
algumas consideracdes tedricas sobre redes periddicas no espago dos vetores de onda ou

espaco reciproco .

Em geral, no cenario de Laue, a rede no espago dos vetores de onda ¢ gerada por
meio de translacdes de trés vetores base ndo-coplanares b, b,, b;, que geram sitios K
(rede reciproca). Sera adotada neste trabalho a notacdo dos vetores reciprocos em
termos dos vetores base da estrutura cristalina subjacente no espago direto (espago

euclidiano):
b, =2n(a,x a;) / (a,.a, x a;);
b,=2n(a;x a;)/(a,.a,x a;);
b; =2n(a, x a,)/( a,.a,x a;).

E importante destacar que os vetores base da rede reciproca sdo perpendiculares
ao plano definido por dois vetores base da rede direta. Por exemplo, o vetor b;, por
definicdo, é perpendicular ao plano formado pelos vetores base a, ¢ a;. Além disso, o
vetor b, possui dimens3o de (comprimento)™ (ex: medida em A ™), ou seja, o reciproco
da dimensao de comprimento. De fato da defini¢do dos vetores base da rede reciproca o
numerador tem dimensdo de area (produto vetorial) e o denominador tem dimensao de
volume (produto misto). Com base nas informacgdes anteriores se obtém uma relacio
importante entre os vetores base da estrutura cristalina e os vetores base da rede

reciproca, sendo este processo expresso pelo produto escalar:
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ai . bj = 27[(51]

Essas informagdes serdo importantes para o desenvolvimento de conceitos mais

a frente.

O método de Laue ¢ uma das formulagdes possiveis da difragdao de raios x por
materiais cristalinos, sendo este caracterizado pelo uso de um feixe colimado de raios x
de espectro continuo, em que a deteccdo ¢ feita por meio de sensor, sobre o qual sdo
obtidas as chamadas “manchas de Laue” (Figura 14). Em ultima analise as “manchas de
Laue” correspondem a uma Transformada de Fourier da estrutura cristalina. Desta
forma, para se ter ideia da geometria da Gltima basta que seja feita uma transformada de

Fourier inversa .

Amostra Diagrama
(cristal) de Laue

e Colimador

ubo ae de Pb

raios X Chapa
fotografica

7{;/‘1‘\

Figura 14 - Esquema pictorico do dispositivo para difragdo de raios X. Fonte: Nussenzveig (2013).

Ao considerar um feixe colimado de raios X incidente sobre um cristal, este
pode ser representado por uma onda plana (NUSSENZVEIG, 2013):
ikﬁor
vo(r) = Ae
Este feixe espalhado pelos atomos que compdem o cristal, geram ondas esféricas que se
superpdem. Ao somarmos todas as contribui¢des, obtém-se uma onda total. E
importante salientar que apenas as ondas para os quais os raios espalhados de todos os

pontos da rede interfiram de forma construtiva ou parcialmente construtiva serdo

observados (Figura 15).
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Figura 15 - Tlustracdo da diferenca de caminho para raios espalhados a partir de dois pontos separados por

uma distancia “d”. Fonte: Ashcroft, 1976.

Observando os feixes incidentes em dois pontos da rede e os respectivos processos de

espalhamento a diferenca de caminho ¢ dada por:
dn-dn’

Quando a diferenga entre os caminhos ¢ um multiplo inteiro do comprimento de onda,

os feixes espalhados interferem construtivamente seguindo:
d.(n-n")=mh

multiplicando ambos os lados por 2m /A , & possivel re-escrever a condigdo de

interferéncia construtiva como:
d (k-kK')=2nm

Considerando agora a rede de sitios espalhadores, tém-se que eles podem ser descritos
pelos vetores base que descrevem a rede cristalina R = m;a; + m,a, + m;a; gerando
R.(k - k') = 2x m, onde m e os m; sdo inteiros. Vale ressaltar que o vetor de onda de
espalhamento (k - k") em principio pode pertencer a rede reciproca. Se este for o caso,
R.(k - k') = m;h + m,k + m;l . Sendo h, k, | inteiros, o lado direito da equacdo anterior

também sera inteiro resultando que podemos escrever:

exp (iR (k-k')=1.
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Como conclusdo temos que, caso o vetor de onda de espalhamento seja um vetor da
rede reciproca (H), a difracdo de raios X fornecera uma “mancha de Laue” quando

ocorrer uma interferéncia construtiva.

Sendo o espalhamento elastico e ocorrendo interferéncia construtiva,
H= |k'-k| ou k= |k - H]| pode ser escrito como:
kH=H/2.

Essa ultima equagdo nos diz que para que haja interferéncia construtiva na difragdo de
raios X a componente do vetor de onda incidente da radiagdo na direcdo de um vetor da
rede reciproca deve ser igual a metade do médulo deste. Dessa maneira, um vetor de
onda incidente ird satisfazer a condicdo de Laue se, ¢ somente se, sua extremidade
estiver situada sobre um plano bissetor perpendicular a um vetor H da rede reciproca.
Tais planos sdo chamados de planos de Bragg (Figura 16). O plano de Bragg associado
a um pico particular de difracdo na formulagao de Laue ¢ identificado portanto por um
vetor da rede reciproca (perpendicular ao plano) e faz parte de uma familia de planos
paralelos da rede direta responsaveis pelo pico de difracdo na formulacao de Bragg

(conforme trataremos a seguir).

//

Figura 16 - Ilustragdo grafica da condi¢do de Laue. Fonte: Ashcroft, 1976.

Uma construcdo bastante instrutiva para visualizacdo da condigcdo de difracao foi

proposta por Ewald. Ela consiste em representar, no espago da rede reciproca
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conjuntamente os vetores de onda incidente e espalhada, ilustrando a condi¢ao de Laue.

Tal construgdo ¢ denominada de constru¢do de Ewald (Figura 17).

1 ,/"\‘
) / \ =
. r}(’r . . \\ k‘ . [ o
\ . _‘__A_-_- _ \\
.\ ﬁ =
. . Ly . T .

Figura 17 - Representagdo da esfera de Ewald. Fonte: Ashcroft, 1976.

Nela um ponto da rede reciproca ¢ eleito como uma origem. A partir desta
origem, traca-se o vetor de onda incidente k, e na sua extremidade fica localizado o
centro da esfera de Ewald (ou esfera de reflexdo) que possui raio k. Entdo, existira um
vetor k™ que ird satisfazer a condi¢ao de Laue se, e somente se, existir um ponto da rede
reciproca na superficie da esfera, de forma que os vetores representados formem um
triangulo fechado. Neste caso, existird interferéncia construtiva quando o vetor de

espalhamento for igual ao vetor de rede reciproca H (Figura 17).

Em 1912, Friedrich e Knipping usando um dispositivo experimental
conseguiram obter resultados que confirmaram as previsdes de Laue e o carater das
ondas eletromagnéticas dos raios X. Posteriormente, William Henry Bragg e seu filho
William Lawrence Bragg, desenvolveram uma nova metodologia de observagao de
difracdo de raios X através do que se conhece como radiagdo X monocromatica. Os
Braggs utilizaram da variagdo dos angulos de incidéncia (por rotacao do cristal) até que
fosse possivel obter os méaximos principais. Com base nessas condi¢des foi possivel
mostrar que as condi¢des de Laue podem ser interpretadas como se fossem reflexdes
espaciais dos raios X em planos (planos de Bragg). Conforme Nussenzveig (2013),
seguindo essas condigdes, para que haja interferéncia construtiva entre essas “reflexdes
espaciais dos raios X” e a “reflexdo” correspondente de um plano vizinho com distancia

d, ¢ preciso que a diferenga de caminho 2dsenf seja um multiplo inteiro de
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comprimentos de onda da radiagdo incidente, A (ou seja, n.k = 2d.senf) (Figura 18). E

possivel mostrar que a condi¢do de Bragg ¢ equivalente as condi¢des de Laue.

r ) : A
/ \
d : e ;
/ : \

dsend dsend

Figura 18 — Representagao ilustrativa da Lei de Bragg. FONTE: CULLITY & STOCK, 2001.

Na Figura 18 tém-se que “d” ¢ a distancia interplanar para um conjunto de
planos paralelos. Para definir um plano cristalino precisamos de no minimo trés pontos
de rede nao colineares. Isto pode ser feito a partir da interse¢ao do plano com cada um
de trés eixos cristalinos definidos. O plano entdo pode ser determinado fornecendo-se a
coordenada da interse¢do com cada eixo em funcao dos vetores da base, a,, a, ¢ a;. Para
0s casos em que o plano ¢é paralelo ao eixo de coordenadas, toma-se a interse¢do como
se dando no infinito (NUSSENZVEIG, 2013). Assim, em uma estrutura cristalina ¢
extremamente importante fazer referéncia a planos de atomos, seja para estudos de
difra¢do de raios X, seja para conhecimento de orientagdo cristalografica. Nesses casos,

os planos cristalograficos sao definidos pelos chamados indices de Miller.

Pode-se provar que para qualquer familia de planos separados pela distancia “d”,
existem vetores perpendiculares aos planos que podem ser usados para definir os
ultimos. Esses vetores sdo vetores da rede reciproca conforme definido anteriormente.
Os indices de Miller sdo uma notacao utilizada em cristalografia para definir os menores
vetores de onda do espago reciproco que identificam familias de planos cristalograficos.
Na pratica existe um esquema simples para definir os indices de Miller. 1) Definem-se
eixos cristalograficos por meios das coordenadas cartesianas X, y, z; 2) tomam-se as
intersecgdes do plano cristalografico em questdo com os eixos coordenados em
unidades de parametro de rede; 3) Adota-se o reciproco das intersecgdes reduzindo-as

aos menores inteiros. Os indices obtidos representados por parénteses, (hkl),
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representam os indices de Miller. Uma familia de planos equivalentes ¢ representada

pelos mesmos niimeros, no entanto entre chaves, i. e., {hkl}.

Outro conceito fundamental na descricdo de qualquer solido cristalino ¢ a de
rede de Bravais (Figura 19), a qual ¢ caracterizada pela especificacdo de todas as
operacgdes rigidas (ex: translacdo, rotacdo, etc...) que preservam a distancia de todos os
pontos de rede e que transformam a rede nela propria (ASHCROFT, 1976) a partir do
ponto de vista de simetria. Essas operagcdes em Fisica do Estado Solido sdo descritas
matematicamente pela chamada Teoria de Grupo Discretos. As operacdes que o grupo
de simetria de uma rede cristalina apresenta sdo, grosso modo, descritas por (1)
translacdes por meio de vetores, (2) operagdes que fixam um ponto particular da rede e

(3) operagoes sucessivas do tipo (1) e do tipo (2) (XAVIER e SARVEZUK, 2017).
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Figura 19 — As 14 redes de Bravais encontradas na natureza que formam sete sistemas cristalinos: a)

cubica b) tetragonal c) ortorrdmbico d) monoclinico e) triclinico f) trigonal g) hexagonal. FONTE:

ASHCROFT (1976).

Aqui ¢ valido salientar que na difracdo de raios X, as variaveis A, n ¢ 0 da lei de
Bragg (nA = 2d.senf) sdo conhecidas, uma vez que a radiacdo utilizada deve ser
monocromatica (inico comprimento de onda), o angulo 6 pode ser medido no padrdo de
difracdo (difratograma) e o niimero n € caracteristico de cada plano cristalografico do
cristal. Desta forma, a distancia “d” passa a ser o Unico valor nao determinado (KAHN,
2000). O valor das distancias interplanares sdo como assinaturas caracteristicas proprias
de cada substancia ou material, tal como indices de refracdo, densidade, angulo 6ptico e

outras constantes.
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Cada pico de um difratograma representa a intensidade da radiacdo difratada por
um conjunto de planos cristalinos que possuem a mesma distancia interplanar. O padrao
difratométrico de um material cristalino pode ser entendido, entdo, como um conjunto
de picos individuais cujos parametros (intensidade, posi¢do, largura, forma e area) sao
dependentes do tipo de atomos e de sua posi¢do no agrupamento atdmico repetitivo que
forma um cristal. Dessa forma, o difratograma funciona como uma impressao digital
que permite a identificagdo das fases cristalinas da amostra (CULLITY & STOCK,
2001; FORMOSO, 1984).

Na metodologia para obter os espectros de Bragg para difracdo de raios X, o
cristal em forma de pd ¢ montado sobre uma plataforma giratéria que permite variar o
angulo de incidéncia 0. Este foi o método desenvolvido para este trabalho, em que
consiste em ajustar o difratograma obtido através de diversos difratogramas padrdes que
permitem relacionar a estrutura cristalina estudada com estruturas conhecidas
(LUTTEROTTI, 2019; ZHOU et al, 2018; ANIS et al, 2018; CORREA et al.; 2017). E
importante destacar que os padrdoes de DRX sdo constituidos por picos de difracdo em
diferentes posi¢des angulares. Eles se formam por um escaneamento do angulo
incidente e de deteccao (20) dos feixes de raios X que incidem sobre a amostras. O
método Rietveld consiste na aplicagdo matematica do método dos minimos quadrados
para refinar os perfis teéricos dos picos de difragdo até que esses perfis estejam muito
proximos dos perfis experimentais (XAVIER e SARVEZUK, 2017). Outros métodos
similares conhecidos sdo: 1) o método de Laue; 2) o método do cristal girante; 3)

método do pé ou método de Debye-Scherrer.

2.4. Métodos tedricos e experimentais de espectroscopia Raman

Quando uma radiagdo monocromatica de frequéncia w, incide em um material
pode ocorrer espalhamentos coerentes ou incoerentes. O espalhamento Raman ¢ um
fenomeno de espalhamento de luz por moléculas (ou sélidos) caracterizado pelo
processo inelastico, ou seja, espalhamento incoerente, em que a frequéncia emitida pode
ser maior ou menor que a radiagdo incidente. E importante ressaltar que esta diferenga
de energias corresponde, em geral, a energias de transi¢do vibracional molecular ou de

solidos.

A espectroscopia Raman vibracional ¢ um processo de terceira ordem em teoria

de perturbacdo na interagdao radiacao e matéria. Quando uma molécula se encontra em
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um estado fundamental, ao interagir com o foton passa para um estado virtual com a
formagdo de um par elétron-buraco. Uma das particulas (elétron ou buraco) ou ambas
podem interagir com a rede do material excitando uma vibragdo molecular (fonon). Em
seguida, ocorre a aniquilacdo do par elétron-buraco com a emissao de um féton
espalhado de energia menor do que o foton inicial. Nesse caso temos que as linhas dos
espectros correspondentes a estes fotons sdo chamadas de linhas Stokes (QUIRICO,

2003).
hws = hw, - AE ,em que 4E > 0. (D)

Um outro processo possivel é quando o material fornece energia vibracional para o par
elétron-buraco. Nesse caso, o foton espalhado tem energia maior do que o féton
incidente. Os espectros correspondentes sdo chamados de espectros anti-Stokes

(QUIRICO, 2003).
hws = hw, + AE ,em que 4E > 0. 2)

Quanto ao espalhamento Rayleigh, ao final da interacdo foton-matéria, o féton
emitido possui o mesmo estado de energia que tinha inicialmente, esse processo
representa o processo de espalhamento eldstico. A representacdo ilustrativa dos

processos mencionados sdo esquematizados na Figura 20.

Estado virtual

froug Riag + hau

Kty Ratg — hox,
e hiuy heug

Energia

Ey + hoo, I Nivel vibracional

k4 b

Ey  Mivel Eletromics Fundamental

Rayvleigh Stokes Anti-Stokes

b

Espalhamento inelastico

Figura 20 - Demonstracdo do esquema geral dos possiveis processos de espalhamento.

No presente trabalho ¢ valido salientar que os dados obtidos através da
espectroscopia Raman possuem alta resolugdo espacial (micrémetros), além de serem
obtidos de forma rapida e nao invasiva. (SKOOG et al, 2002; NASDALA, 2004). Ela ¢

uma técnica analitica pela qual é possivel averiguar moléculas formadas por atomos
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fundamentais usados na composicao estrutural da vida como Carbono (C), Hidrogénio
(H), Oxigénio (O), Fosforo (P), enxofre (S), também conhecidos como “CHONPS” e
outras moléculas, a partir de grupos moleculares presentes na amostra a ser analisada
(NASCIMENTO-DIAS, 2020). Além disso, ¢ possivel sugerir e atribuir a composi¢ao

estrutural mineralogica presente na amostra.

Os grupos moleculares possuem varios modos de vibragdo que correspondem
aos estados de energia vibracionais especificos da molécula. Dessa maneira, através do
nRaman ¢ possivel medir niveis vibracionais de uma molécula, identificando assim os

modos de forma quase inequivoca.

Os picos ou bandas obtidos no espectro Raman possuem intensidade
proporcional ao nimero de moléculas de volume excitado, dentre outros fatores. Dessa
maneira, com os padrdes adequados, € possivel, além de identificar, também quantificar

as espécies moleculares presentes no objeto analisado.

Basicamente, para se realizar medidas através da técnica de pRaman sdo
necessarios trés componentes: uma fonte de luz de excitacdo, um sistema dispersivo
capaz de decompor a radiagdo espalhada pela amostra e um fotodetector. Ha também
equipamentos ndo dispersivos, baseados em interferometria, como os FT-Raman no
infravermelho. A técnica de espectroscopia Raman possui certas caracteristicas

extremamente interessantes para o estudo de materiais, tais como:

v Grande eficiéncia na identificacdo da presenca de carbono nas amostras ou
materiais.
4 Permite a anélise de niveis vibracionais cuja excitacao ¢ proibida em 1* ordem e

que sdo invisiveis por FTIR.

Para o desenvolvimento de analises e estudos de meteoritos através da técnica de

Raman ¢ possivel realizar medidas a partir de dois tipos de metodologias:

v A primeira ¢ através da comparacdo dos espectros obtidos das amostras de

meteoritos com espectros adquiridos a partir de amostras de minerais puros, verificando

se ha variagdes na posi¢ao e na forma dos picos.
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v A segunda abordagem concentra-se nas bandas atribuidas a presenca de carbono

(Bandas G e D), uma vez que elas quantificam o estado de grafitizagdo e fornece
informagdes a respeito do grau de metamorfismo experimentado pelo meteorito

(QUIRICO, 2003).

Por fim, as limitagdes desta andlise residem na: 1) coexisténcia da fluorescéncia
com sinal Raman. A fluorescéncia por ser um processo de primeira ordem em teoria de
perturbagdo possui intensidade muito maior do que o sinal Raman. Assim, se os dois
sinais coexistem na mesma regido espectral, a fluorescéncia pode obliterar o sinal
Raman. 2) Intensidade baixa ou alta dispersdo do sinal Raman. Nesse caso, os espectros
do objeto que estdo a ser analisadas, possuem uma relagdo sinal-ruido grande. 3) O

modo vibracional ndo é Raman-ativo.

2.5. Métodos tedricos e experimentais de absor¢ao por FTIR

A espectroscopia na regido de infravermelha pode ser baseada no processo de
absor¢ao Optica em moléculas. Em geral, quando um material ¢ exposto a radiagao
infravermelha, transi¢cdes roto-vibracionais podem ocorrer. Essas transicdes acontecem
quando a frequéncia da radia¢do infravermelha incidente ¢ proxima a frequéncia de
vibragdo das moléculas que constituem o material. A faixa de energia do espectro
eletromagnético que corresponde a radiagdo infravermelha estd compreendido em trés
regides: 1) infravermelho préoximo (NIR, sigla em inglés), 2) infravermelho médio

(MIR, sigla em inglés) e 3) infravermelho distante (FIR, sigla em inglés) (Tabela 3).

Tabela 3 - Regides espectrais no infravermelho.

A N° de onda Frequéncia Energia
Faixas (um) (cm™) (THz) (eV)
Préxima 0,78 12.800 380 1,6
(NIR) 2,5 4000 120 0,5
Mediano 2,5 4000 120 0,5
(MIR) 50 200 6,0 0,02
Distante 50 200 6,0 0,2
(FIR) 1000 10 0,3 0,002

Um espectro de infravermelho é uma apresentagdo em duas dimensdes das
caracteristicas de absor¢do de uma molécula que aparece como bandas ou picos e
podem ser descritos em termos de trés variaveis: posi¢cdo, intensidade e forma. O eixo

da abscissa (eixo x) corresponde as posigdes onde as bandas aparecem e sdo expressas
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geralmente em termos de comprimento de onda (1 ) em micrémetros (pm) ou médulo

do vetor de onda (k) em cm™’ que é mais usado. A conversio de comprimento de onda

para numero de onda ¢ dada pela expressao:

1
A(um)

k(cm™1) = 1074

A intensidade ¢ dada pela quantidade de energia absorvida pela amostra ao ser exposta a
radiacao infravermelha que € proporcional ao nimero de moléculas que interagem com
a radiacdo absorvida. A intensidade ¢ dada em termos de transmitancia (T) que mede a
razdo da poténcia radiante transmitida (I) pela poténcia radiante incidente (I,). A
intensidade pode ser também dada em absorbancia (A) que ¢ usada em analises

quantitativas.

Transmitancia T =1/I,

Absorbancia  A=log (1/T) , A=-log (I/T,)

onde I, ¢ a intensidade da radiacao incidente e I € a intensidade da radiagdo transmitida.
Geralmente, o espectro ¢ apresentado em %T, sendo assim, a absorbancia ¢ expressa

como:

A= 2-log(T)

E valido ressaltar que por conta da absor¢io da radiagio infravermelha resultar
em vibragdes nas ligacdes moleculares (ligacdes covalentes), cada grupo funcional
tende a absorver na mesma frequéncia em que seus atomos vibram. A frequéncia de
vibragao para uma molécula, por exemplo, diatomica pode ser compreendida usando um
modelo simples de oscilador harmdnico.

Resumidamente, pode ser dito que o processo de vibragdo consiste no
movimento periddico das particulas sobre o eixo que contém a mola. Dessa forma, seria
possivel representar este modelo de freqiiéncia de vibragao pela seguinte equagao:

—
1 |k

1/:— | —

2r\\ u
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Em que p ¢ a massa reduzida e a constante k ¢ constante elastica da mola que
estd relacionada com o grau de interacdo entre os dois atomos. Para finalizar, ¢ plausivel
dizer e destacar que as informagdes obtidas através da técnica de FTIR faz com que os
correspondentes vetores de onda constituam assinaturas do grupo, permitindo a

identificagdo das respectivas ligagdes quimicas.

3. MATERIAIS

3.1. Meteorito Marciano Zagami

O meteorito Zagami caiu em 3 de outubro de 1962 a cerca de 1,2 km de Zagami
Rock, provincia de Katsina, Nigéria (MARTI et al., 1995; NASCIMENTO-DIAS et al.,
2021). Em 1985, a massa principal de 18 kg foi enviada primeiramente para estudos na
Geological Survey of Nigeria em Kaduna, porém, a partir de 1988, quando Robert Haag
(revendedor de meteoritos) obteve uma grande peg¢a do meteorito Zagami que foi

cortado e "distribuido" amplamente.

Este meteorito ¢ classificado como acondrito diferenciado do grupo SNC
(Shergotitos, Nakhlitos e Chassignitos), grupo de meteoritos que possuem muitas
semelhancas  indicando uma mesma  origem, possivelmente  marciana.
Fundamentalmente, essa indicacao ¢ baseada na similaridade da composi¢ao de gases
que foram detectados no interior de minerais pertencentes ao meteorito, sendo esta
composicao semelhante a da atmosfera de Marte. Vale ressaltar que este objeto foi o
segundo meteorito encontrado contendo uma quantidade significativa de atmosfera

marciana confinada em seus minerais (MARTI et al., 1995).

De modo geral, o meteorito Zagami na Figura 21, ¢ reconhecido mais
especificamente dentro do grupo SNC como do tipo Shergotito. Embora o plagioclasio
do meteorito Zagami esteja agrupado com a masquelinita devido a choques, € em geral
serem petrologicamente e quimicamente diferentes do resto dos acondritos basalticos,
tanto os Shergottitos quanto o Zagami, sdo considerados mineralogicamente analogos
aos diabdsios terrestres. Basicamente, pelo que agora se conhece sobre Zagami, parece
ser uma rocha heterogénea que combina diversas litologias texturalmente distintas. No
geral, a sua mineralogia apresenta graos médios, os quais aparentam ser constituidos por

trés tipos de litologias basalticas inter-relacionadas e com sinais de metamorfismo de
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choque que levaram a formacao de pequenos clastos de vidros derretidos (MCCOY et

al., 1992).

......

Figura 21 — Foto do fragmento do meteorito Zagami

Aparentemente, essas veias finas de vidro preto foram formadas por
"derramamento de cisalhamento durante o choque" (LANGENHORST e POIRIER,
2000), e poderiam conter informagdes recentes raras de fases de alta pressdao. Todavia, o
mais interessante ¢ que no meteorito Zagami ja foram encontradas evidéncias de
incorporagdo ou assimilacdo de um antigo solo marciano previamente irradiado
(HIDAKA et al.,, 2009). Isso, por exemplo, pode explicar variacoes na idade e
composicdo isotdpica inicial de diferentes litologias encontradas nele (NYQUIST et al.,

2010).

O meteorito Zagami utilizado para o desenvolvimento deste projeto foi cedido
pelo Museu Nacional do Rio de Janeiro (UFRJ), que nos confirmou que a amostra

corresponde a mineralogia e descricdo texturizada no Meteoritical Bulletin.

Por fim, a titulo de curiosidade, o meteorito Zagami foi o primeiro meteorito
marciano da colecdo do Museu Nacional e foi adquirido através de uma permuta por um

fragmento do Angra dos Reis (jornal Estadao, 05/09/2000).

3.2. Meteorito Marciano NWA 6963

O Meteorito marciano NWA 6963, apresentado na Figura 22, foi encontrado em
setembro de 2011 no Marrocos mais precisamente em Guelmim-Es-Semara e ¢
considerada uma rocha ignea de origem basaltica, devido a sua composi¢do
mineralogica e caracteristicas de textura. Na verdade, ele ¢ representado por numerosos
fragmentos e rochas quebradas parcialmente, das quais juntas compdem

aproximadamente 8 a 10 kg de meteoritos (FILIBERTO et al, 2018).
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Figura 22 — Foto do fragmento do meteorito mariano NWA 6963

Este meteorito ¢ classificado como um acondrito pertencente ao grupo SNC
(Shergottitos, Nakhlitos e Chassignitos), sendo reconhecido mais especificamente como
um Shergottito em meio ao grupo de meteoritos oriundos do planeta vermelho.
Fundamentalmente, essa inferéncia foi feita com base na sua composi¢do de massa,
quimica mineralogica e atestada através da similaridade de compostos isotdpicos de
oxigénio encontrados no interior de minerais da rocha pertencente ao meteorito NWA

6963, os quais sao semelhantes aos gases da atmosfera de Marte (BOYCE et al., 2012).

Para o desenvolvimento deste projeto, foi adquirido um fragmento deste
meteorito com o Museu Joias da Natureza, que confirmou a sua correspondéncia

mineraldgica e descrigdo texturizada no Meteoritical Bulletin.
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4. METODOS

4.1. XPS

A técnica de XPS funciona através de um equipamento composto por trés
camaras: Introdu¢do de amostras (Load Lock), preparacdo e analise (Figura 23).
Especificamente, a XPS ¢é processada na camara de andlise, em que nela estdo
presentes duas fontes de raios X, o analisador e o detector de elétrons. E de extrema
importancia enfatizar que esta técnica necessita de vacuo para poder operar, pois o
livrte caminho médio dos elétrons, em pressdo ambiente, ¢ muito curto devido as
colisdes que ocorrem com moléculas presentes no ar. Desse modo, foi utilizado
durante a aquisi¢do de dados um regime nomeado de ultra alto vacuo (UHV), o qual é

possivel atingir um nivel de vacuo de até 107'° mbar.

. Detecto_r D_LD Pa— "1
Analisador HSA | re—

Manipulador

Camara de
introdugao

1

Fonte de
raios-X

Figura 23— A Fotografia do equipamento da SPECS no laboratério do CBPF. Legenda: A esquerda,

camara de analise com fonte, monocromador, analisador e detector.

A fonte de raios X, tal como mencionado anteriormente, ¢ um dos
componentes da camara de analises. Essencialmente, ¢ composta por um filamento
(chamado de catodo), em que por diferenca de potencial aplicado sdo gerados elétrons.
Entdo, estes elétrons sdo acelerados contra um alvo (denominado anodo), com

voltagem de aceleracdo na ordem de 14 kV. Em resumo, parte dos elétrons guiados
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para o anodo sdo desacelerados durante a colisdo e isto produz fotons de raios X
continuo de menor intensidade e de raios X caracteristico do material do anodo. Para a
analise de amostras, linhas especificas do espectro de raios x caracteristicos podem ser
selecionadas através do monocromador. Este processo melhora a resolucdo dos
espectros, pois reduz significativamente a largura de linhas no espectro de fotoemissao
direcionada a amostra. A Tabela 4 ilustra a energia, a largura e a meia altura para os
tr€s anodos que se encontram no equipamento utilizado.

Tabela 4 — Anodo e as respectivas linhas, energia e largura a meia altura (resolugdo) de cada fonte

encontrados na literatura.

Anodo Energia Largura de

linha (eV) linha (eV)

Mgk, 1253 0,7
AlK, | 486 0.7
AgK,, 2984 2.6

Por vezes nos espectros obtidos pode acontecer a sobreposicao de picos, ou
seja, dois picos que estdo proximos um do outro podem aparecer como apenas um ou
com uma espécie de “ombro” mal definido. Em geral, isto pode ocorrer entre os picos
Auger-Meitner com os picos de interesse. Todavia, como os picos de Auger-Meitner
sofrem deslocamentos de energia, mudando e sendo feita andlise com diferentes
anodos, por exemplo, de MgKa para AlKa, tal problema pode ser minimizado ou até

resolvido.

Outro componente do equipamento que precisa ser mencionado € o analisador.
O analisador do aparelho ¢ de deflexdo esférica (HSA - Hemispherical Spherical
Analyser), que faz uso desta deflexdo para realizar uma retardagao prévia (pass energy)
por meio de lentes eletrostaticas antes dos elétrons entrarem. Na Figura 24 ¢
apresentado um esquema ilustrativo interno do analisador da SPECS PHOIBOS
100/150. Resumidamente, os elétrons com a energia escolhida pelo analisador irdo

chegar até o outro lado, caso contrario serdo desviados.

Deste processo o analisador, que ¢ composto por duas metades de cascas
esféricas com cargas opostas e concéntricas, seleciona elétrons pela energia cinética

controlando os potenciais das cascas esféricas.
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Figura 24 — HSA - Partindo da amostra passando pelas lentes eletrostaticas, até a entrada da casca

esférica, onde o elétron sera selecionado através da trajetoria até alcancar o detector.

Por fim, no outro extremo do analisador encontra-se o outro componente do
XPS que ¢ o detector DLD. Basicamente, ¢ composto por placas de microcanais para
amplificar o sinal recebido, e uma leitura que consiste de uma linha de atraso. Com o
uso de duas redes rodadas de 90° os sinais elétricos detectados por essa grade sdo
convertidos em pixels para formar o espectro. Um desenho esquematico do
funcionamento deste detector extraido do manual SPECS ¢ apresentado através da

Figura 25.

Inicio do
sinal t

Figura 25 — Esquema do detector DLD retirado do manual SPECS Delay Line Detector.

Assim, os espectros sdao gerados pelo aparelho por meio desses procedimentos
técnicos e processos fisicos descritos. Resumidamente, o processo serd iniciado com a
radiagdo eletromagnética oriunda da fonte de raios X atingindo a superficie da

amostra, ocasionando em seguida a ejecdo de fotoelétrons, os quais sdo selecionados
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por faixa de energia através do analisador, que ao final chegam ao detector. A Figura
26, mostra ilustrativamente uma representacdo de todos esses processos descritos

durante a realizagdo da técnica de XPS.

Analisador

Detector

Figura 26 — Representacdo da realizacdo do experimento, a partir da excitagdo do elétron pelo foton,

depois o caminho do fotoelétron pelo analisador até ser detectado.

4.2. Difracao de raios X

O equipamento de difragdo de raios X, também conhecido como difratdmetro, ¢
constituido basicamente por um gonidmetro, um tubo de raios X, um porta amostras
onde incide a radiagdo e um detector cujo eixo contém a amostra e gira no plano de
incidéncia. Em geral, a radiagdo emitida pelo tubo de raios X possui as linhas Ka e K3
caracteristicas do anodo. Destes sdao selecionados apenas fotons referentes a linha Ka,

de modo que para atenuar os efeitos da linha Kf3 ¢ utilizado um filtro.

Utilizando estes parametros de selecao usa-se a radiacdo com energia dada pela
linha Ko, menos energética que as da linha Kf, para incidir sobre a amostra. Apds a
incidéncia na amostra ocorre o fendmeno de difragdo causado pelos fatores
mencionados na se¢do anterior. A intensidade da radiacdo espalhada ¢ assim medida

para diferentes angulos de espalhamento.

De modo geral, os difratdmetros mais comuns apresentam geometria
Bragg-Brentano. Nessa geometria o goniometro e o suporte da amostra sdo acoplados
de forma que quando o eixo da fonte gira de um angulo ©, simultaneamente o eixo do
detector que coleta os dados da difragdo desloca-se de 20, conforme esquema

representado na Figura 27.
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Figura 27 — Representagao ilustrativa de um difratometro.

Os dados apresentados nesta dissertagdo foram obtidos no Laboratério de
Difracdo de Raios X do Departamento de Quimica da UFJF. O difratometro utilizado ¢
do modelo D8 Discovery, fabricado pela Bruker. Seu sistema ¢ composto por um tubo
de raios X com anodo de cobre (A = 1,5518 A), um filtro de niquel e um detector
Lynxeye.

Uma medida preliminar ¢ feita para identificar os picos de maior destaque. Essa
identificacdo ¢ importante para que o programa de aquisicdo Diffrac.Eva v3 possa
calcular o tempo de aquisi¢ao necessario. A intensidade da radiagdo difratada foi obtida
para angulos de espalhamento entre 10° e 90°, com passo de varredura de 0,02°, e
tempo de aquisi¢do de 2,5 s por passo. As medidas foram realizadas a temperatura

ambiente.
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4.3. nRaman

As medidas de Raman foram conduzidas através de um equipamento Raman
Confocal Bruker Senterra acoplado a um microscopio Olympus (objetivas 10X, 20X,
50X e 100X), disponivel no Departamento de Quimica da Universidade Federal de Juiz

de Fora (UFJF), conforme mostrado na Figura 28.

SENTERRA

Figura 28— A Fotografia do equipamento do Raman Confocal Bruker Senterra na UFJF.

Os fragmentos de meteoritos foram analisados no microscopio (Figura 29),
incididos por um laser 633 nm através de uma lente objetiva de 20X. A poténcia de
saida foi de 20 mW e o tempo de integracdo da medida de 10 s, com resolucdao

espectral de 4 cm™.

Figura 29 — Microscépio acoplado ao espectrometro Raman
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O programa OriginPro 8 foi utilizado para ajustar e realizar a deconvolugao
dos picos registrados nos espectros. A interpretacdo dos espectros Raman consistiu
em compara-los com espectros de minerais puros, identificando os picos semelhantes
ao mesmo tipo de vibragdo. Dessa forma, os espectros obtidos foram comparados com
os bancos de dados das plataformas RRUFF e Handbook of Raman Spectra para

identificacdo dos modos vibracionais.

4.4. FTIR

Os equipamentos de infravermelho que se baseiam na obtengdo de dados por
FTIR, operam através de um principio chamado interferometria. Basicamente, o tracado
do caminho optico neste tipo de equipamento produz diversos sinais em forma de ondas
que sdo detectadas e depois lidas por um espectrometro (Figura 30). Em geral, os
espectros gerados pela instrumentacdo de FTIR sdo graficos de intensidade versus

frequéncia, por apresentarem claramente as bandas vibracionais de grupos funcionais.
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' | Divisor C'---' : . | S
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;?SDE'hU de feixes | | Transformada de Fourier (FT)
ix0 oYY
= —
. Yy
% v V]
- Fonte de — |
- | IV-FT Impressara

infravermelho

Figura 30 — Modelo representativo de um FTIR.

Um espectrometro infravermelho é composto basicamente por: i) uma fonte de
radiacdo infravermelha, ii) um dispositivo optico responsavel pela analise do feixe de
radiacdo infravermelha e iii) um detector. Em um espectrometro de infravermelho
médio por transformada de Fourier (FTIR), a radiacdo eletromagnética contendo todos
os comprimentos de onda de interesse (4000-400 cm™) é emitida de uma fonte cerdmica
de alta intensidade ou por lampada halogena.

Dentre as vantagens de um equipamento de FTIR esta a producdo de
interferogramas em pouquissimo tempo, sendo possivel guarda-los e sobrepor cada um

deles. Este tipo de procedimento permite obter espectros com uma razao aprimorada de
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sinal/ruido.

A obtencdo destes dados ¢ feita através, inicialmente, pela emissao da radiacao
gerada pela fonte. Posteriormente, a energia emitida atravessa um espelho posicionado
em um angulo de 45° em relacdo ao feixe emitido, para funcionar como uma espécie de
divisor de feixes. Desse modo, a radiacdo inicial ¢ separada em dois feixes
perpendiculares a este divisor, em que parte segue na direcao original, enquanto outro ¢
desviado em uma dire¢do a 90°. O feixe desviado na direcdo de 90°, segue uma
trajetoria para um espelho fixo, sendo este refletido de volta para o divisor de feixes. O
feixe que nao sofreu desvio vai no sentido e ao encontro de um espelho movel, em que
este também ¢ refletido para o divisor de feixes. Quando os dois feixes se encontram, a
recombinacdo pode gerar interferéncias construtivas ou destrutivas.

Assim, com base neste processo o equipamento gera o espectro de infravermelho,
sendo valido salientar que o espectro apenas ¢ produzido quando a interferéncia entre os
feixes € construtiva ou, fisicamente falando, quando o nimero do comprimento de onda
¢ um numero inteiro (1, 2, 3 e etc...). Quando isto acontece, o padrao de interferéncia
resultante ¢ digitalizado e suas informacdes sdo utilizadas na composicdo de um
espectro da intensidade da luz em fun¢do da diferenga de caminhos 6pticos.

Neste trabalho foi utilizado o espectrometro infravermelho por transformada de
Fourier (FTIR) (Alpha II, Bruker Optics, Ettlingen, Alemanha). Os espectros da amostra

foram coletados em condi¢des ambientais na faixa entre 4000-400 cm ™!

, com resolucao
de 4 cm™ e adquirido através de uma média de 128 varreduras. Além disso, foi utilizado
o Hyperion 3000-VORTEX 70. Este equipamento possui um acessorio de refletancia
total atenuada por diamante (ATR) e o software OPUS (v. 6.5, Bruker Optics, Ettlingen,
Alemanha) foi usado para controle instrumental e para aquisi¢ao espectral.

A anadlise do fragmento de meteorito Marciano seguiu  alguns
procedimentos/protocolos, os quais foram elencados e explicados. Primeiramente, foi
preparada uma pastilha contendo apenas brometo de potassio (KBr). Este tipo de
material possui uma janela de transmissdo de 100% na faixa do nimero de ondas
(4000-400 cm ) para FTIR.

Com base nisto foi realizada uma medida para a obtengdo do espectro de
infravermelho apenas da pastilha de KBr. O objetivo desta medida € retirar qualquer
contribui¢cdo negativa ou impureza que eventualmente possa estar presente no aparelho

ou no KBr utilizado. Dessa forma, os resultados obtidos contendo o analito

desconsideram essas possiveis contribuigdes durante as medidas. O brometo de potassio,



74

nesse caso, age como ‘“branco”. Posteriormente, toda essa informagao sera subtraida do

espectro final.

Preparo da pastilha

O Kbr empregado na andlise foi previamente seco em uma estufa a
aproximadamente 150 °C e mantido em um dessecador para evitar contaminagdes €
umidade. Uma pequena quantidade do sal seco foi macerada, com o auxilio de um
almofariz de 4gata e um pistilo, até a obtencdo de um fino p6. Este po foi adicionado a
um pastilhador de metal e levado a uma prensa manual na qual uma forga ¢ aplicada até
o medidor da prensa atingir um valor ideal de pressdo que ¢ mantida por
aproximadamente 5 minutos para a formac¢ao de uma pastilha fina, translicida e
homogénea. A pastilha entdo ¢ inserida no porta amostras e levada para a analise no

aparelho de infravermelho.
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5. Resultados comentados

5.1. XPS

Utilizando XPS foram obtidos os dados, cujas medigdes foram realizadas com a
fonte de Al. Ao serem efetuadas, as medidas apresentaram um forte efeito de carga e na
Figura 31 mostra um deslocamento de cerca de 47 eV. Desta forma, foi necessario o uso
de um neutralizador, ou seja, um flood gun. Os espectros de levantamento foram
realizados com energia de passagem de 50 eV e 1 eV de passo. Espectros de alta
resolugdo para os picos foram realizados com energia de passagem de 15 eV, passo de

0,05 eV e para os mesmos espectros foram feitas mais de uma varredura.

—— Without Flood Gun Slll’\"lﬁ}"
—— With Flood Gun

Peak C 1s

3315eV
| 288.5eV
1 !

Intensity (a.u.)

1200 1000 800 600 400 200 0

Binding Energy (eV)

Figura 31 - Espectro XPS do meteorito Zagami. Legenda: Espectro obtido com e sem flood gun.

Os resultados de XPS na Figura 32 mostram espectros de alta resolucdo e a
presenca de picos de Fe 2p, Cu 2p, Mg KLL, Ca 2p, Si 2p, C 1s e O Is. A andlise de
espectros foi feita primeiro calibrando o pico de referéncia (284,8 eV para C 1s). Em
segundo lugar, os elementos foram identificados e rotulados. Em seguida, subtraindo-se
o fundo ao pico mais intenso de cada elemento presente, obtivemos a posi¢do, largura
total na metade do méaximo, area corrigida, massa e concentragdo atdmica relativa.

Esses detalhes sdo mostrados na Tabela 5.
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Figura 32 - Espectro XPS do meteorito Zagami.

Tabela 5 - pico mais intenso de cada elemento presente, massa e concentracdo atomica

relativa

Name

O1ls
Cils
Si 2p
Cu2p
Na ls
N ls
Fe 2p

Position
530.80
284.80
102.80
929.80
1067.80
398.80
708.80

FWHM

3.041
3.305
2477
4.179
2.761
2.684
5.947

Area

(RSF+T+*MFP)
13136.3
17960.5
2887.61
139.538
173.948
1280.99
414.753

%% Mass Conc

37.466
38.456
14.457
1.581
0.713
3.198
4.129

20At Conc

36.496
49.899
8.023
0.388
0.483
3.559
1.152

Através da analise de alta resolugdo do pico de carbono e oxigénio na Figura 33,

foi possivel fornecer algumas atribui¢cdes sobre o carbono e o oxigénio presentes no

meteorito marciano. Ambos os elementos detectados parecem ter origens diferentes

(endogena e exdgena), mas sendo C 1s compostos por CC (Jana, et al, 2014) e/ ou C =

O (Jeong, et al .; 2008), e segundo Shukla et al. ., (2001) Ols compostos por MOx (M

pode ser um qualquer metal) e C = O (Jeong, et al .; 2008).
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Figura 33 - Espectro de alta resolugdo de XPS da regido do Oxigénio e do Carbono do meteorito Zagami.

5.2. Difracio de raios X

A difragdo de raios X (XRD, sigla em inglés) ¢ uma técnica analitica rdpida usada
principalmente para a identificagdo de minerais cristalinos. Usando esta técnica foi

obtido o difratograma do meteorito marciano Zagami mostrado na Figura 34.
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Figura 34 — Difratograma obtido do meteorito marciano Zagami
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Analisando o difratograma usando o software Topas 2.0 da Bruker, foram
detectados os minerais: quartzo, olivina, faialita, augita e ferrossilita. As representagdes

da identificagcdo de cada mineral sdo mostradas nas Figuras 35.
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Figura 35 — Comparativo do difratograma obtido do meteorito marciano Zagami. Legenda: os dados
comparativos de minerais detectados sdo representados por diferentes linhas (linha azul para quartzo,

linha preta para olivina, linha verde para fayalita, linha rosa para augita, linha roxa para ferrosilita).

5.3. Raman

A coleta de um bom espectro requer um tempo de aquisicdo que varia de
apenas alguns segundos para minerais com boa resposta Raman (quartzo e hematita) ou
alguns minutos para minerais com sinal Raman fraco ou muito ruidoso (por exemplo,
alguns espectros sobrepostos entre minerais). Os efeitos de fluorescéncia podem ser
evitados selecionando um comprimento de onda de excitacao de laser adequado. Vale
ressaltar que alguns picos de deslocamento Raman podem ser produzidos por conta do

aquecimento de pecas metélicas durante a aquisi¢ao dos resultados.

Em diversos estudos a espectroscopia Raman (ANDO e GARZANTI, 2014)
¢ caracterizada como uma técnica complementar particularmente poderosa, bastante
eficaz e de bom tempo de aquisicio de dados (ANDO e GARZANTI, 2014). As
informagdes quimicas preciosas para diversas pesquisas podem ser obtidas rapidamente,

em amostras de graos e diretamente em meteoritos sem a necessidade de preparacao do
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material. Assim, ¢ possivel avaliar a técnica de Raman como quali-quantitativa para a
quimica (WANG et al. 2004; BERSANI et al. 2010), como também complementar na

identificacdo de minerais, tais como Piroxénios e alguns outros.

Os espectros de Raman dos meteoritos marcianos Zagami ¢ NWA 6963
foram adquiridos entre as faixas de 200 a 1300 cm™. Apesar de 0 Raman ndo ser uma
técnica de visualizagdo direta, € possivel utilizad-la como método de apoio complementar
na deteccdo de minerais em meteoritos quando combinada com outras técnicas
analiticas. Assim, serdo apresentados a seguir os respectivos dados obtidos dos
meteoritos Zagami ¢ NWA 6963 no laboratério de Luz Sincrotron (LNLS) e no
departamento de Quimica da UFJF.

5.2.1. Meteorito marciano Zagami

A analise do meteorito marciano Zagami, foi realizada através da variagdo da
posi¢do pontual do feixe por regides da amostra. Na figura 36 ¢ apresentado o espectro
de Raman obtido do Zagami, em que foram detectados picos nas faixas de 325 cm™, 376

cm™, 395 cm’, 535 cm™, 664 cm!, 1014 cm’.
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Figura 36 — Espectro Raman obtido do meteorito Zagami no LNLS

Com base nos picos do espectro do meteorito Zagami foi feita a comparagao
com o espectro de um mineral puro denominado Hedenbergite [CaFe*Si,Oq4]. Este tipo
de metodologia, também conhecida como analise comparada, foi utilizada para atribuir

e caracterizar a presenca deste mineral na amostra. As semelhangas entre os espectros
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podem ser vistas através da Figura 37 e a similaridade entre as bandas obtidas na Tabela

6.
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Figura 37 — imagem comparativa entre os espectros do meteorito Zagami e o mineral puro de

Hedenbergite.

Tabela 6 — Comparativo entre os numeros de onda do Hedenbergite e do Zagami

NUMERO DE ONDA ESPERADO

Este trabalho Hedenbergite
325 326
376 380
395 395
535 -
664 665
1014 1014
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Na Figura 38 o espectro do meteorito Zagami ¢ apresentado e seus respectivos

picos representativos sdo compostos pelas frequéncias 220 cm™, 290 cm™, 325 cm™, 400

cm™, 666 cm™!, 1014 cm™ e 1328 cm™.
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Figura 38 — Espectro Raman obtido do meteorito Zagami no LNLS

Com base na comparagdo entre os dados obtidos e os espectros de referéncia de

minerais puros de Hedenbergite e da Hematita tentou-se caracterizar o espectro obtido.

Na Figura 39 ¢ possivel constatar semelhangas entre o espectro obtido com os minerais

puros. Além disso, esta combina¢do de dois minerais presentes em um mesmo espectro

pode ser atribuida a um possivel intercrescimento entre ambos os minerais por conta da

sobreposi¢do de alguns picos como 660 cm™ (Hematita) e 667 cm™ (Hedenbergite) ou

1005 cm™ (Hematita) € 1014 cm™ (Hedenbergite) ilustrados a seguir (Tabela 7).
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Figura 39 — imagem comparativa entre os espectros de minerais puro Hedenbergite e a Hematita
Legenda: Hematita esta representada como 6xido de ferro através da sigla .O. em inglés e Hedenbergite
como piroxénio através da sigla PX.

Tabela 7 —Tabela comparativa entre os nimeros de onda da Hematita, Hedenbergite e este trabalho.

NUMERO DE ONDA ESPERADO

Este trabalho Hematita Hedenbergite

285 290 -

325 329 326

365 - 359

395 400 390

664 660 665

1014 - 1014
1287 1300 -
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Outro espectro de Raman do meteorito Zagami detectou a presenga de 6xido de
ferro na amostra, tal como ilustra a Figura 40. Os nimeros de onda encontrados foram

1300 cm™, 600 cm™, 660 cm™, 400 cm™, 275 cm™, e 220 cm’™.
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Figura 40— Espectro Raman obtido do meteorito Zagami na UFJF

Neste caso a comparagdo do resultado obtido foi feita com um artigo publicado
por Seifert et al. (2010), em que os mesmos modos vibracionais foram detectados. Na
Figura 41 o espectro resultante da analise do meteorito Zagami foi comparado com o de

Seifert et al. (2010).
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Figura 41 — Comparacao entre espectro de Raman obtido por Seifert et al. (2010) e deste trabalho.
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De acordo Seifert et al. (2010) a hematite, por vezes, pode ser encontrada

juntamente com os minerais magnetite e wustite. Na Figura 42 ¢ apresentado o espectro

de hematite, wustite e magnetite obtido por Seifert. Os numeros de onda comparados

estdo na Tabela 8.
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Figura 42 — Espectro Raman obtido por Seifert et al. (2010)

Tabela 8 -Comparativo entre os nimeros de onda da Hematita, Magnetita e Wustita.

NUMERO DE ONDA ESPERADO

Este trabalho Hematita Magnetita Waustita
215 215 - -
274 277 - -
386 388 - -
590 - - 595
657 - 655 -
1280 1300 - -

Em geral, a banda de 1300 cm™ € associada a presenca de material organico.

Este modo vibracional ¢ caracterizado em meteoritos como banda D (desorganiza¢do do

carbono), a qual ¢ atribuida aos defeitos estruturais da rede de carbono (Brolly et al.,

2015). Segundo Tuinstra e Koenig (1970) outra banda caracteristica que aparece

associada com a Banda D ocorre em 1600 cm™ e é denominada como Banda G, que esta

relacionada ao grau de grafitizacdo do carbono como mostra a Figura 43.
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Figura 43 — Espectros Raman da bandas D e G. Legenda: apresentando as bandas de querogénio
mostrando as bandas desordenadas (D) e grafiticas (G). O eixo x (deslocamento Raman) estd em
centimetros reciprocos (cm™), e o eixo y (intensidade Raman) estd em unidades arbitrarias (a.u.). A banda
G representa vibragdes planas de carbonos aromaticos na estrutura grafitica. Banda D atribuida a defeitos

estruturais. A relag@o dessas duas bandas fornece informagdes sobre a ordem e maturidade térmica.

Todavia, ndo foi detectado niimero de onda 1600 cm™ nos dados coletados e que
seriam correspondentes a banda G. Desta forma, o nimero de onda 1300 cm™ detectado
pela técnica de Raman pode ser atribuido ao defeito estrutural do 6xido de ferro
presente na amostra. De acordo com Marshall and Olcott Marshall (2013), nesses
materiais, bandas espectrais oxidadas podem ocorrer na frequéncia 2LO da hematita

(Figura 44).
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Figura 44 — Mostra os espectros Raman de hematita e espectro carbonaceo de primeira ordem sp2. Fonte:

Marshall and Olcott Marshall (2013).
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Na Figura 45 sdo apresentados os modos vibracionais adquiridos como

resultados do espectro de Raman do meteorito Zagami. As bandas detectadas foram 325

cm™, 395 cm’!, 535 cm™, 664 cm!, 1002 cm’'.
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Figure 45 — Espectro Raman obtido do meteorito Zagami na UFJF

No entanto, ao realizar o aprimoramento na qualidade e resolucdo das curvas

obtidas foi possivel constatar bandas adicionais. Este procedimento ¢ denominado

deconvolugdo e a imagem gerada ¢ expressa na Figura 46 ja sendo utilizada para ser

comparada com espectros de minerais puros do banco de dados Raman do departamento

de Geologia da Universidade de Lyon (Tabela 9).
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Figura 46 — imagem comparativa entre os espectros do meteorito Zagami e minerais puros.



Tabela 9 — Comparativo entre os numeros de onda de minerais.

NUMERO DE ONDA ESPERADO

Este trabalho Enstatita Anortita Ilmenita Coesita
283 - 283 - -
320 320 - - -
368 369 - 370 -
524 - - - 525
549 549 550 - -
663 663 - - -
680 - - 680 -
1002 1002 - - -

O processo de aprimoramento da resolu¢ao das curvas geradas na coleta de
dados pela técnica de Raman foi utilizado em outros resultados. Nas Figuras 47 e 48
foram realizadas deconvolucdes de picos e seus respectivos numeros de onda
comparados com os de minerais puros de referéncia do banco de dados de Raman do

departamento de Geologia da Universidade de Lyon. Esses estdo alocados nas Tabelas

10 e 11.
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Figura 47 — Imagem comparativa entre os espectros do meteorito Zagami € minerais puros.
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Tabela 10 — Comparativo entre os nimeros de onda de minerais.

NUMERO DE ONDA ESPERADO

Este trabalho Diopsidio Magnetita Pigeonita

283 - 283 -

320 320 - 325
368 369 - -

523 - 525 -

549 549 550 -

663 663 655 -

680 - - 670
1005 1008 - 1005

Figura 48 — Imagem comparativa entre os espectros do meteorito Zagami e minerais puros.
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Tabela 11 — Comparativo entre os numeros de onda de minerais Wadsleyta, Magnetita e Ilmenita

NUMERO DE ONDA ESPERADO
Este trabalho Wadsleyta Magnetita Ilmenita
550 550 550 -
583 583 - -
660 620 665 -
680 - - 681
725 722 - -
780 778 - -
920 918 - -

5.2.2. Meteorito marciano NWA 6963

O meteorito marciano NWA 6963 foi analisado através da variagdo da posi¢ao
pontual do feixe por regides da amostra. Na figura 49 ¢ apresentado um dos espectros
Raman coletados em que foram detectados os picos nas faixas de 325 cm™, 376 cm’,

395 cm’!, 535 cm™, 664 cm™, 825 cm™, 1012 cm™.
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Figura 49 — Espectro do meteorito NWA 6963 no LNLS

Com base nos picos do espectro do meteorito NWA 6963 foi feita a comparacao

com o espectro de um mineral puro denominado Titano-Augita. As semelhangas entre
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os espectros podem ser vistas através da Figura 50 e a similaridade entre as bandas

obtidas na Tabela 12.
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Figura 50 — imagem comparativa entre os espectros do meteorito NWA 6963 e Titano-Augita pura.

Tabela 12 —Comparativo entre os nimeros de onda do NWA 6963 e Titano-Augita.

NUMERO DE ONDA ESPERADO

Este trabalho Titano-Augita

325 323

376 -

395 390

535 531

664 665

825 827

1012 1012

Na Figura 51 o espectro do meteorito NWA 6963 ¢ apresentado e seus

respectivos picos representativos sdo compostos pelos niimeros de onda 325 cm™, 535

cm’, 665 cm™

e 1005 cm™.
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Figura 51 — Espectro do meteorito NWA 6963 no LNLS.

Com base na comparagdo entre os dados obtidos e os espectros de referéncia do
banco de dados RRUFF tentou-se caracterizar o espectro coletado. Na Figura 52 ¢
possivel constatar semelhangas entre o espectro obtido com o mineral Pigeonita.
Posteriormente, ¢ apresentada a Tabela 13 com os numeros de onda detectados

comparado com o mineral, o qual foi associado.
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Figura 52 — Comparativo entre os espectros do meteorito NWA 6963 e Pigeonita.



92

Tabela 13 —Tabela comparativa entre os niimeros de onda do NWA 6963 e Pigeonita.

NUMERO DE ONDA ESPERADO

Este trabalho Pigeonita
325 323
535 537
667 670
1005 1005

Outro resultado da coleta de dados ¢ apresentado na Figura 53. Os niimeros de
onda adquiridos como resultados do espectro Raman do meteorito NWA 6963 sdo
descritos na Tabela 14 e comparados com os minerais puros do banco de dados do
departamento de geologia da Universidade de Lyon. E possivel constatar semelhangas
entre o espectro obtido com os minerais puros. Além disso, esta combinacao de dois
minerais presentes em um mesmo espectro pode ser atribuida a um possivel

intercrescimento entre ambos 0s minerais.
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Figura 53 — Espectro de identificacdo dos minerais Augita e Calcita. Legenda: O mineral Augita esta
simbolizado por PX (Piroxénio) e a Calcita por (CaCOs5)
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Tabela 14 — Comparativo entre os nimeros de onda da augita e calcita.

NUMERO DE ONDA ESPERADO

Este trabalho Augita Calcita
325 324 -
390 391 -
665 665 -
1012 1012 -
1086 - 1086

Por fim, na Figura 54 ¢ apresentado um ultimo espectro coletado do meteorito
NWA 6963. Os respectivos picos representativos sdo compostos pelas frequéncias 325
cm™, 353 cm’, 393 cm™, 525 cm’!, 550 cm™, 665 cm, 1008 cm! e 1012 cm™. As
comparagdes com os numeros de onda dos dados obtidos com os minerais puros do

banco de dados estdo descritas na Tabela 15.
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Figura 54 — Espectro de identificacdo dos minerais Piroxénios e Plagioclasio. Legenda: Os minerais
Augita e Piogenite estdo simbolizados por PX (Piroxénio) e a PLG (Plagioclasio).




Tabela 15 —Comparativo entre os numeros de onda.

NUMERO DE ONDA ESPERADO

Este trabalho Augita Pigeonita Anortita
325 325 325 -
353 353 - -
393 390 } }
525 - 535 525
550 - - 550
670 665 670 -
1005 - 1005 -
1012 1012 - -
5.4. FTIR
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Os espectros de infravermelho (IR) dos meteoritos marcianos Zagami ¢ NWA

6963 foram adquiridos na regido de infravermelho médio (MIR) (de 4000 a 400 cm™).

Embora a técnica de FTIR ndo seja comumente utilizada para estudo de minerais em

meteoritos, ¢ possivel obter informagdes importantes a respeito da composicdo da

amostra. Apenas o espectro do Zagami seréd apresentado aqui (Figura 55).
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Figura 55 — Espectros IR de transmissdo do meteorito Zagami.
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O espectro FTIR mostra as bandas na regido de maior comprimento de onda em,
1642 c¢cm”, 1742 cm’, 2850 cm’, 2920 cm’, and 3455 cm' e regido de menor
comprimento de onda em 500 cm™, 635 cm’, 672 cm™, 725 cm™!, 880 cm™, 936 cm™,
962 cm!, 1050 cm’, 1344 cm’, 1400 cm™. Com base nesse resultado, foi feita uma
andlise comparada entre espectros com o intuito de caracterizar e tentar fornecer a
composi¢ao quimica.

A caracterizagdo do composto quimico obtido do meteorito Zagami por IR foi
averiguado e comparado com o espectro da Figura 56 ¢ 57. As bandas de ambos os
espectros estao descritas na Tabela 16.
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Figura 56 - Espectro de FTIR de 6xido de ferro obtido por Lakshmi Reddy et al. (2015)
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Figura 57 - Espectro de FTIR de 6xido de ferro obtido por Cui et al. (2013)
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Tabela 16 — Comparativo entre as bandas de FTIR.

FTIR Zagami (cm™) | Iron oxide FTIR (cm™) | Iron oxide FTIR (cm™)

(Este trabalho) (referéncia A) (referéncia B)

2920

1742

1400

1050

920

725

635

Legenda: Referéncia A é de Reddy et al. (2015), e a referéncia B ¢ de Cui et al. (2013)
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Os resultados apresentados acima mostram o potencial de técnicas vibracionais
como o FTIR para discrimina¢cdo de minerais em uma amostra heterogénea, como o
meteorito marciano Zagami. Todavia, vale ressaltar, alguns resultados peculiares que
registraram a presenca de compostos organicos no meteorito Zagami. Segundo
Anderson et al. (2005), usando FTIR foi registrada no meteorito Zagami a presenca de

hidrocarboneto alifatico como mostrado na Figura 58.
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Figura 58 - O espectro infravermelho do meteorito marciano Zagami mostrando a presenga de
hidrocarboneto alifatico por Anderson et al. (2005).

Outro estudo realizado por Palomba, Rotundi, Colangeli (2006), obteve
resultados semelhantes confirmando este tipo de composto quimico ao longo da
amostra. De acordo com os autores, esta poderia ser uma indicacao rigorosa de
caracteristicas organicas e hidricas no meteorito Zagami relacionada a compostos
heterogéneos, descartando a possibilidade de contaminagdo na amostra. Porém, embora
este trabalho tenha obtido a mesma banda de 2920 cm™, é possivel ter uma interpretagdo

pouco diferente quanto a presenca de compostos organicos (Figura 59).
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Figura 59 — Comparativo entre os espectros de IR por transmissdo no meteorito Zagami.

Uma banda larga em 3450 cm™ no mineral ¢ atribuida ao alongamento OH (v3)
de grupos hidroxila estruturais e uma provavel existéncia de 4gua presente na amostra.
Isso indica a possibilidade da ligacao da hidroxila entre as camadas octaédricas. Além
disso, a 1632 cm™ é observada uma banda nitida e intensa, que se deve ao v2 do trecho
OH assimétrico (modo de deformagao) da dgua e ¢ uma parte estrutural do mineral. A
banda nitida observada em 1400 cm™ também pode ser devido ao estiramento OH da

agua.

Como vimos, a banda de 2920 cm™! encontrada em trabalhos anteriores vincula e
atribui a deteccdo de uma possivel presenca de compostos organicos e/ou ligagdes de
carbono alifaticas. Porém, também ¢é possivel que esta banda de 2920 cm™ tenha surgido
devido ao 6xido de ferro presente na amostra. De acordo com Bikiaris et al. (2000), a
presenca de minerais do grupo 6xido de ferro, como hematita, goethita e / ou magnetita,
indicam que a banda de 2920 cm™ pode ser atribuida ao grupo funcional FeOOH, assim

como a banda em 2850 cm™'.

A banda de absor¢do em 1050 cm™ ¢ caracteristica da vibragdo de alongamento
Si-O-Fe e Si-O-Si, que desempenha um papel importante na amostra. A banda
observada em 920 cm™ ¢ atribuida a0 modo de deformagdo OH de Fe-OH. Na regido de
vetor de onda baixo (abaixo de 700 cm™), o dxido de ferro tem as seguintes absor¢des

de IR: Estiramentos de Fe-O (modos de rede de FeOg) na regido de 600-700 cm™ e
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450475 cm™. Assim, as duas bandas observadas em 685 e 635 cm™' sdo atribuidas ao

modo de alongamento Fe-O (Vahur, Teearu e Leito, 2010). De acordo com Gupta et al.

(2014), a banda observada em 510 cm™ corresponde a (v2), o modo de deformagéo do

grupo Fe-O-Si. Em geral, de acordo com Reddy et al (2015), uma banda em 1356 cm’

pode ser atribuida ao sobretom de (v4) de SiO, (Tabela 17).

Tabela 17 — Composi¢do das bandas obtidas do Zagami por FTIR.

Region (cm™)

2920

1742

1400

1050

920

725

635

Function Group

FeOOH

OH

OH

Si-O-Fe / Si-O-Si

Fe-OH

Si-O

Fe-O

Vibrational mode

asymmetric stretch

Strech

Strech

OH deformation mode

Strech

Stretching
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6. DISCUSSAO
6.1. MINERAIS ESSENCIAIS OU MAJORITARIOS

Os minerais essenciais ou majoritarios conferem basicamente o carater da rocha
ou meteorito ¢ determinam a sua designacdo, por serem considerados componentes
indispensaveis a caracterizacdo e classificacdo desses materiais rochosos (TEIXEIRA et
al., 2010; DEER et al., 2010; KLEIN ¢ DUTROW, 2009). Os meteoritos rochosos
basalticos marcianos possuem uma composi¢ao bastante semelhante as rochas basalticas
terrestres, € por conta disto sdo constituidos por minerais essenciais, tais como:

piroxénios e plagiocldsios (ZUCOLOTTO et al, 2013).

6.1.1. Meteorito Zagami

Dentre os minerais essenciais detectados pela técnica de espectroscopia Raman e
pela Difracdo de raios X no meteorito Zagami, foram constatadas as presencas de
piroxénios e plagioclasios. Os piroxénios sdo um grupo de minerais € possuem
quantidades variadas de Ca, Fe e Mg em sua composi¢do quimica mineralogica
Ca(Mg,Fe)Si,04. Dentre os plagioclédsios foi possivel detectar a Anortita. A seguir na

Tabela 18 sdo apresentados os minerais essenciais € suas respectivas formulas

quimicas.
Tabela 18 — Minerais Essenciais do meteorito Zagami
GRUPO MINERAL FORMULA TECNICA INSTRUMENTAL
Diopsidio Raman
Piroxénios Augita Ca(Mg,Fe)Si,0q Raman, XRD
Enstatite Raman
Plagioclasio Anortita Ca(Al,S1,0y) Raman
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6.1.2. Meteorito NWA 6963

No meteorito NWA 6963 foi apenas utilizada a técnica de Raman devido a
pouca quantidade de amostra e, dentre os minerais essenciais, foram constatadas as
presengas de piroxénios e plagioclasios. Do grupo de minerais dos piroxénios foi
detectada a presenca de Diopsidio, Augita e Pigeonita. Entre os plagioclasios foi
possivel detectar a Anortita. A seguir na Tabela 19 sdo apresentados os minerais

essenciais e suas respectivas formulas quimicas.

Tabela 19 — Minerais Essenciais do meteorito NWA 6963

GRUPO MINERAL FORMULA TECNICA INSTRUMENTAL
Diopsidio Raman
Piroxénios Augita Ca(Mg,Fe)Si,04 Raman
Pigeonita Raman
Plagioclasio Anortita Ca(AlSi,0Oy) Raman
6.2 MINERAIS ACESSORIOS

Minerais acessorios sao aqueles que nao afetam o aspecto fundamental da rocha.
De forma geral, ocorrem em quantidades diminutas e, geralmente, s6 sdo visiveis ao
microscopio (TEIXEIRA et al., 2010; DEER et al., 2010; KLEIN e DUTROW, 2009).
Os meteoritos marcianos também sdo constituidos por minerais considerados
acessorios, tais como: Olivina, Ilmenita, Magnetita e a Troilita (ZUCOLOTTO et al,

2013

6.2.1. Meteorito Zagami

Através da técnica difracdo de raios x foram constatados picos caracteristicos do

grupo de minerais das olivinas. As olivinas variam em sua composi¢ao através da
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quantidade de Fe e Mg presentes em sua estrutura quimica em combinagdo com 0s
atomos de silicio-oxigénio. Desta forma, as olivinas sdo caracterizadas pela formula
quimica (Fe, Mg),SiO,. E valido ressaltar que, segundo Wadhwa et al. (1993), a olivina
¢ um material incomum na litologia de certos meteoritos marcianos, mais
especificamente, para o Zagami ¢ considerado um mineral raro.

Outro grupo de mineral presente no meteorito Zagami, sdo os minerais de 6xido
de ferro (FeO). Com base nas analises dos dados dos modos vibracionais obtidos pela
espectroscopia Raman foram detectadas a [lmenita e a Magnetita, tal como o mineral de
sulfeto de ferro (FeS), a Troilita. A seguir na Tabela 20 sdo apresentados os minerais
acessorios e suas respectivas formulas quimicas.

Por meio dos resultados obtidos através da difra¢do de raios x foi constatada a
presenca de Quartzo no meteorito Zagami. O quartzo possui uma composi¢ao estrutural
cristalina de didxido de silicio (Si0,). Este mineral ¢ o segundo mais abundante no
planeta Terra, perdendo apenas para o grupo dos feldspatos. Finalmente, também foram
detectados os minerais Fluorita e a Peroviskita. A seguir na Tabela 9 sdo apresentados

0s minerais acessorios e suas respectivas formulas quimicas.

Tabela 20 - Minerais Acessorios do meteorito Zagami

GRUPO MINERAL FORMULA | TECNICA INSTRUMENTAL
Silica Quartzo Si0, Difracao de Raios X
Magnetita Fe;0, Raman
Oxidos de Ferro Ilmenita FeTiO; Raman
Hematita a-Fe,O; Raman
Olivina Faialita FeSiO, Difragdo de Raios X
Haleto Fluorita CaF, Raman
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6.2.2. Meteorito NWA 6963

No meteorito NWA 6963 foi constatada a presenca de Calcita por meio da
técnica de espectroscopia Raman com base nas andlises dos dados dos modos
vibracionais. A seguir na Tabela 21 sdo apresentados os minerais acessOrios e suas

respectivas formulas quimicas.

Tabela 21- Minerais Acessorios do meteorito NWA 6963

. TECNICA
GRUPO MINERAL FORMULA INSTRUMENTAL
Carbonatos Calcita CaCO;, Raman

6.3 MINERAIS SECUNDARIOS

Minerais secundarios s3o aqueles que se formam através ou pela alteragdo de
minerais primarios. De forma geral, ocorrem principalmente devido ao intemperismo
(TEIXEIRA et al., 2010; DEER et al., 2010; KLEIN e DUTROW, 2009). Destarte, nos
meteoritos basalticos de Marte alguns minerais secundérios semelhante aos de rochas
igneas basalticas terrestres podem aparecer, tais como a Hematita, Coesita, Ferrosilita e

outros que serdo destacados a seguir (ZUCOLOTTO et al, 2013).

6.3.1. Meteorito Zagami

Por meio da técnica de espectroscopia Raman foi constatada a presenga de
alguns minerais formados por alta pressao como a coesita (Si0O,), Wadsleyite, Coesita,
Titano-Augita, Peroviskita e a Ferrosilita no meteorito Zagami. Além disso, o FTIR
obteve um dado representativo de um espectro que poderia estar relacionado com um
possivel 6xido de ferro, sendo a Hematita, Goethita e a Lepidocrocita os candidatos
possiveis. A seguir na Tabela 22 s3ao apresentados os grupos de minerais secundarios e

suas respectivas formulas quimicas.
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Tabela 22 - Minerais Secundarios do meteorito Zagami.

GRUPO MINERAL FORMULA | TECNICA INSTRUMENTAL
Silica Coesita Si0O, Raman
Titano-augita Fe,O, Raman
Piroxénios
Ferrosilita FeTiO3 Raman e XRD
Olivina Wadsleyite (Mg,Fe),Si0, Raman
Oxidos de Ferro Wiistite FeO Raman
Peroviskita
MgSiO; Raman
(Alta pressao)

6.3.2. Meteorito NWA 6963

Dentre os minerais secundarios foi constatada a presenca de alguns minerais

formados por alta pressdo, tais como a Ferrosilita no meteorito NWA 6963. A seguir na

Tabela 23 sdao apresentados os grupos de minerais secundarios e suas respectivas

formulas quimicas.

Tabela 23 - Minerais Secundarios do meteorito NWA 6963

GRUPO

MINERAL

FORMULA

TECNICA INSTRUMENTAL

Piroxénio

Ferrosilita

FeSiO3

Raman
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6.4 Implicacoes do estudo mineraloquimico para reconstrucio paleoambiental de

Marte

Os meteoritos sdo fontes inestimaveis de informagdes de processos fisicos e
quimicos que aconteceram durante a formacao do sistema solar. Desta forma, as analises
dos resultados baseados em espectros de minerais puros estdo relacionadas a uma
estratégia de tentar entender como esses minerais podem gerar dados importantes para a
Astrobiologia. Resumidamente, por meio do conhecimento ja existente acerca dos
minerais que se formam e existem no planeta Terra serdo realizadas as atribui¢des
presentes aqui neste trabalho para e sobre o planeta Marte.

Atualmente, a meteoritica ¢ desenvolvida por grupos de pesquisadores de
diversas areas, em muitos paises e com diferentes abordagens. Entre os varios enfoques
existentes, o estudo laboratorial de meteoritos pode auxiliar as ciéncias planetarias a
complementar as interpretacdes de dados obtidos via observagdes telescopicas ou via
missoes de sondas espaciais.

Por exemplo, Hutchinson et al. (2014) investigaram a viabilidade de se estudar
amostras de meteoritos marcianos através de técnicas analiticas, motivados pelos
preparativos da nova missdo para Marte, cuja sonda Perseverance estd equipada com
varios desses instrumentos cientificos modernos para analise quimica, fisica, bioldgica e
mineraldgica.

As terras altas do sul mais antigas sdo predominantemente basalticas, compostas
de olivinas, piroxénios e plagioclasios, com alto teor de Fe, Mg moderado, enquanto as
terras baixas do norte mais jovens sdo consideradas mais andesiticas por natureza,
embora basaltos intemperizados oferecam uma interpretacao alternativa (BIBRING et
al, 2005).

Apesar da geologia marciana ser complexa, certas caracteristicas estdo
associadas a processos distintos de formagdo de terreno (BIBRING et al, 2005;
EHLMANN e EDWARDS, 2014), tais como as planicies de deposi¢ao que tendem a
apresentar caracteristicas de baixo relevo; ou as planicies vulcanicas que tendem a ser
onduladas com cristas enrugadas. Outras formagdes geologicas conhecidas como
drumlin também se fazem presentes em Marte (SHAW et al, 1989; KARGEL e

STROM, 1992). Elas possuem uma configuragdo de colina alongada em forma de dorso
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de Dbaleia formada pela ag¢do de glaciares, além de planicies aluviais
(MARTINEZ-ALONSO, 2011; NUSSBAUMER, 2012).

Existem ainda as planicies glaciais que estdo repletas de materiais provenientes
de erosdo provocada pelo degelo glacial, uma estrutura de depdsito de material
geoldgico conhecido como esker. De fato, em diversas regides em Marte é possivel
observar cristas sinuosas muito semelhantes em escala e morfologia aos eskers, que
preenchem tineis sub ou glaciais e que sdo preservados durante o recuo do gelo (Figura

60 € 61).

4

icéfandic
eskers

Figura 61 - Eskers provenientes da margem de Breidamerkurjokull na Islandia, comparados com a

imagem na cratera Gale em Marte. Fonte: Evans e Twigg, (2002)
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Importantes processos de glaciagdo sdo documentados nas regides circumpolares
em parte, sendo o caso da Formag¢do Dorsa Argéntea na Figura 62. Esta regido ¢
constituida por depositos formados pela agdo glacial e também por aguas de
derretimento, dos quais atribui-se processos de fusdo, sublimagdo e movimento para
frente e para tras (SPALLETTI, 2016). A prevaléncia de climas tmidos durante o
Hesperiano se manifesta na escavagdo de canions, enquanto importantes oscilagdes
climaticas sdo definidas a partir da geracdo episodica de grandes corpos d'agua, os quais

podem ter sido grandes lagos ou mares.

UNIDADES GEOLOGICAS
~\. Eskers
.-+ |[B Formacién Dorsa Argentea
s [C_] Calota actual Polo Sur

Figura 62 - Mapa geologico da regido de Dorsa Argéntea em Marte. Legenda: A distribui¢do dos
depositos polares amazdnicos e o desenvolvimento da Formacdo Dorsa Argéntea com acumulagdes

glaciais, lacustres e de canais gerados pelas aguas de derretimento (eskers) (Scanlon et al., 2014).
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Além disso, a topografia acidentada que ¢ observada em associagdo com o0s
eskers, complexos de leques e planicies aluviais em Marte seria caracteristica dos
primeiros planos glaciais, onde o gelo enterrado teria sido derretido para formar uma
série de elevacdes e depressdes (Evans e Twigg, 2002). Frequentemente, as geleiras
contém rios internos de gelo derretido que fluem ao longo de sua base, onde o gelo
encontra o solo. Estes rios subglaciais podem carregar quantidades enormes de rochas e
sedimentos do solo, depositando-os ao longo de sua extensdo (SCANLON et al, 2014;
DE HON e PANI, 1992). Quando a geleira recua, deixa atras de si uma crista estreita de
sedimentos de leito de rio que permanecem acima da superficie vizinha.

Esta interpretacdo glacial também ¢ uma caracteristica linear, tais como as
estrias glaciais, sendo possivel observar que a morfologia é quase idéntica as
caracteristicas analogas as encontradas na Terra (WHALLEY e AZIZI, 2003). Essas
caracteristicas lineares podem ter origem fluvial, tal como podem estar relacionadas a
um movimento de massa, como um depoésito de deslizamento ou fluxo de detritos.

Com base nisso, hd evidéncias substanciais de que a agua liquida ja fluiu na
superficie marciana em épocas anteriores, como evidenciado por vales fluviais cortados
por agua e canais de escoamento. Em geral, os vales em Marte de acordo com De Hon e

Pani (1992), sdo classificados em quatro tipos principais:

(1) canais de fluxo de saida indicam rapida liberagdo de fluido e perda de fluido a
jusante devido a evaporacao ou infiltracdo, por exemplo, Maja Vallis, Ares
Vallis;

(i1) vales sinuosos sdo canais profundamente incisos sem um vale plano formado
por esgotamento de agua subterranea;

(i11) vales dendriticos de drenagem tributaria de alta densidade formado pela
liberagdo de agua por meio de chuvas ou oriundas de infiltracdo perto da
sub-superficie.

(iv) vales desgastados sdo vales amplos, de piso plano e de paredes ingremes

formadas por vales sinuosos.

De acordo com Carr (1986) os pequenos vales fluviais sugerem a formagao por
escoamento das dguas subterrdneas, os quais seriam geotermicamente aquecidos por

correntes de dgua subterraneas esculpindo tineis subterraneos. Embora a maioria dos
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registros geologicos em Marte tenham sido destruidos, assim como aconteceu na Terra,
a evolucdo geoldgica da superficie marciana, suas informacgdes fisicas e caracteristicas
quimicas ainda podem ser estudadas através dos meteoritos marcianos (NIMMO;

TANAKA, 2004).

Fundamentalmente, a partir desses materiais ejetados da superficie marciana, ¢
possivel, através de técnicas analiticas, investigar informagdes quimicas, fisicas e
geologicas, que podem ajudar, por exemplo, a definir requisitos para missdes em Marte
(GLADMAN, 1997; 1996) em busca de se entender por exemplo a origem, a formacao
e a evolugdo da crosta marciana (HUMAYUN, 2013; SOLOMON et al, 2005;
NYQUIST et al, 2001).

Um grupo de minerais presente formador de rochas terrestres basalticas
detectado em ambos os meteoritos foram os piroxénios. Segundo McSween et al.
(2013), os meteoritos acondritos podem conter piroxénios ricos em ferro como a
pigeonita, augita, entre outros. Augita foi detectada por espectroscopia Raman e
difragdo de raios x, sendo ela um importante mineral formador de rocha. Geralmente, ¢
encontrada predominantemente em rochas igneas, tais como lavas basdlticas e sdo

comuns em rochas rapidamente resfriadas, segundo o autor.

De acordo com Mittlefehldt e Lindstrom (1998), rochas basalticas como os
shergotitos marcianos contém pigeonita de baixo Ca com lamelas de augita finamente
exsolvidas. Pigeonita também foi detectada por Raman e € estavel em altas temperaturas
nas rochas igneas e inverte geralmente quando sdo expostas a baixas temperaturas para
ortopiroxénio (podendo ser ferrosilita ou enstatita) com lamelas de exsolucdo do tipo
augita (Klein & Dutrow, 2012). A ocorréncia da Pigeonita ¢ comum em temperaturas
elevadas, lavas rapidamente resfriadas, sendo petrologicamente consistente com o

meteorito Zagami que € uma rocha extrusiva marciana.

Segundo McSween Jr (2001), a augita quando encontrada em rochas igneas
pode ser um dos primeiros minerais a se cristalizar e se formar. Os nacleos de magnésio
homogéneos desses graos poderiam se originar, por exemplo, bem abaixo da superficie
marciana em locais de grandes profundidades e arrastados juntamente com outros
minerais do grupo de piroxénios como a pigeonita, através de um processo de intrusao

magmatica (Figura 63).
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Figura 63 — Concepgao esquematica da cristalizacdo de piroxénios em Marte

Entdo, seguindo este cenario, o meteorito Zagami teria experimentado uma

historia de cristalizagdo de dois estagios (MCCOY et al., 1992):

v O primeiro estagio teria ocorrido em uma camara de magma profunda e resfriada
lentamente. L4, os nucleos homogéneos ricos em Mg dos piroxénios cristalizariam
durante o resfriamento relativamente lento. A abundancia modesta de nucleos ricos em
Mg homogéneos sugeriria que a sedimentacdo de cristal ndo desempenhou um papel
significativo nesta parte da camara de magma.
v No segundo estdgio, os piroxénios ricos em Mg seriam arrastados por um
magma que se intrometeu na superficie proxima, resfriou em um dique e se cristalizou
em um fluxo de lava maior do que 10 m de espessura. Neste cenario, de acordo com
Brearley, (1991) ¢ sugerido estimativas de taxas de resfriamento de 0,1-0,5 °C / h, com
base nos cristais de plagioclasio e piroxénios.

Neste contexto, a profundidade estimada da cdmara magmatica para Zagami
seria maior do que 7,5 km e a espessura do suposto fluxo de lava seria maior do que 10
m (BREARLEY, 1991). Essas dimensdes seriam consistentes com calculos e
observagdes de construgdes e fluxos vulcanicos na regido de Tharsis em Marte

(GREELEY e SPUDIS, 1981; TANAKA et al., 1991) .
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A olivina ¢ um outro grupo de mineral formador de rochas, podendo variar em
quantidade, sendo considerada mineral acessorio ou essencial. Em geral, as olivinas sdo
encontradas principalmente em rochas ricas em Mg, como gabros, peridotitos e

basaltos, podendo coexistir com plagioclésio e piroxénios (KLEIN e DUTROW, 2009).

Comumente, as olivinas em acondritos como Zagami s3o produtos primarios de
cristalizagdes de fusdes (magmas) ricos em Mg e pobres em silica (WYATT et al.,
2001). As olivinas em rochas igneas bésicas geralmente possuem anéis concéntricos em
piroxénio. Essa estrutura pode ser resultado da instabilidade da olivina em alta
temperatura em transi¢do para uma temperatura mais baixa, em ambientes contendo
agua, criando assim minerais zonados (HARVEY e MCSWEEN, 1992; ELARDO e
SHEARER, 2014).

Dentro desse cenario, seria possivel indicar uma visdo do interior marciano, em
que poderia ter existido um ambiente favoravel a habitabilidade na superficie marciana
ou ainda existir perto da subsuperficie este tipo de ambiente (Figura 64). Basicamente, a
atividade magmatica em Marte poderia ter sido intimamente associada a atividade
hidrotermal e a entrada de H,O em uma possivel biogeosfera antiga (MCCUBBIN;
JONES, 2015).

Fumarelas, pocas de lama e fontes hidrotermais, :
com pH variavel, salinidade, atividade aquatica

Condicies para habital ade: | T
Fonte de nutriente L

Fonte de Agua e interacdo dgua-rocha

Abriga Zona de balxa temperatural
Fonte de Calor T T [Zona Habitavel)

T T

Zona de metasomatismao
Por Muide magmitico

Fluido Magmatico especial
[H:0, Hy, HF, 503, €04, H15)

Figura 64 — Esquema de um ambiente habitavel que poderia se formar devido a processos hidrotermais

associados a atividade magmatica intrusiva.
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E possivel observar a partir dessa ilustragdo esquematica, que as regides
adjacentes as intrusdes magmaticas fornecem quatro dos principais requisitos para

um ambiente habitavel:

(1) uma fonte de energia / nutriente através da quimica ativa Fe- e S-redox;

(2) Abrigo para frio e para dessecacdo com maior prote¢do em relacao a
superficie;

(3) Uma fonte de 4gua sob a forma de um fluido hidrotermal condensado;

(4) Uma fonte de calor, fornecida pela intrusdo e transferida para a “zona
habitavel”, que transfere essa energia de forma condutora através da rocha

e pelo transporte de massa do fluido hidrotérmico.

Um modelo hidrologico marciano frequentemente postulado sugere entre
trés a quatro épocas de hidratacdo em Marte (Figura 65) com habitats equivalentes
aos da Antartica:

(1) o primeiro ciclo hidrologico (de Nochiano) ~ 4,2-3,8 G.a atras, com
abundantes dguas superficiais e subterraneas e caracterizado por vida. Originando e
evoluindo para coldnias fotossintéticas de cianobactérias em aguas superficiais e
leitos de rios;

(i1) o segundo ciclo hidrologico ~ 3,8-3,1 G.a atrds com agua de superficie
restrita a lagos hipersalinos cobertos de gelo com estromatolitos cianobacterianos
bentonicos (depodsitos calcificados de tapetes microbianos) abaixo do gelo,
semelhantes aos do Lago Hoare, Antartica;

(1i1) o terceiro ciclo hidroldgico ~ 3,1 - 1,5 G.a atrds com agua restrita a
umidade em rochas porosas como no arenito Beacon translucido de Victoria Land,
Antartica, que forca as comunidades cianobacterianas tolerantes a dessecacdo a
condi¢des de quase fome;

(iv) o quarto ciclo hidrolégico (Amazoniano) menor do que 1,5 G.a atrés
até o presente, caracterizado pela superficie marciana desertificada sustentada por
permafrost, possivelmente com microbios anidrobioticos € vida quimiolitotrofica em

profundidades de 2 - 6 km abaixo da superficie.
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Figura 65 — Concepgao esquematica de modelo hidroldgico marciano

De acordo com diversos cenarios evolutivos de Marte, a perda da
atmosfera marciana e o resfriamento gradual seriam os principais fatores que teriam
causado o ressecamento das primeiras aguas da superficie marciana. Baseando-se
nesse contexto as temperaturas teriam caido abaixo de zero, os lagos cobertos de gelo
se assemelhariam as regides de permafrost e lagos de gelo da Antartica.

Todavia, ainda ¢ possivel especular locais em que a vida primitiva ou até

mesmo vida atual pode existir em Marte:

(1) regides onde existia dgua por periodos significativos de tempo, como
paleolagos e canais de corte de agua, incluindo antigos eskers, lagos secos com

evidéncia de camadas sedimentares;

(i1) salmouras hipersalinas, conforme encontradas nos lagos do dry valley
da Antartida, ou depositos de evaporitos, indicativos de deposi¢do de sal mineral na
agua;

(i) a interface permafrost / 4gua pode potencialmente abrigar vida

associada a depositos glaciais, como a bacia de Argyre no Polo Sul;

(iv) a atividade vulcanica localizada pode ter criado regides hidrotérmicas
localizadas em profundidades mais rasas, talvez tdo rasas quanto 500 m; tais
depositos de agua localizados podem persistir como liquidos por até 10 - 100 M.a
para sustentar uma ecologia limitada semelhante a vida terrestre primitiva baseada

em organismos hipertermofilicos; ambientes analogos encontrados na Antartica como
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Fumarole Bay que ¢ uma regido vulcanica da ilha Deception.

(v) as crateras de impacto sdo outra possivel fonte de aquecimento
hidrotermal, particularmente como locais de lagos de vazamentos catastroficos que

poderiam ter persistido por 10.000 - 100.000 anos.

De acordo com Komatsu e Ori (2000), os depodsitos sedimentares sdo
indicativos de origem aquosa dentro de tais paleolagos e devem ser alvos primarios
para missoes e investigacoes astrobiologicas (Figura 66). Os carbonatos também sao
conhecidos por conterem micro-fosseis e até estromatolitos fossilizados formados por
comunidades microbianas; na Terra, cerca de 10% dos carbonatos contém

micro-fosseis, mas isso aumenta para 50% para os carbonatos siliciosos.

Duricrusts
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Figura 66 — Gama de ambientes superficiais como possiveis alvos astrobioldgicos.

Essas nascentes hidrotermais seriam fluxos superficiais carregados de
minerais € agua quente que depositariam uma grande variedade de minerais de
carbonato e silica. Segundo Walter e Des Marais, (1993), esses materiais podem
conter microrganismos (cianobactérias, bactérias fotossintéticas, bactérias redutoras
de sulfato, arqueobactérias, etc.) e podem gerar esteiras microbianas bentonicas
cianobacterianas (estromatolitos). Os minerais mais comumente depositados por
fontes termais subterraneas e lagos incluem silica, sulfetos, sulfatos, carbonatos e

oxidos de ferro (Figura 67)
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Figura 67 - Secdo transversal hipotética através dos estratos deposicionais marcianos.

As fontes termais representam os primeiros ambientes bidticos da Terra e
podem oferecer suporte a uma ampla gama de estratégias metabdlicas em uma pequena
localidade. Os ambientes astrobioldgicos mais promissores, como ja mencionados,
seriam crateras em que teriam existido paleolagos com sedimentos siliciclasticos.
Hodiernamente, espera-se que a cratera Jezero tenha uma estrutura geologicamente
consistente com sedimentos fluviais alternados com depdsitos edlicos, talvez até
materiais organicos a serem explorados pela sonda Perseverence. Esta cratera ¢
atualmente o alvo para um dos Rovers de Exploragdo de Marte que, espera-se, obter
dados contextuais geoquimicos valiosos em missdo astrobioldgica que tem previsdo de

chegou ao planeta em fevereiro de 2021.

A Calcita (CaCQ;), por exemplo, ¢ um carbonato de calcio que foi detectado
em meio de uma das andlises realizadas no meteorito marciano NWA 6963
(NASCIMENTO-DIAS et al., 2018; NASCIMENTO-DIAS, 2019;
NASCIMENTO-DIAS, et al., 2021). Na Terra este mineral ¢ comumente visto como o
principal componente de rochas conhecidas como calcéarias, carbonatadas ou
carbondticas (BAU e MOELLER, 1992; ORFINO et al, 1998). Basicamente, essas
rochas carbonaticas sao formadas pela diagénese de sedimentos ricos em carbonato de
calcio, sedimentos estes que foram depositados, essencialmente, através da precipitagao
quimica ou bioquimica em solu¢do aquosa (KLEIN e DUTROW, 2009). Esse processo

de reagdes quimicas ¢ ilustrado a seguir:
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)  CO2(g) — CO2(aq)

) CO2(aq) + H20 — H2CO3
(3)  HoCO3 — H* + HCOs

) HCO3; — H* + CO3*

) Ca?" +COs* — CaCOx(s)

De modo geral, as rochas carbonatadas possuem uma grande diversidade de
bioclastos. No caso do calcario em ambientes marinhos, a calcita pode se formar através
da deposi¢ao de material calcario com origem bioldgica como conchas, exoqueletos e
por desintegracdo ou acumulac¢do de organismos inferiores como algas, cianobactérias e
foraminiferos. Além disso, ¢ possivel encontrar a calcita em rochas carbonatadas,
principalmente em meio marinho e no subsolo (cavernas) de origem quimiogénica, a

partir de sedimentos quimicos através dos processos da seguinte reagao:

Calcio + Bicarbonato — CaCO; (calcita) + H,O (agua) + CO, (didéxido de carbono)

De acordo com Gooding et al. (1988), a calcita e os primeiros carbonatos foram
detectados em meteoritos SNC apenas no fim da década de 80. Todavia, essa descoberta
serviu como base motivacional para procurar e se identificar através da espectroscopia

rochas calcarias ou carbonato de calcio e calcita em Marte (Figura 68).
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Figura 68 — Mapas de identificacdo das regides em que foram detectados carbonatos em Marte.

Um dos minerais mais abundantes na crosta terrestre ¢ o quartzo que ¢ um
mineral do grupo dos silicatos (Si0,) (KLEIN e DUTROW, 2009). Porém, a presenca
do mineral quartzo em meteoritos ¢ incomum e, segundo Rubin, (1997), sua deteccao
pode ocorrer em fases acessorias € at¢ mesmo secundarias em meteoritos acondriticos.
No caso dos resultados obtidos pelas analises dos meteoritos Zagami e NWA 6963,

além do quartzo como acessorio, detectado por difracdo de raios x, também foi
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constatada a presenca de fases secundarias de SiO, através de Raman, como o vidro de
silica e a coesita.

A presenca de coesita ¢ observada principalmente como inclusdes e nos
intersticios entre o plagioclasio e o piroxénio (ZUCOLOTTO et al. 2018). E importante
mencionar que segundo Miyahara et al. (2014) e Pang et al. (2016), a coesita em

meteoritos basalticos ocorre dentro e ao redor dos veios de choque Figura 69.

asteroide

colisdo ||
Piroxénio

asteroide-

Estado s5lido
fde transicio
de minerais
da rocha
hospedeira

meteorito rochoso

Figura 69 - Desenho esquematico do mecanismo de formagdo de minerais de alta pressdo em veios de
fusdo induzidas pelo choque (veios de choque) em meteoritos. Legenda: Os minerais de alta pressdo
formam-se através de dois tipos de mecanismos de formagao: Transformagdo de alta pressdo em estado
solido dos minerais de rocha hospedeira e cristalizacdo do derretimento condritico ou monomineral sob
alta pressdo na matriz de choque de veio

Segundo McCubbin e Jones (2015), varios tipos de meteoritos marcianos
foram alterados através de processos secundarios na crosta marciana, resultando em
formacdo de fases secundarias, como carbonatos de calcio, silicatos hidratados ¢

minerais de argila.

Por fim, apesar da presenga de estruturas alifiticas em um meteorito marciano
poder parecer peculiar, a detec¢do ¢ possivel e ndo deve ser descartada ou

considerada inviavel. Nesta se¢do, algumas hipoteses alternativas serdo apresentadas
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em relacdo as bandas detectadas, sejam elas provenientes de matéria organica ou nao.
Em primeiro lugar, ¢ importante enfatizar que a banda relacionada aos defeitos
estruturais de carbono (Banda D) e hematita (Modo 2LO) ocorrem na mesma
frequéncia, ou seja, 1300 cm” (MARSHALL e¢ OLCOTT MARSHALL, 2013).
Desse modo, ndo ¢ possivel fazer uma distingdo direta e clara sobre o que estd

realmente sendo detectado.

No entanto, tomando como premissa os resultados obtidos, ainda é possivel
haver relagdes entre o carbono e a amostra de meteorito analisada, sejam diretas ou
indiretas. A Figura 70 mostra os resultados de experimentos com as misturas de
minerais de ferro (Fe) e matéria organica, que ja foram realizados a fim de entender a
relacdo entre os dois materiais (Posth et al., 2013). Ainda segundo o autor, varios
caminhos de producdo de magnetita foram observados a partir da mistura de 6xido de

ferro hidratado e CH,O (Metanal, aldeido).

Ferrihydrite Fe(OH),

Hemaltite

Ferrinydrite o Do Hematite > Magnetite/ Siderite

figh biomass Fig- 13
formati

Magnetite/ Sidenite organic

Figura 70 — Esquema do resultado entre misturas organicas e minerais de 6xido de ferro.

No entanto, deve-se ter cuidado ao interpretar a magnetita como Formagdes

Ferriferas bandadas (BIF), um marcador para a presenca primaria de matéria
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organica. De acordo com Ohmoto (2003), as reagdes entre os minerais Fe (III) e F€2+

em areas hidrotermais (reacgdes (1) - (2)) também podem formar magnetita.

2Fe(OH); + Fe?t — Fe;04 + 2H,0 +2H™ (1)
Fe;O; + Fe’ ¥ 4+ H,0 — Fe;O, +2HT (2)
CONCLUSOES

Com base nos dados e avaliagdes realizadas existem fortes evidéncias que
podem ser inferidas sobre a presenca de geleiras, rios e paleolagos em regides da
superficie ou perto da sub superficie marciana. Algumas crateras (Gale, Jezero e
outras) podem ser apontadas por meio de imagens de alta resolugdo, como ambientes
glacio-fluviais, os quais representam os componentes de um antigo sistema
hidrologico frio, ou até uma expressao local do ambiente global “frio e timido” que

caracterizou Marte em seu passado.

Através de muitas observacdes de missdes de orbita de telescopios, ha
evidéncias substanciais para argumentar que essa agua no estado liquido em algum
momento conseguiu atravessar a superficie marciana, tal como pode ainda existir
perto da sub superficie de Marte. Os processos hidrotermais na superficie marciana e
perto da subsuperficie, como os descritos neste presente trabalho, foram atribuidos
através do contexto geoldgico, a partir da composi¢do volatil das fases de minerais

hidratados e de carbonatos.

Seguindo as atribui¢des de diversas referéncias e os dados que foram obtidos,
tal como analisados, aparentemente o Ultimo episodio glacio-fluvial na maioria dos
ambientes marcianos devem ter ocorrido durante o eon Hesperiano Superior ou mais
tarde. Uma descoberta que tem implicagdes importantes para a presenca de
quantidades substanciais de agua liquida fluindo e 4gua-gelo em Marte durante os
tempos Nochianos. Por meio da sonda Perseverance espera-se que sejam encontradas
indicagdes adicionais de processos glaciais, periglaciais e paleofluviais em escala
local na cratera Jezero. Isto contribuiria para a compreensdo das historias

climatologicas e hidrogeologicas desta regido de Marte, tal como num
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aprimoramento de cenarios de reconstrucio paleoambiental marciana.

Dentre as técnicas analiticas utilizadas, podem ser destacadas positivamente
as técnicas de espectroscopia Raman e XRD. A técnica de Raman forneceu uma
quantidade significativamente grande de dados quimicos e mineraldgicos de ambos
0os meteoritos marcianos sem haver a necessidade de preparo das amostras € nem
causando nenhum prejuizo as amostras, que podem assim serem reutilizadas e
analisadas por outras técnicas. A Difracdo de raios X foi a segunda técnica que mais
forneceu dados mineraloquimicos. No entanto, esta requer o tratamento da amostra e
uma quantidade amostral substancial para realizar medidas. Este segundo fator,

inclusive, impossibilitou a obten¢do de dados do meteorito NWA 6963.

Em todo caso, as informacdes geradas pelas técnicas combinadas entre si, tal
como com dados existentes sobre Marte, contribuiram bastante para entender os
possiveis processos geologicos e cenarios evolutivos dos meteoritos, assim como de
Marte. Um exemplo disto ¢ o panorama gerado a partir da formagdo da calcita.
Nota-se que as implicacdes da deteccdao deste mineral possuem fortes relagdes com a
tematica da Astrobiologia. Além disso, este mineral necessita de um lugar aquoso
para que haja a formagdo do mesmo, ndo podendo ser completamente descartada a

possibilidade de sua composicao estrutural ser baseada por bioclastos.

Destarte, o trabalho desenvolvido apresenta informagdes que contribuem de
maneira agregadora para o meio académico cientifico e espera-se que possa servir
como modelo a ser utilizado como ponte inicial de outros estudos que possuam
relacdes com a temadtica aqui desenvolvida. Existem as perspectivas futuras de
desenvolver um estudo cientifico integrador sobre Terra e Marte, através de analises
geoquimicas comparadas entre os meteoritos marcianos e ambientes conhecidos
como greenstone belts (MORBs, Komatiitos ou outros). O intuito de pesquisas como
essa seria de poder contribuir e fornecer uma ideia atributiva de possiveis origens
geoldgicas desses materiais marcianos como também 0s processos magmaticos que

teriam dado origem as amostras.
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APENDICE A - CLASSIFICACAO DE METEORITOS

Primeiramente, em relagdo a nomenclatura que esses objetos recebem ¢ feita
referenciando-se o nome do local onde cairam ou onde foram encontrados.
Posteriormente, os meteoritos identificados sdo registrados no Meteoritical Bulletin

Database e pela The Meteoritical Society.

No que cerne os critérios adotados para a classificacdo de meteoritos, elas se
referem a sua entrada na atmosfera, génese, origem, composicdo, textura € seus
processos, podendo ser abordadas sob as técnicas mais diversificadas, que vao desde
as mais simples até as mais complexas. Atualmente, a classificagdo dos meteoritos
segue a proposta de Krot et al. (2014), que tem por objetivo reunir os meteoritos em
grupos de origem similar e com histérico de formacao parecido, na tentativa de

relaciona-los a possiveis corpos parentais.

Todos os meteoritos recebem sua primeira classificagdo em relacdo a sua
entrada na atmosfera e sua queda em nossa superficie terrestre. Quando a queda do
meteorito ¢ observada e o fragmento ¢ encontrado, de forma a ser vinculado com o
evento na atmosfera, este ¢ classificado como meteorito de queda. No entanto,
quando sua queda ndo ¢ observada e este ¢ encontrado, sem que seja possivel

determinar quando caiu, este ¢ denominado como meteorito achado.

Posteriormente, a classificagdo mais basica dos meteoritos ¢ baseada na
composicdo primaria dos meteoritos, a qual se considera a concentragdo de ferro e
silicatos. Dessa forma, os meteoritos sdo, inicialmente, divididos em trés tipos:
rochoso ou aerolitos (formados majoritariamente de silicatos), metalicos ou
sideritos (basicamente liga ferro-niquel) e mistos ou siderolitos (silicato e
ferro-niquel em propor¢des equivalentes), em que os dois Ultimos passaram por

episodios de fusdo responsaveis pelo processo chamado de diferenciagdo.
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Dessa forma, quando os meteoritos sdo analisados e classificados em relagdo a sua
origem, pode se dizer que os sideritos sao oriundos de nucleos de corpos diferenciados € os
siderolitos sdo forjados a partir da transicdo nlicleo-manto desses mesmos tipos de corpos.
Porém, os meteoritos rochosos podem ou ndo ter experimentado esse processo de
diferenciacdo planetaria. De modo geral, esses aerolitos sdo classificados como
acondritos quando passaram por esse processo € como condritos quando estes sao
indiferenciados, ou seja, ndo passaram pelo processo de diferenciagdo planetaria que sdo
representados de forma ilustrativa na Figura A1. Assim, a principal divisdo feita no sistema

proposto por Krot et al. (2014), ¢ dividida em dois tipos: os condritos ¢ os ndo condritos.

Figura A1 — Representagdo esquematica das diversas origens dos meteoritos

Acondritos

Sideritos

..

Corpo indiferenciado Condritos

Siderolitos

Corpo diferenciado

Fonte: NASCIMENTO-DIAS, 2018.

Os critérios adotados a classificagdo de meteoritos podem variar de acordo com
cada autor. Neste trabalho utilizou-se a proposta de Krot et al. (2005) exibida nas

Tabelas TA1, TA2 e TA3.

Tabela TA1 — Organizacdo das diferentes classes, clas e grupos dos meteoritos condritos

Classe Cla Grupo Queda Total
CI 5 10
CcM 15 446
CR 3 140
Enstatita (6[0) 6 322
CvV 7 224
CK 2 214
CH 0 21
Condritos CB 1 10
Ordinarios H 353 16615
L 476 20592
LL 83 5443
Enstatita EH 9 168
EL 8 106
R - 1 19
K - 1 2

Legenda: O Total refere-se ao nimero absoluto de quedas ocorridas sendo estas observadas
Fonte adaptada: Krot et al. (2014)
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Tabela TA2 — Organizacao das diferentes classes, clas e grupos dos Acondritos,
Sideritos e Siderolitos.

Classe Cla Grupo Queda Total
Acondritos - 1 60
primitivos

. Lodranitos 1 38
Acapulcoitos o
) Winoaitos 1 24
Acondritos e Anori
ngritos 1 20
outro.s Acondritos Aubritos 9 68
me’:teorltos diferenciados Brachnitos 0 27
lgneos Ureilitos 6 307
Eucritos 34 617
Meteoritos HED Howarditos 166 222
Diogenitos 11 243
Classe Cla Grupo Queda Total
Siderolitos Grupo Pringipal 3 48
(Metalicos e Palasitos Eaelelyistion 0 >
Rochosos) Oujtros. 0 41
Mesosideritos 7 175
IAB - 10 257
IC - 0 12
IIAB - 6 117
IIC - 0 8
IID - 3 21
IIE = 2 22
o IIF - 1 6
Slde,rl.tos G ) 0 6
e 1IIAB ; 1 289
II1E - 0 15
IIIF - 0 9
IVA - 4 74
IVB - 0 13
Naio agrupados - 4 113
Nio classificados - 7 97

Legenda: O Total refere-se ao nimero absoluto de quedas ocorridas sendo estas observadas
Fonte adaptada: Krot et al. (2014)

Tabela TA3 — Organizacgao das diferentes classes, clds e grupos dos meteoritos Planetérios

Classe Cla Grupo Queda Total
Planetarios Shergotitos 3 87
Nakhlitos 1 13
Marcianos Chassignitos 1 2
Ortopiroxenitos 0 1
Breccias 0 30
Lunares Basaltos - 4
Gabbros - 5

Legenda: O Total refere-se ao nimero absoluto de quedas ocorridas sendo estas observadas
Fonte adaptada: Krot et al. (2014).
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APENDICE B - ESTRUTURA DOS MINERAIS

Em geral, minerais sdo compostos quimicos inorganicos formados naturalmente e
que apresentam uma estrutura molecular bem definida que, quando agrupados, dao origem
aos diferentes tipos de rochas. Dentre os minerais detectados neste trabalho, a composicao
estrutural da rede cristalina de atomos foi desenvolvida a partir do software VESTA e sera

apresentada a seguir em ordem alfabética:

ANORTITA (CaAl:Si:Os)

- [
“[ 99 gf

g w‘ o
B
c

Informacoes sobre os elementos quimicos do mineral:

A estrutura da anortita estd representada por atomos de oxigénio em vermelho, silicio em tom
de palha e o célcio em verde.

ARAGONITA (CaCOs)

Informacoes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da aragonita esta representada por atomos de oxigénio em vermelho, carbono em
cinza e o célcio em verde.
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AUGITA ((Ca,Na)(Mg,Fe,AlLTi)(Si,Al)205)

Informacgdes sobre os elementos quimicos do mineral:

A estrutura da augita estd representada por atomos em vermelho representam oxigénio,
atomos em laranja podem representar (ferro, magnésio, aluminio ou titdnio), em cinza sio
representados os atomos (silicio ou aluminio) e por fim, em roxo sdo representados os atomos
(calcio ou sodio).

CALCITA (CaCO0s)

Informacoes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da calcita esta representada por atomos de oxigénio em vermelho, carbono em
cinza e o célcio em verde.
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COESITA (SiO)

Informacdes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da coesita esta representada por atomos de oxigénio em vermelho, silicio em tom
de palha.

DIOPSIDIO (MgCaSi:0)

Informacoes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da diopsidio est4 representada por atomos de oxigénio em vermelho, silicio em
tom de palha, célcio em verde escuro e magnésio em verde claro e esferas menores.
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ENSTATITA (MgSiOs)

Informacdes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da enstatita esta representada por atomos de oxigénio em vermelho, silicio em

tom de palha, magnésio em verde.

FATIALITA (Fe:SiOx)

Informacgdes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da faialita est4 representada por d&tomos de oxigénio em vermelho, silicio em tom

de palha, ferro em laranja.
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FERROSILITA (FeSiOs)

b

Informacoes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da ferrosilite estd representada por dtomos de oxigénio em vermelho, silicio em
tom de palha, ferro em laranja.

HEDENBERGITE (CaFeSi:O¢)

Informacdes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da hedenbergite estd representada por atomos de oxigénio em vermelho, silicio
em tom de palha, ferro em laranja e célcio em verde.
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HEMATITA (Fe:0:)

Informacgdes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da hematita estd representada por atomos de oxigénio em vermelho e o ferro em
laranja.

ILMENITA (FeTiOs)

Informacdes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da ilmenita estd representada por atomos de oxigénio em vermelho, ferro em
laranja e em cinza o atomo de titanio.
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MAGNETITA (Fe:0:)

Informacdes sobre os elementos quimicos do mineral:

A estrutura da magnetita esta representada por atomos de oxigénio em vermelho e o ferro em
laranja.

OLIVINA (Mg,Fe):SiOq)

Informacdes sobre os elementos quimicos do mineral:

A estrutura da olivina encontrada esta representada por atomos de oxigénio em vermelho,
silicio em tom de palha, ferro ou magnésio em verde escuro, além de um elemento dopante de
(ferro, magnésio e niquel) em verde claro.
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PEROVSKITA (CaTiO5)

Informacdes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da perovskita estd representada por atomos de oxigénio em vermelho, em cinza
sdo representados os dtomos de titdnio e em verde os atomos de calcio.

PIGEONITA (Ca(Mg,Fe)SizO¢)

Informacoes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da pigeonita estd representada por atomos de oxigénio em vermelho, o ferro ¢
representado pela cor laranja, silicio pela cor no tom de palha e o magnésio por verde.
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QUARTZO (Si0:)

Informacgdes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da quartzo esté representada por atomos de oxigénio em vermelho, silicio em tom
de palha

WADSLEYITA (B- (Mg, Fe):SiO:)

&

Informacdes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da wadsleyita esta representada por atomos de oxigénio em vermelho, silicio em
tom de palha e magnésio em verde.
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WUSTITE (FeO)

Informacgdes sobre os elementos quimicos do mineral:
A estrutura da coesita esta representada por atomos de oxigénio em vermelho e o ferro em
laranja.



