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Resumo

Esta tese esta dividida em trés partes. A primeira parte (Capitulos 2 e 3) é uma descrigdo das
propriedades geofisicas do planeta Marte, com especial atengdo ao papel da inércia termica
nos estudos da superficie marciana. Na segunda parte (Capitulo 4) é apresentado um estudo
geofisico mais aprofundado de uma regido de Marte: Terra Cimmeria e Terra Sirenum. A
importancia dos dados do instrumento Planetary Fourier Spectrometer — PFS, a bordo da sonda
Mars Express, é descrita na Ultima parte da tese (Capitulo 5).

A inércia térmica é a propriedade chave que controla a variagdo diurna da temperatura da
superficie e é dependente da caracterizagao fisica dessa superficie. Representa uma compliexa
combinagdo das influéncias do tamanho das particulas, abundancia de rocha, formagao
rochosa aflorante e grau de compactagao. Determinar e compreender a inercia termica da
superficie de Marte pode ajudar a estudar pequenas formagdes na superficie do planeta.
Conjuntamente com outros dados a inércia térmica pode ajudar a caracterizar os materiais na
superficie e os processos geoldgicos responsaveis pela formagao dos mesmos.

Foi desenvolvida uma rotina de software que ajudara a determinar a inércia térmica em algumas
regides da superficie de Marte, usando dados do intrumento PFS em conjunto com o modelo
atmosférico de Marte, desenvolvido pela NASA, Mars Gram. Mars Global Reference
Atmospheric Model.

Esta tese de mestrado foi realizada no ambito do Mestrado de Geofisica da Facuildade de
Ciéncias da Universidade do Porto e do projecto MAGIC — Mars Atmospherical, Geophysical

and Exoblological Characterisation.






Abstract

This thesis is divided in three parts. The first is a description of the geophysical proprieties of
Mars with special attention to the role of thermal inertia in geophysical studies of the Martian
surface. In the second part is a more comprehensive geophysics study of two particular regions
of Mars, Terra Cimmeria -Terra Sirenum. Finally, the role of the PFS - Planetary Fourier
Spectrometer on Mars Express in the study of the thermal inertia is shown.

Thermal inertia is the key property controlling the diurnal surface temperature variations and is
dependent on the physical character of the top surface. It represents a complex combination of
particle size, rock abundance, bedrock outcropping and the degree of induration. Deriving and
understanding the thermal inertia of the Martian surface can help to recognize small-scale
features of that surface. In conjunction with other data, thermal inertia can help to characterize
surface materials and the geologic processes responsible for forming these materials.

A software routine was developed to derive the thermal inertia from some regions of the surface
of Mars using data from PFS instrument in combination with a computer mode! of the Martian

atmosphere, developed by NASA: Mars Gram: Mars Global Reference Atmospheric Model.
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Résumeé

Ce travail est divisé en trois parties. La premiére consiste en une description des proprietes
géophysiques de Mars, et particuliérement de l'inertie thermique de la surface de cette planéte.
La deuxiéme partie présente |'étude géophysique approfondie d'une région particuliere de
Mars : Terra Cimmeria et Terra Sirenum. La derniére partie est consacrée a la présentation des
données de l'instrument «Planetary Fourier Spectrometer — PFS» qui est transporté par la
sonde Mars Express.

L'inertie thermique est la propriété qui contrdle la variation diurne de la température de surface
et elle est dépendante de la caractérisation physique du sommet de la surface. L'inertie
thermique est le résultat d’'une combinaison complexe des facteurs suivants : la taille des
particules/sédiments, les types de formations lithologiques affleurantes et le degré de
compaction.

La connaisance et la compréhension de l'inertie thermique de la surface de Mars peut aider a
I'étude des zones plus localisées de la planéte. Par ailleurs, en association avec d'autres
données, linertie thermique permet d'argumenter sur la caractérisation des matériaux qui
constituent la surface et aussi sur les processus géologiques responsables de la formation de
ces matériaux.

Dans le cadre de la détermination de l'inertie thermique, le logiciel Mars Gram, congu par la
NASA, utilisant les données de linstrument PFS et le modéle atmosphérique de Mars, a été

developpé.
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Reslimee

Die Arbeit unterteilt sich in drei verschiedene Abschnitte. Der erste Teil beschreibt die
geophysikalischen Eigenschaften des Mars mit besonderem Augenmerk auf geophysikalische
Beobachtungen der Marsoberflache hinsichtlich der thermalen Tragheit. Der zweite Teil
beinhaltet eine umfassendere geophysikalische Betrachtung zweier bestimmter Regionen des
Mars, Terra Cimmeria und Terra Sirenum. Zuletzt wird das Mars Express Planetary Fourier
Spectrometer (PFS) vorgestellt, ein Instrument, das die thermale Tragheit erforscht.

Die thermale Tragheit kontrolliert die taglichen Schwankungen der Oberflachentemperaturen,
und ist abhangig von den physikalischen Eigenschaften im obersten Teil der Oberflache, einer
komplexen Kombination aus Teilchengroe, Gesteinsvorkommen, dem Anteil von freiliegendem
Fels und dem Hartegrad. Mit der Herleitung und dem Verstandnis der thermalen Tragheit in der
Marsoberfliche lassen sich kleinskalige Eigenschaften der Oberflache erkennen. Unter
Beriicksichtigung anderer Daten kann das Wissen (iber die thermale Tragheit dabei helfen, das
Oberflachenmaterial und die geologischen Prozesse welche fur die Entstehung dieses Materials
zustandig sind besser zu verstehen.

Um die thermale Tragheit von einigen Regionen der Marsoberflache mit den Daten des Mars
Express PFS Instruments zu untersuchen wurde eine Software Routine entwickelt, und mit
einem von der NASA entwickelten Computermodell der Atmosphéare des Mars (Mars Gram:

Mars Global Reference Atmospheric Model) kombiniert.
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Capitulo 1 - Introduciao

A exploragao do espaco sempre fascinou a Humanidade. Marte foi um dos objectos do nosso
Sistema Solar que mais captaram a nossa atengdo, simboliza as nossas duvidas e desejos
acerca da existéncia de vida fora da Terra e € também simbolo da especulagdo que este
assunto sempre suscitou. Parece oferecer a possibilidade de ai virmos a descobrir vida e trata-
se de um planeta que, a primeira vista, € muito semelhante ao nosso.

Foi o anuncio da observagdo, no final do séc. XiX pelo astréonomo Giovanni Schiaparelli, de
estruturas lineares, uma espécie de riscas nas zonas claras da superficie de Marte, a que
chamou “canais”, que contribuiu para gue muitos mitos persistissem durante décadas.

Estes mitos foram muito populares nas décadas de 40 e 50 do séc. XX, e foram a fonte de

muita literatura de ficg@o cientifica e inspira¢@o para muitos realizadores de cinema (Fig.1.1).
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Fig.1.1 Cartazes de trés filmes de ficcdo cientifica sobre o Planeta Marte: Flight to Mars (1951)
do realizador Lesley Selander, Invaders from Mars (1953) de William Cameron Menzies e Mars
Attacks! (1996) de Tim Burton.

Mas a ciéncia ndo vive de mitos ou supersticdes, mas sim de factos concretos. E nos ultimos
anos inumeras missdes tém estudado com enorme detalhe o Planeta Marte.
A percepgéo que temos hoje é muito diferente da de Schiparelli no séc XIX ou mesmo das

sondas Viking no final da década 70 do séc. XX. Com o novo milénio Marte entrou nas nossas

Faculdade da Cideclas do Porto
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vidas como um planeta distinto da Terra mas com inUmeras semelhangas as regibes mais
aridas e remotas do nosso planeta. O conhecimento cientifico assente na geofisica fez-nos
perceber a sua estrutura interna, as propriedades e caracteristicas da sua superficies e a sua
atmosfera.

Mas, salvo raras excepgdes de sondas que pousaram na superficie deste planeta, o seu estudo
ainda é feito remotamente, a alguma distdncia. A detecgdo remota tem aqui um papel
importante e o estudo da inércia térmica uma vantagem acrescida para a compreensao
geofisica da superficie deste, ainda, misterioso planeta.

Nesta tese pretendo dar as principais nogdes da inércia térmica e da sua importancia para o
estudo de Marte, mostrar o que mais de recente se faz neste dominio e por fim ajudar na
compreensdo de duas regides particulares de Marte: Terra Cimmeria e Terra Sirenumn.

Até ao envio de um humano a Marte ainda haverd um longo percurso na exploragdo deste

planeta. Mas o que ha algumas décadas parecia ficgdo cientifica € agora realidade.
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Capitulo 2 — Marte: Uma breve introdugao

2.1 — Marte no Sistema Solar

2.1.1-Origem do planeta Marte no contexto da origem do Sistema Solar

Como os outros planetas interiores do Sistema Solar, Marte formou-se do gas e poeiras
circundante o Sol aquando da sua formagao. Durante esta fase de acrecgdo a temperatura do
planeta recém-formado era alta e comegou a diferenciagao, isto &, os elementos mais pesados
deslocavam-se para o seu interior, enquanto elementos mais leves ficavam mais proximos da
superficie. Isto formou um possivel nicleo de Fe-Ni, mas devido as suas pequenas dimensbes
e baixa gravidade a diferenciagdo do planeta ndo foi muito extensa o que deixou elementos
pesados na crosta e no manto (Lang 2003).

Com o decréscimo do bombardeamento dos planetesimais, devido ao seu tamanho e distancia

ao Sol, Marte comegou arrefecer mais rapidamente que o planeta Terra.

2.1.2- Dimenséao e Massa

O diametro equatorial de Marte é de 6788 km (Carroll e Ostlie 1996), sendo aproximadamente
metade do da Terra. A sua pequena dimensao, aliada a sua distancia a Terra, torna Marte um
objecto algo dificil para observagéo por telescopio. O seu didametro angular, entre 14 e 25
segundos de arco (Covington 1999) ndo é mais que o correspondente a uma grande cratera na
Lua. A sua massa ¢ de 6.4185 x 10% kg (Carroll e Ostlie 1996), aproximadamente um décimo
da da Terra. Também & consideravelmente menos denso que a Terra, sendo a sua densidade
média de 3.9x10° kg m (Cattermole 2001) ou seja, cerca de 70% da densidade da Terra. Isto
implica que um nucleo sdlido e metalico devera ser substancialmente mais pequeno que o da
Terra. Marte tem uma velocidade de escape de 5.1 km s” (Boyce 2002) e com uma pressao
atmosférica de apenas 8.1 mbar (Cattermole 2001), menos de 1% da pressdo atmosférica

terrestre ao nivel do mar.

2.2 - Aspectos Geofisicos

2.2.1 - Dinamica

Marte demora 687 dias (Cattermole 2001) a completar uma revolugdo em torno do Sol. O
intervalo de tempo entre os dois pontos mais préximos da sua orbita e a da Terra € de 780 dias
(Cattermole 2001) (Fig.2.1). Devido a sua grande excentricidade orbital, e= 0.093, a distancia
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entre a Terra e Marte numa rara oposicdo no periélio é cerca de metade da distancia durante as
frequentes oposigdes no afélio. O diametro aparente de Marte, visto da Terra, varia entre cerca
de 3.5" na conjuncdo no afélio, 13.8” na oposi¢do no afélio e 25.1" na oposigdo no periélio
(Spohn et al. 1998). O periodo de rotagdo de Marte é de 24" 37™ 22.6° (Spohn et al. 1998),
bastante semelhante ao da Terra, mas muito menor quando comparado com o de Vénus e o de

Mercurio.

3
>) Orbita da Terra | Orbita de Marte
-—/ 2

—
0

~— !

Fig. 2.1 - Movimento aparente de Marte na esfera celeste. Quando os dois planetas, Marte e
Terra, estdo proximos da oposigdo, Marte aparenta efectuar um movimento retrdégrado.
(Cattermole 2001).

O periodo de rotagdo varia cerca de £0.04 s (Spohn et al. 1998) ao longo de um ano marciano,
como consequéncia das variagdes do momento de inércia devidas as variagoes sazonais na
cobertura de gelo das calotes polares (Davies et al. 1992). O eixo de rotagao esta inclinado de
25.1894 + 0.0001° (Spohn et al. 1998) em relagdo ao plano orbital do planeta e o pélo Norte
celeste aponta para a regido entre as constelagdes de Cefeu e Cisne (Ascensao recta, Qo=
317°.341 e de declinagéo 8,= 52°.7119) (Spohn et al. 1998). A precesséo media do eixo de
rotagéo é de -7.83+0.30 arc sec a”' (Spohn et al. 1998). Devido a particular orientagéo do eixo
de rotacdo, o hemisfério Sul estd directamente virado para a Terra durante o periélio e o
hemisfério Norte durante o afélio.

Devido a inclinagao do eixo de rotagdo e ao facto da insolagéo solar durante o periélio ser maior
que no afélio por um factor de ((1+e)/(1-e))*, onde e & a excentricidade da orbita (Cattermole
2001), a superficie e atmosfera de Marte sofrem consideraveis variagoes sazonais, resultando

uma variacdo do tamanho das calotes polares geladas e alteragdes no padréo global da
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superficie, causadas pelas tempestade de poeira sazonais. O fluxo solar, para o valor presente

da obliquidade (25°), varia de um factor dois entre os polos e o equador.

Orbita

Afélio

FTIORR SIS s

Fig. 2.2 - Segunda Lei de Kepler. O vector que une o Sol e a orbita de Marte define areas iguais
para tempos iguais, mas Marte move-se mais rapido no periélio que no afélio em torno da sua
orbita (Cattermole 2001).

A excentricidade da orbita de Marte & significativamente superior a da Terra, pelo que ha
diferencgas significativas na duragao das estagdes do ano (Tabela 2.1). Como a segunda Lei de
Kepler (Fig.2.2) prevé, a duragéo da orbita perto do periélio € muito menor que a sua duragéo
no afélio. O hemisfério Sul de Marte esta virado para o Sol no periélio e assim, as estagbes
Primavera e Verdo neste hemisfério sdo mais curtas, 52 e 25 dias respectivamente, que o
Outono e o Inverno (Fig.2.3).

A excentricidade também afecta as diferengas de temperaturas maximas no Ver&o para os dois
hemisférios: o Verdo no Hemisfério Sul é mais curto e mais quente que no Hemisfério Norte,
com temperaturas maximas no Sul cerca de 30°C mais elevadas do que no Norte (Cattermole
2001).
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Fig.2.3 — Movimento de Marte e Terra em torno do Sol. A: Afélio, P: Periélio.(Cattermole 2001).

Tabela 2.1 — Estagdes em Marte e na Terra (Cattermole 2001).

Hemisfério e Estagdo Duragao

(dias)

Norte Sul Marte Marte Terra
(Marcianos) (Terrestre  (Terrestres)
s)
Primavera Outono 194 199 92.9

Veréo Inverno 178 183 93.6

Outono Primavera 143 147 89.7

Inverno Veréo 154 158 89.1
669 687 365.3

36



2.2.2 - Geodesia e Gravidade

2.2.2.1 — Campo e potencial gravitico de uma massa M

O campo gravitico ou aceleragdo gravitica, a;, de uma massa M, é uma entidade fisica criada

pela presenga da massa M no espago que a envolve e que actua sobre qualquer outra massa
situada dentro desse espago.
O campo gravitico, &, , como alids qualquer outro campo gravitacional, manifesta-se pela forga,

que é exercida sobre a massa de prova, m, quando colocada em cada um dos seus pontos:

. F

8o =— (2.1)
m

ou podendo ser representado de forma equivalente, tendo em conta a Lei da Gravitag&o

Universal, por:
4 = -G, (2:2)

onde G é a constante de Gravitagdo Universal e 7 é o versor da direcgdo que une os centros

de massa das massas M e m, com sentido de M para m (ver Fig. 2.4)

M R
®

—
I |
—— [ —

Fig. 2.4 - Forga gravitica, F, exercida pela massa pontual M sobre a massa pontual m.

2.2.2.2 - Campo e potencial gravitico de uma distribui¢do descontinua de massa

Um sdlido pode ser considerado como composto por um numero elevado de pequenas
particulas, cada uma das quais exercendo uma atracgao gravitacional num dado ponto externo
P (Fig.2.5).
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Fig.2.5 — Cada pequena particula de um corpo sélido exerce uma atracg&o gravitica num ponto,

P, exterior.

Cada porgdo elementar do solido exerce uma atracgao gravitica, ag, num ponto externo P, dada

por:
- m, . m, m, . m. .
By =-G i, -Gl ~G—2fy — i~ G2 F,
r1 r2 r3 rn
(2.3)

Esta soma vectorial pode ser bastante complexa (por exemplo, depende da forma do sélido).

Assim, como método alternativo, pode-se comegar por calcular o potencial gravitico, Us, no

ponto P:
U=6M T gl el
n r Iy "
(2.4)

2.2.2.2 - Potencial gravitico de uma distribui¢do continua de massa

No caso de uma distribuicio continua de massa, o potencial gravitico, Us, é dado por (Fig.2.6):

Us=-G|

yJ‘J xy.2 xdydz G'[ 25)
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Fig. 2.6 - Potencial gravitico devido a uma distribuicdo continua de massa; subdiviséo do
volume em elementos de volume discretos, dV, de massa volumica p(x,y,z) (Lowrie 1997).

A equagdo (2.5) permite calcular-o potencial gravitico e aceleragdo gravitica para pontos no
interior e no exterior de uma esfera. O potencial e a aceleragdo gravitica para pontos exteriores
a uma distancia r do centro de uma esfera sélida homogénea, de raio b, sdo0 os mesmos como

se toda a massa Mg da esfera estivesse concentrada no seu centro, ou seja:

Ug = —G% (2.6)

R =—G%F. (2.7)

Para pontos interiores a esfera, Us e ag, traduzem-se, respectivamente, por:

A figura geométrica que melhor se aproxima da geometria de Marte, tal como na Terra, & um

elipsdide oblato, ou esferdide (Lowrie 1997). Em meados do seéc. XIX J.MacCullagh
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desenvolveu uma equagéo que permite obter o potencial gravitico de qualquer corpo a grandes

distancias do seu centro de massa:
U, --6E -6\ (2.7)

O primeiro termo, de ordem ', representa o potencial gravitico de uma massa pontual ou uma
esfera de massa Mg para pontos exteriores & esfera. O segundo termo, de ordem re
representa as contribuigbes para o potencial gravitico, devido ao afastamento & forma esférica
variagdes na forma esférica. Os pardmetros A, B e C sdo 0os momentos de inércia principais do
corpo e | é o momento de inércia na linha OP, que liga o centro de massa do corpo ao ponto de

observagéao (Fig.2.7).

Fig.2.7 — Parametros de um elipsoide usado na formular de MacCuliagh. A, B e C s&o os
momentos de inércia em relagdo aos eixos x, y e z respectivamente e / ¢ 0 momento de inércia

em relagdo a linha OP (Lowrie 1997).

Para um corpo com planos de simetria, / € uma simples combina¢do dos momentos de inércia
principais. Fazendo A igual a B, para uma simetria de rotagado, e definindo o angulo entre OP e
0 eixo de rotagdo por 8, obtém-se para / seguinte equagao:

I = Asin® 9+ Ccos? 8 |

A férmula de MacCullagh para um elipséide vem, entdo dada por:

~A)(3cos?9 -1
UG=-G£+G(C aA)( )
r r 2

(2.8)
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A fungéo(3c0529—1)/2 ¢ um polinémio de segunda ordem em cos¢. Pertence a familia de

fungdes chamadas polinomios de Lagendre: P,(cosd). Os primeiros polinomios de Legendre

P,(cosf) = %(Scos2 g -3cos6)

Usando esta notagdo na eq. 2.8, vem:

c-A
U, =—G§+G£7——)—P2(cose) (2.10)

a qual pode ser escrita numa forma alternativa como:

Uy = —65{1—(%;—24)(—?)2 Pz(cosé’)} (2.11)

Sendo o campo gravitico um campo radial, ou seja, a sua aceleragao é dirigida para o centro de

massa, satisfaz a equagéo de Laplace, a qual em coordenadas cartesianas € dada por:

2 2 2
aau;; N aauf . aagf -0 (2.12)
X oy

Em coordenada esféricas a equagao fica com a seguinte forma:

2
10 rz%j+ 1 2 sineaUGjJr 7Y (2.13)
r or or r<sing o6 06 rsin“g oo

A variagdo em azimute @ desaparece com a simetria axial. O potencial gravitico de um
esferoide é a soma de infinitos incrementos de ordem r, cada um envolvendo um polinémio de

Legendre apropriado:
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U, = _GEP - z[gj JP (cos&)} (2.14)

Os coeficientes J, multiplicando P,(cos8) determinam a importancia relativa dos termos de
ordem n.
Os valores de J, s80 obtidos por geodesia de satélite. O coeficiente mais importante é o J, que

descreve o achatamento dos polos(Lowrie 1997):

C-A
Jzz_é—f?-. (2,15)

Parametros geodésicos fundamentais, como a massa, raio, achatamento dos pblos e 0 campo
gravitico sdo necessarios para construir modelos do interior do planeta. Antes de 1960, quando
ndo havia dados de sondas espaciais sobre Marte, as estimativas de raio e massa eram
somente baseadas em observacgdes realizadas por telescopios. A influéncia da atmosfera do
planeta nestas observagdes resultou em estimativas por excesso do raio médio equatorial r, em
comparagao com as determinagdes do raio polar r.. O achatamento dindmico (C-A)/C,onde C e
A sd0 os momentos médios de inércia polar e equatorial, respectivamente, foi determinado
pelas observagbes da precessao retrograda das orbitas dos dois pequenos satélites de Marte,
Fobos e Deimos (Spohn et al. 1998). O achatamento dindmico é consequéncia da rotagdo
induzida pelo campo gravitico do planeta.

A massa do planeta M foi determinada pelos elementos orbitais do Fobos e Deimos. Enquanto
os seus periodos de revolugdo eram conhecidos com grande preciséo, as estimativas da
constante planetocentrica GMp, sofreram primariamente algumas incorrecgoes devido as
determinacdes pouco precisas dos eixos das orbitas dos satélites. O valor da constante
planetocentrica GMp = 42900£70 km® s? de Marte, determinado por Asaph Hall em 1878 com
os dados orbitais dos movimentos de Fobos e Deimos, foi melhorado pelos instrumentos de
radio Doppler durante as missdes Mariner e Viking. Usando os dados Doppler das missGes
Mariner 9 e Viking o valor mais recente desta constante é de 42828+0.05 km® s (Smith et
al.1993).

O campo gravitico de Marte foi prospectado pela sonda Mariner 9 entre 1971 e 1972 e pela
Viking entre 1976 e 1979. A técnica utilizada usa o efeito Doppler nos sinais de radio
transmitidos para a Terra e da Terra para a sonda. O desvio da frequéncia dos sinais de radio

retransmitidos pela sonda relativamente ao sinal emitido das estagbes de controlo na Terra é
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proporcional a componente de velocidade ao longo da linha de visdo e permite calcular a

aceleragao da linha de vis&o da sonda espacial. Estes dados podem ser utilizados para calcular
o valor da aceleragdo gravitica com uma resolugdo determinada pela frequéncia do sinal
transmitido pela sonda. E de notar que estamos perante um problema de calculo do campo
gravitico pelo método de inversdo e trata-se de um problema com mais que uma solugdo
(Spohn et al. 1998).

A topografia da superficie de Marte foi medida usando diferentes técnicas de prospecgao
remota. Ocultagéo radio da sonda por Marte foi utilizada directamente para calcular o raio.
Dados da prospecgdo espectral remota foram recolhidos por espectrometros ultravioleta e
infravermelhos e a interpretagdo de fotografias estereograficas, captadas em posigoes
ligeiramente diferentes, foram usadas medir a topografia numa pequena escala. Estimativas
indirectas de estruturas topograficas de larga escala usam a correlagéo entre as variagdes
topograficas e atmosféricas do espalhamento de Rayleigh na luz ultravioleta, bem como a
grandeza das bandas de absorg&o do CO; no infravermelho. As informagdes de radar dadas a
bordo de sondas, como a Mars Global Surveyor, permitem melhorar a precisdo dos dados
adquiridos pelos métodos anteriores (Spohn et al. 1998).

A representagdo em harmonicos esféricos do campo gravitico de Marte, em locais exteriores ao

planeta, é dada pela sobreposigdo do potencial gravitico Uge do potencial rotacional U, de

acordo com:

U(r A p)=Us+U

rot

2,3

__ &M, {1 - i(éj J.P, (sing) + ii(éj (ComeOSmA+S,, sinmA)P (sing)+ % Z/\/ri

r n=2 n=2m=1

(1—P2(sin<p))}

P

(2.16)

onde GMs é a constante planetocentrica e @ =27/ & a razéo da rotagdo. (r,4,¢) é a distancia

rot

radial entre o centro de massa e a longitude e latitude. P,e P s&o os polinémios de Legendre,

de grau n e ordem m, associados.

As contribuicdes locais para o potencial gravitico Ugséo representadas pelo momento
multipolares J, = ~C,,, enquanto que a contribui¢do dos coeficientes harménicos Come Som é

causada pelos desvios da rotagdo da distribuigdo de massa simétrica. As marés provocadas
pelo Sol e por Fobos e Deimos, numa escala mais pequena, provocam deslocamento de massa

no interior do planeta. O potencial gravitico do planeta e a topografia de larga escala é
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sobreposta pelas perturbagbes periodicas e sdo proporcionais ao potencial de perturbagao

externa de maré (Spohn et al. 1998).

A amplitude de variagéo do valor da aceleragéo gravitica entre o Sul e o Norte é da ordem dos
~160 mGal. Isto podera ser explicado pela variagdo da espessura da crosta com a latitude.
Variacdes longitudinais das anomalias de gravidade entre as latitudes 20°N a 75°N e 20°S a
75°S também mostram as diferencas entre os dois hemisférios (Tabela 2.2). A uniformidade do
campo gravitico em quase todo o hemisfério Sul, em comparagdo com as grandes variagdes na
amplitude no hemisfério Norte ¢ a antitese da topografia, que € muito mais suave no Norte e
irregular no Sul. Os dados da gravidade sugerem uma grossa e forte litosfera no Norte e uma
fina e fraca no Sul. Medidas da magnetizagéo na crosta sugerem que é mais antiga no Sul do
que a Norte, o que implica que o Sul teve um longo periodo de tempo disponivel para alcangar
a isostasia (Schimth et al.2001). As anomalias graviticas podem ser interpretadas em termos de

variagdes térmicas, quimicas e de densidade.

Tabela 2.2 — Sumario das anomalias graviticas. Baseado em Schimth et a/.2001

Estrutura Lat.(%) Long.(°) Anomalia
(mGal)
Hemisfério
Norte
Isidis 12°N 85°E 600
Utopia 45°N 110°E 350
Elysium 25°N 148°E 450
Monte Olimpo 18°N 226°E 2750
Alba Patera 40°N 245°E 430
Monte 11°N 255°E 1380
Ascraeus
Monte Pavonis 0°N 247°E 900
Hemisfério
Sul
Monte Arsia 9°S 240°E 1350
Hellas 40°S 68°E -150
Arygre 50°8 315°E -140
Valles 5°S a 260°E a -450
Marineris 18°S 330°E
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2.2.3- Campo Magnético

Na Terra, as anomaliass magnéticas estdo distribuidas de um modo mais ou menos uniforme
pelo planeta, mas em Marte as caracteristicas sdo de uma ordem de magnitude maiores e
estdo confinadas a bandas que cobrem dois tercos das terras altas do Sul (Fig. 2.8) (Scott e
Fuller 2004). As magnetiza¢bes crustais nas terras altas do Sul podem ser representadas por
um padrao de bandas quase paralelas, com polaridade positiva ou negativa alternadamente.
Este padrdo de magnetizagédo é semelhante a alternancia de polaridade magnética observada
nos fundos oceanicos na Terra. A formacgao de nova crosta cria multiplas bandas paralelas de
magnetizagdo normal e inversa alinhadas com o eixo da crista. Isto pode sugerir que a crosta
de Marte pode ter sido formada por um processo semelhante durante um periodo inicial de
existéncia de placas tectonicas (Scott e Fuller 2004). Estas marcas da presenca de
magnetizacdo, em determinados locais, devem ter sido adquiridas ha mais de mil milhdes de
anos (Scott e Fuller 2004).
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Fig. 2.8 — Carta do campo magnético crostal de Marte, com dados obtidos na fase de

mapeamento da MGS (Connerney et al. 2005).

Dados do campo magnético do planeta Marte foram obtidos por diversas missoes espaciais.
Estas medi¢oes sdo dominadas por fontes na crosta (magnetizacdo remanescente) e 0 campo
externo gerado pela interaccao entre a atmosfera de Marte e o vento solar. O campo externo é
altamente variavel, reflectindo variagbes temporais do vento solar em Marte. A grandeza do
campo magnético interplanetario, marcado no vento solar é cerca de 3 nT em Marte e com uma
inclinagdo de cerca de 53° em relag&o a linha Marte-Sol (Spohn et al. 1998)

A grandeza do campo magnético na crosta depende quer da distancia as rochas-fonte, quer da
geometria da fonte e da prépria intensidade de magnetizagdo. E o efeito da diferenca de
intensidade de magnetizagdo entre a rocha-fonte e o material na qual esta incrustada que
observamos, pois uma camada infinita homogeneamente magnetizada ndo tem anomalias
magnéticas. Assim as anomalias no campo sdo devidas ao contraste entre fontes especificas e

a crosta circundante (Connerney et al. 2005).

Podemos escrever a equacdo de Laplace para o potencial do campo magnético, U, em

coordenadas esféricas genéricas por:

2
9 rza—U—]+—k1—i sin&‘—a—q + _12 0 U:O (2.17)
or or sing 06 06 sin“ 8 0®

A equacao pode ser escrita como uma série de polinémios de Legendre para o potencial devido

a forgas internas U; e o potencial devido a forgas externas U, (Lowrie 1997)

(2.18)

o rn
U =ayTe| L
g az;(a]

De uma maneira genérica, o campo magnético da superficie de Marte pode ser descrito em

termos do potencial magnético U, expresso com harmonicos esféricos, sendo dado pela

somas das duas contribuicbes U, e Ug:
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0
n=

Uy (r,Ap) =23 {(§j1 T+ [ij T:} (2.19)

-

com A como longitude e ¢ como latitude e

n

7o =Y (9gpmcOSMA+h,, sinmi)Pr (sing) (2.20)
m=1

e

T = Zn: (G,mcOSMA+H,, sin m/l) P (sing) (2.21)

m=1

O primeiro termo de U, com o raio r normalizado para o raio equatorial r,, representa o potencial

do campo gerado internamente. O segundo termo que representa as contribui¢des de fontes

n.m?

externas. (gnlm,hn‘m)e (G Hn’m)séo os coeficientes Gaussianos internos e externos

correspondentes (Spohn et al. 1998).

Presentemente ndo existe em Marte um dinamo activo, a magnetiza¢do existente € uma
magnetizacdo remanescente. A intensidade da magnetizagdo remanescente adquirida por um
material geolégico depende da intensidade do campo magnético quando a material foi
magnetizado, o mecanismo de magnetizacao e do material magnético que o material geologico
contém.

A crosta de Marte foi provavelmente magnetizada, ha cerca de 4x10° anos, antes da formacgao
das bacias de impacto Hellas e Argyre, uma vez que as anomalias magnéticas sdo fracas em
torno destas estruturas geologicas. A maioria dos autores assume que o mecanismo para a
magnetizacdo das rochas em Marte foi a magnetizagdo termoremanescente (TRM). Quando a
temperatura da rocha esta acima da temperatura de Curie ndo ha magnetizagdo remanescente.
Quando a rocha arrefece e atinge uma temperatura inferior a de Curie a rocha adquire a
magnetizagdo remanescente (Tauxe 2002). Mas quando grdos de magnetite sdo formados em
sedimentos, o processo de magnetizacao quimica remanescente (CRM) é tao eficiente quanto o
TRM. A magnetizacdo quimica remanescente é adquirida “in situ” depois da deposicdo e
durante o crescimento quimico dos sedimentos. Quando os grdos atingem um tamanho critico o

material geologico fica magnetizado na direcgao do campo magnético aplicado (Fowler, 2005).
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Os modelos actuais para a magnetizagdo crustal de Marte indicam que ambos 0s processos

(TRM e CRM) tém igual relevancia no contexto das anomalias magnéticas estudadas por MGS.

2.2 4- Climatologia

Em muitos aspectos a dinamica da atmosfera de Marte € muito menos complexa do que a que
encontramos na Terra. Devido a ser mais ténue que na Terra, a atmosfera em Marte reage mais
lentamente as alteracbes de temperatura. Mas, recentes observagdes do Telescopio Espacial

Hubble mostram que alteragdes repentinas podem ocorrer na atmosfera de Marte (Fig.2.9),

transformando a aparéncia numa escala planetaria num curto intervalo de tempo.

Fig. 2.9 — Tempestade de poeira em Marte, a imagem da esquerda foi obtida pelo Telescopio
Espacial Hubble dia 26 de Junho de 2001 e a da direita dia 4 de Setembro do mesmo ano.
(Crédito: NASA/ESA, James Bell (Cornell Univ.), Michael Wolff (Space Science Inst.), and the
Hubble Heritage Team (STScl/AURA))

O passado climatico de Marte deve ter sido bastante distinto do actual. Mas é praticamente
consensual que a sua atmosfera foi mais densa, permitindo a existéncia de agua na superficie
do planeta (Pollack et al. 1987). As propriedades orbitais de Marte sdo muito importantes no
contexto atmosférico estando 150 milhdes de quildmetros mais afastado do Sol do que na

Terra, o planeta recebe apenas metade da energia solar. (Spohn et al. 1998)
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2.2.4.1 - Composigao da Atmosfera

Desde a década de 30 que se realizaram diversas medi¢des espectroscdpicas para determinar
a composi¢do da atmosfera de Marte. A atmosfera é essencialmente composta por dioxido de
carbono e diversos constituintes com menores concentragdes (Tabela 2.3) incluindo vapor de
agua, monoxido de carbono, oxigénio atdmico, ozono, hidrogénio atémico (Boyce 2002) e
metano (Formisano et al. 2004)

Usando dados de mais de 1700 espectros obtidos pelo instrumento Planetary Fourier
Spectrometer — PFS entre Janeiro de Fevereiro de 2004 descobriu-se uma risca exactamente
nos 3.3 microns, onde seria de esperar encontrar a risca de metano se este estivesse presente
na atmosfera de Marte (Formisano et al. 2004). Uma vez que o metano ¢ instavel na atmosfera
de Marte e a sua vida média é apenas de algumas centenas de anos, um processo na
superficie ou abaixo da mesma deve ser responsavel pela continua emisséo do gas. Embora
uma explicagdo biogénica possa ser considerada, uma explicagdo geolbgica, como vulcoes

activos, parece ser a mais forte hipdtese para a existéncia deste gas na atmosfera de Marte.

Tabela 2.3 — Propor¢do dos compostos quimicos na atmosfera de Marte. (Cattermole, 2001)
(Formisano et al. 2004) (Read et al. 2004).

Compostos Simbolo Quimico Concentragao
Didxido de Carbono CO; 95,32%
Nitrogénio ‘ N2 2,7%
Argon Ar 1,6%
Oxigénio 0, 0,13%
Mondxido de Carbono CO 0,07%
Vapor de Agua H,0O(g) 0,03%
Néon Ne 2,5 ppm
Kripton Kr 0,3 ppm
Xénon Xe 0,08 ppm
Ozono O; 0,03 ppm
Metano CH,4 0,011 ppm

As condi¢gbes sazonais nas calotes polares juntamente com a temperatura da superficie
controlam a quantidade de vapor de agua na atmosfera.
A ténue atmosfera e a inexisténcia de oceanos criam diferencas de temperatura da ordem dos

50°C entre o dia e a noite. As temperaturas mais baixas sdo registadas no Inverno, limitadas
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pela condensagéo perto do ponto de congelamento do dioxido de carbono (148 K a 600 Pa) A
temperatura na superficie das zonas equatoriais pode chegar aos 320 K. O gradiente vertical de
temperatura perto da superficie pode ser elevado e 1 a 2 metros acima da superficie pode

alcangar valores substancialmente mais baixos. (Spohn et al. 1998)

100 150 ‘ 200 250
Temperatura (K)

Fig.2.10 — Perfil da temperatura com a altitude.

Um importante efeito na temperatura da superficie e atmosférica é a constante névoa de poeira
que se estende desde a superficie até mais de 50 km de altitude (Fig.2.10). Esta névoa varia de
densidade dependendo da circulagdo atmosférica local e global, mas influencia
substancialmente o albedo da atmosfera. A circulagéo atmosférica do planeta é controlada
principalmente pelas forgas radiativas e pelas forcas de Coriolis, modificadas pela topografia da

superficie e variagdes de albedo (Spohn et al. 1998).
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Fig.2.11 — Perfil da densidade com a altitude .

As primeiras estimativas da pressao atmosférica na década de 60 do séc. XX foram mais tarde
confirmadas nas missdes Mariner 6 e 7 A pressdo atmosférica média é de cerca de 8 mbar,
menos que 1% que da da Terra. (Cattermole 2001)

A baixa pressdo atmosférica pode ser demonstrada, também, pela facilidade de movimentagao
das particulas materiais para o ar. Nuvens de poeira sdo comuns na atmosfera de Marte,

especialmente perto do periélio.
2.2.5-Satélites

Os dois satélites de Marte, Fobos (Fig. 2.11) e Deimos (Fig. 2.13), s&o pequenos corpos que
orbitam o planeta com uma orbita bastante baixa. As suas dimensdes fisicas séo determinadas
pela medigao do seu brilho e assumindo um valor para o seu albedo. Estes calculos permitem
calcular os raios dos satélites, sendo 14 km para Fobos e 8 km para Deimos (Carroll, 1996).

Fobos, o satélite mais interior, tem um periodo de revolugdo de 7h 39m (Roy et al. 1989), sendo
menos de um tergo do periodo de rotagao do planeta Marte. Como consequéncia, Fobos pode
ser observado trés vezes na mesma posigdo do céu de Marte durante um dia marciano. O

satélite mais afastado do planeta, Deimos, tem um periodo de rotagédo de 30h 17m (Roy et al.

1989).
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Fig. 2.12 - Imagem de Fobos obtida, dia 11 de Novembro de 2004, pela camara de Alta
Resolucdo Estereografica (HRSC) a bordo da Sonda Mars Expresss da ESA. Crédito:

ESA/DLR/FU Berlin (G. Neukum).

Fig. 2.13 — Imagem de Deimos, satélite de Marte. Crédito: NASA- Planetary Data System.
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2.2.6 - Interior de Marte

A grande quantidade de dados fornecidos pelas Ultimas missdes espaciais levou a uma melhor
compreensdo da superficie do planeta Marte, mas muito pouco € conhecido quanto ao seu
interior. A sua densidade média é de 3930 kg m™, mas quando o valor da densidade & corrigido
para o efeito da compress&o propria (o efeito da massa do planeta no valor da densidade) o seu
valor diminui para 3730 kg m™. Este défice de densidade ¢ tradicionalmente explicado por duas
razbes; Marte contém menos ferro que a Terra, ou a quantidade de ferro é praticamente a
mesma para Marte e a Terra, mas em Marte esta num estado mais oxidado.

O conhecimento que se tem do interior do planeta Marte provém dos dados geofisicos do
planeta, em particular dos poucos registos da actividade sismica. Marte, aparentemente,
apresenta uma menor sismicidade, comparado com a Terra (Spohn et al. 1998). Uma estimativa
da espessura da crosta Marciana foi calculada em cerca de 16 km, utilizando dados de dois
possiveis sismos registados pela Viking 2 na regido da Utopia. O conhecimento actual da
estrutura interna vem de dados gravimétricos, momentos de inércia e dos diversos modelos
computacionais. Com a determinagédo do valor do momento de inércia podem ser impostas
algumas condi¢des na estrutura interna do planeta, pois este momento da-nos pistas para a

distribuicéo interna da densidade.

2.2.6.1- Perfil de Densidade

A densidade de Marte é cerca de 75% da densidade da Terra, o que implica que, quando
comparado com a Terra, Marte aparentemente tem menor quantidade de elementos pesados,
tais como ferro. Mas a densidade no seu centro ¢ cerca de 8x10* kg m™ e a pressdo de 10"’ Pa
(Fig. 2.14). Desde as medigdes do magnetometro a bordo da Mariner 4, onde ndo conseguiram
medir um campo magnético, que se assume que Marte ndo tem um nucleo de Ni-Fe ou se o
tem apresenta uma convecgdo muito lenta para actuar como um dinamo e gerar um campo
magnético. Recentemente dados da sonda Mars Pathfinder mostraram que o nucleo metalico
de Marte devera ter um raio entre 1300 e 2000 km (Tabela 2.4) (Golombek et al. 1999).
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Fig. 2.14 — Perfil de densidade do interior de Marte. (baseado em Cattermole 2001)

Registos Doppler da sonda Mars Pathfinder foram combinados com registos das sondas Viking
para melhorar os dados da precesséo dos poélos e a variagdo na rotagdo do planeta. A
precessdo de -7576+35 mili-arc-sec (Spohn et al. 1998) por ano implica um nucleo denso e

coloca algumas limitagdes nos modelos de estrutura interna.

Tabela 2.4 — Estrutura Interna de Marte (Bills e James 1999)

Camada Nome R (km) p (kg m?) 1 (GPa)
1 Crosta 3390,1 2800 45
2 Manto 3292,5 3550 80
Superior
3 Manto 2360,0 4050 120
Intermédio
4 Manto Inferior 2030,0 4200 155
5 Nucieo 1469,9 7200 0

2.2.6.2 - Composigao do interior de Marte.
A maioria dos modelos para a composicdo geoquimica de Marte surgiram na década de 60,

quando as fases dos minerais a altas pressdes se comegaram a perceber. Os modelos mais
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plausiveis apresentam o interior de Marte como contendo 60% de olivina, 19% de piroxena e
21% de magnetite (Fig. 2.15). Esta composigdo, para condi¢des P-T apropriadas para o interior
marciano, tem duas grandes mudancas de fase, a profundidades de 1200 e 2000 km (Tabela
2.4). Calculando a densidade segundo este modelo obtém-se um valor de 3970 kg m™, valor
também calculado pelas observagbes, mas o coeficiente do momento de inércia, para tal
composi¢do, da um valor de 0.391, muito maior que o observado. O modelo foi modificado, por
esta limitacdo, e foi assumido uma fusdo extensiva e diferenciada, resultando num nucleo com
1640 km de raio, composto por magnetite a alta pressdo. Com uma densidade de 3940 kg m3 e

um coeficiente de inércia de 0.373 este modelo esta de acordo com as observacgoes.
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Fig. 2.15 — Modelo do interior de Marte ap0s a segregagao do nucleo. (baseado em Cattermole
2001)
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2.3 - Superficie

superficie (Fig.2.16). A maior parte do Hemisfério Sul encontra-se a 1-3 km acima do nivel
médio e com uma grande densidade de crateras, tal como as terras altas na Lua. Em contraste,
o Hemisfério Norte tem uma baixa craterizagdo e com locais 1-2 km abaixo do nivel médio
(Spohn et al. 1998). A razdo desta diferenga ainda ndo é conhecida. Uma possivel explicagéo é
que um enorme impacto criou uma enorme bacia no Hemisfério Norte, impacto ocorrido na
historia muito antiga do planeta. As zonas com uma grande densidade de crateras continuaram

Marte é marcadamente assimétrico na distribuicdo das suas caracteristicas geologicas a
apenas fora desta bacia de impacto.
\

Fig.2.16 — Mosaico da superficie de Marte, com destaque central do Valles Marineris. (Crédito:
NSSDC Photo Gallery)
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2.3.1 - Terras Altas

As terras altas cobrem mais de dois tercos do planeta e sdo caracterizadas por algumas bacias
de impacto relativamente grandes e numerosas crateras que se distribuem quase lado a lado.
Duas grandes, relativamente bem conservadas, bacias de impacto sdo a bacia de Hellas a
43°S, 291°W com 2000 km de diametro e a bacia de Argyre a 50°S, 42°W com 1200 km. Por
analogia com a Lua, pensa-se que a taxa de impactos por meteoritos foi maior na historia inicial
do planeta Marte, ha mais de 3.8 mil milhdes de anos. As zonas densamente craterizadas de
Marte diferem das da Lua em diferentes aspectos (Fig 2.17), mas especialmente na forma como
o material foi ejectado em redor da cratera e na presenga de numerosos canais. O material
ejectado em redor das crateras lunares é geralmente desordenado e com pequenas elevagoes.
Em contraste, o material ejectado em torno das crateras em Marte € tipicamente distribuido em
pétalas. A explicacdo para este facto provém da maior existéncia de agua ou gelo no solo
aquando do impacto (Carr 1999). O material geologico estava saturado com agua, ganhando

uma consisténcia parecida com a lama que causa o fluxo ao longo do solo depois da ejeccao

de material da cratera.

Fig.2.17 — Diferengas entre uma cratera em Marte (imagem do lado esquerdo) e uma cratera da
Lua. (Créditos: Marte: SA/DLR/FU Berlin (G. Neukum) Lua: ESA/SPACE-X Space Exploration

Institute)

A presenca de vales em estuario € uma das principais razdes para acreditar que as terras altas
eram ricas em agua e que as condigdes climaticas primordiais de Marte foram bastante distintas
das condigbes que prevaleceram na restante histéria do planeta. Os vales tém alguns

quildmetros de largura e podem chegar a ter centenas de quilometros de comprimento. A maior
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parte deles termina em bacias. As suas caracteristicas apontam para a sua formagéo ser

resultado da lenta erosdo provocada por agua corrente, ndo por fortes correntes, mas sim por
jactos intermitentes que congelariam rapidamente em determinadas condigdes climaticas (Carr
1992). Os vales estéo presentes em todos os terrenos com uma grande densidade de crateras,
excepto a elevadas altitudes, onde terdo sido destruidos por deslocamento dos materiais perto
da superficie, provocados pelo degelo. Estes canais sdo raramente observados em terrenos

mais jovens.

2.3.2 - Vulcanismo

Entre as grandes crateras e as Terras Altas existem locais onde o fluxo de lava é claramente
visivel. Enquanto se formavam os terrenos craterizados a taxa de vulcanismo que ocorria
simultaneamente era muito elevada. As mais espectaculares demonstragbes de vulcanismo em
Marte estdo em Tharsis e Elysium. Estas cinturas de vulces, que podem ser comparados aos
do Havai no planeta Terra, foram construidos pela propria lava. Trés cinturas de vulcbes
enormes podem ser encontradas na zona de Tharis, numa linha NE-SW. Cada um tem mais de
400 km de largura, com uma enorme caldeira a mais de 15 km de altura do terreno circundante
(Carr 1992). A algumas centenas de quilometros a noroeste destes vulcbes vamos encontrar o
maior vulcdo de Marte, o Monte Olimpo (Fig. 2.18). Tem cerca de 600 km de largura, com uma
caldeira de 90 km de diametro e com uma altitude de 27 km, tornando-se a maior elevagdo do
Sistema Solar (Carr 1999). Em torno de Tharsis existem muitos mais vulcées de pequenas
dimensoes. Parte destes vulcbes ndo apresentam quaisquer crateras nas suas imediagoes
indicando superficies muito recentes e podem sugerir que alguns vulcbes ainda se encontram
activos (Carr 1999). A grande dimens&o dos vulcdes de Marte pode estar associados ao facto
da auséncia de placas tectdnicas. Os vulcdes na Terra tém uma duragdo de vida curta, pois o
lento movimento da placa que o suporta desloca a fonte do magma debaixo da placa. Em
Marte, por sua vez, o vulcdo esta permanentemente sobre a fonte de magma e continua a

crescer enquanto o magma disponivel conseguir sair para a superficie.
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Fig.2.18 — Detalhe do complexo sistema de caldeira do Monte Olimpo (Crédito: ESA/DLR/FU
Berlin (G. Neukum)

A regiao dos vulcdes-escudo em Elysium é mais pequena que em Tharsis, mas com algumas
caracteristicas interessantes. Grandes canais comegam perto dos vulcdes de Elysium e
estendem-se por centenas de quildmetros para noroeste. A explicacdo mais plausivel & que o
calor dos vulcbes derreteu o gelo na regido levando a que a agua do degelo escavasse estes
canais.

O cume de Tarsis, para além de ser um grande foco de actividade vulcénica, é a causa das
maiores formagbes observadas no planeta. O topo estd no centro de um vasto sistema de
fracturas radiais que afectam um tergo do planeta (Carr 1999). As fracturas geralmente ocorrem
aos pares, definindo complexos sistemas de horsts e grabens. Rodeando o cume ha faixas em
circunferéncia, possivelmente indicando compressao. Quer as fracturas quer as faixas resultam

provavelmente da tensdo criada entre a crosta e o cume (Carr 1992).

2.3.3-Desfiladeiros e as suas caracteristicas.

No flanco Este do cume de Tarsis existe um vasto sistema de desfiladeiros e vales ligados entre
si que aparentam ter sido formados por uma combinacéo de falhas e erosdo por agua. O maior
desfiladeiro, o Valles Marineris, estende-se para Este, desde o empolamento de Tharsis, por
mais de 4000 km. A maior parte dos desfiladeiros tem mais de 3 km de profundidade e 100 km
de largura. No sector central, trés desfiladeiros paralelos unem-se para formar uma depresséo
com mais de 7 km de profundidade e 600 km de largura. Os desfiladeiros sdo maioritariamente

constituidos por uma base plana, ladeada por escarpadas ravinas. Muitos contém uma camada
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fina de sedimentos, parcialmente erodida. A origem dos desfiladeiros é complexa e ainda nao
totalmente esclarecida.

Paredes direitas paralelas as fracturas radiais em torno de Tharsis mostra que as falhas
tiveram um papel importante na sua criagdo, mas as profundas paredes escarpadas
demonstram que significantes processos erosivos ocorreram. A camada de sedimentos indicam
que os desfiladeiros poderdo ter contido lagos e as formas esculpidas no final podem indicar
que no final a aguas dos lagos correu para Este dos desfiladeiros (Cattermole 2001). Os

desfiladeiros juntam-se a este no que se chama “terreno caético” (Spohn et al. 1998).

3.3.4-Tectodnica

Os padrdes lineares de magnetizagdo no hemisfério Sul de Marte foram comparados as faixas
magnéticas encontradas nos fundos oceanicos, o que levou a admitir para a sua origem a
existéncia (em tempos) de placas tectonicas em Marte. (Acufia et al. 1999) O fluxo de calor na
superficie e a possibilidade de existéncia de campo magnético nos primeiros 500 Ma, podem
estar relacionados com as placas tectonicas. (Nimo e Stevenson 2000) Mas a rapida formagao
de uma espessa litosfera sobre o manto de Marte (Schott et al. 2001), ndo esta de acordo com
a existéncia de placas tectonicas primitivas. Até ao momento ndo foram encontradas evidéncias
robustas para a existéncia de placas tecténicas em Marte.

Thienen et al. em 2004 apresentam resultados que ligam a existéncia de placas tectonicas a
temperaturas abaixo dos 1300 — 1400 ° C. Uma vez que Marte apresenta uma percentagem da
superficie mais elevada que a Terra, era de esperar que o planeta arrefecesse mais
rapidamente mas, por outro lado, a formag&o de uma litosfera com centenas de quilometros de
espessura de uma camada flutuante no manto de Marte deve ter reduzido a eficiéncia do
arrefecimento convectivo do planeta (Schott et al. 2002). Como consequéncia Marte
possivelmente nunca arrefeceu o suficiente para alcangar uma temperatura abaixo dos 1300-

1400 ° C necessaria para a existéncia de placas tectonicas.
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2.4 - Comparacgao Terra — Marte

O planeta Terra e o planeta Marte fazem parte dos planetas interiores do Sistema Solar. Estes
planetas (Mercurio, Vénus, Terra e Marte) séo caracterizados pelas suas caracteristicas
rochosas em contraste com os gigantes gasosos do Sistema Solar exterior (como Jupiter,
Saturno, Urano e Neptuno). Podemos de uma forma sumaria comparar algumas caracteristicas

dos planetas Terra e Marte (Tabela 2.4).

Tabela 2.5 — Comparagéo entre Terra e Marte. (Jones 2000)

\
|
Excentricidade Orbital 0,017 0,093

Terra Marte
Raio médio orbital (10" m) 1.5 2,28
Distancia ao Sol (UA) 0,98-1,02 1,38-1,67
Ls do periélio 281° 251°
Obliguidade Planetaria 23,93° 25,19°
Taxa de Rotagdo, Q (10°s™) 7,294 7,088
Dia Solar, sol (s) 86 400 88775
Duragao do Ano (sol) 365,24 668,6
Duragao do Ano (dias Terrestres) 365,24 686,98
Raio Equatorial (10° m) 6,378 3,396
Gravidade na Superficie, g (m s?) 9,81 3,72
Press&o na Superficie (Pa) 101,300 600(variavel)
Constituintes Atmosféricos (propor¢do molar) NoA77%), CO2(95%),
02(21%), N2(2,7%),
H,0(1%), Ar(0.9%) Ar(1,6%),
0,(0,13%)
Constante dos Gases, R (m?s? K™ 287 192
Co/R 3,5 4.4
Constante Solar Média (W m™) 1367 589
Temperatura Equilibrio, Te (K) 256 210
Temperatura na Superficie (K) 230-315 140-300
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Capitulo 3: Inércia Térmica, aspectos fisicos e geofisicos

3.1. Transporte de Calor

O calor pode ser transportado por trés processos: condugdo, convecgdo e radiagéo. Condugéo
e conveccao necessitam da presenca de matéria, enquanto a radiagdo se propaga através do
espaco ou vacuo. A condugado é o processo mais significativo no transporte de calor por
materiais solidos e, por isso, € muito importante no solo de Marte. No entanto, é uma forma
muito pouco eficiente de transporte de energia. Quando as moléculas estdo livres para se

moverem, como num fluido ou gas, o processo de convecgao torna-se mais importante.

3.1.1-Condugao

A condugao térmica ocorre pela transferéncia da energia cinética entre moleculas e atomos. Os
electrdes de valéncia dos atomos podem mover-se através do material transferindo energia
cinética. Por essa razao sdo chamados electroes de conducéo. Devido a carga eléctrica dos
electrdes o movimento de condugdo vai provocar uma corrente eléctrica. Por isso néo €
surpreendente que os materiais que s30 bons condutores eléctricos também sejam bons
condutores de calor. Os electrbes movimentam-se com uma velocidade de aproximadamente
1000 km s, mas em direccdes aleatérias tal que néo ha energia transferida em nenhuma
direcgdo particular.

Nos solidos os atomos ocupam posigdes numa rede com uma certa simetria. Os atomos nao
estdo estacionarios mas vibram com uma frequéncia que é dependente da temperatura. O
aumento da temperatura, num certo local da rede, faz aumentar a frequéncia de vibragéo da
rede. Devido a ligagdo dos atomos este aumento de vibragdo da energia de vibragdo,

quantificada na forma de fonGes, fara aumentar a temperatura através da rede.

3.1.1.1 - Equacao de condugao de Calor unidimensional

Vamos considerar uma barra de comprimento L e cuja secgéo recta de area é A (Fig.3.1). As

extremidades s&o colocadas as temperaturas Ty e T, > Ty
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onde « (=klpc,) € a chamada difusibilidade térmica. A temperatura é fungéo da posi¢éo e do
tempo T=T(z,t), isto significa que a temperatura numa certa posigdo muda com o tempo e, por
outro lado, a temperatura para um dado tempo varia com a posigéo do corpo.

Aplicando o mesmo raciocinio para as direcgdes x e y obtemos a equagéo de condugao térmica

tridimensional, também conhecida como equagéo de difuséo:

~2 2 2
T, |er.,or, ot (3.8)
ot ox* oyt oz

A solugdo da equagdo (3.7) é obtida usando o método de separagédo de variaveis. Seja T(x,t) a

solucdo da equgdo (3.8):

T(xt) = X(x)6(t) (3.9)
entdo:
Y4
x99 _ 98X (3.10)
dt dx

dividindo ambos os termos da expresséo por kX6 obtemos

1 do

1d?X 1
= = —— 3.11
k8 dt X d*x A? ( )

onde cada um dos lados deve ser igual a uma constante. Antecipando a solugéo exponencial
em T escolhemos o sinal negativo para que a solugdo se mantenha finita sempre, A € a

“constante de separagéo” tem as dimensbes de um comprimento. A solugdo em T é:
o(t) = Ae /¥ (3.12)
e a solugdo X é:

X(x)=Ccos(%)+Dsin(%) (3.13)
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a solugéo geral é entdo da forma:

T(x,t) = O(t)X(x) = Aei%z {C COS(%] + Dsin(—;—ﬂ _e [E cos[%] +F sin(

com as condi¢es fronteira:

T(0,t)=0

T(Lt)=0

e aplicando as solugdes obtemos:

m
O
o]

w
VR
Six
N~
i
o
O
1
o

,n=123,...

entdo a solugdo fica com a forma:

T,(x.t) = Fe ! sm[—-—”’i X]

Uma solugdo geral pode ser obtida pela sobreposi¢édo da fungao:

T(xt)=3F, sin(f%{)e“”("%)z'

n=1

Com a condigao inicial T(x,0), obtemos:

T(x,0)=§Fn sin[-er—X]

A

3l

(3.14)

(3.15)

(3.16)

(3.17)

(3.18)

(3.19)

Multiplicando ambos os lados da expressao por sin(mmx/L) e integrando de 0 a L obtemos:
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ﬁsin[mZXjT(x,O)dx = LLZF" sin(mzxjsin(ﬂ-zr—x]dx

usando a ortogonalidade da fungdo seno e coseno

com

F =2 Esin(ﬂzﬁjr(x,mdx

(3.20)

(3.21)

(3.22)

Se as condigbes fronteira podem ser diferentes, no caso da derivada da temperatura ser zero

na fronteira, ou seja:

al _g
oxX (04)
a o
X\

Utilizando o processo anterior faciimente chegamos a solugao:
T(xt)=Y F, cos(—-—nzxje'”("%) :
n=1

onde

dx

t=0

F _2 Ecos(mnxjaT(x,O)
L L ox

(3.23)

(3.24)

(3.25)
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3.1.2 - A Inércia Térmica

Consideremos um meio homogéneo e semi-infinito, com constantes, k, ¢, pe «,cuja superficie
esta sujeita a variagdes ciclicas de temperatura (Fig. 3.3). Estas variagdes de temperatura sd0 0
resultado da irradiagdo solar: quantidade de energia em todos os comprimentos de onda
emitida pelo Sol, que chega a um metro quadrado da Terra cada segundo. Vamos mostrar que
a amplitude das flutuagdes de temperatura sdo controlados por uma propriedade do material

chamada inércia térmica, /.

Atmosfera
Solo

v

Fig. 3.3 - Solo com um meio homogéneo semi-infinito.

Uma vez que a radiagdo € uniforme ao longo da superficie, a temperatura no solo satisfaz a
equacdo de difusdo de calor, dependente do tempo, a uma dimensdo e sem fontes de calor
internas (Eq. 3.6). E assumido que num ponto afastado da superficie a temperatura € constante
e uma vez que apenas interessam as variacoes desta constante vamos defenir esta
tremperatura como sendo zero. A irradiagéo solar deve ser igual ao fluxo de calor na superficie,
que & igual ao produto da condutividade térmica pelo gradiente de temperatura.

Para uma perturbagédo periodica no tempo e a equagéo diferencial (Eq.3.6) ¢ linear, a solugéo

em T é da forma:
T(z,t) = Af(z)e™ (3.26)
Substituindo na equagdo 3.6 obtém-se:

—iwt azf A { —iwt
Ae -a?—-;(—lw)e f(Z)ZO (327)
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ou
2
‘_j_i:_,'ﬂf(z) (3.28)

A solugdo geral é:

f(z) = be™ +ce™ (3.29)

onde

a= 2@ (3.30)
K

Seleccionando a solugéo exponencial negativa, vem:

T(z,t)= Aexp{—(%j@z}exp(—iwt) (3.31)

Seja

z, = 2% (3.32)
w

a distancia de atenuagdo. Entao a solugéo é:

T(z,t)=Aexp(_—zjexp{i[-zz——wtﬂ (3.33)

ZO 0

A condigao fronteira da superficie é usada para determinar a constante A,

0 = kA\]%[%jexp(—iwt) = kA\/%exp(—i(a)t —%]] (3.34)

o
0z




Igualando com a irradiagao solar F(t)=F, exp (-iwt) encontramos 0 valor de A. Mas é mais

interessante comprar a temperatura da superficie com o fluxo de calor da superficie.

T(0,t)=A exp (-iwt) (3.35)

F(t) = kA\/E exp[—/[mt —ﬁ)] (3.36)
K 4

Vemos que a temperatura esta desfasada do fluxo de calor por /4.

A razdo do fluxo maximo pela maxima temperatura relacionada-se com a inércia térmica,

| =\kpc:

maxfluxo _ k\/E N (3.37)
K

max temp
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3.2-Inércia Térmica: Aspectos geofisicos

O estudo da temperatura a superficie pode fornecer indirectamente informagéo do material da
superficie e abaixo dela, neste contexto a inércia térmica é importante em diversos métodos de
detecgdo remota de materiais geologicos (Gibson e Power 2000).

A inércia térmica ndo pode ser medida directamente “in situ” e o seu valor deve ser inferido de
medicdes da variagdo da temperatura durante um ciclo completo de tempo (um dia por
exemplo), em conjunto com o conhecimento dos processos de transporte de calor que ocorrem
durante esse ciclo.

Foi na década de 70, que com o desenvolvimento dos sensores no visivel e infra vermelho para
satélites (especialmente o aumento da sensibilidade dos mesmos na regido térmica do
infravermelho (10-12 pm) que os resultados das medigdes da inércia térmica comegaram a ser
fiaveis. Os primeiros modelos de condugdo térmica, usados para calcular a inércia térmica,
foram originalmente desenvolvidos por Jaeger (1953) para estudar a temperatura na superficie
da Lua. Podemos pensar na temperatura da superficie como a resposta a incidéncia da
radiagso solar na superficie. No caso da Terra, o Sol nasce de manha e ilumina de uma forma
mais ou menos uniforme todas as partes da superficie de uma determinada regi&o. No entanto,
a temperatura nestas regiées da superficie pode variar muito. No final do dia, depois do pér do
Sol, as zonas que sofrem uma maior variagdo da temperatura durante o dia sofrem uma
diminuig&o abrupta da mesma. A amplitude térmica durante um ciclo de 24 horas varia imenso
para diferentes tipos de superficie. As diferengas mais extremas séo em terrenos de areia,
rocha descoberta. Durante a noite, o solo &€ mais frio que o mar, algo que pode ser observado
faciimente em imagens de satélite no infravermelho térmico. A amplitude térmica na superficie &
de cerca de uma dezena de graus (o deserto pode ser extremamente frio durante a noite),

enquanto que no mar as variagdes podem ser apenas da ordem de alguns graus (Cracknell
1997) (Fig.3.4).
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Temperatura da Su
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24 horas
*paradafcalma

Fig.3.4 — Variagao de temperatura ao longo de 24 horas para um solo rochoso e para uma zona

com agua, Como um rio ou um mar. (Cracknell 1997)

Uma explicagéo simples para as diferengas entre a resposta da terra e do mar é o valor do calor
especifico da agua ser grande.

Em termos quantitativos, a inércia térmica ¢ a quantidade que é definida como a medida da
relutdncia de um certo material em responder & incidéncia de uma determinada energia solar.
Para determinar a inércia térmica necessitamos de resolver a equagao de condugéo de calor
(em detalhe na secgdo 3.1), que € dominada por um fluxo (vertical) de calor na regido acima da
superficie. A equag&o de difusao é:

0T (x,t) pc OT (x,t)
ax* kot (3.40)

onde T(x,t) & a temperatura a profundidade x a uma dada tempo t, a quantidade « (=k/pc) é a
difusibilidade térmica do material. Para resolver esta equagéo teremos que definir uma condigéo
fronteira no gradiente de temperatura ( 8T (x,t)/ox ) na superficie (x=0). Esta condicao pelo

balango da energia na superficie. Uma das solugdes possiveis é a seguinte condigao:
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kaT(x,t)

ox

X

0

=(1- A)S,C,cos '~ R, + Ry

y

-H-LE

(3.41)

com S, € a constante solar, C; é a transmitancia atmosférica, z' € o angulo de inclinagéo da
superficie com o zénite, R, € a radiagdo emitida pela superficie, R, € radiagdo de ceu, H o
fluxo de calor da atmosfera e LE o fluxo de calor latente da atmosfera (Cracknell 1997).

Com este modelo podemos determinar a variagdo periodica da temperatura a superficie.

Temperahwa

-
- e w— wo—

L: Inésrcia Térmica Baixa
H: inércia Termica Alta

Fig.3.5 — Variag&o da temperatura ao longo de 24 horas para diferentes tipos de material. Note-

se que o tempo em que se atinge o maximo varia para diferentes materiais (Gibson e Power
2000).

A amplitude desta oscilagdo & inversamente proporcional & inércia térmica. Para terminar a
inércia térmica, /, teremos que medir a amplitude da oscilagdo AT (Gupta 2003).

O conceito de inércia térmica foi introduzido para se perceber a importancia do calor especifico
e da condutividade térmica na resposta dos materiais a uma dada variagdo de calor (Fig. 3.5).
Um valor elevado da inércia térmica corresponde a uma pequena amplitude de oscilagéo ou
pequena variagdo da temperatura da superficie num periodo de tempo. Para o aquecimento de

um material com um grande calor especifico implica uma pequena variagdo de temperatura e
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uma grande inércia térmica. Para o aquecimento de um material com uma boa condutividade
térmica, uma maior fracgao de calor é transportada para camadas inferiores e 0 aumento da
temperatura na superficie sera menor, isto é, uma grande condutividade térmica implica uma

grande inércia térmica (Paine e Kiser 2003). Podemos ent&o recordar a expressao que define a

inércia térmica:
I =(kpC)" (3.42)

Os valores de inércia térmica calculados através de métodos de detecgdo remota sdo apenas
aproximagdes do valor real da inércia térmica e sdo chamados Inércia Térmica Aparente, que
se baseia num modelo simples da absorgéo da radiagéo solar pela superficie. Vamos assumir
que o Sol provoca um aquecimento numa determinada superficie e que esta superficie apenas
perde calor por transporte radiativo. Uma aproximagdo do valor da inércia térmica, a inércia
térmica aparente AT/, pode ser obtida pelo albedo, a, e a diferenca de temperatura ao longo de

um ciclo de tempo AT:

ATI = (1;) (3.43)

Segundo outro modelo térmico simples, que assume que O Sol causa um aquecimento
periodico numa determinada superficie e que o solo apenas perder calor por transporte
radiativo, a energia solar incidente na superficie é parcialmente reflectida e parcialmente

transferida. Se o fluxo solar S é incidente numa superficie de albedo, a, entéo
S=axS+(1-a)x$S (3.44)

Onde S é o fluxo solar incidente, axS o fluxo reflectido e (1—a)xS o fluxo absorvido e

responsavel pelo aumento da temperatura na superficie. (1 - a) pode variar espacialmente com
na superficie. Para determinar uma estimativa da inércia térmica aparente ¢ necessario

normalizar a variagéo da energia calorifica recebida [(‘I -a)x S] . Entéo,
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ATl 110128y (1-9) (3.45)

(AT/1-a)-S S AT AT

Onde N é o factor de escala para o fluxo solar ser constante numa determinada regido (Gupta
2003).

O modelo pode ter em conta outros parametros para além do albedo e da diferenga de
temperatura, nomeadamente a constante solar, a transmitancia atmosférica, a velocidade

angular da Terra (ou de Marte), a declinagéo do Sol e a latitude:

1-
Aﬂ:NC%ﬁQ (3.46)

onde N é o factor escala e C é uma constante que normaliza as variagdes do fluxo solar para a
latitude ou a declinagéo do Sol (Cracknell 1997).

A inércia térmica aparente tem um valor acrescido na diferenciagéo de regides, especialmente
as privadas de vegetagdo', aridas ou semi éridas, dando pistas importantes para um

mapeamento geologico mais rigoroso (Gupta 2003).

'Ainércia térmica aparente de regides com vegetagdo apresentam pequenas variagdes e nao sao
sensiveis aos diferentes tipos de vegetagdo (Gupta 2003).
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Tabela 3.1 — Valores tipicos de densidade, capacidade calorifica especifica, condutividade

térmica, inércia térmica e difusibilidade térmica. (Gupta 2003 e Rees 1999)

Capacidade
Condutividade Inércia .
Densidade, Calorifica i Difusividade
Material E i Térmica, k Térmica, / Termi
ateria specifica, érmica, «
s P P wm'K! 10°ds"?m . 2 4
10° kg m-3 c 2 1 10" m*s’
kJ kg” K
Argila
1.7 1.5 1.3 1.8 0.5
(humida)
Areia grossa 2.1 0.8 1.3 1.5 0.8
Calcario 25 0.7 0.9 1.3 0.5
Obsidiana 2.4 0.71 1.25 1.5 0.7
Pedra
1 0.7 0.3 0.5 04
Pomes
Areia (seca) 1.6 0.8 0.4 0.7 0.3
Xisto
2.3 0.7 1.9 1.7 1.2
Argiloso
Solo
1.8 1.0 0.6 1.0 0.3
Arenoso
Tufo
o 1.8 0.84 1.17 1.3 0.8
vulcanico
Basalto 2.6 0.9 2.1 2.2 0.9
Gabro 3 0.71 2.5 2.3 1.2
Granito 2.7 0.8 3 2.5 1.4
Areia
. 2.1 0.8 2.5 2.0 1.5
grosseira
Marmore 2.7 0.9 25 2.5 1.0
Ridlito 2.5 0.67 2.3 2.0 1.4
Arenito 2.5 0.8 3.8 2.8 1.9
Ardésia 2.8 0.71 2.1 2.0 1.1
Sienito 2.2 0.96 25 2.3 1.2
Material Densidade, | Capacidade }{ Condutividade Inércia Difusividade
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P Calorifica Térmica, k Térmica, ! | Térmica,
10° kg m-3 | Especifica, Wm' K’ 10°Js"m | 10°m?s”
c 2K
kJ kg K

Dolomia 2.6 0.75 2.0 2.0 1.0
Peridotito 3.2 0.84 4.6 35 1.7
Quartzo 2.6 0.7 9 40 49
Quartzito 2.7 0.7 5 3.1 2.6
Serpentinito 24 0.96 2.83 2.6 1.2
Betéo 24 34 0.1 0.9 0.01
Vidro 2.3 0.6 0.8 1.1 0.6
Gelo 0.9 21 2.3 2.1 1.2

Metais 5-10 0.2-0.5 20-100 5-20 5-100
Agua 1 4.2 0.56 15 0.1
Madeira 0.7 1.2 0.15 0.4 0.2

Podemos ainda representar graficamente a dependéncia da densidade com a inércia térmica

(fig.3.6).
\O'F) r /
3, sof /
".‘5 " yan 7
§ sof 7 . .
s T sty 4
Z «of . 7 /
1S | yZ . >
< « /7
§ wlk /
/ / A

DENSIDADE g cm™3

Fig 3.6 — Relagdo entre a inércia térmica e a densidade das rochas. (Gupta 2003).

Nota-se nesta breve analise que a inércia térmica € uma propriedade intrinseca dos materiais
no contexto da deteccdo remota e que € um parametro de extrema importancia na avaliagéo

dos materiais geoldgicos.
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3.3. Inércia Térmica de Marte

A determinacdo da inércia térmica foi realizada em diversos corpos do Sistema Solar,
especialmente na Terra, Lua e Marte. Mas foi em Marte que a grande maioria desses estudos
foi realizada, no contexto do estudo geologico da superficie do planeta.

As primeiras tentativas da determinacdo da inércia térmica realizaram-se na década de 60 por
Sinton e Strong. Nessa altura a resolugao espacial apenas permitia distinguir areas claras e
escuras. Mais tarde, em 1968, Morrison, calculou o valor da inércia térmica das zonas claras de
167 J m?2 s e as zonas mais escuras de 251 J m? s Na década de 70 foram utilizadas
observacées da sonda Mariner 9 para determinar a inércia térmica de cerca de 35% da
superficie de Marte com uma resolucdo espacial de 100 km. As estimativas apontavam para um
valor médio da inércia térmica de 293 J m? s™%, com um minimo de 167 e um maximo de 711 J
m2 s (Palluconi e Kieffer 1981).

Os radiémetros de infravermelho a bordo das sondas Viking realizaram uma série de medigbes
da temperatura de superficie de Marte. A temperatura da superficie & fungao de determinados
factores: latitude, época, altura do dia e propriedades fisicas dos materiais da superficie onde
as medicdes foram feitas (Cattermole 2001). Os valores de temperatura eram minimos mesmo
antes do amanhecer, aumentando rapidamente ao longo da manha e tendo o seu pico logo
depois do meio-dia. Posteriormente, diminuiam rapidamente durante a tarde, baixando
lentamente ao longo da noite até atingirem de novo um minimo antes do amanhecer
(Cattermole 2001). A inércia termica é a resposta do material as alteragdes meteorologicas, se
o material tem um elevado valor de inércia térmica vai responder lentamente as alteragdes de
temperatura; se 0 seu valor for baixo vai responder rapidamente (Kahle et al.1987).

Morrison, em 1968, foi o primeiro a relacionar a inércia térmica com algumas propriedades
fisicas da superficie de Marte, como o tamanho das particulas. Kieffer et al. (1977) usaram o
instrumento IRTM — Infrared Thermal Mapper a bordo da Viking para produzir o primeiro mapa
global de inércia térmica. O trabalho mostrou que a regido de Tharsis, juntamente com Elysum
e Amazonis apresentavam valor baixos de inércia térmica, indicando a presenga de uma
camada de finos gréos na sua superficie. Os valores elevados foram encontrados nas zonas
equatoriais dos desfiladeiros e canais, zonas com uma grande incidéncias de blocos de rochas.
Também foi interessante notar a correlagéo negativa entre o albedo e a inércia térmica: regides
brilhantes tém inércia térmica baixa, enquanto regides escuras tém valores de inércia térmica

mais elevados (Cattermole 2001).
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3.3.1 - Determinagéo da Inércia Térmica.

A determinagdo da inércia térmica geralmente requer observagdes combinadas da temperatura
da superficie com o conhecimento dos processos que controlam essa temperatura. De uma
forma genérica podemos descrever o método para determinagéo da inércia térmica, conhecido
como o método dos dois parametros: aquisigdo de dados de temperatura de uma finita porgéo
do ciclo diurno e de uma dada localizagéo ou regido, interpolagdo dos valores medidos a um
modelo de temperatura. Esta interpolagéo ¢ alcangada alterando o valor do albedo, com vista a
subir ou a diminuir a temperatura média, e a inércia térmica, para se aproximar a amplitude e
fase diurna (Palluconi e Kieffer 1981). Este método funciona para os dados que cobrem parte
do ciclo diurno, mas nao é apropriado para as observagdes pontuais do MGS TES. Para as
observacdes MGS TES, o albedo deixa de ser uma variadvel, mas sim um valor medido
observacionalmente. Usando um modelo térmico numérico, uma grande variedade de ciclos
diurnos de temperatura é calculada para inumeras condigdes fisicas (albedo, inércia termica,
pressdo na superficie, opacidade da atmosfera e latitude). Posteriormente cada observagao da
temperatura é correlacionada com outros dados observacionais, como a latitude, o albedo, o
tempo, etc. e posteriormente interpolados com a tabela criada pelo modelo (Mellon et al., 2000).
O valor da inércia térmica determinado tem alguns erros associados aos erros nas medigdes da
temperatura da superficie e do método numérico usado. As incertezas séo da ordem de 6%

para inércias térmicas calculadas usando temperatura bolométrica (Mellon ef al., 2000).

3.3.2 - A Inércia Térmica e as propriedades dos materiais geolégicos.

A inércia térmica de uma dada regido na superficie de Marte pode ser relacionada, geralmente,
com algumas propriedades e caracteristicas dos materiais geologicos, tais como tamanho das
particulas, grau de compactagdo, abundancia, formag&o rochosa aflurante e combinagdes
destas propriedades (Kahle et al. 1987).

A causa dominante da variagdo dos valores de inércia térmica em Marte € devida ao tamanho
do grao da camada & superficie: os grdos em contacto uns com os outros conduzem o calor de
uma forma menos eficaz que o grdo em si, diminuindo assim a condutividade térmica. Numa
primeira analise, o valor da inércia térmica pode dar-nos indicagdes sobre o tamanho do grdo
na superficie (Pelkey et al. 2000).

Sob pressées tipicas para a atmosfera de Marte, a condutividade térmica & dependente do
tamanho das particulas. O tamanho dos poros das rochas perturba a condugéo térmica, a

existéncia de gas altera o transporte térmico por radiagéo e o contacto entre os gréos altera a
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conduc@o. Solos com finos gréos tém poros mais pequenos que o caminho livre médio de um
gas molecular e conduzem o calor de uma forma menos eficiente, resultando em inércias
térmicas mais baixas (Mellon 2000). O caminho livre médio de um gas molecular na superficie
de Marte pode variar entre 3 e 42 um (Presley e Christensen 1997) e é aproximadamente da
mesma ordem de magnitude da distancia onde a condugdo ocorre entre as particulas. A
condugdo ocorre principalmente perto dos pontos de contacto das particulas e a distancia
efectiva de condugdo é cerca de um sexto ou menos do diametro da particula ou menor
(Woodside e Messmer 1961). A condutividade térmica de particulas ou material granular
envolve a conducdo, transporte radiativo através dos graos e condugéo por gas atraves dos
poros. Na superficie de Marte, uma vez que a conducdo e o transporte radiativo contribuem
apenas entre 1 e 10% na condutividade térmica, assim a condugdo por gas domina. A
conducgéo por gas depende da proporgéo das colisbes gas-gas ou gas-solido. Quando as
colisbes gas-gas dominam, isto é quando o caminho médio livre & muito menor que o didmetro
dos poros a condugéo é independente da pressdo. Quando as colisdes gas-gas sdo raras, isto
é, quando o caminho médio livre € muito maior que o diametro dos poros, a condugéo por gas
varia proporcionalmente com a press&o. Num valor tipico na superficie de Marte, 6.5 mbar CO,
a 200° K, o caminho médio livre é de 4.4 um (Palluconi e Kieffer 1981).

A forma das particulas, a densidade do material, a forma como estdo agrupadas e 0 proprio
tamanho das particulas vao afectar a distancia média de transferéncia do calor entre as
particulas, e, por conseguinte a condutividade térmica do material (Mellon 2000).

O efeito destes parametros foi estudado laboratoriaimente. Por exemplo, um aumento de 85%
da densidade de um dado material faz aumentar 18% da condutividade térmica para particulas
de 25-30 um a uma pressao de 5 torr (1 torr, = 133.322 Pa) (Presley 2002).

O diametro médio das particulas foi estimado pela condutividade das particulas materiais e pela
determinagao da inércia térmica do Radidmetro de Infravermelho da Mariner 9 e o Viking IRTM.
Relacionar a inércia térmica com o tamanho das particulas é (til, quando outras evidéncias
geolégicas sugerem solos constituidos por particulas ou controlados pelas mesmas. Por
exemplo, dunas de areia ou depdsitos de poeira de erosao eolica sdo, geralmente, constituidos
por particulas relativamente uniformes e nao compactadas (Presley 2002). A determinagédo do
tamanho das particulas pode dar informagdes sobre processos de transporte edlico. Uma série
de estudos sobre a dependéncia da condutividade térmica e o tamanho das particulas
materiais, sob a pressao atmosférica de Marte, foram realizados. O modelo térmico utilizado
para calcular a inércia térmica usando a Viking IRTM, assumiu que 0 produto pc é igual a
1.0x10% ) m? K™ (Kieffer et al. 1977). Assim, a condutividade térmica pode ser calculada através
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do valor da inércia térmica e comparada com o tamanho das particulas. O modelo para calcular
a inércia térmica usando os dados MGS TES é mais complexo que o da Viking IRTM, mas o
produto pc continua a ser igual a 1.0x10°% J m™ K para a estimativa da condutividade (Presley
2002). O tamanho de uma particula pode ser calculado através da inércia térmica usando a

seguinte relagéo proveniente de estudos laboratoriais:
K= (CP%)d(o.sz-K.P) (3.47)

onde k & a condutividade térmica, P a pressdo atmosférica, d o diametro da particula e C e K
sdo constantes. C = 0.0014, e K= 0.01, com a condutividade térmica expressa em W/m K e a
pressdo em torr (Presley e Christensen 1997).

Para a uma pressdo atmosférica tipica de 5 torr e assumindo pc =1.0x10° J m? K podemos
representar graficamente (Fig. 3.7) a inércia térmica em fungéo do tamanho das particulas com
dados de Presley (2002).

3 Pressdo=5.0 torr ]
g =4.36 +97.3 log x 1
NE b 4
= 210° |

2 L

,g [ ]
S s ]
® L .

]0? P .

10°

Tamanho da Particula (pm)
Fig.3.7 — Inércia térmica em fungdo do tamanho das particulas, para uma presséo atmosférica
tipica de 5 torr e assumindo pc =1.0x10° J m® K™'.(Presley 2002)

Assim, com a expressdo | = 4.36 + 97.3 log d é mais facil o calculo do tamanho das particulas

em fungéo da Inércia Térmica (Presley 2002).
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A compactacdo dos grdos num solo pode aumentar rapidamente a condutividade térmica
criando pontes de condutividade entre os grdos. O grau de compactagao influencia o valor da
inércia térmica, bastando um pequeno grau de compactagao para que ocorra um aumento da
inércia térmica. Assim solos arenosos, dependentes do grau de compactagdo que possuem,
podem alcangar valores de inércia térmica proximos dos das rochas (Mellon 2000).

As formacdes rochosas aflorantes s&o geralmente mais quentes durante a noite e mais frios
durante o dia do que os solos das redondezas, aumentando 0s valores de inércia térmica para
essa regido. Se uma formag&o rochosa estiver no mesmo campo de visdo que um solo arenoso
o valor da inércia térmica estara entre o da rocha e do solo. A titulo de exemplo 10% de rocha
cobrindo um solo faz aumentar a inércia de cerca de 40 J m?s-"2 K" (Melion 2000).

A inércia térmica depende da condutividade térmica, k e do produto entre capacidade térmica e
a densidade, pc da camada superficial. Para a maioria dos materiais geologicos a capacidade
térmica varia por um factor de 2, enquanto a condutividade térmica pode variar por diversas
ordens de grandeza, fazendo deste parametro um bom indicador das caracteristicas
geoldgicas. Podemos, de uma forma geral, resumir essas variagbes numa tabela para materiais
geologicos semelhantes aos encontrados na superficie de Marte e indicados nos mapas

geologicos de Marte (Bandfield et al. 2002).

Tabela 3.2 — Propriedades térmicas de materiais geologicos para condigbes semelhantes as
encontradas na superficie de Marte. Para a capacidade calorifica especifica, assumiu-se que a
composicao mineral do material é baséltica. (Mellon 2000)

Capacidade
Condutividade Inércia

. Densidade Calorifica L L.
Material Térmica Térmica

(kg m™) Especifica

wm'K! Jm?s"2K!
kg K) ( ) ( )

Basalto
Arenito 2300 800 0,5 960
Areia grosseira 1750 800 0.1 374
Areia fina 1500 800 0,02 155
Poeira fina 1000 800 0,001 28
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3.3.2.1 -Geofisica

A importancia da inércia térmica para a determinagdo de propriedades fisicas dos materiais
geologicos pode dar importantes ajudas a diversas areas da geofisica ou mesmo da biologia.

A determinagéo das propriedades fisicas das particulas que podem ser transportadas por acg¢éo
do vento na superficie de Marte & importante para compreender o modo como sado
transportadas e depositadas pelo vento. Usar a inércia térmica para a determinagéo destas
propriedades podem dar importantes pistas para a compreensdo destes processos. Para
superficies constituidas por depésitos uniformes de material fino a inércia téermica indica-nos o
tamanho das particulas e assim como explicar o modo como as particulas sdo depositadas e
transportadas (Pelkey et al. 2000)

Astrobiologia

As propriedades fisicas de uma determinada localizagdo podem dar pistas sobre os locais
potenciais com presenca actual ou passada de vida, como redes de vales, possiveis lagos em
crateras e desfiladeiros. A inércia térmica permite-nos perceber a natureza geofisica da
superficie (Jakosky et al 2000).
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3.4 - Mapas de Inércia Térmica de Marte

3.4.1 - Mapa de Inércia Térmica de Marte entre as latitudes 60°S a 60°N (1981).

Em 1981 Palluconi e Kieffer publicaram um mapa de inércia térmica (Fig.3.8 e 3.10) baseado
nos dados adquiridos pela Viking IRTM entre 1977 e 1978. Foi usada a banda dos 20 ym para
determinar a temperatura bolomeétrica e por sua vez a inércia térmica de 81% da superficie de
Marte, entre as latitudes + 60°. A resolugéo espacial usada & de 2° de latitude por 2° de
longitude com inércias térmicas entre 41.84 e 627.6 J m2 52, O calor especifico volumétrico,
pc, varia por um factor de 3 na grande maioria dos materiais geolodgicos, a variagdo na

condutividade térmica da superficie de Marte é de cerca de 2 ordens de grandeza.

& 7 2] 1"

LATITUDE

180° 120° go° 0° 300° 240° 180°
LONGITUDE OESTE

Fig.3.8 — Mapa de inércia térmica de Marte. A escala de cinzentos apresentada é com unidades

c.g.s. 10° cal cm™® 572 K" (Palluconi e Kieffer 1981).

Usando o método dos dois parametros, que relaciona a variagdo diurna da temperatura com o

albedo e a inércia térmica estimaram a temperatura da superficie, T e as derivadas parciais em
x N S . oT aT A
funcéo da inércia térmica / e do albedo, a: é/ e Aa' Cada um destes parémetros deve

estar disponivel para cada medig&o para um dado tempo e latitude. Antes da média final, cada
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determinagdo foi revista com o intuito de sé as medigdes com dados antes e depois do
amanhecer fossem consideradas validas. Com este melhoramento na técnica foram produzidos
cerca de 10 200 valores de inércia térmica cobrindo a latitudes entre + 60°.

Um factor que influéncia na determinagdo da inércia térmica, para 0 método apresentado, € a
quantidade de poeira em suspensdo na atmosfera. Uma vez que a quantidade de poeira nunca
alcanga o zero, os valores de inércia térmica determinados séo considerados como limites
superiores.

De uma forma geral a inércia térmica calculada decresce com a altitude (Fig. 3.8). Ha trés
efeitos, para além da mudanga do material geologico da superficie, conhecidos para mudanga
da inércia térmica com a altitude.: 1) a diminuigdo na condutividade com a diminuigdo da
pressdo atmosférica, 2) a diminuigdo da radiagé&o térmica na atmosfera com o aumento da
altitude, mesmo para uma atmosfera limpa e 3) a diminuigdo da profundidade optica com o
aumento da altitude. Os valores mais baixos de inércia térmica foram encontrados por Pilluconi
e Kieffer nas zonas mais elevadas nas estruturas vulcanicas de Tharsis-Olimpo (Palluconi e
Kieffer 1981).

ALTITUDE (km)

1 3 ) 7 g I 13 15
INERCIA TERMICA (107 aal e~ s 2 k7))

Fig.3.9 - Distribuicdo bimodal da inércia térmica com a altitude. (Palluconi e Kieffer 1981)
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Fig.3.10 — Mapa com 0s contornos de trés niveis de inércia térmica e apresenta de uma forma
mais simples da relagio entre as areas de alta e baixa inércia térmica. (Palluconi e Kieffer 1981)

3.4.2 — Mapa de Inércia Térmica de Alta resolugdo do Espectrometro de Emissdo Térmica

da sonda Mars Global Surveyor (2000).

Um mapa (Fig.3.11) de alta resolugdo da inércia térmica foi produzido com dados do Thermal
Emission Spectrometer da sonda Mars Global Surveyor, obtidos durante a fase inicial da misséao

de mapeamento. Este mapa apresenta a inércia térmica a uma escala global, com uma
resolugédo de % por pixel, com 63% de cobertura entre a latitude de 50° S e 70°N.

Foi desenvolvido um método para calcular a inércia termica a partir de apenas uma medigdo
(para um determinado local) da temperatura nocturna. Com base num modelo térmico, foi
calculado um grande nimero de ciclos diurnos com temperaturas para uma variedade de
condicdes fisicas (albedo, inércia térmica, pressao na superficie, opacidade e latitude) criando
tabelas de comparacdo, com sete dimensdes (incluindo aitura do dia e época). Depois
correlaciona-se a temperatura observada com os outros dados observacionais (por exemplo,
latitude, albedo, tempo) e efectua-se a interpolagdo através da tabela criada pelo modelo

térmico, com o objectivo de encontrar a melhor aproximagéo a inércia térmica.
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Fig.3.11 — Mapa de inércia térmica com resolugao de % por pixel e das orbitas MGS 1583-

3814. Para além do padrdo geral dos valores mais elevados e mais baixos de inércia térmica,

algumas pequenas estruturas podem ser observadas (Mellon et al 2000).

O modelo térmico, usado para gerar a tabela, permite-nos obter a temperatura a partir da

resolucdo da equacgdo de condugdo de calor para condigdo fronteira da superficie (Z'=0):

%(1—a)cos(i)+ﬁR+L2—T+l GACLN R (3.48)

No primeiro termo S é o fluxo solar a 1 Unidade Astrondmica (UA), R é o raio da orbita em UA,
a € o albedo e i & o grau de incidéncia solar, o qual varia ao longo do dia e com a época. O
segundo termo representa a radiagdo térmica da atmosfera, determinada para um modelo
convectivo-radiativo para atmosfera. O terceiro termo representa a condensac¢éo sazonal do
CO,, que ocorre quando a temperatura da superficie atinge um valor mais baixo que a
temperatura de condensacgdo da atmosfera, L & calor latente de sublimagdo de CO, e m é a
massa de CO, congelado. O quarto termo representa a conducado na sub superficie, | é a
inércia térmica, P é o periodo diurno, T a temperatura e 7’ é a profundidade abaixo da

superficie normalizada com a profundidade de penetracao térmica. O ultimo termo representa a
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radiacdo perdida para o espaco, onde ¢ é a emissividade da superficie ou do CO,, se presente,
o € a constante de Stefan — Boltzmann e Ts a temperatura da superficie. Com a profundidade
normalizada & profundidade de penetracdo térmica, a inércia térmica € o parametro que
relaciona a conducdo na sub superficie e capacidade calorifica com a temperatura da

superficie. A profundidade de penetracdo térmica é dada por:

s [P (3.49)

_pc Vs

A fig. 3.12 mostra-nos diversos exemplos da dependéncia da temperatura com a inércia

térmica, albedo, opacidade e pressao na superficie.
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Fig 3.12 —. Exemplos da variacdo da temperatura da superficie para diferentes valores de
propriedades fisicas independentes, usadas no modelo desenvolvido por Mellon et al. (2000)

para determinacgio da inércia térmica (Mellon et al. 2000).
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Algumas incertezas estdo associadas a este modelo: medigao da temperatura, modelo térmico
para criagdo da tabela e interpolagdo dos dados com a tabela. A quarta fonte de erro é a

opacidade da poeira sendo assumido, para este método, que a opacidade ¢ invariante.

3.4.3 - Inércia Térmica Global de Marte (2004).

Putzig et al. apresentaram em 2004 um novo mapa (Fig.3.13) de inércia térmica com maior
resolucdo, construido com observagbes da temperatura de brilho obtidas pelo instrumento
Thermal Emission Spectrometer (TES), a bordo da sonda Mars Global Surveyor (MGS), durante
a sua missao de mapeamento. Com uma resolugdo espacial de 3 km, este mapa tem uma
cobertura de cerca de 60% da superficie entre latitudes entre 80°S e 80°N. Este mapa foi

produzido com 3 vezes mais dados que o anterior apresentado por Mellon et al. (2000)

Larituge (N}

Longitsde ()
24 200 200 50 800

Inércia Térmicais m™ K's™
Fig.3.13 — Mapa de Inércia Térmica de Marte com resolugdo de - ° por pixel obtido durante as

orbitas 1583-11254 da MGS pelo instrumento TES (Putzig et al. 2004).
Comparando os dados da inércia térmica com outros conjuntos de dados, é possivel efectuar

um estudo mais aprofundado da superficie geolégica de Marte, do que se apenas se se

estudasse um parametro isoladamente. Usando mapas globais do albedo (Pelkey e Jakosky
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2002) e de elevacdo (dados MOLA ver apéndice D), com a mesma resolugdo (5 ° que o de

inércia térmica) podemos criar histogramas a duas dimenstes que permitem encontrar algumas

caracteristicas interessantes:

Inércia Térmica — Albedo

Os valores de albedo utilizados para esta andlise, e os usados para a determinac¢éo da inércia
térmica, foram calculados relativamente a uma superficie de Lambert, ou seja uma superficie
reflectora perfeita como uma reflectancia independente do angulo de visdo, e fungdo da

distancia da fonte de iluminagéo e do coseno do angulo de incidéncia (Christensen et al. 2001).

Inércia Térmica(d m* K's™)
Fig. 3.14 — Correlagdo entre a Inércia Térmica e o Albedo. Cada caixa de unidade da inércia

térmica tem tamanho 3 J m? K s2, 0 tamanho da caixa de Albedo 0.01. Estdo assinaladas as
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diferentes regides de A a G e assinaladas os locais onde as sondas Viking 1 e 2 e a Mars

Pathfinder se encontravam na superficie de Marte (Putzig et al. 2004). |
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No histograma apresentado na fig.3.14 podemos distinguir algumas regides com diferentes

valores para estes parametros (Fig.3.15 e Tabela 3.3). Estas conclusbes foram obtidas por

estudos prévios laboratoriais (Presley 2002) ou por dados obtidos por sondas na superficie
(Palluconi e Kieffer 1981):

A)

B)

C)

Inércia térmica baixa e um albedo elevado podem ser interpretadas como
correspondentes a superficies dominadas por um solo fino nao consolidado, poeira com
o tamanho dos graos menores que 40 ym (Melion ef al. 2000).

Elevada inércia térmica e albedo baixo, interpretadas como correspondendo a
superficies com sedimentos de areia grosseira, rochas ou leito rochoso exposto e
alguma camada fina de solo duro (Mellon et al. 2000).

Inércia térmica alta e albedo intermédio, superficies predominantemente camada fina de
solo duro com algumas rochas e leito rochoso exposto (Mellon et al. 2000).

Inércia térmica baixa e albedo baixo. Vamos estudar com mais detalhe esta zona
seguidamente (Putzig et al. 2004).

Valores de albedo muito baixos, pequenas quantidades de areia grosseira e rocha
(Putzig et al. 2004).

Inércia térmica muito elevada, interpretada como rochas, camada fina de solo duro ou

gelo polar (Putzig et al. 2004).

G) Albedo muito elevado, camada de areia termicamente fina (Putzig et al. 2004).

A regido mais interessante e menos estudada do histograma, sera a D, que representa 2%

da superficie do planeta e onde ndo ha uma justificacdo coerente do ponto de vista

geofisico para os valores de Inércia Térmica e Albedo medidos.
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Fig.3.15 — Representacéo das unidades da correlagdo entre a Inércia Térmica e o Albedo num
mapa global de Marte. Algumas regies de interesse foram marcadas: VL-1, Viking Lander T,
VL-2, Viking Lander 2, MPF, Mars Pathfinder Lander; Ac, Acidalia; AF, Amenthes Fossae; Am,
Amazonis; AP, Alba Patera; Ar, Argyre; AT, Arabia Terra; CP, Chryse Planitia; CM, Cydonia
Mensae; EM, Elysium Mons; EP, Elysium Planitia; H, Hellas; 1, Isidis; MP, Malea Planum; P,
Promethei Terra; OM, Monte Olimpo; OP, Olympia Planitia; S, Syrtis Major, T, Tharsis; U, Utopia
Planitia; VB, Vastitas Borealis; VM, Valles Marineris; X, Xanthe Terra (Putzig et al. 2004).
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Tabela 3.3 — Unidades de Inércia Térmica — Albedo (Putzig ef al. 2004).

Inércia

Unidade . Albedo % Superficie Interpretacao
Térmica
Alto (0.23-
A Baixa (28-135) 0.31) 19 Solo arenoso brithante
Baixo
Areia, rochas e leito rochoso
B Alta (160-335) (0.10- 36
exposto
0.19)
Médio Camada fina de solo duro,
C Alta (110-330) (0.19- 23 alguma areia, rochas e leito
0.26) rochoso exposto
Médio-
baixo Manto de baixa densidade ou
D Baixa (24-170 2
(0.09- poeira escura (?)
0.24)
Muito
) Como em B, mas pequena
E Alta (140-386) baixo 0.3
percentagem
(<0.09)
Muito alta Rochas, camada fina de solo
F Todos 4
(>386) duro e gelo polar
G Baixa-Alta (40- Alto 0.7 Solo arenoso brilhante, mas
386) (>0.23) ' termicamente fino.

O mapa mineralogico de Marte (Bandfield et al 2002) ndo mostra qualquer correlagdo entre as
unidades apresentadas e a composicdo mineraldgica, assim uma composicao mineraldgica
Unica para cada uma das unidades ndo é provavel.

A unidade D pode ser explicada por processos de alteracdo que podem ser divididos em trés
classes (Putzig et al. 2004):

1) Redugao do Albedo num terreno arenoso, como descrito pelas unidades A; uma superficie
com particulas finas tal como a unidade A mas com uma origem diferente para a poeira.

2) Redugéo da Inércia Térmica para materiais geologicos como os da unidade B; isto pode ser

alcancado pela diminuicdo da condutividade do material geoldgico em questdo, que pode
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acontecer por uma diminuicdo da densidade. Uma diminuigdo de cerca de 2.5 na densidade do
material pode diminuir quer da condutividade quer da inércia térmica.

3) Redugdo da Inércia Térmica e do Albedo. Este processo envolve um processo de
escurecimento do material bem como da diminuigdo da condutividade. Pode ser conseguido,
por exemplo por uma diminuigdo do tamanho dos grdos, por erosdo. Mas geralmente os
processos que levam a uma diminuigdo da condutividade implicam um aumento do albedo.

Assim, este cenario € o menos provavel dos trés apresentados.

Inércia Térmica — Altitude

Uma comparacio quantitativa da inércia térmica com a altitude (Fig.3.17) pode dar importantes
pistas para a compreensio da distribuicdo vertical dos materiais da superficie de Marte e da
sua interacgdo com a atmosfera.

O histograma 2D (Fig.3.16) apresentado para altitude e inércia térmica mostra-nos a variagao
destes dois parametros para a superficie de Marte. Os dados de altitude apresentados séo

proveniente dos dados MOLA.

7] Y S

Altitude (km)

inércia Témica(d m’ K'§™)

Fig.3.16 — Correlagdo entre a Inércia Térmica e a Altitude. Cada caixa de unidade da inércia
térmica tem tamanho 3 J m? K s2, 0 tamanho da caixa de Albedo 400 m. Estdo assinaladas
as diferentes regides de A a G e assinaladas os locais onde as sondas Viking 1 e 2 e a Mars

Pathfinder se encontravam na superficie de Marte (Putzig et al. 2004).
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Fig.3.17 — Representacdo das unidades da correlagdo entre a Inércia Térmica e Altitude num
mapa global de Marte. Algumas regides de interesse foram marcadas: VL-1, Viking Lander T,
VL-2, Viking Lander 2; MPF, Mars Pathfinder Lander; Ac, Acidalia; AF, Amenthes Fossae; Am,
Amazonis; AP, Alba Patera; Ar, Argyre; AT, Arabia Terra; CP, Chryse Planitia; CM, Cydonia
Mensae; EM, Elysium Mons; EP, Elysium Planitia; H, Hellas; |, Isidis; MP, Malea Planum; P,
Promethei Terra; OM, Monte Olimpo; OP, Olympia Planitia; S, Syrtis Major; T, Tharsis; U, Utopia
Planitia; VB, Vastitas Borealis; VM, Valles Marineris; X, Xanthe Terra (Putzig et al. 2004).
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Tabela 3.4 — Unidades de Inércia Térmica — Altitude (Putzig et al. 2004).

Unidade Inércia Térmica  Altitude (km) % Unidade Inércia
Superficie Térmica — Albedo
1 Baixa (24-160) Baixa (-4.3 — (- 7 A C
1.2))
Baixa (35-135)  Alta (-2.8 -3.5) 13 A, D
Alta (115-386) Baixa (-5.5-(- 17 B,C,E
3.0))
Alta (135-386) Alta (-3.0-3.5) 41 B,CE
5 Baixa-Alta (24-  Muito baixa (< - 1 B, C
386) 4.3)
6 Muito Alta (>386) Todas 4 F
7 Baixa-Alta (24- Bastante Alta 3 AB,C.G
386) (>5.0)

3.4) apresenta diversos valores da inércia térmica para uma grande gama de altitudes, embora
os locais com uma maior altitude apenas tenham valores de inércia térmica baixos e os valores

mais elevados de inércia térmica ocorrem a baixas elevagdes (-5 a +3 km).

De uma forma geral podemos dizer que a distribuicdo da inércia térmica com a altitude (Tabela
\

|

|

|

|

|

|

|

|
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Capitulo 4. Terra Sirenum — Terra Cimmeria

4.1 — A Regiao Terra Sirenum / Terra Cimmeria

4.1.1 - Localizagao
Terra Sirenum | Terra Cimmeria (TS/TC) (Fig.4.1) localiza-se nas terras altas do Sul, entre as

latitudes 40°S e 60°S e as longitudes 160°E e 150°W, com altitudes médias superiores aos

2000 m e apresenta uma grande densidade de crateras.

18076 (HBCW)

Fig.4.1 — Mapa MOLA da zona Terra Sirenum — Terra Cimmeria. Escala da altitude em metros

(Smith et al. 2001)

Segundo a nomenclatura adoptada pela assembleia geral da IAU — International Astronomical

Union, a Terra Sirenum esta localizada a uma latitude -39.7 e longitude 210 com um diametro
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de 3900 km e a Terra Cimmeria esta localizada a uma latitude -34.7 e longitude 145 com um
diametro de 5400 km (Blue, 2006).

4.1.2 - Geologia

Verifica-se que as zonas escuras basalticas, das terras altas e antigas do hemisfério Sul, onde
se insere TS/TC, sdo as que menos alteragdes fisico-quimicas sofreram, comparadas com as
zonas baixas do Norte (Basilevsky ef al. 1999).

TS/TC apresentam propriedades espectrais que indicam uma variabilidade geoldgica inerente
aos brilhos das areas, indicando uma composicdo de minerais semelhantes a clinopiroxena.
Analises espectrais combinadas com as propriedades térmicas, como a inércia térmica, indicam
a presenc¢a de materiais ferrosos na crosta, que estdo parcialmente expostos (Martin et al.
1996). O estudo do espectro da regido escura de Terra Cimmeria indica um solo constituido
maioritariamente por basalto (Banfield, 2000). As zonas escuras, tais como Terra Cimmeria,
deverao ter uma composicdo semelhante a composi¢cdo de um basalto na Terra: feldspato (45%
a 53%), piroxena rica em Ca (26% a 19%) (Christensen et al. 2001).

4.1.3 - Tectonica

A contagem de crateras nesta area (TS/TC) — mais de 200 crateras com didmetro superior a 16
km por 10° Km? — da-nos uma indicacdo da idade da crosta da regido TS/TC, sendo
interpretada como maioritariamente de idade Noaquiana Inferior.” Esta caracteriza-se por ter
elevado grau de craterismo: mais de 25 crateras com diametro superior a 16 km por 10° Km?
(Tabela 4.1) (Alves et al., 2003).

Tabela 4.1 — |dade da superficie do planeta em fun¢éo da contagem do numero de crateras.

Periodo Periodo de Tempo (mil Numero minimo de
milhdes de anos) Crateras por 10° km?
Noaquiano-Inferior 46a3.9 >300
Noaquiano-Médio 39a38 180-300
Noaquiano-Superior 3.8a3.6 150-200
Hesperiano - Inferior 3.6a3.5 100-180
Hesperiano-Superior 35a31 50-120
Amazoniano - Inferior 312138 15-80
Amazoniano- Médio 1.8a04 8-30
Amazoniano - Superior 04a0 <8
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Por outro lado, esta regido apresenta indicios de actividade tectonica. A tectonica da Terra
Sirenum é interpretada como sendo condicionada pelo extenso sistema de grabens que
constitui as Sirenum Fossae (Anderson et al., 2001), um dos varios sistemas de grabens que

irradiam da regido de Tharsis.

Podemos notar que os sistemas radiais de grabens e os sistemas de fracturas se estendem
bem além da presentemente bem preservada alta topografia de Tharsis. Uma parte significativa
desta area & composta por elevada distribuicdo de crateras de variadas dimensoes. (Wilson e
Head, 2002).
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Fig. 4.2 — Esquema do possivel movimento tectonico na superficie de Marte (Solomon et al.

2005)

A deriva polar aparente dos continentes ¢ um efeito da tectonica de placas que aparece como
um registo geolégico na Terra e ¢ usado como marcador da deriva dos continentes. O
paleomagnetismo mostra que o movimento das placas muda com a posigao e orientacdo
relativamente a posico & que o campo magnético se registou nas as rochas localmente (Lowrie
1997). Aplicando este conceito a Marte e assumindo que o eixo de rotagdo do planeta ndo se
alterou, a regido TS/TC teve uma rotagdo de ~90° da sua orientag&o inicial. Tal pode ter

acontecido quando as terras baixas do Norte se formaram (Fig. 4.2).

4.1.4 - Campo Magnético
Os dados adquiridos pelo magnetometro MAG-ER-Magnetic Field Experiment, da MGS, entre
01/09/19 — 01/12/02 revelaram anomalias magnéticas muito intensas (>+500 nT a uma altitude

de 400 km) na superficie de Marte. As anomalias magnéticas tém grande extens&o (a escala
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planetaria) mas localizam-se quase exclusivamente na zona Sul, como no caso da zona de
TS/TC.

Fig.4.3 — Topografia MOLA, sobreposta a isodinamicas da componente radial do campo

magnético adaptadas de Purucker et al. (2002) (Alves, comunicagéo pessoal, ndo publicado).

No caso desta ultima regido, as componentes do campo magnético mostram um padrao em
faixas com uma variagdo maxima entre cada faixa de ~400 nT (Fig. 4.3 e Fig.4.5). As faixas
mais intensas de campo magnético em Marte ocorrem na regido de Terra Sirenum, onde a

intensidade maxima do campo de ~1500 nT foi medido (Acufia e tal. 1999).
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Fig.4.4 - Mapa da TS/TC para as componentes do campo magnético: X(Norte), Y(Este),
Z(Vertical sentido para baixo) calculado a 200 km acima do esferdide usando FSU_mars90,
para um coeficiente harmonico esférico n = 90 usando dados da MGS. Valores do campo em
nT (Cain 2001).

Na época de grandes bombardeamentos por asteroides e cometas a que Marte esteve sujeito,
a temperatura que a superficie alcangou foi superior a temperatura de Curie. Deste modo,
qualquer magnetizagéo existente na superficie teria sido desmagnetizada, o que nos indica que
a magnetizacdo existente na regido TS/TC deve ter sido posterior a esta época. A compreensao
da fonte desta magnetizacdo é dificil. Um modelo apresentado por Sprenke e Baker (2000)
pretende explicar as faixas existentes na TS/TC através da analogia com a formagao destas
faixas na crista médio-atlantica. Mas os resultados tedricos ndo conseguem explicar na

plenitude as faixas na TS/TC.
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4.2 - Inércia Térmica

Para produzir os mapas de inércia térmica das regides Terra Cimmeria e Terra Sirenum utilizou-
se 0s dados disponibilizados pela Universidade de Colorado nos Estados Unidos da América.

Foram usados dois mapas: 1) O mapa de inércia térmica com uma resolugdo de 20 pixel por
grau (Fig. 4.5) e 2) a mascara de interpolacao. Entre 80°S e 80°N o mapa foi preenchido por
interpolacdo dos dados (Fig.4.6). A mascara de interpolacao identifica os pixels interpolados.

Isto &, se ndo forem desejados basta multiplicar o mapa 1) pelo mapa 2).

Latitude (N}

Inéreia Témicats m K e™)

Fig.4.5 —~ Mapa global de inércia térmica de Marte (Putzig et al.2003).
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Fig.4.6 — Mascara de interpolacdo do Mapa global de inércia térmica de Marte (Putzig et
al.2003).

e Especificagbes dos dados:
Resolugao de 20 pixel por grau.
Gama de inércia térmica: 24 a 800 Jm? K" s
Inclui dados das orbitas 1583-11254
Usa apenas dados da temperatura da superficie de noite e com valores acima dos 160 K
Mapa de inércia: 7200 x 3600; tamanho do cabecalho ASCII: 7200 bytes
Mascara: 7200 x 3600; tamanho do cabegalho ASCII: 7200 bytes

Para ler os dados no formato IDL pode se usar uma simples rotina:
IDL> OPENR,1,' TES TI DATA.bin '

IDL> A = ASSOC (1, INTARR(7200,3600),7200)
IDL> MAP = A(0)

il

IDL> MAP BYTEORDER, MAP
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O mapa da Inércia Térmica da Terra Cimmeria tem centro em latitude 35.0°S e longitude

215.0°W com uma largura de 20° em latitude e longitude (Fig.4.7).

22@2R2RPLRZEIPIRIFIZIFIRIZIRT RIPOPORTLOE

22R2VVIVIR N IRIZIEIR) L P12 R1RODOLIRIE

#‘ 1T

Jo— - gI-

ENEE T

Th- Gr- Bi-

AT

44 -42 -40 —IB 3%

T
br—

T 2RA7A7Z2T22TR IR IMIZ G IAIRNEI 21 T 1 0TRNR0IECS

7y Foctial et (0 /mPK V%)
il [ [ 5o R S

Thermal Inartia {J/m?K s"
i TN 2 ;
100 200 300 400 500 800 100 200 300 400 500 800

Fig.4.7 — Mapa de inércia termia centrado na regido de Terra Cimmeria; esquerda: interpolado,

direita: sem interpolagdo.

Podemos para 0 mesmo mapa e para a mesma escala representar o mapa topografico MOLA

para melhor representacao da zona. (Fig.4.8)
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O mapa da Inércia Térmica da Terra Sirenum tem centro em latitude 40.0°S e longitude

de inércia térmica. Direita: Inércia Térmica representada num gréafico topografico.

150.0°W com uma largura de 20° em latitude e longitude (Fig.4.9).
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Fig.4.9 — Mapa de inércia termia centrado na regido de Terra Sirenum; esquerda: interpolado,

direita: sem interpolagéo.
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Também se representou o mapa MOLA para centrado na mesma regido e com a mesma

escala, para melhor representacdo da zona. (Fig.4.10)
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Fig.4.10 — Esquerda: Mapa MOLA centrado na regido TS e com a mesma escala que 0os mapa

de inércia térmica. Direita: Inércia Térmica representada num grafico topografico.

Analisando os resultados apresentados com as unidades apresentadas por Putzig et al (2004)
(ver sec. 3.4.3) podemos dizer que a regidao da Terra Cimmeria esta totalmente na unidade 4
(zonas de inércia térmica elevada e grandes altitudes) (Fig. 4.11 e Fig.4.12). Na analise inércia
térmica-altitude e maioritariamente na unidade B (inércia térmica alta e valores de albedo
baixos) na analise inércia-térmica-albedo, mas com a parte inferior da mesma (entre latitudes
35°S a 45°S e longitude 215°W a 230°W) na unidade C (inércia térmica alta com valores
meédios de albedo)

Podemos dizer que, do ponto de vista da geofisica, que a Terra Cimmeria é constituida a
superficie maioritariamente por areia e solo rochoso.

O mesmo acontece com a regido Terra Sirenum que apresenta valores elevados de inércia
térmica (>135) e valores baixos de albedo e em grande elevagbes, correspondendo as

unidades B e 4 na analise de Putzig et al. (2004).
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Teyra Sirenum

Fig.4.11 — Representagdo da inércia térmica ndo interpolada das regides Terra Cimmeria e
Terra Sirenum numa grafico a 3 dimensdes onde o eixo dos Z ¢ a representagéo da altitude dos

dados MOLA.
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Fig.4.12 — Identificacdo das regides Terra Sirenum e Terra Cimmeria no mapa de unidades
apresentado por Putzig et al. (2004). No mapa de cima vemos a dependéncia da inércia térmica
com o albedo e no mapa de baixo a variagdo da inércia térmica com a altitude. (ver secgéo

3.4.3)
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Capitulo 5 - Planetary Fourier Spectrometer — PFS

5.1. Instrumento

O Planetary Fourier Spectrometer (PFS), instrumento a bordo da sonda Mars Express, € um
espectrometro infravermelho optimizado para observacgées atmosféricas, mas também para o
estudo da composi¢do mineralogica da superficie e das interacgdes superficie-atmosfera. O
PFS cobre um intervalo de 1.2 a 45 ym dividido em dois canais com um intervalo de 5 um e
com uma resolugdo espacial de 2 cm™. O campo de visdo do instrumento, FOV? é cerca de 2°
para o canal de comprimento de onda curto, SW? e de 4° para o canal de comprimento de onda
longa, LW* que corresponde a resolugbes de 10 e 20 km na superficie de Marte quando

observado a uma altura de 300 km (altura nominal do pericentro).

beamsplitter rotating reflector
system

parabolic
mirrors

detector
wc

folding mirrar

cut-off filter

A i i .
o G ¢ \ | L
I
|
e dichroic filter boamsplitter retrorefloctors
LWC

pointing mirrors.

Fig.5.1. — Esquema optico do PFS (Formisano et al, 1998)

O instrumento PFS é um interferometro de duplo péndulo (Fig.5.1) e trabalha em duas distintas i
gamas de comprimentos de onda (1.2-5.7 e 5.5-45 um). A radiagdo proveniente de Marte ¢
dividida em dois feixes por um espelho dicroico. As duas gamas correspondem a dois planos,
um acima do outro, nos quais os dois interferometros estdo colocados para que o motor mova
simultaneamente os dois péndulos e os dois canais sejam “amostrados” independentemente. O

movimento do péndulo & controlado por um diodo laser aplicado ao mesmo conjunto éptico que

2 FOV-do inglés Field of View
3 SW - do inglés Short Wavelenght
LW —do inglés Long Wavelenght
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= Calculo do espectro absoluto de Marte usando observagdes do planeta, alvos de
calibracdo e espaco;
= (Céalculos auxiliares da geometria das observacdes;

= Visualizagdo do espectro, housekeeping e geometria das observagdes.

5.3 - Mars Global Reference Atmospheric Model (MARS-GRAM)

O Global Reference Atmospheric Model é um modelo da atmosfera do planeta muito usado em
diversas aplicagdes (Justus et al. 2002a). Dos 0 aos 80 km € baseado no modelo da NASA
Ames Mars General Circulation Model, acima dos 80 km é baseado no Mars Thermopheric
General Circulation Model. O modelo usa a topografia do terreno dada pelo instrumento Mars

Orbiting Laser Altimeter (MOLA) a bordo da sonda Mars Global Surveyor.
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Fig.5.5 — Comparacéao da densidade. A uma altura de 20 km usando observacdes Mars Global

Surveyor Radio Science e o modelo Mars-GRAM 2001. (Justus et al. 2002)

Uma questao que se coloca quando se usa um modelo como este é a sua validade e a forma
como ¢é testado. Para analisar o modo como este modelo é validado usam-se os dados do
Thermal Emission Spectrometer (TES) e com o Surveyor Radio Science (RS). Foram usados
mais de 2480 perfis do RS, cobrindo uma latitude desde 75°S até 72°N e desde a superficie até
cerca de 40 km (Fig.5.5). Para a longitude aerocentrica do Sol (Ls), a cobertura varia de Ls=70-
160° a 265-310°, e com horas locais entre as 0-9 horas e as 18-24 horas. A média do desvio
padrao do RS e do Mars-GRAM para densidade é de 6%.
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Os dados TES aqui usados cobrem a superficie até aproximadamente 40 km, por mais de um

ano marciano completo (desde Fevereiro de 1999 até Junho de 2001, mesmo antes da
Tempestade global de poeira). Dependendo da estagdo, os dados do TES cobrem [atitudes de
85°S até 85°N, maior parte dos dados estdo concentrados entre as horas locais de 2 e as 14
horas. A razdao da densidade média observavel TES/Mars-GRAM é cerca de 1+0.05, excepto
para altitudes elevadas (15-30 km, dependendo da altura do ano) e altas latitudes (>45°N), ou

na maioria das altitudes no hemisfério Sul com Ls~90 e 180° (Justus et al. 2002).

Uma particularidade do modelo Mars-GRAM 2001 é permitir o calculo quantitativo das
propriedades Opticas e fisicas das poeiras e detalhes das condigdes perto da superficie
(incluindo o albedo da superficie), assim como gradientes de temperatura e ventos entre as

camadas fronteiricas da superficie e da atmosfera (Fig.5.6).
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Fig.5.6 — a) Desvio médio padrdo da temperatura TES ou densidade versus nivel de
pressdo; b) Desvio médio padrido TES/Mars-Gram da razéo de densidade; c) Desvio médio
padrdo da densidade versus altura (circulos). Desvios médio padréo da razéo TES/Mars-GRAM
(triangulos e quadrados) e dados TES (diamantes) sdo também mostrados para comparagao
(Justus et al. 2002).
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Informagdes detalhadas sobre o modelo térmico Mars-Gram e a sua utilizagdo podem ser

encontradas em Justus e Johnson (2001).

5.4 - A inércia Térmica

No capitulo 3 secgédo 3 foram apresentados alguns dos métodos para a determinagéo da Inércia
Teérmica na superficie de Marte. O método mais recente e no qual se pretende basear a
determinagdo da inércia térmica para os dados do PFS utiliza o modelo MARS-GRAM para a
atmosfera.

Com base no nosso modelo térmico foi calculado um grande numero de ciclos diurnos com
temperaturas para uma variedade de condigdes fisicas (albedo, inércia térmica, presséo na
superficie, opacidade) para uma determinada posigao na superficie de Marte com coordenadas
de latitude e longitude. Com estas tabelas pode-se correlacionar a temperatura observada com
os outros dados observacionais (por exemplo, albedo) e interpolar através das tabelas criadas
pelo modelo térmico com o objectivo de encontrar a melhor aproximagao a inércia termica.

Foi neste contexto que se desenvolveu um pequeno algoritmo que interligasse os dados PFS

com o modelo térmico Mars-GRAM (Fig.5.7

Input.txt

\
IDL

PFSDATA > rocorampro  "PUZi¢  Mars-GRAM

A

output.txt

daydata.txt

density.txt

marsrad.ixt

perturb.txt Mars-RAD

thrmdata.txt v

tprshgt.txt radii

. adlist
winds.txt radout
J& » Temperature_LAT_LONG

'IDL ey Albedo_ LAT LONG
| i » SolarFux_LAT_LONG » ESATAN
i marsgram.pro Pres_LAT_LONG

Winds_LAT_LONG

Fig.5.7 — Fluxograma do codigo do programa marsgram.pro
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Depois de lidos alguns pardmetros dos dados PFS, como a latitude, longitude, data Juliana e
altitude faz-se a actualizag&o do ficheiro de entrada no modelo térmico Mars-Gram que por sua
vez produz alguns ficheiros que seréo utilizados para criar as tabelas que vao ser utilizadas no
programa de analise térmica ESATAN. As tabelas criadas incluem o valor da latitude e longitude
para cada parametro escolhido e que s&0 importantes para a determinagéo da inércia térmica:
Temperatura na superficie: Temperature_LAT_LONG.txt

Albedo da superficie: Albedo_LAT_LONG txt

Fluxo Solar: SolarFux_LAT_LONG.txt

Pressdo média: Pres_LAT_LONG.txt

Ventos: Winds_LAT_LONG.txt

As tabelas apresentadas (Tabela 5.1) incluem na primeira coluna o valor de tempo em
segundos, a segunda coluna em Sols a terceira coluna é o valor do parametro indicado. LAT e

LONG no nome do ficheiro indicam os valores de latitude e longitude.

Tabela 5.1 - Exemplo de um ficheiro para os valores da pressdo numa latitude de -69° e

longitude de -130°

Tempo (s) Tempo Marciano (Sol) Pressio (N/m?)
18.6000 134.000 1046.00
18.7000 134.100 1026.00
18.8000 134.200 1006.00
18.9000 134.300 912.800
19.0000 134.400 896.200
19.1000 134.500 879.900
19.2000 134.600 863.900

As tabelas geradas por este método podem depois ser utilizadas por um programa de analise
térmica (ESATAN) com o objectivo final dos seus valores serem interpolados com valores
observacionais e posterior estimar o melhor valor para a Inércia Térmica.

O ESATAN (2001) & um programa de anélise térmica onde se podem defm|r as condigdes de
transporte de calor por condugdo, radiagdo e convecgao. A sua grande vantagem é permitir o

estudo da variagéo da temperatura de um dado material independentemente da quantidade.
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Cédigo do programa Marsgram.pro escrito na linguagem IDL Ver.6.0

cd, current=home
:Open File With Dialog Box

openr, lun, dialog_pickfile(/read.title="Give PFS Data file location’), /get_lun, SWAP_IF_LITTLE_ENDIAN
:Opent, lun, 'Orbit37_Hamming_Geom_v3.dat'/get_lun, SWAP_IF_LITTLE_ENDIAN

.definition of data structure for radiance data in original format

cal ={cal §
Record_Length long(0), $  :(bytes)
LWC_Number_of_Records :long(0). $ :Number of spectra in the file {i.e. 250 for most of the orbits)
SCET : double(0), $ ;SCET time (s)
Julian_Date : doubte(0), $ ;Julian Date (same as in the geometry files)
Orbit :long(0), §  :Orbit Number

Observation_Number  :long(0), $ :Number of MARTIAN spectrum in the orbit (same as in the geometry files)
Acquisition_Number  :long{0), $  :Acquisition Number from MH1 (same as in the .ifg files)

LWC_Longitude :float(0), $ (-180° + +180°) {same as in the geomelry files)
LWC_Latitude float(0), § (-90° + +90°) (same as in the geometry files)
Surface_Altitude : float(0), $  :From MOLA data (Km)

Local_Time s float(0), $  1(0 + 24) (same as in the geometry files)

Ls : float(0), $ :(0° + 360°) (sams as in the geometry files)
Incidence_angle : float(0), $  :(0° + 180°) {same as in the geometry files)
Emission_angle :float(0), § :(0° + 180°) (same as in the geometry files)
Phase_angle : float(0), $ :(0° + 180°) (same as in the geometry files)

Spacecraft_altitude : float(0}, $ ;(Km) (same as in the geometry files}
Radius_of_Martian_orbit : float(0). § ;(AU) Yet Undefined (always O value)

Dummy1 :float(0), $ ;Free record to be used in the future
Dummy2 :float(0), $ ;Free record to be used in the future
Dummy3 :float(0), $ :Free record to be used in the future
Dummy4 :long(0). $  :Free record to be used in the future
Dummy5 .long(0), $ ;Free record to be used in the future
Dummy6 : double(0), $ .Free record to be used in the future
Dummy?7 : double{Q). $§ ;Free record to be used in the future
DTM :iong(0), $ :PFS Data Transmission Mode

LWC_Data_Treatment_ID :long(0), $ :An identification of the used Data Treatment (Symetrization Algorithm, Symetrization Paramelers, Type of Apodization etc.)

LWC_Radiance_Calib_ID :long(0}, § :An identification of the Radiance calibration procedure
LWC_Spectral_Calib_ID :long(0). $ :An identification of the Spectral calibration procedure

LWC_Quality_Flag 11ong(0), $  :Yet Undefined (always 0 value)

LWC_Detector_Temp_5V  :floal(0), $ .Temperature (K) of the LWC Detector in the PFS 5V range
LWC_Detector_Temp_10V : fioat(0), $ :Temperature (K) of the LWC Detector in the PFS +10V range
LWC_Laser_Temp_5V :fioat(0). $ ;Temperature (K} of the LWC Laser Diode in the PFS t5V range
LWC_Laser_Temp_10V :float{0), $ :Temperature (K) of the LWC Laser Diode in the PFS +10V range
LWC_Number_of_Points :long(0). $ :Number of points in a LWC spectrum {full length = 2048)
Starting_FFT_Point  :long(0). § :NOTE: FFT Point, NOT wavenumber!!!

Pendulum_Direction  :long(0), $ :0=Forward, 1=Reverse

LWC_spectral _step :float(0)$  ;(Starting FFT Point)*(LWC spectral step)=Starting Wavenumber

readu, lun, cal

:Converts Julian date to Gregorian calendar date using native procedure
xjd=double(0)

xjd=cal.Julian_Date

CALDAT, xjd, M, D, Y, H M!S

;Read Lan and Long
Lat=double(0)
Lon=double(0)
Lat=cal.LWC_Latitude
Lon=cal.LWC_Longitude

:Read Surface Altitude (in km)
Alt=float(0)
Alt= cal.Surface_Altitude

close, fun
free_lun, un

.Open input file from Mars-GRAM
apenr, luninput.txt’, /get_lun
input=strarr(55)

readf, lun, input

close, lun

free_lun, lun

.change MONTH in the input file
MONTH2='"MONTH ="
MONTH=MONTH2+strtrim(STRING(M),2)
input(7)=MONTH

.change DAY in the input file
DAY2='DAY ="'
DAY=DAY2+strtrim{STRING(D),2)
input(8)=DAY

:change YEAR in the input file [MINUS 10 YEARS because de data year]
MY2="MYEAR ="

MYEAR=MY2+strtrim{STRING(Y-10).2)

input(9)= MYEAR

.change HOUR in the input file
H2="IHR ="
IHR=H2+strtrim(STRING(H),2)
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input(11)=(IHR)

;change MIN in the input file
M2='IMIN =*
IMIN=M2+strtrim(STRING(MI),2)
input{12)=IMIN

;change SEC in the input file
$2='SEC =
SEC=52+strtrim{STRING(S).2)
input(13)=SEC

:Connects X output to Latitude and VY to Longitude
input(28)="NVARX= 3'
input(29)='NVARY= 4'

:change LATITUDE in the input file

LAT='FLAT ="
ELAT=LAT+strtrim(STRING (cal LWC_Latitude),2)
input(31)= FLAT

LAT=strtrim{STRING(cal LWC_Latitude),2)

:change LONGITUDE in the input file

LON='FLON ="'

FLON=LON+strtrim(STRING{cal LWC_Longitude}.2)
input(32)=FLON

LON=strtrim(STRING(cal. LWC_Longitude),2)

:change ALTITUDE in the input file

ALT="hgtasfcm ="

hot=ALT +strtrim(STRING(cal.Surface_Altitude®1000),2)
input(35)=hgt

;Update Input File.
forprint, input(*), TEXT = input2.txt' /nocomment

# 4 Mars-GRAM + RAD #

;runs Mars-GRAM
print, 'PLEASE enter input2.txt'
spawn, ‘marsgram.exe’

;wait for calculation
Wait1=input(10}

Wait2= strsplit(Wait1,"=" /fextract}
wait, Wait2(1)/100

sruns Mars-RAD
print, 'PLEASE enter: 1 - Sec 2- Sec and Sols
spawn, ‘'marsrad.exe’

;wait for calculation
Waiti=zinput(10)

Wait2= strsplit(Wait1,"=" /extract)
wait, Wait2(1)100

;Read Winds.txt

winds=read_ascii('winds.txt')

winds2=winds.{0)

Ewtot=winds2(4,*) ; Total Eastward wind (m/s)

Nstot=winds2(7,*} ; Total Northward wind (m/s)

WindsTOT=Ewtot+Nstot ; Total Wind (m/s)

Sec=winds2(0,") ;Time from start { Earth Seconds)

Sols=winds2(1,")  ;Time from start { Martian Sols)

forprint, Sec(*), Sots(*), windsTOT(*), TEXT = ‘winds_'+stririm(long(lat),2)+_+stririm{long{lon),2)+".txt' /nocomment, STARTLINE = 2 ; Pressure Table

:Read TPresHft.txt

TPresHgt=read_ascii( TPresHgt.txt’)

TPresHgt2=TPresHgt.(0)

Sec=TPresHgt2(0,*) ;Time from start ( Earth Seconds}

Sols=TPresHgt2(1,*)  :Time from start ( Martian Sols)

Pres=TPresHgt2(3,")  ; Mean Preasure (N/m*2)

forprint, Sec(*), Sols(*), Pres(*), TEXT = ‘Pres_'+stririm{long(iat),2)+_+strtrim(long(ion),2)+ txt' /nocomment, STARTLINE = 2 ;ESATAN Winds Table

;Read radou.txt
radout=read_asci(‘'radout.txt’)
radout2=radout.(0)

Sec=radout2(0,*) ;Time from start ( Earth Seconds)

Sols=radout2(1,”)  ;Time from start ( Martian Sols)

albedo=radout2(2,*) :Surface Albedo

Tsfc= radout2(7,")  Surface Temperature (K)

Edtoa= radout2(15,") ;Solar Flux at toa = muOx(solar constant)/RadAUr2 (W/m*2)

forprint, Sec(*), Sols(*), albedo(*), TEXT = ‘Albedo_"+stririm(long(lat),2)+'_‘+stririm(long(lon),2)+" txt' /nocomment, STARTLINE = 2 ;Surface Aibedo
forprint, Sec(*), Sois(*}, Tsfc(*), TEXT = Tempertaure_'+strtrim(long(lat),2)+'_"+strtrim(long(lon),2)+".txt' /nocomment, STARTLINE = 2 ;Surface Temperature
forprint, Sec(*), Sols(*), Edtoa(*), TEXT = ‘Solar_Fiux_'+stririm(iong(lat),2)+'_+strtrim(long(lon},2)+".txt' /nocomment STARTLINE = 2 ;Solar Flux

end
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Capitulo 6 — Conclusdes e trabalho futuro

A inércia térmica representa uma complexa combinagao de propriedades fisicas dos materiais
geolédgicos. Determinar e compreender a inércia térmica da superficie de Marte ajuda a estudar
pequenas formagdes na superficie do planeta. Em conjungao com outros dados a inércia
térmica pode ajudar a caracterizar os materiais na superficie e 0S processos geologicos
responsaveis pela formagao dos mesmos.

As regides Terra Cimmeria e Terra Sirenum apresentam interessantes caracteristicas
geoldgicas, como a sua craterizagdo e registo tectonico. A inércia térmica tem um papel
importante na caracterizag&o geolégica desta zona, confirmando as observagbes mineraldgicas
apresentadas por Banfield (2000) e as observagbes de inércia térmica globais apresentadas por
Putzig et al. (2004). Assim e nnuma analise a superficie das regides Terra Cimmeria e Terra
Sirenum podemos dizer que é constituida maioritariamente por areia e solo rochoso. De acordo
com os valores de inércia térmica calculados e com 08 dados de albedo e mineral6gicos a
constituicdo da dessas rochas sera de natureza basaltica (Banfield, 2000). Futuras missdes ao
planeta Marte, como a Mars Reconnaissance Orbiter, especialmente com 0 instrumento
Compact Recogonnaissance Imaging Spectrometer for Mars, podera aumentar a resolucdo dos
mapas de inérica térmica e melhor o conhecimento da regido Terra Cimmeria e Terra Sirenum.
A regidoTerra Cimmeria e Terra Sirenum apresenta caracteristicas Unicas no planeta Marte e
devera ser apontado como uma regiao a ser explorada por um rover na superfice. Este rover
podia estudar com detalhe estruturas geoldgicas interpretadas como vestigios de actividade
tectonica.

Os dados PFS acrescentam mais informag&o ao conjunto desta informag&o e o trabalho aqui
apresentado, bem como o futuro trabalho a realizar, d& uma importante ajuda na determinagao
da inércia térmica. Os passos seguintes na determinagéo da inércia térmica usando os dados
dos instrumentos a bordo da Mars Express serdo a utilizagéo das tabelas comparativas
calculadas com o modelo Mars-GRAM e comparadas com os dados PFS. Esta tarefa é da
responsabilidade de Jérn Helber to Instituto de Planetologia da Centro Aeroespacial da
Alemanha em Berlim e esta planeada para um futuro proximo.

O papel da inércia térmica no estudo geofisico por técnicas de detecgdo remota do planeta
Marte pode dar pistas para possiveis locais de envio de sondas para a superficie do planeta,
locais de interesse para a geofisica, mas também para outras areas como a astrobiologia. Mas
ndo s6 em Marte a inércia térmica tem um papel importante na determinag&o das caracteristicas

geofisicas da superficie. O aumento da resolugéo e da sensibilidade dos instrumentos aumenta

120



a informag&o que poderemos extrair dos valores de inércia térmica, a técnica apresentada pode
ser usada em muitos outros corpos do Sistema Solar, como Mercurio, Lua, Plutdo e até na
Terra e assim acrescentar informagdo valiosa sobre a geofisica estes corpos que imensos

segredos ainda guardam.
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Nome

Quantidade de

Simbolo

Apéndice A Unidades e Grandezas Fisicas

Definigao
sumaria

Tabela A.1 — Unidades e grandezas fisicas (Aimeida 1988)

Dimensao

Unidade
S.l.

Simbolo
S.l.

Definigdo S.l.

Calor Q
O Kelvin, unidade
de temperatura
termodindmica, é a
. fracgéo 1/273,16 da
Temperatura T Grandeza base 8 kelvin K temperatura
termodinamica do
ponto triplo da
agua.
Capacidade
térmica de um
Capacidade ' corpo (ou de um
térmica C =dQ/dT; joule por sistema) que,
) C - ! Lemr2et | ! . JK! recebendo sob a
(capacidade . C=AQ/ AT kelvin forma de calor 1
calorifica) joule, eleva a sua
' temperatura de um
kelvin.
Capacidade
térmica massica de
Capacidade uma §ubstan01a
tormi homogénea, tal que
érmica . .
massica c=dQ/mdT = oo joule por . 1 qunlogra.ma dessa
. c LT quilograma | J.kg" K substancia eleva a
(capacidade Cim ;
. kelvin sua temperatura de
calorifica 1 kelvin . a0
especifica) receber sob a
forma de calor, 1
joule.
Capacidade
térmica, a 3Qj o ioule
) C =| = 2p 11201 ) por -1
pressdo Cp P [aT o constante L"MT™6 kelvin J.K
constante
Fluxo térmico
originado pela
Fluxo Térmico Q passg(jgegw c;e um|a
ou Fluxo de q q=— L2MT? watt W quantidade de calor
Calor t igual a 1 joule,
através de uma
superficie, em 1
segundo.
Condutividade 5Q watt por ¥ Condutividade
R k = LMT3g" metro W.n~1| K térmica de um
térmica ATts -
kelvin corpo homogeneo
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(0 =espessura)

no qual uma
diferenga de
temperatura de 1
kelvin entre duas
superficies
paralelas, de area
igual a 1 metro
quadrado,
distédnciadas de 1
metro entre si,
origina entre essas
superficies um
fluxo térmico de 1
watt.

Massa

Grandeza base

quilograma

Kg

Densidade ou
Massa
Volumica

_m
PV

LM

quilograma
por metro
cubico

Kg.m’

Massa volumica de
um corpo
homogéneo, de
massa igual a 1
quilograma por
cada metro cubico
de volume.

Velocidade

<!
1l
alg

LT

metro por
segundo

Velocidade de um
movel que, com
movimento
rectilineo uniforme,
se desloca de 1
metro em cada
segundo.

Presséao

©
i
w|n

L'MT?

pascal

Pai.e.,
N.m?

Presséo uniforme
gue, actuando
sobre uma
superficie plana de
1 metro quadrado,
exerce
perpendicularmente
a essa superficie
uma forca (total) de
1 newtron.

Campo
Gravitico

«Q
I
3 | Tu

LT?

newton por
quilograma

N.kg™"

Intensidade do
campo gravitico
num ponto, tal que
actua uma forga
gravitica de 1
newton sobre um

corpo com massa
de 1 quilograma,
colocado nesse
ponto.




Potencial gravitico
num ponto, tal que
o trabalho realizado
pelas forgas do
Potencial W 202 joule por A campo, no
gravitico u U= ‘m LT quilograma J-kg transporte da
unidade de massa
desse ponto para o
infinito, & de 1
joule.
Momento de inércia
n quilograma de uma particula de
Momento de / 1= mr’ L2M mgtro kg.m? massa igual a 1,
inercia =1 quadrado situada a 1 metro
do eixo de rotacéo.
Campo - A Ampere A
Magnético H L por metro Am

Notas sobre a grandeza tempo em Marte
(Allison 1997)

Dia: O dia solar em Marte tem 24 horas, 39 minutos e 35.244 segundos e é referido como “sol”

Meses: Marte tem 24 meses, Janeiro a Fevereiro s30 0s meses normais e os 12 meses

seguintes s&o precedidos de um prefixo “Tu”, ou seja o segundo Janeiro do ano marciano é

“Tujan”. Os meses marcianos tém 28 dias, com excepgao de Fevereiro que tem 27 dias e Tufev

que tem 26.

Anos: Um ano marciano é de 669 dias

Um (1) dia terrestre = 0.9747 dias marcianos
m (1) dia marciano = 1.0259 dias terrestres
m (1) ano terrestre = 0.5316 ano marciano
m (1) ano marciano = 1.881 ano terrestre.
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Apéndice B — Duas recentes missdes a Marte.

B.l - Mars Global Surveyor

MARS

GLOBAL MIRVETOR

Fig.B.1 - Logotipo da missao Mars Global Surveyor.

Mars Global Surveyor (Fig.B.1) foi a primeira da nova série de missbes que a Agéncia Espacial
dos Estados Unidos da América — NASA desenhou para estudar o planeta Marte.
A miss&o de mapemaento comegou em Margo de 1998 com a intengdo de estudar a atmosfera

a superficie e o interior do planeta.

High-Gain

> / Antenna Gimbals

High-Gain
Antenna

Magnetomater

Propellant
Tank

Attitude Control Thruster * Solar Panel |

; T
(1 set on each corner of spacecraft) <

Solar Panel f#*

Magnetometer
Mars Horizon Sensor

* Solar Panel Electron Reflectometes

Mars Relay

l " Solar Panel Ae
1

4 Celestial Sensor

2 !l
i .1‘
Drag—T Mars Orbiter ¥ Assembl
Laser Altimeter Y
Mars Orbiter Thermal Emission
Camera

Spectrometer

Fig.B.2 - Esquema dos diversos constituintes da Mars Global Surveyor.
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Thermal Emission Spectrometer-TES

Fig. B.3 - O instrumento Thermal Emission Spectrometer ainda na banca de laboratério.

O instrumento Thermal Emission Spectrometer, da sonda Norte americana Mars Global
Surveyor-MGS (Fig.B.2), é constituido por trés subsecgdes, que medem a energia
infravermelha e visivel recebida: um interferometro de Michelson, um sensor de radiagdo de
banda larga e um sensor de reflectancia solar. O interferometro € o principal componente do
espectrémetro de IR térmico parte do TES (Fig. B.3). Cobre uma banda de comprimentos de
onda entre os 6 e os 50 ym (~16550-200 cm™) com uma resolugao espectral entre 0s ~10 e 0s
20 cm™. O sensor de banda larga é sensivel a radiagdo apenas numa banda entre 55 ¢e 100
um. A medigdo da luminosidade de energia solar reflectida, o terceiro sensor, observa o planeta
numa regido entre os 0.3 a 2.5 um. Cada sensor tem seis detectores, distribuidos em 3x2, cada
um com um campo de visdo de 8.2 mrad, equivalente a uma resolugéo espacial de 3 km desde
a orbita MGS. Com as dimensdes de 24x35x40 cm® e com uma massa de 14.4 kg o TES

necessita de 14.5W.
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imagem a duas dimens&es da superficie de Marte para além do espectro de emissividade. O
Instrumento Thermal Emission Spectrometer mede a temperatura no topo da atmosfera
(temperatura de ‘“brilho”). Estas medi¢des da temperatura estdo fortemente ligadas a

temperatura da superficie, que é calculada através de um numero de factores como o albedo, a

opacidade, a pressdo atmosférica e a inércia termica.

Devido a configuragdo dos detectores de 3x2 no espectrometro, o TES é capaz de produzir
|
|
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B.ll - Mars Express

Scientific instruments
‘Housed in :
-alurniriurm box

Beagle 2 lander

Antennacs
: for sending
and Fecdul
radio signal

‘ Fraegat stage
for directing

Fig. B.4 - Logotipo e esquema da sonda Mars Express da Agéncia Espacial Europeia

A missdo Mars Express da Agéncia Espacial Europeia - ESA- foi assim baptizada devido ao
pouco tempo que levou a ser concebida (Fig. B.4).

Langada em Junho de 2003, chegou ao planeta Marte em Decembro de 2003. A bordo levava
imensos instrumentos cientificos: High Resolution Stereo Camera (HRSC); Energetic Neutral
Atoms Analyser (ASPERA); Planetary Fourier Spectrometer (PFS); Visible and Infra Red
Mineralogical Mapping Spectrometer (OMEGA); Sub-Surface Sounding Radar Altimeter
(MARSIS); Mars Radio Science Experiment (MaRS); Ultraviolet and Infrared Atmospheric
Spectrometer (SPICAM) com o objectivo de estudar em detalhe o planeta:

Mapear toda a superficie com grande resolugéo (10 metros/pixel) e em determinadas regioes
com uma resolug&o ainda superior (2 metros/pixel); determinar a composicao da atmosfera e
estudar o efeito da mesma na superficie; estudar com detalhe a interacgdo do vento solar com

a atmosfera: estudar a superficie do planeta do ponto de vista geolégico e geofisico.
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Planetary Fourier Spectrometer — PFS

Fig. B.5 - O instrumento Planetary Fourier Spectrometer

O Planetary Fourier Spectrometer (PFS) presente na sonda europeia Mars Express € um
espectrometro de infravermelhos optimizado para estudos atmosféricos numa gama de
comprimentos de onda entre 1.2 a 45 ym dividido em 2 canais com uma fronteira de 5 pm. A
resoluggo espectral ¢ 2 cm™ (Fig.B.5). O campo de vis&o - FOV® do instrumento ¢ cerca de 2°
para o canal de ondas curtas (SW) e de cerca de 4° para o canal de ondas longas (LW) o que
corresponde a uma resolugéo espacial de 10 a 20 km quando marte € observado a uma altura
de 300 km.
Alguns dos objectivos cientificos do PFS s&o:
1) Estudos atmosféricos
2) Estudos da superficie
a. Monitorizardo da temperatura da superficie
b. Determinagdo da inércia térmica obtida a partir da variagdo diaria da

temperatura.

% Do inglés- Field of View - FOV
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Tabela B.1: Resumo das caracteristicas dos dois instrumentos
Instrumento Missao Periodo das Gama do Resolugdo Resolugéo
missoées espectro espectral espacial

(objectivos

primarios)

Thermal Mars 03/1999-01/2001 infravermelho e | ~10 e os 20
Emission Global visivel (~16550- cm™ mrad
Spectrometer | Surveyor 200 cm™)
Planetary Mars 12/2003-09/2005 infravermelho 2cm’ 10-20 km 2°
Fourier Express (1.2 245 um) (SW)
Spectrometer e 4°
(LW)

Tabela : Resumo das caracteristicas dos dois instrumentos.
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