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Resumo

Os planetas teliricos possuem caracteristicas individuais como a massa, dimensdo,
densidade, gravidade, velocidade de escape, que lhes confere um caracter proprio. No entanto, as
semelhangas que apresentam aos niveis estrutural e morfologico permite considera-los em
conjunto.

Grande parte da informagfo geoldgica que actualmente temos sobre os planetas teliiricos
resulta do estudo das suas estruturas superficiais tendo como base de comparagdo a Terra. Esta
informagdo tém sido complementada por dados de outra natureza, nomeadamente quimicos e
petrolégicos. O conhecimento da composigdo dos planetas ajuda a compreender a forma como
evoluiram bem como a perspectivar o futuro

Assim, este trabalho serd orientado para o estudo dos planetas interiores visando a
pesquisa das semelhancas e diferengas estruturais bem como a caracterizagio das morfologias
dos planetas, desenvolvendo explicagdes/interpretagdes para tais factos. A vertente didactica,
desta temadtica, ¢ atendida através da construgdio de materiais didacticos relacionados com as
morfologias dos planetas teluricos, enfocando o planeta Marte. Desta inter-relagfio poder-se-a
aproximar os planetas teluricos definindo uma identidade comum em vez de os encarar
individualmente.

Este trabalho estd dividido em quatro partes. A primeira dedica-se & compreensdo da
formagdo, evolugdo e constituigio do Universo, em geral, até ao Sistema Solar, em particular,
dando um enfoque histérico do conhecimento que se possui bem como das sucessivas teorias
sobre a sua génese.

Na segunda parte procede-se a uma analise comparada da estrutura interna dos planetas
telaricos, recorrendo a informagdes obtidas por diversas tecnologias.

O terceiro capitulo debruga-se sobre o estudo das morfologias dos planetas, tendo como
base de comparagdo o planeta Terra e os processos geoldgicos que as originaram.

O quarto capitulo dedica-se & produ¢@io de materiais didacticos para os alunos, mais
propriamente fichas de trabalho a serem desenvolvidas nas aulas. Estas fichas tém uma pequena
introdugdo tedrica e sdo direccionadas para um trabalho activo por parte do aluno. Contém,
também, algumas actividades de cardcter experimental com o intuito de desenvolver alguns
conhecimentos que serdo utilizados, posteriormente, na anlise de imagens. A analise de
fotografias € um dos métodos mais utilizados no estudo das morfologias dos planetas pelo que,

se pretende desenvolver este tipo de estudo/trabalho enfocando o planeta Marte.



Abstract

Telurian planets have individual characteristics like mass, dimension, density and escape
velocity, which confer them a unique character. However, structure and morphologic similarities
between them allow us to approach them together as a single entity rather than a group of
individual planets.

A great part of the geological information that we presently have about telurian planets
results from the study of superficial structures having the Earth as a basis of comparison. This
information has been completed with other’, namely chemical and petrologic data. The
knowledge of the planets’ composition helps us to understand not only the way as they evolved
but also to forsee the future.

So, this work will be oriented for the study of the interior planets aiming the research of
the structural similarities and differences as well as the characterization of the planets’
morphology, by developing explanations / interpretations of those facts.

The educational perspective of this subject is dealed through the construction of
educational materials related to the telurian planets’ morphology, focusing the planet Mars. From
this inter-relation, we may get close to the telurian planets defining a common identity instead of
facing them individually.

This work is divided in four parts. The first one is dedicated to the understanding of the
formation, evolution and constitution of the Universe, in general, to the Solar System,
particulary, giving a historic focus of the owned knowledge as well as the several theories about
its genesis.

In the second part, we proced a compared analysis of the internal structure of the telurian
planets, using information obtained through different technologies.

The third chapter is about the planets’ morphology, having as a basis of comparison the
planet Earth and the geologic processes that originated them.

The fourth chapter is dedicated to the production of educational materials to the students,
more especifically, worksheets to be solved during classes. These worksheets have a small
theorical introduction and they aim to an active work by the student. It also contains some
experimental activities with the purpose of developing some knowledges that will be
subsequently used in the analysis of images. The photo analysis is one of the most used methods
in the study of the planets’ morphology, so this kind of study / work will be developed focusing
the planet Mars.



Résumé

Les planétes tellurique possedent des caracténistiques individuelles telles que la masse, la
dimension, la densité, la gravitation, la vitesse d’échappement que leur donnet un caractére
propre. Malgré leurs caractéristiques individuelles, nous pouvons les considérer comme un tout a
cause des ressemblances qu’elles présentent au niveau structurel et morphologique.

La plupart d’information géologique qu’on posséde, de nos jours, a propos des planétes
telluriques est le résultat de 1’étude de leurs structures superficielles ayant comme point de
comparaison la Terre. Cette information a été complementée par des détails de nature diversifiée,
notamment des détails chimiques et pétrologiques.

La connaissance de la composition des planetes aide a mieux comprendre non seulement
la fagon dont elles ont évolué mais aussi a perspectiver I’avenir.

Ainsi, ce travail sera dirigé vers I’étude des planétes intérieures ayant comme objectif non
seulement la recherche des ressemblances et des différences structurelles mais aussi la
caractérisation des morphologies des planétes, en développant des explications / interprétations
sur tels événements. En ce qui concerne la dimension didactique de cette thématique, elle est
prise en considération a travers la réalisation de matériels didactiques rapportés aux
morphologies des planétes telluriques, en mettant en relief la planéte Mars. A partir de ce rapport
on pourra approcher les planétes telluriques en définissant une identit¢ commune, au lieu de les
envisager individuellement.

Ce travail est organisé en quatre chapitres. Le premier chapitre est dédié a la
compréhension de la formation, de ’évolution et de la constitution de 1’Univers, en général,
Jusqu’au Systéme Solaire, en particulier, en mettant en évidence la perspective historique de la
connaissance qu’on a sur ce sujet, ainsi que les successives théories sur son origine.

Au deuxi¢me chapitre on fait une analyse comparée a la structure interne des planétes
telluriques, en nous appuyant sur des informations obtenues par des technologies diversifiées.

Au troisiéme chapitre on effectue une étude des morphologies des planétes, ayant comme
point de référence la planéte Terre et les procédés géologiques qui les ont originées.

Le quatriéme chapitre est dédié a la réalisation de matériels didactiques pour les éléves,
plus concretement de fiches de travail, a fin d’étre développées pendant les cours. Les fiches ont
petite introduction théorique et leur objectif est le travail actif de I’éléve. Elles contiennent aussi
quelques activités de valeur expérimental ayant comme objectif le développement de quelques

connaissances qui seront postérieurement utilisées a I’analyse des images. L’analyse des



photographies c’est une des méthodes les plus utilisées a 1’étude des morphologies des planétes
par conséquent on veut développer ce genre d’étude / travail, en mettant en relief la planéte
Mars.

vii
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1. Introducio

Desde sempre que assuntos relacionados com o Sistema Solar, em particular, e o
Universo, em geral, me fascinam e suscitam grande interesse.

A astrogeologia € um campo de estudo que, embora bastante desenvolvido noutros
paises, tal como os E.U.A., em Portugal estd, ainda, no estado embriondrio. Devido a sua
importéancia, foi inserida uma unidade de ensino subordinada a este tema na disciplina de
Ciéncias da Terra e da Vida no ensino secundario. Esta situag8o espoletou alguns problemas, os
quais foram vincados pelo grande acesso que os alunos t8m a informagdes variadas e recentes
neste campo, via Internet.

Na escolha deste tema de dissertagdo pesou, também, o facto dos professores que
leccionam Ciéncias da Terra e da Vida no ensino secundario ndo terem tido uma formagio
curricular especifica sobre este assunto, ao nivel dos cursos universitarios, promovendo uma
lacuna nesta area de conhecimento. Esta situa¢do repercute-se numa maior dificuldade na
exploragfio e inter-relagdo de outros contetidos, nomeadamente a evolugio do nosso planeta e a
origem da vida. Foi relevante, ainda, a inexisténcia de uma grande variedade de materiais, no
ambito desta tematica, a poderem ser usados na sala de aula.

Ao desenvolver este trabalho pretendo, além do enriquecimento pessoal, contribuir para
proporcionar um conhecimento a ser utilizado e continuado por outros. Note-se que a construgio
do saber, seja qual for a area disciplinar, ¢ pela sua natureza uma tarefa ndo terminada.

Os objectivos centrais deste trabalho consistem em:

% Pesquisar as semelhangas e diferengas da estrutura dos planetas teliricos sob o ponto
de vista quimico, petrologico, densidade, propriedades internas, por forma a

fundamentar alguns processos geoldgicos a superficie.

© Caracterizar as morfologias dos planetas teltricos tendo por base de comparagiio o

planeta Terra.

% Construir materiais didacticos relacionados com as morfologias dos planetas teltiricos,

enfocando o planeta Marte.



Além dos objectivos gerais, anteriormente referidos, consideram-se ainda os seguintes

objectivos parcelares:

v

Alertar para a necessidade de implementagio de uma disciplina de cariz astrogeologico
nas Universidades como base para melhor compreensio da origem da vida e da evolugio

no nosso proprio planeta, bem como para melhorar a formag#o dos professores.

Abordar a génese do Sistema Solar, segundo a teoria mais aceite, por forma a permitir

uma melhor compreensdo das caracteristicas dos planetas telaricos.

Pesquisar a estrutura interna dos planetas teliricos abordando a sua constituigiio e

propriedades internas.

Relacionar aspectos morfologicos da superficie dos planetas telaricos com a acgio de

agentes externos e internos, tendo como base o que acontece na Terra.

Preparar materiais didacticos relacionados com as morfologias dos planetas teluricos, em

especial do planeta Marte, para poderem ser usados na sala de aula.

Permitir que este trabalho funcione como um material de apoio para a formagio de

professores.

A Terra € um planeta Unico com caracteristicas especiais que propiciam a existéncia de

mais de um milhdo de formas de vida. Faz parte do Sistema Solar que inclui outros planetas,

cometas e asteroides, originados, todos eles, juntamente com o Sol, ha cerca de 4600 milhdes de

anos, a partir de uma nuvem de gases (Uchupi e Emery 1993, Audoze e Israél 1996). Os planetas

telaricos que integram o Sistema Solar, Mercurio, Vénus, Terra e Marte, vio ser alvo de

destaque, neste trabalho, pois as semelhangas que apresentam ao nivel estrutural e morfoldgico

permitem definir-lhes uma identidade comum em vez de os encarar individualmente.

A exploragio do Sistema Solar providenciou uma enorme quantidade de informag3o, a

maioria obtida pelas novas tecnologias, que permitiu estudar a histéria dos corpos planetarios,

determinar a sua composi¢do, morfologias da superficie e interpretar os processos que as



originaram. O conhecimento da composigdo dos planetas ajuda a compreender a forma como
evoluiram bem como a perspectivar o futuro.

O estudo dos membros rochosos do Sistema Solar ¢ feito com base em investigagdes
conduzidas pela Terra. Os dados coligidos pelos telescopios de luz visivel, pelos radiotelescopios
¢ pelos detectores de outros comprimentos de onda que revelam quantidades enormes de
informagdo: as dimensdes, a temperatura, a composi¢do quimica, a estrutura interna, a distincia e
a velocidade de rotagdo. A comparagdo baseada na morfologia €, também, apoiada pelos dados
obtidos pelas sondas espaciais ¢ satélites, mormente pela andlise de imagens. Estas Gltimas
sugerem uma estreita relagdo entre os planetas teluricos, tendo as amostras de rochas e solo
trazidas da Lua apresentado semelhangas notaveis com os materiais terrestres. Este tipo de
estudo associado as visitas in situ tornam os conhecimentos mais precisos. Porém, ndo se pode
ignorar a importincia dos estudo dos cometas e dos asteroides, da informagdo fornecida pelos
meteoritos e, acima de tudo, da exploragdo directa da Lua, a qual ndo experimentou alteragdes
nos ultimos 3000 M.a. (Uchupi e Emery 1993, Taylor 1997, Freedman e Kaufmann 1998).

Para tratar essas informagdes recorre-se a um principio fundamental da geologia,
avangado no século XVIII por James Hutton (in Press e Siever 1998), o qual diz que “o presente
€ a chave para o passado”. Este principio, do uniformismo, defende que a forma como os
processos ocorrem  hoje terdo ocorrido no passado. Muito do que compreendemos do passado
geologico € baseado na observagdo do nosso planeta e compreendendo as forgas que modelam a
Terra, os geblogos podem efectuar comparagdes mais significativas com outros planetas. Assim,
as forgas que determinaram a evolugdo do nosso planeta e que modelaram a sua superficie
devem, também, ter operado noutros locais do Sistema Solar. Os cientistas tentam reconhecer
essas forgas nos outros planetas e explicar as diferengas de manifestagio dos mesmos processos
nos outros planetas.

O conhecimento dos corpos celestes per si ficara descaracterizado se ndo tivermos
sempre em atencdo o todo. Uma vez que a Terra esta inserida no Universo, é pertinente fazer
uma primeira abordagem que a enquadre neste amplo espago, bem como aos diferentes astros.
Importa, também, compreender a formagio ¢ evolugdo do Universo, sob o ponto de vista
histérico relevando, em especial, a teoria que hoje se aceita. Esta visdo, do geral para o
particular, ¢ tendo em atengfio as partes constituintes neste todo, permite construir e explicar
modelos que caracterizam os planetas, nomeadamente os teluricos.

Deve-se, pois, fazer um retorno ao ponto onde tudo comegou, pois tera sido 0 momento

responsavel por tudo que hoje existe e cuja evolugdo conduziu a formagdo de galaxias, de varios



Sistemas, entre os quais o Solar, e de um planeta especial, a Terra. Nesse momento, Big-Bang,
ter-se-a formado a matéria que constitui 0 Universo. Numa primeira fase formaram-se os
clementos mais leves, hidrogénio e hélio, que representam 98% da matéria do Universo. Os
elementos pesados foram produzidos mais tarde no centro de estrelas que apos a sua morte,
supernovas, os disseminaram pelo espago originando uma nuvem constituida por elementos
leves e pesados.

A teoria mais aceite para a formagfo do Sistema Solar baseia-se na convicgdo de que
numa regido da Via Léctea se tenha formado uma nuvem cuja evolugfo, por rotagio e gravidade,
conduziu a formagdo do Sol, gastando 99% da matéria da nuvem. Com o restante 1% formaram-
se os planetas por acre¢dio. As caracteristicas fisicas dos planetas serfio consequéncia da
quantidade de matéria que cada um agregou, da sua distancia ao Sol e das espécies quimicas que
entraram na composi¢do respectiva. A existéncia de uma zonagem quimica, de acordo com a
distdncia ao Sol, conferiu o caracter quimico proprio e a composigao original de cada planeta.

O estudo comparado dos diferentes planetas, ¢ pois, possivel, embora permanega em

aberto, dada a diversidade de informagdo que se obtém diariamente.



2. Sistema Solar

A constituigdo quimica e evolugdo do Universo condicionou, n3o s6, a génese do Sistema
Solar como também definiu as caracteristicas que actualmente apresentam os seus corpos
constituintes. Os resultados de muitos estudos astrondmicos, geoldgicos € geoquimicos feitos nas
ultimas décadas levam a aceitar que os planetas sdo um produto da formagdo de estrelas e, no
caso do Sistema Solar, o Sol e os planetas formaram-se, quase simultaneamente, ha 4.55 G.a.
(Uchupi e Emery 1993, Audoze e Israél 1996). Desde a sua formagio o Universo tem-se
expandido, arrefecido e tornado menos denso, permitindo que se formassem as galixias, as

estrelas e os planetas (Clark, S. 1996).

2.1 Dados sobre a origem do Universo

Em 1920, Edwin Hubble determinou as distdncias entre as galaxias e a velocidade com
que se moviam relativamente & Terra. Isto permitiu-lhe descobrir que as galaxias mais
longinquas estavam a movimentar-se, afastando-se da Terra, pelo que inferiu que o Universo se
encontrava em expansdo (Cattermole 1996, Clark, S. 1996, Freedman e Kaufmann 1998).

Ao estudar as linhas espectrais caracteristicas de certos elementos na luz emitida pelas
galaxias distantes, Hubble descobriu que todas as linhas se deslocavam para a extremidade
vermelha do espectro (maior comprimento de onda), o que implicava que as ondas se tinham
distendido. Isso podia dever-se ao facto das galaxias se estarem a afastar de nds. No entanto as
galaxias ndo se movem, mas € 0 proprio espago que estd em expansdo, embora essa expansio
possa ser localmente contrariada pela forga da gravidade. A medida que o Universo se expande,
as ondas luminosas provenientes dessas galaxias distendem-se, desviando-se na direcgdo da
extremidade vermelha do espectro (desvio para o vermelho) (Cattermole 1996, Clark, S. 1996,
URLI, URL2, URL3, URLS). Os estudos de Hubble mostraram que o Universo estd em
expansdo ha varios milhares de milhdes de anos, o que significa que, no passado, a matéria do
Universo devia estar toda junta e portanto mais densa do que hoje. Presumivelmente uma
explosdo colossal desta matéria ultradensa marcou a génese do Universo ha cerca de 15 G.a.

(Freedman e Kaufmann 1998). Note-se, porém, que a idade do Universo ndo é um valor fixo,



sendo calculada a partir da equagdo de Hubble e depende da constante de Hubble'. A l6gica
conduziu a teoria do Big-Bang, acontecimento inicial a partir do qual foi formado o Universo,
incluindo a matéria e o espago. Antes desse momento nada existia, nem o préprio tempo.
Segundo esta teoria, nas primeiras fracgdes de segundo apos o Big-Bang ocorreram os processos
essenciais que levaram a formagdo dos elementos quimicos pesados com base em reacgdes
termonucleares (Cattermole 1996, Clark, S. 1996, URL3, URLS, URL7, URL12). De acordo
com Clark (1995), as radiagdes cosmicas de fundo (microondas), remanescentes da explosdo
inicial, sio uma espécie de fossil deixado pelo Big-Bang, apoiando a teoria, assim denominada
por Fred Hoyle em 1950.

Presentemente, hid o consenso de que a expansdo do Universo, depois do Big-Bang,
passou por um primeiro periodo de rapida aceleragio, periodo de inflagdo, seguido de uma fase
em que o Universo desenvolveu o seu estado de expansdo altamente simétrico (Uchupi € Emery
1993).

Um dos maiores sucessos da astronomia moderna envolve a descoberta dos elementos
pesados. Sabe-se que os elementos pesados se geraram no centro de estrelas (supernovas). Ralph
Alpher e Robert Hermann (in Freedman e Kaufmann 1998), logo ap6s a segunda guerra mundial,
propuseram que o Universo, a seguir ao Big-Bang, estava tio quente que ocorreram reacgdes
termonucleares em todo o espago. Depois disto, em 1960, Robert Dicke e P.J.E. Peebles (in
Freedman e Kaufmann 1998), descobriram que essas reacgdes podem ter sido as responsaveis
pela abundincia de hélio que existe hoje, uma vez que o Universo estava tdo quente que o
produziu. O Sol, por exemplo, tem uma massa que ¢ constituida por cerca de 74% de hidrogénio
€ 25% de hélio, restando apenas 1% de elementos pesados que podem ter sido produzidos nas
estrelas por fuséio termonuclear (Freedman e Kaufmann 1998, URLS).

As supernovas sdo, pois, extremamente importantes para compreender a nossa galaxia. O
seu estudo permite entender e conhecer melhor certos fenémenos ligados a formagio do Sistema
Solar. As supernovas aqueceram o meio interestelar, distribuindo os elementos pesados pela
galaxia e aceleraram os raios cosmicos. As estrelas, com massa 5 vezes superior ao Sol tornam-
se, muitas vezes, supernovas. Quando uma estrela chega ao fim da vida, ocorrem processos de

fusdo nuclear, possivelmente em simultdneo, nas camadas do seu nticleo (URLS5).

La Equagdo de Hubble ¢ uma relagdo linear entre a distincia da Terra a uma galéxia (d) e a velocidade de recessdio dessa galdxia (v) que se
traduz da seguinte forma v = Hod, sendo Hy a constante de Hubble. A constante de Hubble (H,=v/d), ndio é sabida com certeza pois a dificuldade
em medir a distincia s galdxias imprimiu uma incerteza de cerca de 20% ao valor d (Freedman e Kaufmann 1998, Clark, S. 1996). Quanto maior
for a disténcia a uma galéxia, maior serd o desvio para o vermelho da mesma. Assim, uma galdxia afasta-se de nés a uma velocidade proporcional
4 sua distancia 4 Terra.



A fusfio nuclear é um processo pelo qual dois ou mais nicleos atomicos se fundem, mais
precisamente os seus protdes e neutrdes, em condi¢des de temperatura extrema, pressdo extrema
ou ambas, para formar um nicleo mais pesado. Assim, aquando da fusdo de dois niicleos de
hidrogénio os seus protdes fundem-se originando o deutério. Os nucleos de deutério e
hidrogénio, quando colidem formam o hélio; e depois o hélios. O processo de fusdo nuclear

explica-se pelas seguintes equagdes:

Y42y S He +y BN s PC+et+y
3He + 3He __>4He+1H+ 'H 13C+ ]H 14N+7
*He + *H — s Bety U+ g 150 +

7 - I
Be+e >L1+v

15 15 +
(@) " N+e +
Li+'H S e ’

15N+ ]H___>12C + 4He

e’ - positriio, € - electrfio, v — neutrino, y - energia sob a forma de raios foténicos gama, H- hidrogénio,

He- hélio, Be- berilio, Li- litio, C- carbono, N- azoto, O- oxigénio

Neste processo de fusdo nuclear € perdida massa que € convertida em energia segundo a
equagdo de Einstein E=mc’ , sendo c= 3 x 10® m/s (Cattermole 1996, Clark, J. 1996, Clark, S.
1996, Freedman e Kaufmann 1998).

Em suma, a fus3o nuclear do hidrogénio produz hélio, a fusdo nuclear do hélio da origem
ao carbono € ao oxigénio, a fusdio nuclear do carbono produz azoto ¢ magnésio e a fusdo nuclear
do oxigénio gera silicio e enxofre. Por fim, a fusdo nuclear do silicio e do enxofre origina o ferro.
A fusdo do ferro requer o fornecimento de energia adicional, de modo que o ferro se acumula
num nucleo inerte (URLS5).

A explosdo de uma supernova ocorre quando nfo existe mais combustivel para assegurar
os processos de fusdo no nucleo, gerando uma pressdo exterior que contrabalanga a forga de
atracgdo gravitacional interna da estrela. Primeiro, a estrela aumenta de volume/tamanho
formando uma supergigante, pelo menos na parte exterior. No interior, o nucleo cede a gravidade
e comega a contrair-se. A medida que contrai fica cada vez mais quente e denso. Ocorrem
novamente uma série de reacgdes nucleares e quando o nicleo fica constituido essencialmente
por ferro, cessa a fusdo, uma vez que a estrutura nuclear do ferro nfo permite aos seus atomos

fundir em elementos mais pesados. Apos este acontecimento, € em menos de um segundo, a



estrela entra numa fase de colapso gravitacional. A temperatura do niicleo aumenta cerca de 100
bilides de graus & medida que os atomos de ferro chocam entre si (URL2, URLS).

A gravidade fornece a supernova a energia que permite iniciar a produgdo de elementos
mais pesados que o ferro. O nucleo €, pois, um pequeno centro, de uma grande estrela, que
durante milhares de anos formaram muitos dos elementos que hoje encontramos na Terra.
Quando o nucleo da estrela colapsou, formou-se um enorme vento estelar com uma energia de
10*®* mega-toneladas. Este vento estelar arrastou a atmosfera estelar para o espago interestelar,
propulsando os elementos, mais pesados que o hélio, para o exterior, 4 medida que a estrela se
torna supernova remanescente. A maioria dos elementos mais comuns foram gerados pela fusdo
nuclear que ocorreu no nucleo das estrelas, tendo muitos sofrido transformagdes desde entio.
Assim, os elementos produzidos pela supemova sdo posteriormente dispersos pelo meio
interestelar (URL1, URL2, URL3, URLA4, URLS, URL7). De acordo com URL4, os elementos
leves (até ao litio) foram gerados principalmente no Big-Bang, sendo os elementos pesados o

produto das reacgdes nucleares que ocorreram nas estrelas (supernovas).

2.2  Constituicio do Sistema Solar

O Universo € constituido por varias galéxias entre as quais a Via Lactea (figura 2.1).
Trata-se de uma galdxia em espiral, constituida por um conjunto de estrelas com massa,
propriedades e idades diferentes, mergulhadas num meio interestelar mais ou menos denso.
Além de estrelas contém nuvens de poeiras e gas (nebulosas), planetas e asterdides. As estrelas,
poeiras € gas prolongam-se formando os bragos da espiral, sete principais € quatro segmentos
menores. O Sistema Solar situa-se num dos bragos espirais da Via Lactea, um vasto sistema que
contém mais de 100 bilides de estrelas numa area de 80 000 a 100 000 anos-luz de didmetro,
com o Sol a uma distincia de cerca de 27 000 anos-luz do centro. O Sol, apesar de o seu raio ser
proximo dos 700 000 km, ndio passa de uma estrela muito modesta pelo seu tamanho e brilho
(Uchupi e Emery1993, Encrenaz et al. 1995, Audoze e Israél 1996, Cattermole 1996, Clark, S.
1996, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998).

O Sol contém cerca de 99% da massa total do Sistema Solar. E uma enorme estrela
gasosa constituida por 74% de hidrogénio, 25% de hélio € 1% dos restantes elementos quimicos.
Em cada segundo, no nacleo do Sol, sdo convertidos 710 milhdes de toneladas de hidrogénio em

705 milhdes de toneladas de hélio, por reac¢des termonucleares. Os restantes 5 milhdes de



toneladas sdo convertidos em energia, que faz brilhar o Sol. Esta estrela brilha hoje mais 25% a
30% do que ha 4000 M.a. Contudo, embora a quantidade de hidrogénio seja grande ndo ¢
infinita, pelo que o Sol ndo brilhard para sempre. A massa do Sol ¢ 332 300 vezes superior a
massa da Terra e apresenta uma temperatura a superficie da ordem dos 6000 K ¢ de 15x10°K no
intenior (tabela 2.1) (Cattermole 1996, Clark, S. 1996, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann
1998).

Tabela 2.1 — Algumas informagGes sobre o Sol (segundo Freedman e Kaufmann 1998).

Disimetro — 1.39x10° km (109 vezes o difimetro da Terra) Temperatura 4 superficie — 6000 K

Massa — 1.99x10 kg (3.33x10° kg vezes a massa da Terra) Temperatura no interior (centro) — 15 000 000 K
Densidade média do Sol - 1.41 g/em® Luminosidade - 3.9x10%° W

Densidade nio centro do Sol — 160 gfem®

Segundo Audoze ¢ Israél (1996), os cientistas concordam em pensar que 0s planetas sio
um produto da formagfio de estrelas e que, no caso do Sistema Solar, o Sol € os planetas se

formaram quase simultaneamente ha cerca de 4.55 G.a.

Figura 2.1 — A Via Lactea no Universo (a - Via Lactea, em forma espiral;
b — Via Lactea, vista de perfil) (modificado de Freedman e Kaufinann 1998).



De acordo com Uchupi € Emery (1993) e Mursky (1996), o Sistema Solar é constituido
por uma estrela, o Sol, em torno da qual orbitam nove planetas (Mercurio, Vénus, Terra, Jupiter,
Saturno, Urano, Neptuno e Plutdo), 60 satélites naturais, asterdides e cometas (figura 2.2).

Estes nove planetas podem agrupar-se em duas classes de acordo com o tamanho das suas
Orbitas e caracteristicas fisicas (tabela 2.2). Os planetas situados mais perto do Sol, Merciirio,
Vénus, Terra e Marte sdo denominados planetas interiores (relativamente & cintura de
asteroides), telGricos ou rochosos, sendo as suas caracteristicas muito idénticas. Os corpos
telaricos sdo heterogéneos, sendo constituidos por camadas concéntricas com densidades
crescentes em direccdio ao centro. Na generalidade a estrutura consiste numa camada exterior
fina, a crusta, num manto, mais ou menos rigido, € num micleo central denso, liquido ou sélido
(Uchupi e Emery 1993, Encrenaz et al. 1995, Audoze e Israél 1996, Freedman e Kaufmann
1998).

Os planetas mais afastados do Sol designam-se por planetas exteriores (relativamente a
cintura de asterdides), gigantes, jovianos ou gasosos, sdo de maior tamanho, menor densidade
(devido aos elementos que os constituem serem mais leves). Jupiter e, possivelmente, Saturno
tém na sua composigdo hidrogénio e hélio, mas, Urano e Neptuno possuem combinagdes de
carbono, nitrogénio e oxigénio.

No século XVI, Kepler descobriu que as orbitas que os planetas efectuam sio na
realidade elipticas, embora a excentricidade seja muito proxima do zero, isto ¢, quase circulares
(figura 2.3). As orbitas situam-se quase todas no mesmo plano, inclinando-se ligeiramente ao
plano da eliptica, que € o plano da érbita terrestre, devido a atracgdio gravitacional exercida pelo
Sol. Mercario ¢ Plutio s3o excepgdes, pois apresentam inclinagdes de 7° e 17,14°
respectivamente, além de definirem Orbitas mais excéntricas. Relativamente a rotagdo dos
planetas (movimento dos planetas em torno do seu eixo imaginario), Vénus, Urano e Plutfio sdo
0s Unicos com movimento retrogrado, ou seja, no sentido inverso ao dos ponteiros do relégio
(Encrenaz et al. 1995, Audoze e Isragl 1996, Cattermole 1996, Freedman e Kaufmann 1998).
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Figura 2.2 - Representagio esquematica da dimensdo dos planetas do Sistema Solar (URLI0).

.

TPlutic Hephmg

Figura 2.3 - Representagdo esquemdtica 4 escala das 6rbitas (URLI0).
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Tabela 2.2 - Caracteristicas dos planetas (Massa da Terra - 6.0x10** kg ; Gravidade da Terra - 9.79 m/s’; H -
hidrogénio; He — hélio; O — oxigénio; CO, — didxido de carbono, N — azoto; Ar — argon; CH, — metano; a)

temperatura medida ao nivel das nuvens) (Uchupi e Emery 1993, Audoze e Israél 1996, Freedman e Kaufmann
1998).

Planetas Planetas interiores ou teliricos Planetas exteriores on gasosos
Parimetron Mercirio | Vénus Terra Marte | Japiter | Saturno | Urane | Neptuno Plutiio
i 57.9 108.2 149.6 2279 778.3 1429 2875 43504 5916
média ao Sol
(milhdes de km) 04ua 0.72 u.a. lua. l.5ua | 52ua 95ua. 192ua. | 30.11ua. 39.5u.a.
Didmetro
4 879 12 1040 12 756 6794 142984 | 120536 51118 49 528 2302
equatorial (ki
Aligea 0.055 0.815 | 0.107 | 31783 | 9516 14.50 17.20 0.0025
(Terra=1)
Deasidade 5.4 5.2 55 3.9 13 0.7 13 17 27
(gfem’)
Gravidade
relativa 0.39 0.91 1.0 0.38 25 1.1 09 1.1 0.07
(Terra=1)
Veloredede | 44 104 112 50 | 595 | 355 213 235 12
escape (km/s)
_ Periodo de
rotacio (dias 58.646 243.0 1 1 04 04 0.7 07 6.387
terrestres) retrogrado retrogrado retrogrado
Periodo de
revolucio 87.969 2247 365.256 1.88 11.86 2942 83.75 163.73 248
(dias/anos dias dias dias anos anos anos anos anos anos
terrestres)
Excentricidade 0.206 0.007 0.017 0.093 0.048 0.056 0.046 0.009 0.249
Incdhasphod | 00 339 0 185 | 130 | 249 0.77 177 17.14
eliptica ().
Niimero de
luas 0 0 1 2 16 Pelo 17 8 1
conhecidas menos 19
5
Temperatara a 9
103 - 0 -333 - 6 93 5 1 -
superticie (K) 3-623 75 133 133-293 163 55 5 aproximada
a) a) a) a) mente
Pressfo
<0.3 90 000 1000 10 alta alta alta alta 0.3-09
(Mbar)
vestigios [ 96% CO, | 78% N |[95%CO, | 90%H 97% H 83% H 84%H | Provavelmente
Composigio | Pegligencid | 350N | 21%0 3%N |10%He| 3%He | 15%He | 14% He CH,
atmosférica veis de 0.9% Ar | 1.6% Ar | vestigios | vestigios | 2% CH, | 2% CH, | Possivelmenie
Hia, ey H de de metano NeCO,
eO metano
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2.3 Modelos genéticos para o Sistema Solar (sintese historica)

Desde sempre o espago, para além dos limites da Terra, causou fascinio e interesse no
Homem, levando-o a tentar compreendé-lo, formulando teorias 4 cerca da sua formagio. As
primeiras explicagdes, para a formagdo do Universo e do Sistema Solar, remontam a algumas
centenas de anos antes de Cristo. Ndo obstante, os séculos XIX e XX foram os mais produtivos
na formulagdo de teorias explicativas, o que esta intimamente associado ao desenvolvimento
tecnoldgico e a cooperagdo / desenvolvimento de varias areas do saber.

As explicagOes primitivas ignoravam as questdes relacionadas com a composigio, idade e
origem do Sistema Solar. Os antigos egipcios atribuiam o poder de formagdo do Sistema Solar &
energia que o Sol irradiava. Outros, defendiam origens animicas, considerando que o Sistema
Solar emergira de um estado embrionario, ovo césmico, ou mesmo de um mundo paralelo.
Existem, também, referéncias de que a Terra havia surgido de um mar, mas, perante o
reconhecimento da irrealidade destas explicagdes, surgiram as explicagdes divinas (Encrenaz et
al. 1995).

Segundo Uchupi e Emery (1993), os textos Assirio-Babilonios (2500 a. C.) descrevem a
génese da Terra em 6 dias a partir do corpo do monstro Tiamat. Mais tarde esta origem foi
reescrita pelos hebraicos (no livro Génesis, 586 — 538 a.C.), segundo o qual as estrelas, o Sol, a
Terra, a Lua, as plantas e os animais, se formaram em 6 dias por ordem de Deus.

A crenga de que a Terra estava no centro do Sistema Solar era suportada pela biblia
(1403-710 a.C.).

Aristarchos de Samos (280 a.C.) (in Encrenaz et al. 1995). pertencente a escola grega,
propds a teoria heliocéntrica segundo a qual os planetas giravam em torno do Sol, seguindo
orbitas circulares. O seu modelo contrariava a ideia da Terra fixa, teoria geocéntrica, como havia
avangado Aristételes (384-322 a.C.), razdo pela qual caiu no esquecimento. No século I,
Ptolomeu defendeu o sistema aristotélico que dominou a astronomia durante 1500 anos.

Nicholas de Cusa (1401-1464) retomou a teoria de Aristarchos que, porém, nio foi aceite.
Posteriormente, Copérnico (1473-1543) propds o moderno conceito de Universo, modelo de
Copérnico, segundo o qual os planetas giravam em torno do Sol, possuindo, também,
movimentos de rotagdo em torno dos seus eixos. Considerou, ainda, que as dimensdes referentes
ao Sistema Solar sdo pequenas, quando comparadas com as distincias entre as estrelas (Encrenaz
et al. 1995).
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Este trabalho de Copérnico, publicado em 1543 num livro intitulado “De revolutionibus
orbitum celestimum libri V1", desafiou a ortodoxia estabelecida, que prevalecia desde o tempo de
Ptolomeu, entrando em contradigdo com a Igreja. No entanto, s6 cerca de 100 anos depois é que
a teoria de Copémico foi comprovada devido aos trabalhos de varios cientistas, entre os quais
Tycho Brahe (1546-1601), que catalogou com grande exactiddo a posi¢do o os movimentos de
mais de 1000 astros e o seu discipulo Johannes Kepler (1571-1630), com as leis das orbitas
elipticas. Foram, também, de grande importéncia os contributos de Galileu Galilei (1564-1642),
que fez varias observagdes de estrelas ¢ galaxias por meio de um telescopio astrondmico.
Finalmente, Isaac Newton (1642-1727) forneceu as provas matematicas que permitiram o
calculo preciso das orbitas dos planetas o que, juntamente com as leis de Kepler e de Galileu,
vieram a sustentar o0 modelo de Copémico (Uchupi ¢ Emery 1993, Encrenaz et al. 1995).

Foi, no entanto, Descartes (1596-1650) o primeiro a tentar explicar, cientificamente, a
existéncia do Sistema Solar, e o primeiro a introduzir a ideia de evolugio. Segundo a sua
publicacdo em 1644 (Théorie de Vortex), o Universo seria constituido por éter e matéria, tendo-
se formado o Sistema Solar por fenomenos de fricgdo e turbuléncia. Com o aparecimento das leis
do movimento de Newton esta teoria foi abandonada. No entanto, os fendmenos referidos serdo
reconsiderados por varios autores do século XX .

O naturalista Buffon (1707-1788) propés a primeira teoria catastrofica para a génese do
Sistema Solar e sugerindo que este se teria formado por uma ejecgdo de material solar causado
pela colisdo do Sol com um cometa, ha 70 000 anos atras.

No entanto, de acordo com Backer (1971) e Encrenaz et al. (1995), a hipdtese da
nebulosa de Laplace, publicada em 1796, ¢ a mais célebre, apesar de, ja4 em 1755, Kant ter
proposto uma semelhante, embora ignorada por Laplace, a4 qual ndo foi prestada a devida
atengdo.

Segundo a teoria de Laplace, o Sistema Solar teve origem num invélucro gasoso com
movimento de rotagdo directo em torno do Sol primitivo. A medida que este invélucro se
contraiu, provocou um aumento na rotagio originando um bojo no equador. Quando a forga
centrifuga, devido & rotagfio, igualou a atrac¢do gravitacional do centro deste sistema, libertou-
se, da massa que se havia contraido, um anel equatorial de gas. Foram-se libertando sucessivos
anéis, a partir dos quais se formaram os planetas principais do Sistema Solar, com 6rbita em
torno do Sol. Os anéis de Saturno parecem dar o aval a esta teoria (Backer 1971).

Este modelo conseguia explicar os fenomenos relacionados com o movimento dos

planetas, observado ja desde o século XVIIL. Porém, duas objec¢des foram levantadas no final do
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século XIX. A primeira por Maxwell (1831-1879) que mostrou ser dificil, com este modelo,
explicar a acregfio de um planeta a partir de anéis de planetoides. A segunda, baseada no facto de
a maior parte do momento angular do Sistema Solar estar contido nos planetas e ndo no nucleo
do sistema.

Varias observagdes de estrelas mostraram que as estrelas novas parecem ter uma intensa
actividade magnética e uma elevada perda de massa. A medida que envelhecem a sua rotacdo
diminui bem como o seu campo magnético. O Sol ¢ um simples exemplo dessa evolugdo. Esta
explanagdo magneto-hidrodindmica pde de parte as objec¢des a cerca do momento angular
(Encrenaz et al. 1995).

Mais tarde, Bickerton (1880), T. C. Chamberlain (1901) e F. R. Moulton (1905) (in
Encrenaz et al. 1995 ) propuseram a hipotese planetesimal, segundo a qual defendiam a
passagem de uma estrela perto do Sol, que teria provocado a libertagdo de gas deste dltimo. O
involucro gasoso, entdo formado, condensou-se em pequenas particulas solidas, planetesimais,
que se agregaram originando os membros planetarios do Sistema Solar (Backer 1971, Encrenaz
et al 1995). Esta hipotese mostrou-se improficua, tendo sido abandonada.

Recentemente, foi sugerido por Wolfson (in Encrenaz et al 1995) que, do encontro entre
0 Sol € uma proto-estrela se formou um filamento que mais tarde se condensou em planetas. Este
ultimo modelo baseou-se em novos dados, oriundos de determinagdes da composigdo quimica e
isotopica dos planetas, que mostram que o material planetirio provém de um meio frio e ndo de
um filamento estelar quente.

Em 1945, o fisico C. F. von Weizsicker, propds uma versdo revista da hipotese de
Laplace, defendendo que a nebulosa foi dividida para a evolugdo dos planetas, nido por
instabilidade rotacional, como na teoria de Laplace, mas por remoinhos turbulentos provocados
pela sua rotagdo, de acordo com a terceira lei de Kepler. O mesmo formulou uma hipétese &
cerca da evolugdo da galaxia que explica a sua forma. A sua descrigdo remonta ha alguns bilides
de anos partindo de “uma grande nuvem césmica aos turbilhdes, principalmente de hidrogénio
gasoso, em rotagdo em torno do seu centro. A nuvem original condensou-se até que se fracturou
em nuvens mais pequenas. A maioria das nuvens dirigiu-se finalmente para o plano equatorial
da massa em rotagdo, formando-se o disco achatado de gas no qual se desenvolveriam os
bragos espirais e condensaram as estrelas da Via Ldctea.” (in Backer 1971). Da mesma
maneira, a formagio dos planetas deveu-se a remoinhos turbulentos da nebulosa, por rotagio

instavel.
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A hipétese protoplanetaria de Kuiper, publicada em 1949, ¢ o exemplo mais recente da
hipotese nebulosa de Laplace, conseguindo contornar algumas dificuldades, ao permitir que a
nebulosa solar contivesse matéria suficiente para que se tenham formado os planetas actuais,
com as suas composigdes distintas. Isto conduz a uma nebulosa solar detentora de 5-10% da
massa do Sol, que apds a condensagdo e achatamento, se tornou gravitacionalmente instavel
devido a sua prdpria atracgdo. Consequentemente, fragmentou-se em nuvens discretas ou proto-
planetas. A condensagdio ocorreu nestes proto-planetas, conduzindo 4 migragio dos materiais
solidos para o centro. Assim, formaram-se nucleos rodeados por involucros gasosos constituidos,
principalmente, por hidrogénio, hélio, amoénia, metano e néon. A massa maxima que cada proto-
planeta poderia atingir estaria dependente da densidade do local inicial da nebulosa. Uma grande
densidade implicaria a formagdo de um planeta de grande massa e, portanto, de grande
didmetro.

A formagdo de satélites seria explicada como uma repeticdo do processo de formagéo dos
planetas, mas a uma escala menor. Os proto-satélites ter-se-iam formado por fragmentagio
gravitacional, dependendo da distribuigdo de densidade no interior do disco em rotagio.
Mercurio e Vénus ndo tém satélites porque ndo se puderam fragmentar (Uchupi e Emery 1993,
Encrenaz et al. 1995).

Segundo Alfvén e Arrhenius (in Encrenaz et al. 1995), o Sol deve ter encontrado duas
nebulosas, uma delas constituida por material ndo volatil, a partir da qual se formaram os
planetas interiores e outra constituida por hidrogénio, que foi constituir os planetas exteriores.
Alfvén defende ainda que as colisdes entre as particulas levariam & formagdo de jactos de
material, a partir dos quais os planetas se teriam, provavelmente, formado. Esta ideia foi
rejeitada por outros autores que mostraram que a colisfo levaria 4 dispersdo das particulas,
excepto no caso onde se formaram anéis em torno de um ou mais satélites. Esta explicagdo
implicaria que o Sol e os planetas ndo se tivessem originado ao mesmo tempo.

Em suma, as teorias mais antigas davam mais énfase as caracteristicas mecanicas do
Sistema Solar (Backer 1971). Segundo Encrenaz et al. (1995), as teorias desenvolvidas no século
XIX tiveram em conta o facto das orbitas dos planetas serem aproximadas ao plano da orbita da
Terra e, essencialmente, circulares (exceptuando Plutdo que s6 foi descoberto em 1930) e, ainda,

o facto dos planetas possuirem movimento de rotagdo no mesmo sentido que o Sol e as
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diferentes distincias dos planetas & sua estrela serem obtidas pela lei de Titius-Bode?.

As teorias mais recentes valorizaram, também, as caracteristicas dos corpos constituintes
do Sistema Solar, tais como as composi¢des ¢ densidades (Backer 1971). No final do século XIX
e comego do século XX, comegaram a dar aten¢io ao problema do momento angular. O
momento angular do Sol, que contém cerca de 99.8% da massa do Sistema Solar, representa 2%
do momento angular possuido pelos planetas (Encrenaz et al. 1995).

As novas informagdes sobre a idade dos varios corpos planetirios e sobre a sua
composi¢do, permitiram, na segunda metade do século XX, propor novas teorias, com base no

estudo da formagfo das estrelas.

2.4 Modelo genético actual

Tendo por base a datagdo radiométrica de meteoritos, de amostras lunares e materiais
terrestres, concluiu-se que o Sistema Solar ¢ recente na histéria do Universo. Os planetas que
constituem o Sistema Solar orbitam em torno do Sol na mesma direcgio e quase no mesmo
plano. Alguns cientistas propdem que o Sistema Solar (Sol, planetas, satélites, asteréides,
cometas) teve origem a partir de uma vasta nuvem de gas (70% de hidrogénio, 27% de hélio e
3% de elementos pesados) e de poeiras, em rotagdo, denominada nébula solar. Pensa-se que estes
corpos planetarios tenham evoluido pelos mesmos processos e a0 mesmo tempo, ha cerca de
4600 M.a. Uma das hipdteses mais aceites, actualmente, relativamente a formagéo do Sistema
Solar, € a hipétese nebular (Uchupi ¢ Emery 1993, Audoze e Israél 1996, Cattermole 1996,
Mursky 1996, Freedman e Kaufimann 1998, Press e Siever 1998).

Segundo esta hipétese, a nébula ter-se-ia contraido, gragas a existéncia de forgas de
atracgdo gravitica, entre as diferentes particulas que a constituiam. A medida que contraia ocorria
uma maior concentragio de matéria no centro da nebulosa, que comegou a girar lentamente,
formando uma regido relativamente densa, o proto-Sol, cuja evolugdo tera originado o Sol. Os
planetas formaram-se com muito menor quantidade de material, nas regides mais exteriores da
nébula (figura 2.4). Na realidade, a massa de todos os planetas do Sistema Solar representa

menos que 1% da massa do Sol. Se a nébula néo tivesse rotagdo, toda a matéria cairia no centro,

*No século XVIII Titius-Bode mostraram que as distincias heliocéntricas médias dos planetas seguiram uma lei empirica (D=0.4+0.3x2", em que
D-distéincia heliocéntrica em U. A., n-toma o valor e para Merciirio, 0 para Vénus e é incrementado de 1 para cada planeta seguinte, sendo n=3
a cintura de asterdides). Inicialmente aplicada aos planetas desde Merctirio a Saturno, & mais tarde também a Urano. A lei tem um erro de 5%, até
Urano. Para Neptuno e Plutio apresenta erros de 22% e 49%, respectivamente. Assim, esta lei reflecte apenas uma coincidéncia e ndo uma lei da
fisica.
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no proto-Sol, ndo restando matéria para os planetas. No entanto, 0 seu niicleo comegou a girar
lentamente, de acordo com a lei de conservagio do momento angulz«u3 , 0 que forgou a nuvem a
achatar-se num disco, permitindo a evolugdio de diferentes constituintes. Esse disco, com o Sol
no centro, expandiu-se € rodou cada vez mais depressa. { Audoze e Israél 1996, Cattermole 1996,
Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998, Press e Siever 1998).

¢}

a) ] \ . -_,_.

b)

Figura 2.4 — Formag#o do Sistema Solar a partir da nebulosa solar - a) nébula difusa e ligeiramente esférica, a girar
lentamente, comega a contrair-se, b) formagfio de um disco em rapida rotagiio que aliado a contracgio aglomera
matéria no centro (futuro proto-Sol), ¢) o disco de gas e poeiras forma grios que colidem e formam pequenos
agrupamentos (planetesimais), d) formagdo dos planetas teliricos devido a multiplas colisdes e acregio de

planetesimais por atracgdo gravitica (adaptado de Press e Siever 1998).

Durante uns milhdes de anos, as poeiras ¢ gases aglomeraram-se formando planetesimais
( 10 km de didmetro). Numa fase seguinte, a atracgfio gravitacional entre esses corpos causou a
sua colisdo e agregagdo formando corpos maiores, proto-planetas, que tinham aproximadamente
o tamanho e massa da nossa Lua. Esta acumulagfo da material, para formar corpos cada vez

maiores, ¢ chamada acreciio’. Durante a fase final, esses proto-planetas colidiram para formar

* O momento angular de um objecto de massa m que se desloca a uma velocidade ¥ numa 6rbita circular de raio R exprime-se por mvR. De
acordo com as leis da fisica, o momento angular de qualquer corpo em 6rbita mantém-se constante em todos os pontos da érbita pois, se a 6rbita
for eliptica, o raio é variavel e se o raio se altera a velocidade também muda (Clark, J. 1996, Clark, . 1996).

“ A teoria da acregio foi desenvolvida em 1970 pele astronomo soviético Safronov, que defendia trés fases de acregdo (Audoze e Isras] 1996): 1)
fase rdpida durante a qual se formam pequenos planetoides (1-5 km) como resultado de pequenas instabilidades gravitacionais nos grios solidos
da nébula; 2) fase de crescimento controlada por ume répida destruigio por colisio e uma lenta agregacfio por encontro, originando planetas
embriondrios (+1000 kmy); 3) fase de crescimento dos planetas embrionarios dominada por interacgBes gravitacionais enire os mesmos. Porém,
Hartmann em 1983 (in Uchupi e Emery 1993), defendia quatro etipas:1) condensagfio quimica dos grios; 2) agregacio electroestatica dos griios;
3) agregagdo dos agregados por colisdo; 4) colapso gravitacional de grios e conjuntos de grifos.
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corpos do tamanho dos planetas teliricos. Aqueles que possuiam nucleos grandes, atraiam o gas
da nebulosa e formaram os involucros gasosos dos planetas gigantes. A pequena massa dos
planetas teliricos impediu-os de atrair e manter atmosferas grandes, de elementos leves como o
hidrogénio e hélio (Ahrens 1990, Uchupi e Emery 1993, Encrenaz et al. 1995, Audoze e Israél
1996, Cattermole 1996, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998, Press e Siever 1998,
URLI3). O processo de formagdo dos planetas foi gradual, acumulando objectos cada vez

maiores (figura 2.5).

Baixa temperatura —+~ Elevada eratura ._}.. Baixa temperatura
Secgo longitudinal da hipotéica Nébula Solar

g egg§§§ B
Bgo &
. J:“éj*% 2

o o

a) Condensagio da b) Formagio de corpos do c) Formacao de
nébula solar tamanho de asteréides planetesimais

d) Acregéo formando €) Proto-planetas £} Diferenciacio em nicleo,
proto-planetas fundidos manto e crusta

Figura 2.5 — Representagio esquematica do desenvolvimento dos planetas (modificado de Mursky 1996).

Actualmente defende-se a teoria de que, os planetas teliricos, apds o processo de acregio,
quando atingiram praticamente o seu tamanho actual em massa, aqueceram e tornaram-se
parcialmente fundidos. A energia que promoveu a fusdo deve ter sido libertada pelas colisdes,
atracgdo gravitacional e pelo decaimento de isétopos radioactivos de vida curta, como o A1,

Como resultado do aquecimento, o material dos corpos planetérios tornou-se mével, permitindo
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a diferenciacio quimica (figura 2.6). A forga de gravidade condicionou a deposi¢do de
materiais mais densos no nucleo, for¢ando os menos densos a subir a superficie. Assim, o ferro,
o niquel e o enxofre concentram-se no nucleo, os silicatos de magnésio e de ferro no manto € os
silicatos dos metais alcalinos e de aluminio, a par com os elementos volateis, na crusta
(Cattermole e Moore 1985, Cattermole 1996, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998).

A energia libertada produziu, ndo s6, uma estrutura interna, mas também se manifestou a
superficie. Apds a acre¢iio a energia libertada pela radioactividade gerou uma temperatura
interna, que aumentou com o tempo. A perda de energia a superficie condicionou o aumento da
temperatura interna, s6 atingindo o pico centenas de milhdes de anos apds a acregdo, altura em
que a actividade magmatica atingiria o seu auge (Mursky 1996). O calor interno dos planetas
interiores conduziu a uma actividade magmatica em todos os planetas interiores, inclusivé na
Lua e em Mercurio, sendo responsavel pelo preenchimento de grandes bacias de impacto (ex.
mares lunares) (Encrenaz et al. 1995).

A evolugdo da actividade interna ¢ determinada pelo calor interno, o qual, esta
intimamente relacionado com a massa dos planetas. O calor interno é proporcional ao quadrado
do raio do planeta, pelo que, os planetas de menor massa se tornaram inactivos mais cedo, uma
vez que a fonte de energia, por decaimento de isotopos radioactivos de elementos de vida longa,
diminuem com o tempo. Assim, a Lua e Mercirio tornaram-se geologicamente inactivos 1 G.a.
apos a acre¢do enquanto, Marte permaneceu activo por mais tempo, gerando um vulcanismo
intenso. Porém, nos tltimos milhares de M.a. esta actividade geologica extinguiu-se (Cattermole
e Moore 1985, Encrenaz et al. 1995).

E, também, aceite que as atmosferas dos planetas teltricos foram consequéncia da
actividade interna que promoveu a libertagdo de volateis. A evolugdo da atmosferas primordiais
diferiu em cada um deles devido as diferengas em termos de massa e temperatura a superficie.

A actividade interna determina, hoje, a velocidade de escape e o grau de actividade
planetaria, contribuindo para o vulcanismo, tectonica, sismologia e abundancia de compostos na
atmosfera.

A estrutura interna e propriedades dos planetas teluricos reflectem as suas condigdes
iniciais de formagdo (massa, distdncia heliocéntrica, composigdo, cinética da acre¢do), bem
como 0s processos fisicos e quimicos que influenciaram a sua evolugio (Ahrens 1990, Encrenaz

et al. 1995),
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Figura 2.6 - Diferenciagio quimica (a) e estrutura interna da Terra (b) (modificada Freedman e Kaufmann 1998).

Existe uma segunda teoria, porém posta de lado, que defende que a diferenciagdo quimica
possa ter ocorrido durante o processo de acregfio. Deste modo, presume-se que numa fase inicial
da nebulosa, quando o gés e poeiras estavam muito quentes, os densos compostos ricos em ferro
se condensaram para formar proto-planetas, que eventualmente se tornariam nucleos planetarios.
A medida que a nébula arrefeceu, os silicatos de menor densidade comegaram a condensar e
foram integrados pelos proto-planetas, formando os mantos e crustas. De acordo com este
cenario, a diferenciacdio quimica teria que ter ocorrido enquanto os planetas estavam em
formagdo (Mursky 1996).

O processo de formagfio dos planetas teve também uma evolugdo ao nivel da sua
constituigdo, o que determinou todas as caracteristicas observaveis, hoje, no Sistema Solar.
Assim, no centro do proto-Sol as temperaturas comegaram a subir devido aos efeitos das colisdes
crescentes entre as particulas da nuvem, o que provocou a vaporizagio dos materiais volateis.

O gradiente de temperatura da nebulosa, cerca de 2000 K proximo do proto-Sol e 50 K
nas regides mais exteriores, afectou a distribuigio dos materiais. Assim, as baixas temperaturas
nas regides dos planetas jovianos permitiram a condensagio de gelo, amoénia e metano, enquanto
nas regides de maior temperatura, junto ao proto-Sol, se formaram silicatos e metais. A
diminuigdo progressiva da temperatura levou & condensacfio dos elementos. Tendo, por base, as
reacgdes quimicas que terlam ocorrido na neébula solar, ¢ possivel inferir 0os compostos e

minerais que se teriam formado a partir do disco em arrefecimento (tabela 2.3).
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Tabela 2.3 ~ Sequéncia, aproximada, de condensagio quimica na nébula solar, mostrando as espécies

minerais que se teriam formado & medida que a temperatura diminuia (fraduzido de Mursky 1996).

Temperatura | Principais constituintes Exemplos de minerais Temperatura aproximada
(K) quimicos da acrecfio dos corpos
planetérios
2000 -
_ | Vapor de 4gua Nio existem minerais
Corindo (Aleg)
~ | Oxidos de Ti ¢ Al Perovsquite (CaTiOs)
- Espincla (MgAL,Q,)
1500 — Mercurio
Ligas de ferro-niquel

Olivina (Mg, Fe),Si0,
- Piroxenas (Mg, Fe, Ca) SiO;

_ | Silicatos de Mg, Fe, Ca, Al | Plagioclase (Ca, AL Na, Si)AlSi,0q Vénus
IOOQ -

: Terra

Sulfuretos de ferro Troilite (FeS)
500-1,,. _ ’ \

Minerais hidratados Serpentina (Mg;3Si,05(OH),) Marte

— | Sulfatos Gesso (CaS0,2H,0)

__| Carbonatos Calcite (CaCQ,)

- . Satélites de Jupiter,

o Agua (H,0) Saturno, Urano, Neptuno
Gelos Aménia (NH;) e Plutdo

0- Metano (CHy)

Os primeiros elementos (tungsténio, 0smio e zircdo) e compostos (6xidos de calcio, de
titdnio e de aluminio) a formar-se foram os mais refractarios, a temperaturas inferiores a 2000 K,
seguidos de ligas de ferro e niquel (1400 K). Os silicatos de magnésio, sodio e potassio
(compostos de silicio e oxigénio, existentes em elevada quantidade na crusta) solidificaram a
temperaturas entre 1400-1300 K. A medida que a temperatura diminuia as substincias de menor
temperatura de condensacédo formaram grdos, nomeadamente de olivina, feldspatos e éxidos de
ferro aos 500 K. A grafite, silicatos ricos em carbono e moléculas orgénicas complexas
formaram-se de seguida, e entre os 500-300 K condensaram os minerais hidratados. Assim, ter-
se-iam gerado zonas mais densas que continham metais e minerais silicatados (condensados a
temperaturas de cerca de 1500 K) e que eram mantidas pela atracgdo gravitacional do proto-Sol.
Aglomeraram-se, pois, nas regides interiores da nebulosa, originando os planetas interiores por

acrecdo. Os gelos e gases (dgua, dioxido de carbono, metano e amonia, hidrogénio e hélio), mais
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leves, condensaram-se a temperaturas inferiores a 200 K, tendo sido empurrados para o exterior,
formando os grandes planetas gasosos exteriores. A sequéncia de condensagdo pode explicar a
diferenga de composigdo entre os planetas interiores e exteriores do Sistema Solar, como
resultado do gradiente de temperatura no tempo e localizagdo da sua formagdo (Ahrens 1990,
Uchupi e Emery 1993, Cattermole 1996, Clark, S. 1996, Mursky 1996).

Assim que as temperaturas no niicleo do proto-Sol atingiram 10’ K a 15x10° K
provocaram a fusdo do hidrogénio em hélio. O Sol comegou a emitir enormes quantidades de
energia e, no seu interior, iniciaram-se fortes correntes de convecgdo. Durante as primeiras fases
do desenvolvimento da estrela pode ter-se verificado uma perda constante de massa por meio dos
ventos solares. Este fenomeno ocorreu rapidamente durante a fase T Tauri’, quando a fusdo
nuclear estava no seu inicio. O poderoso vento solar da fase T Tauri levou para fora do Sistema
Solar os gases em excesso ¢ afastou os volateis dos proto-planetas situados nas proximidades do
Sol (Cattermole 1996, Clark, S. 1996).

A maior parte das explicagdes sobre a formagdo dos corpos planetarios estd ligada a
nebulosa solar, tendo os planetas crescido por acregio a partir de corpos mais pequenos, a
medida que as suas 6rbitas os colocavam em colisdo ou 4 medida que a forga de gravidade atraia
0S COrpOs Mais pequenos para 0s maiores.

O processo inicial de formagéo ¢ defendido por alguns cientistas como tendo origem em
poeiras de matéria quente, que se tinham condensado na nebulosa, e se foram agregando, por
acregdo, até formarem os planetas. Outros, como Kuiper, defendem que a nebulosa inicial se
dividiu em nuvens discretas que arrefeceram para dar lugar a um grupo de corpos denominados
planetesimais ou proto-planetas. Atribuem as colisdes entre os proto-planetas a acregdo dos
planetas. A maioria dos cientistas actuais aceita a formagdo dos planetas por acregiio a partir de
corpos originais maiores (Cattermole 1996).

As unidades de construgdo dos planetas modernos incluiram, certamente, fragmentos
bastante maiores do que particulas de poeira, visto que enormes crateras de impacte pontilham as
superficies mais antigas da maior parte dos corpos solidos do Sistema Solar. Devem ter sido
produzidas pelo impacte de corpos que podem atingir um quilémetro de didgmetro.

As colisdes entre particulas de movimento réapido, tanto grandes como pequenas, eram

certamente muito frequentes na nebulosa solar. No decurso de algumas colisdes, um fragmento

% Quando o3 planetas se estavam a formar, o proto-Sol estava a evoluir para uma estrela com reac¢des nucleares a ocorrer no nficleo. O tempo que
isto demorou foi 0 mesmo que levou para que se formassem os planetas interiores (+100 M.a.). Contudo, antes das referidas reacgdes, podiam
estar a ocorrer instabilidades entre as estrelas jovens o que causou uma libertagdo da camada mais exterior para o espago. Esta breve ¢ intensa
perda de massa mcandescente, observada em muitas estrelas jovens ao longo do espago, é chamada vento T-Tauri. Esta actividade foi percursora
do nascimento do Sol e pode ter ajudado a limpar o Sistema Solar do excesso de gases, evitando a continuagéio da acregdo nos planetas,
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pode ter-se desfeito completamente ou até mesmo vaporizado. Noutras colisdes, em particular
colisdes entre um corpo grande e outro bastante mais pequeno, parte do corpo mais pequeno
pode ter-se incorporado no corpo maior, fazendo aumentar a sua massa. Deste modo, os cOorpos
maiores cresceram & custa dos mais pequenos. O modo exacto como os fragmentos se
aglomeraram (acregéo) néo estd inteiramente compreendido, mas pensa-se que o estudo duma
superficie de solo poeirenta, chamada regolito, possa facilitar o processo.

Cada colisdo fez com que a enorme quantidade de energia associada ao movimento
rapido fosse instantaneamente transferida de uma particula para outra. Uma parte desta energia
cinética foi convertida em energia térmica, gerando assim um calor intenso. Quando se tratava de
fragmentos pequenos, este calor perdia-se logo para o espago, mas no caso de fragmentos
maiores, acumulava-se, gradualmente, no interior, a grandes profundidades. Em consequéncia
disso, os planetesimais maiores aqueciam lentamente 4 medida que iam crescendo por acregio
(Ahrens 1990, Encrenaz et al. 1995, Cattermole 1996, Freedman e Kaufmann 1998).

Acabaram por se formar trés tipos distintos de planetas, associados a diferentes regides
do Sistema Solar - os planetas interiores pequenos e rochosos, os gigantes £as0s0s € 0s gigantes
gelados. Todos eles, juntamente com milhdes de corpos mais pequenos (asteréides, meteoritos e
cometas), formaram-se da nebulosa solar, a medida que esta arrefeceu e evoluiu até chegar a sua
configuragio estavel actual.

Cada planeta descreve uma orbita levemente eliptica em torno do Sol, estando as érbitas
planetarias, todas elas, compreendidas no plano da nebulosa solar original. As atracgoes
gravitacionais mutuas do Sol e dos planetas, devido as suas diferentes massas, mantém a coesio
do sistema (Uchupi ¢ Emery 1993, Encrenaz et al. 1995, Cattermole 1996, Freedman e
Kaufmann 1998).

A analise sistematica dos planetas do Sistema Solar pde em evidéncia, para além da sua
origem comum, a diversidade, tanto estrutural como morfolégica. A existéncia de uma zonagem
quimica, de acordo com a distdncia ao Sol, conferiu o caracter quimico proprio e a composigdo

original da cada planeta (Press e Siever 1998).
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3. Estrutura e morfologia dos planetas teliiricos

3.1 Métodos de estudo dos planetas

O estudo dos corpos planetdrios ¢ feito utilizando varias técnicas que fornecem
informagdes sobre a sua estrutura interna, propriedades fisicas e quimicas dos materiais que os
constituem e morfo-estruturas superficiais.

O modelo da estrutura interna ¢ construido com base em varios pardmetros dos quais se
destacam: a massa, o raio e a densidade®, que permitem inferir a composigio do corpo’ e pressio
no centro, 0 momento de inércia que evidencia como varia a densidade para o interior® €, NO caso
da Terra e da Lua, as informagdes sismicas que indicam uma estruturagiio em camadas com
propriedades fisicas distintas. As ondas sismicas, detectadas e registadas por sismografos,
permitem inferir a composigdo e estado do interior do planeta. Contudo, para além da Terra estes
aparelhos s6 foram usados na Lua e em Marte. Da impossibilidade de obter estudos sismolégicos
nos outros planetas teliricos os seus modelos de estrutura interna s3o apoiados nos pardmetros
referidos anteriormente aliados as propriedades eléctricas e magnéticas tendo como base de
comparagdo a Terra e a Lua (Encrenaz et al. 1995, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998).

O campo magnético de um planeta ¢ gerado internamente, sendo tanto maior quanto
maior for a aceleragdo da condutividade eléctrica de um material metalico. No caso da Terra, a
sua rotagdo influencia a rotagéio do nucleo metalico de ferro, produzindo uma corrente eléctrica
que, associada a condutividade e a0 movimento, gera um campo magnético (Encrenaz et al.
1995, Mursky 1996).

O fluxo de calor de um corpo planetirio pode ser medido & superficie usando um
termémetro ou medindo as radiagdes (infravermelho e microondas) libertadas pelo planeta. Este
calor pode ter sido inicialmente originado pelo processo de acregdo (transformagio da energia
cinética em calor) ou, ainda, pelos processos subsequentes de contracgfio do corpo planetrio,

diferenciagdo e formagdo do niicleo. O decaimento dos is6topos radioactivos de urdnio, tério e

® A densidade ¢ determinada tendo por base o tamanho e massa que, por sua vez, sfo inferidos recorrendo 4s leis da fisica e as técnicas espaciais
desenvolvidas.

7 A composigdo de um corpo planetario estima-se a partir da sua massa e momento de inéreia sendo complementada com informagdes referentes
a sua localizagio em relagdo ao Sol e aos materiais constituintes da nébula solar inicial.

¥ O momento de inéreia permite descrever a variagdo da densidade no interior de um corpo planetério. Quando o momento de inércia ¢ igual a
zero, a massa do corpo esta essencialmente concentrada no centro, aumentando a densidade em direcgfio ao interior quando esse parimetro &

menor que 0.4. Se o corpo ¢ homogéneo o momento de inéreia ¢ igual a 0.4.
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potassio presentes no planeta e a atracgdo gravitacional do planeta ao seu satélite sdo ainda
factores que condicionam a temperatura dos corpos planetarios. Porém, para determinar a
variagdo de temperatura com a profundidade tem de se combinar os estudos sismicos com o
fluxo de calor e propriedades dos materiais (Encrenaz et al. 1995, Audoze e Israél 1996, Mursky
1996).

O estudo da superficie dos planetas teliricos pode ser feito por observagdo directa e por
mapeamento, recorrendo aos dados adquiridos pelas aterragens e bem como as imagens obtidas
por intermédio das estagdes orbitais e telescOpios, por radar, radidmetro de alta resolugio,
sondas-altimetros, infravermelhos, Optica, raios ultravioleta, imagens aéreas (Anexo 1),
espectroscopia € polarimetria. O mapeamento geolégico da superficie visa a caracterizagio das
morfologias bem como a definigdo da sua composi¢do mineraldgica das diferentes estruturas
geoldgicas (Encrenaz et al. 1995, Audoze e Israél 1996, Mursky 1996).

A identificagdo da composi¢do de uma rocha pode ser feita pela determinagio da
intensidade da reflectividade da luz em diferentes comprimentos de onda. A absorgdo
preferencial de alguns comprimentos de onda por parte dos minerais constituintes de uma rocha
permitem definir um espectro de reflectdncia indicador do tipo de rocha. Esta técnica permite
distinguir diferentes unidades geologicas bem como fornecer informagdes geoquimicas
quantitativas (Encrenaz et al. 1995, Mursky 1996). O estudo do espectro dos raios gama emitidos
pela superficie dos corpos planetarios, com escassa ou nenhuma atmosfera, permite medir a
concentragdo de urénio, tério e potdssio devido ao decaimento dos isétopos radioactivos destes
elementos. Durante a diferenciagio planetaria estes elementos concentram-se nas rochas crustais
silicatadas, pelo que a sua abundancia indica o grau de diferenciagio planetaria (Mursky 1996).

A fluorescéncia de raio-X permite determinar elementos com nimero atémico inferior a
14 (silicio). Este tipo de raios resultam do bombardeamento da superficie dos planetas pelos
raios-X solares (Encrenaz et al. 1995, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998).

As analises fotométricas (albedo) podem ser usadas para determinar as propriedades
opticas de uma superficie planetiria, fornecendo informagdes sobre a microestrutura e
composi¢do do material da superficie. O estudo do albedo permite distinguir os materiais claros
como o gelo (que tem elevados valores de reflectividade) de materiais escuros, com baixos valor
de albedo, como os basaltos (Encrenaz et al. 1995, Audoze e Israél 1996, Mursky 1996).

O estudo dos infravermelhos pode ser feito procedendo a sua medigio por radiémetros,
que medem a energia total reflectida num dado intervalo de comprimento de onda ou por um

interferometro, usado para distincias curtas, medindo a interferéncia de dois raios de luz. O
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espectro de infravermelhos fornece informagdes sobre a composigdo da atmosfera e superficie
dos corpos planetarios permitindo, também, determinar a perda de calor ao nivel da superficie.

O radar’ é um sistema que fornece informagdes sobre a topografia e estado fisico da
superficie. As imagens topograficas, por radar, também evidenciam as variagdes de
reflectividade da superficie, sendo especialmente tteis, no estudo de planetas com atmosfera
densa (Vénus). O estudo das ondas radio também permite obter informagdes sobre a topografia e
fazer inferéncias sobre a composi¢io e densidade da superficie de um corpo planetario (Lillesand
¢ Kiefer 1994, Encrenaz et al. 1995, Audoze ¢ Israél 1996).

O mapeamento geolégico ¢ um método imprescindivel no conhecimento da superficie de
um corpo planetario, uma vez que compila informagdes diversas como a natureza e localizagio
das diferentes unidades rochosas € o tipo e localizagiio das morfologias. E, pois, possivel
observar formagdes, cuja interpretagio pode ser uma mais valia na compreensdo da historia dos
planetas (tabela 3.1). A identificagio da origem e caracterizagdo das estruturas ¢ feita por
comparagdo com as observadas na Terra. Estas interpretagdes visuais, & distincia, sdo suportadas
nalguns planetas por informag¢des fornecidas pela analise de amostras recolhidas a superficie e

em profundidade por vaivéns espaciais (Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998).

Tabela 3.1 — Principais métodos de estudo dos planetas (compilado de Audoze ¢ Israél 1996, Mursky 1996).

Tipo de medicio . Informacdes fornecidas
Campo magnético (em orbita) Existéncia de niicleo metalico
Campo gravitico (em orbita) Rigidez do corpo; existéncia de movimentos de convecgdo interna; variagdo da
densidade para o interior do planeta
Fluxo de calor (em 6rbita) Estado termal do interior; evolugfio termal do corpo
Sensores remotos (em orbita) Composigio quimica e geofisica as superficie

Imagens por radiometros de infravermelhos
(em 6rbita)

Composigdo atmosférica e da superficie; perda de calor a superficie

Imagens por ondas radio

Composigdo e densidade da superficie do planeta

Imagens por radar (microondas) (em orbita)

Topografia da superficie e estado fisico da superficie; variagdes da reflectividade

que sdo preciosas no estudo de planetas com uma atmosfera densa (Vénus)

Imagens opticas, radar, ultra-violeta (em
oOrbita)

Topografia da superficie; evidéncia de actividade tectonica; presenga de

correntes de convecgiio

Fotometria (albedo) (em 6rbita)

Propriedades Opticas da superficie que podem fornecer informagdes sobre a
microestrutura ¢ composigdo, quimica e mineralogica, do material

Medigbes sismicas (in sifu)

Homogeneidade interna; estrutura em camadas, existéncia de micleo liquido;

tamanho relativo do manto e micleo

? Sistema que envia pulsos de microondas para um dado corpo. Quando as ondas se reflectem nesse objecto voltam ao ponto inicial, sendo
detectadas por um receptor. O tempo de retorno (em segundos) e a intensidade do eco reflectido fornecem mformagdes sobre a topografia e
estado da superficie [distdncia a que o corpo se encontra = tempo de retorno x velocidade da luz (3x10° m/s) .
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3.2  Estrutura interna dos planetas teliricos

Os planetas do Sistema Solar foram originados a partir da mesma matéria primordial,
sendo a sua composigdo condicionada pela distdncia ao Sol. Os planetas teliricos apresentam
aspectos comuns, nomeadamente ao nivel da estrutura interna e constituigo, reflectindo as suas
condigdes iniciais de formagdo. No entanto, eles nfio sdo semelhantes, pois os processos fisicos e
quimicos que influenciaram a sua evolugdo foram, também, determinados pela sua localizagéio
no Sistema Solar. A estrutura interna da Terra foi inferida, essencialmente, com base em estudos
sismicos, enquanto nos restantes planetas se recorreu a outros métodos, anteriormente descritos
(Uchupi e Emery 1993, Audoze e Isragl 1996).

Os planetas teluricos sdo essencialmente constituidos por silicatos, como resultados do
processo de acregdo. A densidade varia entre 3.9 g/cm’ em Marte e 5.5 g/cm’ na Terra. Mercrio
tem uma densidade aproximada & da Terra ¢ Vénus ligeiramente menor, o que sugere diferengas
na sua composigdo. Estes planetas sdo constituidos, internamente, por camadas concéntricas de
material com diferente composigdo e com densidades que aumentam em direcgdo ao centro. De
uma forma geral, possuem crusta e manto, basicamente compostos por minerais silicatados, € um
nucleo de compostos metélicos (Cattermole 1996, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998).

Estes corpos rochosos variam de didmetro, 4878 km em Mercurio até 12 756 km na
Terra, sendo o didmetro de Vénus ligeiramente menor e o de Marte cerca de metade do didmetro

da Terra (figura 3.1). Este ultimo possui um satélite, a Lua, e Marte dois, Phobos e Deimos.
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C (0-70 ) € (0-20 km) ]mn diferencindos C (0-2a70km)

M (70-1358 km) M (20-640 km) M (qmgm; 70-1697 lom}
N (1358-1738 km) ? N (parcialmente fondido; N (iguido; 1697-3397 ken)
640-2440 k)

Terra
Vénus
C (0-8a30km) C  (0-5 a 40 km)
M (fundido; 30-3052 km) M (40-2900 k)
N (parcialmente fundido 7; 3052-6052 km) NE (figuido; 2900-5150 km)

NI (sélido; $150-6371 lem)

Figura 3.1 - Estrutura interna dos planetas teliiricos e da Lua (C — crusta, M - manto, N — nicleo, NE — nticleo
externo, NI — nucleo interno) (modificada de Cattermole 1996).

3.2.1 Terra

A Terra € o terceiro planeta a contar do Sol, sendo definido como um elipsdide de
revolugdo, achatado nos pélos e distendido no equador. Esta deformaciio deve-se & rotagdo da
Terra em torno do seu eixo. As caracteristicas fisicas (tabela 2.2), composigéo, dinfmica da sua
atmosfera, presenc¢a de placas tectonicas e hidrosfera fazem dele uma planeta tnico, capaz de
possuir vida. A atmosfera ¢ constituida, predominantemente, por nitrogénio e oxigénio, sendo a
concentragfo deste ultimo, o resultado da actividade bioldgica. Quanto ao diéxido de carbono,
embora ele seja abundante na Terra, estd dissolvido nos oceanos ¢ constitui as rochas
carbonatadas (Encrenaz et al. 1995, Wyllie 1995, Press e Siever 1998),

29



A diferenciagéio quimica da Terra primordial, tal como referido anteriormente, permitiu a
formag#o de um corpo constituido por camadas concéntricas que diferem fisica e quimicamente

entre s1 (figura 3.2) (Press e Siever 1998).
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Figura 3.2 — Estrutura interna da Terra (modificada de Correia 1994).

Na definigdo da estrutura e composicdo da Terra, a maior quantidade de dados é
fornecida pelo estudo de sismos (figura 3.3). A libertagdo de energia, no foco sismico, produz
varios tipos de ondas, entre as quais as ondas primarias (P), longitudinais ou compressionais e as
ondas secundarias (S) transversais ou de cisalhamento. Estas tltimas s3o as mais relevantes para
o estudo do interior da Terra. Qualquer delas atravessa o planeta mas as ondas P propagam-se em
todos os meios enquanto que as ondas S s6 se propagam em meios sélidos. Estas ondas tém uma
direcgdo condicionada pelas propriedades dos materiais que atravessam, bem como diferentes
velocidades. As ondas podem ser reflectidas e refractadas. Quando surge uma mudanca nas
propriedades fisicas, ocorre refracgfio, o que indica a presenga de uma descontinuidade. A
velocidade das ondas sismicas depende da elasticidade, rigidez e densidade dos materiais. Estes

pardmetros variam com a composi¢do quimica ¢ estrutura cristalina dos materiais, a qual é
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influenciada pelo aumento da pressfo e da temperatura (Press e Siever 1998). Wyllie (1995)
refere que a velocidade das ondas sismicas aumenta com a rigidez e densidade dos materiais'’o
que, associado ao aumento da velocidade das ondas com a profundidade, permite definir um
modelo de estrutura interna da Terra. A densidade média da Terra é de 5.5 g/em’, o que implica
a existéncia de materiais mais densos em direc¢fio ao interior, para compensar uma densidade
inferior a 3 g/cm’ na crusta. Também a pressdo e temperatura aumentam com a profundidade
(Wyllie 1995, Audoze e Israél 1996).

Yelecidade das ondas sismicas km/s

Litosfera
Manis Superior Zona LY
Zona de Astenosfera
; sl
Mamhe Inferior
MNicleo Externe
Micles Ierno

Figura 3.3 — Comportamento da ondas sismicas (LV — zona de baixa velocidade) (URL11).

A crusta, o manto ¢ o nucleo diferem na sua composigio mineralogica. A crusta
continental granitica, mais espessa ¢ menos densa, ¢ compensada por uma crusta ocednica
basaltica, menos espessa € mais densa. O estudo da velocidade das ondas sismicas permitiu
definir no manto, o manto superior, zona de transigio e manto inferior. A litosfera, constituida
pela crusta e parte do manto superior, assenta na astenosfera, uma zona de baixa velocidade
devido as condigbes de pressio e temperatura que condicionaram o estado plastico dos materiais.

No manto inferior verifica-se um aumento constante da velocidade e densidade até uma
regido acima do nucleo, onde esses pardmetros diminuem. Essa regifio, na base do manto
inferior, ¢ designada por camada D (Uchupi e Emery 1993), com espessura entre 200 € 300 km e
que difere quimicamente do restante, como sugerem os estudos sismicos (Mursky 1996). Pode

representar material mais denso, que ja esteve no manto inferior e depositou (Mursky 1996), ou

'® A velocidade de propagagdo das ondas sismicas pode caloular-se através da seguintes formulas: Vr=V(k+4/3)/d e Vs=v(v/d), sendo ¥ —
velocidade da onda, k — médulo de compressibilidade,  — médulo de rigidez, d — densidade.
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material mais leve, que j esteve dissolvido no micleo externo e subiu por capilaridade (Uchupi e
Emery 1993). A camada D, que representa cerca de 3% da massa da Terra, nfio se mistura com
as adjacentes devido a diferengas de densidade. As plumas originam-se nesta parte do manto
inferior que, quando chegam & superficie, revelam vestigios de material do nicleo (Uchupi e
Emery 1993, Mursky 1996).

Enquanto que a crusta e o manto superior estdo directamente acessiveis a analise, o
estudo do manto inferior e nicleo ¢ deduzido, em laboratério, a partir da densidade e
propriedades mecénicas dos diferentes materiais, em fungdo da temperatura e densidade. Estes

estudos conduziram aos resultados, expressos na tabela 3.2.

Tabela 3.2 — Caracteristicas da estrutura interna da Terra (O - oxigénio; Si - silicio; Al — aluminio; Fe — ferro; Ca —

calcio; Na — sodio; K — potassio; Mg — magnésio; Ti — titanio, H,O — agua; S — enxofre).

Profundidade | Densidade | Descontinuidades Compaosiciio Constituigio mineralogica

~_Km* __gfom’ quimica ‘L

Crusta ocednica 0-5a10 33 Basaltica (mafica);

(solida) Minerais silicatados
Crusta 0, Si, Al, Fe, Ca,

Crusta continental 0-20a70 29 Na, K, Mg, Ti, Granitica (félsica);

(solida) H,0 Minerais silicatados de

Mohorovicic Al K e Na)

Manto superior 40 - 1000 43 Rochas ultraméficas com

(solido) olivina e piroxena
Manto Astenosfera +80-250 Polimorfos densos de

(pléstica) olivina
O, Si, Fe, Mg
Manto inferior 1000 - 2900 55-10 Silicatos de Fee Mg e
(solido) ilmenite, perovsquite &
' periclase
Camada D 2700 - 2900
(origem das plumas)
Gutemberg

Nucleo externo 2900-3671 | 12.3-133

(liquido) Ni, Fe
Nucleo (SeOem%

Lehmann reduzidas)
Niicleo interno 3671 -5150 13.6
(solido)

* valores aproximados da profundidade para as diferentes camadas
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Os estudos sismicos indicam que o niicleo externo se encontra no estado liquido, como
resultado da propria composi¢do quimica associada as elevadas temperaturas e pressdes que
fazem baixar o ponto de fusdo dos materiais, enquanto o nicleo interno se encontra no estado
solido, devido as elevadas pressoes (Encrenaz et al. 1995, Wyllie 1995, Press e Siever 1998).
Uchupi e Emery (1993) defendem que a cristalizagdo do ferro no nicleo interno transfere calor
ao nacleo externo, que permite gerar um fluxo em convecgdo. De acordo com a teoria do
dinamo, a rotagdo da Terra causa movimentos de convecgdo no niicleo externo liquido, ao qual
estdo associadas correntes eléctricas fracas. A interacgdo das correntes eléctricas e da rotagdo
mecinica do fluido gera um campo magnético dipolar, auto-sustentavel. O movimento
continuado do fluido condutor eléctrico, através do campo magnético, mantém o fluxo das
correntes eléctricas e assim sucessivamente (Wyllie 1995).

Cattermole (1996) refere que o campo magnético ¢ vital para a vida. Protege a superficie
da Terra de radiagdo nociva, como os raios césmicos € o fluxo continuo de plasma ou particulas

ionizadas que emanam do Sol, aprisionando-os no exterior da atmosfera terrestre.

3.2.2 Lua

Desde o século XVII a Lua foi alvo de estudo através do uso de telescopios. Mais tarde,
com o programa Apollo, nas décadas de sessenta e setenta os instrumentos cientificos
forneceram dados geofisicos, geoquimicos, fotografias, medigdes dos campos electromagnético e
gravitico, actividade sismica. A Lua ¢, apos a Terra, o corpo telarico mais explorado. Este
satelite, ligeiramente eliptico, tem cerca de um quarto do didmetro da Terra, nio possui

atmosfera nem hidrosfera pelo que, consequentemente, nfio possui vida (tabela 3.3).

Tabela 3.3 — Algumas caracteristicas fisicas da Lua (- didmetro) (compilados de Uchupi e Emery 1993,
Audoze e Israél 1996, Freedman e Kaufmarm 1998).
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A estrutura interna da Lua estd intimamente associada a sua génese. Dos varios modelos
propostos para a sua origem 0 mais aceite ¢ o da colisfo uma vez que explica a maioria da
propriedades da Lua (Anexo 2). Como consequéncia desse grande impacto formou-se um oceano
de magma lunar cuja cristalizagéo foi responsavel pela formagao da crusta (Anexo 3).

Os resultados de estudos sismicos, gravimétricos, topograficos e quimicos indicam uma
diferenciagdo interna do planeta em crusta, manto e, possivelmente, nicleo. Uma vez que ndo
existe unanimidade sobre a estrutura interna da Lua a figura 3.4 apresenta dois dos conceitos
defendidos. Evidéncias isotdpicas concluem que a separagdo da crusta se deu ha cerca de 4.4
G.a. (Mursky 1996). A rotagfio e translagfio sincrone da Lua é responsavel pela manutenc¢io do
mesmo hemisfério lunar virado para a Terra e, pode estar relacionado com a assimetria na
distribuig@o de massa na crusta. Mursky (1996) refere que o centro de massa da Lua nfo coincide
com o centro geométrico, o que resultou numa crusta lunar menos espessa no lado visivel do que

no oposto.

Continentes (gabro anortesitico - Mare (basalto - densidade de 3.1g/cw’ )
densi X
ensidade de 2.8 g/emd) / ke
Sismi
Profundidade (km/s)
(k) Manto Superior
o Sélide
T - — 017
60— Rochas nltramaficas p— @
(piroxena, olivina, pranads)
8
Manto Médio
L 300 Solido
-Ir 500 Rochas nltramaficas
o (pirozena, olivina, pranada)
s
F
E
4 15-8
A
800 ~~-=se--mmmmmmaae.
Zona
Sismica
= 1000 Manto Iaferior
A Fliaido
-T- Rochas ultramaficas
E (piroxenn, olivina,pranada)
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F
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% 1600
b) 8l

Ni-Fe (%)

— 1740

3.4 — Estrutura interna da Lua, em a) (modificada de Freedman e Kaufmann 1998) e em b) (modificada de Mursky 1996).

Informagdes sismicas, fornecidas pelas missdes Apollo, indicam a existéncia de uma

descontinuidade entre 60 a 75 km de profundidade, que marca a interface entre a crusta e o
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manto na face visivel. Os dados de topografia e gravimetria indicam uma espessura de pelo
menos 100 km na face mais longinqua (Audoze e Israél 1996).

O manto estende-se dos 60 até¢ aos 1400 km de profundidade e divide-se em manto
superior, medio ¢ inferior (Uchupi e Emery 1993, Audoze e Israél 1996, Mursky 1996).
Freedman e Kaufmann (1998) consideram um manto superior solido € um inferior plastico, a
astenosfera. A diminui¢do da velocidade sismica aos 500 km pode ser devida a uma variagio na
composi¢do, no estado ou uma fusdo parcial (Uchupi e Emery 1993, Audoze e Isragl 1996). O
mais provavel (Mursky 1996) ¢ dever-se a uma diminuicdo de Mg/(Mg+Fe) dos silicatos ou
devido a presenga de uma pequena quantidade de ferro e sulfureto de ferro. Aos 1000 km ha uma
diminui¢do da velocidade das ondas sismicas que parecem indicar uma zona de fusdo parcial,
astenosfera. E na base do manto médio que se originam os sismos.

O material do manto lunar tem, aproximadamente, a mesma densidade e propriedades
elasticas que o do manto terrestre o que leva a pressupor uma composigio semelhante. Assim, o
manto lunar serd constituido por piroxena, olivina e, possivelmente, granada (Uchupi e Emery
1993, Mursky 1996, Ringwood 1986).

A camada mais externa da Lua, até aos 1000 km de profundidade, é considerada litosfera,
sendo mais espessa que a terrestre.

A baixa densidade da Lua, quando comparada com a Terra, exclui a possibilidade de
existir um ndcleo metalico de tamanho consideravel e sugere um baixo teor em ferro. Porém, ndo
existem evidéncias suficientes para confirmar a presen¢a de um nucleo. A analise das raras
ondas sismicas, causadas pela queda de meteoritos ou pela ac¢do da forga de gravidade terrestre,
indicam a possivel existéncia de um nicleo aos 1400 km, hipoteticamente de sulfureto de ferro
ou de uma liga de ferro e niquel (Audoze e Israél 1996, Mursky 1996) mas exclui-se a hipétese
de um nicleo metalico liquido de elevada densidade (Encrenaz et al. 1995).

As missdes Apollo levavam consigo magndmetros que confirmaram a auséncia de um
campo magnético na Lua. Porém, a medigéo do magnetismo das rochas lunares indicam que este
satélite ja possuiu uma campo magnético fraco, quando as rochas solidificaram h4 alguns bilides
de anos. Tal facto sugere que a Lua teve, originalmente, um pequeno nicleo fundido rico em
ferro (Uchupi e Emery 1993, Audoze e Isragl 1996, Freedman e Kaufmann 1998).

De uma forma geral o interior da Lua ¢ mais rigido que o da Terra pelo que ndo é de
surpreender a auséncia de morfologias associadas ao tectonismo na superficie lunar, uma vez que
0s processos tectonicos requerem o movimento de um fluido abaixo da superficie do planeta
(Freedman e Kaufmann 1998). Pierre Thomas (in Audoze e Israél 1996) refere que a actividade
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tectonica no passado foi muito fraca, se comparada com a da Terra, mas no presente é
praticamente nula e deve-se ao impacto de meteoroides.

Sem processos tectonicos importantes e sem erosdo (auséncia de oceanos e atmosfera) as
Gnicas alteragdes que ocorrem a superficie da Lua devem-se ao impacto de meteordides. Como a
Lua € um corpo de menores dimensdes que a Terra, perdeu o seu calor interno mais rapidamente

pelo que a actividade geoldgica se extinguiu ha mais tempo (Freedman e Kaufmann 1998),

3.2.3 Merecirio

Merciirio tem uma forma esférica e ocupa a posigdo mais interior no Sistema Solar. E o
menor dos planetas teliricos, sendo pouco maior que a Lua. Embora seja comparado com a Lua,
por apresentar morfologias similares, ¢ diferente no que respeita & sua estrutura interna (figura
3.5) (Strom 1984).

A densidade média de Mercirio é de 5.4 g/cm’, que é consideravelmente superior & da
Lua (3.34 g/cm’) e semelhante a da Terra (5.5 g/em®). Porém, o seu raio é aproximadamente um
terco do da Terra, o que indica que Mercario tem entre 60 a 70% de elementos pesados,
provavelmente ferro, e cerca de 30% de silicatos (Chapman 1988, Uchupi e Emery 1993). Como
os elementos pesados se concentram no niicleo, este representaria 75% do raio de Merciirio'!
(Mursky 1996 e Freedman e Kaufmann 1998). Merctrio &, pois, o planeta do Sistema Solar mais
rico em ferro.

Mercurio possui um campo magnético fraco quando comparado com o da Terra.
Contudo, a densidade apresentada pelo planeta sugere a presenca de um nicleo rico em ferro € a
sua pequena massa (0.055 da massa da Terra) parece indicar que o niicleo devera ser solido. A
lenta rotagdo do planeta pode ter impedido a formagdo de um campo magnético mais intenso
(Encrenaz et al. 1995). No entanto, se tivermos em consideragdo as causas que geraram o campo
magnético terrestre, o de Merctrio devera, também, ter sido gerado por processos idénticos, pelo
que uma parte do nicleo devera ser liquida (Strom et al. 1975, Uchupi € Emery 1993, Freedman
e Kaufmann 1998). Tal como na Terra, os materiais mais profundos da porgio liquida do nucleo
arrefeceram e solidificaram, passando a fazer parte do nucleo sélido, o que libertou a energia
suficiente para manter os movimentos de convecgio da fracgdo liquida (Freedman e Kaufmann

1998). Uchupi e Emery (1993) consideram, por outro lado, que o niicleo externo liquido deve

" O raio do niicleo terrestre corresponde a 55% do raio do planeta.
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conter algum enxofre pois, durante a diferenciagfo, 4 medida que o niicleo interno sdlido crescia,
transferia enxofre e calor para o niicleo externo.

Chapman (1988) e Mursky (1996) defendem, por analogia com a Terra, que o niicleo
tera de ser parcialmente fundido, constituido por materiais de elevada condutibilidade eléctrica
como o sulfureto de ferro (FeS). Outra possibilidade ¢ tratar-se de magnetizagdo remanescente,
de rochas férreas, nas camadas mais exteriores do planeta. Qualquer destas explicagBes requer
que haja uma diferenciagéio nicleo / manto e que o niicleo seja parcialmente fundido, ou o tenha
sido no passado.

No que respeita 4 parte externa do planeta com uma espessura de cerca de 610 km, talvez
se tenha diferenciado em manto e crusta (Mursky 1996), tendo Uchupi ¢ Emery (1993)
considerado a existéncia de uma litosfera com 150 km. Escassas informagdes de composigio
indicam que a superficie ¢ composta por silicatos com baixo teor em ferro ¢ titinio, pobre em
elementos volateis, similar a crusta feldspatica dos continentes lunares (Mursky 1996). O estudo
do espectro médio-infravermelhos indica uma composigdo intermédia da superficie com
plagioclases calco-sddicas e, por vezes, a existéncia de piroxenas ricas em magnésio (enstatite) e
olivina (forsterite), compativeis com os basaltos terrestres (The Mercury Messenger 1997a).
Encrenaz et al. (1995) refere que o albedo da camada de regélito é semelhante ao dos silicatos
terrestres que possuem ferro (Fe’*), caracteristico dos basaltos ricos em piroxena. O albedo
médio de Mercirio € maior do que o dos mares lunares, o que pode explicar a auséncia de

ilmenite (FeTiO;,

Figura 3.5 — Estrutura interna de Mercirio (URL41).
InformagBes recolhidas pela sonda Mariner 10 indicam que Mercirio possui uma

atmosfera muito ténue, na realidade uma exosfera. Esta ¢ uma regifio no limite da atmosfera de

um planeta, na qual as particulas de movimento rdpido podem escapar completamente ou entrar
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em Orbita a sua volta. Segundo Smith e Marcony (in The Mercury Messenger 1997a), Merciirio
tem multi-atmosferas, cada uma com caracteristicas diferentes, determinadas pelo gas especifico
que as forma. Foi possivel identificar hidrogénio, hélio, oxigénio, sddio e potassio na sua
constituigdo. Potter € Morgan (in The Mercury Messenger 1997a) referem que o regélito é a
fonte de sodio e potassio da atmosfera, sendo os ventos solares a fonte provavel de hidrogénio e
hélio. As concentragdes elevadas de sodio e algum potassio detectadas na atmosfera foram,
também, associadas a morfologias no hemisfério mapeado. Estes elementos levam ao
aparecimento de estruturas claras no radar, que levam a aceitar que os materiais vulcinicos em
Mercirio sdo feldspatoides alcalinos e nfio basaltos como os lunares (The Mercury Messenger
1997a).

A presente atmosfera pode ser considerada como um diagndstico da composigio da

superficie de Mercurio e, consequentemente, da sua historia.

3.2.4 Vénus

Vénus oOrbita quase circularmente em torno do Sol, com movimento de rotagdo
retrogrado, e recebe perto de 20 vezes mais radiagdes do que a Terra. Apresenta um tamanho,
massa e densidade (tabela 2.2) quase idéntico ao da Terra o que levaria a crer terem estruturas
internas (figura 3.6) e composigdes quimicas semelhantes. No entanto, existem diferengas.

Vénus tem menor densidade média (5.4 g/cm’®) que a Terra (5.5 g/cm’). Hsui e Toksoz
(1977) explicam esta diferenga de densidade com base na teoria da condensagdo da nebulosa,
tendo Vénus incorporado menos enxofre do que a Terra. A teoria sugere, também, que o niicleo
venusiano se tera formado depois do da Terra e possuira menor quantidade de sulfureto de ferro.

Estudos geofisicos e quimicos indicam que o niicleo de Vénus representa 50% do seu raio
e que a densidade das diferentes camadas do planeta varia em profundidade, sendo de 2.8 g/cm’
para a crusta, de 3.3 g/cm’ para o manto superior, 5.3 g/cm’ para o manto inferior € 7.5 g/em’
para o nucleo (Mursky 1996).

Vénus possui uma crusta cuja espessura pode variar entre 10-30 km. A presenca de
basaltos a superficie € explicada pela existéncia de um manto parcialmente fundido (Mursky
1996). Medigdes de radioactividade, feitas pela sonda Venera 8, parecem indicar, também, a
existéncia de rochas graniticas (Uchupi ¢ Emery 1993). A diferenca de composi¢do das rochas

basalticas analisadas pelas sondas Venera 13 e 14 e Vega 2, usando fluorescéncia de raios-X,
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potencializam uma divisdo do manto em duas zonas, a superior ¢ a inferior. O vulcanismo
basaltico, que se cré resultante de um manto parcialmente fundido, ¢ a semelhanga de
composigdo entre os basaltos terrestres e venusianos, sugerem que a composi¢do do manto
supernor seja 1déntica a do terrestre. De acordo com Uchupi € Emery (1993) e Mursky (1996), os
minerais que constituem o manto devem ser piroxenas (~ 63%), olivina (~ 28%) e granada (~
5%).

Estima-se que a espessura da litosfera varie entre 60-80 km, assim se trate de uma regido
com estruturas associadas a plumas mantélicas, como vulcdes ou coronas, ou regides de menor
actividade das correntes de convecgfo no manto (Mursky 1996).

Segundo Mursky (1996), a auséncia de campo magnético em Vénus pode levar a pensar
que o nicleo ndo possui correntes de convecgdo, apesar das elevadas pressdes e temperaturas que
deveriam ser suficientes para permitir esse fluxo. Uchupi e Emery (1993) referem a provavel
existéncia de um nucleo liquido de tamanho moderado. Outra explicagdo para a auséncia de

campo magnético € a lenta rotagfio do planeta (Uchupi ¢ Emery 1993, Mursky 1996).

Figura 3.6 — Estrutura interna de Vénus (URL42).

Vénus possul uma atmosfera toxica e densa constituida, basicamente, por didxido de
carbono. A sua elevada temperatura média (475°C) faz dele o planeta telirico mais quente o que,
associado a pressdo & superficie, a atmosfera toxica ¢ auséncia de 4gua, torna este ambiente
hostil ao desenvolvimento de vida como a conhecemos (Uchupi ¢ Emery 1993, Encrenaz et al.
1995, Audoze e Israél 1996, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998). A superficie esta
escondida por nuvens que possuem acido sulftrico, conferindo a este planeta um grande poder

de reflexdo da luz, dcido nitrico e acidos hidrocluéricos (Encrenaz et al. 1995).
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3.2.5 Marte

Marte € o quarto planeta a contar do Sol e tem muitas caracteristicas em comum com a
Terra, embora s6 tenha cerca de metade do seu raio. Apresenta uma estrutura interna (figura 3.7)
com nucleo metélico rodeado de manto e crusta. A densidade média do planeta (3.9 g/cm’)
sugere, quando comparada com a Terra, um menor teor em ferro (25% da massa em comparagéo
com 33% na Terra) e maiores proporgdes de volateis como o oxigénio e enxoffe.

O campo gravitico € a baixa densidade da crusta (2.9 g/cm’) indica que esta camada tem
uma espessura média de 50 km, embora varie com a topografia (8 km na planicie de Hellas ¢ 77
km na regido vulcdnica de Tharsis). Informagdes fornecidos pela sonda Viking indicam uma
abundancia de ferro, magnésio, célcio, enxofre, aluminio, cloro e titAnio. Anélises do regélito
indicam produtos de alteragdo do basalto, bem como a presenga de titanomagnetite
provavelmente responsivel pelo magnetismo do solo (Uchupi e Emery 1993). As diferentes
intensidades de albedo indicam vérios graus de oxidagdio do basalto. O estudo do espectro de
infravermelhos, pela sonda Mariner 9, indicia uma mistura de basalto e argilas no regélito.

A densidade do manto (3.45 g/cm’) sugere um teor em ferro duas a trés vezes inferior a0
do manto terrestre, constituido por 6xido de ferro (FeO), olivina (75% de fosterite, 25% de
faialite) e piroxena. Registos sismicos da sonda Viking 2 evidenciaram, no manto superior, uma
mudan¢a de densidade causada por uma expansdo termal produzindo, possivelmente, uma
astenosfera a profundidade de 250 km (Uchupi e Emery 1993). Se assim for, a litosfera tera uma
espessura que varia entre 80 a 200 km o que impede que haja actividade tectonica idéntica a da

Terra (Encrenaz et al. 1995).

Figura 3.7 — Estrutura interna de Marte (URL14).
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Marte tem um campo magnético muito fraco (2% do campo magnético terrestre) que
possibilita a existéncia de um nicleo metalico liquido. O fraco campo magnético pode dever-se a
menor quantidade de material condutivo no nucleo, ou as propriedades dinimicas desse material
que ndo permitem um efeito de dinamo significativo. O momento de inércia do planeta reforca a
ideia de um nucleo denso, provavelmente rico em ferro, na forma metalica (Fe) e de sulfureto
(FeS) (Encrenaz et al. 1995, Audoze e Israél 1996, Mursky 1996). Encrenaz et al. (1995) refere,
com base em medigdes do campo magnético, que a existéncia de um campo magnético fraco
sugere um nucleo liquido mas ndo exclui a possibilidade de existir uma parte solida. Esta camada
tera aproximadamente 1700 km de espessura.

Freedman e¢ Kaufmann (1998) consideram que, de uma forma geral, Marte ndo possui
campo magneético no entanto, existem regides da crusta que estio magnetizadas e que levam a
crer serem verdadeiras reliquias de uma época primordial em que o planeta tinha campo
magnetico.

Dados sismicos da sonda Viking indicam que Marte é um planeta geologicamente
inactivo (Tittman 1979). Solomon (in Uchupi € Emery 1993) refere que auséncia de actividade
sismica ¢ uma consequéncia da elevada espessura da litosfera. Encrenaz et al. (1995) defende
que devido ao decaimento de elementos radioactivos a energia interna diminuiu com o tempo
inferindo, dai, que a actividade geologica de Marte estd, provavelmente, extinta enquanto a da
Terra, que possui mais massa, estd ainda activa. Golombek et al. (1992), defendem, porém, que a
existéncia de estruturas vulcinicas a superficie sugerem que Marte esta activo. Créem, também,
que a tensdo causada pelo arrefecimento da litosfera deveria resultar em actividade sismica que

seria, eventualmente, maior que a da Lua e menor que a da Terra.

Marte tem uma atmosfera menos espessa e 100 vezes menos densa que a da Terra,
constituida por 95% de dioxido de carbono (CO,), 2.7% de nitrogénio, 1.6% de argon e pequenas
porgdes de outros gases. Pensa-se que a velocidade de escape tenha feito ejectar a atmosfera
inicial, ndio tendo formado uma nova, por dificultar a fixagdo dos volateis (Uchupi ¢ Emery
1993, URL14, URLI18). Uma vez que a quantidade de dioxido de carbono é muito elevada
poder-se-ia esperar um efeito de estufa, que aumentasse a temperatura do planeta, o que nfio
acontece porque a atmosfera € pouco espessa, diluindo o diéxido de carbono (Encrenaz et al.
1995).
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Marte tem dois satélites, Phobos e Deimos, que sdo pequenos objectos irregulares, de
forma elipséide, com orbita circular (tabela 3.4). A superficie de ambos os satélites esta coberta
por um regolito de cor escura e saturada de crateras.

A baixa densidade de Phobos indica uma composi¢do rica em elementos leves,
potencializando um interior muito poroso ou contendo material de baixa densidade, como o gelo.
O espectro de Phobos e Deimos reflectem superficies muito secas. A cor e o albedo indicam que
estes corpos t&m uma composigéio semelhante a dos condritos carbonaceos, o que permite supor

a sua captura por Marte (Uchupi e Emery 1993, Audoze e Israél 1996).

Tabela 3.4 — Algumas caracteristicas fisicas dos satélites (Uchupi e Emery 1993, Encrenaz et al. | 995,
Audoze e Israél 1996, Freedman e Kaufmann 1998).
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As caracteristicas de Phobos e Deimos levam a crer que sejam objectos primitivos
capturados por Marte. De acordo com Brahic (in Audoze e Isragl 1996), alguns cientistas pensam
que a matéria que os constitui se assemelha 4 “poeira primordial” e aos planetéides primitivos
que originaram os planetas. Outros, defendem que estes satélites sdo asterdides, oriundos da
cintura de asterdides, e capturados por Marte (Encrenaz et al. 1995, Freedman e Kaufmann 1998,
URL15, URL29). Contudo, a origem destes corpos é ainda desconhecida. Serfio asteréides

capturados apos a formagdo de Marte ou remanescentes da sua formagdo?
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3.3. Morfologia dos planetas telaricos

3.3.1 Consideracdes gerais

As morfologias dos planetas telaricos podem ser agrupadas em trés categorias principais
de acordo com os processos responsaveis pela sua génese, em morfologias endogenas, exdgenas
e exoticas (Uchupi e Emery 1993). As morfologias endégenas sdo devidas a ac¢io das forgas
internas do planeta (tectonismo, plutonismo e vulcanismo), as exégenas sio aquelas que derivam
da acglo dos agentes externos, como por exemplo, factores climaticos, erosdo, transporte e
deposi¢do a superficie, e as exdticas resultam do bombardeamento por meteordides e cometas.
Estes trés processos geradores de morfologias podem ter actuado em conjunto num mesmo corpo
planetario (Uchupi € Emery 1993, Freedman e Kaufmann 1998).

As morfologias exoticas representam a continuagdo dos processos responsaveis pela
formagéo dos planetas e satélites. O impacto de grandes meteoréides provocaram o incremento
da massa no corpo impactado e alteragdes das morfologias exdticas da superficie. As
caracteristicas dos terrenos exéticos, em qualquer corpo, sdo controladas pela existéncia de
atmosfera, densidade e composi¢do do corpo que sofreu o impacto (Uchupi ¢ Emery 1993,
Encrenaz et al. 1995). Os registos das morfologias exdticas antigas podem ter sido parcialmente
perdidos devido a processos vulcdnicos ou tectonicos. Como resultado, a 4rea total com
morfologias exoticas nos planetas teliricos, ¢ em média, de 14%, sendo menor que 1% em
Vénus e na Terra e até¢ 84% na Lua (tabela 3.5) (Uchupi e Emery 1993). De um modo geral, ¢é
esperado que os corpos maiores tenham menor percentagem de formas exoticas devido a
posterior obliteragdo por processos enddgenos e exégenos.

Apos a sua formagdo, todos os planetas teluricos sofreram erosfo, pelo menos por ac¢do
dos impactos continuos de meteordides, que fragmentaram as rochas da superficie. Estes
impactos levaram a formagfo de ejecta que, ao ser projectado, pode ter originado finas camadas
sedimentares. No caso da Terra, as morfologias exdgenas sdo geradas por accio dos agentes
externos, podendo considerar-se a erosdo, transporte e sedimentagfio devidas essencialmente a
agua e ao vento. Na Lua, Mercirio ¢ Vénus, que ndo possuem 4gua liquida nem vento, estas
morfologias reflectem movimentos de massa ao longo de escarpas de falha, na periferia de
crateras de impacto, nas crateras e vertentes dos vulcGes e nas frentes de correntes de lava
(Uchupi e Emery 1993). Quanto a Marte, a sua superficie apresenta morfologias (resultantes de

erosdo, transporte ¢ sedimentagdo) que parecem ter sido originadas por grandes volumes

43



liquidos. A erosdo provocada por cursos de agua ja ndo opera hoje no planeta devido as suas
temperaturas extremamente baixas. Sdo vestigios dessa acgdo exogena a existéncia de um antigo
glaciar (capas de gelo polar), de canais formados por inundagdes e de redes de vales encaixados
entre as regides de crateras, representando canais de drenagem onde fluiam os rios ou o
permaforst fundido, quando o planeta estava mais quente, originando morfologias de escoamento
(Uchupi e Emery 1993, Freedman e Kaufmann 1998, URL18, URL30). A inexisténcia de 4gua
ou qualquer outro liquido, desde ha muito, fez com que a superficie se mantivesse quase
inalterada por milhares de milhdes de anos. Consequentemente, a maior parte da erosio e do
transporte das poeiras disseminadas pelo planeta ¢ obra dos ventos (Uchupi e Emery 1993,
URL30). As morfologias endégenas de Marte foram modificadas pelas exdgenas representando,
assim, estruturas intermédias entre planetas sem agua e a Terra (URL 30).

As morfologias enddgenas sdo muito importantes na Terra. Os movimentos de convexio
do manto geram movimentos divergentes, convergentes e de translagdo das placas litosféricas, o
que contribui para a formagéo de estruturas e morfologias particulares, Unicas neste planeta.
Vénus e Marte ndo possuem placas litosféricas sendo as suas estruturas endégenas originadas
essencialmente por plumas mantélicas cilindricas (Uchupi e Emery 1993, Freedman e Kaufmann
1998). Marte apresenta uma dicotomia crustal causada por processos enddgenos ou por um
impacto gigante de um corpo planetirio nos primérdios da sua historia. Pequenas plumas
cilindricas penetraram a sua litosfera formando os grandes edificios vulcanicos de Tharsis e
Elysium. Vénus possui muito poucas crateras de impacto pois a actividade ignea repetida foi
apagando esses registos. A sua crusta ¢ pouco espessa, tendo sido atravessada pelas plumas que
geraram uma espécie de actividade tectonica, provocando ruptura e curvatura da litosfera. O
levantamento desta originou as coronas ¢ aracndides (morfologias especificas deste planeta) ¢ a
formagdo de grandes regides montanhosas (Uchupi ¢ Emery 1993). A Lua é dominada por
morfologias exéticas, tendo as endogenas uma representacdo de apenas 16% (tabela 3.5). N&o
existem caracteristicas relacionadas com tectonica de placas e sdo raras as de origem vulcdnica,
consistindo possivelmente em cones de cinzas e domos associados. Em contraste com a Lua,
Mercirio tem uma superficie dominada por estruturas enddgenas. Cerca de 76% da metade que
foi fotografada, sdo quase todas planicies de origem vulcinica. Porém, ndo existe evidéncia de
morfologias endogenas produzidas pela actividade tectonica (Uchupi e Emery 1993, Encrenaz et
al. 1995).
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Tabela 3.5- Distribuigio das morfologias nos planetas teliricos

(em percentagem) (segundo Uchupi e Emery 1993).

orfologias Exdticas
Enddgenas Exégenas | Crateras Fusiio por
Terra 54 46 <l <1
Lua 16 0 84 <l
Mercurio 76 0 24 <l
Vénus 99 <1 <1 <1
Marte 19 37 44 <]

As morfologias dos planetas, embora parecidas, nio sdo completamente iguais pelo que
houve necessidade de arranjar nomenclaturas de referéncia, que possam ser utilizadas a fim de

uniformizar a linguagem (tabela 3.6).
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Tabela 3.6 - Nomenclatura das formas de terreno nos planetas tellricos (compilado de Uchupi ¢ Emery 1993, Mursky
1996, Freedman e Kaufmann 1998).

Planitia (Planitiae)

Planicies baixas normalmente associadas a crateras de impacto de grandes
dimensdes

Designacio Caracterizaciio Planetas em que
' aparecem
Terra (Terrae) Grandes extensdes de terreno com morfologia variada (equivalente aos | Todos os planetas
continentes terrestres)
Regio (Regiones) Regibes com topografia elevada, incluidas ou ndio nas Terrae Vénus ¢ Marte
2]
‘%
E’n Mons (Montes) Montanhas, frequentemente de natureza vulcénica Vénus ¢ Marte
w
E Planum (Plana) Planaltos ou planicies elevadas com diferentes origens Vénus ¢ Marte
Tt
=}
=

Vénus ¢ Marte

mais acidas. Ocorrem, normalmente, em grupos

Mare (Maria) Depressdes preenchidas por material basaltico Lua
Vallis (Valles) Formas semelhantes a dos vales terrestres, podendo corresponder, a| Vénuse Marte
processos genéticos distintos (correntes fluviais, escoadas lavicas de grande
extensdo ou fossas tectonicas
Fossa (Fossae) Depressdes alongadas ¢ profindas de natureza tectonica Vénus ¢ Marte
Chasma (Chasmata) | Estruturas lineares correspondentes a fossas ou vales com escarpas ¢| Vénuse Marte
interpretadas como estruturas distensivas
Crater (Craters) Crateras de impacto Vénus ¢ Marte
Patera (Paterae) Crateras profundas e complexas normalmente interpretadas como caldeiras | Vénus e Marte
vulcanicas
Rupes Escarpas de origem tecténica Vénus
Dorsum (Dorsa) Zonas elevadas e alongadas semelhantes as cristas terrestres Vénus
' § Linea (Lineae) Estruturas alongadas de origem tectonica Vénus
=
; §_ Tessera (Tesserae) Terrenos cadticos com duas ou mais direcgdes de cristas ou fossas Vénus
8 anastomosadas, interpretadas como estruturas compressivas (em Marte
2 aparecem no fim dos chasmas)
E
i é Corona (Coronae) Estruturas circulares de grandes dimensdes (em média 250 km de didmetro) Vénus
rodeados por um anel de cristas ¢ fossas concéntricas, internamente ocupada
por materiais vulcinicos e externamentc com estruturas radiais do tipo
graben. Correspondem a estruturas mistas (tectonicas e wvulcanicas)
interpretadas como a expressdo crustal de fendmenos mantélicos (plumas?).
Os aracnoides sdo estruturas percursoras das coronas
Novae Estrutura radial tipo estrela. Podem representar coronas intermédias ou
aquelas cujo desenvolvimento foi impedido.
Anémonas Escoadas lavicas emitidas a partir de uma fissura (raras) Vénus
Domos vulcinicos:
Ticks Domos circulares de dimensdo média (25 km de didmetro) com cristas e Vénus
fossas radiais por onde sai a lava
Pancakes Domos com estrutura concéntrica ¢ radial parecendo estar associados a lavas
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3.3.2 Morfologias de referéncia

Dos planetas teluricos, a Terra é o mais complexo e com maior diversidade de
morfologias. Uma vez que habitamos este planeta temos a oportunidade de estudar os processos
geoldgicos que formam e modelam a sua superficie. A exploragio planetiria evidenciou que as
superficies dos planetas rochosos e dos seus satélites estiveram, de um modo geral, sujeitas aos
mesmos processos geologicos que a Terra. A importéncia e forma de accio de cada um difere de
planeta para planeta, de acordo com o ambiente local. O vulcanismo, o tectonismo, a erosio e o
impacto de meteordides sdo os principais processos modeladores da superficie dos planetas.
Reconhecendo as morfologias produzidas por cada um destes processos, ¢ possivel revelar a
historia da superficie de um planeta. O conhecimento das morfologias terrestres ¢ dos processos
que as originaram ¢, pois, fundamental como termo de comparagdo para as morfologias dos

outros planetas teluricos.

3.3.2.1 Morfologias devidas a processos enddgenos

Morfologias vulcdnicas

A produgéo e transferéncia de calor ¢ fundamental para o desenvolvimento de processos
internos. Como consequéncia do calor, o material em profundidade funde e pode ascender a
superficie formando vulcdes. Os vulcdes diferem no tamanho, forma e tipo de material que
expelem. A natureza dos produtos expelidos, a morfologia das suas acumulagdes e os edificios
vulcanicos dependem fundamentalmente do caricter das fracgGes magmaticas que lhes ddo
origem. Sabe-se que a viscosidade do magma aumenta com o teor em silica e que, pelo contrario,
a fluidez € maior nos magmas mais ricos em ferro e magnésio, aumentando com a temperatura e
com a quantidade de agua contida no magma. Outro aspecto importante no tipo de actividade
vulcénica € o teor de gases dissolvidos no magma, pois esse pardmetro condiciona a temperatura
de solidificagdo da lava e, consequentemente, a sua mobilidade, além de determinar o caricter
mais ou menos explosivo das erupgdes (Encrenaz et al 1995, Mursky 1996, Freedman e
Kaufmann 1998).

Existe uma variedade considerdvel de erupgdes vulcdnicas. Algumas sdo relativamente

calmas, expulsando lava fluida, enquanto outras sio explosivas libertando uma grande
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quantidade de materiais piroclasticos. As lavas fluidas tendem a formar edificios baixos e de
grande extensdo lateral, enquanto as lavas viscosas originam morfologias relativamente pequenas
mas escarpadas. As erupgdes explosivas produzem e dispersam grande quantidade de material
fragmentado. Nalguns casos podem ocorrer depressdes das crateras devido as explosdes ou
colapso do tecto da cdmara magmatica (Mursky 1996, Press e Siever 1998).

A classificagdo da actividade vulcanica difere de autor para autor estando apresentada na
tabela 3.7 uma sintese da actividade vulcanica segundo Mursky (1996). De uma forma muito
geral pode estabelecer-se uma relagio entre o tipo de actividade vulcénica e a morfologia dos
respectivos edificios construidos. E aceite que a uma actividade vulcdnica efusiva (tipo
havaiano) se associe a cones de lava em forma de escudo enquanto que os cones de cinzas e os
cones compositos sdo o resultado de actividade vulcanica explosiva ou mista (tipo vulcaniano ou

estromboliano) (Press e Siever 1998).

Os vulcdes escudo tém a aparéncia de um cone achatado e extenso cuja base da vertente se une
imperceptivelmente com a paisagem envolvente (figura 3.8). Os vulcdes em escudo sdo
construidos, basicamente, por fluxos basalticos que emanam do topo da cratera ou de fissuras
dos flancos. A baixa viscosidade do magma basaltico confere-lhe uma grande velocidade de
movimentagfio nas vertentes permitindo que as correntes de lava atinjam grandes distincias
(Mursky 1996, URL36). Dependendo do tamanho e do modo de construgdo, os vulcdes em
escudo podem ser designados islandicos e havaianos. Os vulcdes islandicos sdo menores,
construidos por saidas de lava da cratera ou de pequenas fissuras em zonas mais ou menos
planas. Os escudos havaianos (ex. ilhas havaianas) sio de maiores dimensdes, possuem um cume
aplanado e uma caldeira (ex. caldeira do Mauna Loa no Havai). As erupgoes isldndicas diferem
das havaianas pelo facto de envolverem uma grande quantidade de lava e uma actividade

explosiva em menor proporgio (Mursky 1996, Press e Siever 1998).
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Os vuledes compésitos (figura 3.9) sdo originados por um magma de natureza mais
viscosa e, dependendo do tipo de descarga, as erupgdes que os geram podem ser estrombolianas,
vulcanianas ou plinianas. Os aparelhos vulcanicos sdo simétricos, de grandes dimensdes,
escarpados, de declive acentuado, construido por camadas alternas de lava e de material
piroclastico (estratovulcdo), expelidos durante periodos de actividade explosiva (ex. monte Fuji
no Japdo, monte Shasta na California, monte Rainer e monte S*. Helena em Washington). As
rochas que compdem os vulcdes compdsitos sdo mais siliciosas que as dos vulcdes em escudo
sendo os andesitos o tipo de rocha mais comum, aparecendo pequenas quantidades de ri6lito e,
por vezes, de basalto (Mursky 1996, Press e Siever 1998, URL36).

Qutras estruturas vulcédnicas, encaradas como variagdes de vulcdes compositos, sdo as
caldeiras (figura 3.10). Estas depressdes vulcdnicas, muitas vezes circulares, correspondem a
grandes crateras formadas, parcialmente, por actividade vulcanica explosiva mas especialmente
por colapso da cratera devido ao abatimento do tecto da cAmara magmatica (Press e Siever 1998,
URL36, URL38).

Os cones de cinzas sio estruturas vulcdnicas comuns, constituidas por pequenos
fragmentos piroclasticos, as cinzas, que se acumulam em torno da cratera tornando-a circular e
gerando aparelhos vulcanicos de forma cénica (figura 3.11). Estas estruturas sdo o resultado de
uma lava bastante viscosa o que dificulta a erupgdo, acabando por ocorrer através de violentas
explosbes cuja intensidade determina a dimensdo do material piroclastico que é projectado
(Encrenaz et al 1995, Mursky 1996, Press e Siever 1998, URL36).
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b)

Figura 3.8 — VulcGes escudo, a) perfil do Mauna Loa (Havai)
(URL39); b) ilhas Galapagos, vistas de topo ({/RL.35).

Figura 3.11 — Cone de cinzas, Mauna Kea (URL37).
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Outras morfologias enddgenas

A litosfera terrestre estd dividida em placas tecténicas que podem conter crusta ocednica
e continental. Devido 4 libertagdo da energia interna geram-se correntes de convecgdo no manto
que promove a movimentagdo das placas litosféricas, as quais se podem deslocar relativamente
as adjacentes de trés maneiras possiveis: divergentes, convergentes e transformantes (tabela 3.8).

A interac¢do entre placas litosféricas resulta na formacdo de cadeias montanhosas,
sismos, vulcdes, fossas ocednicas, dobras (figura 3.12), falhas, arcos-ilha, vales de rifte. Os
limites de placas, além de coincidirem com a localizagdo preferencial dos sismos e vulcdes, sdo
zonas de grande deformagdo devido 4 interacgdo entre duas placas. Ao contrario, as porgdes
interiores das placas litosféricas (cratdes) sdo zonas tectonicamente estaveis (Encrenaz et al.
1995, Mursky 1996, Press e Siever 1998).

Tabela 3.8 - Caracteristicas da actividade vulcnica associada a diferentes tipos de limite de placas (compilado de

Encrenaz et al. 1995, Mursky 1996, Press e Siever 1998).

Tipo de limite | Tipo de placas | Topografia Acontecimento geol6gico Exemplos Tipo de actividade
envolvidas vulciinica
Ocednica- Dorsal médio- Alargamento do fundo Crista médio- Basaltica
ocednica ocednica ocednico, sismos, Atlintica
Divergente magmatismo, vulcdes
(forgas
distensivas) - Continental- Vale de Rifte Separagiio de continentes, Rifts da Africa | Basaltico a riolitico
continental sismos, vulcdes, magmatismo Oriental
Ocednica- Arcos-ilhas e Subdugdo, sismos profundos, Ilhas Aletiteas Basaltica a
ocednica fossas magmatismo, vulcdes e (Alasca) andesitica
ocednicas deformagdo de rochas
Convergente
(forgas Continental- Arcos Subdugio, sismos profundos, | Montanhas dos | Andesitica (muitas
compressivas) ocednica vulcanicos e magmatismo, vulcanismo, Andes vezes explosivo)
fossas deformagiio de rochas
ocednicas
Continental- Sismos profundos, deformagdo | Montanhas dos Geralmente
continental Montanhas de rochas Himalaias nenhum
Oceiinica- Deformagio de Sismos Contacto do
_ ocedinica rifts Pacifico Sul e
Transformante Pacifico Oriental
(forgas de Continental- Falhas e Nenhum
cisalhamento) continental deformagdio de | Sismos e deformagdo de rochas Falhade S.*
montanhas André
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O movimento divergente das placas ¢ acompanhado da saida de material na zona de
separago originando, ao nivel do fundo oceano, longas cadeias montanhosas por vezes maiores
que as continentais, as cristas médio-ocednicas (figura 3.13), que exibem vulcanismo basaltico e
falhas causadas pelas forgas distensivas. A divergéncia de placas continentais gera longos vales
de rifte e € acompanhada por actividade vulcénica alcalina.

A convergéncia de placas implica a colisdo entre duas placas originando cadeias
montanhosas (figura 3.14a), nomeadamente os Himalaias € os Alpes, no caso de se tratarem de
placas continentais. No entanto, a formagio de cadeias montanhosas pode resultar, também, do
choque entre uma placa ocednica com uma continental, que por subducgdo da placa ocednica
origina uma cadeia montanhosa paralela a zona de subducg¢do, acompanhada de fendmenos
vulcénicos, como € o caso da cordilheira dos Andes (figura 3.14b). A actividade orogénica
envolvendo duas placas ocednicas implica a subduc¢do de uma delas gerando fenémenos de
vulcanismo dos quais resultam cadeias de ilhas vulcénicas (arcos-ilha) nas proximidades da zona
de subducgdo (ex. ilhas Aléutes e ilhas do Pacifico) (figura 3.15).

O terceiro tipo de limite entre placas, transformantes, ocorre quando duas placas deslizam
horizontalmente, uma em relagfo a outra. A falha de S*. André (figura 3.16) ¢ um bom exemplo
de falha tranformante envolvendo duas grandes placas, a placa ocednica do Pacifico e a placa
continental Norte Americana. Nestes limites de placas sdo vulgares os fenémenos sismicos, ndo
acontecendo actividade vulcdnica. Todavia, a acgdo das forgas de cisalhamento sobe duas placas
ocednicas originam as iniimeras falhas transformantes que atravessam, por exemplo, os rifts
médio-ocednicos (figura 3.13) (Encrenaz et al. 1995, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998,
Press e Siever 1998).

Segundo Press e Siever (1998), a acompanhar a orogenia existe a formagfio de intrusdes
magmaticas (figura 3.17) que originam batélitos. Tal é o caso representado pela figura 3.18,
inicialmente considerado como resultado do impacto de um meteorito mas que, na realidade, se

trata de um batoélito erodido.

Além do vulcanismo associado a placas tectonicas existe outro que é explicado por
plumas mantélicas, designadamente os vulces intraplacas. A origem destes vulcdes ¢ atribuida
aos “hot spots” ou pontos quentes, pequenos centros de actividade vulcanica, associadas a
plumas mantélicas ascendentes que, ao atingirem a placa litosférica em movimento, podem
originar cadeias de ilhas ocednicas (figura 3.15 e 3.19) (ex. ilhas havaianas, ilhas Galdpagos)
(Uchupi e Emery 1993, Encrenaz et al. 1995, Mursky 1996, Press e Siever 1998). Assim, as
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plumas nfo sdo mais que colunas tubiformes de magma com origem na base do manto, mais
especificamente na camada D, que atingiram a superficie (Encrenaz et al. 1995, Freedman e
Kaufmann 1998). Grande parte dos “hot spots” localiza-se nos continentes, sendo a placa
africana a que contém maior concentragio destes (Mursky 1996). Uchupi e Emery (1993)
referem que uma pluma com uma grande cabega esférica pode provocar o levantamento (uplift)
da crusta, vulcanismo baséltico fluido e, possivelmente, metamorfismo regional ou fusfo da

crusta.

a)
3.12 - Dobras, a— Dobras em metassedimentos (Australia), b — Dobras e Domos saliferos (estruturas circulares

escuras) (Irao) (URL34).

e g

Figura 3.13 — Dorsal Médio-Atlantica cortada por falhas

transformantes (Freedman e Kaufmann 1998).
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b)
Figura 3.14 — a) Montanha do planalto do Tibete
(URL39), b) cordilheira dos Andes, Chile (URL34).

Figura 3.15 — Fossa do Japo (seta branca) devido 4 convergéncia de placas.
Cadeia vulcanica do Havai (seta laranja) e Ilhas Aleutes (seta amarela)

{Press e Siever 1998).
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Figura 3.16 — Falha de S". André (Press e
Siever 1998).

Figura 3.17 — Intrusfio de Brandberg, Namibia. Estrutura
circular com cerca de 2.5 km de didmetro. Corresponde a
uma intrusdo granitica com cerca de 120 M.a. e parece
estar relacionada com intrusGes que precedem a abertura
do Atléntico (URL34).
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Figura 3.18 — Domo erodido. A auto-estrada que passa & direita

sugere as suas dimensdes (Press e Siever [998).

=

Figura 3.19 — Vulcdes Kamchatka, Russia. Os pico triangulares
a azul sdo os vulcdes e, a branco, uma cobertura de neve.
Esta zona vulcdnica situa-se sobre um limite de placas
tectonicas ({/RL335).

3.3.2.2 Morfologias devidas a processos exdgenos

Os processos exogenos produziram uma enorme variedade de morfologias resultantes da
ac¢lo da agua, vento, gelo € movimento de terrenos por acgdo da forga gravitica (Uchupi e
Emery 1993, URL32). Nos planetas cuja acgfio da dgua e do vento ndo se verificam, os processos
exogenos limitam-se a acgdo da forga gravitica (URL32).

As morfologias fluviais sfo produzidas por ac¢fo da 4gua, a qual existe nos oceanos,

atmosfera, rios, lagos, em subterrdneo e nos glaciares. Na Terra, a movimentagdo da agua é o
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agente de erosdo mais importante, sendo responsavel pela formagio de sedimentos, do seu
transporte ¢ sedimentagdo (Mursky 1996). A sua acgdo modela a paisagem esculpindo vales e
desfiladeiros (ou canhdes) em zonas de topografia mais acidentada (figura 3.20) e redes de
drenagem fluviais com aspecto dendritico (figura 3.21) em regides onde o declive é mais
reduzido ou quase horizontal (Mursky 1996, Press e Siever 1998, URL34).

Os sedimentos transportados em suspensdo pelas correntes sio posteriormente
depositados €, caso se acumulem nas vertentes de montanha, podem originar estruturas em forma
de leque, leques aluvionares (figura 3.22) (Press e Siever 1998). A morfologia de deposigdo dos
detritos depende ndo sé da topografia mas também, entre outros factores, da velocidade da
corrente. O aumento da capacidade de um rio pode permitir que bancos de sedimentos existentes
sejam erodidos e se formem novos bancos. Estes bancos reorientam o fluxo do rio, conferindo-
Ihe a aparéncia entrelagada (figura 3.23) (Mursky 1996, Press e Siever 1998, URL34).

Além das morfologias exogenas construidas pela agua liquida existem também as
relacionadas com os gelos, que cobrem cerca de 10% da superficie terrestre. Nas regides polares
0 solo estd sempre congelado (permafrost) e coberto por grandes massas de gelo, os glaciares
(figura 3.24a). A movimentagio de massas de gelo gera vales em forma de U (figura 3.24b)
(Press e Siever 1998).

Os processos edlicos devem-se & acgdo do vento, pelo que qualquer planeta com
atmosfera dindmica e uma superficie solida os apresenta. Pelo menos, é o que acontece na Terra,
Vénus e Marte (Montgomery 1995, Mursky 1996, Press e Siever 1998).

O vento promove a erosdo, transporte e sedimentagio de grande quantidade de material.
Durante o transporte dos detritos o vento pode deposita-los produzindo vérios tipos de
morfologias eolicas, de acordo com o tamanho dos detritos e da velocidade e direcgdo do vento.
Os depositos de areias podem tomar a forma de dunas e ergs (ou campos de dunas) (figura
3.25), como por exemplo o deserto da Libia que est4 coberto por uma extensa camada de areia
apenas com alguns metros de espessura. Na Terra os processos edlicos ocorrem, principalmente,
em regides aridas e nas linhas de costa onde existe particulas de areia (Montgomery 1995,
Mursky 1996, Press e Siever 1998, URL34).

Um outro tipo de morfologias exogenas sdo as produzidas por movimentagfio de terrenos
que resulta do escorregamento de uma grande quantidade de material ao longo de um declive,
devido a acgdo da forga da gravidade associado a instabilidade do terreno e a natureza do

material movido (Montgomery 1995, Mursky 1996, Press e Siever 1998).
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Figura 3.20 — Grand Canyon, Arizona. Tem 260 km de
extensdo e 1.8 km de profundidade (URL39).

Figura 3.21 — Canais de rio com aspecto
dendritico, Rio de Yemen (URL34).

Figura 3.22 — Leque aluvionar (Press e Siever 1998). Figura 3.23 — Canais de drenagem entrelagados com
sedimentos no rio Betsiboka, Madagascar ({/RL34).
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Figura 3.24 — Glaciares. a) glaciar, Nova Zeladia, evidenciando fracturas devido ao movimento do gelo para zonas
inferiores; b) fiorde do parque nacional do Alasca mostrando um vale em U (Press e Siever 1998).

b)

Figura 3.25 — Estruturas edlicas - a) Dunas, deserto da Namibia, com cerca de 800 km de extensio e 40 — 140 km de
largura. As dunas s3o transversais com vento predominante de Oeste. Da parte superior direita em direcgo a
inferior € visivel uma lingua de depositos (de vertente ou aluvionares) (URL34), b) Erg, no Norte de Africa. O
campo de dunas € constituido, na parte inferior, por “barchans” cuja morfologia indica uma orientagdo preferencial
do vento Nordeste. Na parte superior as duas tém uma morfologia diferente, ndio evidenciando uma orientagio

preferencial do vento (URL39).

3.3.2.3 Morfologias devidas a processos exdticos
As crateras de impacto sfo estruturas que se formaram devido a colisio de um
meteorodide, asterdide ou cometa num planeta (Uchupi ¢ Emery 1993). Durante a colisdo, o

projéctil transfere a sua energia cinética para o corpo alvo gerando uma onda de choque. Esta
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promove a formagio de uma cratera, a fusio do material na zona impactada, a deformagéo e
fragmentagdo dos materiais, sendo a maioria ejectados e depositados perto das margens da
cratera €, por vezes, a compactagio dos fragmentos formando brechas. A fusfio de material, no
interior da cratera, leva a formagdo de um magma de impacto que gera rochas com aparéncia
vulcanica. O choque provoca, ainda, elevadas pressdes no terreno gerando metamorfismo
(Uchupi e Emery 1993, Encrenaz et al. 1995, Audoze e Israél 1996, Mursky 1996).

As crateras de impacto dividem-se em duas categorias de acordo com a sua morfologia,
as simples e as complexas. As primeiras sdo relativamente pequenas, com uma relagdo
profundidade/didmetro de 1:5 - 1:7, apresentando uma suave forma de taga. As crateras
complexas sdo mais profundas (relagdo profundidade/didmetro de 1:10-20), apresentando por
vezes as paredes colapsadas em direcgdo ao interior e exterior da cratera devido 4 acgdo da forga
gravitica e forma uma estrutura com um pico central devido a forga compressional do choque.
Quanto maior for a gravidade menor sera o didmetro das crateras que se tornaréio complexas
(Encrenaz et al. 1995, Audoze e Israél 1996, URL30, URL31).

O estudo da morfologia das crateras lunares permitiu agrupar as crateras em quatro
classes, de acordo com o seu didmetro, o que se repercute nas suas caracteristicas. As
microcrateras (menos de 1 cm), pequenas crateras (1cm-15 km), grandes crateras (15-300 km) e
as bacias (superiores a 300 km). As bacias maiores s3o caracterizadas por terem multiplos anéis
concéntricos com didmetros superiores a 200 km (Audoze e Israél 1996). A série de quatro

diagramas, figura 3.26, ilustra a formagio de crateras.

O estudo das crateras ¢ muito importantes, pois permite fazer a datacgo dos terrenos bem
como a sequenciagdo cronoldgica relativa dos acontecimentos ocorridos na superficie de um
dado planeta. A datagfo relativa ¢ determinada recorrendo nfio s6 ao estudo das crateras e sua
distribuigdo bem como ao principio da sobreposigio e da relagdo entre estruturas (Audoze e
Isragl 1996, URL30). O principio da sobreposigio defende que as estruturas que se encontram
por baixo de outras sio mais antigas, assim como aquelas que s3o atravessadas ou cortados por
outras (URL30). A distribuigio/densidade de crateras, a sua sobreposi¢do e alteragbes
morfologicas sdo pardmetros utilizados na determinagiio da idade relativa das crateras e dos
terrenos (Mursky 1996). De uma forma geral os terrenos mais antigos t8m maior numero de
crateras, maiores ¢ mais degradadas que as superficies mais jovens (Encrenaz et al. 1995,
Audoze e Israél 1996, Mursky 1996, Taylor 1997, URL30). A aplicagio do principio da

sobreposigdo a este nivel conduz a que uma estrutura que cubra, mesmo que parcialmente, outra
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¢ mais jovem. Levando, ainda, em linha de conta que ao longo do tempo as crateras sdo
degradadas e/ou destruidas por processos erosivos e por outras crateras, as que se encontrarem
com margens levantadas e bordas escarpados sdo mais jovens que as menos definidas e erodidas
Audoze ¢ Israél 1996, Mursky 1996). As figuras 3.27 e 3.28 apresentam alguns tipos de crateras.
Com o estudo das crateras pode-se inferir o grau de espessura da crusta, a qual sera pouco
espessa se na zona impactada tiver havido fusfo de material e mais espessa se as crateras
encontradas forem mais complexas. Encrenaz et al. (1995) refere que a grande intensidade de
impacto na fase inicial da historia planetaria foi responsavel por episodios, em alguns locais, de

actividade tectonica, em particular de vulcanismo, aquando do preenchimento de bacias.
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1 — Crateras com didmetro inferior a 10 km sdo descritas como
simples e tém uma profundidade entre 1/5 ou 1/10 do seu

didmetro.

2 e 3 — Crateras com difmetro entre 20 a 150 km. Os ressaltos
conduzem & formagfo de um pico central cuja complexidade
aumenta, sempre que a cratera formada apresenta um didmetro
superior a 30 km. O extenso deslize nas margens da cratera
origina um terrago, abaixo da margem, no interior da

depressio.

~

4 — Crateras com didmetros superiores a 300 km sdo
conhecidas como bacias. Os primeiros ressaltos sdo
suficientemente grandes para provocar ressaltos secundarios
que transformam o pico central, formado inicialmente, num
anel e conduz i formagiio de uma ou mais estruturas

concéntricas.

Figura 3.26 - Formagdo de crateras (segundo Audoze e Isra¢l 1996).
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<)

Figura 3.27 — Varios exemplos de crateras.

a) Cratera de Gosses Bluff (Australia). E uma cratera de impacto complexa, inicialmente com cerca de 20 km de
didmetro, mas actualmente reduzida por erosdo. A esquerda da cratera consegue ver-se um canal de drenagem (a
cinzento) e no seu interior um anel central; b} Cratera de Manicouagan (Canada), com um didmetro inicial de 100
km (actualmente de 70 km), foi produzida pelo impacto de um asteréide (200 M.a.) cujas ondas de choque sdo
responsaveis pela estrutura concéntrica caracteristica; ¢) Cratera de impacto de Wolfe Creek, Austrilia E
relativamente recente (< IM.a.) e muito bem preservada, apesar da acgdo destrutiva da erosio numa regido arida.
Foram encontrados vestigios de meteoritico oxidado assim como estruturas vitreas resultantes do impacto. Tem um
didmetro de 875 m, as margens elevam-se 25 m acima do nivel das planicies circundantes e o fundo estd 50 m
abaixo das margens; d) Cratera de Aorunga (200 M.a.), Africa. Tem um didmetro de 17 km e foi originada por um
impacto dum aster6ide ou cometa. A cratera original foi coberta por sedimentos, que foram posteriormente erodidos
revelando a estrutura em anéis (URL30, URL31).
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Figura 3.28 — Cratera de Barringer (Californiz) vista de topo em a) e de perfil em b). Tem 1186 m de didmetro e
uma forma ligeiramente quadrada. £ uma cratera simples causada por um impacto de meteorito. Na parte exterior da

cratera observa-se material ejectado (JJRL30, URL31).

3.3.2 Morfologias da Lua

A superficie da Lua apresenta dois tipos de terrenos distintos, a ferrae ou continentes
lunares e a maria ou mares lunares (tabela 3.6). Ambos apresentam crateras de impacto porém
mais numerosas nos continentes (Uchupi ¢ Emery 1993, Encrenaz et al. 1995, Mursky 1996,
Taylor 1997, Freedman e Kaufmann 1998).

A face visivel da Lua ¢ constituida na sua maioria por mares (de cor escura) e a face
oculta por continentes (de cor clara) (figura 3.29), no entanto, 2 sua distribui¢io é desigual
representando os continentes cerca de 85% da superficie lunar (Uchupi € Emery 1993, Encrenaz
et al. 1995, Freedman e Kaufmann 1998). Uchupi ¢ Emery (1993) referem que a posigio dos
mares € assimétrica, ocupando o hemisfério Norte na face visivel e o hemisfério Sul na oculta
(figuras 3.29 e 3.30). Segundo Freedman e Kaufmann (1998), os mares estfio 2-5 km abaixo do
nivel médio lunar e os continentes vérios quilémetros acima.

Como foi referido anteriormente as morfologias lunares foram, essencialmente, geradas
por processos exoticos (tabela 3.5), restringindo-se as exOgenas, quase inexistentes, aos
movimentos de massa ¢ as endogenas a estruturas de origem vulcinica (Uchupi e Emery 1993,

Encrenaz et al. 1995).
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Morfologias exdticas

Os continentes representam as por¢des mais antigas da crusta lunar (Anexo 3) e sdo
caracterizados por apresentarem um relevo de natureza montanhosa (figura 3.31), de albedo
elevado, onde se podem encontrar inimeras crateras (figura 3.32), por vezes sobrepostas, de
dimensdes ¢ morfologias variadas (Audoze e Israél 1996, Mursky 1996). O elevado albedo deve-
se aos depdsitos de ejecta (figuras 3.29 ¢ 3.32a) gerados pelos impactos que levaram a formagéo
de crateras, como Tycho, durante a formagfio de grandes bacias ou de impactos secundarios
(Mursky 1996). Todavia, segundo Encrenaz et al. (1995), nio se sabe se os raios das maiores
crateras lunares, Tycho e Copémico, sdo de origem vulcénica ou produzidos pelo impacto.

Os terrenos continentais possuem uma grande quantidade de rocha brechificada, derivada
da crusta anortositica, como resultado do intenso bombardeamento por meteoritos que tornou a
crusta cristalizada (Anexo 3), bem como de material regolitico (Mursky 1996). Material rochoso
trazido pelas missdes lunares Apollo e Luna revelaram rochas ricas em magnésio (norito e
troctolito), que parecem contemporaneas do anortosito, bem como basaltos muito raros (KREEP
— potassio, fosforo e elementos muito raros na Terra) (Audoze e Israél 1996, Mursky 1996,
Taylor 1997, Freedman e Kaufmann 1998). A datagdo das brechas indicam idades referentes ao
tempo de formagio da Lua 4.6-4.4 G.a. até 3.8 G.a., excepto as que se localizam junto as crateras

de impacto mais recentes (Audoze e Israél 1996, Taylor 1997).

Os mares representam cerca de 17% da superficie lunar, sendo mais abundantes na face
visivel e quase inexistentes na face oculta. Distinguem-se dos continentes por serem planicies de
material escuro, a maioria circulares, pois preenchem bacias e crateras.

As bacias sdo o resultado do impacto de meteordides de grandes dimensdes, gerando
outras estruturas devido as enormes forgas de tens3o. As fracturas e falhas, associadas aos
processos de formagdo de bacias, permite um acesso facilitado a0 magma do manto (Anexo 3).
As estruturas dos mares (figura 3.29) podem ser de quatro tipos, bacias continuas (Mare Imbrium,
Mare Tranquillitatis, Mare Frigoris), bacias descontinuas com preenchimento incipiente (Mare
Australe), depdsitos irregulares nfio associados a bacias como (Oceanus Procellarum) € o
preenchimento isolado de crateras (Tsiolkovsky) (Uchupi € Emery 1993, Audoze e Isragl 1996,
Mursky 1996). Um exemplo de bacia ¢ a Orientale (900 km de didmetro) (figura 3.33)
caracterizada por uma cratera de impacto com trés anéis proeminentes. O primeiro anel que

define as margens da cavidade de impacto sio as montanhas rochosas e 0 mais externo s3o os
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montes cordilheira. A bacia estd completamente rodeada por um extenso ejecta que cobre o
continente a Norte e a Sul. No interior da bacia e no proprio ejecta consegue observar-se crateras
mais recentes € a Noroeste o Oceano Procellarum (Audoze e Isragl 1996).

O preenchimento das bacias lunares e a consequente formagio dos mares deve-se a
fenomenos de vulcanismo caracterizado pela extrusdo de grandes volumes de lava pobre em
volateis, idénticos as erupgdes basalticas terrestres. Andlises por sensoramento remoto das
crateras lunares indicam que o vulcanismo nos mares se deve ter iniciado entre 4.3-4.2 G.a.,
antes da formagdo das maiores bacias e ter ocorrido durante cerca de 2.3 G.a. (de 4.3-2.0 G.a.) (
Mursky 1996). O periodo entre 3.92-3.85 G.a. foi caracterizado por erupgdes de lavas ricas em
aluminio, potdssio, fosforo e terras raras, tendo sido responsavel por cobrir muitas crateras. No
entanto, estudos estratigraficos revelaram que entre 3.85 — 3.26 G.a. (periodo Imbriano) a Lua
esteve submetida a uma intensa actividade vulcénica, responsavel pela deposiciio de enormes
volumes de lava que preencheram grande parte das bacias, correspondendo a dois tergos dos
basaltos dos mares. Analises baseadas na fotogeologia, sensoramento remoto e desgaste das
crateras, indicam que as Gltimas fases importantes de vulcanismo sucederam entre 2.5-2.0 G.a.,
com ocorréncias quase insignificantes e de menor intensidade entre 2.0-1.7 G.a. Apesar da
actividade vulcénica ter ocorrido durante um longo periodo de tempo, a ultima fase foi de baixa
intensidade o que pode ser o reflexo do arrefecimento da Lua, com consequente redugdo do
volume de magma gerado Porém, a existéncia de lava na cratera de Copérnico (< 1.1 G.a.)levaa
crer que o vulcanismo se estendeu até ha 1 G.a. (Uchupi e Emery 1993, Encrenaz et al. 1995,
Audoze e Israél 1996, Mursky 1996).

De uma forma geral, as periodos de vulcanismo lunares confinavam-se ao interior das
bacias e, ocasionalmente, saiam das suas margens e inundavam os terrenos adjacentes. A
maioria das bacias da face visivel sdo preenchidas por lavas basélticas e, apenas algumas, na face
oculta contém material vulcanico. Esta disparidade pode dever-se & maior espessura da crusta no
lado néo visivel (Encrenaz et al. 1995, Audoze e Israél 1996, Mursky 1996).

Os basaltos dos mares, embora similares aos terrestres, sio mais ricos em ferro, titanio e
magnesio € mais pobres em elementos alcalis e volateis (Uchupi e Emery 1993, Audoze e Israél
1996, Taylor 1997). Pensa-se (Uchupi ¢ Emery 1993) que derivaram do manto, de uma
profundidade entre 150-450 km, emergindo & superficie num periodo de vulcanismo lunar entre
3.9 G.a. a3.1 G.a. (Anexo 3). Audoze e Isra¢l (1996) acrescentam que os basaltos nfio poderiam
ter derivado dos continentes uma vez que a sua composigdo é mais rica em ferro ¢ magnésio e

menos rica em silica e aluminio.
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Mare Imbrium

Cratera Copémico

Cratera Kepler

Continente

Cratera Tycho

Continente

Figura 3.29 — Face visivel da Lua (URL40).

Figura 3.30 - Face oculta da Lua (Freedman ¢ Kaufmann 1998).
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Mare Imbrium

Figura 3.31 — Mare Imbrium e os montes
Apeninos (Freedman e Kaufinann 1998).

Raios
de
Ejecta
i 2) b)
Figura 3.32 - Cratera de Copérnico (a) ({/RL43) e cratera nos continentes da face oculta da Lua (b) (URL40).
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Morfologias enddgenas

Embora as estruturas dos mares sejam definidas por caracteristicas gerais como o albedo,
densidade de crateras e suavidade dos terrenos elas também possuem outras morfologias de
menor escala que reflectem a sua origem vulcénica tais como rios de lava, canais, domos, cones
de cinzas e sulcos concéntricos. Como resultado da pequena dimensiio da Lua e da grande
espessura da litosfera estas estruturas vulcdnicas geradas por processos extrusivos sdo muito
raras (Uchupi € Emery 1993).

Os rios de lava (figura 3.34) sdo escarpas longas e sinuosas, sendo interpretadas como
canais condutores de lava cuja maior ou menor extensdo indicia a fluidez relativa da lava, bem
como o teor de extrusdo. Os canais sinuosos sdo originados em longas depressdes, crateras € em
sulcos nos mares, podendo atingir até¢ 3 km de largura ¢ 300 km de comprimento. Embora a
maioria seja interpretada como resultado de erosdo termal outros parecem estar relacionados com
canais de lava, tubos de lava colpsados ou longas aberturas fissurais colapsadas (figura 3.35 e
3.36) (Uchupi € Emery 1993, Audoze e Isragl 1996, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998).

Nos mares sdo também encontrados domos, normalmente circulares a levemente

elipticos, com menos de 15 km de didmetro, que apresentam, frequentemente, pequenas crateras
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no cume (figura 3.36). Alguns cientistas interpretam estas estruturas como sendo similares aos
vulecdes em escudo terrestres enguanto outros defendem ser domos planos de basalto. No entanto,
a morfologia € a textura a superficie do domo sugere um estilo de erup¢io analogo as lavas
acidas terrestres (Uchupi ¢ Emery 1993, Mursky 1996). Em diversos locais dos mares sdo
encontradas estruturas semelhantes aos cones de cinza terrestres (figura 3.37), com didmeiros
superiores a 3 km e mais de 500 m de altura, que coincidem, muitas vezes, com fissuras e canais
sinuosos. Suspeita-se que resultem da acumulagiio de ejecta emanado de erupgdes
moderadamente explosivas (Mursky 1996).

Além das estruturas referidas anteriormente observam-se, ainda, sulcos concéntricos
(figura 3.37), interpretados como sendo fracturas compressionais relacionadas com a subsidéncia
de bacias ou entfio como areas onde a lava rompeu pela superficie, formando diques (Audoze e
Isragl 1996, Mursky 1996, Taylor 1997). No interior de algumas crateras aparecem estruturas
como pontos escuros encaradas como intrusdes magmaticas e diques (figura 3.38), alguns dos
quais podem ter sido o resultado do relaxamento da lava que preencheu a cratera (Uchupi e
Emery 1993, Mursky 1996).

‘Rio de lava ~

“C'ratera

Figura 3.34 — Rio de lava extinto, no Mare Tranquilitatus (Freedman e Kaufmarm 1998).
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(tubo de lava ¢
colapsado
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Figura 3.35 — Canais de lava (URL43). Figura 3.36 — Canais ¢ domos (URL43)

nes de Lava
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Cones de Cinzas

Figura 3.37 — Sulcos concéntricos evidenciando correntes  Figura 3.38 — Cratera Alphonsis no interior da qual se
de lava, sulcos concéntricos e cones de cinzas (URL43).  observam intrusdes magmaticas (pontos escuros)
(URL43).
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Cronologia

Estudos radiogénicos sobre amostras lunares revelaram uma sequéncia de eventos com
inicio hd mais de 4.4 G.a. com a diferencia¢do da crusta lunar. Outro patamar, aos 3.98 G.a.
corresponde a intensa brechificagdo com formagdo de bacias e metamorfismo da superficie lunar.
Os derrames basalticos verificaram-se entre 3.9 e 3.1 G.a., ap6s o que a superficie da Lua se
manteve relativamente calma embora, localmente, tenham ocorrido eventos mais importantes, a
avaliar por idades estimadas de 200 ¢ 100 M.a. para a formagdo das crateras Copérnico e Tycho,
respectivamente (Correia 1994). Contudo, ndo sé a datagio de amostras rochosas bem como o
estudo das morfologias lunares, permitiu fazer uma interpretagdo da histéria da evolugio da Lua

(Uchupi e Emery 1993, Mursky 1996), cujas fases se sumariam:

» Formagio da crusta original anortositica (4.552 4.2 G.a.)
> Sistema Nectariano — formagio das depressdes mais antigas (Nectaris e
Humorum) e primeiras erupgdes de lavas ricas em aluminio, potassio, fosforo e
terras raras — primeiros mares (3.92 a 3.85 G.a.)
» Sistema Imbriano (3.8523.26 G.a)
% Inferior — continuagdo do vulcanismo e intenso bombardeamento por
meteoritos (fase principal de bombardeamento), dos mares pré-existentes e das
terras
X Superior — repetigdo de fenomenos semelhantes aos anteriores — formagio
de cerca de 2/3 dos mares
» Sistema Erastones (3.26 a 1.1 G.a.) — implantagfo dos restantes mares
> Sistema Coperniano (mais recente que 1.1 G.a.) — formag#io de grandes crateras

de impacto tais como Copémico, Kepler e Tycho.
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3.3.4 Morfologias de Merciirio

A superficie de Mercirio assemelha-se a lunar por apresentar uma superficie mais antiga
com uma grande densidade de crateras e planicies (Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998).
O relevo de Merciirio ¢ constituido por terras altas e terras baixas cuja diferenga média de
altitude ¢ de 3 km (Uchupi ¢ Emery 1993).

As morfologias que predominam em Mercurio sio de origem endégena (tabela 3.5) e em
menor percentagem as exoticas. As primeiras sdo representadas por planicies de origem
vulcinica entre as quais as planicies inter-crateras (os terrenos mais antigos de Mercirio e
representam 70% da superficie), planicies suaves (terrenos mais recentes, aplanados € com
poucas cratera) e as escarpas (rupes). As segundas sdo representadas por crateras, sendo a bacia
de Caloris a caracteristica dominante do planeta (figura 3.39) (Spudis e Guest 1988, Uchupi e
Emery 1993, Freedman e Kaufmann 1998). Tal como a Lua, Mercurio ndo tem atmosfera pelo
que a erosdo ¢ limitada aos impactos de meteordides e movimentos de massa (Uchupi e Emery
1993).

Morfologias exdticas

As morfologias exéticas estdo disseminadas por toda a superficie de Mercurio. As terras
altas apresentam uma elevada densidade de crateras (figura 3.40) porém, nio tanto como na Lua,
devido a existéncia de planicies inter-crateras, as quais sdo, também, responsaveis pela auséncia
de sobreposigio de grandes crateras e bacias (Spudis e Guest 1988, Uchupi e Emery 1993). Esta
observagdo levou a concluir que o planeta sofreu uma reformagdo da superficie mais intensa que
a da Lua (Spudis e Guest 1988).

A dimensdo das crateras varia entre 30 km até centenas de quilometros, havendo poucas
com didmetros inferiores a 50 km. As maiores apresentam interiores aplanados, com picos
centrais tendo as de didmetros superiores a 100 km anéis complexos, depositos radiais de ejecta e
crateras secundarias (figura 3.41) (Mursky 1996). Segundo Uchupi e Emery (1993) as crateras
secundarias € o ejecta estendem-se por menos area, comparativamente s da Lua, devido a
gravidade de Mercurio ser 2.5 vezes superior.

A frequéncia dos impactos foi muito elevada nos primérdios da histéria de Merciirio

decaindo rapidamente para um nivel mais baixo e estavel ha 3.9 G.a. Os impactos parecem ter
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sido, também, responsdveis pela estimulagdo da actividade interna, a qual cessou com logo apos

a formagéo da bacia de Caloris ( Encrenaz et al. 1995).

No inicio houve uma fase de intenso bombardeamento que foi responsavel pela formagio
de grandes crateras de impacto. Entre as maiores bacias (figura 3.39) destacam-se a Dostoevskij
(com 390 km de didmetro ¢ a mais degradada e, provavelmente, uma das mais antigas), a bacia
Tolstoj (¢ uma depressdo com 440 km de didmetro, anéis miltiplos, cujo interior est4 ocupado
por uma planicie suave e o seu ejecta estende-se até 500 km — formagdo de Goya), a bacia
Beethoven (com 600 km de didmetro e um anel) e a bacia de Caloris (figura 3.42) que, além de
ser a mais jovem, € a maior com 1300 km de didgmetro (Uchupi e Emery 1993, Mursky 1996).

A bacia de Caloris ¢ a estrutura mais impressionante descoberta pela Mariner 10 em
Mercitrio. Porém, so6 a metade Este da bacia € conhecida. A sua plataforma de montanhas e o seu
¢jecta confere-lhe uma morfologia tipica das grandes bacias. Apresenta, pois, miltiplos anéis
concéntricos, que correspondem a montanhas (Montes Caloris),que se elevam 2-3 km de altura
(figura 3.43) (Trask e Guest 1975, Uchupi e Emery 1993, Mursky 1996). Associado a formagdo
desta bacia existe um tltimo registo de vulcanismo que preencheu o seu interior originando
planicies suaves (Encrenaz et al. 1995, Audoze e Israél 1996). Spudis e Guest (1988) referem
que os materiais que preencheram a bacia podem ser de origem vulcanica, cujo magma extruiu
como resultado do impacto ou, pode representar material fundido pelo impacto. No interior da
bacia observam-se poucas crateras, o que indica a sua jovialidade, bem como sulcos e fracturas
(figura 3.44) (Encrenaz et al. 1995, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998). Entre os anéis
situam-se, também, planicies (planicies Nervo) e na periferia dos montes Caloris identifica-se a
planicie inter-cratera de Odin, a planicie de Van Eyck com sistema lineares e crateras
secundarias, que se estendem por vérias centenas de quilometros (figura 3.43) (Uchupi e Emery
1993, Audoze e Israél 1996, Freedman e Kaufmann 1998). As crateras secundarias e as planicies
com sistemas lineares parecem ser resultantes do ejecta com angulo de trajectéria baixo gerado
pelo impacto que formou a bacia de Caloris. Segundo Uchupi e Emery (1993) os sulcos e estrias
subradiais dos terrenos lineados de Caloris representam, também, ejecta das crateras secunddrias.

Na regido oposta a bacia de Caloris existe uma formagdo exética designada por terreno
cadtico montanhoso. Teoriza-se que a energia sismica gerada pelo impacto do asteréide que
promoveu a formagdo da bacia de Caloris, foi propagada em direcgdo a antipoda de Caloris
formando montes cadticos (figura 3.45) (Uchupi e Emery 1993, Audoze e Israél 1996, Freedman
¢ Kaufmann 1998). No centfo deste terreno caotico observa-se a cratera de Petrarch (150 km de

didmetro) originada por um acontecimento mais recente, cujo interior é ocupado por uma
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planicie nfio deformada, sugerindo que o preenchimento foi posterior & formagdo do terreno
cadtico (Uchupi e Emery 1993, Audoze ¢ Isragl 1996). Identificam-se, neste terreno, fracturas
com uma orientagéo Noroeste-Sudoeste, tal como o Valle Arecibo (extenso superior a 100 km e

cerca de 7 km de largura) (Audoze e Israél 1996, Freedman e Kaufmann 1998).

Bacia de
Caloris
Bacia de
Tolstoj
Bacia de ik
Beethoven
Baciade 5
Dostoevskij . Terreno
caotico
Sulco
Planicies
inter-crateras

Figura 3.40 — Superficie com grande densidade de crateras. O Sulco de
Antoniadi, com 450 km, atravessa quase a meio uma grande cratera, as

planicies suaves a Norte e as planicies inter-crateras a Sul e (URL41).
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b)
Figura 3.41 — (a) Bacia de anel duplo com 200 km de didmetro, tendo o anel interior uma elevagio inferior a do
exterior e a superficie interior € plana e suave. b) crateras brilhantes raiadas (URL4T).

Bacia de Calonis

Figura 3.42 — Mosaico de Merciirio Figura 3.43 — Bacia de Caloris (BC) apresentando os Montes Caloris

evidenciando a bacia de Caloris (URL4/).  (MC) no ultimo anel, a planicie de Odin (PO), a planicie de Van Eyck
& os sistema lineares (SL) (URL4I). A quadricula refere-se & figura
3.44.
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Planicies

suaves

Ejecta dos
Montes Caloris

Figura 3.44— Superficie interior de Caloris. Mostra os
sulcos e fracturas (URL41).

Valle Arecibo

Cratera Petrarch

Planicies
suaves

Figura 3.45 — Terrenos cadticos na antipoda da bacia de
Caloris (URL41).

Observagdes por radar detectaram sinais que sugerem a existéncia de dgua gelada nos
pélos Norte e Sul de Mercirio. Pensa-se que estas estruturas possam ser suportadas pelas baixas
temperaturas (-173°C) nos polos em contraste com as elevadas temperaturas equatoriais (427°C)
(Uchupi € Emery 1993, Freedman e Kaufmann 1998). Caso existam capas de gelo polar pode

considerar-se Mercurio um planeta de extremos.
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Morfologias endégenas

Ao nivel das morfologias endégenas Mercurio apresenta planicies de origem vulcdnica e
morfologias de origem tecténica, como sulcos e escarpas (rupes) (Uchupi e Emery 1993). As
planicies podem distinguir-se em planicies inter-crateras (mais antigas) e as planicies suaves,
contempordneas do sistema caloriano (3.9-3.5 G.a.). As planicies inter-crateras (figuras 3.40 ¢
3.43), que cobrem cerca de 45% das terras altas, sdo levemente onduladas e situam-se entre as
crateras e na periferia delas, evidenciando um elevado namero de crateras sobrepostas com
menos de 10 km de didmetro (Spudis e Guest 1988, Mursky 1996). Alguns investigadores
defendem que estas planicies se formaram com ejecta dos impactos, baseando-se na observagio
de terrenos lineares a modificar terrenos com crateras e planicies inter-crateras, semelhantes as
morfologias lunares do mare Imbrium produzidas por impactos secundarias (Uchupi ¢ Emery
1993, Mursky 1996). Outros (Spudis e Guest 1988, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998),
sugerem uma origem vulcénica para as planicies inter-crateras. Avangaram com a explanagio de
que a extrusdo de fluxos de lava ao longo de fracturas formadas por expansio, quando se formou
o nicleo de Mercurio, geraram as planicies e obliteraram as fracturas. Estas formacgdes foram,
posteriormente, alvo de impactos. O ultimo registo de vulcanismo verificou-se logo apés a
formagdo da bacia de Caloris, originando as planicies mais recentes, tendo cessado devido a
compressdo associada ao arrefecimento do planeta (Uchupi ¢ Emery 1993, Audoze e Israél
1996).

As planicies suaves sdo relativamente planas, com escassas crateras e, por vezes, com
pequenos sulcos. Apesar de se assemelharem aos mares lunares o seu albedo é similar ao das
planicies inter-crateras (Strom et al. 1975, Trask e Guest 1975, Mursky 1996). Estas formagdes
ocupam o interior das crateras maiores e das bacias (figuras 3.44 e 3.45) (Mursky 1996) porém,
na bacia de Caloris, as planicies suaves estendem-se para a periferia das suas margens, apoiando
a sua origem vulcinica (Spudis e Guest 1988).

Segundo Audoze e Israél (1996) e Uchupi ¢ Emery (1993), estudos detalhados de
espectro e de albedo evidenciam que a superficie ¢ homogénea, apresentando propriedades muito
semelhantes as dos basaltos lunares, contudo menos ricos em ferro e titinio.

Uma das caracteristicas da geologia de Mercurio é a existéncia de longos penhascos
chamados escarpas (rupes) (figuras 3.40 e 3.46) que podem ser lobadas, arqueadas e irregulares.
As lobadas (20-500 km de comprimento e 1-2 km de altura) localizam-se na periferia de sulcos,
as arqueadas (100-600 km de comprimento e 500-1100 m de altura) e as irregulares (inferiores a
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100 km de comprimento € 400 m de altura) confinadas ao interior das crateras. As escarpas
ocorrem em varias zonas do planeta, bem como nas planicies inter-cratera e nas planicies suaves
(Uchupi € Emery 1993, Audoze e Israél 1996, Freedman e Kaufmann 1998). Estas morfologias
sdo interpretadas como sendo falhas compressivas sobrepostas (figura 3.46). A origem desta
compressdo € atribuida, segundo alguns investigadores, & diminui¢io da rotagio de Mercurio
enquanto outros as atribuem ao arrefecimento do interior do planeta (em particular do niicleo de
ferro relativamente grande) originando a contracgio do planeta e a consequente redugdo do seu
raio. Este arrefecimento € indirectamente confirmado por um rapido decréscimo da actividade
vulcanica (Uchupi e Emery 1993, Audoze e Isragl 1996). As escarpas lobadas, mais ou menos
orientadas em direcgéio & bacia Caloris, sdo a evidéncia de uma actividade tecténica de longa
escala na superficie de Mercurio, embora a superficie nfo exiba placas tectonicas (Mellosh e
McKinnon 1988, Audoze e Isragl 1996).

Nas planicies inter-crateras aparecem varios sulcos lineares, com 50-350 km de
comprimento e 100-1000 m de altura, podendo ser extrusdes vulcdnicas ou estruturas
compressivas. Uchupi e Emery (1993) referem-se, ainda, aos anéis concéntricos como resultado
de interac¢do entre tecténica e formagdo de bacias.

Strom (1984) refere que as morfologias geradas por tensdo em Mercirio se restringem
aos grabens no interior da bacia de Calons (figura 3.44) e no terreno cadtico (figura 3.45)

induzido pelo impacto, sendo a maioria das morfologias tectonicas originadas por compressio.

Cratera
preenchida
i{upes. com lava
S*. Maria

Figura 3.46 — Rupes (escarpa) de S*. Maria, ¢ uma estrutura sinuosa que atravessa
a cratera ao centro da imagem, interpretadas como falhas tectonicas compressivas.
No canto superior esquerdo observa-se uma cratera (70 km de diimetro) que foi
preenchida com lava ([/RL41).
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Cronologia

A Mariner 10 revelou que a evolugdio geoldgica em Mercurio ¢ antiga e relativamente
simples. Apds a sua formag#o, ha 4.6 G.a., foi intensamente bombardeada por meteoritos e
sofreu um intenso periodo de actividade vulcinica. Seguiu-se o arrefecimento e contracgdo lenta
do planeta, verificando-se, também, o término da actividade do mesmo ha, sensivelmente, 3.9
G.a. (Uchupi e Emery 1993, Audoze e Isra&l 1996). Genericamente, pode resumir-se a historia

de Mercurio da seguinte forma:

> Pré-Tolstojano — formacdo das planicies inter-crateras por actividade vulcanica
generalizada (> 4.0 G.a.)
> Tolstojano — formagdo de depressdes de impacto com anel duplo ou simples —
Tolstoj € Beethoven (42 3.9 G.a.)
» Caloriano — formagdo da bacia de Caloris ¢ de todas as estruturas associadas 3.9
a35Ga)
* Montes Caloris (ejecta)
* Planicie de Nervo (inter-montanhas Caloris)
*  Planicie de Odin (inter-crateras)
% Planicie de Van Eyck e sistemas lineares
» Mansuriano — bombardeamento por meteoritos (3.5 a 3 G.a.)

» Kuiperiano — bombardeamento por meteoritos (1 G.a.)
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3.3.5 Morfologias de Vénus

O estudo e mapeamento da superficie de Vénus teve um grande impulso no inicio da
década de 90, pela sonda Magellan (Magalhdes), usando tecnologia de radar sofisticada. As
imagens de radar combinadas com medigdes de altitude por radar, permitiram a construcio de
um mapa topografico, representando cerca de 98% da superficie venusiana (figura 3.47)
(Henarejos e Thomas 1995, Audoze e Israél 1996, Freedman e Kaufmann 1998).

Como fot referido anteriormente Vénus possui uma atmosfera densa, representada por
nuvens e neblinas entre os 30-80 km de altitude (Encrenaz et al. 1995). A sonda Pioneer
detectou, usando espectometros ultra-violeta, elevados niveis de diéxido de carbono bem como,
em menor quantidade, de didxido de enxofre e de acido sulfirico, langados para a atmosfera
pelas erupgdes vulcanicas (Audoze e Isragl 1996, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998).
Face a densa atmosfera recorreu-se is microondas por radar para estudar a superficie (figura
3.48) (Robinson 1995, Freedman ¢ Kaufmann 1998).

A superficie de Vénus ¢ considerada extremamente plana. De acordo com dados obtidos
pela sonda Pioneer ¢ Magalhes, cerca de 80% da superficie sdo terras baixas constituidas por
planicies de origem vulcanica e cerca de 18% sdo terras altas (continentes) (Uchupi ¢ Emery
1993, Encrenaz et al. 1995, Henarejos € Thomas 1995, Freedman e Kaufmann 1998).

Relativamente ao nivel médio venusiano (considerado o raio médio, 6052 km), as
planicies localizam-se 1 km acima desse nivel (~60%) designadas por intermédias e cerca de
20% abaixo do mesmo (figura 3.47), sendo o ponto mais baixo representado pelo Chasma de
Diana, 2 km abaixo do nivel médio (Guest et al. 1992, Uchupi ¢ Emery 1993, Encrenaz et al.
1995, Audoze e Israél 1996, Mursky 1996). As planicies sio morfologicamente pouco
estruturadas entre as quais se destacam a planicie Atalanta e de Lavinia, entre outras (tabela
3.9).

No que concerne as areas continentais, apresentam em média um relevo de 3 km acima
do nivel médio de Vénus, sendo o ponto mais clevado atingido pelos Montes Maxwell, 11,1 Km
acima do nivel médio (8 km acima da Terra de Ishtar) (Uchupi e Emery 1993).

As terras altas sdo constituidas por trés grandes continentes, a Terra de Ishtar no
hemisfério Norte onde se localiza o planalto de Lakshmi (4-5 km acima do nivel da Terra de
Ishtar) € o Monte Maxwell, a Terra de Afrodite no equador e no hemisfério Sul a Terra de
Lada, além de pequenas regides elevadas disseminadas pela superficie (tabela 3.9) (Uchupi e
Emery 1993, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998). De acordo com a nomenclatura
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referida na tabela 3.6, as regides (Regio) s3o areas com topografia elevada, incluidas ou nfo nas
terras altas, designadamente a Eistla Regio e a Thetis Regio, entre outras. Embora o planalto de
Lakshmi, na zona ocidental da Terra de Ishtar seja tinico no planeta os montes, designagdo dada
a montanhas de natureza vulcinica, sdo representados por montes como o monte Maxwell (a
Este da Terra de Ishtar), o monte Gula e o monte Siff (na Regido Eistla na Terra de Afrodite)
(Guest et al. 1992, Robinson 1995). Segundo Mursky (1996) as terras altas sio dominadas por
terrenos de cristas complexas, designados por tesseras, consideradas as unidades estratigraficas
mais antigas de Vénus, como por exemplo a tessera Fortuna a Sudeste da Terra de Ishtar.

De uma forma geral (Uchupi e Emery 1993, Henarejos e Thomas 1995), as formagdes
topograficas tém uma orientagio Este-Oeste. As morfologias que caracterizam a superficie de
Veénus (tabela 3.9) resultam, essencialmente, de processos endbgenos (tabela 3.5) tendo as

exoticas e as exogenas uma representagio muito reduzida (Uchupi e Emery 1993).

Tabela 3.9 — Resumo genérico sobre o tipo de morfologias encontradas em Vénus e a
respectiva localizagdo (N-norte, S- Sul, W- QOeste, E- Este).
Terras Altas

Terras
»  Terra de Ishtar (hemisfério Norte) — morfologia semelhante 3 das zonas de fossa terrestres
¥  Terra de Afrodite (equador) — morfologia semelhante 4 das zonas de crista terrestres
¥ Terra de Lada (hemisfério Sul)

Regides

Techus Regio a E da Terra de Ishtar

Eistla Regio a W da Terra de Afrodite

Ovda Regio, Thetis Regio e Atla Regio, de W para E na Terra de Afrodite

Alpha Regio a N da Terra de Lada

Beta Regio, Phoebe Regio € Themis Regio de N para S e a W de Eistla Regio

VvV V VYV ¥ V¥

Montes
»  Maxwell na Terra de Ishtar
> Gulae Siff em Eistla Regio (Terra de Afrodite)
»  Sapos, Ozza e Maat de N para S em Atla Regio
Planaltos
»  Lakshmi na zona ocidental da Terra de Ishtar (énico no planeta)

_ : Terras Baixas
Planicies (pouco estruturadas moffologicamente)
»  Atalanta a E da Terra de Ishtar
Niobe ¢ Aino a N e S da Terra de Afrodite
Sedna e Guinevere a NW ¢ SW da Eistla Regio
Helen a SW de Themis Regio
Lavinia a S de Alpha Regio

¥ V ¥V V¥
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Figura 3 .47 — Mapa topografico de Vénus (URL42).

a) b)

Figura 3.48 — Vista global de Vénus coberta por uma espessa atmosfera em a) e sem atmosfera em b) (Henarejos e
Thomas 1995).
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Morfologias exdticas

A analise de imagens das sondas Magalhdes ¢ Venera indicam uma quantidade muito
baixa de crateras (cerca de 900) na superficie de Vénus (Audoze e Israél 1996, Mursky 1996).
As crateras t€ém didmetro superiores a 8 km, sendo a maioria grandes crateras. A cratera de Mead
(Figura 3.49) representa a maior estrutura exotica venusiana.

A relativa auséncia de pequenas crateras deve-se, segundo Audoze e Israél (1996), a
atmosfera de Vénus que age como escudo protector. Porém, a baixa densidade, geral, destas
morfologias atribui-se ndo s6 a diminuicdo do impactos de meteoritos bem como a sua
obliteragdo por fendmenos de vulcanismo ou tectonismo que renovam a superficie planetaria
(Uchupi € Emery 1993, Freedman e Kaufmann 1998).

Genericamente, a densidade de crateras € a mesma em toda a superficie, com idades entre
300-500 M.a. A inexisténcia de crateras mais antigas € explicada pela enorme renovagdo da
superficie com lava durante um periodo de erupgdes que ocorreram hi cerca de 400 M.a.
(Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998). A distribui¢do uniforme das crateras leva a
concluir que a superficie venusiana tem, aproximadamente, a mesma idade, 400 M.a. (Freedman
¢ Kaufmann 1998).

Todavia, (Uchupi e Emery 1993, Mursky 1996), a menor densidade de crateras de
impacto, relativamente a media global, em areas de estruturas vulcinicas sugerem a ocorréncia
de actividade vulcanica posterior a renovagio da superficie referida anteriormente. As zonas
vulcanicas entre as regides Alfa e Beta e a Terra de Afrodite sdo mais recentes que as areas
circundantes (Uchupi e Emery 1993, Mursky 1996).

Mursky (1996) refere que as zonas de baixa densidade de crateras estdo correlacionadas
com areas de concentragido de vulcdes, rifts e coronas o que indica que estas estruturas so mais
recentes e estima-se que datem de entre 125-70 M.a.

Ivanov et al. (in Uchupi ¢ Emery 1993) referem que a distribui¢do do ejecta € a
morfologia das crateras sdo influenciadas pela clevada densidade atmosférica ¢ pela elevada
temperatura na superficie de Vénus.

As crateras com didmetro superior a 15 km exibem as morfologias tipicas das crateras
complexas, no entanto, o seu ejecta tende a ser lobado e levemente ponteagudo na periferia
lembrando pétalas (figura 3.50). Aparecem, ainda, estruturas denominadas de halos ou auréolas,
claras e escuras, em torno das crateras, cuja origem se atribui a ondas de choque atmosféricas,

geradas pela passagem de um meteorito, que formaram as auréolas de finos sedimentos
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momentos antes do impacto (figura 3.50) (Uchupi e Emery 1993, URLA7). Ivanov et al. (in
Uchupi € Emery 1993) créem que estas ondas de choque influenciam a distribuigdo € o tipo de
ejecta formado.

Algumas crateras, como a Addams (figura 3.51), apresentam fluxos de lava que, segundo
Uchupi ¢ Emery (1993) e URLA47, se devem & elevada temperatura e pressdio a superficie
permitindo que o impacto funda mais material comparativamente aos outros planetas. Embora
raras, aparecem em Vénus crateras modificadas por processos vulcanicos ndo associados ao
impacto. E o caso da cratera de Alcott, com 63 km de didmetro, intensamente preenchida por
lava € cujo ejecta da margem Sudeste foi preservado (figura 3.52). A Sudoeste da cratera
observa-se um canal que, outrora, conduziu a lava (Schaber 1991).

Outra estrutura exotica detectada pelas sondas Venera e Magalhdes, controversa quanto a
origem, foi a cratera Cleopatra, situada em cima de falhas do monte Maxwell, evidenciando a
figura 3.53 uma bacia interna, uma externa e depdsitos de ejecta. Embora a margem da cratera se
assemelhe a uma caldeira vulcénica, o ejecta € a bacia interna defendem tratar-se de uma cratera
de impacto. Pensa-se (Schaber 1991) que a curta extensdo do ejecta seja devido & localizagdo da
cratera nas terras altas. Fluxos de material fundido pelo impacto ou de vulcanismo associado ao
impacto, preencheram o vale a Nornordeste da cratera (canto superior direito da imagem).
Segundo Uchupi e Emery (1993), trata-se de uma cratera recente uma vez que estd

tectonicamente intacta.

Figura 3.49 — Cratera de Mead com 280 km de didmetro,  Figura 3.50 — Cratera de Golubkina, com 30 km de
localiza-se a Norte da Terra de Afrodite e a Este da  didmetro. Evidencia um pico central sendo a morfologia

Regido de Eistla. Apresenta um anel interior e um  interna da margem resultado do colapso da cavidade
exterior, em torno do qual se observa uma pequena inicialmente originada pelo meteorito (URL47).

cobertura de ejecta (URL47).
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Figura 3.51 - Cratera de Addams (URL47). Figura 3.52 - Cratera de Alcoot Figura 3.53— Cratera de Cleopatra
(URL47). (URL47).

Morfologias enddgenas

As morfologias geradas por processos endogenos representam cerca de 99% da superficie
de Vénus. As maiores superficies enddgenas, de origem vulcdnica, sdo as planicies que
consistem em longos campos de lava associados a canais sinuosos (figura 3.54). Estes campos de
lava encontram-se em maior concentragdo na regido de Alpha e nos flancos da Terra de Afrodite
¢ de Alpha Regio (Guest et al. 1922, Uchupi € Emery 1993).

Com base na distribuigdo e orientagdo dos fluxos de lava e de pequenos vulcdes escudo
verificou-se que os fluxos provinham, especialmente, das planicies intermédias (entre 0-2 km
altitude). A lava, possivelmente oriunda de vulcdes, aberturas na crusta, depressdes a superficie
ou mesmo de hot spots, fluia para as zonas mais baixas. Os fluxos de lava apresentam uma
grande variedade de morfologias entre os quais diques e canais (Guest et al. 1992, Uchupi e
Emery 1993, Cattermole 1994, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998). Henarejos e Thomas
(1995) referem, com base no balango entre crateras formadas e destruidas, que o vulcanismo em
Vénus ocorreu por varios episodios.

A morfologia das planicies parece reflectir o resultado da interacgio de
fenémenos vulcénicos e tectonicos (tabela 3.10), aspecto generalizado em toda a superficie,
existindo evidéncias de que as planicies se formaram entre 300-500 M.a., quer por acgdes das
plumas mantélicas quer por expansdo crustal (Mursky 1996). Pensa-se (Guest et al. 1992,
Uchupi € Emery 1993) que as planicies de Atalanta e Lavinia, depressdes que contém estruturas
compressionais ¢ auséncia de estruturas ligadas aos hot spots, como as coronas e os vulcdes

escudo, possam ter resultado de um processo inverso ao da ascensdo das plumas mantélicas.
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Ndo obstante, as terras allas sfio, também, de origem vulcinica, representadas por

elevagdes como as regides Eistla, Beta, Alfa, Bell, Imdr, caracterizadas por apresentar vulcdes
escudo € extensos fluxos de lava, além de morfologias de extensdo tectonica associadas a plumas
mantélicas (Uchupi e Emery 1993, Henarejos € Thomas 1995).

Em toda a superficie venusiana podem encontrar-se morfologias geradas por vulcanismo
designadamente vulcdes, caldeiras, fluxos / canais de lava, coronas, aracnoides e novae. No
entanto, a actividade vulcénica concentra-se, essencialmente, na zona equatorial (Encrenaz et al.
1995).

Os vulcdes, cuja origem se deve a plumas mantélicas, localizam-se preferencialmente nas
planicies intermédias (0-2 km altitude), sendo pouco frequentes nas terras baixas e em areas de
cadeias montanhosas, de cinturSes de cristas e de planicies com cristas (tabela 3.10). De acordo
com o tamanho definem-se trés categorias de aparelhos vulcénicos, os que apresentam diimetros
até 20 km (vulcdes escudo), os de didmetro entre 20-100 km (a maioria representados por
estruturas tipo domo) e aqueles que variam entre 100-500 km de didmetro e altura até 2 km
(Guest et al. 1992).

Os vulcdes escudo sdo os mais comuns, atingindo alturas até 200 m. A maioria apresenta
crateras no cume e, por vezes, domos, estando muitas vezes associados a fracturas lineares,
sugerindo que as anomalias termais locais sdo geradoras da fonte de magma. Ocorrem,
normalmente, em grupos, campos de vulcdes escudo (figura 3.55) (Uchupi e Emery 1993,
Henarejos e Thomas 1995, Mursky 1996, URL46).

Os domos sdo estruturas concéntricas e aplanadas, de origem vulcdnica, cuja morfologia
e albedo sugerem serem constituidos por lavas mais acidas. No entanto, a sua superficie suave,
pontilhada de pequenas crateras, indicia uma composigdo basaltica. Os domos aparecem,
normalmente, em grupos, por vezes, sobrepostos, a que se denominam pancakes (figura 3.56).
Alguns domos, referenciados como ticks, apresentam uma estrutura circular com sulcos radiais
que se estendem das suas margens (figura 3.57). Este tipo de estruturas ocorrem em cima de um
sistema concéntrico ou oval de fracturas e tendem a estar associados a zonas de rifte ¢ a grandes
edificios vulcanicos (Guest et al. 1992, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998). Guest et al.
(1992) e Henarejos e Thomas (1995), defendem que as fracturas permitem a ascensio de magma.

Outras morfologias endogenas comuns em Vénus sdo as coronas (figura 3.58). Sdo
estruturas circulares de grandes dimensdes (250 km de didmetro, em média) rodeados por um
anel de cristas e fossas concéntricas, ocupada internamente por materiais vulcdnicos e

externamente exibe estruturas radiais do tipo graben. Correspondem a estruturas mistas
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(tectonicas e vulcénicas) interpretadas como a expressio crustal de fendmenos mantélicos
(plumas) que geram o levantamento crustal e o fracturamento radial. Apesar de amplamente
distribuidas pela superficie as coronas encontram-se, preferencialmente, nas Regides de Atla,
Beta, Eistla e na regifio adjacente da Eistla Regio (Uchupi e Emery 1993, Henarejos € Thomas
1995, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998, URL45). Os aracnéides (figura 3.59) sdo
estruturas percursoras das coronas. Cré-se que os aracnéides se formaram sobre um hot spot com
posicionamento da cdmara de magma relativamente superficial tendo produzido intrusdo e
levantamento parecido com um domo e um sistema de diques radiais (Robinson 1995, Mursky
1996).

As novae sio estruturas radiais tipo estrela, podendo representar coronas intermédias ou
aquelas cujo desenvolvimento foi impedido. Podem resultar do levantamento e fractura da
superficie acompanhada de extrusio magmatica. E caracterizada por ser uma estrutura radial
proeminente, que ocorre frequentemente associada a grandes vulcdes e coronas (Uchupi e Emery
1993, Mursky 1996).

No que concerne aos maiores edificios vulcanicos com didmetros superiores a 100 Km,
aparecem em menor quantidade e localizados, preferencialmente, nas terras altas. Alguns
exemplos de vulcdes sdo o Monte Gula e o Monte Sif na regidio de Eistla (figuras 3.60 e 3.61),
que se encontram ligados por rifts com um relevo de 2-4 km acima do nivel médio e orientagdo
Noroeste. Na Terra de Ishtar localiza-se o Monte Maxwell, a Este do planalto de Lakshmi,
erguendo-se 8 km acima do planalto e cerca de 11,1 km acima do nivel médio. A Este do Monte
Maxwell pode encontrar-se um sistema de morfologias tectonicas designadamente um complexo
de cristas, fossas e depressdes com um relevo de 2-3 km (tabela 3.10) (Uchupi e Emery 1993,
Audoze e Israél 1996). O planalto de Lakshmi é um local de vulcanismo evidenciando estruturas
similares a crateras profundas e complexas, interpretadas como caldeiras vulcanicas, que se
designam de Pateras, a Collete e Sacajawea (figura 3.62). Pensa-se que tenham sido originadas
por uma pluma mantélica que levantou e fracturou a regifio havendo, posteriormente, expulsio
intensa de magma. A formagdo deste planalto foi atribuida a um hot spot ¢ a um levantamento da
crusta que levou a fusdo do material e, consequentemente, ao vulcanismo. Este planalto é uma
regido de grande interesse morfoldgico no qual se visualiza a passagem de um sistema de cadeias
de dobras paralelas a um terreno designado de tessera (Guest et al. 1992, Uchupi e Emery 1993,
Audoze € Israél 1996, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998, URL46).

As tesseras localizam-se em 4areas onde a crusta ¢ bastante espessa sendo caracterizadas

por serem terrenos cadticos, com dois ou mais sistemas de cristas ou fossas que se intersectam
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(Henarejos e Thomas 1995). Cré-se, segundo Uchupi e Emery (1993), que resultem da acgdo da
gravidade ou, de interac¢dio de plumas mantélicas e expansdo crustal ou, da deformagdo por
levantamento em zonas de crusta espessa ou uma combinagdo de compressdo e relaxamento
(tabela 3.10). As tesseras, embora disseminadas pela superficie, predominam nas terras altas
indicando regides de deformagio tectonica horizontal (Henarejos € Thomas 1995).

As estruturas, exibidas por Vénus, como as coronas € as tesseras, sdo o produto de
convecgdo mantélica e facturamento da litosfera, respectivamente, ndo observaveis em qualquer
a outro planeta.

Imagens obtidas pela sonda Magalhdes ndo evidenciam a existéncia de placas tectonicas,
contudo existem deformagdes que sugerem movimento horizontal da litosfera (Encrenaz et al.
1995, Freedman e Kaufmann 1998). A maior compressdo litosférica e encurtamento crustal €
reflectida pelas cadeias montanhosas (figura 3.63) que chegam a atingir 10 km acima do nivel
médio. Esta elevagdo, que deve ser suportada por processos mantélicos, tende a ter a forma de
cinturdes associados a zonas de rifte, com 100-300 km de largura e mais de milhares de
quilometros de comprimento, bem como a zonas de grandes edificios vulcanicos. Esta elevagio
topografica esta representada, por exemplo, na regido equatorial que compreende a Terra de
Afrodite e as regides de Asteria, Beta, Eistla ¢ Phoebe (figura 3.64) (Uchupi e Emery 1993,
Audoze e Israél 1996, Freedman e Kaufmann 1998).

Outras morfologias geradas por compressdo sdo as lineacdes (lineae), que revelam a
existéncia de falhas, resultantes dos movimentos de convec¢do mantélica que promoveram o
levantamento e estiramento da crusta. Em alguns locais as lineagdes sZo regularmente espacadas
e alinhadas sugerindo tratar-se de falhas graviticas associadas a um sistema de fossas (figura
3.65) (Uchupi e Emery 1993, Robinson 1995, URLA42).

Relativamente as estruturas tectonicas distensivas, estas sdo manifestadas nas zonas de
rifte, localizando-se a maioria nas terras altas equatoriais, na regido de Beta e Phoebe. Beta
Regio apresenta uma forma oval com cerca de 2000 Km de largura e com uma altura de,
aproximadamente, 5 km de relativamente ao nivel médio das planicies ondulantes. Nesta
estrutura emergem duas estruturas vulcanicas. A mais alta ¢ o Monte Theia com uma extenso de
300 Km por 2500 m de altura acima do nivel a que esta regido se encontra. E circundada por
profundos canyons dentro dos quais parece haver vestigios de correntes de lava. Theia Mons esta
indiscutivelmente ligada a estrutura geral de Beta Regio. A sequéncia dos dois acontecimentos,
tectonica primeiro e depois vulcanismo, é confirmada pelas analises de radar da reflectividade do
solo (Uchupi € Emery 1993, Robinson 1995, Audoze e Israél 1996). Uma estrutura interessante,
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localizada na Regido Beta, ¢ a cratera de Somerville que foi cortada a meio por uma falha,
gerando um vale com 20 km de largura (figura 3.66). Na parte esquerda da cratera observam-se
estrias verticais que sdo fracturas ou falhas originadas por acgfio das forgas produzidas pelo
impacto (Freedman e Kaufmann 1998, URL47).

Na parte Este da Terra Aphrodite aparece a Regido Atla que tem caracteristicas
semelhantes a Regido Beta. Novamente, as estruturas vulcdnicas aparecem sobrepostas aos
sistemas tectonicos. Estudos geofisicos de Vénus revelam informagdes sobre a ligagio entre a
tectonica e o vulcanismo, bem como sobre o tipo de vulcanismo. Os geofisicos estabeleceram a
correlagdo entre a topografia e a distribuigfio global das varia¢des de densidade na crusta. Esta
correlagdo implica, a uma escala global, que a crusta seja menos espessa e mais rigida, nfo
podendo ser afectada por movimentos das placas tal como acontece na Terra (Cattermole, P.
1994, Henarejos e Thomas 1995, Audoze e Israél 1996).

Imagens recentes da sonda Magalhdes reforgam a ideia de que o calor libertado nos hot
spots € um processo muito importante na modelagdo da paisagem de Vénus contudo ndo existem

evidéncias que suportem a existéncia de placas tecténicas (Encrenaz et al. 1995, Robinson 1995).

Tabela 3.10 — Relagdo entre a altitude e as morfologias endogenas em Vénus e respectiva interpretacio

(traduzido de Mursky 1996).
; i Terras Baixas e
“Planicies interﬁléd_ias Planicies FOTanAK _
(©-2 km) (<Okm) Gt
Arens Regides de Beta, Atla, Planicies de Guinevere, Terras de Ishtar e Afrodite,
Themis, Eistla, Bell Lavinia, Rusalka, Vinmara, | Regibes de Beta, Phoebe, Alpha e
Helen, Atalanta Tellus
s d Abundante Alguns Alguns
Vulcéinicos
Fracturas Planicies com cristas
Morfolopias Falhas Cinturdes de cristas Cadeias montanhosas
Vales de Falha Planicies de lava Tessera
Riftes Canais/fluxos de lava
Compressio regional Compiressi sogiunal
Interpretagio Extensio izmeal Falhas inversas Dobras
e Rifting Dibens Espessamento da crusta
Extensfio a superficic
Mecanismos de . Ascensio de plumas Ascensfio regional das plumas?
formagdo mantélicas (hapomcsu s plomas? Abaixamento global das plumas?
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N
Figura 3.54 - a) Escoada de lava na planicie de Lavinia. b) Canal de lava sinuoso (seta) com cerca de
200 km de comprimento e 2 km de largura (URL45).

Figura 3.55 — Campos de vulcdes escudo na
planicie de Niobe apresentando, também,
uma rede de fracturas (URL46).

Figura 3.56 — Pancakes, localizado a Este da Regifio de Figura 3.57 — Tick, com 66 km de didmetro na
Alpha. E constituido por sete domos circulares que tém, base, que apresenta nas vertentes sulcos e vales
em média, 25 km de didmetro e 750 m de altura (URL45). radiais (URL45).
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“Paneakes™”

donyos : raciuras

Coroma

Figura 3.58 — Corona Aine, com 200 km de
didmetro, que se localiza a Sul da Terra Afrodite.
Esta rodeada de alguns domos e de fracturas
proeminentes e complexas (Freedman e
Kaufmann 1998).

Figura 3.59 — Aracnbide. E uma forma oval com anéis
concéntricos € uma complexa rede de fracturas

estendendo-se para fora ([/R[.42).
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Figura 3.60 — a) Parte Ocidental da regifio de Eistla evidenciando o Monte Gula no horizonte, vulcio escudo com 3

km de altura. No centro da imagem observa-se a cratera de Cunitz (com 48 km de didmetro) bem como, 2 direita,

fracturas e dobras. b) Parte Ocidental da Regifio Eistla exibindo, em primeiro plano um vale em fenda que se estende
até a base do Monte Gula (no horizonte, a direita). O Monte Sif, com 300 km de didmetro e 2 km de altura, aparece

no horizonte, a esquerda (URL42).

Figura 3.61 — Imagem a falsa cor do vulcio Sif Mons
(2 km de altura e 200 km de didmetro). Os fluxos de

lava claros, associados a vulcanismo mais recente,

sobrepdem-se aos fluxos mais escuros de aparéncia
mais suave. A imagem esta verticalmente exagerada
20 vezes (URL45).
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Figura 3.62 — Patera de Sacajawea. E uma caldeira
eliptica, 260 km por 175 km, que forma uma depressao
com cerca de 2 km rodeada por uma zona de vales
concéntricos (evidenciados pelas linhas brancas). As
linhas brancas que se estendem da margem Este da
caldeira em direcc@o a Sudeste sdo escarpas lineares
sinuosas (URL46).



Figura 3.63 — Montanhas Akna, na margem Oeste do planalto de Lakshmi. Apresenta uma
cratera gigante que ndo parece ter sido tectonicamente deformada. A imagem representa

uma area com cerca de 200 km de comprimento por 125 km de largura (URL4S5).

Figura 3.64 — Regido de Ovda, na Terra de Afrodite, apresenta uma superficie com uma histéria complexa. Uma
deformagfo inicial gerou cristas miltiplas e domos com mais de 20 km de didmetro. De seguida os sulcos, entre as
cristas, foram preenchidos por lava e, posteriormente, toda a regifio foi fracturada por um sistema de falhas, que
convergem para uma estrutura circular visivel no fundo desta imagem. A Ultima estrutura a formar-se foi uma

cratera de impacto, com um magnifico anel interno {canto superior esquerdo) {(Henarejos e Thomas 1995).

95



Cratera Vale

Figura 3.65 — Lineagdes, Norte da planicie Guinevere. Figura 3.66 — Cratera Balch, na regiio Beta,
Terreno com falhas paralelas espagadas com intervalos atravessada a meio por um vale de falha. As linhas a
de 1 km e estendem-se além dos limites da imagem. branco correpondem a falhas ou grabens (URL45).
(URL42).

Recorrendo aos raios-X de fluorescéncia as sondas Venera 13 e 14 e a Veja 2 adquiriram
dados que indiciam que as rochas venusianas s3o quimicamente similares aos basaltos toleiticos
€ gabros terrestres. Analises em algumas amostras de lava, indicam uma composigfio semelhante
aos komatitos ou mesmo magmas ricos em carbonatos. Esta interpretagio que considera a
superficie basaltica € apoiada pela presenga de vulcdes escudo (Encrenaz et al. 1995, Henarejos e
Thomas 1995, Robinson 1995, Audoze e Israél 1996).

Morfologias exégenas

A superficie de Vénus estd modelada por processos erosivos associados a acgfio do vento
¢ de deslizamento de massa. As morfologias edlicas estdo disseminadas por Vénus denotando-se
uma mudanga na orientagio dos ventos de acordo com a topografia. Como resultado das
elevadas temperaturas em Vénus os sedimentos edlicos tendem a aderir 4 superficie formando

uma fina camada de material agregado.
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As estrias, a Nordeste da cratera de Mead, foram produzidas pelo arrastamento de
sedimentos (gerados pelo impacto) por acgio do vento com orientagdo Noroeste-Sudeste (figura
3.67), cujo relevo tipico ¢ denominado de “yardang”. A figura 3.68 evidencia uma cauda
semelhante a de um cometa que representa uma estria formada pelo vento. A Este da Terra de
Ishtar pode, também, encontrar-se campos de dunas transversais (Uchupi € Emery 1993,
Henarejos € Thomas 1995, Audoze e Israél 1996, URLAS).

Aliado a erosdo edlica existe, nos locais de maior altitude, erosdo quimica. Uchupi e
Emery (1993) e Audoze e Isragl (1996) explicam que as poeiras transportadas pelo vento reagem
quimicamente com a atmosfera, alterando os minerais por eros#o.

Além das morfologias geradas por acgfio do vento existem, também, as relacionadas com
movimentos de massa. Tais acontecimentos podem verificar-se nos contactos irregulares entre a
tessera ¢ as planicies circundantes. As planicies sfo também alvo de erosdo por fluxos
vulcanicos, formando canais ou indicios de corrente e construindo estruturas anastomosadas
(figura 3.69) (Guest et al. 1992, Uchupi € Emery 1993).

Henarejos e Thomas (1995) referem que ndo existe evidencia de alteragfio climatica em
Vénus nos altimos 800 M.a., pelo que a superficie foi modelada durante este tempo pelos

mesmos processos exdgenos que existem actualmente.

Figura 3.67 — Estrias formadas pelo vento a Nordeste da ~ Figura 3.68 — Vulcdo com 5 km de difmetro

cratera de Mead (URL47). evidenciando uma cauda de materiais arrastados pelo
vento com 35 km de comprimento e 10 km de largura
(URL47).
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. \T«_' g 3 <
Figura 3.69 — Canais de lava anastomosados definindo ilhas
aerodindmicas que indicam uma direcgio para Este do fluxo
(URL46).

Cronologia

A expansio e reciclagem da crusta pode ter ocorrido em Vénus, no passado, ou existir
presentemente embora a um nivel menor. No entanto, os mecanismos dominantes de
aquecimento da litosfera parecem estar ligados a plumas.

Com base na analise de imagens e da topografia obtidas pelas missdes Magalhies nio
existem indicagdes de registos de terrenos que datem dos primeiros 80% da historia venusiana.
Os terrenos mais antigos estdo representados por terrenos altamente deformados, localizados nas
zonas mais elevadas, as tesseras, que tém aproximadamente 1 G.a. (Cattermole, P. 1994,
Robinson 1995, Mursky 1996)

Do terreno observado, 85% refere-se a grandes planicies vulcdnicas que, pela
interpretagd@o do registo de crateras, indicam ocorréncia de uma deformagfo tectonica global e de
intensos episddios extrusivos entre 300-500 M.a. Apos este fluxo catastréfico, oriundo das terras
altas, a actividade vulcinica decresceu drasticamente pelo que as planicies (~400 M.a.) passaram
a registar as crateras, desde ha muito, inalteradas (Guest et al. 1992, Audoze e Isra&l 1996,
Freedman e Kaufmann 1998).

A analise da densidade de crateras em varias estruturas morfologicas como vulcdes e
coronas sugerem que oS terrenos que as contém sfo mais recentes (125-70 M.a.) e representam
actividade geologia relativamente mais recente. Esta actividade parece ser dominada por hot
spots tectdnicos, tendo a ascensdo de magma das plumas e a consequente tensfo litosférica
associada, produzido vulcdes e movimentos horizontais limitados da litosfera (Robinson 1995,
Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998).
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3.3.6 Morfologias de Marte

O estudo topografico ¢ geomorfologico da superficie de Marte foi possivel devido aos
dados obtidos pelas sondas Mariner e Viking, utilizando espectrometria de infravermelhos e
ultra-violeta e fotografias, associado as informagdes obtidas por radar a partir da Terra, iniciada
na década de 60 (Encrenaz et al. 1995, Audoze e Israél 1996, Freedman e Kaufmann 1998).

A superficie de Marte € caracterizada por apresentar uma dualidade morfologica € uma
dicotomia topografica levando a considerar-se dois hemisférios diferentes. Podem distinguir-se,
quanto a elevagdo, trés superficies designadamente, as terras baixas no hemisfério Norte, as
terras altas no hemisfério Sul e uma zona equatorial de transigio, que se estende por uma
grande area, o Valles Marineris (figuras 3.70 e 3.71, tabela 3.11) (Mursky 1996). Os terrenos
dos hemisfério Sul estdo cerca de 1-4 km acima do nivel médio e o hemisfério Norte 1-2 km
abaixo do mesmo. Esta assimetria entre os hemisférios pode corresponder, segundo Mason (in
Audoze e Israél 1996), a uma diferenga de espessura da crusta. Uchupi e Emery (1993) e Audoze
€ Israél (1996) referem, ainda, que os hemisférios Norte e Sul estdo em equilibrio isostatico, o
que leva a crer que se posicionem sobre diferentes tipos de crusta.

O hemisfério Sul, que ocupa dois tergos da superficie, contém as unidades geoldgicas
mais antigas de Marte e ¢ caracterizada por ter uma elevada densidade de crateras de impacto,
assemelhando-se as terras altas da Lua e de Mercurio.

No hemisfério Sul encontram-se trés grandes e profundas depressdes (bacias), a planicie
de Argyre, a planicie de Hellas ¢ a planicie de Isidis, que se situam abaixo do nivel médio do
planeta (figura 3.70). Estas depressdes foram, provavelmente, produzidas pelo impacto de
grandes meteoritos, tal como as bacias lunares, ha cerca de 4 G.a (Encrenaz et al. 1995). A
depressdo de Hellas, que representa a zona mais baixa do planeta, a - 4 km do nivel médio de
Marte, exibe vulcdes de baixo relevo como a Patera de Hadriaca, Patera de Amphitrites ¢ a
Patera de Tyrrhena. Além das depressdes, o hemisfério Sul apresenta planaltos como o de Syria,
o de Sinai, o de Polis, o de Hesperia e 0 de Thaumasia. Este ultimo, com 2000 km de largura e 4
km de altura, exibe uma enorme fossa tectdnica.

O hemisfério Norte, que se situa a 3 km abaixo da altitude média do hemisfério Sul,
apresenta planicies com fraca densidade de crateras, lembrando os mares lunares, tais como a
planicie de Chryse e Amazonis, perto da regido de Tharsis. Este hemisfério exibe as unidades
geologicas mais recentes e, também, as mais elevadas do planeta, nomeadamente, o planalto de

Tharsis a Noroeste ¢ o planalto de Elysium a Nordeste (figura 3.70), ambos de origem
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tectonico-vulcanica. Pensa-se que as planicies do hemisfério Norte se devam as escoadas de lava
oriundas destas duas grandes regides vulcanicas (Mutch et al. 1976, Mursky 1996).

O planalto de Tharsis € um domo, situado a Oeste e perto do equador, que ocupa cerca de
25% da area da superficie do planeta. Estende-se 4000 km de Norte para Sul ¢ 3000 km de Este
para Oeste ¢ eleva-se cerca de 6 km, relativamente as planicies adjacentes, chegando a atingir 10
km na zona mais central (Mursky 1996). Nesta regido situam-se pelo menos doze vulcdes, mais
do que em qualquer provincia de Marte, entre os quais as maiores formagdes vulcinicas,
designadamente, o monte Olympus e os vulcdes alinhados de Arsia, Pavonis e Ascraeus, com
orientagdo Nordeste, formando a cadeia de montes de Tharsis (figuras 3.70 e 3.71) (Uchupi e
Emery 1993, Encrenaz et al. 1995, Audoze e Israél 1996, Mursky 1996).

O Monte Olympus localiza-se a 1600 km a Noroeste da cadeia de montes de Tharsis,
sendo considerado o maior do planeta e do Sistema Solar. A sua base tem um didmetro de,
aproximadamente, 700 km e eleva-se 27 km acima do nivel médio (25 km acima das planicies
circundantes) (Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998, Malin 1999). A Norte da regido de
Tharsis localiza-se um antigo vulcdo, Alba Patera, o mais extenso em area, com 1600 km de
didmetro e menos de 7 km de altura, rodeada por uma enorme rede de falhas (Audoze e Israél
1996).

O planalto de Elysium € a segunda maior regifio vulcinica de Marte e, embora mais
pequena, com cerca de 2000 km de didmetro e 5 km de altura, possui uma histéria vulcanica
mais diversificada que a regifio de Tharsis. E constituida por trés vulcdes, sendo o Monte
Elysium o maior, € o Hacates Tholus ¢ o Albor Tholus os menores (Malin 1999).

De uma forma geral, o relevo apresenta uma variagdo de aproximadamente 30 km, com a
elevagiio maxima de 27 km no cume do Monte Olympus e a depressio maxima de - 4 km na
bacia de Hellas.

O Valles Marineris, situado no equador entre os dois hemisférios, ¢ um sistema de
desfiladeiros com orientagdo Este-Oeste. Pensa-se que se trate de uma depressdo tectonica,
posteriormente modificada por outros processos, que comega com terrenos altamente fracturados
a Oeste (Noctis Labirintus) e termina com terrenos caéticos tipo tessera a Este (Uchupi e Emery
1993, Encrenaz et al. 1995, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998, Malin 1999).

Do ponto de vista morfologico Marte apresenta uma grande variedade de estruturas sendo
as mais representativas as geradas por processos exoticos (crateras), seguidas das morfologias

exogenas (fluviais, glaciares e edlicas) e, em menor percentagem as de origem enddégena (tabela
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3.5). A sua disposigdo pela superficie encontra-se representada na figura 3.72. As capas de gelo

polar sdo uma das caracteristicas exogenas que se destacam na paisagem de Marte.
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Figura 3.70 - Mapa topografico de Marte (IURL{4).

Cadeia de
Montes de
Tharsis

Monte
Elysium

Valles
Marineris

Figura 3.71 — Hemisfério dos Valles Marineris de Marte (a) evidenciando em b) os vulcGes da cadeia de Montes de
Tharsis, visualizando-se no canto inferior direito um sistema de falhas tecténicas designado Noctis Labirintus
(URLi4 e 49).
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g zonas vulcénicas O depositos de canhdo [ Zonas de canais e terrenos cadticos

Figura 3.72 — Distribuigdo das morfologias geradas por processos exéticos, exogenos e endégenos na superficie
de Marte (URL48).

Tabela 3.11 — Resumo sobre o tipo de morfologias encontradas em Marte e a respectiva
localizagio (N-Norte, S- Sul, W- Oeste, E- Este).
Terras Baixas — Hemisfério Norte

Pequena densidade de crateras de impacto
Vulcdes, planaltos ¢ planicies vulcanicas das regioes de Tharsis e Elysium
> Fossas tecténicas a Norte da regifio de Tharsis

v Y

Valles Marineris — zona equatorial de transicio

¥ Depressio tectonica (falhas normais)
Sector leste — terrenos cadticos

Terras Altas — Hemisfério Sul

Grande densidade de crateras de impacto

Depressdes de Hellas, Argyre e Isidis (crateras de impacto de grandes dimens@es)
Presenca de alguns vuledes (Tyrrhena Patera)

Fossa tectdnica de Thaumasia (planalto)

Evidéncias de erosfo fluvial e edlica

¥V V V ¥ ¥
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Morfologias exdticas

As morfologias geradas por processos exoticos representam cerca de 44% da superficie
de Marte exibindo uma distribui¢do assimétrica, sendo os terrenos mais antigos do hemisfério
Sul os que apresentam maior densidade destas morfologias relativamente ao hemisfério Norte. A
sua formagdo ¢ o resultado do intenso impacto de meteoritos que decorreu desde formagdo do
planeta ha 4,6 G.a. até ha 3,5 G.a., tendo-se verificado um declinio h4 3,8 G.a. (Uchupi ¢ Emery
1993, Audoze e Israél 1996, Barlow e Sharpton sd.). Este processo foi responsavel pela
formagdo de grandes bacias como a Hellas e Argyre, no hemisfério Sul, e a Isidis, no hemisfério
Norte.

A bacia de Hellas, com 1600 km por 2000 km e margens que variam entre 50-400 km de
largura, ¢ uma das mais antigas e a maior do Sistema Solar. Caracteriza-se por apresentar anéis
concéntricos, que se estendem até 1600 km do centro da cratera e o interior preenchido por
planicies vulcdnicas cobertas, por sua vez, por depositos edlicos, tal como acontece com a bacia
de Argyre (900 km de didmetro). A bacia de Isidis, com 1100 km de didmetro, & preenchida por
lavas mais recentes (Mutch et al. 1976, Carr 1984, Uchupi e Emery 1993, Mursky 1996). Nas
regides de Chryse e Amazonis (regides adjacentes ao planalto de Tharsis) aparecem estruturas
parecidas com bacias que podem, também, estar relacionadas com processos dindmicos de
levantamento crustal (Mursky 1996).

De uma forma geral, as crateras de Marte apresentam as mesmas caracteristicas que as da
Lua. As mais pequenas (<20 km de didmetro) sdo simples, as de didmetro superior a 20 km s3o
complexas, com picos centrais € terragos e, as maiores (> 100 km de didmetro) sdo bacias com
anéis multiplos (Uchupi ¢ Emery 1993, Mursky 1996, Barlow e Sharpton sd.). Todavia, as
crateras com didmetro entre 5-50 km exibem caracteristicas ao nivel do ejecta, s6 observadas
neste planeta. O ejecta dispde-se em camadas sobrepostas, com aspecto lobado, como ¢ o
exemplo da cratera de Arandas (figura 3.73) no hemisfério Norte, parecendo camadas de
material que fluiu da margem apenas por curtas distincias. A presenga de tais formas de ejecta
sugerem uma ligeira fluidizagdo do solo devido ao impacto, que promoveu a projecgio de um
ejecta viscoso. Estas morfologias suportam a hipétese da presenga de 4gua congelada no solo, a
algumas dezenas de metros de profundidade (Mutch et al. 1976, Audoze e Israél 1996, Kiefer et
al. sd., URL27). O impacto do meteorito seria o responséavel pelo aquecimento do solo gerando a

fusdo e produgdio de ejecta viscoso. Este fenomeno ¢ observado em algumas crateras do
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hemisfério Norte as quais se associam canais de fluxo (Audoze e Israél 1996). As crateras da
figura 3.74 evidenciam alguns destes aspectos.

Com o aumento do didmetro das crateras, a morfologia do ejecta muda exibindo um
ejecta mais radial, o que pode indicar que a cratera atingiu profundidades onde o gelo niio existe
em quantidades significativas (figura 3.75) (Malin 1999, Barlow e Sharpton sd.). Nas crateras
com aproximadamente 100 Km de didmetro o pico central é substituido por um anel montanhoso
(figura 3.76).

Segundo Mursky (1996), as planicies intercrateras do hemisfério Sul, que representam
35% desse hemisfério, sugerem a existéncia de actividade vulcanica ha cerca de 4 G.a., como
resultado do fracturamento da crusta durante o intenso bombardeamento.

O impacto de meteoritos, além de gerar crateras, € um poderoso processo de erosio
produzindo uma elevada quantidade de material fragmentado que foi, posteriormente,
transportado pela agua e pelo vento, gerando a maioria das morfologias evidenciadas hoje em
Marte (Mursky 1996, Barlow e Sharpton sd.).

A maioria das crateras sofreram processos de obliteragdo, associada a erosdo gerada pelo
impacto, a qual diminuiu com o decréscimo do bombardeamento de meteoritos, tendo subsistido
as crateras com didmetro superior a 20 Km (Uchupi ¢ Emery 1993, Barlow e Sharpton sd.).
Assim, durante a histéria de Marte as crateras foram sendo modificadas por diversos agentes.

Segundo Uchupi € Emery (1993), com base na densidade de crateras dataram-se como
mais antigos os terrenos mais densamente cravejados (3,5-3 G.a.), as planicies equatoriais e
planicies polares com idades entre 2,4-1,8 G.a., a regido vulcanica de Elysium ter-se-ia formado

ha 1,6-0,8 G.a. e as planicies vulcinicas de Tharsis seriam as mais jovem com menos de 0,8 G.a.
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Figura 3.73 — Cratera de Arandas (24.5 km de
didmetro) com uma cobertura de ejecta multilobado.
As auréolas mais claras parecem ser depésitos de
ejecta constituido por gelo (URL48).

b) & 2 4
Figura 3.74 - a) Cratera com 13 km de didmetro evidenciando uma cobertura de ejecta lobado, como resultado
da fluidizagfio do gelo da sub-superficie devido ao calor gerado pelo impacto. b) Cratera de Yuty (19 km de

didmetro), € uma cratera complexa que apresenta uma cobertura de ejecta multilobado, um terrago e um pico
central (URL48).
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Figura 3.75 — Cratera com ejecta radial Figura 3.76 — Cratera com 131 km de
(URL48). didmetro que apresentam um  anel
montanhoso (URL48).

Morfologias endégenas

As morfologias geradas por processos endogenos ocupam cerca de 19% do total da
superficie de Marte. Tal como a Lua, Merciirio € Vénus, Marte possui uma tnica placa tectonica
0 que, associado ao aquecimento interno durante a fase inicial da histéria do planeta, promoveu a
extensdo tectonica, € a consequente tensdo litosférica, que levou ao vulcanismo generalizado a
superficie (Mutch et al. 1976, Greeley e Spudis 1981, Uchupi € Emery 1993, URL24). Porém, a
medida que o planeta arrefecia estabeleceu-se um regime compressivo ¢ o vulcanismo cessou.
Em toda a superficie existem indicadores de deformago, tais como falhas normais, grabens e
grandes chasmas, sugerindo extensdo tectonica e cristas onduladas indiciando tectdnica
compressiva (Mutch et al. 1976, Uchupi e Emery 1993, URL24).

As estruturas dominantes & superficie de Marte s3o os planaltos de Tharsis (o maior) € o
de Elysium, localizados no hemisfério Norte a Oeste ¢ a Este, respectivamente (figura 3.70).
nestas regides elevadas registam-se morfologias de origem tectonica e vulcanica resultantes da
acglo destes processos durante milhdes de anos (Uchupi e Emery 1993, Mursky 1996). Segundo
Encrenaz et al. (1995), o planalto de Tharsis formou-se por levantamento da crusta ha 4.1-3.3
G.a., como resultado de convecgdo mantélica, originando fracturas. A mesma origem ¢ defendida
para o planalto de Elysium. Porém, os complexos vulcinicos que caracterizam os planaltos s6 se

comegaram a formar hé cerca de 3-2.5 G.a. na regifio de Tharsis e entre 1.6-0.8 G.a. na regifio de
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Elysium (Uchupi e Emery 1993, Encrenaz et al. 1995). Além desta explicagdo para a formagdo
do planalto de Tharsis, Mursky (1996) propée, ainda, que a provincia néo tenha sido formada por
levantamento crustal mas por uma vasta acumulagdo de material vulcanico. Assim, defende que
a tensdo causou o fracturamento da fina litosfera na regido de Tharsis, permitindo o f4cil acesso
de magma a superficie. De uma forma geral, o vulcanismo em Marte, actualmente inactivo, é
mais evidente no hemisfério Norte, especialmente a Oeste (Audoze e Israél 1996, Freedman e
Kaufmann 1998, Kiefer et al. sd). Os maiores edificios vulcanicos registam-se nas regides de
Tharsis, Elysium e Hellas, assemelhando-se, os vulcdes mais jovens de Tharsis, a vulcoes
escudo. Neste planeta os vulcdes escudo sdo designados de Mons (Montes), caso se trate de
edificios vulcénicos levemente circulares, relativamente baixos, construidos por varias extrusoes
de lava e que contém uma caldeira no cume ou de Tholus (domo) se forem mais pequenos, com
vertentes mais inclinadas e baixas taxas de extrusdo (Mursky 1996).

A regido de Tharsis, com cerca de 6000 km de didmetro e 6-10 km de elevagdo
topogréfica, ¢ marcada por um conjunto de fracturas geradas por extensio e grabens que se
estendem milhares de quilémetros para a periferia, afectando pelo menos um terg¢o do planeta, de
uma forma radial. O seu cume e flancos consistem em planicies vulcdnicas, nas quais se
implantaram varios vulcdes escudo. A provincia de Tharsis ostenta varios vulcdes entre os quais
se destacam os trés enormes vulcdes escudo alinhados, que formam a cadeia de montes de
Tharsis, no flanco Nordeste, e 0 Monte Olympus a 1600 km a Noroeste desta formagio (figura
3.7

A cadeia de montes de Tharsis ¢ constituida pelos Montes Arsis (a Sul), Pavonis ¢
Ascraeus (a Norte), afastados 700 km entre si, alinhados ao longo de uma zona de fractura com
orientagdo Sudoeste-Noroeste. Estes vulcdes tém didmetros que variam entre 350400 km,
estando as suas caldeiras entre 24-27 km acima do nivel médio (17 km acima das planicies
adjacentes) (figura 3.78).

As vertentes destes vulcSes tém um declive inferior a 5° e exibem finas estruturas radiais
geradas por canais de lava e por fluxos longos e estreitos. Os flancos sdo cortados por fracturas
arqueadas e concéntricas, o que sugere deslocagdes continuas dos vulcdes enquanto cresciam.
Existem indicagdes de que estas fracturas foram locais por onde extruiu a lava. Os trés vulcdes
apresentam estruturas lobadas nas vertentes que cré serem o resultado do colapso, por ac¢do da
gravidade, seguido de vulcanismo efusivo e possivelmente piroclastico (Mutch et al. 1976,
Robinson 1994, Zimbelman sd.).
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A grandiosidade do tamanho dos vulcdes da cadeia de Tharsis resultou, numa primeira
fase, da acumulagio em grande escala de lavas fluidas do tipo basalticas, a avaliar pela
morfologia das correntes de lava, que emanaram da abertura no cume dos vulcoes e de fissuras
nos flancos. Apos o edificio ter sensivelmente a altura actual a actividade eruptiva concentrou-se
ao longo do enorme sistema de rift, alinhado na direcgfio Sudoeste—Nordeste. O grande volume
de lava expelido deste sistema permitiu a formagfo das planicies adjacentes (Uchupi e Emery
1993, Audoze e Tsragl 1996, Mursky 1996, Freedman e Kaufmann 1998). As correntes de lava
tém, normalmente, menos de 3 km de largura mas cerca de 120 km de comprimento e mais de 3
km de profundidade (Mursky 1996, Zimbelman sd.). As informagdes baseadas na forma das
correntes de lava, na reflectdncia € na composigio de fragmentos rochosos obtidos pela sonda
Viking, revelaram indicios de lavas basalticas ricas em ferro € com um teor de SiO, de 48-50%
(Carr 1984, Mursky 1996).

O Monte Olympus (figura 3.79) ¢ um vulcio escudo com aproximadamente 700 km de
didmetro e cujo cume se localiza a 27 km acima do nivel médio de Marte. Possui uma caldeira
complexa (figura 3.80a) com cerca de 70 km de didmetro que consiste em varias crateras
colapsadas. Este vulcio ¢ verdadeiramente gigantesco, com um volume de 50 a 100 vezes maior
que o maior vulcéo escudo terrestre, o Mauna Loa (Havai). Em volta deste edificio existe uma
escarpa, que em alguns lugares chega a atingir 6 km de altura. Propde-se (Uchupi € Emery 1993,
Mursky 1996, Malin 1999, Zimbelman sd.) que esta tenha sido o resultado de mecanismos
tectonicos (falhas) e erosivos. A vertente tem um declive médio de 4°, sendo construida por uma
serie de terragos (15-50 km de largura) formado pelas correntes de lava (figura 3.80b) que
chegam a atingir distdncias superiores a 350 km. Este é outro indicador de lavas fluidas, bem
como 0s canais sinuosos (os diques). Além da escarpa existe uma auréola em torno do Monte
Olympus, que consiste em lobos de material parcialmente sobrepostos, que atingem distincias
superiores a 1000 km. Esta auréola ¢ interpretada por Uchupi € Emery (1993), Greeley e Spudis
(1981) e Malin (1999) como uma estrutura de erosdio remanescente de um vulcdo pré-existente,
ou como o resultado de uma série de correntes de lava subglaciais ou, ainda, como de correntes
piroclésticas.

O enorme tamanho deste vulcdo, bem como dos da cadeia de Tharsis, indicam a
existéncia de uma litosfera mais estivel e espessa que a terrestre. No entanto, como resultado da
inexisténcia de movimento de placas tectdnicas, os vulcdes mantiveram-se estacionarios sobre a

fonte de magma, crescendo enquanto existiu magma disponivel. A ascensdo de magma deveu-se
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a fenomenos de plumas mantélicas (Uchupi e Emery 1993, Audoze e Israél 1996, Mursky 1996,
Freedman e Kaufmann 1998).

No que concerne a regidio de Elysium, com 2000 km de didmetro ¢ 5 km de altura,
apresenta trés vulcdes (figura 3.81). O maior do grupo é o Monte Elysium, com 170 km de
didmetro, 9 km de altura relativamente as planicies adjacentes e uma caldeira com 12 km de
didmetro. A sua vertente ¢ mais inclinada (10°), o que sugere lavas menos fluidas que as de
Tharsis (Zimbelman sd), e exibe uma fractura, com 200 km de largura e 2 km de altura, sobre a
qual existem numerosas correntes de lava e sulcos sinuosos. Os vulcdes mais pequenos sdo o
Hecates Tholus e o Albor Tholus. Ao contrario dos vulcdes escudo de Tharsis, o Hecates Tholus
ndo evidencia fluxos de lava mas um complexo de canais sinuosos radiais que parecem ser de
origem fluvial, preenchidos com material menos coerente que a lava (figura 3.82) (Robinson
1994).

A Norte da regido de Tharsis surge a Alba Patera, uma estrutura vulcinica larga (700 km
de didmetro) e de baixo relevo (2 km acima a regido de Tharsis), mais antiga que os vulcdes
escudo da regido de Tharsis (> 1.5 G.a.). Esta formag#o ¢ rodeada por um conjunto de fracturas,
orientadas, predominantemente, de Norte para Sul. Possui uma caldeira que exibe numerosas
fracturas, com orientagdo Norte-Sul e Nordeste- Sudoeste, que formam um anel. A morfologia
das correntes sugerem lava de baixa viscosidade (basaltica—andesitica) e elevadas taxas de
extrusdo existindo, também, algum material piroclastico (Greeley e Spudis 1981, Robinson 1994,
Mursky 1996).

Perto das margens da bacia de Hellas, localiza-se a patera mais antiga (>3.0 G.a.),
Tyrrhena Patera (figura 3.83). As margens deste vulcio estdo muito erodidas apresentando
canais radiais com origem no cume, que podem representar correntes de lava dendriformes ou
erosdo do cone. O baixo relevo do vulcio e a sua facil erosdo permitiu interpreti-lo como sendo
um cone de material piroclastico (cinzas ou escorias), o que sugere lavas mais 4cidas
relativamente as que formaram os vulcdes escudo (Uchupi e Emery 1993, Audoze e Israél 1996,
Mursky 1996, Zimbelman sd.). A Sudeste do Monte Elysium localiza-se a Patera Apollinaris,
que exibe no seu flanco Sul uma radiagdo dendritica de canais de lava (figura 3.84) (Robinson
1994, Zimbelman sd).

A bacia de Argyre, localizada no hemisfério Sul e formada durante o periodo de intenso
bombardeamento, apresenta um fundo preenchido com depésitos detriticos, canais sinuosos e
margens de natureza montanhosa. Estes sulcos sinuosos (figura 3.85) sdo interpretados de duas

formas divergentes, podendo ser diques vulcdnicos que se evidenciaram apés a remogdo do
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material que os cobria ou, a alternativa de natureza exogena, serem estruturas glaciais conhecidas
como eskers, feitos de solo depositado por correntes de dgua que fluiram por debaixo de uma
camada de gelo. Esta morfologia sugere a ocupago da area por glaciares em fusdo permitindo
inferir que o planeta foi mais quente e hiimido no passado (Mutch et al. 1976, Kiefer et al. sd.).

No flanco Este da regido de Tharsis situa-se um vasto sistema de desfiladeiros, o Valles
Marineris, com cerca de 700 km de largura, 4500 km de comprimento e, em alguns locais, 7 km
de profundidade. Esta orientado Este-Oeste, o que parece reflectir uma falha extensiva de larga
escala. Porém, permanece por esclarecer se o sistema de desfiladeiros resultou da subsidéncia do
terreno ou da erosdo ao longo de uma enorme zona de fractura. Uchupi e Emery (1993), Mursky
(1996) e Freedman e Kaufmann (1998), supdem que os desfiladeiros se terfio formado,
inicialmente, pelo levantamento da crusta que gerou falhas paralelas. A posterior subsidéncia do
material, entre as falhas, formaram depressdes (grabens) que associadas a erosio e ao
deslizamento de terreno originaram o complexo sistema de desfiladeiros que hoje se observa
(figura 3.86). A zona a Oeste do Valles Marineris apresenta uma diversidade de vales colapsados
alinhados ao longo de uma rede de fracturas e falhas em forma de arco, geradas por tectonica
extensiva, que se designam de Noctis Labirintus. Um exemplo de fracturas formadas por
tectdnica extensiva € mostrado na figura 3.87. Embora ndo existam evidéncias de movimento de
placas tectonicas a actividade tecténica de Marte afecta 4reas de grande extensdo regional
(Uchupi e Emery 1993, Freedman ¢ Kaufmann 1998, Malin 1999).

o

Figura 3.77 — Monte Olympus, & esquerda e, a direita, a Cadeia de
Montes de Tharsis. Identificam-se os Montes Ascraeus (a Norte),
Pavonis e Arsia (a Sul). As fracturas a Sudeste do monte Pavonis sio o
Noctis Labirintus (URL23).
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Figura 3.78 — a) Monte Pavonis mostrando a sua caldeira circular gerada por um tnico colapso. O sulco a Nordeste
da caldeira marca o limite da zona de subsidéncia (URLA9), b) Monte Arsia, cuja caldeira é consideravelmente
maior que a dos Montes Pavonis e Ascraeus. O tltimo grande colapso foi seguido por uma extrusio significativa de

lava que destruiu parte da margem Sudoeste da cratera e obliterou a parte Nordeste ([/RL23).

Figura 3.79 — a) Monte Olympus, um enorme vulcdo escudo, visto de topo. Apresenta um caldeira complexa, uma

escarpa a circunda-lo e, na periferia desta, planicies de lava. b) Imagem tridimensional do Monte Olympus, que

exibe a enorme escarpa com 550 km de dimetro e varios quilémetros de altura (URL23).

111



Figura 3.80 — Caldeira complexa do Monte Olympus (a) e em b) correntes de lava nos flancos do Monte
Olympus (URL49).

Figura 3.81 — Planalto de Elysium, com os Figura 3.82 — Hecates Tholus, cuja caldeira complexa

vulcdes Hecates Tholus, Monte Elysium e € as suas margens foi atravessada por canais sinuosos
Albor Tholus, de Norte para Sul (URL23). (URLA48).
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Figura 3.83 — Tyrrhena Patera, um vulcio de Figura 3.84 - Apollinaris Patera que

baixo relevo cujos flancos estio erodidos, evidencia caracteristicas de natureza
apresentando canais que radiam do cume explosiva (depositos de cinzas a Sudoeste)
(URL23). e efusiva (leque de material que fluiu do

vuledo) (URL23).

Figura 3.85 - Diques na bacia de Argyre Figura 3.86 — Valles Marineris evidenciando um

(URL48).

deslizamento de massa (URL14).

Figura 3.87 — Fracturas causadas por

processos tectonicos extensivos (URL48).
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Morfologia exdgenas

Os terrenos com morfologias exdgenas formadas por processos fluviais, glaciais e eo6licos
ou 0s que exibem estruturas, resultantes da combinag@o de processos endogenos e exdgenos sdo
muito representativos em Marte (tabela 3.5).

A superficie deste planeta apresenta muitas caracteristicas e estruturas que parecem ter
sido geradas por grandes volumes liquidos. A inexisténcia de agua ou qualquer outro liquido,
desde ha muito, fez com que a superficie se mantivesse quase inalterada durante bilides de anos.
Mutch et al. (1976) e Audoze e Israél (1996) referem que sob as condigdes climaticas actuais a
agua ¢ estavel a elevadas latitudes (nos polos) e instavel na regido equatorial. As morfologias
exogenas devem-se a processos fluviais (vales dendriticos, canais de fluxo, terrenos caodticos,
ilhas aerodindmicas), glaciares (capas de gelo polar), edlicos (dunas, estrias geradas pelo vento,
erosdo de crateras, poeiras) € a deslizamento de terrenos (Carr 1981, Williams 1997, Malin
1999).

O chasma equatorial, Valles Marineris, apesar de ter uma origem endogena (tectonica) foi
modificado por processos exdgenos. A figura 3.86 mostra em pormenor um deslizamento da
parede Sul dos Valles Marineris, que removeu parcialmente a borda da cratera que estd no
planalto adjacente aos Valles Marineris. Existem, também, evidéncias da acgdo eolica e fluvial,
designadamente os ravinamentos e os depositos de material oriundo do deslizamento. Nas
paredes da depress@io podem ser vistas varias camadas distintas que podem ser regides de
composi¢do quimica ou propriedades mecénicas distintas na crusta marciana (Mutch et al. 1976,
Uchupi € Emery 1993, Malin 1999).

Numa extremidade do Valles Marineris situa-se o Abismo Candor (figura 3.88), cuja
geomorfologia ¢ complexa, evidenciando modelagdo por forgas tecténicas, deslizamento de
massa, ac¢do do vento e talvez da agua e do vulcanismo. Quanto & parte central do Valle
Marineris, ¢ dominada pelos extensos Chasmas de Melas e Coprates, que apresentam escarpas
direitas ao longo da base das suas paredes observando-se, também, deslizamentos de massa
lobados (Mutch et al. 1976, Carr 1984, Uchupi e Emery 1993, Audoze e Israél 1996, Freedman e
Kaufmann 1998).

Outros exemplos de erosdo fluvial sdo o Valles Nanedi, que se formou por uma
combinagdo de correntes de agua e colapso das paredes do canal (figura 3.89) (Freedman e
Kaufmann 1998) e o vale dendritico de Maja Valles, que evidencia uma rede de canais

anastomosados. As redes de vales (figura 3.90) estdo menos desenvolvidas que os sistemas de
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drenagem da Terra, faltando aos exemplos marcianos canais pequenos que alimentam vales
grandes. Por este facto acredita-se que estas formagdes foram escavadas pela acgdo da agua
corrente ¢ ndo pela agua da chuva. Estas morfologias estiio localizadas, especialmente, nas
regides mais antigas do planeta o que indica que grandes quantidades de agua fluiram na
superficie de Marte num passado longinquo (Carr 1981, Audoze e Israél 1996, Freedman e
Kaufmann 1998, Kiefer et al. sd). A 4gua que escavou os canais no Norte e Leste do sistema de
desfiladeiros do Valles Marineris teve um forte poder erosivo. Uma consequéncia dessa erosio
foi a formagdo de ilhas acrodindmicas (figura 3.91) devido aos obsticulos que a 4gua encontrou
no seu caminho (Murray et al. 1976, Freedman e Kaufmann 1998, Malin 1999).

A desgaseificagfio de Marte, no passado, gerou uma atmosfera que permitiu a presenca de
agua a superficie do planeta. Actualmente, tem uma atmosfera menos espessa e 100 vezes menos
densa que a da Terra, constituida por 95% de dioxido de carbono e pequenas porgdes de outros
gases. Pensa-se que a velocidade de escape tenha feito ejectar a atmosfera inicial, nfio tendo
formado uma nova, por dificultar a fixag3o dos volateis. A opacidade da atmosfera deve-se a
poeiras oriundas do regolito que, associadas a particulas de vapor de 4gua, tendem a ser
removidas da atmosfera, actuando como nicleo de condensagio de particulas de gelo de didxido
de carbono durante o Inverno das regides polares. Assim, uma fracgdo significativa de didxido
de carbono condensou originando as capas de gelo polar do hemisfério Sul (Uchupi ¢ Emery
1993, Mursky 1996). A baixas latitudes (<40°) a agua em gelo sublima para a atmosfera, pelo
que ndo devera existir no solo, a 40°-80° de latitude o gelo ¢ estavel a grandes profundidades.
Sabe-se que em ambos polos existem capas de gelo, contudo, no Verdo do hemisfério Norte a
maior parte do diéxido de carbono sublima, mostrando uma camada residual de 4gua congelada
(Audoze e Israél 1996, Malin 1999).

As variagdes anuais de temperatura no planeta sdo causadas pela combinagio de dois
factores, a distincia varidvel ao Sol devido a excentricidade orbital que, associado & inclinagdo
do eixo origina as estagdes do ano marcianas. Estas variagdes anuais da temperatura provocam o
aumento e diminuigdo das capas de gelo polar (figura 3.92), compostas por diéxido de carbono
congelado. Nas condigdes marcianas a agua s6 pode existir sob a forma de vapor ou gelo. Em
determinadas condigdes a dgua precipita sob a forma de geada (frost) (Mutch et al. 1976, Audoze
e Israél 1996).
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Algumas estruturas com origem no gelo parecem ter sido devidas a processos glacio-
fluviais, sublimagdo do gelo ao longo de escarpas, remogdo do gelo da sub-superficie e extrusio
magmatica por baixo de uma capa de gelo. (Uchupi € Emery 1993).

De acordo com Uchupi € Emery (1993), Audoze e Israél (1996), Freedman e Kaufmann
(1998) e Malin (1999), como resultado do aquecimento geotermal do gelo que se encontra a
superficie formaram-se terrenos cadticos (figura 3.93) que consistem em blocos dispostos ao
acaso e presume-se serem resultantes de um extenso desgaste de massa. Em muitas regides os
terrenos tém uma forma circular sugerindo que as crateras de impacto podem ter tido um papel
na formagéo destas estruturas de colapso. Os terrenos cadticos foram encontrados na parte Este
do Valles Marineris, na margem Oeste do planalto Lunae, a Sul da Apollinaris Patera ¢ a Norte

do Hecates Tholus.

Além dos processos fluviais e glaciais, os processos edlicos tiveram, também, um papel
importante na modelagdo das superficie de Marte e, actualmente, ainda operam. O vento age
como factor erosivo e de transporte, depositando o material noutros locais. Uma das morfologias
que originam sdo os campos de dunas. A figura 3.94 mostra diversos tipos de dunas, localizada
na zona circumpolar Norte. A imagem evidencia, a esquerda, um campo de dunas transversais €,
a direita dunas do tipo “barchan” com uma zona de transigfio entre elas. As dunas transversais
estdo orientadas perpendicularmente & direcgiio predominante do vento. As dunas do tipo
barchan sdo pequenos montes em forma crescente com as pontas na direcgdo do vento. As dunas
ocorrem, normalmente, perto das regides polares onde as condi¢gdes climaticas favorecem a
deposi¢do do material transportado pelo vento (Uchupi e Emery 1993, Audoze e Israél 1996,
Barlow e Sharpton sd). A acgdo do vento sobre as crateras pode gerar morfologias estriadas que
se assemelham a caudas (figura 3.95), formadas por arrastamento do material erodido (Williams
1997).

116



Figura 3.88 — Abismo Candor modelado por forgas tectdnicas,

deslizamento de massa, eolicas e, talvez, por agua e vulcanismo
(URL14).

e SR N _ _ x :
Figura 3.89 — Valles Nanedi, ¢ um vale que cortou  Figura 3.90 — Redes de vales dendriticos (URL!4).
as planicies de crateras na Terra de Xanthe como

resultado da combinagio de correntes de agua e

colapso das paredes do canal (Malin 1999).
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Figura 3.91 — Sistema fluvial que gerou ilhas
aerodindmicas como consequéncia dos obstaculos

que a dgua encontrou no seu caminho (URL48).

Figura 3.92 — Capas de gelo polar em Marte (a). b) A calote do polo Norte que consiste, provavelmente, em
agua congelada. ¢) Calote do polo Sul que consiste, principalmente, em diéxido de carbono congelado. Esta
calote nunca derrete completamente e a cor avermelhada do gelo deve-se & poeira que foi incorporada
(URL14).
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Figura 3.94 — Campo de dunas localizado na Figura 3.95 — Estrias em forma de cauda

zona circumpolar Norte, com dunas formadas por acgio do vento sobre as
transversais (2 esquerda) e dunas do tipo crateras,  provocando  desgaste e
“barchan” (& direita) ({/RL50). arrastamento dos materiais (URL48).

Audoze ¢ Israél (1996) referem que as rochas marcianas sdo ricas em magnésio, ferro e
calcio e pobres em potdssio, silica e aluminio. Esta composigio pode corresponder a materiais
formados durante a fusdo parcial do manto de Marte. A analise do regolito indica a existéncia de
minerais de argila ricos em ferro e em hidréxidos de ferro, bem como em minerais ricos em
enxofre e carbono (Audoze e Israél 1996, Freedman e Kaufmann 1998, Dobbins ¢ Sheehan
1999). Segundo Encrenaz et al. (1995), os espectromeiros de raios-X nas sondas Viking
determinaram uma elevada concentragio de enxofre no solo marciano, 100 vezes superior

concentragdo desse elemento na crusta terrestre € uma concentragio de potdssio 5 vezes inferior.
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Estes dados sugerem varios tipos de argila, basicamente montemorilonite misturada com
nontronite e saponite. O enxofre, juntamente com o cloro, estdio, provavelmente, sob a forma de
sal soliivel em agua, depositados na superficie.

Audoze e Israél (1996) e Dobbins e Sheehan (1999) referem que o solo de Marte contém
quantidades significativas de minerais magnéticos, provavelmente 0xidos de ferro (magnetite) e
compostos metalicos de ferro e niquel. Estes minerais tém uma cor vermelha-amarelada sendo,
provavelmente, responsaveis pela cor avermelhada do solo marciano. A abundincia da magnetite
esta relacionada com as rochas bdsicas, como o basalto, que constituem a superficie (Mutch et al.
1976, Encrenaz et al. 1995, Audoze e Isragl 1996, Mursky 1996).

Cronologia

Um dos problemas em planetologia consiste em determinar como e quando ocorreram
alteragdes na superficie de um planeta. Em Marte, o estudo cronolégico dos acontecimentos e
datagdo relativa do terreno baseia-se na densidade, dimens3o e morfologia das crateras de
impacto, dada a auséncia de amostras de rochas para estudos radiométricos (Uchupi ¢ Emery
1993).

Desde a sua formacio ha 4.5 G.a. Marte foi metido a um intenso bombardeamento de
meteoritos e asterdides, cuja intensidade diminuiu até hé cerca de 3.5 G.a. tendo sido responséavel
pela formagdo da maioria das crateras e bacias (Audoze e Israél 1996, Mursky 1996). Assim,
baseada no estudo das crateras definiram-se trés sistemas, o Nohaquiano (o mais antigo), a
Hesperiano € o Amazoniano (o mais jovem) (figura 3.96) (Uchupi e Emery 1993, URL19).

O sistema Nohaquiano abarca as planicies do hemisfério Sul com maior densidade de
crateras, a formagdio de bacias e montanhas. Estes terrenos apresentam-se altamente
brechificados e com falhas, que se formaram durante o periodo de intenso bombardeamento.
Durante 0o Nohaquiano teve inicio a actividade vulcdnica que originou a Tyrrhena Patera,
Ceraunius Tholus, Hecates Tholus e Appolinaris Patera.

No sistema Hesperiano (~ 3,9 — 1 Ga) identificam-se as planicies no interior das bacias
maiores do hemisfério Sul sendo os planicies com menor densidade de crateras do hemisfério
Norte ligeiramente mais jovens, bem como as circundantes da regido de Tharsis. Neste periodo
ocorreu a fase principal de vulcanismo responsavel pela forma dos vulcdes de Elysium e de Alba
Patera h4, provavelmente, mais de 1,5 Ga (Mursky 1996).

120



Formaram-se ainda, no sistema Hesperiano superficies de deflagfo edlica que expdem
unidades de diferentes idades, bem como os terrenos cadticos.

No sistema Amazoniano (<1 Ga), a actividade vulcanica tornou-se geograficamente mais
restrita permitindo a formagdo do planalto de Tharsis e dos seus aparelhos vulcinicos, tendo os
flancos do Monte Arsis cerca de 200 M.a., o Monte Olympus e Ascraeus cerca de 100 M.a. e o
Monte Pavonis 80 M.a.(Uchupi € Emery 1993, Audoze e Israél 1996, Mursky 19969.

Nas terras baixas e nas depressdes das terras altas aparecem depésitos vulcinicos, fluviais
e eolicos que datam do Amazoniano.

Os sistemas cronoldgicos descritos, com base na densidade e dimensdes das crateras de

impacto, € 0s acontecimentos ocorridos sumariam-se da seguinte forma:

» Sistema Nohaquiano ( 4.5 - ~3.9 G.a.) - Periodo de maior bombardeamento
Podem observar-se terrenos brechificados e falhados, bem como o inicio do

vulcanismo — Tyrrhena.

» Sistema Hesperiano (~3.9 - 1 G.a.) - As superficies que se pertencem a este
sistema sdo: superficies de deflacgiio edlica, terrenos cadticos € a fase principal de

vulcanismo — Elysium.

» Sistema Amazoniano (< 1 G.a.) - Associado a este sistema encontram-se:
x os planaltos vulcanicos — Tharsis
x sistemas fluviais

x  os terrenos das calotes polares

Amazonis

‘Neachis

Figura 3.96 — Mapa da superficie de Marte que define a idade dos terrenos sendo o
sistema Nohaquiano a vermelho, o Hesperiano a verde e 0 Amazoniano a azul (URLI9).
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4. Construciao de materiais didacticos

4.1 Introducio

A partir de meados dos anos 60 verificou-se uma revolugdo no conhecimento dos
planetas e seus satélites. A utilizago de vaivéns, sondas, satélites e telescOpios permitiu obter
grande quantidade de informacfo, especialmente sob a forma de imagens. A superficie dos
planetas telaricos, revelada por estas imagens evidenciou morfologias idénticas as da Terra e
outras mais exoticas.

O conhecimento que temos, sobre a historia de um planeta, ¢ feito com base na
observacdo da sua superficie. Marte, por exemplo, evidencia uma diversidade de paisagens que
podem ser comparadas com as da Terra. E o caso de estruturas formadas por ac¢fio da agua
corrente, embora a agua liquida ndo seja estavel a superficie de Marte, o que permite concluir
que, este planeta, tem uma historia em que, no passado, a d4gua desempenhou um papel
importante.

Cada vez mais se verifica, um maior interesse dos alunos nas tematicas relacionadas com
o Sistema Solar e exploragio espacial. Porém, sendo esta uma cié€ncia relativamente jovem,
denota-se uma lacuna na produgfo de materiais passiveis de ser usados na aula. O presente
capitulo tem, por finalidade, contribuir para a inversdo desta situagdo, propondo materiais
didacticos que revelam novas abordagens no ensino destes conteudos programaticos. Os
materiais sdo dirigidos, especialmente, a alunos do 10° ano da disciplina de Ciéncias da Terra e
da Vida, no 4mbito da qual ¢ leccionada uma unidade de Planetologia. No entanto, os mesmos
podem ser utilizados pelos professores, associado aos restantes capitulos deste trabalho, para sua
propria formagdo. Esta sugestio liga-se ao facto de se verificar uma deficiéncia ou auséncia de
formagdio nesta area, ao nivel curricular universitario. De acordo com Jiménez (1997), o baixo
conhecimento sobre os contetidos constitui uma barreira para um eficaz ensino das ciéncias.
Importa, pois, reverter esta situagdo para que os professores ndo fiquem alheados do manancial
de conhecimentos associados a evolugdo da exploragdo planetaria. Os conhecimentos, adquiridos
pelo estudo da planetologia, permitem, pois, compreender melhor a Terra, a sua origem, 0s seus
aspectos evolutivos, enquadrando-a no contexto do Sistema Solar ¢, num sentido mais amplo, do
Universo.

Quanto aos recursos, Carré (1974) refere que ndo sdo extras. Constituem um material

precioso no ensino ¢ um suplemento necessario para atingir os objectivos de aprendizagem,
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possibilitando o desenvolvimento de capacidades, centrado no papel activo do aluno. Pérez e
Torregrosa (1987) defendem que um programa se pode desenvolver com base em actividades, a
realizar pelos alunos, que os coloquem em situagdes de construcdo do conhecimento,
contrapondo & mera transmissdo dos mesmos. As actividades assumem, assim, o principio do
trabalho de investigagdo orientado pelo professor. A importancia do pensamento e da reflexdo do
aluno é, também, defendida por Gil Pérez (1996), referindo uma possivel renovagio curricular
baseada no construtivismo, aliando a aprendizagem cientifica a pesquisa orientada através de
actividades que impliquem a construgdo do conhecimento. Gil Pérez (1996) e Praia (1995)
evidenciam a necessidade da formagfio de professores, ao nivel do que sabem, bem como de
reflectir cientificamente sobre a sua pratica.

Os materiais construidos baseiam-se em cinco actividades didacticas, com objectivos
especificos, perspectivadas numa gradagdo evolutiva do conhecimento e direccionadas para o
estudo de morfologias do planeta Marte.

Os materiais privilegiam o papel activo do aluno, promovem o desenvolvimento das
capacidades de analise, raciocinio e reflexdo, contribuindo para a construgdo do saber, tal como ¢
defendido por Jiménez e Gallardo (1992), Gonzales e Escarlin (1994) e Gil Pérez (1996). Nio
obstante, ¢ importante a acgdo orientadora do professor no apoio a consecugdo destas tarefas,
bem como o fomento da discussdo, com papel de moderador. As actividades deverdo ser
desenvolvidas pelos alunos em grupo, com posterior discussdo alargada a turma. O trabalho
realizado em grupo permite aprofundar a concepgdo de que a construgio do conhecimento
cientifico nfo ¢ um acontecimento isolado, mas sim algo que permite a partilha de ideias e
experiéncias, sendo o professor o orientador das actividades e o elo unificador do conhecimento
a que se chegou (Gonzales e Escarlin 1994, Gil Pérez 1993).

As actividades elaboradas tm uma componente tedrica, remetendo cada uma delas para
um determinado capitulo deste trabalho e, uma componente pratica que assenta, basicamente, na
analise de imagens. Como refere Isabel Alarcdo (1989), o objecto da didactica € a compreensdo
dos fendmenos de ensino/aprendizagem a fim de contribuir para a melhoria do processo
educativo. Considerando este aspecto, Filomena Amador (1998) defende uma maior valorizagio
da imagem na educagdo cientifica. A revalorizagdo do papel das imagens em termos didacticos
passa, nio sO pela sua capacidade de transmitir conhecimentos, mas sobretudo por proporcionar
o acto de pensar e gerar ideias. A utilizagdo das imagens no ensino da Geologia e em particular
da planetologia, assume um papel importante, uma vez que ndo € possivel trazer o objecto desta

ciéncia para dentro das salas ou mesmo visita-lo em campo.
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Salienta-se, assim, a ideia de que a fotografia / imagem pode ser um elemento de pesquisa
em Geologia, designadamente na  pratica investigativa, tendo, portanto, uma fungdo
epistemologica importante que ndo € utilizada com frequéncia a nivel did4ctico (Amador 1998).

Assim, a andlise de imagens da superficie de Marte terd a Terra como base de
comparagdo, pelo que, alguns exercicios remetem para o estudo de morfologias terrestres ou
mesmo para a simulagdo de alguns processos geradores das mesmas. Os exercicios devem ser
feitos sequencialmente, pois o conhecimento dai obtido é cumulativo e importante para
compreender e prosseguir as actividades.

A actividade 1 tem por objectivo fornecer aos alunos conhecimentos fundamentais sobre
as morfologias de referéncia, recorrendo a observagio de imagens de algumas estruturas geradas
por processos endogenos, exogenos € exoticos.

Com a actividade 2 pretende-se que os alunos simulem o processo de formagio de
crateras, executando as experiéncias laboratoriais 1 € 2, com o intuito de adquirir conhecimentos
relativos 4 morfologia destas formagdes e de datagdo relativa de acontecimentos, com base nas
mesmas. Posteriormente, propde-se a aplicagdo destes conhecimentos tendo como base de
trabalho uma imagem da superficie de Marte.

O desenvolvimento das actividades 3 e 4 visam a aquisi¢io de conhecimentos sobre
mapeamento geologico simples e datac¢fo relativa de estruturas, bem como da interpretagio da
morfologia das mesmas. O raciocinio e conhecimentos adquiridos, com esta sequéncia de
trabalho, fornecera ao aluno um conjunto de competéncias que lhe permitird executar a

actividade 5, referente a morfologias de Marte.
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4.2

Materiais didacticos
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Actividade 1 — Morfologias da superficie terrestre

Uma paisagem pode ser identificada com base na sua forma, isto €, na sua morfologia. A
superficie terrestre apresenta morfologias cuja origem se deve a processos endogenos, exdgenos
e exdticos). O vulcanismo, o tectonismo, as crateras de impacto e a sedimentogénese (erosio /
transporte / sedimentagdo) sdo os principais processos geoldgicos geradores de morfologias.

O vulcanismo ¢ a emanagfio, para a superficie da Terra, de lava associada a gases,
produzindo edificios vulcanicos e correntes de lava. O tectonismo envolve o movimento de
placas originando falhas, fracturas, formagdo de montanhas, bem como sismos.

O desgaste envolve a erosdo, transporte e sedimentagdo de materiais. Na superficie da
Terra, a agua corrente, o vento, a gravidade € o gelo sdo os principais agentes de desgaste.

As crateras de impacto surgem quando material exterior a atmosfera terrestre, como
meteordides e cometas, atingem a superficie. A analise de imagens ira ajudar a reconhecer estas
morfologias e inferir os processos que as formaram. A ac¢do destes processos noutros planetas
gera estruturas idénticas.

Esta actividade remete para os capitulos 3.3.1 e 3.3.2, deste trabalho, como suporte

teorico.
Objectivos
&~ ldentificar diferentes tipos de morfologia a superficie da Terra, através da
observagdo de imagens.

¢ Analisar as caracteristicas estruturais das morfologias inferindo os processos que

as formaram.

A- VYulcanismo

1. Examine a morfologia do cone de cinzas do Monte Capulin, Novo México (figura 4.1). A

depressdo no topo refere-se a uma cratera vulcénica.
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1.b

2b

Figura 4.1 — Monte Capulin, Novo México (URL30).

Descreva a forma geral do cone e da cratera.

O que representa a linha branca em espiral que aparece na base do cone até s margens
da cratera.

Observe o fluxo de lava marcado com a letra A (figura 4.1).

Refira se a superficie tem aparéncia lisa ou rugosa.

Seguindo a corrente de lava até ao seu ponto de origem, indique a sua fonte provavel.
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3a

3.b.

30

Analise o monte vulcanico Tavurur, Nova Guiné (figura 4.2). Compare-o0 com o Monte
Capulin quanto:
as semelhangas,.

as diferengas.

Proponha alguns factores que podem afectar o declive de um vulco.

Figura 4.2 — Monte Tavurur. Vista vertical de um vulcdo compésito a Este da ilha de New Britain, Papua, Nova
Guiné (URL30),

B- Tectonismo

O Sul da Califérnia ¢ cortado por muitas falhas, que sdo visiveis em fotografias aéreas
como estruturas lineares ou ligeiramente curvas, dividindo muitas vezes paisagens
distintas. Observa figura 4.3, uma vista obliqua da falha de Santo André que formou um
vale, mais ou menos direito, desde o fundo até ao topo da imagem. A linha preta a
esquerda da fatha € um canal com vegetagfo. Ao longo do tempo o solo do lado esquerdo

da falha movimentou-se para cima relativamente & parte direita.
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4.2  Descreva de que forma a falha afectou a morfologia das montanhas nesta imagem.

Figura 4.3 — Falha de S*. André, Los Angeles (URL30).

C- Desgaste

A figura 4.4 ¢ uma fotografia vertical de um leque aluvionar (Stovepipe Wells, Califonia)
que resultou da acumulagdo de materiais aluvionares (gravilha, areia e argilas) na base
das vertentes das montanhas. A forma geral da estrutura é um leque.

5.a  Refira a fonte dos materiais aluvionares que formam os leques.
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5b Indique quais os agentes erosivos (vento, dgua e/ou gravidade) que podem ter gerado os

materiais aluvionares.

5.c  Indique o agente responsavel pela deposigdo dos sedimentos.

5.d  Apos depositado, como podem ser erodidos estes sedimentos.

Figura 4.4 — Leque aluvionar de Stovepipe Wells, California (URL30).

D- Crateras de Impacto
6. Analise a figura 4.5, referente a cratera de impacto de Barringer, originada pelo impacto
de um meteorito.

6.a  Descreva a forma geral de cratera.

6.b  Esta cratera é uma das melhor preservadas na Terra. Porém, ja sofreu erosdo. Faga uma

listagem de elementos que evidenciem a eroséo.

6.c  Compare a cratera de Barringer (Arizona) com a cratera de Roter Kamm (figura 4.6).
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6.c.1 Descreva a sua morfologia.
6.c.2 Explique se a cratera Roter Kamm tem aparéncia fresca ou erodida.

6.d Comparando a cratera Roter Kamm com as crateras as figuras 4.1 ¢ 4.2, indique:

6.d.1 as diferencgas entre elas.

6.d.2 as semelhangas entre elas.

a) b)
Figura 4.5 — Cratera de Barringer, Arizona. a) vista vertical , b) vista obliqua (URL30).

X = ek A ST

Figura 4.6 — Cratera de Roter Kamm, Namibia. Esta cratera tem 2.5 km
de didmetro (URL30).
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7b

7.c

Morfologias diferentes s@io originadas por processos distintos. Estruturas lineares, e
direitas sdo, geralmente, devido a processos tectonicos; as mais sinuosas (como os vales
de rios) sdo formadas por desgaste € o vulcanismo forma fluxos irregulares e cones.
Preste atengdo a figura 4.7, uma parte central do Arizona, que representa morfologias
geradas por trés processos geologicos.

Identifique o processo que as gerou (A, B, C, D, E, Fe G).

Identifique um local da figura 4.7 em que um graben pré-existente fosse afectado por um

posterior fluxo vulcénico.

Determine a sequéncia dos eventos que afectaram este regime. Ordene-os, do mais
antigo (1) para mais recente (5).

__Formagdo de rios e vales

___Deposigéo de materiais vulcanico escuro (preto)

___Escoadas vulcénicas (cinzento médio)

__Formag#o de planicies (cinzento claro)

___Produg@o de grabens por tectonismo
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Figura 4.7 — Parte Norte-Central do Arizona (URL30).
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Actividade 2 — Crateras de impacto

Quando meteoritos grandes embatem na superficie de um planeta formam crateras de
impacto. A cratera do Arizona ¢ a mais famosa cratera de impacto na Terra. Durante o impacto
de um meteorito, as rochas que se encontram a maiores profundidades sdo projectadas para a
superficie. Assim, as crateras de impacto podem mostrar-nos a constituigdo das rochas de zonas
mais profundas da crusta.

A abundincia de crateras numa superficie evidencia a sua idade, pois, quanto maior for o
numero de crateras, mais antiga ¢ a superficie.

Esta actividade estd interligada ao capitulo 3.3.2.3, ao qual devera recorrer em caso de

necessidade de informagéo adicional.

Objectivos

& Entender a formacédo de crateras
¢~ Realgar a importancia das crateras no estudo das superficies dos planetas e na

datagdo relativa das suas morfologias / acontecimentos.

L Experiéncia Laboratorial — Formagio de crateras

( @ cuidado na execugdo desta tarefa)

- Construa uma caixa de areia, no recreio, com 0.5m x 0.5m, no minimo e encha-a
de areia.

- Aplane a superficie da areia e cubra-a com uma camada de material contrastante
mais fino (ex. outro tipo de areia, gesso em po)

- Coloque uma camada de areia, com alguns milimetros.

- Atire berlindes ou outros objectos arredondados, de tamanho maior. Verifique se

cratera conseguiu escavar a camada contrastante.
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# Qual a profundidade da cratera?

@ Qual a distdncia a que foi projectado o material contrastante?

@ Relacione a dimens#o do projéctil e o seu dngulo de projecgido com a forma e

dimensdo das crateras.

Nota: Nesta experiéncia podem usar-se diferentes tipo de areias, diferentes profundidades de
enterramento, berlindes (projécteis) de diferentes tamanhos e peso, diferentes dngulos de
impacto. Usando uma maquina para arremessar os projécteis, poder-se-a obter impactos mais

intensos e crateras maiores.

2. Experiéncia Laboratorial — Crateras novas e velhas

( ¢ cuidado na execugdo desta tarefa)

- Atire projécteis, numa caixa de areia aplanada, até a superficie estar saturada de
crateras.

- Aplane metade a superficie de areia, apagando todas as crateras.

- Atire, novamente, projécteis (apenas metade dos projécteis usados anteriormente)
Assim, metade do areia ficara densamente cravejada € a outra metade

moderadamente cravejada de crateras.

@ Se nfo tivesse assistido ao procedimento, conseguiria inferir qual a metade da

caixa de areia que foi aplanada, durante a experiéncia?

3. Bacia Hellas - Marte

A figura 4.8 mostra uma area do hemisfério Sul de Marte. Trace as margens das crateras
circulares (contorne, também, os circulos incompletos).

Trace uma linha de fronteira que separe 4reas com muitas crateras das que possuem

poucas ou nenhumas crateras.

3.1  Refira qual das duas areas ¢ mais recente.
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3.2 A 4gua, na forma liquida, nfo existe & superficiec de Marte. Indique processos que

poderiam ter reestruturado a superficie de Marte dispensando a ac¢éo da dgua.

Figura 4.8 — Continentes antigos com crateras, a Este da Bacia de Hellas em Marte. Esta imagem representa cerca
de 300 km de extensdo (URL30).
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Actividade 3 — Idade Relativa de morfologias em Marte

Para explorar Marte, € importante saber quais os acontecimentos que ocorreram € em que
ordem, bem como, quais as dreas mais antigas e as mais recentes. Uma forma simples de
sequenciar acontecimentos € ter em conta o principio da sobreposi¢do. Segundo este principio, as
estruturas mais modernas sobrepdem-se as mais antigas e, logicamente, os acontecimentos mais
recentes afectam os mais antigos.

Recorrendo ao principio da sobreposi¢do, ao estudar a superficie de Marte, podemos
desvendar muitos acontecimentos complicados na histéria deste planeta. Por exemplo, pode
deduzir-se todos os acontecimentos que intervieram na formagio da area da figura 4.9, que
evidencia uma pequena parte da parede do grande sistema de desfiladeiros do Valles Marineris.

Esta actividade esta interligada aos capitulos 3.3.2.3 e 3.3.6, ao qual devera recorrer em

caso de necessidade de informag#o adicional.

Objectivo

¢ Determinar a idade de diferentes morfologias marcianas.

o Para construir a historia desta parte do Valles Marineris (figura 4.9), siga o

seguinte procedimento.

L. Comece por fazer uma lista das diferentes estruturas que consegue observar, bem como

dos fenémenos que as geraram.

2. Coloque os eventos por ordem cronoldgica, dos mais antigos para os mais recentes.
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© Sugestdes para anilise da imagem

&~ Quantos escorregamentos de terra existem?

& A cratera maior (“C™) é mais recente que 0 escorregamento?

& Os escorregamentos de terra sdo mais recentes que as camadas de rocha que estdo no topo da parede

do canyon?

&~ As crateras menores s30 mais antigas ou recentes que os escorregamentos da terra?

extensio (URL30).

Figura 4.9 — Crateras e deslizamentos de terras na parede do Valles Marineris.
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Actividade 4 - Mapeamento geolégico de Marte

Os cientistas usam mapas para ilustrar a historia de um planeta ou satélite. Os mapas
geologicos evidenciam estruturas recentes e outras antigas, indicadoras de acontecimentos
passados. Os mapas mostram morfologias que se formaram em diferentes tempos, dando ao
cientista a sequéncia relativa dos acontecimentos. Na Terra esses mapas sdo feitos com base em
fotografias aéreas e imagens de vaivéns, auxiliadas com a pesquisa na superficie terrestre. Para
fazer mapas doutros planetas recorre-se a imagens obtidas por naves espaciais, sondas ou usando
informagdes da superficie do planeta, conseguidas pelas aterragens.

O trabalho que envolve as tarefas seguintes, inseridas na actividade 4, tém como
referéncias teodricas o capitulo 3.3.6 bem como conhecimentos obtidos com as actividades

anteriores e nas respectivas referéncias bibliograficas.

Objectivos

& Observar detalhes de uma imagem.
&~ Construir um mapa simples de estruturas (morfologias).
& Interpretar a historia geologica de uma area restrita da superficie de Marte.

& Analisar e discutir a sequéncia de acontecimentos.

Material

% Figura 4.10 representativa da superficie de Marte, mostrando canais secos nas
planicies Norte da planicie de Chryse.

% Papel de engenheiro ou transparéncia (1 por figura)

% Fita cola ou clipes

% Marcadores coloridos (vermelho, verde, azul)
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Procedimento (em grupo)
1. Sobrepor a transparéncia na figura 4.10 e fixar.

A area representada tem cerca de 200km de comprimento, situa-se a 20° N latitude e a ~
55° longitude, na margem Norte da planicie Chryse e evidencia crateras de impacto e

canais de rio.

1 Marque estas morfologias na figura 4.10 usando os exemplos seguintes.

As morfologias encontradas na figura so:

a) Crateras com margens continuas € agugadas. Contornar, cuidadosamente, as margens

destas crateras a vermelho.
b) Crateras com margens erodidas, descontinuas ou quebradas. Contornar, cuidadosamente,

as margens destas crateras a verde.
c) Canais de rio.
Colorir, a azul, todos os canais

Ejecta

o \/
Eed

Chio e lados

§ K d da cratera

i

Ejecta e ,’.!/\
P e T B Margem da
b cratera

Nota - Ejecta é o material que é atirado (projectado) para fora da cratera e cai para a parte exterior da

margem da cratera. O ejecta ¢, normalmente, mais irregular que a maioria das crateras.
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Perspectiva geral dos canais fluviais a Norte das planicie de Chryse (URL30).

Figura 4.10 — Canais fluviais a Norte das planicie de Chryse (A- crateras com margens agucadas, B- cratera
erodida, % parede da cratera vista & luz do Sol) (URL30).
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Questionario

w Com base no mapa simples elaborado responda as questdes.

1. Indique, entre os canais de rios e crateras verdes, quais os mais antigos. Justifique.

2. Refira, entre os canais de rios e crateras vermelhas, quais os mais antigo. Justifique.

3. Determine quais as morfologias mais antigas, as de média idade e as mais recentes.

4. Refira se as crateras maiores s30 mais antigas ou mais recentes que as crateras menores.

= Escreva uma historia geoldgica simples desta parte de Marte.

6. Indique qual a causa das diferengas de tamanho entre as crateras mais jovens e as mais
antigas.

7. Determine a direcgio do declive do terreno.
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Actividade 5 - Estruturas morfolégicas de Marte

Sob muitos aspectos Marte € semelhante a Terra. Os mesmos quatro processos geologicos
responsaveis pela modelagdo da Terra (sedimentogénese - erosdo / transporte / sedimentagéo,
crateras de impacto, tectonismo e vulcanismo) deixaram as suas marcas na superficie de Marte.

O vulcanismo produziu extensas correntes de lava, enormes escudos vulcanicos e
planicies de material vulcdnico. Marte possui alguns dos maiores vulcdes do Sistema Solar,
nomeadamente o0 Monte Olympus, um vulcdo enorme, muitas vezes maior que as ilhas do Havai.
O Monte Olympus ¢ um dos quatro grandes vulcdes que existem na regido de Tharsis (3000 km
de extensdo). Estes vulcOes estiveram em erupcdo, repetidamente, durante varios milhdes de
anos, crescendo a medida que a lava saia. No cume de cada vulcfio sdo encontradas enormes
caldeiras.

O desgaste (erosdo / transporte / sedimentagdo) € o processo geologico dominante,
actualmente, em Marte. O movimento de massas, por deslizamento de terras ou queda de
material, deve-se & acgdo da gravidade. A actividade edlica, pelo transporte de particulas de areia
e poeiras permite a formagfo de dunas e estrias, contribuindo para a modelagéo da superficie.

As baixas temperaturas e pressdo atmosférica ndo permitem que exista, hoje, agua liquida
a superficie de Marte. Porém, a acg¢do de correntes de agua, no passado, foi um importante
processo modificador da paisagem. Os sistemas de vales cortam muitos terrenos de crateras e
apresentam caracteristicas analogas aos vales formados pela agua na Terra. Permanece, pois, a
questdo “para onde foi essa agua?”. Alguma estard, provavelmente, no interior do solo sob a
forma de gelo, enquanto outra escapou para o espago ao longo do tempo. As capas de gelo polar,
constituidas essencialmente por dioxido de carbono (CO;), contém alguma agua em gelo. Tal
como a Terra, Marte tem estagdes, pelo que as capas de gelo polar diminuem durante o Verdo e
crescem durante o Inverno.

Embora Marte ndo possua placas tecténicas como a Terra, existem muitas estruturas
tectonicas que evidenciam a deformagdo da superficie. A tens3o pode ter sido causada pelo
levantamento da sub-superficie ou pela adi¢do de massa (pelos fluxos de lava) que aumentaram o
peso nessa area. A tensdo extensional conduziu a formagéo de grandes vales como o Valles

Marineris, que € o mais longo sistema de canyons do Sistema Solar.
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Tal como nos outros planetas teltricos, e alguns dos exteriores, sdo encontradas crateras
na superficie de Marte. Em Marte, como em outros planetas, as crateras de impacto sdo mais
recentes que na Terra. O namero, tamanho e a jovialidade das crateras, e a sua relagio com
outras estruturas geoldgicas, podem ser usadas para determinar a idade relativa das superficies
Marcianas.

De uma forma geral, as regides mais antigas possuem maior niimero de crateras, maiores
e mais degradadas que as regides mais jovens.

O principio da sobreposi¢do indica que uma estrutura que cubra outra, mesmo que
parcialmente, é mais recente. Por conseguinte, um vale que corte uma cratera terd uma formagéo
posterior & da cratera. As crateras individuais sio degradadas ou destruidas, ao longo do tempo,
POT Processos erosivos ou por outras crateras. Assim, uma cratera com margens elevadas e lados
escarpados sfo mais recentes que as crateras menos definidas, mais erodidas e com margens
parciais.

Recorrendo a uma observagdo pormenorizada de imagens e tendo por base este principio,
podemos determinar a idade relativa das estruturas geoldgicas e fazer uma sequéncia historica
dos acontecimentos.

Esta actividade ¢ uma aplicagdo didactica dos contetidos desenvolvidos no capitulo 3.3.6,
constituindo, mesmo, um documento de apoio bibliografico que pode ser complementado com o

capitulo 3.3.2.

Objectivo:

& Através da observagio e analise de imagens de morfologias da superficie de Marte,
os alunos irdo identificar diversos tipos de paisagens e interpretar os processos

geologicos que as originaram.

Questionirio e procedimento

Examine a figura 4.11. O Monte Olympus ¢ um vulcio em escudo com 600 km de
didmetro, elevado 25 km acima do plano da superficie. A volta da sua base existe uma

escarpa com 6 km de altura. No topo possui uma caldeira com 80 km de largura.
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L. Observe a caldeira (marcada com a letra A) e descreva a sua forma.

2 Explique a formag8o da escarpa a volta do Monte Olympus.

Figura 4.11 — Monte Olympus, vulcio em escudo de Marte. A caldeira tem cerca de 80 km de
didgmetro (URL30).

3 O maior sistema de canyons do Valle Marineris extende-se 4000 km (W - E) ao longo de
Marte e 600 km (N - S). Observe o Chasma Ius (figura 4.12), o maior canyon de Marte,
que se situa a Oeste, na parte final do Valle Marineris. Outros vales menores juntam-se ao
chasma principal orientado Este-Oeste.

3.a  Indique qual dos 4 processos, referidos na introdugdo, tera sido responsavel pela

formagéo do Chasma lus.
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3b

3¢

Comparando o tamanho do Chasma Ius com o Grand Canyon (figura 4.13), identifique o

maior.

Ius chasma ¢, basicamente, recto porque as suas margens acompanham enormes falhas
geologicas. No mapa do Grand Canyon do Arizona, trace os canais por onde o rio flui ¢

os canyons. Observe atentamente as figuras e refira:

@ se algum deles ¢ tdo recto como o chasma Ius;

@ se 0 Grand Canyon est4 tdo curvo como os canyons da parede Sul do chasma.

Figura 4.12 — Chasma lus, uma parte de Valles Marineris (URL30).
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4.a

4.b

4c

Figura 4.13 — Grand Canyon do Arizona. Tem 1400-1700 m de profundidade, 10-20 km
de largura e 260 km de extensio (URL30).

Analise a figura 4.14. Os vales a Oeste da planicie de Chryse, apresentam uma estrutura
ramificada semelhante a alguns sistemas fluviais terrestres.

Indique em que direcgdo fluiu a dgua.

Classifique esta regifio de Marte como relativamente antiga ou recente, baseado no

numero e morfologia das crateras.

Determine a idade relativa das crateras e vales, justificando a resposta com base no

principio da sobreposigéo.
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S.a

5b

Figura 4.14 — Vales a Oeste da planicie de Chryse. A cratera maior tem
28 km de didmetro (URL30).

Observe a figura 4.15. A regido Hesperia no hemisfério Sul, consiste numa planicie
cravejada de crateras que foram modificadas por processos edlicos. As estrias claras
produzidas pelos ventos estdo associadas a muitas crateras.

Descreva a aparéncia ¢ orientagio dessas estrias.

Se as estrias sdo depositos de poeiras formadas a partir das crateras, determine a direcgdo

do vento.
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6.a

6.b

6.c

Figura 4.15 — Hesperia Planum (URL30).

Tenha atengfo a figura 4.16, Patera Apollinaris e a regifio envolvente. Na modelagdo de
uma paisagem & superficie dum planeta podem actuar os 4 processos geologicos. Nesta
questiio terdo de ser utilizados os conhecimentos adquiridos nas questdes anteriores a fim
de identificar diferentes tipos de estruturas e descrever os processos geologicos que as
originaram.

Comparando a Patera Apollinaris (marca A) com o Monte Olympus, determine as

semelhangas e diferengas entre eles.

Identifique os processos que terdo formado a Patera Apollinaris. Justifique a resposta.

Indique os processos que terdo formado a cratera Reuyl (marca B na figura 4.16).

Justifique a resposta.

149



6.d

6.e

6.f

O vale Ma’adim ¢ um canal na parte SE da figura, marcado com a letra C. Refira qual

dos 4 processos tera formado esta estrutura. Justifique a resposta.

Relacione o Vale Ma’adim com a cratera Gusev (160 km de didmetro), marcada com a
letra D, no que respeita a origem do material que ocupa o chdo da cratera (nota: a regido

inclina para Norte).

Baseado nas informagdes obtidas nas alineas anteriores, sequencie a ocorréncia das
estruturas A, B, C ¢ D da figura 4.16. Refira as evidéncias que conduziram a esta
resposta.

Figura 4.16 — Patera Apollinaris e regido circundante (URL30).
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4.3

Sugestoes de resoluciio das actividades propostas

Actividade 1 — Morfologias da superficie terrestre

la

1.b
2a
2b
3a
3b
3¢

4a

5.a
5b

5.¢c
5d

6.a
6.b
6.c.1

6.c.2
6.d.1
6.d.2
7.a

O vulciio tem uma base e cratera circular. Os lados do cone estdio desgastados pela
€rosao.

Uma estrada.

Ligeiramente enrugados.

A origem das correntes €, provavelmente, na base do cone de cinzas junto a estrada.

S&o ambos de forma conica com uma depressdo central no topo.

Monte Tavurur ¢ muito maior e a sua cratera mais irregular.

A cratera tem um aspecto recortado o que sugere que foi reconstruida varias vezes,
devido a erupgdes multiplas.

O declive de um vulcio pode ser afectado por erupgdes multiplas, tipo de material
emanado, viscosidade da lava, comprimento das correntes de lava, eroséo pelo vento ou
pela chuva apés se formar um vulcdo.

O material aluvionar ¢ resultado da erosdo das montanhas.

Todos os 3 agentes erosivos actuaram na produgio de sedimentos, sendo a agua o agente
principal.

Os 3 agentes, mas principalmente a dgua.

Podem ser erodidos pelo vento, agua ou gravidade. Por exemplo, véem-se dunas de areia
Jjunto aos leques, o que evidencia a acgdo do vento.

E ligeiramente circular com lados aproximadamente quadrados.

As paredes apresentam evidéncias de desgaste por ac¢do da dgua.

Circular, porém com uma aparéncia suavizada. As margens parecem gastas € ndo muito
distintas. O centro da cratera parece ter sido parcialmente preenchido com sedimentos e
dunas de areia.

A cratera do Arizona esta melhor definida e é mais profunda que a Roter Kamm.

A cratera ¢ muito extensa (larga) mas ndo tdo alta nem escarpada.

Ambas sdo bastante circulares € com margens desgastadas.

A —vale de rio — desgaste

B — graben — tectonismo (rios fluem para este graben)

C — fluxos lava — vulcanismo

151



7b

7c

D — cone cinzas — vulcanismo

E — fluxo de lava — vulcanismo

F — fluxo de lava — num vale de rio pré-existente — desgaste seguido de vulcanismo.

G — graben — tectonismo (fluxo de lava penetrou partes do graben)

Perto de G, o material vulcdnico fluiu para o vale de graben pré — existente, cortando-o
em dois locais. A corrente espalhou-se sob a forma de leque.

3,5.4,1,2

Actividade 4 - Mapeamento geolégico de Marte

b

As crateras “verdes” sdo mais antigas. Quando um rio encontrou uma cratera “verde” a
dgua perfura a margem, entrou na cratera, destruiu a margem noutro local e continuou a
fluir.

Os canais de rios sdo mais velhos. Quando o impacto formou uma cratera “vermelha” no
topo dum canal de rio, a cratera cobriu o canal, mas ndo foi erodida. O rio deixou de fluir.
As crateras “verdes” s3o mais antigas, as “vermelhas” as mais novas e os canais de rio
sdo os intermédios. Usando os dados das questdes anteriores, as crateras verdes ja
existiam antes dos canais, e estes ja existiam antes das crateras “vermelhas”.

As crateras maiores (“verdes™) sdo mais antigas que as mais pequenas (“vermelhas™). As
crateras verdes tendem a ser maiores enquanto as vermelhas sdo, geralmente, menores. A
observagdo de que as crateras verdes ja existiam antes dos canais e de que as crateras
vermelhas se formaram depois dos canais atravessarem as crateras verdes (mais antigas).
O primeiro meteorito grande embateu na superficie e originou grandes crateras. Depois a
agua corrente formou canais de rio que, por sua vez, atravessavam algumas das crateras
mais antigas. Apos algum tempo os rios deixaram de fluir. Mais tarde ainda, meteoritos
menores embateram na superficie formando, alguns destes, crateras em cima dos canais
Ja secos e nas crateras mais antigas.

Grande parte dos meteoritos maiores embateram ha muito tempo, restando, para mais
tarde, os mais pequenos. Os maiores eram grandes fragmentos de material planetario que
ainda estava a ser acrecionado. A medida que o tempo passou, os impactos foram

causados pelos fragmentos menores que restaram do processo de acregéo.
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O terreno inclina de Oeste para Este. Os canais de rios juntam-se em direcgdo a parte

baixa do terreno.

Actividade 5 - Estruturas morfolégicas de Marte

3b
4.a
4b

5.a
5b
6.a

6.b
6.c
6.d
6.e

6.f

E, aproximadamente, circular mas com numerosas crateras sobrepostas dentro dela e nas
margens.

As respostas devem incluir erosdo e tectonismo (falhas).

Os penhascos agugados e direitos, bem como as grandes dimensdes sugerem processos
tectonicos. As correntes, no lado Sul, indicam modificagdes por ac¢do do fluxo de agua.
O Chasma Ius ¢ véarias vezes maior que o Grand Canyon do Arizona.

Nordeste (para o topo da figura).

As crateras sio numerosas e degradadas, o que indica tratar-se de uma regido
relativamente antiga.

As crateras s30 mais antigas que os vales, uma vez que estes cortam as margens das
crateras. Contudo, existem algumas crateras mais jovens que se sobrepdem aos canais,
indicando que estes impactos ocorreram apds a formagéo dos canais.

As estrias difusas de material claro sdo encontradas a SE das crateras.

O vento sopra de NW.

Tal como o Monte Olympus, a Patera Apollinaris apresenta estruturas de fluxo radiais e
uma escarpa basal. A Patera Apollinaris tem mais crateras, uma enorme estrutura do
fluxo em direc¢do a Sul, e uma caldeira menos complexa que a do Monte Olympus. Este
ultimo € uma estrutura muito maior.

Considerando as caracteristicas descritas na alinea anterior, ¢ o vulcanismo.

Com base no ejecta e no pico central, a cratera Reuyl formou-se por impacto.

Os meandros e os canais tributarios indicam eroséo por correntes de agua.

A agua que outrora fluiu pelo vale Ma’adim pode ter depositado sedimentos no fundo da
cratera Gusev.

D, A (C),C(A),B.

D € uma cratera degradada muito antiga. As correntes de A sdo modificadas na sua parte

Sul pelos sedimentos oriundos da cratera D, devido ao fluxo de agua no canal C.
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Assim, A precede C (este acontecimento € dificil de ver, pelo que os alunos poderdo,
eventualmente, inverté-los)
A cratera B € jovem na aparéncia — as margens ndo estdo erodidas — e por 1sso €,

provavelmente, muito nova.
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5. Consideracdes finais

Hoje, o estudo da Terra integra-se num sistema mais amplo de corpos celestes, com o
qual ela estd relacionada quanto & sua origem, existindo miltiplas influéncias entre eles. Pela
primeira vez a totalidade dos planetas conhecidos pode ser estudada e comparada, sob o posto de
vista geologico, com a Terra. Por comparagio dos detalhes da natureza geoldgica e da evolugdo
dos diferentes planetas é possivel interpretar melhor os principios e os proeesses fundamentais
da geologia terrestre. _

Os quatro planetas teliricos: Mercurio, Vénus, Terra ¢ Marte, aos quais se pode juntar a
Lua, apresentam similaridades que permitem considera-los em conjunto. Estes planetas tém uma
elevada densidade e possuem atmosfera que representa uma frac¢do extremamente pequena das
suas massas totais. Entre todas as atmosferas a de Vénus € a mais massiva seguida da da Terra.

Outra semelhanga que os planetas teluricos evidenciam € terem estado submetidos a
periodos de actividade planetaria que modificou profundamente a sua estrutura interna, o que se
repercutiu ao nivel das morfologias a superficie. A diferenciagdo mineralogica destes corpos
planetarios ndo produziu interiores semelhantes, o que se reflectiu, em particular, em diferentes
intensidades de campo magnético.

Todos os planetas teliricos estiveram submetidos ao impacto de meteordides que
definiram estruturas morfologicas a superficie dos planetas, as crateras, em grande parte
apagadas nos planetas cuja actividade erosiva estd activa (Vénus e Terra) .

Merciirio, o planeta mais interno, apresenta grandes semelhangas com a Lua, embora
possua menor nimero de mares € existam planicies entre as crateras. A densidade média (5,4
g/cma) ¢ proxima da da Terra pelo que se pode deduzir que possui um nucleo metélico, porém, o
campo magnético ¢ muito mais débil que o da Terra.

Relativamente a Vénus, a sua densidade média (5,24 g/em®) pressupde uma estrutura
interna semelhante a terrestre. Pelo contrario, a atmosfera € muito mais espessa e corrosiva que a
da Terra. Quanto as morfologias, 80% séo regides relativamente planas de onde emergem zonas
montanhosas como a Terra de Ishtar e Terra de Afrodite. Apresentam, também, alguns vulcdes
escudo e uma fossa depressiva a Este da Terra de Afrodite. As crateras produzidas por impacto
estdo disseminadas pela superficie venusiana embora em menor quantidade, relativamente aos
restantes planetas teluricos.

O quarto planeta, Marte, consiste num terreno abundante em crateras, que se assemelha a

zona montanhosa lunar, embora em menor densidade. Ndo obstante, o grau de erosdo das
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mesmas € mais significativo. Evidencia, também, estruturas fluviais entre as quais a mais
conhecida ¢ o Valle Marineris, que indicia a existéncia de dgua liquida em épocas remotas da
historia de Marte. Despertam, ainda, a atengdo alguns grandes vulcdes escudo, localizados no
hemisfério Norte, sendo o maior o Olympus. Segundo Uchupi e Emery (1993), inicialmente o
vulcanismo deve ter sido piroclastico, como resultado da interac¢do com a dgua e gelo do solo,
que produziu planicies de cinzas e pateras, tornando-se mais efusivo com o tempo. Nos polos
existem capas de gelo, compostas essencialmente por dioxido de carbono gelado e alguma 4gua,
que derretem parcialmente e voltam a crescer de acordo com as estagdes do ano. Além das
morfologias referidas as sondas Viking detectaram estruturas geradas por processos edlicos
especialmente nas regides circumpolares.

ApoOs a caracteriza¢do da estrutura e morfologia dos planetas teluricos ¢ dada a escassez
de materiais nesta area, bem como a pouca informagéo/ formacdo de professores, foi pensada a
constru¢do de materiais didacticos que auxiliassem os docentes na concretizagdo das aulas
promovendo uma maior motivagdo dos alunos. Estes instrumentos de trabalho resumem-se a
actividades que visam fomentar o papel activo do aluno na construgéo do saber, desenvolver o
gosto pela planetologia e reconhecer a sua importineia no estudo da geologia bem comeo, no
conhecimento da propria Terra. Estes materiais poderdo servir de base para a construgio de
novas ferramentas didacticas, com novas abordagens e, porque ndo, para o desenvolvimento de
uma dissertagdo na sequéncia desta. Pretende-se, igualmente, que este trabalho funcione como
impulso para que as universidades implementem a disciplina de planetologia no &mbito de

formagio de professores e dinamizem a construgéio de outros materiais.
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Anexo 1 — Sensoramento remoto - Fotografia aérea

O sensoramento remoto, detecgio remota ou teledetecgdio € a ciéncia e arte de obtengéo
de informagdes sobre um dado objecto, uma dada 4rea ou um dado fendmeno através da analise
de dados adquiridos por um aparelho sem contacto com o alvo de investigagdo (Lillesand e
Kiefer 1994).

O sensoramento remoto ¢ feito através de sensores operados a partir de aeronaves, sondas
e satélites espaciais, envolvendo fenémenos relacionados com o electromagnetismo e cujos
dados serfio analisados e transformados em informag@o. Os processos de analise envolvem o
exame de dados usando diversos aparelhos de obtengéo e interpretagéo para analise das imagens
e/ou dos dados digitais obtidos pelos sensores. A detecgdo de energia electromagnética pode ser
feita quer fotograficamente quer electronicamente (Ritchie et al. 1987, Lillesand e Kiefer 1994,
Correia 1996).

De acordo com Lillesand e Kiefer (1994) no sensoramento remoto o termo fotografia ¢
reservado exclusivamente para imagens que foram detectadas sobre o filme. O termo mais
genérico de imagem ¢ usado para qualquer representagfio pictorica de dados e imagens. Assim,
um registo pictérico de um scanner termal ou de um radar seria designado por imagem termal ou
por imagem de radar e ndo fotografia termal ou de radar, respectivamente, uma vez que o filme
ndo constitui 0 mecanismo original de detecgfo de imagem. Devido ao facto de o termo imagem
se referir a qualquer produto pictorico, todas as fotografias sdo imagens mas, nem todas as
imagens sdo fotografias. A interpretagio de dados de sensoramento remoto podem envolver a
analise de imagem e/ou dados digitais.

Os sistemas sensores dividem-se em imageadores, caso se obtenha na imagem da area
observada, e nio imageadores, se os dados obtidos sdo digitos ou graficos e ndo uma imagem.

A fotografia aérea é uma das formas mais comuns, mais versiteis e mais economicas,
permitindo a visdo de grandes areas, que possibilitam ver aspectos da superficie terrestre no seu
contexto espacial (Lattman e Ray 1965, Correia 1996).

As fotografias aéreas sdo obtidas por um avifio que no decurso do seu trajecto obtém duas
fotogratias da mesma 4rea (figura Al) em perspectivas ligeiramente diferentes. Quando vistas
simultaneamente, utilizando um estereoscopio (figura A2), observa-se uma imagem tri-
dimensional ou estereoscopica, que permite estudar acidentes geologicos, principalmente, os

relacionados com o relevo. A captagio do relevo vertical, em fotografia aérea, é de grande valia
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na interpretagdio geologica (estrutural e litologica) cujo interpretagdo se baseia em dados como a
forma, dimensdo, sombra, tom, textura padrio (Lattman e Ray 1965, Correia 1996, URL30).

A maioria das imagens disponiveis sobre os planetas ¢ obtida por imageamento
electrénico. Este difere fotografico por registar os dados radiométricos sdo a forma de sinais
analogicos o que torna possivel a sua transmissdo a distidncia. O imageamento electrénico
implica a segmentagio da imagem num arranjo de pequenos pixels em que cada um deles

também um nimero digital representado luz em cada banda espectral (Lillesand e Kiefer 1994 ).

Figura Al — Fotografias estereoscopicas obtidas Figura A2 - Uso de um estereoscopio para
por avido (URL 30). observagio de fotografias aéreas (URL 30).
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Anexo 2 - Hipéteses genéticas da Lua

Desde sempre o Homem teve um interesse especial pela Lua e em particular pelo grande
mistério da sua formagdo. Nas Gltimas décadas surgiram novas informagdes, devido ao
desenvolvimento tecnoldgico, que permitiu a formulago de hipoteses sobre a sua genese.

Consideraram-se, pois, aspectos como:

& a elevada relagiio massica satélite / planeta (0.12),

% o facto da densidade média da Lua (3.4 g/cm’®) ser menor que a da Terra (5.5 g/em?),
devido ao baixo teor de materiais siderofilos, auséncia de volateis porém maior
quantidade de elementos refractdrios do que a Terra,

%o facto de se verificar uma diminui¢3o progressiva do momentos angular terrestre.

Foram propostos cinco modelos para origem da Lua: co-acregdo, desintegragio de um
corpo planetesimal, captura de um corpo planetesimal, separagéo de uma por¢io de material
terrestre, material ejectado por colisdo de um planetesimal com a Terra.

A hipétese da co-acre¢do argumentava que a Terra e a Lua se teriam formado ao mesmo
tempo numa mesma regidio do Sistema Solar, pelo que teriam agregado materiais de composigio
semelhante (Encrenaz et al. 1995, Taylor 1997). Assim, & medida que ocorria a acregdo de
planetesimais para formar a proto-Terra, os fragmentos que orbitavam em torno desta
agregavam-se para formar a Lua. O calor do proto-Sol teria sido o responsavel pelo
desaparecimento dos compostos volateis deste pequeno corpo rochoso que, posteriormente,
seriam incorporados pela proto-Terra (Matsui ¢ Abe 1986, Ringwood 1986, Freedman e
Kaufmann 1998). Porém esta ideia ndo conseguiu explicar nem o momento angular do sistema
Terra-Lua nem a razdo pela qual o material foi orbitar em torno da Terra e se manteve la em vez
de ser capturado pela Terra (Uchupi e Emery 1993, Taylor 1997). Esta hipétese ¢ pouco provavel
pois, na proximidade de um corpo proto-planetario como a Terra, dificilmente seria possivel a
acrecio de outro corpo com a dimensfio da Lua e com diferentes densidades. Caso fosse
verdadeira, todos os planetas deveriam ter satélites.

O modelo da desintegragido de um corpo planetesimal, devido a forgas tidais, defende
que se teriam formado fragmentos, que orbitaram em torno da Terra e cuja acumulagéo originou
a Lua (Matsui e Abe 1986, Ringwood 1979, Uchupi € Emery 1993). Segundo Ringwood (1986),

muitos cientistas propdem a ideia de que, antes da acregiio dos planetas teluricos, se formaram
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planetesimais do tamanho de asterdides, com um nucleo metalico coberto por um manto
silicatado. Especularam, ainda, que de processos colisionais se formaram fragmentos, tendo a
Terra capturado selectivamente os nlicleos metdlicos restando os mantos silicatados
desintegrados que se juntaram para formar a Lua. Este modelo prevé uma composigéo quimica
da Lua similar & da Terra e que os silicatos da Lua tenham uma quantidade equilibrada de um
metal rico em ferro. Porém, a composigio da Lua, em particular os elevados teores de cobalto e
niquel no manto lunar e a perda de cromio, vanddio e manganésio contradizem esta hipotese.

Na hipdtese da eaptura, a Lua teria sido formada noutro local do Sistema Solar, mais
compativel com a sua composigdo quimica, e posteriormente capturada pela Terra. Esta hipotese
¢ improvavel, pois a velocidade de aproximagéo e trajectoria teriam de ser muito precisas. Para
que a Lua fosse capturada, desta forma, teria que ter sido formada a uma distincia de 0.95 - 1.05
U.A. da Terra, ter uma excentricidade de cerca de 0.04 e de ter uma velocidade exacta que lhe
permitisse sair da orbita solar, adoptando uma drbita terrestre, sem nunca ter embatido no nosso
planeta. A esta distincia, Lua e Terra deveriam ter a mesma composigdo quimica, o que ndo se
verifica, pelo que a semelhanga entre a composi¢do média da Lua e o manto terrestre teria de ser
um acaso. A elevada relagio massica Terra-Lua ajuda, também, a contrariar esta hipdtese
(Uchupi € Emery 1993, Encrenaz et al. 1995, Freedman e Kaufmann 1998). Segundo Taylor
(1997), o encontro dos dois corpos resultaria, provavelmente, numa colisdo ou langaria a Lua
numa orbita diferente a volta do Sol. Matsui ¢ Abe (1986) e Ringwood (1986) referem que o
modelo de captura defende uma origem para a Lua independente da Terra. Porém, € um modelo
inconsistente com a analise dos isotopos de oxigénio, na Terra € na Lua, que sugerem uma
relagio genética entre estes dois corpos.

A teoria da separa¢iio de uma por¢do de material terrestre, baseada na densidade e
composigio semelhante & do manto terrestre, refere que a Lua se separou da Terra quando esta ja
tinha formado o nucleo rico em ferro. A migragdo deste elemento quimico terd contribuido para
o aumento de rotagfio da Terra (2.5 vezes / hora) e da for¢a centrifuga que permitiu a separag&o
da Lua (Matsui ¢ Abe 1986, Uchupi e Emery 1993, Encrenaz et al. 1995, Taylor 1997, Freedman
e Kaufmann 1998) e, segundo Osmond Fisher (in Uchupi e Emery 1993), existe uma marca
dessa separagiio no oceano Pacifico. Esta teoria explica a auséncia de ferro na Lua, pelo que a
sua composigdo global é similar a do manto terrestre. No entanto, este modelo néo explica
relagio massica entre os dois planetas nem a redugfo brusca do momento angular terrestre apds a

formagdo da Lua (Encrenaz et al. 1995, Taylor 1997).
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Um 6bice que os gedlogos apontam a este modelo € a diferenga entre as rochas lunares e
as terrestres no que respeita ao teor em dgua, abundéncia relativa de volateis ¢ de materiais
refractarios. Os elementos volateis (como o potassio e sodio) fundem-se a baixas temperaturas
enquanto os refractarios (como o titdnio, calcio e aluminio) se fundem a elevadas. As rochas
lunares, quando comparadas com as terrestres, tém proporgdes elevadas de materiais refractarios
e muito pouca proporgdo de volateis, o que sugere que a Lua se formou de materiais que estavam
a elevadas temperaturas. Alguns dos volateis foram atirados para o espago, ficando a jovem Lua
rica em elementos refractarios (Freedman e Kaufmann 1998). Este aspecto apoia a recente
hipétese da colisdo de um planetesimal com a Terra, ha 4.6 G.a. A pesquisa conduziu & ideia de
que um projéctil do tamanho de Marte, com 1/2 do raio da Terra ¢ 1/10 da sua massa, colidiu
com a Terra, quando esta se encontrava numa fase avangada de acre¢do. Tal impacto teria
provocado a volatilizagfo e ejecgdo de parte do material do corpo planetario e da parte externa
da Terra. A acregio subsequente deste material em Orbita terrestre terd originado a Lua. Se a
colisdio ocorreu quando o niicleo terrestre ja havia sido formado pouco ferro seria ejectado para
formar a Lua, o que explica a sua baixa densidade, o tamanho do seu nicleo e do da Terra, a
diferenga de composi¢do média entre os dois corpos € a semelhanga de composigio da Lua e do
manto terrestre (figura A3) (Matsui e Abe 1986, Ringwood 1986, Uchupi e Emery 1993, Taylor
1997, Freedman e Kaufmann 1998).

Figura A3 — Simula¢io em computador da origem da Lua

(sequéncia de a para f) (modificada de Freedman e Kaufmann 1998).
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O teor médio de cromio, manganésio, niquel, cobalto, tungsténio, potassio, enxofre,
selénio e telirio na Lua ¢ muito semelhante a2 do manto terrestre. Os compostos maficos dos
continentes lunares revelam uma abundéncia de compostos siderofilos similar & da Terra. Estes
dados apoiam a origem da Lua a partir do manto terrestre. A quantidade de niquel no manto
lunar é baixa mas quando comparada com a do mento da Terra ¢ andloga. Isto implica que a
caréncia em niquel no manto ¢ compensada com a presenga de um pequeno nucleo lunar, se
existir, rico em niquel (=~ 40%). A evidéncia dos elementos sideréfilos requer uma origem
terrestre para a Lua, sendo o impacto de grandes planetesimais 0 mecanismo que permite retirar

material do manto terrestre (Matsui e Abe 1986, Ringwood 1986).
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Anexo 3 - Formacdo da crusta lunar

Alguns autores defendem, embora nfio haja consenso, que numa fase inicial apés a
formagcdo da Lua (ha 4.5 G.a.), a sua superficie estivesse completamente fundida, coberta por um
oceano de magma com, provavelmente, 500 km (Taylor 1997). Tal facto pode dever-se, segundo
Mursky (1996), a energia libertada pelo decaimento dos isétopos radioactivos de vida curta e
pela energia gerada pelo impacto de meteordides. A medida que este magma arrefecia
gradualmente formava-se uma crusta lunar como resultados da cristalizagdo fraccionada (Audoze
e Israél 1996, Mursky 1996, Taylor 1997, Freedman ¢ Kaufmann 1998). Cristalizaram em
primeiro lugar os silicatos de ferro € magnésio (olivina e piroxena, respectivamente), que
depositaram por serem mais densos que o magma originando o manto superior. Seguiu-se a
formagio de plagioclases (calco-sodicas) que flutuaram'® por serem menos densas, gerando a
crusta lunar anortositica (figura A4) (Taylor 1997). A sua acumulag@o originou a primeira crusta
lunar anortositica que solidificou gradualmente. Taylor (1997) refere que a fase de oceano
magmatico terminou hé cerca de 4.4 G.a. no entanto, Freedman e Kaufmann (1998) aponta que a

crusta lunar se tenha formado entre 4.3 ¢ 4.0 G.a.

Magma

(completamente
fundido)

[ Feldspato (flutua)
Olivina (deposita-se)

M Piroxena (deposita-se)

Figura A4 — Formag@o da crusta lunar (modificado de Taylor 1997).

12 Os feldspatos que flutuaram transportaram elementos como o potssio, elementos raros na Terra e o fosforo, que sfio responsaveis pela
denominagdo de KREEP a algumas rochas da crusta (Audoze e Isragl 1996).
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Assim que a crusta se formou, ou talvez durante a sua formagao, outros tipos de magma,
que originariam noritos e troctolitos nas terras altas, comegaram a formar-se¢ no interior da Lua.
Estes magmas infiltraram-se na crusta anortositica tendo alguns reagido quimicamente com ¢la ¢
outros podem ter dissolvido parte do anortosito. Este periodo terminou ha 4.0 G.a. (Taylor 1997).
Binder (1980) (in Uchupy e Emery 1993) refere que da anatexia parcial da crusta inferior
resultaram plutdes que teriam intruido na crusta superior originando os noritos ¢ os troctolitos.

Embora ndo esteja provado, pensa-se que ao mesmo tempo que se efectuava a
cristalizacdo a Lua tenha sido intensamente bombardeada, decaindo a intensidade dos impactos
até ha 4.0 G.a. (Taylor 1997). Seguiu-se um periodo caracterizado por um crescimento drastico
do bombardeamento, até ha 3.8 G.a., responsavel pela formagdo de grande parte das maiores
bacias visiveis na Lua, nomeadamente a Oriental ¢ Imbrium (Audoze e Isragl 1996, Taylor
1997). Segundo Thomas (in Audoze e Israél 1996) ha cerca de 3.9 G.a. 0 manto, que teria
cristalizado entre 4.4 € 4.2 G.a., fundiu parcialmente devido ao calor libertado pelo isotopos de
vida longa, como o urinio € o tério. Assim, entre 3.8 e 3.1 G.a. (Freedman e Kaufmann 1998) e
segundo Taylor (1997) entre 3.7 € 2.5 G.a., surgiram correntes de lava basaltica do interior da
Lua que preencheram as bacias resultantes do impacto e originaram a maria lunar. Ao mesmo
tempo existiram erupgdes piroclasticas que langaram material fundido para algumas centenas de
quilometros de altura. Desde que o vulcanismo nos mares cessou, o impacto de meteoroides foi a
tinica forga geoldgica a operar na Lua, produzindo crateras como a Copémico e a Tycho. Desde
ha 3 G.a. a crusta lunar nfio sofre alteragdes significativas (Uchupi e Emery 1993, Taylor 1997,
Freedman e Kaufmann 1998).
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