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TEM　study　on　Yamato－82042－・5th　example　of
thermally　metamorphosed　Antarctic　CI　or　C2

Carbonaceous　Chondrite

Akai，　J．★，　Tari，　S．★and　Tanaka，　H．★★：★：Department　of　Geology，

Faculty　of　Sdence　Nigata　University；★★：Graduate　School　of

Sdence，　NUgata　University

　Antaractic　carbonaceous　chondrites　have　characterisdc　features

other　than　non－Antarctic　one（Tomeoka，1989a，b；Ikeda，1991；
Zblensky，　et　aL1989）．　Thermal　metamorphism　is　one　of　the

feaulres（Akai，1984，1988，1990）．The　caus　es　of　this　metamorphism

have　also　variously　estimated（Kimurta，1992；Miyamoto，1990）．
Some　shock　effect　experiments　have　been　carried　out　to　ascertain

thi　s　possibiity，　using　shock　exper㎞ent（Akai　and　Sekhle，1994）．

The　Antarctic　CM2　chondrite　Y－82042　is　largely　composed　of
丘ne　grained　matrix　materials．　Few　crystals　are　larger　than　these

matrix　materials．　The　crystals　are　mosdy　of　oUvines　and　olivine

fragments．　OUvine　crystals　are　often　surrounded　by　dark　brown

coronas．　Under　optical　micros　cope　and　reflecting　micros　cope，

marぽ01ivine　crystals　seems　to　be　suffered　alteration（Fig．1）．　I　n

these　grains，01ivines　do　not　have　brown　alteration　conronas　and
are　more　tron　rich　than　the　unaltered　olivines（NI　PR，1986）．　Some

olivine　grains　which　might　be　originally　chondrule　also　seem　to

have　suffered　alteration（Fig．1a）．　QPaque　minerals　are　iron　oxide，

troilite，　pentlandite　and　metal．　Rare　round　metal　grains　occur　w　ithin

forsterite　crystals．

Results　of　EPMA　analysis　are　as　follows．

OUvine：一一Fa　O．2　and　values　rarely　to　Fa　O．350r　more．

Pentlandite　contains　up　to　3．5％（b（N【PR，1986）

Meta1：7－9％Ni，1－1．596（b．（N【PR，1986）

一工EM．Ωhseryatkms
　TEM　ol）servation　indicates　matrix　texture（Fig．2）．　Aggregates　of

various　grains　are　found．　some　constituent　minerals　identified　are

as　follow　s；”phyllosilicatesl1，”mixed　layer　mineral　of　serpentine

and　tochil㎞ite’㌧troilite，　pentlandite，　meta1，　chromite，　caldte．Small

olivine　grains　contain　small　am　ount　of　dislocation．

Among　the　mineral　grains血the　matrix，　there　are　mineral　grains
whose　shape　and　composition　are　very　similar　to　phyllosilicate・

But　they　are　not　phyllosihcate　in　its　structure（Fig．3）．　The　structure
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Fig．4HRTEM　imageof　the　thermally
　　　　transformed　phyllosilicate：
　　　　interl簸ediate　structure　in

　　　　tr鋤sform砿▲on　from　serpemme
　　　　to　olivine　structure．

Fig．5　Mineral　grain　whose　compositon
　　　　　ismainly　S，　Si　andFe；that　is，

　　　　　this　mineral　mightbe　originally

　　　　　mixed玉ayer　miner譲of　t㏄hi口nite
　　　　　andserpentine．　But　its　structure

　　　　　mighthave　sufferredthermal
　　　　　changealthough　its　structural
　　　　　（k辻ail　is　not　yet　soclear．
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　　　CHEMICAL　VARIATIONS　OF　SPINELS　IN　ASUKA881757
　　　　　　　　　　Tomoko　Arai，　Hiroshi　Takeda　and　Paul　H．　Warren

Mineralogical　Institute，　Graduate　School　of　Scien㏄，　University　of　Tokyo，

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Hongo，　Tokyo　113，　Japan．

INTROI）UCTION．
　　　　　　The　lunar　meteonte　A　suka（A）881757　was　apparently　derived　from　a　mare　region　of

the　Moon．　Consor口um　studies［1，2，3，4，5，6】have　shown　that　A881757　is　a　distinct　new　type

of　low・・Ti（Lr）mare　basalt，　considerably　older　than　nearly　all　Apollo　and　Luna　mare　basalt

samples．　Therefore，　A881757　may　be　an　product　of　the　earliest　mare　volcanism．　Mineralogy

of　A881757　has　been　previously　studied［1，7」．　It　shows　gabbroic　texture　and　mainly　consists

of　Fe－rich　pyroxene，　plagi㏄lase，　olivine，　ilmenite，　Cr－rich　spinel　and　troilite　and　Fe・・Ni．

Yanai［1］reported　that　opaque　phases　in　A881757　mainly　consist　of　ilmenite，　and　chromian

ulv6spinel　was　a　minor　opaque　phase．　But　one　of　the　three　A881757　polished　thin　sections

（PrSs）of　this　study　contains　chromian　ulv◎spinel　as　a　dominant　opaque　mineral，　and　unique

spinel　crystallization　was　recognized．　Herein，　chemical　and　textural　varia丘ons　of　chromian

ulv6spinels　in　A881757　are　studied　to　give　constaints　on　its　petrogenesis　and　coohng　history．

SAMPLES　AND　METHODS．
　　　　　　We　studied　polishe鋤insections（円’S）A881757，51－4，　A881757，53D－2，　and　A881757，

53E－2　supplied　by　the　National　Institute　of　Polar　Research（NI　PR）．　Especially，　we　were　able

to　investigate　the　PTSs　of　A881757，53D－2　and　A881757，53E－2　by　courtesy　of　Prof．　Yanai．

MineIal　chemistries　and　textures　were　examined　by　an　el㏄tron　probe　microanal　yzer（EPMA）

and　a　scanning　electron　microscope（SEM）．　Two－dimensional　elementary・distribution　maps

of　spinels　for　Ti，　Cr，　and　Al　were　obtained　by　EPMA．

RESUL，TS．
　　　　　　Spinels負）und　in　mare　basalts　generally　have　a　composition　demonstrated　by　the　three

components　of　Fe2TiO4（ulv6spine1）－FeCr2　q4（chromite）－FeAl204（hercynite）with　a　small

range　of　Fe－Mg　zonation．　All　spinel　compositions　from　thr㏄m「Ss　nearly　fall　between

chromite－ulv6spinel　series．　Represen伍tive　chemical　compositions　of　chromian　ulv6spinels

in　the　three　PTSs　are　indicated　in　Table　1．　Their　chemical　variations　are　shown　in　triangular

plot　Fig．　l　where　three　end　members　are　hercynite（ニHer），　ulv6spinel（＝Ulv），　and　chromite

（＝Chr）．　All　spinels　in　three　PTSs　we　studied　are　poor　in　A12q　with　only　1．8－2．7　wt％of

Alρ3，　and　are　very　Fe－rich　with　Fe／（Fe＋Mg）atomic　ratioニ0．99。

　　　　　　In　A881757，514，　six　interstitial　spinels，　which　reach　up　to　O．6　X　l．2　mm　in　size，　are

observed，　and　their　modal　abundance　is　l　l％．　Four　of　them　appear　to　have　crystallized　along

with　Fe－rich　pyroxene　and　plagi㏄lase．　The　rest　of　thdm．crystallized　along　with　ilmenite　and

飽yalite　in　mesostases．　It　is　striking　that　chromlte　component（Chr＝100　x　Cr！（Cr＋2Ti＋A1）

atomic　ratio）and　ulv6spinel　component（Ulv＝100　x　2Ti／（Cr＋2Ti＋Al）atomic　mtio）change

from　spinel　grain　to　grain　with　almost　tbe　same　hercynite　component（Her＝100　x

Al／（Cr＋2Ti＋Al）atomic　ratio）．　For　the　four　larger　chromian　ulvOspinels，　Chr　and　Ulv　are

remarkably　zoned，　while也ey　are　nearly　constant　for　smaller　two．

　　　　　　In　A881757，53D－2，　two　chromian　ulv6spine1⑨are　found，　c㏄rystallized　with　ilmenite

ln　mesostases，　and　their　mode　is　less　than　1％．　A　main　opaque　phase　is　ilmenite，　which　is

consistent　with［1］．　Alittle　chemical　variation　is　recognized　between　them　and　their

Compositions　are　nearly　homogeneous．

　　　　　　In　A881757，．53E－2，　two　chromian　ulv6spinels　crystallize　with　thin　rims　of　ilmenite
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and　symplectite　in　mesostases・Thier　modal　abundances　are　also　less　than　1％and　a

dominant　opaque　phase　is　ilmenite．　These　two　spinels　are　zoned　and　their　chemical

compositions　are　dissimilar

I）ISCUSSION．
　　　　　　In　chromite－ulvOspinel　series，　complete　solid　solution　is　common【8】，　and　chromite

crystallizes　at　earlier　stage　and　ulv6spinel　at　later　stage　as　crystallizat▲on　proceeds．　Spinel

compositions　reported　for　Apollo12LT　mare　basalt，　which　have　similar　bulk　TiO2　to　A881757

（TiO2＝2～3％），　are　widely　distributed　in　chromite－ulv6spinel　series［9］・Spinels　in　A881757

are　very　Ti－rich　and　show　compositions　from　ChrμHer7Ulv6g　to　Chr4　Her6Ulvgo，　which

suggests　that　the　spinels　possibly　crystallized　in　a　melt　where　chromite　had　already　pr㏄ipitated．

Diffbrent　spinel　populations　among　three　A881757　PrSs　suggest　imhomogeneity　of　a　coarse－

grained　rock．Absence　of　Cr－rich　spinel　may　be　due　to▲ts　imhomogeneity．

　　　　　　Variations　of　chromite　oomponent　and　ulv6spinel　component　in　spinels　for　the　three

prSs　are　shown　in　Fig．2．　Differences　of　chromite　component　and　ulv6spinel　component

among　spinels　probably　reflect　different　crystallization　stages　in　a　series　of　crystallization．

Because　all　chromian　ulv6spinels　are　quite　Fe二rピh　and　c㏄rystallized　with　Fb－rich　pyroxene

or　in　mesostases，　they　apparently　precipitated　at　very　last　stage　of　crystallization．　Variation

of　spinel　compositioll　between　grains　may　have　resulted　either　because　a　variety　of　chromian

ulvOspinels　probably　crystallized　one　after　another　from　a　liquid　changing　composition

suc㏄ssively，　or　because　melt　was　l㏄ally　trapped　with　pyroxene　or　plagi㏄lase　which　kad

already　crystallized　and　thus　chromian　ulv6spinels　possibly　crystallized　in　l㏄al　melt　with

different　composition．

　　　　　　The　fact　that　some　spinel　grains　are　zoned　while　others　are　not，　is　probably　due　either

to　unusual　growth　pattems　as　the　result　of　rapid　crystallization　or　to　geometrical　ef飴cts　as　a

result　of　the　particular　cut　in　thin　section　through　a　zoned　grain．　Among　zoned　spinel　grains，

bigger　spinels　tend　to　show　wider　zoning．　Grain　size　of　spinels　may　roughly　reflect　the

duration　each　spinel　grain　grew　during　igneous　crystallization．　Assuming　that　the　liquid

composition　constantly　changes　as　crystallization　pr㏄eeds，　a　spinel　grain　which　comparatively

is　larger　and　thus　took　more　time　to　crystallize　from　the　liquid，　may　show　wider　variation　of

lts　composltlon・

　　　　　　Yanai［1］suggested　that　A881757　could　be　a　cumulate　because　of　its　coarse－gmined

texture．　Extensive　zoning　in　pyroxene　reported　by［7］，　and　variations　of　spinel　compositions

in　the　A881757　PrSs　donlt　support　a　possibility　that　A881757　is　a　slowly－cooled　cumulate．

Assuming　A881757　was　cooled　in　relatively　thick　lava　flow，　low　nucleation　rate　induced　by

small　degree　of　supercooling　probably　resulted　in　its　coarse－grained　texture，　in　spite　of　rapid

cooling　rate　enough　to　cause　zonings　inside　spinels，　or　compositional　variations　among

spinels　even　in　one　PTS．

　　　　　　In　summary，　one　of　the　three　A881757　PTSs　studied　contain　chomian　ulv6spinel　as

the　dominant　opaque，　in　contrast　to［1］，　and　chemical　variations　of　chromian　ulv6spinel

among　three　rTSs　of　A881757　suggest　that　they　may　have　crystallized　one　after　another

from　a　residue　at　the　last　stage　of　crystallization．　These　variations　indicate　that　despite　its　old

age［6］and　unusually　coarse　grain　sizes，　A881757　was　cooled　only　slightly　more　slowly　than

typical　mare　basalts，　probably　near　the　base　of　its　parent　lava　now．

　　　　　　We　thank　NIPR　for　samples，　Profs．1．　Kushiro　and　P．　H．　Warren　for　discussions，　and

Mr．　H．　Yoshida　and　O．　Tachikawa　R）r　technical　assistances．
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Sio2

Tio2

A1203

FeO

MnO
MgO
CaO

Na20

K20

Q203

V205

Nio

to回

0．07

28．36

2．45

57．81

0．35

0．38

0．01

0．05

0．03

9．39

98．98

0．05

26．42

2，70

56，89
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0．02

0、02

1286

034
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23．81

2．99

55．47
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0．Ol

16．33

0．34

100．03

0．07

29．30

1．85
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A881757，514　A881757，53D・2一

Her

mv
graln5

騨ln‘
　　gn栖1

　　8r司n4

　　　8mln2

m▼
8mln　1

8mio2
8m‘n2

8西己n1

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Chr　　　　　’Chr

Fig．　l　Va亘aUons　of　spinel　compositions　in　A881757．

　　　　　Chr：chromite，　Ulv：ulv6spine1，　Her：hercynite．

Chr

A881757，51・4 A881757，53D－2 A881757，53E－2
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0

Chr＝100xCr／（Cr＋2Ti＋Al）

UI　v＝100x2Ti／（Cr＋2Ti＋刈）

　　　graln3　graln2　gralm4　　grainl　graim6　grain51　grainl　g7穆匡η1　gτα‘π2

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　1grain21

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　1

Fig．2　Variations　of　chromite　component　and　ul　vOspinel　component

　　　　　　　　▲nspinel　grainきfrom　three　PTSs　of　A881757．
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SHOCK　EFFECTS　IN　ANTARCTIC　ORDINARY
　　　　　　　　　　　　　　　　　　CHONDRITES

　　　　　　1．Souza　Azevedoa，　R．　B．　Scorzellia，

T．V．V．Costab，　V．W．Vieirab　and　MAB．　dC　Ara可ob

　　　　　　　　　　　aCentro　Brasileiro　de　Pesquisas　Fisicas

Rua　Dr．Xavier　Sigaud　150，　CEP　22290－180，Rio　de　Janeiro－Brazil

bDep．　de　Fisica，　Universidade　Federal　do　Ceara，Caixa　Posta16030

　　　　　　　　　　　　　　　　60450Fortaleza－Brazil

We　report　on　the　results　ofM6　ssbauer　spectroscopy　measurements　on

samples　of　ordinary　chondrites　recovered　ffom　the　bare　ice　fields　of

the　Yamato　mountains，　in　Antarctica，　by　the　Japanese　Antarctic

Research　expeditions．

1．Introduction

　　　　　　M6ssbauer　sp㏄tfoscopy　measurements　have　been　perfbmled　on　samples　of

ordinary　chondrites　recovered　f『om　the　bare　ice　fields　of　the　Yamato　mountains，　in

Antarctica，　by　the　Japanese　Antarctic　Research　expeditions［1］．　The　samples　were

labelled　Yamato（Y）－793464，－793214，－793214，－8435　and　classi6ed　as　L5，　LL5，　L6

and　L6　respectively．

　　　　　　This　work　is　part　of　a　systematic　study　of　themlal　and　shock　history　of

Antarctic　ordinary　chondrites，　recorded　by　their　metal　particles　and　silicates，　using

dif驚rent　technlques　such　as　MOssbauer　spectroscopy，　X－ray　di缶action，　optical　and

scanning　electron　microscopy．

　　　　　　Previous　results［2，3］showed　that　the　tetrataenite（ordered　Fe50Ni50）present

in　the　metal　particles　of　this　type　of　meteorites，　can　have　dif丘rent　degree　of　ordering

according　to　their　history．　This　diffもrence　is　renected　in　the　M6ssbauer　hyper6ne

parameters［2］allowing　a　correlation　between　these　parameters　and　the　diffbrent

the㎜al　and　shock　histodes．　The　study　of　impact・induced　disorder　in　silicates［4］can

also　allow　us　to　in飴r　about　temperatures　and　shock　pressure　suffbred　by　these

meteorltes．

2．Experimenta1

　　　　　　In　this　study　we　investigate　fbur　Antarctic　chondrites　labe‖ed　Yamato

（Y）－793464（L5），－793214（LL5），－793539（L6）and－8435（L6）．

　　　　　　In　order　to　obtain　a　broader　range　of　infbmlation廿om　the　M6ssbauer

measurements，　we　prepared　three　different　set　of　samples　f『om　each　chondrite：bulk，

magnetically　separated　f㌃action，　and　pure、extracted　metallic　particles　obtained　with　HF

treatment．

　　　　　　The　transmission　57Fe　M6ssbauer　spectra　were　obtained　at　room　temperature

using　a　57Co／Rh　source　in　a　conventional　M6ssbauer　spectrometer．
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3．Results　and　I）iscussion

　　　　　　The　bulk　of　all　fbur　meteodtes　was　studied　by　MOssbauer　spectrocopy

exhiblting　a　complex　superposition・of　iron　silicates，　kamacite　or　martensite　and　troilite

present　in　di飽rent　proportions。

　　　　　　The　magnetically　enriched　samples　disclosed　the　presence　of　FeNi　phases

overlapping　with　lines　of　silicates　and　troilite　that　still　remain　attached　to　the　metal

particles．

　　　　　　Only　after　a　complete　separation　of　the　metallic　particles　by　treating　the

magnetic　enriched　sample　with　HF　it　is　possible　to　clearly　identifシthe　diffbrent　FeNi

phases．　Figure　l　shows　the　M6ssbauer　spectra　of　the　extracted　metallic　particles　of　the

fbur　meteontes．

ZO一
）っ
の一
Σoっ

Z＜
匡

］≧
ト
く
一
］
＝

一 8
∨ELOCITY　（　！刀〃「／5　）

Fig．1－M6ssbauer　spectra　of　the　metal　f「action

　　　　　　　　廿om　the　fbur　Yamato

　　　　　　As　an　illustration　ofthe　dif丘rent　steps　oftreatment　the　spectra　of　Y－793214　is

presented　in丘9．2．

　　　　　　In　the　spectrum　of　the　extracted　metallic　particles（丘9．2c）we　observe　an

overlapping　of　two　magnetic　sextets　corresponding　toα（kamacite）orα2（martensite），

Ni－richγ一FeNi（tetrataenite）and　a　Ni－poorγ一phase（single　line）．
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Fig．2－MOssbauer　spectra　from　Y－793214：a）bulk；

　　　　　　b）magnetically　separated　f「action；

　　　　　　　　　c）extracted　metal　pa∫ticles．

　　　　　　Through　the　corresponding　hyperfine　parameters　of　these　meteorites（Table　l）

it　was　possible　to　observe　that　the　Ni－rich　phase　is　present　in　dif丘rent　degrees　of

ordering．

　　　　　　The　QS　and　r　values　of　Y－793214　and　Y－8435　are　in　the　range　of　the　ones

already　observed　fbr　highly　ordered　tetrataenite［2］，　while　Y－793464　and　Y－793539

exhibit　values　corresponding　to　a　disordered　50／50　alloy，　suggesting　that　in　the　6rst

case，　shock　and　reheating　events　did　not　occurred．　The　dif民rence　in　the　propolてions　of

tetrataenite　between　Y－793214　（35％）　and　Y－8435（5％）may　be　due　to　different

cooling　rates　of　these　meteorites．

　　　　　　The　presence　of　the　disordered　50／50　FeNi　alloy　is　a　consequence　of　the

destruction　of　the　ordered　superstructure（tetrataenite）by　shock　and／or　reheating．　It

has　been　demonstrated　that　pressure　wave　f「om　shock　induces　disordering　in　ordered

alloys［5］．　The　low　order－disorder　transition　temperature（Tc＝532K）indicates　that

relatively　low　energies　are　required　fbr　the　phase　tr即sfbrmation　to　occur．

　　　　　　Further　evidences　of　shock　effξcts　are　giveh　by　the　isomer　shifl　parameter

which　is　fbund　to　be　less　positive　in　Y－793214and　Y－8435　as　compared　to　the　others．

　　　　　　The　increase　in　the　concentration　of　dislocations　as　a　consequence　of　the

passage　of　the　shock　wave　in　the　alloy　coTresponds　to　an　eff＞ctive　pressure　which　is

known　to　decrease　the　value　ofthe　IS　in　57Fe［6］．　An　important　question　concerns　the

temporal　sequence　in　which　the　order－disorder　transfbrmation　and　shock　events

occurred．　One　indication　is　given　by　the　presence　of　the　Ni－poorγ一phase．　The　presence

of　this　phase（＜30％Ni）in　all　samples　is　a　confirmation　that　befbre　any　shock　or

reheating　ef丘ct　happened，　segregation　and　ordering　occurred　in　these　meteorites

separatingγ一FeNi　phases　with　dlf琵rent　composition．　Then　the　disordering　process

occurred　as　a　consequence　of　shock　pressure　and／or　reheating．
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　　　　　　Other　evidences　of　shock　events　are　given　by　the　silicates　extracted　fヒom　these

meteorites．　The　study　of　impact－induced　disorder　is　in　progress　and　will　give　us

relevant　infbrmations　about　temperature

chondrites．

and　shock　pressures　su危red　by　these

Table　1

M6ssbauer　hyper6ne　parameters　of　the　metal廿action　extracted廿om　the　Antarctic

chondrites，　Yamato（Y）－793214，－8435，－793464，793539；r＝Linewidth　at　half

height；IS＝Isomer　Shift　relative　to　57Co／Rh　source；QS＝Quadrupole　Splitting；

Hi＝Internal　Hype㎡ine　Field；A＝Relative　Area．

αorα2－phase Ni－richγ一phase

　　　　　　　　　　　．

Ni－poorγ一phase

Y

　　r

mm／S
（±0．02）

　IS

mm／S
（±0．02）

H
i
T
e
s
l
a
（
±
0
3
）

A
％
（
±
5
）

　　r

mm／S
（±α02）

　　IS

mm／S
（±0．02）

QS
mm／S
（±0．02）

H
i
T
e
s
l
a
（
±
0
．
3
）

A
％

（±5）

　　r

mm／S
（±0．02）

　　IS

mm／S
（±0．02）

A
％
（
±
5
）

・
793214

0．45 一〇．090 34．0 51 0．40 一〇．067 0201 28．8 35 0．47 一〇．183 14

・
8435

0．43 一〇．100 33．8 89 0．26 O，075 0，204 28．7 5 0．43 一〇．175 6

・793464
0．42 一〇，098 33．8 82 0．67 O，110 0，Ol8 29．6 16 0．55 O，200 2

一
793539

055 ・0．086 33．2 40 0．53 O，099 0，042 305 55 0．45 O，153 5
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PetrolOgiΩI　Study　of　New　A耐rctic　Carbolh、ceou》Ch・11drh口

　　　　　　　　　PCA－91082，　T1レ91722，鋼d　WIS・91600．

　　　　　　　　　圃嚇ukov，　V．V．，舶d　Ulyamv，　A．A．

MI・：1．θオ”o”・∧・、・・λムこ・・w∫1確ひ・2ノぽ・司y，A允脚鳥1，R1ぷ’‘‘．

　　　　　We　repoH　here　resu｜ts　of　our　petrological　and　mineralogical　illvestigatlon　of　3　a11【arctic

cafbonaceous　cho”drites　whlch　w印じTeceived　fbm　Johllson予s　Spacc　Centre（NASA）．　Thin

polish　gection8（one　f「om　cach　m牢orite）wclestudied　by　SEM　EDS　methods．

　　　　　PCA・91082　was　classi6ed　as　CR2，　TIL－91722　as　CV3　and　WIS・91600　as　CM2

c加ndrite　on　the　petrologlcal　da幅．　Wo　could　not　determine　bulk　meteorite　composition

hecauge　we　havc　not　enollgh岬rがentati、’¢samples．　From　TIL・91722　to　WIS－91600　amoullt

of　　lligh＿telnperature　　f｝act▲Ons

（C．Als　and　chondrulcs）deCrease．

Re1餌．｛ve　amOullts　of　dif民re1、t

peirological什actiΦ11S　Ileport・ed　in

Table　1，

　　　　　　CAls　　are　　rePrCsellt　by

typica団ne・graincd　o句ects（FGIめalld　amoeboid　olMnc　ag8regates（AOAs），　We　obset～’ed　2

FGIs　and　2　AOAs　fi’om　T｜L－91722　alld　l　Fαf「om　PCA－91082．　FGIs　c切1sist　of　ALdi◎pside

and　Mg－spinel（FGhn　PCA－91082　also　c‘川tain　n1¢Ulile（Ak21）and　anorthite）、　mahl　AOAs

const▲t．ucnts母re　fbrst¢▲itic《）liv▲nc，　Al－diopside　and　N｛9－spin剖．　Dlopside　fl’onl　CAIs　does　not

contaill　Cr，　ill　cりntrast　t◎　chond1－ules　pyroxcne．　Thc　absence　of　Fe－bearing　spinel　and

fddspatoids　is　the　good　evidellcc　of　small　nebu14r　alteratiol1，

　　　　　　Relative‘↓mounts　of　chondrulos　and　thell’averaHe　sizξs　are　sinlilar　betwe剖TILI・91722

Fractl‘川 TIL－91722 PCA－91082 WIS－91600
CAI8 rare r川’e nolle

ch‘m‘1印1eg

imd　crぷals

abmdan1 abundl川t ab田1dal‘1

metaI ｝lblmda邸
　　　．

aht川dam ‘“｝ne

組llld鵯 obUIldant
　「F

Il

a1ピ abunda川

md　PCA・91槻蝋・ig・ln・測1…mWIS・91600・「

WIS－91600，　ForstcriUc　olivmcs　arc　dominate（see　l

…鷲i鷲｛ご⊇竃藁n鶯［
M110　and　CaO叩to　LO、06　a【1d　O．8wt％1・espectively　l

ミ　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　フ

theoretical　mean飴r　C．rイich（湘nes，　　　　一
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　メ
　　　　　　Pyl’oxelles　ill　chorld1111es　alemainly　enstatite　alld　．

λ4g－au8itc川Nlg－pi呂Ol、ac　and　diopside　arc　l¢ss　abundanl，

ClinopyrOxelles　（but　Ilot　OrtllOpyroxenes）　什bm　TIL’

91722　and　PCA－91082　chondrules　probably　contain
Ti3＋　and　Cr2†

typically　　Only

　　　　　　　　ロconcelltratlons

f）．9wt％，

pyroxe賠s　it、

OIτhoe側atitcs

　　with　the　tYOmlal　Ti4’‘and　Cr3＋that　is

　　　fbr　　CAJs　　pyroxones　　［3］、　lvlaxinrlal

　　　of　Cr203　　i8　3」　　、vt，9レ6　and　　】VIr10　　－

OrthOpyl’oxelleS　　COIltain　　less　　Cr．　　All

　　WIS・191（～OO　cllondmleS　Pff》bably　are

　　TIL・91722
〃・‘1；，

16

］

　　　一一・一・・　一一…　－l

　　　　PcA－9ωN2

～

卜一　　　・一一・一一
㌦’γls’91‘°°．．　｛

1　　、．　　　・F　l
l・・　　　．　　　｝
｛　　．・　　　　　　｝

1　一路・一一
l　Fig．1，1力Stδ9ri、1n50f　l：1yζ、ljt　c‘邉民ntx　．

1　　1州i・i照f・・m・11・蜘11…
　　　　　　一　　　　　　■　－1」一　　■　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　－　1＿一　■
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　　　　　　Glass

are　sh・wn　in　Fig

aPP・・ximat・ly

mixhlg　of　anorthite，

enstatite　｛n　di］臼絶rent

　　　　　　　　　　　ロ
91082　contam

have　alSO　　’
constituents　（Table．

しmusua191asscs

g1600，　They

bu

wh。1e　glass

such　gla5葺e自　ig　　’　‘

nlatrix　but

sometimes　in　P

comP（》slt1‘ハn｝～

described

Na－F号イich

acnute

　　　　　　　　　　　　　　were

　　　　　　　　　　　　have　dark＿bro、Vt】

　　lld　intel・stices　betw鵠n　olivine　gmhls　and

　　　　　　　　　　　chOndnlles．　Con1P‘｝“li《、n　of

　　　　　　　　　　　　　sltnllar　、へ，ith　the　Ineteorite

　　　　　　　　　　they　vel「y　enriched　in　Cr　and

　　　　　　　　　　　　　　（Table．2，　an’8，10，11）．

We　does　not　detec．t　incluslons　of　chromite

grains　ill　these　gkls5es・Ca－carbonate　、vas

fbund　as　intet’stitial　111a．ss　in　onc　chOndrule

in　WIS－91600．　lt　conta．in　叩　b
14．4nlol，9

　　　　　　0nc　unusμal　radia

olMne（with　l　wt．9・ξ”
　　　　　　　　　　　　　　　‘

”　　　　of　chOlld「ules

　　2，　they　　can　　be

　　　　as　a　　re犬11h　　of

diOpsideバpinel　an（l

　prOpo‘tions．　PCA－

　　　　　glasse呈which

　　　and　nepheline

2，　an．　6－7）　　Vefy

　　detected　in　WIS・

　　　　　　　　　color　and

〃∫

　

φ
ロ
．
◎

o
♂

9
　
　
　
　
ロ

　
　
ロ

列£

CaO

　　　　　　、亀亭A’1
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鬼
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o

（M8，　Fe）O 苛・1 Al203

Fig　2．　Bulk　compositio【〕of　gl抵忙s（mol．％）

凸TIL－91722，㊥PCA－9］082，．WIS．91600
A”一‘‘，1∫）r「’ぱ∫6’Dま一‘Jl∫｝px輌読’：E”一Imsr‘”if‘4；跡「・η〕ゴ｝1e1

　　　　　　　　る｝・4gO，4．09・もNII10　alld　2．1％FoO．

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　lP－CllriChCd　ChOndrUIC　WaS　deSCrlbed　in　PCA－91082，　It　COnSiStS　OF

　　　　　　　　　　　　　　　　　　oi　P205）and　Na・Mg－Fc　glass（wlth　2　wし％P205）．　Structu1・e　of　this

chondrule　can　be　ln1∈ξrPretcd　as　a　reSult　of　exs（ハlutiぐ）11．

　　　　　　Crystals　of　olivine　a1】d　orthopyroxene　are　rehtively　abundanl　in　aU　sampleA．　L田ge

olivin¢crystals細tYI　WIS－91600　contain　clliptica日nclusions　oF　anol寸hite．pyr◎xene　glass，

sometimes　wiしh　P2051mpu1うty（up　to　6」wt、％；Table．2，　an．】3）．　High　collt飢ts　of　A1203

創1d　CaO（up　to　O．4　and　O．6、vtl「ン6　respectively）ill　IK，st　ollvinc　lct　us　to　propose　exsollltlon

with　the　tempe臓ture　f己11ing．　Ohvinc瑞pM’c　nlaximal　amount　of　Ca　and　AI　but　cxccss　of　tllis

elements　and　P　cry帥a川zed　ill　glass　inclusions，　SaI腱millor－e』11ellts　re鵠mblance　betweell

cholldn」1e　alld　hlt《ごrcry＄tal　glasses（high　conleI1t3　u「Palld　Cr）illdicate　to　fhe　fbrmation　l111der

1．he　sall1匂c（，ndilif｝n，　pfubably　fi・01n　olle　precursor

　　　　　　．°p“que　ph巡i“sttldied　C、ハ
IIlele◎ntes　afc　al8（）dlf托1・cllt，　TIL－～）1722

COntain≦…tn∩inly　ka111asite　atxl　pentlandite；

tε1enite　　　 an〔l　　　　t．roilite　　　　are　　　　1－al－e．　　　　SOIlle

pemlandite　grainS　Cα｜tain　P205　alld

Cr203　（up　to　35　and　2・6　wt《拍）・

Kamasito　is　main　opaque　phase　in　PCA一

91082，　taCII‘tc

t『oilite　is　rare

1・．‘i‘1∪‘d）昌，・

contait、s　　only

、’｛、　、，▼「TO一ウ1己oo

pentlalldite　ill　same　proportionのand　F

oxides．　Absence　oF　Fe－N

COmccted　with

process、

　　　　　　Positive　trend　between　Ni　and　Co

Is　less　　abUIldaIlt　alld

（pentlandite　is　absent）．

　　　　　　　　　㍉“　㍉▲▲Aいo““1，　；t

sulfidcs　　（troilite　　and

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　e－

　　　　　　　i　rrletal　call　be

tlle　　te1－1．estt－ia｜　　alteratio1、

15
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u

o

　　　・6，　lo　20　πNl
F量93．ComposiUOn　of　Fe・Ni皿6tal（α乙％♪・

　　　　　　‘TIL－91722；　・PCA－91082．

contents　ill　kamasite　alld　taellite亡，f　PCA－91｛〕82（shown　on　Fig，3）is　typical　fbr　CR－chondrites

［4］．According［o　experimental　data【1】emichment　of　m剖al　in　Co　wilh　Ni　can　bじcaus¢d　l）y
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partial　volatilizatioll　of　kamaslte．　Also　enrichmcnt　in　Co　both　N▲can　be　produced　by　the

Pfwess　of　s・10diz・ti・n缶lbwcd　by　red・cti・tコ［2］and　terrcstl’ial　wca由erin8．　High

concentrati（ms　of　Cr　and　P　in　TlL・91722　sldfides　are　pr◎bably　explamed　by　presence　of

¢hrom▲te　and　phOSphates　but　this　pl）aδes、verc　not　deteαed．

　　　　　　Matrix　compositi加s　of　studied　me細rites　arc　tlot¢ssclltially　dislirlguish廿om　each

other却d　p‘’esent　in　Table　2，　Min蝋l　col1、position　is　usual：Fe－Mg－s洗ate　with　small　8rains　of

∩1iville，　orthopyroxcne　and　st↓1丘dc＄，　Calcite　also　was　tletected　m　T1七91722　matrix，

　　　　　　Obviously　aU　constittlents　of　studicd　meteoritcs　ha∀e　coml，lex　history．　Bulk

eol、、positions　of　incltlsion3　and　chonlules　pass　alonξ5　to　the　equmbriulll　condensation　trend

麗，a認1、瀧ぱi窟、、、烈　　　Si・、　　．
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　‘exsolution

　　　　　　コnlagnlatlc

chOndrules
correlatiOn

reSult　　of

events．

limOnite．

strucf1」res　　ls　　the　　evide1、ce　　of

stage　　　in　　　tlle　　　history　　　of

　evolution．　Ni－Co　positivc

in　Fe－Ni　metal　probably　is　a

vaporization　ef巨ct　or　l就est

Earth　weatheling　altcrs　kamasite　to

　　　　　　Meteorites　desαibed　in　t輪

publication　aro　distit｝g1轟shed　仕om　uther

carbonaceOug　　　chondriteS　　　Inostly　　　in

c。mpositinn　・f　In両le－temperature
舳・ti・n・・h・・dnll…nd巾・t・1・U・u・1bl

chondru　　　　　　皐py…e…d・・α　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Contain　Ti

and　Cr　　（fbr　example　Allende）　imd

presence　of　these　valent　Ibrlns　indicate　to

fbrmation　of　chOIldrules　under　essentiallY

reducUon　colldltions，　The　Sccond　pOssiblc

expl息nation　　is　　▲1111uence　　of　　secondary

柚itl跳セi酬fヒ，ぽ匂已δ氏｝

enrichlllellt　ofc

CaO＋Al、03 MgO
Fig　4．　Bulk　compositions　of　CAIs　and

chOIldmlcs（mot％）．・CAIs；・ch‘mdrules；

－
　c‘｝ndellsation　tre】1d，

　　　　　Fmc1㎏cハrite　like　Allonde、　One　of　the　mos山1te1’esting　questions　is　way　of

h°n⌒11tw°elcments：C「a“dP，whichisve 7n°』b㌣・

ノ4‘吉〃θ‘’〃摩∂”昭”ψvごThc　rピsearch　desqibed　in　publication　was　Illade　possible　ill　part　by　grant

No．　MPZ300　fヤom　the　hltemati加al　Science　Foun《lation　and　Russian　Govemment，

R■醐η梛は．Lavruhln砥A、K．，輻｝～‘〃．　Meteo寵ka（in　RuSsiat1），1979，　v、38，　p、62－64．

　　　　　　　　　　2　Lavruhilla、　A．K．，ロ乙‘了1，　WXeteoritika（ill　Russian），1989，　v．48，　p．9－17．

　　　　　　　　　　3，Ulyallov，　A．A．、　c・∫σ／．　Ge⑪chimiya（in　R1」ssia11），1990，　N　5，　p．722・730，

　　　　　　　　　　4．Weisberg，　MK．，41’‘畝GCA，1993，　v，57，　p、1567－1586．

　　　　　　　　　　5．W《）od，　JA．，翻d　Ilashlm（加，　A，　GCA，1993，　v．57，2377－2388．
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Table　2．　Bulk　composition　ofglasses（1－13）白nd　m飢eor“e　m泊rix（14－16）；

110rmalized　to　100　wt．％，

（TIL－TIレ91722；　PCA－P（IA－91082；　WIS－MS－91600）

堺縛“”r孜“ 肌
1

」PC4

2 抱 3

Pご∴4

4
κ邊

5

Pfン4

6

Pc4
7

”伍甘

8

Sio2

Tio2
Al203

FeO

MnO
MgO
CaO
N阻20
K20
Cr203
Nio
P205

59、O？

0．57

15，14

8．62

　　　0

0，75

8、35

．う69

0，74

　　　（1

　　　0

｛1，り4

　）

73．54

4），36

　　9，6

6，lR

　　　（l

　i．28

5，フ5

　L92
1）フ．9

0，．36

　　　0

｛’｝61

　　）

51．88

0．74

6．9リ

L51

　　　0

2L94
1io2

　　　0

　　　0

　1．93

　　　｛）

　　　o

　　　｛’）

54．2フ

ox7
3．17

0．58

　　　（1

20．88

19，3x

　　　O

　　　O

o．86

　　　0

　　　0

　　　0

4675
　　　0

．33、49

　　　0

　　　0

　　0．x

lR．96

　　　0

　　　0

　　　0

　　　0

　　　0

　　　　｝

61．85

0．72

B，74

12．Ol

　　　⑪

096
2．79

　　5．5

　1，18

　　　0

　　　0

0．89

037

56，xり

o，52

P，，．弓4

1L44

0．24

0．64

201

13．5

1．15

　　　0

　　　0

（’

｝、89

22．62

　　0．1

3．44

33り3

0．22

14，∬

o．38

　1．06

0，16

2．84

9、32

3，02

　　　7

荊‘ξ’4Pξ，τ白μ

H侭
9

1・”7．y

10

）レ7∫

11

u7κ

12

防ノ1．v

13 脳 14

躍7∫

15

7w、

16

Sio2　　　　　　　　4i46　　　2田フ2　　　39・95　　　4i38　　　23・・↓7

Tio2　　　　　　　　0．52　　　　2．32　　　　0．15　　　　ご）．92　　　　⑪22

Al203　　　　　　　　7」7　　　　　1・83　　　　　4・0リ　　　　27・32　　　　1　f）・22

　FcO　　　　　　　　　l8．37　　　 42．56　　　　2L48　　　　（）．74　　　 4LO3
1㌧1nO　　　　　　　　　　　　　　　　（⊃　　　　　　0．68｛　　　　　　（1．31　　　　　　　　　　‘）　　　　　　　　　〔）

M皐0　　　　23．19　　19．81　　24、3】　　3，52　　　3．6

CaO　　　　　　　⑪ユS　　　‘）5う　　　∫）n　　　戊1r元　　　　5．S

　N組20　　　　　　　　　26X　　　　　　O．呂　　　　　｛’｝弓R　　　　　　　O　　　　　l．78

K20　　　　　　1」3　　　⑪・08　　　⑪」4　　　　（）　　　0り

Cr203　　　　　0．39　　　2．53　　　7．6り　　　02リ　　　　Ll

　Nio　　　　　　　　　　　　ユ｝　　　　L93　　　　　　　0　　　　　　　⑪　　　　 4．32

P205　　　　　　　　0・3　　　　L34　　　　0．37　　　0・22　　　6，13

」L＿＿＿＿＿一⊥＿＿Lヱ1．

38、21

　　　1’）

　　1．R

34，04

0．37

iX．fハ2

（）．88

　　1．8

fB　3

0．47

L71

0．42

皇9．46

f）12

359
22．06

0．21

2’、戊

　1．53

0161

0．17

0、49

2．44

1）．3x

32，，r1

〔｝．07

2．74

34，62

（｝．35

　19．7

10？

0：77

｛｝．32

fD　46

2．86

　　04

＿」」一

15



THE　INVESTI（｝ATION　OF　SPIIERIJLES　BY　ATO］㌔班I　SCANNING　PR．OTON
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　MICROPROBE

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ココ　　コが1，BORB£LY～K［SS1，1，　RAJTA1，1．　BESZEI）A2，　Gy．　SZOOR2

11nstitute　of　Nuck瓢Reseaxch　of　the　Hunga亘an　Academy　o〔Sciences，

　　　　　　　　　　　　　　　H・’4001Debrecen，　HUngary

　　　　　　　2Kossuth　University，　H－4010　Debr㏄en，　Hungary

Abst1亀act：　Sca！1ning　protonロ1ioroprobe，　a3　a　conユP玉口nenta【y　twh戊1ique　to　elecEro」l　prubc　nljcfoanalysis　haぷ

b己£nused　fb【mcaSUf辻1g　elem自就al　COmpositicm　of　sphe1ゼ呈関occurbg皿Uppe！L　Pan】】（ハnia皿aud　Quatεr血乱ry

wd三ln、膓武s．

Int，r｛）duction

　　　　　Microtek目te8，　cosmic　sph已mles　are　generally　small　alld　roundcd　glass　or　magnetic

obje戊畠、　They　occur　on　fbM　widely　sep田a［ed　territories　of　the　Eart．h’s　surface”streMl

fields’1，　and　two　tektite　regio田as5◎ciatcd　with　impact　crateτs［Glass，1990｝

　　　　　By　thc　continuous　cores　of　drillings　Miocelle，　Pliocelle　ajld　Quatenlary　sediments

were　u肘overcd　in　the　Lit且c　Hllpga曲l　Plain．　We　have　fbund　spheごe　and　drop　like　Ca－dch

or｛hcハーs｛1icatc　glasses　in　thc　upPer　Pannα1ian　layeτs　and　nlagnetic　sph〔…nlles　ill　tlle　Quaternary

allu、1註flat［Sz66r　et　a1．1994，，Gyu］dcza　et　aL　1995］．

　　　　　The　scaming　Proton　nlicloprobe（SPM）as　con1Plement紅y　to　clectron　probe　Inicro一

蹴記ysis（EPMA）is　us記in　geosciellce　reseaτch，　especiaUy　mhleralogy，　petrology，

g口che11Usぽy　and　co8mochemis卵as　a　suitable　method　fbr　qua加口tive，　nondest則cUve

n“croanεdy昌is　of　min、erals，　rocks　al～d　met℃〈）rites［Ryan　et　a1．　1990、　S　ie　1993，　Canlpbell　et

a1，玉990，　Campbe】l　et　T㏄sdale，ユ993］．

The　scalmi119　ProtoΩ11Ucroprobe

　　　　　Amicroprobe　system　of　OxfOrd　Microb¢ams［Grinコe，1991】has　been｛nstalled　in　the

丘stitute　of　Nucle紅Res斑ch　of　the　Hunga⊥・ian　Academy　of　Sci加c器（ATOMKI），　on　olle　of

thのeamlines　of　the　5　MeV　Van　de　Graaff乱ccelerator．

　　　　　The　2　M醇V　proton　beam　of　the　accelerator　passillg　thτough　a　small　oblect　aperture

is動cused　by出e　quadrupole　doublet（comprisillg　two　magnctic（1uadτupole　lellses）on　the

s蹴ple　under　invesUgati・n．1μm2　b信am　spot　size　c鋤be　achieved　witll　cuπellts　su田cient

for　PIXE　analysis，

　　　　　The　microbeam　is　scarハ1led　over　the　samplcS　in　a　contr（沮cd　raster　paれern．　The

l苗ax．imum　8canned　afca　is　25　x　25　mm．　Data　pulsesイfrom　the　saTIlple　detected　by　X覗y，

d㏄［roll　or　paτ目cle　dctector　are　recorded　together　wi出the　il18t舶taneous　X　and　Y　co－

oξdinates　of　thc　beam　in　the　8can．　This　can　be　used　to　collstruct剖elnenta］maps，　to　pfovide

ol1－Une　energy　sp㏄仕a　from　each　dc［cctor．　Tl〕民beam　spot　call　be　s（oppe（l　at　ally　point　in　the

Scat1．

A．11こ11ytica1　ロ1ctllod

　　　　　As　a　consequellce　of　chayged　particle　irτadiatioll　a　Ilumber　of　differe11t　types　of

rad：ation　may　be　pエodtlced・Radiation　or　particles　call　be　detected　to　give　a」lalytica1
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七11fζ｝Tr｝、atiol1，011e　of　the　most　i111pur焔1’lt　techlli～lues　ror　d、c　sca：｝1、in8　pl’oton▲、、icrcハprobe　is　the

partiごe　Ulduced　X－ray　emission（PIXE）［Johallssoll　et　CampbeU，198R］．

　　　　　　The　collisi《）n　of　chaエg¢d　palticl¢alld　tlle　statio11乱ry　atoms　results　ill　tlle司ection　of　an

el己ctf口n　fro111　the　il111er　shell　ofヒhe　ta」’get　atom，］eaving　a　vacancy　there．　This　vacancy　is

但1ed　by紅1　eleclron　from　a　lligher　e互lergy　s亡atel　Excess　of　enポgy　is　emi【ted　as　an　X・ray

phutolぷThe　energy　of　X－ray　is　ch紅acteristic　of　the　target　atom－）etecting　the　IX－ray　photons

with池energy　dispcrsivo　dctcctor，　clcments　ill　a　matrix　of　un㎞own　composition　c叙1　be

▲denti’］ed　alld　quantified，　PIXE　is　providillg　Ilondcstruc巨ve，　multi¢1eme▲1tal　ill　situ　analy畠is

of　sal）ユples　of食ring　limits　of　d己tcction　dowll　to　a　fξw　pPm　with　5－lO％acct｝racy．

　　　　　　In　our　laboratofy　a　Callbcrra　（Li仁hium－drift（冗］sil｛cnl1）　Si（Li：）　dct㏄tor　is　used　fbr

ε舵デ9：ノdispe了sive　X－ray　spectr（ハsc叩y．　To　identify　and　quan1．ify　t｝1e　elelllems　in　the　samPle

under　illvestigation　the　PIXYKLM　programme　package［Szab6　ct　Borb己ly－Ki∬，1993．］have

been　．・lsed，

Samples　and　analys遮

　　　　　It｜the　fralnework　of　the　Little王｛ullgalia」1　Plaill　mapPillg　Project［Scharek（ed）1993］

sa怜p已s　ordered　by　the　Geological　Institute　of　Hullgaよ：y　have　bcαl　collected　from　亡he

borchさlc　Nagy16zs・1（geographic己oordinates訂e：47°34’13“N；】6仁48’04“E），

　　　　　Three　microtcktite　wcre　collecにed　fT◎m　Upper　Pa1m◎niar日聞rly　3ih～t（川己，

　　　　　　　　　　　　V／b：（in　Nし1，439，7　m）：ambcτ，　glassy　sphcrule，

　　　　　　　　　　　V】1：（ill　NL－1，610．O　m）：anlbe1’，　glassy　ellipsoid－like　spheroid，

　　　　　　　　　　　IX：（ill　NL－1，787．61n）l　ambcr，　glassy　do［1ble－d1』◎p

　　　　　　ln　the　Little　Hungarian　Plai11，　surroulldings　of　G6ny並（G）arld　Gy6で一Z4m◎ly（GY）

villag三s　36　drnlings　were　crdeτed　by　the　Geological　Institutc　or’Rungaでy，　in　a　frame

resc塩事℃hパIiitiated　by　U．S．　Gcological　Survey－The　depth　was　I　5　m　and　by　cor｝tinuous　cores

of　dri｛lillg　Holocene　fluvial．　sands　and　gravels　were　uncoverεd．　Magnctic　Spherules　have　becn

illv剖gated　in　this　program．

　　　　　　　　　　　　G－1：metallic　black，　drop・like　sphcroid，　Mcteoritic　du8t，

　　　　　　　　　　　　G－2：dull　black，　ball－like　spherllle．　Vdcallic　origi□（？）or　Impactite

　　　　　　　　　　　　G41　mctaUic　black，　bal1－like　spherule．　Meteoritic　dust．

　　　　　　　　　　　　G－13：duU　black，　ball－like　sphel’ule．　Impact三te．

　　　　　　　　　　　　Gy－1：duU　black，　ball－like　sphcrule．　Mctcoritic　d毛18t，

　　　　　　　　　　　　Gy－2：meta】lic　black，　cracked　ellipsoid．like　spherdd．　F、lct己（）ritic　dllst．

　　　　　　The　above　samples　have　been　amlyzed　by正iPMA（electron　probc　micro－3nalysis）and

the　f（．・110willg」bur　main　geneticしypes　were　distillguislled，

　　　　　　　　　　　　1．Microtektite（glassy　spherulc5）

　　　　　　　　　　　　2．Meteoritic　dust（magneしic　spherules）

　　　　　　　　　　　　3．lmpactlte（lr〈）n－）伽ate　sphe｛：ules）

　　　　　　　　　　　　4・Sphercs　of　ullcleared　oτigir】（igneous　or　n］etanlorphic？）

　　　　　　°ro　obtajll　furthcr　1〕1icroana｜ytical　data，　the　above　salnPlcs～人erc　selected　for　paraneI

　　　　らscaniごmg　Proton　7nicroprobe（μ一PIXE）studies，　too．

　　　　　　In　f］g．1，　PIXE　maps　of　sample　VII，　are　sllown　with　l600μm　scan　size，胡d　G－1

sample　w江h　1000μm　and　250μm　scall　si7e．【11　the　latter　casc　it　is　dcarly　seポ1、　how　to　find

the呵ect　i剛esti・11・n　tlle　basis　of　Fe　X－ray　11・3p　decrcas｛1】g　the　sca・size　in　a飴・w　steps、

PIXE　spectra　were　collectcd　with　a　5can　size　of　less　thell　the　slzc　or　the　spher（ハid．
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　　　　　Identincat．iOnξm（］quallt輌nClエtiOll　or　cl巳m（泊ts　il’1　the　SI）ecしra、㌧．ヒ：：’ピdtme　by　PIXYKLM

pfo烏τとLln・Th¢knowledge　of　the　m司or　elenlem　conc凱tradons　iトr叫uil’ed　丘π　maしrix

corl　ec遺ons，　both　ill　fitting　spect宝“a　and　calclllatir唱　trace　eleme！1t　concentratlolls，　1＼1司or

eleIneilt　COIICelltratiOI1》Obtailled　by　the　eleCtrOn　111▲C∫OpfObe　an乱1yS三S　WCrC　USじd　fOr　CalCU］atiOr｝

111atrix　corrcctions．（lt　should　b引10ted　tilat　the　us⑪f　matnx　determirled　by　EPMA　may

result　error　in　concentTation　caユculation．　EPMA　determines　the　matτix　t◎depth　1．－2μm　while

inμ・PIXE　this　d¢ptll　is　10・201Lm，　theδample　volume　is　differe｛1L）In　case　of　micro・

nle胎oξ．ites　concetltration　da臼were　nomユaliz◎d　to　Ca，　in　case　of　magllctic　spherules　to　Fe．

　　　　　Reslllts　ofμ一PIXE　analysis　togcthcr　wi［h　the　results　of　electru！1　probe　micro－analysis

G三PMA）are　showl日n　the　table　l　alld　t乱ble　2．　Na　and　Mg　data　are　missing　in，↓－PIXE

be藺1鵬the’X－rays　ohhcse剖eIひ凱ts　are　absorbed　ill　the　25μm　thlck　Be　win（low　of　the

Si（Li）detectoL

Table　L　Cornposition　of　various　lnicrollle【eorit已s　collected　｛iro111　Nagy16zs－L　boreho｜e．

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（C．Oncel、trations　are　givell　il1　％）
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Table　2．　COmposidon　of　magnαic　sp1ユerules

　　　（Concen㎞丘o血s　are　given面％）

1 G－1 G－B G三2 G－4 GY4 GY4
‖ EPMA μ一PIXE EPMA μ一PDζE EPMA　l μ一PIXE 1…PMA μ一PIXE EPMA μ一PIXE 日PMAμ一P】D⊂El

l
Al 5－49 0，225 Mg 2．76 Mg 3．30 1
Si 2．⑪8 1，169 垣 19．51 0，工34 A1 31．46 o，611 A1 4．49 0，181 AI 3．29 0，078 A正 3．29 2，467 1
P sil34．8d　3，853 Si 3ユ．49 9，670 si 1V40 1，276 Si 6．15 3，314 Si 6．15 0，545

．

　s αユ931 P
t

」0．504
s

　　P L96μ890 P o，328
≧　P ±

0，557 P ．

0，473
1
l
i

C1 0．08 0，345 s 0．65 0，098 s 1．17 0，180 s
l
o
2
3
6
「

S 0，148 s 0，176

｝
｛

K 0，085 C1 α32 0，119 Cl 0－62｛0．355 C1 o．11 o，293 Cl 0．33 α348 C1 0．33 0275 …

i Ca！0．09 0，071 、K 0．45 0，205 ，　K ｜

02ユ　｛0．ユ90　　　零 K 0，099
　
K
●

0，034 Kl 0，029

…

Cr 0．12 o．田o，

．｛しCa

14．97 5，689
Cal6c47　　8．9〔汀　　1 Ca o．41 0，492 Ca 0．31 0．116’ Ca o．31 0，⑪46

…
…
｜
1l

M
n
I

0．63 0，405 Ti 0．39 0，124 Sc α081 Ti 7．93 6－027 Cr o．11 0，176 Fe 88．37 88，370

｝
F
e
｛

9L34 91，340 Ih4n 0．04　、 0，057 Tl 0．8310382 Cr 0．α 0，064 Mn 1．03 1，682 Cu 0，096 ，

¶　Ni
0，540 Fe

　兵
25．72　25．720 Fe 22．70　22．700 ㎞ 1．14 L245 Fe 88．37 88，370 Nb 0293

ic・1
！
0
．
1
1
3
，

Cu i
｝0－03＄ Ni n，129 ’

Fe、9430　194、30n　． cul
0．H7 Ag

　
0
．
4
0
， 0，670

．
，

｛Z・ 0529 晒 LO59 Cu 0，054 恥 0，427 細 1」03 Ba
i・．・留 ｝

t
1恥 0，110 A9 0．24 α246 Zn 0．05 0，035 Pd 0231 Ag 0．40 0，938 Hf 4，221 …

き
｝　Ag

0．ユ6 0，599 1 As 0．43 0，045 Ag 0．20 0，657 Cd O，145 …
1

Ba 0，076 Sr ⑪，170 Ba 2，693 Hf 1，340
1

Nb 3，174
1

Ag 0．12 0，403
1 ‖



　　　　　In　lnicrolnet｛oorite　san1P三e　V〆b　and　IX　P，　CI，　Sc，　CT，　Ni　alld　Nb，三n　salnPle　VII　C1，

Ni　and　Zr　elemellts，　not　detected　by　EPMA，　have　be帥向und　byμ一PIXE．　The　shape　of【he

samPlc　IX　is　a　doublc・droP．　Analysis　wcrc　made　on　bαh　drop　to　get泌丘，1mation　about　the

holnt）呂enεity　of　the　oヒ日ect．

　　　　　111case　of　magllctlc　spllcrules　similar　dif丘rences　c祖be　seell　betwe凱the

conc飽tration　data　obta1恥d　by　EPMA　a」ハdμ一PIXE、

Collch15ion

　　　　　We　have　tried　to　demollstr誕e　here　thatμ一PIXE　call　be　a　comp已mellt其ry　technique　tO

EPMA　in　spherulites　rcscarch，　T｝1c舩mc　5amples　wcre　analyzed（’1n　the　same　position．

EPMA　provided　matrix　concentrations，μ一PIXE　gave　more　elell）ents、　We　will　make　effbrts

in　th君future　to　get　n〕ore　re∬abie　trace　element　Concentration　data　detcrminillg　the　n】atrix　by

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ぺ’よ一PIXE，　tOO．

Ackllf・wledgemellt

　　　　　Tlus　work　was　supportcd　by【he　National　Reseafch　Fo田1（lati（・nσFKA　No　I　742　al1（1

0TKANoAO80，
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COMPAR工SON　OF　SPECTRA　OF　APOLLO－AMOR，　HUNGARIA’　BELT　AND
　　　　　　　　　入STERO工DS　工N　A　F工LTER－SPANNED　COLOUR　SPACE

OTHER

　　　　　　　　　　　　　Sz．　B6rczi1，　Agnes　Holba2　＆　B．　Lu｝くacs2

1　Dean’s　Office　of　R．　E6tv6s　University，　H－1088　Rak6czi　丘t　5　and
　　Dept．　of　As七ronomy　of　R・E6tv6s　University，　H－1083　Ludovika　t6r
　　2，　Budapest，　Hunqary
2　Central　Research　工nstitute　for　Physics　RMK工，　H－155　Bp．　114．　Pf．
　　49．，　Budapes垣ヒ，　Hunqary

ムBS！PR入CT
　　　　　We　simulate　to　observe　asteroids　throuqh　3　specific　filters
and　without　theln．　The　filter　spectra　depend　on　assumptions　of
dominant　mineral　components，4selected．　We　compare　the　colour
coordinates　of　Apollo－Amors，　bel七　asteroids，　and　some　few　other
specific　bodies．　The　｛C，O、P，工｝　tetrad，　characteristic　for　mete－
orites，　is　insufficient　even　for　Apo］ユo－Amors．

1．　工NTRODUCT工ON
　　　　　For　　g　months　two　　sets

available　，for　study　at　the
sample　set，　by　the　courtesy
Orite　thin　SectiOn　Set　by
of　Polar　Research，　Tokyo，
study　of　these　materials，
extraterrestrial　solid
a　study　of　investiqatinq
diverse　asteroid　belt　via　reflected

　　　　　　of　extra・ヒerrestrial　ma七erials　were
　　　　　R．　E6tv6s　UniVerSity：　a　lunar　rock
　　　　　of　NASA，　USA，　and　an　Antarctic　mete－
　　　the　courtesy　of　the　Na七iorla1　工ns七itute
　　　　Japan．　The　simultaneous　presence　and
　　　presentinq　as　good　a　cross　sec七ion　of
state　matter　as　possible　today，　七riqqered
　　　the　Inaterial　constitution　of　七he　Very
　　　　　　　　　　　　light．

2・　習工LTER工］NG

　　　　　We　observe　the　asteroids　throuqh　3　filters，　op七ilnized　for
discrimina七inq　4　1na“ヒerials，　fundamental　in　meteorites：　工ron，　Py－
roxene，．01ivine　and　Carbonaceous　chondrite．　The　method　is　de－
scribed　elsewhere　（B6rczi，　Holba，　Luk6cs　1994））．　The　optimum　must
be　approximated　by　existinq　filters．　工n　the　ca七aloq　of　Spezial
Glas　Gmbh，　Mainz，　we　found　3　filters　approximatinq　optima　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　｛KG　4，　RG　9，　BG　7｝

3．　！PHE　工NPU田　DATA　OF　！PHE　ANALYS工S
　　　　　The　Inain　tarqet　of　the　present　test
Apollo－Amor　qroup．　We　compare　theln　to　other
ユ・　Aρoユユo－Amor5

　　　　　Earth－crossers

the　biqqest　chance
should　be　familiar
qiven，　but　one　has
｝311瀦α；；r。｝翅

（q）．

2．　Mars－crossers
　　　　　Best　analoqons
substantia1
3．　1ヲーa5亡eroゴds　or

　　　　　At　the　irmer

called　after　434
small　for　detailed
SOlar　System　（LeWis
should　be　nearest

is　the　Earth－crossinq
impor七ant　qroups　too：

of　serious　eccen七ricity．　Their　fraqmen七s　have
to　collide　with　Earth，　so　their　colnposition

　amOnq　Ine七eOriteS．∵工n　the　data　syStem　　6　are
鵠♂Pε：鑑Pぽぽff；吾§2七：丁鑑、話a：齪：品

spectrum　（e）；　1862　Apollo　（f）；　2100　Ra－Shalom
We　are　not　qoinq　to　resolve　土he　controversy　of　Toros．

　　　　　　　　to　Apollo－Amors．　One　of　them　is　well－known，
and　available　among　the　data：　433　Eros　（h）．
　　　　　　　　　　　　　ぞ　　　　　　”Huηgarユas”

　　　　　　　end　of　the　Belt，　nearest　to　Sun，　a　qroup　is
　　　　　Hunqaria　（Hiraya孤a　1918）．　Most　Hungarias　are　too
　　　　　　　data．　According　to　the　zonal　structure　of　the
　　　　　　　　＆　Barshay　1975）；　then　Hungarias’　compositions
　　　　　　　to　those　of　the　inner　s劒ヒony　planets．　3　sub一
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s七arltial

but　tWO
　　　　　　　
Hunqarla・
4．

　　　　　One

E－aster。id・rre。ften　Flassified　t。qether，　as　aubrites，
　　　them　are　ln　the　Inaln　belt，　only　Hungaria　is　a　trueof
　See：　44　Nysa　（i）；　64　Anqelina　（k）；　434　Hunqaria　（1）．

Me亡amorphs
biq asteroid

　　　■
differentiated　partially：　metamorphised
　　’　　　　in七〇　zones：　349　Dembowska　（In）．

but
nodヒ　completely　dエfferentエa七ed
5．B工9ger　Beユt　astero工ds
　　　　　The　first　items　of　asteroid　lists　are　more　substantial，　thar1
七he　last　ones，　and　have　more　chance　七〇　belonq　to　the　Main　Belt．
Previously　（B6rczi，　Holba　＆　Lukacs　1994）　we　studied　the　first　20．
Here　we　qive　the　points　for　8，　the　first　5　and　some　ilnportant
other　3．　The　remaininq　12　can　be　seen　in　the　previous　paper．　The
list　is：　1　Ceres　（n）；　2　Pallas　（o）；　3　Juno　（p）；　4　Vesta　（q）；　5
Astraea　（r）ラ　10　Hyqeia　（s）；　13　Eqeria　（t）；　16　Psyche　（u）．
　　　　　　■6．Varユou5　s1ηall
　　　　At　rヒhe　end

farthest　obゴects
amonq　thelnselves・
（w）；　2201　01ゴato

ob戊ec亡s

of　the　database　very　probably　the　smallest　or
　can　be　found．　They　may　differ　very　much　even
　We　selected　4　0f　them　from　the　end：　1830　Pogson
（X）；　3102　（y）；　5797　（z）．

4・　RESULTS
　　　　　Le七　us　see　Fエqs．　1－2．

The　llmeteoritelI　tetrahedron
meteorites．　However，　this
teroids　in　studyl　it　does
20　（B6rczi，　Holba，　Lukacs
tetrahedron
cept　for　　13　Eqeria．
henceforth．）The　asteroid
the　24　studied，
　　　　　The　Apollo－Amors
rite　tetrahedron　　（1566
2100　Ra－Shalom），　3　more　are
　　　　　433　Eros，　is　similar
The　　biq　　Belt　　asteroids
｛C，工，5Astraea｝　border　of
a　Slnall　area，　partly
ies，　shifted　to　the　　’
the　reqion　　of　biq　Belt
Smal10b］eCtS　SCatter’
　　　　　5　Astraea　is
rlot　too　far　frolw　4　Vesta，
quite　a　C　chondrite，　1620
Juno．　The　　two　points　for
first　Toro　could　be
roxene　added，　the　second
are　not　in　the　position

　

1s　near　to　349　Dembowska，
2100　Ra－Shalom　is　near　to
outside　of　the　reqiorl　of
P）．　Mars－crosser　433
　　　　　Each　E－asteroid　shows
Anqelirla　lies　in　the　　　　’
garia　iS　nearer　tO　the　O
　　　　　Finally，　amonq　the
the　（5　Astraea，O）　edqe，
2201　01］ato　and　5797　are　’
2201　01うato　is　　　　　　　　⑨　’

｛C，O，5Astraea，工｝
　　　　　　　　　　（Marqina1

and　the　exception
　　　　　　scatter　widely．
　　　　　　　　工carUS，

We　wilLdistinguish　two　tetrahedrons．
　　is　spanned　by　｛C，O，P，工｝，　dominant　in
tetrahedron　does　nσヒ　contain　many　as－
not　con七ain　the　maゴority　of　the　first
1994）．However　we　found　an”asteroid“
　　containinq　all　the　first　20　0nes　ex－
　　　　　deviations　are　iqnored　here　and
tetrahedron　contains　23　asteroids　of

　　　　　　　ユs　aqaln　13　Eqerla．
　　　　　　、58。』。吉誌宝ξ、量e認h三雷t認三

　between　5　As七raea　and　the　OC　edge．
to　5　Astraea，　not　to　the　Apollo－Alnors．

　　　　　　　　　　suqgests　lror1十〇11v工ne．　As　told　above，　we
　　　　　　　　　　to　explain　the　discrepancy．1862　Apollo
　　　　　　　　　　　　but　shifted　to　O＋C　（or　P＋C）・　Finally，

　　　　　　　　　　　1．　But　in　genera1ピthe　Apollo－Amors　are
　　　　　　　　　　biq　Belters，　to　the　direc七ion　of　O　（or
　　　　　　Eros　very　much　mimics　5　Astraea．
　　　　　　　　　　　　　individual　features．　44　Nysa　and　64
　　　　　　reqlon　ρf　biq　Bel七　asteroids，　but　434　Hun－

　　　　　　　　　corner．
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　コ　　　　　　　　　　diverse　small　bodies　1830　Poqson　ls　◎n
　　　　　　　　　3102　coincides　with　1620　Geoqraphos，　and
　　　　　　　　　　ユn　七he　reqion　of　big　Belters・　Specially

rlot　unslmllar　to　4　Vesta　and　1566　工carus・

　　　　　　　occupy　　a　　thin　　reglon　　almost　　on　　the
　　　　　　the　asteroid　tetrahedron．　The　3　E－s　span
　　overlappinq　with　the　reqion　of　biq　Belt　bod－
　　dlrection　of　O．　349・Dembowska　deviates　from
　　　　　　asteroids，　to　the　direction　of　O．　The
　　　ln　the　whole　asteroid　tetrahedron．
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ロextrema1．　As　for　Apollo・－Amors，　1566　1carus　工s
　　　　　　　which　is　surprisinq．　1580　Betulia　seelns
　　　　　　　　Geoqraphos　is　unique，　but　resembles　3
　　　　　　　　　1685　Toro　are　widely　separated．　The
　　reproduced　from　5　Astraea　with　some　15毯　py－
　　　　　　　　　　　　　　　・　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　●　　　　　　■
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6．　DISCUSS工ONS
　　　　　The　lneteorite　and　asteroid　tetrahedrons　definitely　differ，
as　if　one　imporrヒan七　componen七　〇f　S　asteroids　is　poorly　represen－
ted　　（or　recoqnised）　in　meteorites．　Which　is　七his　cαnponent　and
why　is　it　poorly　represented　in　meteorites？
　　　　　The　extra　component　is　strongest　in　5　Astraea．　As　for　the
actual　materia1，　the　filter　method　cannot　uniquely　select　idヒ．　The
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　●　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　．

Inos七　harmless　quess　エs　based　on　the　zonal　theory．　工t　ls
that　asteroids‘　chemical　composition　tends　to　change　with
distance，　expected　as　well　froln　the　conderlsation　theory．
　　　　　Pyroxene，　01ivine　and　iron　all　represent　七he　，lwarm1D
Systeln；　in　the　main　belt　the　telnperatures　were　lower・
　　　　　Features　of　5　Astraea　not　colnmon　with　the　pyroxene，
Inetal　　and　　carbonaceous　　chondrite
antiqorite，　one　variant　of
role　in　the　Barshay－Lewis
and　according　to　the　Barshay－Lewis
sation　is　expected　ゴust　somewhere　in　the　distance
bel七　（B6rczi　＆　Lukacs　1994）．　An　idea　that　in
low－melting　　serpentine　　would　　replace　　the
hiqher　meltirlq　points　of　the　inner　System　is　not
sible，　and　would　fit　halway　into　the　sequence
on　Earth，　Luna　and　Mars，　and　dirty　ice　on　Jovian
　　　　　防7hy　this　materia1　（anythinq　it　Inay　be）　is
meteorites？　To　be　su君e，　4　0f　the　7　Apollo－Amor
meteorite　trianqle，　so　they　may　be　source　bodies
but　the　other　3　cannot．　Various　guesses　can　be
wea七hered　away　on　Earth．　But　it　is　hardly
showers．　工t　is　possible　that　‘lastreait”　is　a
su「vive　temPe「atures　above　270　K，　10st　if
AU，　and　then　younq　Apollo－A皿ors　are　evolvinq
rite　tetrahedronl　four　already　has　reached　it，
represent　steps　of　evolution　in　the　sequence
and　finally　Apollo．　This　would　be　conforln　with
Eros，　justηot　Earth－crossing，　is
　　　　　The　qeneral　picture　is　conform
scheme．　There　the　material　　　　　　　”
wherl　qoinq　away　from　the　Sun．　And
434　Hungaria，　are　shifted　froln　the
wards　the　O　poindヒ，　and　Apollo－Amors
1566　工carus　　is　si孤ilar　to　4　Vesta
hea七ed　up　at　O．19　AU．

known
SOlar

コ

1nner

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　の　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ol1Vlne，

　　　　　　　　spectra　are　compatible　with
　serpentine，　which　has　an　ilnportan七
conderlsation　　（Barshay　＆　Lewis　1975），
　　　　　　　　prototemperatures　its　conden－
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　of　the　asteroid

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　the　asteroid　belt

　　　　　　　　　　　　　　　　　crust　　silicates　　of
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　コ　　　　　　ロ
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　a　prlor1　工mpos－
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　feldspars　　　　　　　　　　　　　　　　　　between

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Iwoons．

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　not　familiar　in

　　　　　　　　　　　　　　　　　　points　are　in　the

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　of　meteorites，

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　tried．エt　may　be

　　　　　　　　　　　　　reported　even　in　fresh
　　　　　　　　　　　　　　　　　　matter　unable　to
　　　　　　　　　　　　　　perihelia　are　below　l
　　　　　　　　　　　　　　　　　towards　the　meteo－

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　and　the　other　3

　　　　　　　　　　　　　　　　　Toro　1，　Geoqraphos

　　　　　　　　　　　　　　　　　　the　fact　that　433

　　　　near　to　the　Astraea　point．
　　　　　　　　with　the　zonal　condensation
composltエon’shows　a　definite　七rend
　　　　　　n碗，”Hunqarias‘㌧or　at　leaSt
　　　　　　Belt　plane　｛C，工，5Astraea｝　to－
　　　　　　　are　shifted　even　more．　Maybe
　　　　　　　because　is　repeatedly　beinq
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ABSTRAC田
　　　　　The　salnples　of　the　N工PR　Antarctic　Meteorite　Collection　have
been　arranqed　in　a　supposed　me七amorphosis　field　spanned　by　such
七hermal　effects　as：　diffusion，　volatile　evaporation，　mel七inq　and
differentiation．　The　lltrianqle－field“　has　been　divided　by　esti－
ma七ed　isotherms　cominq　from　a　model　calculation　on　thermal　his－
tory　of　meteoritic　parent　bodies　dependinq　on　solar　distance　and
body　size．

1．　工NTRODUCT工ON
　　　　　MeteOriteS　are　i）

tion　ii）or　fraqments　of
of　asteroids，　iv）　or，
Luna　or　Mars）．　So　they
（and　so　in　oriqinal
try　to　apply　an
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　●

either　the　leftover　of　the　planet　forma－
　composite　bodies　as　colnets　or　iii）　chips
rarely，　chips　of　substantial　planets　（as

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　composltlon）

　　　　　　　　　　　　　　　　approximate

the　Japanese　Antarc七ユc　Meteorlte　Thln　Sectエon　Set．

ma￥ differ　in　α）　oriqinal　solar
’　　　and　B）　thermal　history．
scheme　for　explaininq　the

　●　　　　　　　　　　　　　　　　　　　●　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　■

samples

distance
Here　we

　　　　　　in

2．　TR工ANGL8　SCHEMES
　　　　　Haih　colnponehts　of　the　condensed　bodies　in　the　Solar　System
can　be　classified　as
　　　　　1）　Metal　（Mainly　FeNi，　FeS　included），　a　hiqh　temperature
　　　　　　　　componerlt；

　　　　　2）　Stone　（silicates，　metal　oxides，　＆c．），　a　middle　tempe－
　　　　　　　　rature　component，
　　　　　3）　工ces　（or　bound　H20’　NH3’　＆c・）’　a　low　七emperature

　　　　　　　　component．　　　　　　　’
The　first　part　of　our　composite　Flqure　shows　how　the　me七eorites
populate　the　七rianqle．　Interestinqly　enouqh，　meteorites　apPear　in
which　all　3　components　appear．　The　工　corrler　is　unpopulated　in　the
salnple，　and　extraterrestrial　ices　are　practically　absen七　in　the
meteorite　literature．　（Cf．　（B色rczi　＆　Lukacs　1994；　an　unconfirlned
even七　was　reported　froln　continental　China　in　March）．They　would
survive　in　the　Antarctic　interior　but　hard　to　detect　ice　on　ice．
　　　　　The　samples　are　products　of　a　thermal　history　of　4．5　billion
】ζ⇔ars．　This　thennal　history　depended　on　size
But　first　let　us　see　a　phenomenoloqlc℃lasslfエcatlon
history．
on　the
Inordial
tionally
1ηally
the

コ

lrons
terialS

　The
lef七　corner　（PRIM，
from　Venus　to　the

　separated）　Ina七ter
　　　　　　　　　　　but　not

　　　rig∫ht　　one．　So

　　on　the　upper
on　the　lower

　　　　　processes　are
　　◆

second　trianqle

　亡ransformed
lower
　are

transforminq
VOlatiles）

a

riqht
riσht

f
l

O
C

our　Fiqure　has
or　C2　chondrite，
　　d工ffere刀亡工a亡ed

and　solar　distance．
㊨　　　’　　　for　thermal

　a　pr力ηordlaヱ　staqe

Belt）、，

on　the　upPer　riqht　corner
differentiated　final
iron－－lost　　basalts　　and
　　edge　and　carbon－　and
　　corner．　Without　differentlatlon
heatinq，　diffusion　and

supPosedly　pri－
　（DIFF，　qravita－
　　　　and　a　亡力er－

staqe　　（EVAP）　on
　　　silicate－lost
　water－lost　Ina－
　　　　　”　　　the
evaporation　（of
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3．　PROCES8ES
　　　　　AImost　all　possible　processes　are　driven　by　heat　in　the　pos－
sible　parent　bodies　of　meteorites．　So　froln　lef七　to　right　in　the
second　trianqle　the　inteqrated　heat　impact　is　qrowinq，　while　from
down　to　upwards　the　qravitation，　i．e．　the　size　of　the　body．　They
correspond　to　each　other　via七he　apProximate　formula
where　F：iiぽ縫擾ごt　p。．ducti－rat。　in　v．、ume　u墨，　k

is　the　heat　conduction　coefficien七’　TE　is　the　equilibrium　temper一
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ピis　the　solar　distance　and　R　　　　　　　　　　　　　　　　　orbit；　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　is　the　ra－a七ure　at　　　　　　　　　Earth　l　s

dius　（Holba　＆　Lukacs　1994）．
　　　　　Then　in　a　slnall　body　far　from　Sun　the　original
remains　　（left　corner），　in　a　small　body　near　to　Sun
　　　　　　　　　　　　　．　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　●　　　　　　　　　●

happens　but
in　a　larqe

dlfferentlatlon　does　not
body　　（at　any　distance）

（upPer　riqht　corner）．

　　　　　　　　　　　　　　　　composition

　　　　　　　　　　　　　　　　evaporation

（lower　riqht　corner），　while
differentiation　　is　expected

m。in、鵠’呈le’：h漂晋i工篇’芸d鵠盟：ぽ轟瓢＄u鞘「e鑑：碧

；：：。＝y㌃。艦ご，誌当も‡：C霊惣ni認．：離Yn；。壽：t：二n：慧

mation　is　possible　for　the　initial　radio－AI　concentration，　if　we
assume　that　k　was　rou⊆∫hly　similar　to　七hat　of　Earth．　Then　one
gets：
　　　　　　　　　　　　　　　　　　老（・－R／Rcr）・＋Tcr（R／Rcr）・　　　　（3）
　　　　　　　T＝．TE（rE／r）

silicates．　The　correspondinq　temperature　is　cca．　1800　1〈　for　FeNi．
　　　　　Now，　observations　seem　to　suqqest　that　the　biqqer　asteroids
are　differentiated．　The　picture　is　not　clear　because　it　　seelns
that　349　Dembowska　is　only　partly　differentiated，　but　44　Nysa　is
completely　such．　A　possible　explanation　is　that　44　Nysa　Iγas　the
mantle　　of　　an　　asteroid，　whose　　iron　　core　miqht　　have　　been　　135
Hertha．　工f　so，　then　differentia七ion　started　from　Rcr　駕　65　km：
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　in　the　future　but　now　will　do．七his　value　may　　　　　　　　　　　　　　　have　to　be　revised

？he　third　part　of　our　composite　Fiqure　is　a　topoqraphic　plot　for
the　central　temperature　of　an　asteroid　of　dis七ance　r　and　size　R
shortly　after　forlnation，　and　line　A　there　and　on　the　second　tri－
anqle　is　the　line　at　which　a　molten　iron　core　developed．　We　ex－
pect　pallasites　ゴust　the　riqht　of　this　line　and　mesosiderites
コust　to　the　left　of　it．　Aubrites　and　basaltic　achondrites　must　be
farther　to　the　riqht．
　　　　　Goinq　down　in　temperature，　somewhere　a　temperature　is　fourld
懸：e鑑謁atξζまa＞i：：tt繋i認㌍「霊。三゜鴨・2’鷲et芸：e認ndl：圭：

7・105y，・。　heatinq　seri・u・ly　decreases　after　a　milli・n　year．）We

do　not　have　olivine　diffusion　coefficient　in　olivine　at　reach，　so
we　quessed　this　temperature　to　be　at　1200　Co．　That　is　line　B　sep－
aratinq　chondrites　fromn　achondrites．
　　　　　The　next　line，　C，　is　where　the　C　diffusiion　durinq　the　hot
million　yea「s　is　still　macroscopic，　ile．　cca．　1　cm．　At　the　upper
end　of　this　line　seems　to　be　the　ureilites．　On　the　line

㌫。gl鍵繋璽蕊t蕊＝nf：三・瓢隠⊇；：と
tile　qases　in　auqite，　arld　for　them　1000　Co　would　be　needed　for
this　value　of　D　（Fecht二iq　e七　al．　1960．）
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barrier）　and　2）　エn　the　H6qarlas　method　of　Fe　reducqヒion　wi・ヒhout
meltinq　the　process　needs　cca．　10　days　at　1100　Co．　Then　one　can
extrapolate　and　qets　the　surprising　result　tha七　at　410　Co　it
　　　　　　　　million　years．　This　temperature　is　a　far－fetched　extrapo－
　　　　　　　　but　we　have　no　better，　and　this　is　line　D．　This　line　sep－
　　　　　　　　　　from　C2，　and　all　E，　H，　L　and　LKL　seem　to，10e　riqht　from

　　　　　Line　D　is　the　rヒemperature　where　FeO　can　be　reduced　to　met－
talic　Fe　in　a　million　years．　We　do　no七　know　reaction　rates　for
FeO　in　silicates．　However　metallurgic　experiments　tell　us　tha七1）
the　reaction　FeO＋C　－＞　Fe＋CO　has　an　enerqy　barrier　equivalent　to
cca．　19400　K　（therl　CO　reduces　another　FeO　molecule　without　energy

takes　l
lation，
arates　C3
it．

　　　　　Finally　we　rlote　that　C　diffuses　in　エron　very　easily．　at　the
meltinq　　point　　of　carborlized　　iron　D（T）　seelns　to　　be　　O．001－0．01
cm2／s　（Shewnon，　1963）．　Therefore　if　the　iron　core　can　be　formed，
C　can　diffuse　out　froln　km　depths，　and　so　one　expects　only　minor　C
content　in　iron　meteorites　or　at　the　surface　of　iron　asteroids

　　　　　Line　E　is　the　water　loss．　Serpentine　perceptibly　loses　water
at　600　Co　（Mason，　1962），　but　now　slower　rates　will　lead　七〇　water
loss　in　a　million　years　too．　By　a　sheer　quess　we　aqain　halve　the
absolute　tempera七ure　which　was　qood　for　reduction，　and　qet　some
160－200　C°．　Maybe　this　is　the　dividinq　line　between　CI　and　C2．

（whence　the　mantle　has　been　peeled　off）．

4．　CONCLUS工ONS
　　　　　The　second　trianqular　field　shows　that　the　N工PR　Set　well
represen七s　a且the　different　ma］or　therMl　transformations　within
and　outside　of　the　meteorite　parent　bodies．　One　sees　that　the
lower　half（where　solar　heat　dominates　the　internal　one）is
合liqh七ly　more　popula七ed　than　七he　upper　one，　bu七　this　is　probably
a　　selection　　effect，　because　　bodies　　crossinq　　terrestrial　　orbit
have　more　chance　to　be　Ineteorites，　and　such　orbits　may　have　quite
small　perihelion　distances．
　　　　　By　comparinq　the　trianqle　field　to　the　topoqraphic　fiqure
one　can　rouqhly　quees　the　size　and　orbit　of　the　parent　body　of　a
meteorite．　The　vertical　positions　at　the　upper　third　of　the　tri－
anqle　are　somewhat　uncertain，　and　one　could　improve　theln　by　look－
inq　at　the　C　concentrations．

入CKNOWLEDGEMENτS
　　　　　The　investiqation　has　been　possible　bY　the　courtesy　of　the
N工PR，　Dep七．　of　Antarctic　Meteorites，　10anirlq　the　Set　七〇　the　R．
E6tv6s　University，　Budapest．　Partly　supported　by　the　MEC－94－1613
and　the　fund　llBudapest　Bank　Budapest6rt“．

REFERENCES
B邑rczi　SZ．　＆　1」Ukacs　B．　1994：　KFKI－1994－11
Holba　Aqnes　＆　Lukacs　B．　1994：　1くFIく工一1994－22，　p．

｝4ason　B．　1962：Meteorites，　J．　Wiley＆Sons，　New　York
Shewnon　P．　G．　1963：　Diffusion　in　Solids，　McGraw－Hill，　Toron七〇
Fech七iq，　H・’　Gen七ner’　W・’　Zahヱ主ngerr　J¶　工960喝　GeOch↓功咋　Co騨ロQchP口
　Acrヒa．　19¶　7Qr・フ9q

Yanaエ，　K．，　1くoゴ‡ma，　H－．，　e七　aユ、　198フ．　photog誓aph主c　c司t二ε｝log　Of　七he

　Antarct‡c，Me七eor‡ltes．　Na七‡onε11　エn尽七主t二u七e　of　Polεlr　Research，　Tokyo

一 28一



，9．

Iro

3－’2

　　　Stone

　　・『或δ品

Fig．b．　Arfanqemen七〇f
the　N工PR　Me七eori七e
COllec七iOn’s　samples
in　a　七rianqle　field
spanned　by　七hermal
effec七s．　The
七atiVe　iSO七hermS
were　es七ima七ed　on
the　basis　of　Our
model
shown　On　Fig．c．　The
A，　B，　C，　D，　and　E

lines　correspond
to　七he　appropri一　　　α亡

ate　isotherms　in　七he
r－Rregion　Of　Fig．c．

Fiq．a．　The　arranqemen七　〇f　七he
samples　of，七he　N工PR　An七arc七ic
Me七eOri七e　Thin　Sec七ion　Se七　in
a　．cOmpOsi七ional　七rianqle　span－
ned　by　七he　七h工ee　basic　rocky
cOmpOner1七s　Of　the　SOIar　Sys七em．

Mos七　〇f　七he　sample－posi七ions
can　be　found　in　the　vicini七y
of　the　upPer　corner‡　s七〇ne，　so
七hiS　reqion　has　been　enlarged．

D’FF，

，～200°

～杉00

七en－1『尺∫♪イ．

　　　　　　　　　2　　，28

　　　　　　W61fεr∫055　E

calculatiOnsてroη＿1（e《或ノCr！oれD

4りrα5‘on

　　　／¢4ぷ古

　　一2．5　－2．0　－1．5　－1．O　－0．5　0．0

5．0

4．5

4．0

3．5

3．0

2．5

2．0

　　－2．5　－2．0　－1．5　－1．0　－0．5

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　1n　r

9
0
2
3

b
「
～
ρ

　　イ4
1。

。4∫、

°イ3

0231

cαrβon
cど：nf∫’γγ～eヂζr

∂仔

0．5 1．0　　1．5

oイ6

020
0a身

＼

o仔
　　　　。イ8
02イ．

。z『・。22

（二hon4ア（イ∫ε5

2．0

1

1300　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　900

　　　goO

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　500

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　’

吟

0．0　0．5
／AU／

1．0 1．5 2．O

5．0

4．5

　26’o

1nR！km／

　　　A－1800K
4．O　B－1500　K

　　　C－1300K

3．5　D－　700　K

3．0

2．5

2．0

　O　O
〃4三

600
　00
子8

mεlf助
o∫lr。h

石聡2

E－　500K

Fig．c．　Model七empe－
ra七ure5／in　K／in
七he　r／solar　dist・／
and　R！body　radius／
七hermal　hist（bry－ifield
of　l　million　yrs．
！A，B，　C，　D，　and　E

correspond　七〇　Fig．b・
aPPエOPエ↓a七e　lines・／

一 29一



A　COHP入RISON　為MONG　CHONDR工宝E　COMPOS工IPIONS
　　　　　　　　SZ．　B6rCZi1　＆　B．　1」UkaCS2

1Deanls　Office，　R．　E6tv6s　University，　H－1088　Rak6czi丘t　5．，

　　Budapest，　Hunqary
2　Central　Research　Institu七e　for　Physics　RMK工，　H－1525　Bp．　114．
　　Pf．　49．，　Budapest，　Hunqary

入BSΨRACT
　　　　　AIthouqh　chondritic　meteorites　（wi七hout　qlobal　differentia－
tion）　show　a　larqe　variety　in　chemistry，　structure，　＆c・，　not　all
loqical　possibilities　appear．　This　suqqests　the　possibility　of
qenetic　connectiorls．　We　concen・ヒrate　on　the　dependerlce　of　carbon
content　on　petroloqic　class．

1．　工NTRODUCT工ON
　　　　　The　Antarctic　meteorite　collectinq　proゴect　is　a　qreat　possi－
bility　to　qe七　a　true　cross　section　and　statistics　about　the　mate－
rial　composition　of　the　（ou七er）　solar　system，　because　i）　survival
chances　of　fraqile　meteori“ヒes　are　somewhat　better　than　in　other
terrestrial　　localities；　ii）　any　　stony　　obゴect　　is　　equally　　cor1－
spicious　on　an　ice　field．　However　even　before　this　proゴect　it　was
known　that　not　all　loqically　possible　classes　are　equally　abun－
dant；　what　is　more，　some　classes　are　absent．　This　suqqests　qe－
netiC　relatiOnS　amOn∀SOme　ClaSSeS．
　　　　　In　this　paper　we　use　a　kind　of　the　van　Schmus－Wood　（1967）
classification　of　chondrites∫　it　is　remarkably　transparent，　usinq
a　letter　and　a　nUmber．　（For　the　different　C　types，　see　Ottinq　＆
Zahrinqer　　（1967）．）　The　　letters　　refer　　chemical　　composition：　E
（enstatite），　H　（bronzite），　L　（hypersthene），　LL　（amphoterite）　and
C　（carbonaceous），　while　the　number　shows　the　status　of　chondrules
（correlated　with　carbon　and　water　content）：　1　（absent），　2　（sharp）
to　6　（very　obscure）．　Now，　statistics　of　falls　show　moderate　cor－
relation　between　the　letter　and　the　number．　The　composite　Fiqure
of　this　paper　contains　a　●raph　based　on　the　statistics　of　Wasson
（1974）．　The　diaqonal　structure　of　the　qraph　is　obvious：　e．q．　no
high　numbers　are　seen　for　C　and　no　low　ones　for　E．
　　　　　1．onq　aqo　Mason　（1962）　suqqested　an　evolutionary　path，　start－
inq　with　C1．　Then，　with　hiqher　and　hiqher　heat　effects　first　ser－
pentine　loses　water　（this　process　is　perceptible　at　400　C°），　and
solne　olivine　chondrules　crystallize，　then　the　groundmass　serpen－
tine　decomposes　into　olivine　and　pyroxene，　finally　C　starts　to
r票duce　the　iron　oxide　in　olivine．　The　schelne　is
MqFe2Si4010（OH）8　＋　2C　＋　heat　－＞　2（Mq’F♀）2SiO4＋2（Mq，Fe）SiO3　＋　4H20
　　　　　　　　＋2C－＞4MqSiO3＋2（Mq，Fe）SiO3＋　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　2Fe　＋　4H20　十　2CO2

　　　　　　　　　　　　　　　　CO2　evaporate・　工n　addition，　C　as　volatile　can　bewhere　water　　　　　　　　　　　　and

lost　by　diffusion．
　　　　　One　of　such　schemes　may　be　proven　true　in　the　future；　indeed
it　　seelns　as　　if　asteroid　　3－filter　colors　were　to　suqqest　　an
evolution　from　　somethinq　exotic　in　meteorites　七〇wards　olivine
and／or　serpentine　（B6rczi，　Holba，　＆　Lukacs　1995）．　However　now　we
want　to　use　minimal　theory．　Still，　no　doubt，　C　can　reduce　FeO
even　well　below　meltinq　point，　and　C　can　be　lost　by　diffusion．

2．　MODEL　EQUAT工ONS
　　　　　The　above　scheme　can　be　represented　by　3　toy　equations．　We
corlsider　FeO　（mole　concentration　x），　C　（y）　and　Fe　（z）；　the　SiO2
corltent　is　taken　constant．　Then　in　first　apProxilnation
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　　　　　　　dx／dt駕　一2A（T）xy　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（1）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　－1
　　　　　　　dy／dt　完　一A（T）xy　－　R　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　B（T）y　　　　　　　　　　　　　　　　（2）

　　　　　　　dz／dt　る　一dx／dt　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（3）

The　1／R　七erm　takes　into　account　that　C　loss　is　throuqh　the　sur－
face．　The　temperature－dependent　factors　have　the　structure
Ear、y　h↑↓霊：∴2綴謡全ζ：）：。呈：丁誌蕊慧鞠／？he　sh。rt翌～vinq　ra．

di。i・・t。pes，。f　which　Al26　has　a　half－life　700000　y．　The　tempera－

ture　dependence　is　serious，　so　in　first　approximation　one　can
solve　七he　equations　until　t＝tc，　somewhere　in　the　order　of　a　mi1－
lion　years，　　　　　　　　　　　and　therl　stOP．

　　　　　The　solutions　have　the　form
　　　　　　　yf　＝　yi　－　xi　＋　xf　＋（B／2AR）1n（xf／xi）　　　　　　　　　　　　（4）

。nd　xf…εこh：’。；蕊nxεf　th。　imp・icit　equati。n　（5）

　　　　　　　、Atc－「：i・（yi．xi＋w＋（B／、AR）、n（w／xi））一・dW　（、）

　　　　　　　　　　　XfJ

Therefore　the　final　concentrations　depend　on　the　initial　ones，　on
the　radius，　and　on　the　temperature　（which　aqain　depends　on　radius
if　the　heatinq　is　internal）．　Reduction　arld　C　loss　toqether　qoes
up　with　temperature，　but　C　loss　is　more　sensitive　on　R　than　re－
duction．
　　　　　We　will　n◎t　use　explicite　solutions．　A（T）　is　fairly　calcula－
ble　from　iron　productive　technics　below　meltinq　point　（lnainly　be－
lonqinq　to　ancient　aqes，　however　cf．　the　H6qanas　method），　but　for
free　iron　oxides，　rlot　for　silicates；　and　C　diffusion　coefficient
B（T）　is　well　known　in　iron　（where　it　is　remarkably　hiqh，　see　Iくit－
tel　　（1961）），　but　not　in　all　meteoritic　matrices．　However　note
that　durinq　heat　impact　diffusion　goes　on　too，　and　for　order　of
maqn’tude　th7D濃）2｝f謡゜；；：瓢．；；／￥111　be

　　　　　　　　　chondrulesSo，　wlth
：5；＜至呈’A惜，

and　B　will

6　if
B（T）

　　　　　　　　　　　depend

depend　on　the　petroloqlc

　　　of　radlus　ao　the　petroloqic
af≧ao・　Beinq　tc　fixed’　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ratio　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　the

and　D（T）　are　known，　by　”
°naf／a8i。㌻漂欝ti°ns　must

1nvertlnq　the

　　　　（7）

class　is　2　if
depends　on　T，

　　　　formulae　A
（more　or　leSS）

3．　OBSERVAT工ONAL　DATA
　　　　　Let　us　concentrate　first　on　C　content．　We　used　a　qraph　of
Ottinq　＆　Zahrinqer　　（1967）　qivinq　C　content　in　some　chondrites
differinq　both　in　letter　and　petroloqic　class．　Since　in　first　ap－
proximation　C　loss　is　exponential，　the　vertical　axis　is　loqarith“・
mic，　and　we　fitted　exponentials　in　petroloqic　class　number　for
individual　letters．　That　is　the　second　part　of　our　composite　Fiq－
ure．
　　　　　E2，　H2，　L2　and　】二L2　chondrites　are　unknown，　but　they　may　be

visualized　as　startpoint　of　chondrule　unsharpeninq　with　diffu－
sion．　The　curves　extrapolate　back　there　or　to　an　even　Inore　hypo－
thetic　l　state．　Anyway，　the　E　and　H　lines　are　clearly　parallel，
althouqh　mean　devlatlon　ls　substantial　for　H．　The　slope　ls　smal1－
est　for　E　and　H，　then　come　LL，　L　and　C．　It　is　telnptinq　to　con－
clude　that　this　was　the　size　sequence　from　upward　down　for　七he
parent　bodies．
　　　　　The　C　line　meets　the　E　one　at　3，　and　that　is　the　lowest
petroloqical　class　for　E．　This　fact　does　not　prove　the　C　oriqin
of　E～s，　but　is　compatible　with　such　an　idea．　The　oriqinal　lower　C
content　of　H－s　is　surprisinq；　we　do　not　suglqest　any　reason　ゴust
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now；　an　analoqy　　is　the　difference　in　x＋z　between　　（E，H，C）　arld
（L，LL）．　The　colnposite　Fiqure　contains　some　remarks．　None　of　them
is　full－proof　at　this　s七atus　of
probabilities．

artラhowever　all　have　some　fair

4．　OUTLOOK
　　　　　Obviously，　if　all　thermodynalnical　data　of　a　meteorite　mate－
rial　are　known，　・ヒhe　initial　compositions　can　be　calculated　back
in　the　function　of　an　assulned　R；　and　one　can　qet　a　rouqh　quess

鑑ミi監a鵠r鑑鑑㌔灘塁琉lt蒜ごen識乳S’盤£：e；芸二
sent　moment　we　mention　only　one　problem　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　suqqested　by　the　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　extrapo－

lation　curves．
　　　　　C5　and　C6　chondrites　are　not　known．　This　is　compatible　with
the　idea　that　E－s　（and　lnaybe　other　types）　oriqina七e　from　C－s　in
thermal　evolution．　However　Ottinq　and　Zahrinqer　reported　a　few　C4
and　even　one　E3．　Then　it　ls　no“ヒ　impossible　to
beyond　4　　（if　an　uncertain　idea　is　needed，　by
slnall　bodies）．　But　then　these　C5　and　C6
acterised　by　extremely　1αγ　C　content，　not
know　　of　　such　　chondrites，　but　　one　　cannot
classify　somethinq　as　C　for　beinq　free　of　C．
　　　　　501ηe　achondrites　may　fit　into　this
achondrites　have　been　subゴects　of　iron　loss
tational　seqreqation；　but　Mason　（1962）　reports
　　’　　’　　　　　　　　　　　　　　”　　　　　　withoutBllthfleld，　Hvit七is　and　Pllllstfer）
does　not　seem　to　be　an　anolnaly・
cess　one　may　reach　af　values　beyond
able　when　the　diffusion　coefficients
pletely　known，　is　if　T＜1800　K　（cca．
enough　for　this　or　not．　The　same

follow
solar

chondrites　would
for　hiqh．

too　much

Extrapolatinq

the　C　line
heatinq　of
　　be　char－

We　do　not
expect　　to

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　is

which　11ηd工ffereηt工a亡ed　achondrites　are　not　repor七ed　at　all．

6．　The　only　question，
　　in　enstatite
the　meltユng　po工nt
　　true

scheme．　Most　so　called
　　by　meltinq　and　qravi－
　　　　　3　E　llchondritesl㌧
　　chondrules．　Now，　this
　　　　the　diffusion　pro－
　　　　　　　　　　　　　　　　answer－

　　　　　　　　　　will　be　com－

　　”　　 of　iron）is
　for　H，　］二　and　LL，　for
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　　　　　　　　　for　t二heir　carbOn　COnヒen七．　The

con七ent二as　E，　H，　L，　LL，　and　C　chondrite七ype5．
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∧ccoエdエng　ヒo　Solar　D工s亡ance

C　－　faエ　away　froπ1七he　Sun，，

　　　七hey　were　a　number　of
small　bodies　or　pieces，

E　－　nearer　to　七he　Sun，　七h直n
　　　C－meヒeori七es：　as　compa－
red　七〇　H　and　LI」　ヒhey　Were

almOst　in　t二he　same　zOne，

H¶eteoロ七e5　hadユe55　carbon
七hen　here　aヒ　E－body

H－1ess　5ヒarヒinq　carbOn，
　　　七han　in　E，　bu七　they　were

a工most　in　the　same　distance
f℃om　七he　Sunグ

LL　－　in　ヒhe　same　ZOne　as
　　　　E　and　H，　be七ween　them：
if　a　layer　in　a　larqer　body，
they　were　a　deeper⊥ayer，
七han　L　meteori七e工ayer

L　一　工f　many　small　bodie5，
　　　ヒhen　nearerヒ〇七he　Sun，，
than　E，1』LL7　if　in　a　larqer

body，セhey　composed七he　ouヒー
ermo5ヒ1ayer．

ACCOτd↓ng　tg　Chgnd真七よc七ype5

Cマ七hey　couよすbe醐a工l　p‡eceSr
　　　SOヒhe‡．x　ca写bgn　con七en七’
quエckly．　ey弓PO苫～エヒe（ユr　エf　七heヱ　had

エece‡yed　any．　heζ、ヒ；　七hey．　could

COme　f工Oロレfξ1写

　　　　　　　　　　　　　　　　　　コE　r・ヒhey　ε）1ユ　come　£翠om　a　la工ge’

　　　body，　th‡5　工arge　bOdy　cou工d

七茸ansfo即’‡n江Sよ口eコ刃OS七1ayers
ヒo　aubr土tこ‡c　compos‡ヒ土on～「

H　－・七hey　ma主nユy．　qor口e　ξτom．a　ユarge

　　　body，　ξ｝S　ε～ye七aqe，　bu七　solηe

sma⊥工er　bod‡e5　we写e　also　wiヒh　七hエs
comPO5‡ヒ土on　beca口5e　of　七he　spread－・

喜ng工n　c紅bon　COnヒen匂

L　r　ヒhey　a耳e　com‡ng　I…rOm’an　‡ron
　　　POOXO〕ζ　苫eg‡Qn‘　qnd　ξrom　s01alユeτ

bOd‡e5，　司s　qve笠ager　bUt二　50me　la丈ger
bodiCS　Of　七hern　we苫e　also　ex事台ヒ‡ngξ

LL　一　ヒhey．　aπe　comよ．ng　£xom・弓工ミ…o　an

　　　　工xon　POO．re主　苫eg工on　r　and　q工SO
Crom．　mq‡nly　m↓ld（〕1e　s‡zed　bod£e5．

w工仁hsomeよa＃geζbgd工es． rヒoo・
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1　R．　E6tv6s　University，　Dean‘s　Office　and　Astrono頁1y　Dep七．，　H－1088

　ak6czi　丘七　5．，　Budapest，　Hurlqary；Cen七ra、　Researchエn。titute　f。r　Phy。ics㎜エ，　H－、525　Bp．、、4．

Pf．　49．，　Budapest，　Hunqary

入BS田RACΨ
　　　　　He七eorites　may　come　from　outside　of　the　Solar　System∫　for
come七s　this　possibility　is　often　discussed　and　some　orbi七s　suq－
gest　this，　althouqh　with　serious　uncertainty．　工f　the　luminosity
of　the　central　body　differs　from　the　solar　one，　or　if　the　chemi－
cal　abundance　of　elements　is　different　from　that　of　the　solar
composヰtion，　　the　　conderlsed　　bodies　　will　　serioUsly　　differ　　from
those　◎f　ouf　owh　sys七em．　Such　systelns　could　have　been　developed
during　the　conderlsation　of　s6ヒars　of　the　early　Milky　Way　（工．　popu－
lation　s七ars）　with　slnall　metal　content　in　elementary　abundance，
or　miqht　have　been　formed　around　massive　stars　with　extremal　lu－
minosity，　and　aqes　may　be　diverse　too．

1●　工NΨRODUCI曽工ON

　　　　　Not　necessarily　all　meteorites　formed　in
Many　comets　come　with　hyperbolic　ve1◎ci七iesラ
surement　error，　but．ゾ，　if　the　Oort　cloud　exis1ヒs，

far　from　Sun　for　perturbations　by　neighbourinq
turba七ions　may　send　the　body　into　the　system
too．　Since，　muta七is　mutandis，　the　same　is　true
stars，　some　small　bodies　of　the　Solar　System
arOUnd　O七her　StarS，　and　ViCe　VerSa．　Then　it　iS
something　about　condensation　in　other　systems．
solar　mete◎rites　are　probably　exotic　rarities．
　　　　　From　the　distance　of　the　neighbourinq
planetary　veloci七y　（－10　km／）　travels　cca．　a　　’
Since　Sun　is　movinq　with　the　same
of　mass，　the　parent　system　of　the　extra白olar
we11　◎ut　of　siqht　rlow，　so　七he　paren七　star
spec七ral　class　and　almost　anythinq　for　aqe．

　the　Solar　Systeln．
七his　may　be　a　mea－
　it　is　sufficiently

stars・　These　per－
but　may　pull　out

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　コ

　　for　nelghbourlnq
　Inay　have　started
advisable　to　quess
Of　course，　extra一

　　　　　　　　　stars　a　body　of　usual
　　　　　　　　　mlllion　years　hither．

velocity　amonq　the　local　centre
　　　　　　　　　　　　　　meteorite　may　be

　　　　　　　　　　may　be　anythinq　for

2．　1しBOUT　1LL工EN　SτELLAR　SYSTEMS
　　　　　We　try　to　qive　a　rouqh　outlook　abou七　the　qeneral　features　of
planetary　systelns　around　stars　of　Milky　Way．　Evidences　are　very
scarce　bu七　dxistent．　Compositional　belts　around　stars　depend　on
1硬in◎sity　of　the　s七ar．　工f　七he　luminosity　of　star　differs，　the
planetary　system　will　differ　too　froπ10Uセ　own．
　　　　　Recently　the　most　accepted　class　of　theories
co㎜on　origin　of　s七ar　and　planets　from　a　qalactic　nebula
trac七ion，　hea七inq　up，　differentiε～tion，　and　finally
core，　crystallization　on　the　periphery．　Then　chanqe
conditions　．in　such　a　way　七hat　the　resurヒinq　star
prescribed∫　arld　then　the　planetary　system　will　be
obtained．　Equilibrium　condensation　models　of　the
3］　　have　　deduced　　compositional　　belts　　with
　　
mlneralogy　around　the　forminq　Sun．　The　sequence　of
calculated　from　the　intersection　of　the　main
boundaries　by　the　Cameron－type　solar　adiabat．　Let　us

　SOlar
　characteristical
　　　belts　could　be
qas／crystal　phase
　　　　　try　to　apply

postulate　the
　　　　　　　　　　　　Vla　con－

fusion　in　the
　　the　initial
be　somethinq
automatically
　　　Systeln　［1一
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this　scheme　on　the　paren七nebulae　of　other　stars．　The　details　are
available　in［4］．　We　operate　in　the　followinq　steps：

1）

difference　from　七rend
　　　　　2）

dances．
　　　　　3）

sitions
　　　　●

　　　　　4）

AngUlar　mOmentUm　SeemS　tOO　Small
　　　　　　　　　　　　　is　known　and　may　qo

Start　with　a　nebula　of　prescribed

n◎wln　the　specific　orbits

happened　bw．
）
）
）
5
6
7

for　stars　after　A3．　The
into　planets．
　mass　and　average　abun一

七he　very
七here　also　a㎜o肌ated　s11エcates　can　be　expected
　　　　　8）

tance　of
　　　　　9）

biggest　planet（s）．
　　　　　For　the　details　and　formulae　see　Ref．　4．　The
on　the　combined　Figure．　The　data　are　Inoderately
the　Solar　System・

工n　Solar　System　planets　seem　to　have　chemical　compo－
consisten七　with　double　temperatures　at　conderlsa七ion　七han
　　　　　　　　　　　　　　　　　　［3］・

This　means　16－fold　protoluminosity，　which　seems　to　have
　　　　　4000　and　27000　ys　from　contrac七ion　［5］．
Take　calculated　luminosities　of　protos七ars　at　27000　y．
Then　temperatures　vs．、distances　are　known．
Asteroids　are　expected　at　the　condensation　distance　of
　　fragile　　hydrated　　silicate－ice　　mix七ures．　工ncidentally
　　　　　　　　’　　　　　　”　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（cf．　［6］）．

The　biqqest　planet　is　expec七ed　at　the　condensation　dis－
　abundant　water　ice．
Then　the　available　angular　momentum　sets　the　mass　of　the

　　　　　エfameteorite　ls　extrasolar，　then
　　　　　1）　its　lead　isotope　aqe　isηo亡4．5★109　y；

　　　　　2）　its　cosmic　ray　aqe　Inay　be　anything　above
　　　　　3）　its　terrestrial　aqe　may　be　anythinq．
Of　course，　basaltic　Solar　Systeln　meteorites　are
Gy　in　Ves七a　or　Mars．　Ages　of　chondrites　must
the　system，　and　it　is　indeed　so　［7］．
　　　　　Now　consider　an　age　σrea亡er　than　4．5　Gy．
meteori七e　has　come　from　a　system　older　七han　Sun．
sible　if　the　mother　star　is　not　brighter　than，
tal　age　will　be　10　Gy．　But　then　at　the
po◎rer　in　heavy　elements，　possibly　even　of　’
chondrites　would　be　abnormally　poor　in　Fe．　To
suqqest　hypersthenes　and　amphoteri七es　to　be
too　numerous　for　that．
　　　　　A　chondrite　with　lead　aqe　we11　わelow　4．5
again　conspicious　to　be　extrasolar．　工f　so　then
from　liqht　or　massive　stars，　either．　In　both
is　expected　hiqher　than　norma1，　in　some

scheme　is　shown
reasonable　for

3．　SPEC工AL工IP工ES　OF恥「EXTRASOLAR　METEOR工TE
　　　　　Althouqh　it　seems　that　alien　planetary　sys七elns　are　similar
to　ours　excep七　for　some　scalinq，　the　quan七itative　data　would　re－
veal　the　alien　oriqin　of　an　extrasolar　meteorite．　First　let　us
see　the　aqes・

106y；

　　younqer　七han　4．5
be　cca・　the　aqe　of

　　　　　Thaqヒ　means　that　七he
　　　　　　　　　　　ロ　　　　　　　　　　　　　　コ　　　　　　　　エt　ls　qulte　pos－

　　　　　　say，　F5．　Sun’s　to－

formation　the　Galaxy　was
　　　　エron．　Therefore　then
　　　　　　be　sure，　we　do　not

　　　　extrasolarラ　they　are

　　　　　　　　Gy　aqe　would　be
　　　　　　　i七　may　have　COIne

　　　　cases　i七s　Fe　content

proportionality　with　the
aqe　between　the　formation　of　the　Galaxy　and　that　of　the　parent
system．　However　our　quess　is　that　this　is　a　minor　effect．　Mete－
orites　from　a　red　dwarf　would　be　richer　in　volatiles　than　ex－
pec七ed　　from　　their　　overall　　structure．　　Namely，　　condensa七ion
aqe／stationary　luminosity　ratio　is　higher　for　red　dwarfs　than　for
G　ones　［4，5］．　So　later　stellar　radiation　affects　qenerally　less
the　c◎ndensed　matter　than　in　the　Solar　Sys七em．
　　　　　Just　the　contrary　for　massive　stars．　Above　cca．　3　solar　mass
the　七emperature　difference　be七ween　condensation　and　lat七er　sta－
tionary　sta七e　is　moderate，　from　5　solar　mass　it　is　negligible．　So
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condensed　bodies　of　such　stars　must　be　continuosly　evapora七inq
and　therefore　strongly　beinq　depleted　in　volatiles，　excep七　if　ex－
pelled　to　the　periphery　◎f　the　sysヒem　as　conゴectured　for　our　me一
七eori七es．

4．　D工SCUSS工ON
　　　　　We　lis七ed　some　distinctive　properties　of　meteorites　cominq
from　outside　of　the　Solar　System．　As　far　as　we　know　no　such　mete－
◎rites　have　been　found　up　to　now．　1、ead　isotope　aqes　siqnifican七1y
above　4．6　Gy　were　not　found，　and　all　sqヒones　siqnifican七1y　younqer
than　tharヒ　are　basaltic，　in　which　case　the　aqe　is　that　of　a　plane－
tary　volcanism　as　e．g．　for　sherqot七irヒes．　However　anomalous　mete－
orites　may七urn　up　in　the　future．

込CKNO肌EGDEMENTS
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Fiq．1．　Un工ficatユOn　of　t二wo　different二mOdel

for　calculat⊥ons　of　alien　planetaxy　sys－
tαns．　S七ellaエevolutユOnaエy　mOdels　s七udy
廿〕e　inner　s七ruc七ure　of　s七ars，　Of　which　the

Outer　cOnvec七ive　reqiOn　cOnt二inuOusly　qOes
in七〇　the　s七ellar　nebu！a　duエinq　the　early

period　of　stellar　forma七10n．　The　charac－
terisdcal　func七iOn，　which　cormecヒs　s七e！－－

lar　qas　with　t力e　surroundinq　nebula，　is

the　Cameron一七ype　adiabat／fOr廿Ye　early
Sun／．　Solar　Sys七∈m　condensa七ion　mOdels

used　thi　s　adiaba七　　七〇　deduce　七he　sequence

of　mineral　belts　around　the　Sun．　Convec七i－・

ve　Outer　reqions　Of　stars　with　differen七
〇ther　s巴11ar　masses　can　shOw七he　lぬsi七土On
Of　such　adiabat　　in　t土e　p－T　diaqram．　The

parallel　pOsi七iOn　of　the　mineral　so！id／qas
phase　bOundaries　in　the　p－T　diaqram，　hOw－

ever，　will　qive　almOst二七he　s土皿ilar　conden－

sa七iOnal　sequence　for　O七her七ype　stars，
七〇〇．　Bu七七he　di　s七ance　of　the　mineral　belts

frαn七he　s七ar　will㎏di　fferen七for　sta工s
with　differen七mass．　Tb　the工£wi　s－Barshay
　コ輌ae「al　b・1七・here　we　add・d出e皿4－f・ld－
spar七en七a七ive　bOundary．　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　1’A㎜Onia－sil土一

cates，l　cO1〕ユd　cOn七ribute　七〇　出e　vola七ile

c（導pOnen七s　of　the　foエmユnq　1lstOne－h∋1t，I

Planet二s．　／B6rczi，　Lukacs，　1994．／
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WHY　DO　WE　NOT　SEE　N工TR工FEROUS　METEOR工TES？
　　　　　　　　SZ．　B6rczi1　＆　B．　Lukacs2

1Deanls　Office，　R．　E6tv6忌Universi七y，　H－1088　Ra｝（6czi　6t　5，

　udapest，　Hungary；Centra、　Researchエn。titute　f。r　Phy。ics㎜、エ，　H．、525　Bp．、、4．

Pf．　49．，　Budapes七，　Hungary

ムBSTRACT
　　　　Nitriferous　meteorites　are　unknown，　although　would　be　ex－
pected　from　七he　conderlsa七ion　scheme　of　the　Sys頃ヒem’　and　ammonium
or　ammoniated　silicates　（reported　from　Ceres）　would　be　needed　for
explanaininq　the　nitroqen　atlnospheres　and　proto－biochelnistry．

エ．　工NTRODUCT工ON
　　　　　The　－P工esen七　　atmosphere

shown　by　the　f士ee　oxyqen．
speculation．　Miller　　（1953）
with　H20’　CO2’　NH3　and　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　H2・

Solar　System，　arld　so　its
Szalay　（1975）　extracted　H2’
sediments，　but　no七　NH3・
qeoloqic　　traces　　of　the
They　should　be　found　as
dance；the　earlies七
　　　　　　　　　　　　　　　　　　ピconcentration　of　such
（Sch6pf，　Kwenvolden　＆
with　the　oldest　fossil　　’
　　　　Accordinq七〇the
have　condensated
of　Ear七h　may　have
but　the　present　Earth
　　　　AmmOnia“ヒeS　（CryStalS
they　contribu七ed　to　　　’

■

　　　layers
　　　　　sediments
　　　　Barghoorn，

　　　　　m工croorqanlsms
　　　　　Barshay－Lewis
outwards　from　Saturn．
seriously　contribu七ed

　　　　litosphere　seems
　　　　　　　　with　s七ruc七ural

　　　prlmordial　Earth，　and

　　　　of　Earth　　is　not　the　ρζ工ginalz　as
　　　The　palaざ。a七m。spherO　is　a　ma七ter。f
　　produced　amino　acids　in　an　atmosphere
　　　But　NH3　seems　to　belonq　to　the　outer
oriqinal　presence　　　　　　　　　　　　　　　　　　　is　ques七ioned．　工ndeed

　　　H20’　N2’　CO2　and　CH4　from　precambrian
　　　　　　　＆　Shaw　　（1973）　emphasizes　that　noBrooks
ll

primordial　bouillonn　have　been　　found．
carbon　layers　with　hiqh　ni七roqen　abun－
　　seem　poor　in　ni七roqen，　七he　amino　acid
　　　　　　　　seem　to　be　not　hiqher　than　10－9

　　　　　　　　1968）　even　in　七he　Fiq　Tree　layer
　　　　　　　　　　　　　（3．7－3．O　Gy　old）．

　　　　　　　　　　　　model　　（1975）　ammonia　　could
　　　　　　　　　　　　　　　Outqassinq　from　the　bulk
　　　　　　　　　　　　　　　　to　the　palaeoatmosphere，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ロ

　　　　　　　　　　　　　very　poor　ln　alnmonエa・
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　help，　if　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ammonia）　may

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　七hen　los七　the　ammonia

ln　　planetary　　heatinq　　up．　Unfortuna七ely　　the　　present　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　knowledqe

about　silicates　with　structural　amlnonia　is　nex七　七〇　nothinq　so
they　are　not　included　into　condensation　calculations．
　　　　　工f　this　is　ruled　out　but　there　will　be　evidence　for　七he　at－
mo≦…pheric　presence　of　ammonia　in　the　far　pas七，　then　a　possible
source　would　be　ex七raterrestria1，　a　collision　with　an　ammonia－
rich　planetesimal　durinq　the　formation　of　Earth．　A　plane七esimal
of　cca．　radius　of　1000　km　from　beyond　Uranus　could　have　filled　up
七he　terres七rial　palaeoatlnosphere　to　l　atm　par七ial　pressure．

2．　㎜ON工A　AS
　　　　　Here　we　compare
veη亡s　（cf．　e．q．　R6mPP
Property
Freezinq　p．　K
Boilinq　p．，　K
Crit．　temperature，　K
Cri七．　P士essure，　atln
Density　（liq．），　q／cm3

Dipole　mOlnenrヒ

Dielectric　constan七
Spec．　heat　（1）

Me1七ing　heat，　ca1／q
Evapor・heat，　ca1／q

WATER－ANALOGON
q

ヒhe　main　properties
1958）．　They　differ
　　　Water
　　　273

　　　373

　　　647

　　　218
　　　1

　　　1．85

　　　81

　　　1

　　　80

　　　541

　of　H20　and　NH3　a5
0nly　qUalitatiVely・

Ammon工a
195
240
405
112
0．65
1．47
22
1．1
84
327

SOヱー
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　　　　　As　for　solvent　of　salts，　NaCI　definitely　dissolves　worse　．in
豊・、諸：6、導2：七艦；呈謡6：Stξ：°L；鑑、呈呈賠Smこ≧ら：P§r霊

Ammonia　prac七ically　cannot　solve　chlorides　of　earths；　but　can
solve　some　metals　in　relevant　quantities，　while　water　cannot．
　　　　　Ammonia　is　nearly　as　polar　as　water，　so　in　general　solves
sal七s　almos七　as　well　as　water，　although　differences』Inay　be　larqe
for　individual　salts；　and　amlnonia　in　general　is　the　better　sol－
vent　of　orqanic　colnpounds．　The　dielectric　corlstants　are　compara－
ble　and　hiqh，　although　the　difference　is　substan七ial．

3．　THE　BELTS
　　　　　Condensatユon

type　and
七he　early
GrOS∈…lnan，
ca．　1500　】K

ca．　400　K

ca．　170　K

ca．　110　K

ca． 60　K

　　　OF　THE　SOLAR　SYSTEM
　　　　’　　　Inodels　of　the　Solar　Nebula
sequence　of　mineral　belts　which　has
Sun．
1972）

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　have　deduced　the

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　been　forlned　around

（Barshay　＆　Lewls，　1975，　Grossmar1　＆　Larimer，　1974，
The　sequence　of　processeS．　seems　as
　　Formation　of　TREMOL工TE　（from　Ca，Al，Mq，Silicates

：；：：。器。f　SERPEN。，N，（fr。m　Mg（F。）、i、icates

　　with　H20）

　　Condensation　of　WATER一工CE　（Which　exhaust　all
H20　gas）
　　　　　　コFormat工on
（exhausts
Fo職ation
（exhaUS七S

Observe　that　cry．s七als　with
those　with　structural　ammon工a
e・q・CaC12　can　take　up　8　m。lecule
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　vola七ile’　the　H20　first　apPears　as　a　　　　　　　　　　　　　　　　　　　abundant　　　　　Then　七he　most

componen’ヒ　added　to　the　hiqher　telnperarヒure　condensates　to　trans－
forln　（me七amorphose）　qヒhem：　forming　hydrous　silicates　of　trelnoliqヒe
and　serpentine．
　　　　　There　is　a　wide　qap　in　temperature　｝⊃etween　these　hydrous
si］．icates　condensation　arld　ice－condensation．　工n　七his　region　car－
bonaceous　compounds　condensate　accordinq　to　the　Ryoichy　Hayatsu　－
Anders　model　（1981）．
　　　　　Tremolヰte　and　serpentine　are　hydrated・　　　　　　　　　　　　　　　　plane七
is　　formed　　of　　them，　then　　its　　body　　will．　　　　　　　　　　　　substantial

amount　of　water．　With　the　hea七inq　up　of　　　　　　　　　　　　　　　　　　　go
■　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　●

of　NH3・H20　AMMON工A●CLATHRA〔rE
all　NH3）

of　CH4・8H20　METHANE－CLATHRATE
a’：t霊鵠゜）w。ter　are　inc、ud。d　but

’　　are　no七；　such　cryst二als　are　known，
　　　　　　ammOnia　intO　itS　la七tiCe．

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　tempera－

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　hydrated

sllユcate　belt，　with　a　small　amounセ　of　prunordlal　bulk　water・　Mars
was　well　inside　of　七he　hydra七ed　silicate　bel七，　the　bodies　of　the

wards　from　Jupiter　arnlnorlia　gradually　takes　over．　Unfortunately
the　papers　contributinq　to　the　Table　did　not　include　s七〇ny　compo－
nenゼs　with　　structural　ammonia，　which　Inay　　exist，　but　of　course
cannot　be　expected　in　natural　terrestrial　environment，　where　am－
monia　does　not　have　a　chance　to　replace　七he　dominant　water．
Still，　silicaqヒes　do　exist　in　which　some　alkalies　are　substituted

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　the　matter　H20　may

エr1七〇　the　atmosphere　and　thエs　may　have　happened　on　Earth．
　　　　　工n　the　protosolar　nebula　the　temperatures　differed　from　the
present．　One　reason　is　the　different二　protosolar　luminosity．　The
　　　へ　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ロ　　　　　ロ

cofldensatエon　七emperatures　are　shown　by　the　colnposユtlons　of　the
planets　（Barshay　＆　Lewis，　1975）．　The　pfoto－telnperatures　seem　to
have　been　rouqhly　the　doubles　of　the　presen七　equilibrium
tures．　Then　Ear七h　was　：｝us’ヒ　at　the　inner　boundary　of　the
　●　　　　　　■　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　・　　　　　　　　　　　　　　　　・
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　by　ammonium　ion，　e．q．　buddinqtoni七e　（Erd　＆　a1．，　1964）．　So　behind
七he　orbit　of　Mars　qヒhe　Table　cannot　be　colnplete　in　the　presen七
state　of　knowledqe．　Obviously　rouqh　quesses　should　be　done　until
七he　ammoniate　analoqons　of　hydra七ed　silicates　will　be　known　bet－
ter．　We　included　the　best　known　amlnonium　silica七e，　buddinq頃ヒonite，
into　the　condensation　scheme，　see　the　Fiqure．　For　the　details　see
Bξ…rczi　＆　Lukacs　（1994a）・　Amlnoniated　silicates　are　practically　un－
known．　Kinq　＆　al．　（1993）　reported　solne　ammonium－altered　silicate
from　Ceres．

the　ammonla　from　such　sエ1エca七es；　their　decay　temperature　ls　no七
too　higher　than　that　of　the　water　loss　of　serpentine．　However　up
to　now　no　such　silicates　have　been　reported　even　from　carbona－
ceous　chondrites．　Either　we　grossly　misunderstand　somethinq　abou・ヒ
the　Solar　System　nitroqen，　or　at　least　a　group　of　Ineteorites　must
contain　ammonium　or　amlnoniated　silicates．
　　　　　Finally　we　note　that　alnino　aOids　are　more　na“ヒural　in　ammonia
than　in　aquaeous　erlvironmen・ヒ，　and　the　peptide　link　is　a　direc七
producqヒ　of　rleu七ralisation　processes　in　ammonia　chemistry　（B6rczi
＆　Lukacs　1994b）．　Therefore　complicated　orqanic　matter　（in　C　chon－
drites）　would　be　compatible　with　ammonia－alter〔鍼　silica『ヒes．

4．　RESULTS　AND　D工SCUSS工ONS
　　　　　Now　an　interesting　probleln　arises．　Nitroqen　is　practically
abserlt　in　me七eorites，　except　for　the　organic　mat七er　and　rare　wa一
七er－soluble　　（non－silicous）　compounds　in　　carbonaceous　chondrites
（Mason，　1962）．　工n　some　bronzite　and　hypersthene　chondrites　nitro－
qen　Was　so　rare　as　varladium　or　zinc　（Mason，　1962）．　Where　are　the
ammoniuln　and　ammonia七ed　silicates　which　would　fit　into　the　con－
densation　schelne　and　which　were　reporヒed　froln　Ceres　（Kinq　＆　al．，
1993）？　And　if　they　do　not　exist，　whence　has　colne　the　terrestrial
nitroqen？
　　　　　工t　is　possible　七hat　thermal　evolution　of　chondrites　expel
　　　　　　　　　．　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　■　　　　　　●　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　●
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　　　　MINERALOGICAL　COMPARISON　OF　LEW88774　WITH　OTHER　UREILITES

J．Chikami，　T．　Mikouchi，　M．　Miyamoto　and　H．　Takeda

Mineralogical㎞stitute，　Graduate　School　of　Science，　University　of　Tokyo，　Hongo，　Tokyo　l　13

INTRODUCTION
　　　　　Ureilites　origmally　consist　of　coarse－grained　olivhle　and　exsolution一丘ee　pyroxene　set　in　a

carbonaceous　matrix，　but　preserve　O－isotopic　anomaly　and　high　noble　gas　contents㎞own　fbr　chondrites．

Three　m勾or　models　have　been　proposed　fbr　origin　of　ureilites，　but　we　have　not　reached　general

lmderstanding　how　the　ureilites　parent　body　was　fb㎜ed［1，2，3］．

　　　　　In　this　study　we　per丘）mled　mineralogical　investigations　fbr　LEW88774，4　and　ALH82106，10，

which　contain　pyroxenes　with　exsolution　lamellae　of　augite．　The　difbsion　profiles　of　Ca　of　the　exsolved

augites　will　provide　us　use血l　in品㎜ation　on　the　cooling　histo巧of　ureilites．

　　　　　LEW88774　is　a　Cr－nchreilite　which　is　quite　di騰ren西om　other　ureilites　with　regard　to　its

n血eralogy．　For　example，　LEW88774　includes　coarse　exsolution　lamellae　in　pyroxene　and　abundant

Cr－rich　spinel　which　has　not　been　fbund　m　other　ureilites．　Satterwhile　et　al．［4】indicated　that　it　requires

slow　cooling　to免㎜such　coarse　exsolution　lamellae，　and　Pdnz　et　a1．［5］also　proposed　th就it　would

require　extremely　slow　cooling（millions　of　years）．　Waπen　and　Kallemeyn【6］preferred　a　model　of

original　crystallization　deep　in　the　mantle　ofthe　ureilite　parent　body．

　　　　　ALH82106　is　an　augite－bearing　ureilite［7】which　belongs　to　the　high－160　sub　group［8】．　Augites

have　been　fbund　to　coexist　with　low－Ca　pyroxene．　The　pyroxene　in　ALH82106　is　mostly　orthopyroxene

（opx），　but　the　crystals　exhibit　complex　tex加res［7］、　No　planar　exsolution　lamellae　were　observed　in

pigeonite　and　the　augite　inclusions　in　pigeonite　show　complex　wavy　textures［9】．　Takeda　et　aL【10］

est㎞ated　that　the　temperature　of　crystallization　was　around　l　250°C　f士om　coexisting　two　pyroxenes，

uミing也e　pyroxene　geothe㎜ometer　of　Lindsley　and　Anderson［ll】．

　　　　　Because　these　two　meteorites　have　exsolution　lamellae　in　pyroxne，　their　detailed　mineralogical

comparisons　give　us　be枕er　unders㎞ding　on　their飴㎜説ion　processes　in　co㎜on．　We　paid　special

attention　to　dif甜sion　pr西le　of　exsolved　pyroxenes　in　LEW88774　and　ALH82106　and　estimated　thier

cooling　rates　by　the　method　developed　by　Miyamoto［12】。

SAM肌E　AND　EXPERIMENTAL　TECHNIQUES
　　　　　Polished　thin　sections（PTS）of　Lewis　Cliff（LEW）88774，4　and　Allan　Hills（ALH）82106，10

supPlied丘om　the　Meteonte　Working　Group（NASA／Jo㎞son　Space　Center）were　examined　by　an

optical　microscope，　a　scanning　electron　microscope（SEM）σXA－840A）at　the　Mineralogical　Institute，

Univ．　of　Tokyo　and　electron　probe　microanalyzersσEOL　EPMA　JCXA－733　at　the　Ocean　Research

Institute，Univ．　of　Tokyo　and　JEOL　EPMA　JCXA－733mk　n　at　the　Geological　Institute，　Univ・of

Tokyo）．
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RESULTS

LE照88774
　　　　　LEW88774　is　colnposed　mainly　of　pyroxene，　olivine，　Cr－spinel　and　several　carbon　polymorphs．

Their　rough　modal　abundances　are　pyroxene　78　voL％，　olivine　l　2　voL％，　Cr－spine16voL％，　and　other

phases　4　vol．％．　Our　microprobe　analysis　gave　high　CaO　bulk　composition　of　pyroxene　in　LEW88774．

100×Ca／（Ca＋Mg＋Fe）mo1％is　est㎞ated　to　be　15－20．　Each　lamella　of　the　exsolved　augite　and　the　low－

Ca　pyroxene　has　almost　the　same　width　about　50μm　and　their　boundaries　are　irregular（Fig．1－a）．　The

exsolved　augite　has　composition　of　Ca33，7Mg2．8Fel3．5　and　exsolved　pigeonite　of　Ca4．4Mg75Fe20，6．　Ca

di丘Usion　pro61e　intersecthlg　perpendicular　to　a　lamella　shows　u㎡fbm　che㎡cal　compositions　fbr　both

augite　and　low－Ca　pyroxene（Fig．2－a）．　This　fact　suggests　that　pyroxene　was　cooled　slowly　enough　to

homogenize　the　chemical　composition　of　both　phases　down　to　1169°C．

　　　　　Accord輌ng　to　the　calculation　of　the　cooling　rate　by　a　method　similar　to　the　developed　by　Miyamoto

［12】，we　est㎞ated　that　exsolution　lamellae　were　produced　at　1278℃and　cooled　at　O．Ol°C／year　until

ll69°C［ll】、　The　cooling　rate　conesponds　to　l㎞dep也mthe　ureilite　parent　body　if　it　was　covered　by

rock－like　material．

ノ1LH82106

　　　　　ALH82106　is　mainly・c6mposed　of　olivine　and　pyroxene．　Pigonites　have　no　straight　planar

exsolution　lamellae　and　the　augite　shows　blebby　appearance（Fig．1－b）．　Microprobe　analysis　gave　CaO

b跳composition　smaller　th…m　that　of　LEW88774．100×Ca／（Ca＋Mg＋Fe）mol％of　bulk　composition　in

the　pyroxene　with　exsolution　lamellae　is　estimated　to　be　9．　Exsolved　augite　is　Ca36．75Mg6050Fe．2．73　and

low－Ca　pyroxene　is　Ca4．81Mggo．87Fe4．3いEach　lamella　has　complex　blebby　shape．　Ca　dif血sion　profile

shows　also　uni品㎝chemical　composition品r　each　phase（Fig．2－b）．

　　　　　According　to　the　calculation　of　the　coolhlg　rate［12】，　we　calculated　that　exsolution　lamellae　were

produced　at　about　l　200°C　and　were　preserved　at　the　a㎞ost　same　temperature　in　more　than　several

hundreds　years［11］．

DISCUSSION

　　　　　Pigeonites　in　co㎜on　ureilites　have　been㎞o㎜to　have　cooled　rapidly　by　possible　destmction　of

the　parent　body［13］．　From　the　Ca　di飽sion　pro丘les　of　pyroxene　lamellae　in　LEW88774，　we　fbund　that

these　pyroxenes　do　not　require　extremely　slow　cooling　rate　as　previously　considered，　in　order　to　fb㎜
’

“

coarse－exsolution　lamellae．　Because　of　high　Ca　bulk　content　in　pyroxene，　the　pyroxene　composition　is

located　fairly　towards　the　top　of　solvus　with　high　temperature　where　fast　atomic　diffUsion　rate　is

expected．　The　irregular　boundary　also　supports　an　idea　that　it　required　slow　cooling　rate　and　annealing．

We　estim誕ed　th飢these　lamellae　were飴㎜ed　only㎞1㎞depth．　The　temper証ure　which　is　calculated

丘om　Ca　dif品sion　profile　is　fbund　to　be　consistent　with　the　temperature丘om　coexisting　pyroxenes　hl

other　ureilites［10］．　Therefbre，　we　conclude　that　although　LEW88774　has　dif飴rent　texture　fセom　any

other　ureilites，　it　tumed　out　to　be　not　so　unusual　ureilite　fbr　its　peterogenesis．
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　　　　The　temperature　calculated　fセom　Ca　di飽sion　profile　of　the　ALH82106　augite　is　also　consistent

with　the　temperature　given　m　the　previously　study　and　the　calculated　temperature　fbr　the　LEW88774

pyroxene，　although　Fe　and　Ca　contents　in　pyroxene　of　LEW88774　is　dif飴rent倉om　that　of　ALH82106．

The　cooling　rate　of　ALH82106　is　in　accordance　with　that　fbr　LEW88774．

　　　　The　bleby　shape　of　the　augites　hl　ALH82106　has　been　attributed　to　the　decomposition　at　the

pigonite　eutectoid　reaction　line［10］．　The　lamellae　growth　of　both　LEW88774　and　ALH82106　pyroxene

lamellae　te㎜inated　at　the　high　temperature．　This　event　is　possibly　atributed　to　a　collision　and

destruction　of　planetas㎞al　resultmg　in　rapid　cooling．

CONCLUSION
　　　　　Presence　of　coarse　exsoIution　lamellae　hl　pyroxene　of　LEW88774　promoted　co㎡Usion　on

peterogenesis　of　this　ureilite　by　comparing　with　other　ureilites．　It　will　not　be　surprising　that　such　coarse

lamellae　were　fb㎜ed丘om　initially　Ca－nch　pyroxene　in　a　sho柱time．　Aldlough　LEW88774　has　unusual

textures　unlike　other　ureilites，　we　fbund　that　cool㎞g　history　of　LEW88774　is　not　so　unusual　and　that　the

temperature　and　the　cooling　rate　of　LEW88774　are　consistent　with　those　of　ALH82106，　although　Fe　and

Ca　content　in　pyroxene　of　LEW88774　is　diffbrent廿om　that　of　ALH82106．　Both　lamellae　stopped

growing　at　the　high　temperature．　The　rapid　cooling　might　be　due　to　collisions　of　planetasimal　of　the

ureilite　parent　body　and　then　the　pyroxene　were　quenched　in　a　small　f｝agment（∂ected　f「om　the　body．
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Precursors　of　PCP　in　CM　carbonaceous　chondrites

Yoshihiro　Degawal），　Kazushi　ge　Tomeoka1）2）and　Y　ukio　Ikeda3）

1）The　Graduate　School　of　Science　and　Technology，　Kobe　University，　Nada，　Kobe　657．

2）Department　of　Earth　Sciences，　Faculty　of　Science，　Kobe　University，　Nada，　Kobe　657．

3）Department　of　Earth　Sciences，　Ibaraki　University，　Mito　310．

　　　　　CM　carbonaceous　chondrites　show　abundant　evidence　that　they　have

experienced　aqueous　alteration　probably　on　their　parent　bodies．　The　most　typical

and　abundant　products　of　alteration　are　phyllosilicates．　Besides　them，　CM　chondrites

contain　unusual　alteration　products　called”Poorly　characterized　phase（PCP）”by

Fuchs　et　al．［1］．　PCP　is　rich　in　Fe　and　O　and　contains　vaHable　amounts　of　S，　Si，

Mg，　Ni，　Ca　and　P．　PCP　was　fbund　to　be　an　intergrowth　of　an　Fe－S－0－Ni　phase，

cronstedtite　and　minor　amounts　of　submicron　grains　of　magnetite，　chromite，　etc．

［2，3］．The　Fe－S－0－Ni　phase　turns　out　to　be　t㏄hilinite［4】．

　　　　　PCP　occurs　in　chondrules　and　aggregatesas　rounded　inclusions　and　also

abundantly　occurs　in　matrix　as　aggregates　of　platelets　and　acicular　fibers．　PCPs

in　these㏄currences　were　classified　as　Type－I　PCP　and　Type－II　PCP，　respectively，

by　Tomeoka　and　Buseck［3］．　Type－I　PCP　consists　largely　of　tochilinite，　and

Type－II　PCP　consists　of　t㏄hilinite　and　cronstedtite；the　proportion　of　tochilinite

and　cronstedtite　in　Type－II　PCP　varies　in　a　wide　range．　Recent　petrographic

studies　showed　that　Type－II　PCP　is　a　predominant　component　in　some　CM　chondrites

［5，6］．

　　　　　Tomeoka　and　Buseck［3］showed　evidence　that　Type－I　PCP　was　fb㎝ed　by

replacing　kamacite．　They　suggested　that，　in　the　progressive　alteration　pr㏄ess，

Type－I　PCP　grains　were　separated　from　chondrules　and　aggregates　and　were

diStributed　into　matrix，　where　they　were　converted　to　Type－II　PCP　by　reaction

with　S　i　produced　by　decomposition　of　olivine　and　pyroxene．

　　　　　We　have　studied　PCP　in　Yamato－74662，　Yamato－790123，　Murray　and

Murchison　CM　chond亘tes　by　using　an　SEM　and　an　EPMA．　We　have　found　that

Type－II　PCP　contains　one　or　more　varieties　of　phyllosilicates　in　addition　to

cronstedtite．　Because　of　the　complex　intergrown　nature，　identification　of　the

phyllosilicate　phases　is　difficult，　but　one　is　probably　Fe－bearing　serpentine．　We

also　found　evidence　that　troilite　has　been　partly　replaced　by　PCP　in　the　Muπay

CM　chondrite；this　is　probably　the　first　petrographic　evidence　of　the　fbmlation　of

PCP　from　troilite　to　date．　The　PCP　formed　from　troilite　consists　of　t㏄hilinite

and　Fe－bearing　serpentine，　thus　diffもrent　in　composition　from　Type－I　PCP　fbrmed

from　kamacite．
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　　　　　It　is　now　evident　that　PCP　fbmed　from　kamacite　and　troilite．　However，　it

is　still　uncertain　whether　all　the　Type－II　PCP　in　the　matrices　of　CM　chondrites

have　been　derived　exclusively　from　kamacite　and　troilite．　Metzler　et　al．［5］

showed　that，　in　the　Murchison，　Cold　Bokkeveld，　Y㎜ato－791198　and　other　many

CM　chondrites，　Type－II　PCP　constitutes　m司or　fractions　of　bulk　meteo亘tes．　If

k㎜acite　and　troilite　were　the　only　precursors　of　Type－II　PCP，　CM　chondrites

should　have　contained　much　excessive　Fe　and　S　compared　to　nomal　chondritic

abundances　before　aqueous　alteration，　and　the　aqueous　alteration　should　have

resulted　in　the　normal　chondritic　bulk　composition．　However，　Fe　and　S　are　not

much　more　mobile　in　aquθous　alteration　than　elements　like　Ca，　Na，　Al，　Mg，　and　it

is　very　unlikely　that　only　Fe　and　S　were　selectively　removed　during　aqueous

alteration　so　that　the　bulk　composition　bec㎜e　CM－chondritic．

　　　　　We　here　propose　that　the　precursors　of　Type－II　PCP　are　not　only　kamacite

and　troilite　but　also　silicates　such　as　olivine，　pyroxene　and　glass．　Such　silicate

precursors　may　include　f拍gments　of　chondrules　and　aggregates．　Type－II　PCP

derived　from　such　silicates　are　probably　much　more　common　than　Type－II　PCP

derived　from　kamacite　and　troilite．　B㏄ause　we　found　CAIs　containing　PCP　in

Y㎜ato－790123　and　Murray，　CAIs　may　also　be　among　the　precursors．　The

dif飴rent　kinds　of　precursors　and　the　different　degrees　of　alteration　are　probably

responsible丘）r　the　observed　mineralogical　vanations　of　Type－II　PCP．　For　example，

some　Type－II　PCP　rich　in　t㏄hilinite　appears　to　have　been　fomled　from　kamacite

by　adding　Si，　although　all　Type－II　PCP　rich　in　tochilinite　may　not　have　been

derived　from　kamacite．　On　the　other　hand，　Type－II　PCP　rich　in　phyllosilicates

has　been　fo㎜ξ辻from　silicates　by　adding　Fe　and　S．　Most　of　Type－II　PCP　having

intermediate　compositions　between　these　two　end－members　may　have　resulted

from　more　progressive　alteration　of　either　of　these　end－member　PCPs．

References：［1］Fuchs　L．　H．，　Olsen　E．　and　Jensen　K．J．（1973）Smithon．　Contrib．　Earth　Sci．10，

1－39．［2］Tomeoka　K．　and　Buseck　P．　R．（1983）Nature　306，354－356．　［3］Tomeoka　K．　and

Buseck　P．　R．（1985）Geochim．　Cosm㏄him．　Acta　49，2149－2163．［4］Mackinnon　ID　R．　and

Z～Uensky　M．　E．（1984）Nature　309，240－242．［5］Met泣er　K．，　Bishoff　A．　and　Sめfner　D．（1992）

Ge㏄him．　Cosm㏄him．　Acta　56，2873－2897．［6］K句ima　H〆and　Yanai　K．（1993）from　Primitive

Solar　Nebula　and　Oligin　of　Planets，465－477
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EXT貼TE㎜ST皿L　SPHER肌ESl　A　NEW　TOOL　FOR　GmBAL
　　　　GEOLOGICAL　ANI）PI．ANETOLOGICAL　CO㎜LATION

C＆4、＆4五乙DE㎜；GγORG｝7　DO2V

Geological　Institute　of　Hungary．　H－ll43　Budapest，　Ste」［a㎡a血t　l4．

H－ll42，　P．0．　Box　lO6

　　　　　In　the　last　hundred　years　microscopic　spheroid　or　defbrmed　spheroid　o句ects　were

fbund　in　various　geological　fbrmations　by　micromineralogists　and　micropaleontologists．

The　scientists　have　given　them　several　names，as”spherules”，”microspherules”，

，‘spherulites”，”spherolites”，”micrometeorites”，　etc．　The　investigation　of　these　o句ects　is

very　difficult，　because　of　their　very　small　size（see　later）．　This　may　be　the　reason　that　they

were　neglected　fbr　a　long　time．　The　investigations　were　quite　sporadic　and　no

intemational　organization　has　been　established　with　the　aim　of　their　research．

　　　　　The　Carpath輌an　Basin　is　a　favoured　region　as　far　as　the　global　occurence　of

spherules　is　concemed．　They　are㎞own廿om　many　geological　fbrmations　there．　The

Carpathian　Basin　is　one　of　the　deepest　sedimentary　basills　of　the　world；it　is　not　by

chance　that　it　has　been　nicknamed”Negative　Himalaya”．　The　spherules　are㎞own　to

occur　in　all　kinds　of　sediments，　and　what　is　more，　probably　in　all　kinds　of　rocks，　even　in

granite（5θθノZz肋b5磁，・κ；RozlozηゴλIL．1989）．　The　high　level　of　sedimentological　research

in　this　region　may　also　plays　an　important　role．’

　　　　　The　m勾ority　of　sphenlles　originate倉om　the　meteorites　exploded　in　the　high

atmosphere（cca．60－120㎞丘om　the　s唾ce　ofEa丘h）．　It　re民rs　to　the　three　mai口pes

of　spherules；iron－，　silicate－，　and　iron－silicate　spherule　that　are　identical　vnth　the　three

main　types　of　meteorites．　In　this　case　the　su由ce　of　the　Earth　is　permanently　under　a

spherule－drizzle，　wich　has　partially　been　documented　in　various　terrestrial　strata．

　　　　　At　the　same　time，　the　smaller　part　of　of　the　spherules　may　be　brough　about　by

impacts　of　crater－producing　meteorites，　as　dissipated　melt　（5θθ　Lowθ，D．　R．一

βγθアZγ，R．，1986）．　The　best　documented　spherule－producing　crater　is　fbund　in　Estonia，　the

”Kaali”crater（∫θθ5％ッ7ηαηんov∫cゐ，＆，κ01050vα，τrRαμ肋5〆4．－77ηηαα，R．，1993）．　In　some

instances　terrestrial　volcanic（5θe　1η1カηoηovα，L．G．　e’αL，1981：F71カηoηovφムG・，1982）

or　industrial　origin　may　be　supposed　as　we11（5θβ．4〃∬εちP．βταL，1994），
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　　　　We　cannot　consider　impossible　the　clouds　of　sphemles　to　have　originated廿om　the

active　impact　activity　of　the　Solar　System（∫e¢11とッ泥，E－〃7〃cγα〃2αηぷゴ〃ε巾θ，ハ［C．，1968）．

These　clouds　were　gathered　by　the　planets．　It　is　possible　that　in　the　early　time　of　the

Solar　System　more　sphenlles　landed　on　the　sur飴ce　of　the　Earth　than　in　the　recent　time

spitting　thr皿gh　the　atmosphere．　In　early　times　the　meteorite　impact　activity　on　the

surface　of　the　Earth　was　stronger，　producing　more　terrestrial　impact－originated

spherules．

　　　　In　spite　of　their　di丘brent　origins　the　spherules　are　identical　as　to　their　spherical　or

defbrmed　spherical　fbrm．　The　diameter　of　the．spherules　ranges　between　lμm－1000μm，

with　a　maximum　of　about　100μm．

　　　　During　the　history　of　the　Earth　the　global　occurence　of　spherules　seems　to　have

altogether　three　abundance　peaks（by　extrapolation　of　certain　sporadic　local　result）　：

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　グPe㎜ian（ぷθθ飽吻α9レ，ノ4．，1994），　Upper　Cretaceous（ぷθθ獅o励吻g　e’αZ，1994），　and

Pleistocene（ぷθe　L∫C％〃ηrLα輌一〇z｛夕α㎎Zゴー｝んα〃一、乙」〃〃偏η一Z乃〃，1994）．

　　　　Therefbre，　the　comparative　studies　of　the　spherules　are　very　important　fbr　a　global

correlation　programme．

　　　　Avery　important　task　of　the　investigations　will　be　the　reambulation　of　the

meteorite　fall　areas，　such　as　the　Kaali　crater（Estonia）and　the　Ries　crater　area

（Gemany），　accompanied　by　collection　of　s捌1仕agments　of　meteodtes　and　spherules．

For　stratigraphical　evaluation　the　spherule－beanng　fbrmations　need　a　”bed　by　bed”

reambulation．　Field　works　of　thls　type　were　realized　in　the　Apuseni　Mts（Rumania）（5θθ

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ク砺励α顕，G．「4∬θηθ5cμ，γ，1987；飽励αgγ，、4．，1995），　East　Carpathians（Rumania）（∫θθ

Gア∫80τθ3c〃，　G．　rβα1かαぷ，、4．，1981），　as　well　as　Gemeric　granite　region（Slovakia）（∫εε

」已1ヒzb5M，κ一Roz1と）zη輌元．乙．，1989），　and　in　certain　regions　of　Hungary輌n　the　last　years．　In

Hungary　the　successive　collection　of　spherules　f｝om　boreholes　was　started　in　early　1994

Permian，　Triassic，　Jurassic，　Upper　Cretaceous，　Mocene，　Pliocene，　Pleistocene　samples

丘om　many　boreholes　in　Transdanubia　and　in　the　Great　Hungarian　Plan　（ぷθθ

Z）θかε，（難．丑，1994；　　　　2口卿一泣αβ∂，0．，1994；　　　　（加〃∫czα，（元レ．，1994《　　　　R41輌5d％一

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ク1シ句εη乃α〃θγ，E，1994；5ゴeg妬αカ㎞5，、4．一〃セ8γθゴcカ，ルf，ノ994∫＆δ6τ，（か．　r随）ηワ45＿飽oな，M－

1）oη，G夕．　rβθ5zθぬ，Z，1994）．

　　　　The　research　of　the　sphemles　has　involved　a　lot　of　interdisciplinary　collaborations，

including　stratigraphy，　geochemistry，（micro）mineralogy，　paleomagnetic　research，

planetology，　meteoritics，　meteorology，　glaciology（5θe　Zb仇M－GOぷ’加，γ、4．，1994），　ocean

noor　research（ぷθeα㎏ぷぷβ．P．－ZwαγちMJ，1979），　and　sedimentology　in　general．
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　　　　Radiometric　research　will　certainly　gain　in　importance　in　the　fbture　investigation　of

spherules．　The　synchronous　occurence　of　sphemles　with　their　host　sediment　proves　their

origin丘om　exploding　meteorites，while　a　dischronous　situation　would　support　the　above

mentioned　origin丘om　the　sphenlle　clouds　fbrmed　in　the　early　Solar　System．

　　　　From　the　point　of　view　of　extraterrestrial　geology　fbr　the　time　being　are　the　only

real　tools　fbr　interplanetary　correlation，　since　in　all　likelihood　they　have　to　occur　on

every　planet　of　the　Solar　System（∫eeβ6アαz輌，＆．　rL〃妬cぷ，B．，1994）．

　　　　For　this　purpose　a　new　IGCP　pr（りect（No．384）is　under　organization　by　fbur

proposers：Cs．H．Detre（Hungary），　KJakabska（Slovakia），　ARaukas（Estonia），　G．Uduba

§a（Romania），：llExtraterrestrial　spherules：anew　tool　fbr　global　coπelationn．　All

investigators　of　spherules　are　asked　kindly　reconsider　their　contacts　all　over　the　world

and　suggest　us　names　and　adresses　of　possible　participants．　It　is　obvious　that　the

inves6gation　of　the　spherulites　has　to　be　global．　This　project　is　aimed　at　developmg

and　organ飽ing　these　global　investigations．3y　way　of　this　project　the　6rst

Intem飢ional　organization　of　a　new　scien価西eld　will　be　organized．

　　　　　Till　now　two　preparatory　meetings　were　organized　in　Hungary．　These　were　the

first　intemational　meetings　in　this　theme．1．”Spherulites（Micrometeorites）in　the

Carpathian　Basin’1．　Budapest，31　0ct．－　l　Nov．　1994．2．”Spherulites　and

（Palaeo）ecology”．　Debrecen，2－4　March　1995．　Both　with　Austrian，　Chinese，　Estonian，

Hungarian，　Romanian　and　Slovakian　participants．　Latter　recommended　type　areas　fbr　the

world－wide　investigations，　according　to　the　hitherto　infbrmations　about　the

mVeStlgat10nS：

　　　　　1．Baltic　and　Scandinavian　area

　　　　　2．Central　Europe

　　　　　3．Mediterranean　region

　　　　　4．Central　and　S　outhern　Afhca

　　　　　5．Central　and　Eastem　Asia

　　　　　6．North　America

　　　　　7．Canbbean　region

　　　　　8．Australia

　　　　　9．Antarctica
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An　attempt　to　estabUsh　a　data　base　for　chemical　compositions　of　Antarctic
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　，K．　Shinotsuka1，　T．　Shingen1，　S．　Togashi2，　H．　Kamioka2，meteorites．　M．　Ebiharal
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Introduction
　　　　　　So　far，　more　than　ten　thousands　of　meteorites　have　been　collected　on　A　ntarctica

and，　consequentl　y，　have　greatl　y　extended　our　knowledge　of　meteorites．　The　A　ntarctic

meteorites　are　first　su句ected　to　petrographic　and　mineralogical　examinations．　These
observations　are　very　useful　not　only　for　the　identification　but　al　so　fOr　their　classification

of　meteorites．　Degrees　of　weathering　and　fracturing　also　are　estimated　on　these
observations．　In　US，　some　samples　are　further　examined　for　their　26Al　activities　and

natural　thermolumineScence　intensities．　These　informations　have　been　periodically

published　and　distributed　among　the　community　of　meteorite　researchers．　The　recent

publication　issued　by　MWG（US）［1］is　very　informative　and　useful．　A　similar
publication　will　also　be　issued　by　NIPR　s∞n．

　　　　　　M司or　element　compositions　have　been　routinely　determined　and　published　from

time　to　time．　This　is，　however，　not　the　case　for　minor　and　trace　elements．　These

elements　are　determined　by　the　individual　researchers　when　their　data　are　needed．

Considering　that　minor　and　trace　element　contents　are　equally　informative　compared　with

petrologic　and　mineralogic凪data，　we　have　attempted　to　establish　a　data　base　R）r　chemical

compositions　of　Anta瞬垂c　meteorites．　Considering　the　effectiveness　in　analyses，

instrumental　neutron　activation　analysis（INAA）and　inductively　coupled　plasma　mass
sp㏄trometry（ICP－MS）were　used．　In　I　CP－MS，　rare　eanh　elements（Y　and　lanthanoids），

Th　and　U　are　measured，　because　these　elemen陪are　one　of　the　most　info㎜ative　elemen鶴

for　cosm㏄hemical　discussion．

ExperimentaI
　　　　　　In　this　study，　we　used　aliquants　of　the　meteorite　specimens　prepared　for　the

detemination　of　m司or　element　compositions　by　wet　chemical　analysis．　Chondritic
meteori　tes　were　separated　i　nto　magnetic　and　non－magnetic　fractions　by　a　hand　magnet．

For　the　other　groups　of　meteorites，　only　bulk　samples　were　prepared　without　magnetic

separation．　The　initial　samples　were　usually　more　than　5　g，　so　heterogeneity　must　be

minimized．　We　started　with　the　specimens　already　ground　and　magnetically　separated　at

NIPR．
［INAA］About　5　to　30　mg　of　each　sample　was　sealed　into　a　quartz　tube　and　irradiated　for

6hat　the　JRR－4　reactor　of　the　Japan　Atomic　Energy　Research　Institute．　A　fter　i　rradiati　on，

samples　were　carried　into　the　radioactivity　counting　lab．　of　the　Geological　Survey　of

Japan　and　were　su句ected　to　Y－ray　spectrometry．

【ICP－MS］About　10－20　mg　of　each　sample　was　taken　into　a　teflon　vessel　and
decomposed　with　mineral　acids　under　high　pressure．　After　decomposition，　the　residual

solution　was　once　evaporated　and　then　dissolved　in　dil　HNO3　solution．　The

appropnately　diluted　solution　was　introduced　into　an　ICP－MS　instrument（VG　PIasma－

QuadΩ，　Fissons　Instrument）．　For　the　quantitative　analysis，　standard　solutions　prepared

from　the　appropriate　chemical　reagents　were㌔easured．　The　detailed　pr㏄edures　will　be

reported　elsewhere．

Results　and　Discussions
　　　　　　The　feasibility　and　the　usefulness　of　INAA　for　multi－element　analyses　is　well

recognized．　A　part　of　the　INAA　data　in　co吋unction　with　this　study　were　reported　at　this

symposium　last　year［2］．　Here，　we　like　to　f㏄us　on　the　data　obtained　by　ICP－MS　in

order　to　discuss　the　feasibility　of　ICP－MS　R）r　our　study．

　　　　　　The　experimental　results　of　ICP－MS　for　Antarctic　eucrite　samples　are　shown　in

Fig．1，where　elemen協l　abundances　are　no㎜alized　to　corresponding　CI　val　ues［3］．　Each
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sample　was　analyzed　in　duplicate．　As　easily　recognized，　duplicate　analyses　yielded

almost　identical　patterns　for　lanthanoids．　Asmall　discrepancy　between　two
measurements　can　be　fOund　fOr　Th　and　U，　which　must　have　been　due　to　experimental

problems．　Both　positive　and　negative　anomalies　of　Eu　are　observed　in　these　eucrites．

　　　　　　Fig．2shows　CI　chondri　te－normahzed　abundance　patte】ms　of　REE，　Th　and　U　for

several　chondritic　meteorites．　In　this　figure，　abundances　in　non－magnetic　fractions　in

place　of　bulk　chondrites　are　shown，　as　we　haven‘t　analyzed　the　magnetic　fractions　for

these　elements．　Since　these　elements　are　lithophile　and，　hence，　are　essentially　1㏄ated　in

the　non－magnetic　fraction，　the　abundance　patterns　should　be　identical　for　the　non－

magnetic　fracUons　and　the　bulk　samples　of　chondntes．　AIHhe　pattems　shown　are　almost

nat　and　about　1．5　times　CI　values．　Only　one　sample（Y－791088）shows　slight　increases

of　light　REE　and　U　Considering　that　this　meteorite　seems　to　have　experienced　severe

sh㏄k，　such　increases　of　light　REE（La，　Ce　and　Pr）and　U　may　have　been　caused　by

sh㏄k　event　fbr　this　meteorite．

　　　　　　From　Figs．　l　and　2，　a　common　feature　can　be　recognized；azigzag　change　for

middle　and　heavy　lanthanoids．　As　we　find　such　a　zigzag　change　commonly　in　these

different　groups　of　meteorites（eucrites　and　chondrites），　the　zigzag　change　is　not

indigenous　in　each　meteorite　but　artificial，　possibly　caused　by　the　improper　normalizing

values，　for　which　we　use　the　CI　values　compiled　by　Anders　and　Grevesse［3］．　This

problem　has　been　discussed　in　details　elsewhere［4】．

　　　　　　In　conclusion，　ICP－MS　is　very　useful　for　the　detemlnation　of　trace　lanthanoids

and　actinoids　in　meteoritic　samples．　The　combination　of　INAA　and　ICP－MS　is　very

e脆ctive　in　obtaining　element　composition　da伍，　which　can　then　serve　for　a　data　base　for

chemical　oompositions　of　Antarctic　meteori　tes．

Reference．［1】Grossman　J．　N．（1994）1吻茜εoア↓∫jc529，100－143．［2］Togashi　S．　et　aL

（1994）Ab5ぴαcτノb7疏ε19仇5y7ηρ．　oηAηταrcτic〃2ε彪oτ↓’ε∫，　NZPR，　p．81－83．［3］Anders

E．and　Grevesse　N．（1989）G60c加m．　Coぷ7ηocカカη．　Aαα53，197－214．［4］Shinotsuka
K．et　a1．（1995）（submitted　to　1晩∫θor匡1jc5）．
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ANGRm　ASUKA－881371：BREAK－UP　T】ME　FROM　PARENT　ASTEROm　ANI）

　　　　　　　　　　　　　　　　　COMPARISON　WITH　OTHER　ANGRITES

　　　　　　0．Eugster　and　A．　Weigel

Physikalisches　Institut，　University　of　Bern，

Sidlerstrasse　5，3012Bem，　Switzerland

　　In　the丘amework　of　a　consortium　study　organized　by　Paul　Warren（UCL＆presently

University　of　Tokyo）we　began　the　analyses　ofthe　noble　gas　isotope　abundances　of　the　l　l．27　g

angrite　Asuka－881371（subsequently　named”Asuka’，）．　The　total　consortium　allocation　was　a

single　fテagment，　Asuka－881371，21　with　a　mass　of　L24　g．　Our　sample　of　35．5　mg　consisted　of

two　ffagments　and　some　small　grains　derived　f士om　a　single　140　mg　f「agment（field　name”All）

that　appeared　to　be　f「ee　to　fUsion　crust．　For　a　general　description　of　this　angrite　see　Yanai

（1994）．

　　The　o句ective　of　our　contribution　is　the　determination　of　the　cosmogenic，　radiogenic，

fissiogenic，　and　if　present，　trapped（primordial　and　solar　wind　derived）noble　gas　isotope

abundances，　calculation　of　the　cosmic－ray　exposure　ages　and　of　the　2糾Pu－Hssion　Xe　ages．　We

perfbrmed　a　first　analysis　of　a　lO．2　mg　sample　fbr　He，　Ne，　and　Ar　isotope　studies．　Here　we

present　preliminary　data　that　will　be　supplemented　later　by　Kr　and　Xe　and　fUrther　He，　Ne，　and

Ar　analyses．

　　1．Cosmic－ray　exposure　ages．　Based　on　the　concentrations　of　cosmic－ray　produced　3He，

21Ne，　and　38Ar　cosmic－ray　exposure　ages　T3，　T21，　and　T38，　respectively，　were　calculated．　The

target　element　abundances　fbr　Asuka　were　taken　f「om　Yanai（1994）．　The　production　rates

were　derived　using　the　method　given　by　Eugster　and　Michel（1995），　adopting　an　average

shielding　dependency　fbr　HED’s．　For　Asuka　we　obtained　T3ニ5．O　Ma，　T21＝5．5　Ma，　and　T38＝

5．4Ma．　Final　ages　will　be　available　when　the　chemical　analyses　of　the　consortium　sample　and

our　f已rther　experiments　are　completed．

　　2．Shielding　from　cosmic　mys．　Cosmogenic　22NeβINe　fbr　Asuka　is　1．13．　This　indicates　that

the　meteoroid　was　much　larger　than　the　recovered　weight，　probably　more　than　l　kg．

　　3．Radiogenic　4He＝8600x　l　O’8　cm3　STP／g．　This　concentration　is　relatively　high　fbr

meteorites　and　typical　fbr　angrites（except　fbr　LEW87051，　which　probably　lost　4He）・We

conclude，　that　Asuka　contains　more　than　50　ppb　U．
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　　4．Radiogenic　40Ar＝280x10’8　cm3STP／9．　The　K　concentration　must　be　much　lower　than

e．g．　in　chondrites（which　contain　about　800　ppm　K）．　This　agrees　with　Yanai’s（1994）Kcontent

and　is　also　typical　fbr　angrites．

　　5．No　tr叩ped　solar　gases　were　observed　in　Asuka．　This　is　consistent　with　the　statement　by

Yanai（1994），　that　Asuka　is　an　unbrecciated　igneous　rock．　The　concentrations　of　primordial

trapped　gases　are　also　very　low（36Ar仕＝0．6xlO≡8　cm3STP／g）．　These　conclusions　have　also　been

obtained　fbr　the　other　three　angrites．

　　In　the　table　we　compare　the　results　fbr　Asuka　with　the　data　fbr　the　other　angrites（Eugster　et

at，1991）．

　　　Parent　body

　　　　break－up

（c．－r．exp．　age，　Ma）

（2『N♂INe）、 4He， ωAr，

10’8cm3STP／9

A－881371

Angra　dos　Reis

LEW86010

LEW87051

53

55．5

17．6

≧O．2

1．13

1．14

1．24

1．37

8600

41000

15300

7．9

276

66

126

58

　　Inspection　of　the　data　in　the　table　shows　that　Asuka　does　not　originate　f『om　the　same

break－up　event　as　Angra　dos　Reis　or　LEW86010．　Since　LEW8705110st　gases，　only　a　lower

limit　of　its　break－up　time　could　be　determined．

　　Conclusions　obtained　fテom　these　preliminary　data　are　as　fbllows：（1）In　terms　of　noble　gas

characteristics　Asuka　is　a　typical　angrite　with　high　4He，，　low　40Ar，，　and　IOw　trapped　gas

contents．（2）It　appears　that　each　angrite　was句ected　f「om　the　angrlte　parent　asteroid　by　its

own　break－up　event．　This　supports　the　conclusion　by　Yanai（1994）that　Asuka　diffbrs　in　some

respects丘om　the　other　known　angrites．

　　Acknowledgements：We　thank　the　National　Institute　of　Polar　Research，　Tokyo，　fbr　the

Asuka　sample　and　Paul　Warren　fbr　organizing　the　consortium．　This　work　was　supported　by　the

Swiss　National　Science　Foundation．
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　　　　　　THE　ORIGrN　OF　TROILITE　AND　PYRRHOTITE　rN　CHONDRITES：1．　IRON　SUL－
FIDE　FdRMATION　K】［NETICS】［N　H2S－H2　GAS　MIXTURES，　B．　Fegley，　Jr．1・2，　D．S．　Laurettal・2，

and　D．T．　Kremserl（1）Dept．　of　Earth＆Planetary　Sciences，　and（2）McDolmell　Center　fbr　the

Space　Sciences，　Campus　Box　l　169，　Washington　University，　One　Brookings　Drive，　St．　Louis，

MO　63130－4899　USA．

Intmduction．　Troilite（stoichiometric　FeS）is　the　most　co㎜on　sul五de　in　meteorites．　However，

pyrrhotite（Fe－deficient　FeトδS）is　the　dominant　sulfide　in　CI　chondrites　and　in　chondritic　inter．

planetary　dust　particles［1－3］．　Here　we　summarize　the　results　of　our　experimental　and　theoretical

studies　of　the血e㎜odynamics，　kinetics，　and　mechanism　of　Fe　sul丘de　fb㎜ation．　Our　the㎝o．

chemical　equilibri㎜calculations　describe　the　s伍bility　6elds品r　troilite　md　pyπhotite　in　the　so．

lar　nebula．　Our　experimental　studies　give　kinetic　data　fbr　troilite　and　pyrrhotite　fbmユation　via　the

reaction　H2S（g）＋（1一δ）Fe（metal）ニFel一δS（sulfide）＋H2（g）．　Our　nebular　chemistry　models　utiliz－

ing　our　kinetic　data　constrain　the　rate　of　Fe　sulfide　fbrmation　as　a　fUnction　of　temperature，　pres．

sure，　Fe　grain　size，　and　sul㎞fUgacity．　A　companion　abstract　reports　our　studies　of　metal－sulfide

assemblages　in　some㎜equilibrated　ordinary　chondrites　and　demonstrates　that　these　assemblages

are　not　pristine　nebul｛汀condensates，　but　were　altered　by　post－fb㎜ation　heating　events［4］．

T血emochemical　Equilibrium　Calculations．　We　re－examined　Fe　sulfide　condensation　fbr　two

reasons．　In　an　attempt　to　explain　pyrrhotite　in　chondrites，［5］claimed　that　Feo．875S　condensed

prior　to　FeS．　However，　the　Fe－S　phase　diagr㎜［6］shows　this　is　ilnpossible　because　only　FeS　ex－

ists　in　equilibri㎜with　Fe　metal．　Also，［7］published　new　the㎜odynamic　data　fbr　Fe　sul丘des

（FeS　and　Feo．875S　to　Feo．g8S）．　Figure　l　shows　the　results　of　our　calculations［8－9］．　Troilite（FeS）

fbrms　at　the　pressure　independent　temperature　of　719K（丘om　pure　Fe　metal）．　This　is　lowered　to

716．5Kfbr　a　solar　Feo．g5Nio．05　alloy．　Our　results　agree　with　prior　calculations　by［10－11］．　We　also

used　the　Fel一δS　de允ct　the㎜odynamics　model　of［12］to　calculate　the　variation　in　Fe／S　ratios和r

FeI，δS　as　a　fUnction　of　temperature　and　sulfUr　fhgacity　in　the　solar　nebula．　The　results　in　Figure　2

show　that　Fe1．δS　can　fb㎜by　reactions　exempli丘ed　by（1一δ）FeS（troilite）＋（δ）H2S（g）＝H2（g）＋

Fe1．δS（pyrrhotite），　in　qualitative　agreement　with　suggestions　of［3，13］．　Reheating　of　dust－rich　re－

gions　in　the　nebula　will　lead　to　sulfUr　fUgacities　above　the”solar”value　and　to　production　of

more　Fe－deficient　pyrrhotites，　such　as　those　observed　in　CI　chondrites　and　IDPs．

Experimental　Studies．　Fe　sul負de允㎜ation　was　studied　by　isothe㎝ally　heating　high　purity　Fe

fbilS　of㎞own　weight　and　surlhce　area　in　H2S－H2　gas　mixtures　at　atmospheric　pressure　fbr　v～町一

ing　time　periods．　The　nominal　H2S　contents　of　the　gas　mixtures　were　50，100，1000，　and　l　O，000

ppm．　For　refbrence　a　solar　composition　gas　has　37　ppm　H2　S［14］．　About　120　experiments　were

done　to　dete㎜ine　the　ef飴cts　oftempera血e　and　H2S／H2　ratio　on　the　reaction［8，9，15，16］．

Chemical　Composition　of　Sulfides．　The　reacted　samples　were　chemically　analyzed　by　X－ray

dif丑action（XRD），　electron　microprobe（EMP）analysis，　and　gravimetric　analysis　by　combustion．

In　many　cases，　electron　microprobe　traverses　across　the　sulfide　layers　were　also　done．　Table　l

summarizes　the　analytical　data　fbr　the　bulk　composition　of　the　sulfide　layers．　There　is　good

agreement　between　the　results丘om　the　three　methods．　A　comparison　of　the　observed　Fe／S　ratios

to　those　predicted丘om　the　de允ct　the㎝odynamics　model　of［12］shows　that　with　a允w　excep－

tions（e．9．，　low　T　nlns　in　50　PPm　H2S），　equilibri㎜was　reached．　The　data　in　Table　l　show　that

troilite　was飴㎜ed　in　the　reactions．　Also，．cracking　of　layers　in　some　10，000　PPm㎜s　exposed

丘esh　metal　to　gas　leading　to　disagreements　between　predicted　and　observed　Fe／S　ratios・The
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electron　microprobe　traverses　of　many　samples　show　decreases　in　the　Fe／S　ratios廿om　the

meta1／sul丘de　to　sul丘de／gas　boundaries．　Such　promes　are　expected丘om　Wagner’s　model　fbr　di£

血sion　controlled　reactions　fb㎜ing　compact　scale　layers［17］．

Microstructure　and　Mo叩hology　of　Sul血de　Layers．　The　su姐e　layers　were　studied　by　XRD，

optical｛md　scalming　electron　microscopy．　The　sul6de　layer　thic㎞ess　increased　with　reaction

temperature　and　time．　Initially　a　compact　oriented　layer　developed　on　the　metal．　As　the　reaction

progressed，　vertical　cracks　extending丘om　the　sulfide／gas　to　sulfide／metal　interfとce　apPeared　and

the　layer　pulled　away丘om　the　metal．　Gas　penetrated　to　the　metal　and　a　new　sulf【de　layer　with

small　randomly　oriented　crystals　fbnned．　The　two　distinct　layers　with　different　crystal　sizes　and

orientations鍵e　co㎜only　obsewed　in　sul丘de　scales允㎜ed　on　Fe　metal．　We　also　obsewed血at

the　growth　orientation　of　the　Fe　sulfide　crystals　changed　with　decreasing　temperature　and　sulf血

血gacity．　These　changes　correlate　with　an　increase　in　the　Fe　sulfide　fbmation　rate（see　below）．

Kinetics　and　Mechanism　of　FeS　Formation．　The　weight　gain　and　the丘actional　thic㎞ess

change　of　the　Fe　fbil　were　used　to　determine　the　extent　of　reaction　as　a　fUnction　of　time．　The　two

methods　show　excellent　agreement．　Experiments　at　50　and　100　ppm　H2S　fbllowed　linear　kinetics

△w＝klt　or△x＝kl’t，　where△w　is　the　weight　gain，△x　is　the　thic㎞ess　change，　kl　and　kl’are　linear

rate　constants　with　units　of　g　s’1　and　cm　s’1，　and　t　is　time．　There　was　a　sudden　increase　in　reaction

rate　between　613Kand　643　K　fbr　the　50　ppm　H2　S　experiments．　This　correlated　with　the　different

growth　orientation　of　the　Fe　sulfide　crystals．　Experiments　at　1000　ppm　H2S　and　the　558　K　iso－

thenn　at　10，000　ppm　H2S　ini㊤lly　fbllowed　linear　kinetics　and　made　a　transition　to　parabolic　ki－

netics（△w）2＝kpt　or（△x）2＝’ 斥’t，　where　kp　and　kp’are　parabolic　rate　constants　with　units　of　g2　s’1，

and　cm2　s’1．　All　experiments　at　923　K　and　10，000　ppm　fbllowed　parabolic　kinetics，　while　all　the

673Kexperiments　at　10，000　ppm　H2S　displayed　linear　kinetics．　These　samples　had　sulfide　lay－

ers　which　did　not　adhere　to　the　metal　and　easily　lifted　off　allowing　fresh　gas　to　react　with　the　ex－

posed　metal　sur飽ce．　Tables　2　and　3　show　the　linear　and　parabolic　rate　constants　dete㎜ined丘om

our　experiments．　Some　of　our　reaction　conditions　overlap　those　employed　by　prior　workers．　Our

linear　and　parabolic　rate　constants　fbr　these　conditions　show　good　agreement　with　those　reported

previously．　The　fbllowing　mechanism　explains　the　kinetic　data．　Initially　Fe　sulfide　fb㎝ation　dis－

plays　linear　kinetics　because　the　chemical　reactions　at　the　metal／gas　interface　are　rate　limiting．

After　a　thin，　coherent　sulfide　layer　has　fbmユed，　the　chemical　reactions　at　the　sulfide／gas　interface

remain　rate　limiting　until　the　sul飼e　scale　reaches　a　critical　thic㎞ess｛md　di飽sion　through　the

sulfide　layer　becomes　the　rate　limiting　step．　The　reaction　then　displays　parabolic　kinetics，　and　as

shown　by［18］，　Fe2＋diffUsion　through　the　sulfide　is　the　rate　limiting　step．

Applica60ns　to　the　Solar　Nebula．　We　used　our　kinetic　data　to　constrain　the　rate　of　Fe　su1丘de

fbmlation　in　the　solar　nebula　as　a　fUnction　of　temperature，　pressure，　Fe　grain　size，　and　sulfUr　fU－

giにity．　First，　we　graphically　dete㎜ined　the　critical　thic㎞ess　fbr　transition丘om　line㏄to　para．

bolic　kinetics丘om　the　reactions　in　1000　PPm　and　10，000　PPm　H2S　that　displayed　this　transition．

Then，　as　a　fUnction　of　the　extent　of　reaction，　we　calculated　the　thic㎞ess　of　sul五de　rims　on　Fe

metal　grains　in　the　nebula．　Our　results，　which　are　displayed　in　Figure　3，　show　that　Fe　grains

smaller　than　20μm　in　dialneter　never　reach　the　critical　thic㎞ess，　while　the　20μm　diameter

grains　only　reach　the　critical　thic㎞ess　a負er　90％of　the　Fe　has　already　reacted　to　fbml　sul丘de．

Sulf㎞zation　of　Fe　grains　larger　than　20μm　in　diameter　will　initially　fbllow　linear　kinetics　and

later，　at　different　extents　of　reaction　depending　on　the　grain　size，　fbllow　parabolic　kinetics．　Table

4shows　the　lifetimes　fbr　colnplete　sulfUrization　of　spherical　Fe　metal　grains　ranging　in　size　ffom
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0．2μmto　20μm　diameter　as　a　f㎞ction　of　temperature　along　an　adiabatic　profile　in　the　solar

nebula・The　grain　lifetimes　were　calculated　using　the　simple　collision　theory　model　developed　by

Fegley［19－22］and　an　activation　energy　of　43　kJ　mole’1　apPropriate　fbr　the　low　H2S　concentra－

tion　in　the　solar　nebula．　For　refbrence，　we　note　that　grain　sizes　of～0．1μm　are　fbund　in　meteorite

matrix，　while　larger　grain　sizes　of～10－100μm　are　fbund　in　chondrules．　These　results　show　that

Fe　sulfUrization　is　a　rapid　process　in　the　solar　nebula　and　that　even～20μm　diameter　grains　have

lifetimes　of　only　O．01－1％of　the　nebular　li飴time　of　l　O5－107　years［23］．　We　also　used　the　simple

collision　theory（with　E、ニ43　kJ　mole’1）to　calculate　the　chemical　lifetime　fbr　H2　S　depletion　via

troilite品㎝ation．　These　values，　shown　in　Figure　4，　are　insigni丘cant　compared　to　the　estimated

li允time　of　the　solar　nebula［22］and　con丘㎝our　e継lier　conclusions　that　troilite　fb㎜ation　was　a

rapid　process　that　went　to　completion　in　a　ffaction　ofthe　nebular　lifetime［19－22］．
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　　　Table　n
Lin臼r　R創e　Con5白ロ白

TABLE　I．　E蕗ect80f‘empemture　8nd　g85　co回p“i60皿on　Fe／S　m600f　iro団5ul航de　byer5．

Temp　ppm

（K）　H2S　　）眠研

　Observed　Fe！S　atomlc　ratlo

Mic頁）pmbe’　Combus60n’　Mean

Gas－Solid

Equilibnum

T乃（ 属（10㌔m／s）

50ppm　H2S

558　　50

613　　50

6ア3　　50

0．956

0．957

0．992

0．962

0．949

0．982

n．a，

n，a，

n．a．

0．959

0．953

0．987

0．994

0．997

0．998

558　　　100　　　　0．972

658　　　100　　　　0．997

723　100　　1．002

0．988

0．996

0．965

n．a、

n．a、

n．a．

0．980

0，997

0．983

0，991

0，996

0．998

　　　　558　　　　　　　　　　　　　　0．44±0．10

　　　　613　　　　　　　　　　　　　　　　　　0．77ま0．08

　　　　643　　　　　　　　　　　　　　　　　　0．05±0．02

　　　　673　　　　　　　　　　　　　　　　　　0．11土0．09

㌧4CfξVα’輌0πEπεrgy＝43士19え」γ刑0’己

b】4cr輌リロ’∫onβ”εη9ア＝∫30▲56友〃㎞o’ε

673　　850　　　　0．990

778　　　850　　　　0．996

848　　850　　　　0．999

923　　　850　　　　0．990

0．986

0．988

0．979

0．989

n．a．

0．985

0．989

0．992

0．988

0．990

0．989

0．990

0．987

0．993

0．995

0．997

100ppm　H2S

0．962

0．966

0．979

0．983

0．936

0．983

0．988

0．991

0．941

0．981

0．984

0．988

0．954

0．965

0．988

0．992

　　　　558　　　　　　　　　　　　　0．11士0．05

　　　　658　　　　　　　　　　　　　　0．44士0、03

　　　　723　　　　　　　　　　　　　0．86±0．30

～4c’輌vα’o”Eρ昭’gy＝6ノ土26戊し〃mo∫ε

558　　　10800　　　0．926

673　　　10800　　　0．994

923　　　10800　　　0．987

1173　　　10800　　　　0．991

1，000ppm　H2S

・Ave，㎎9　unce喧i哺es。n　XRD．　M已n。pr。be　and　C。mbustbn　am±t2％・1・5％and　O4％陀s剛iveけ・

　　　　673　　　　　　　　　　　　　93土0．1

　　　　778　　　　　　　　　　　　　　　　　　17±　L2

　　　　848　　　　　　　　　　　　　　　　　　21±　1．9

　　　　923　　　　　　　　　　　　　　　　　　30±32

qcλcrかαrjo”ε”ε’9γ＝74土32鋤o∫e

10，000ppm　H，S

　　　　558　　　　　　　　　　　　　　6，6士0．58

　　　　673　　　　　　　9　　　　　　4，4士0．53

鳳‘イαんα”o”Eレ賠’gソ＝92士40鋤o’ε

・ Growth　along　a－axis

bGro辿along　c－8xis
C Value　calcula忙d㎞m　pa囮bolic囮任con鋤8
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　　　　　　Table　III

Pambolic　Rate　Const組ts

Table　IV　Grain　Lifεtimes　in　t血e　Nebulaa

T乃く ち（10’）1cm2／s）
Radius　700　K

（μm）

600K 500K 400K

1，000ppm　H2S
10’3’77bars　10’4　bars　lO⇔4’27　bars　l　O4’59　bars

　　　　　　673　　　　　　　　　　　　　　0．31士0．03

　　　　　　778　　　　　　　　　　　　　　0．45士0．11

　　　　　　848　　　　　　　　　　　　　　2．25±0．25

　　　　　　923　　　　　　　　　　　　　　2．99士0．73

α∠c’bα’輌oηE”θ’9γ＝74±32畝mo’ε

0．1

1．0

10

5．47

6．47

7．47

6．10

7．10

8．10

6．96

7．96

8．96

8．21

9．21

10．21

10，000ppm　H2S
aLifetimes　in　logloseconds．10750　seconds　per　year．

　　　　　　558　　　　　　　　　　　　　034±0．02

　　　　　　923　　　　　　　　　　　　　　99士25

　　　　　　1，173　　　　　　　　　　　　　　414士104

『4c’●α’∫on　E形アgy＝92土40ん”〃30’θ

゜Growth　along　a－axis
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Figure　l（top　left）Fe　sulfide　condensation　calculations　and　locations　of　120　experimental　runs

（black　dots）．　Figure　2（top　right）Fe　sulfide　stoichiometry　as　f（T）in　the　solar　nebula．　Figure　3

（bo廿om　le丘）Thic㎞ess　of　sul丘de　rims　on　nebular　Fe　grains　vs．　critical　rim　thic㎞ess　fbr

parabolic　kinetics．　Figure　4（bottom　right）H2　S　chemical　Iifetime　in　the　solar　nebula．
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Finding　of　sector　zoning　in　isolated　olivine　grains
　　　　　　　　　　　　　　of　ALH－77307　and　Murchison

Mitsuru　FUDAKI　and　Masao　K【TAMURA

Dep　artment　of　Geology　and　Mineralogy，　Faculty　of　Science，　Kyoto

University，　S　akyo　Kyoto　606－01，　Jap　an

　　　　　　Isolated　olivine　grains　are　commonly　observed　in　carbonaceous　chond亘tes．

They　have　been　considered　to　have　fbrmed　by丘agmentation　of　ohvine　grains　in

chondrules，　because　both　typ　es　of　ohvine　have　the　similar　chemical　comp　osition，

and　because　the　isolated　grains　include　glass　with　the　composition　sim且ar　to

chondrule　mesostasis［1，2］．　On　the　other　hand，　some　of　the　isolated　ohvine　grain，

which　are　in　an　euhedral　shape　and　have　Fe－poor　composition　are　considered　as　a

direct　condensate　from　the　nebula　gas【3］．　In　the　present　study，　we　first　fbund

sector　zoning　in　two　isolated　ohvme　grains　hl　two　carbonaceous　chon（h五tes（ALH－

77307and　Murchison）under　a　cathodoluminescence（CD　microscope

　　　　　　An　isolated　olivine　grain　in　the　ALH－77307　meteorite（CM－CO）is　almost

homogeneous　in　a　backscattered　electron　image（Fig．1a）but　have　sector　zoning

with　d遜erent　blightness　in　a　CL　image（Fig．1b）．　The　zoning　consists　of　two

crysta皿ographica皿y　di丑lerent　sectors　and　bounda亘es　between　the　sectors　are

sharp　and　straight．　One　isolated　olivine　grain　in　the　Murchison　meteorite（CM）

also　has　the　same　type　of　the　sector　zoning　as　that　in　ALH・77307（Fig．2）．

　　　　　　Crysta皿ographical　mentations　of　the　sectors　was　estimated　from　the

o］1戊entations　of　optical　elastic　axes．　Since　the　grains　fbund　in　thin　sections，　the

o亘entations　could　Ilot　be　determined　uniquely．　When　we　assume　that　these　two

grains　have　the　faces　common　to　both，　the　indices　of　growth　su㎡aces　of　the　sectors

were　estimated　to　be｛130｝and　high　index　faces　fbr　the　grain　of　ALH－77307　and

｛130｝and｛001｝faces　fbr　Murchison．　The　sectors　in　bright　in　CL　images　were　then

indexed　to　be｛130｝sectors　in　both　grains．

　　　　　　These　two　isolated　olivine　grains　are　a㎞ost　pure　fbrste亘te（Fo99），　and　the

compositional　diκerence　between　the　sectors　are　very　sma皿．　Electron　microprobe

analyses　with　WDX　system　of　the　grains　show　that　the｛130｝sectors　are　enriched

shghtly　in　Al203　than　other　sectors．　The　contents　of　FeO　and　Cr203　increase

gradua皿y　f士om　the　core　to　the　rim　ih　both　the　grains．　The　Ca　content　in　the　grain

of　AL，H－77307　decreases　from　the　core　to　the　rim，　whie　that　of　Murchison
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decreases　once丘om　the　core　and　then　increases　to　the亘m．　No　d遜erences　in　the

Fe，　Cr　and　Ca　contents　between　the　sectors　were　observed．　Therefbre，　the

dist亘bution　of．Al203　is　responsible　fbr　the　sector　zonings　and　the　CL　emission　of

the　grams．

　　　　　　The　sector　zoning　suggests　the　rapid　growth　of　the　isolated　olivine　grains．

And　straight　sector　bounda亘es　fhrther　mdicate　no　signi丘cant　change　of　growth

conditions　du亘ng　the　fbrmation　of　the　grains．　However，　it　is　not　conclusive

whether　these　fbmled丘om　vapor　or　hquid．
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COLLECTION　OF　YAMATO　METEORITES　B　Y　THE　35TH　JAPANE　SE
　　　　　　　　　　　　　　　ANTARCTIC　RESEARCH　EXPEDITION

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　M」｝and　N．　I　SHIKAWA2

　　　　　　　　　　　LIVμ’∫oηα11η8’」’〆θ（ゾPo1αγ1～θぷeατcカ，9－10Kα9α11ταゐαぷ加roり0173

2：零ンo’oθカ∫vε路∫リノ，F已cμ1リノ（～∫1η’egταεθ∂1了μ〃2αηSτμ直θぷ，∫と乃oo1（～／Eα万乃8c↓θηcθぷ，ハ∬乃oη〃1ατ3μ】わぷ加4α

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　S11兎γoμ一ム」Kンoτ0606－01

　　　　　　　　　Four　members　of　the　35th　Japanese　Antarctic　Research　Expedition　visited　the

Yamato　Mountains　fbr　paleomagnetic　sampling　fセom　December　l　l，1994　to　December　24．　A

search　fbr　meteorites　was　carrled　out　along　the　route　of　camp　transfering　and　around　the

Camps　l　and　3（Fig．1）．　As　survey　area　was　located　at　leeward　f士om　a　moraine　belt　and　the

Mountains，　imumerable　small　terrestdal　pebbles廿om　l　to　2　cm　in　diameter　scattered　on　the

ice　field．　Nevertheless，　we　fbund　a　total　of　l　60rdinary　chondrites　around　Camp　l（latitude

71°32’49”S，longitude　35°24，07”E）、　The　biggest　chondrite（Yamato－7403）was　263g　in

weight，　while　13　chondrites　were　less　than　l　Og　in　weight，　as　shown　in　Table　1．　No　meteorite

was　fbund　along　the　routes　and　around　the　Camp　3．

　　　　　　　　　Fusion　cnlst　was　recognized　in　a　part　of　the　surface　on　Yamato－7401　to－7404，　but

it　was　removed　completely　f｝om　other　chondrites．　From　the　feature　and　color　oftheir　su血ce，

these　chondrites　may　be　classified　into　the　same　group．　The　classification　has　been　done　by

meteorite　division　in　NIPR．

励泥1．｝石〃2α’oルZeτω万’es　co〃診c’e4砂’ん35’〃砲αηeぷθメ硫κ’jc　Rθ5θαγc乃1畑θ励oη．

Sample　No． Field　No． Dimension（cm） Weight（9） Remarks

YamatΦ9401 94121901 3．3x2．8x2．6 42，966 血sion　cmst

Yamato－9402 94122301 2．6x1．9x1．6 13，890 釦sion　crust

Yamato－9403 94122302－1 6．3x5．5x4．3 263．13 same　chondrite

fUsion　crust

Yamato－9404 94122302－2 3．Ox2．8x1．1 6，750

Yamato・9405 94122303 2．5xL7xO．9 4，830

Yamato－9406 94122304 1．4x1．3xO．9 2546

Yamato－9407 94122305・1 2．Ox2．OxL8 9，155
same　chondrite

Yamato－9408 94122305－2 2．2x1．7x1．1 6，990

Yalnato－9409 94122305－3 1．9x1．6xO．8 2，886

Yamato－9410 941223a－1 1．4xO．9xO．8 1，534
same　chondrite

Yamato－9411 941223a－2 L8xO．9xLO L840

Yamato－9412 941223a・3 1．3xO．9xO．9 1，833

Yamato－9413 941223a－4 L2xO．9xO．5 0，843

Yamato・9414 941223b・1 Lgx1．4xO．9 2，939
same　chondrite

Yamato－9415 941223b・2 L3xO．8xO．6 0，749

Yamato－9416 94122401 2．Ox1．2xO．9 2，903
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SEARCH　FOR　エCY　METEOR工TES　ON．ANTARCT工CA；　T．　F61di，　Sz．　B6rczi，
／E6七v6ξミUn工Veピs工七y，　Budapes七，　Hunga耳y／，　B．．　Lukads’，　／Cent二ral　R．

工ns七．　Physics・，　Hunqar土an　Academy　of　Sci．，　Budapest二，　Hunqary！．

　　　Of　七he　p‡eces　froエロ　rヒhe　七hree　s七ronqly　differen七mineral
bel七5　！　工潭on　r　s七〇ne，　‡ce　！　Of　七he　SOIar　Syst二e］〔n，　七he　七hird　one

hasl　not　ye七　been　ident工fied　on　七he　Ear七h　because　of　七heir　vola一
七‡li七y．　Theエロost二pr◇misfuエ　place　七〇　find　ice－meteori七es　would
be　An七arc七ica　IB6rcz土，　Lukacs，　199．4．／．　To　find　ice－me七eori七es
We　haye　planned　arl　electニヱonic　me七hod．　Th工s　me七hod　Uses　up　the
fact，　t二hat二　～ス　cons‡（ユeヱable　amOun七　◎f　am皿onia－colwponen七　should　be
colYヒa土ned．by　七he’エcer…me・ヒeorエ七e．　Our　elec七エonエc　me¶ヒhod　should
‡：den七‡fy　七he　al典10n主a・でbear主ng　‡ce・rlロe七eori七es　inside　七he　ice－

f‡elds　垣y　frequency・sl土PP‡ng．

　　　工、et　uS．　conS工der，　tha七　an　εU刀」りon‡a－bearing　ice－me七eori七e　is　a

d‡Scon七‡nu‡1ヒy　in　七he　yas七　エcerf主eユd　of　An七arc七ica．　The　cOmplex
analyl5エS　of　七he　eユec七ゼェc　andエロagne七土c　f土eld　makes　i七　possible
七〇珂easUτe　and　derヒeエ巫1エne　t二he　Spa七よal　and　quali七atゴve　parameters
O王　t二he　d‡scor1七‡nu工七y．

　　　Aprac七ica1　Solu七エon七〇．use　up七hese　princエples工n　search
ofエce－me七eOrエ．七esエs七he　fOlユOW‡ng二we』sugqes七七〇cOns七ruc七a
soleno‡d　∠土nduct土on　co土1／　wi七h．　a　few　hundred　feet二diamet二er．
更he　工nduc七エon　g工ye】ゴジorlt二〇　七he　§01enoid　wouユd　be　an　alterna七inq
cロrren七　w‡七h　frequenc‡esl　be七Ween　l　r〔・1000　Hz．　By　diqi七al　cont一
苫Q！l　an　analyse工　cOUldコロeasure　七he　七茸ロe＜1e工ay　of　七he　siqnal－
一七rans工七‡ons：10n七he　zeヱo　eエec七ric　pO七en七』1．

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　七h‡s　七i］〔oe－de一　　　　　　　　　　　　　　　　丘equency項e七h◎d　we　can　de七erm土ne　　　By　using七he
よay旗h　lO刃accuエa・y，　Acc。ヱd‡nq七・。u・calcula七i・n就h・七ime一
寸elay・by　a　d土sc。n七‡n賦七y　W‡七h　l　fee七diam・七er　w・uld　b・10－4

Un‡七，　so　工t二would　be　3　0壬def　Of　magni七ude　larqer，　七han　t二he　es一
七‡ma七・d　accura・y／IO・’フ∠・f七he　me七h。d．
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距C．，B6rcz工，　Lukacs，∠IL994／：．エCy　j永∋七eoヱ‡tes’on　An七arcヒ土ca．19t士1　Symp．　on　An七一

　　　　餌c七‡cMe七eoエ↓te　S、　TOkyO，　Proc．yOl、1く．Yanai，　Ed．
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cAN　CARBoN　QuASIcRYsTALs　occuR　IN　METEoRITEs？

Gabor　G6vay

　　　Bolyai　Institute，　J6zsef　Attila　University，

Szeged，　Aradi　v6rtamik　tere　1，　H－6720　Hungary

1．Introduction

　　　　The　idea　raised　in　this　contribution　stems　from　three　independent　sources．　First，　a　series　of　empirical

facts　shows　thatηλe老eorife8　convey　infbrmation　on　special　fbrmation　circumstances　of　matter．　Secondly，

the　rapidly　growing　research　activity　throughout　the　world　in　the　field　of　known　and　less　known　crystalline

modi6cations　of　elemental　carbon　considerably　widened　our　knowledge（丑）r　a　brief　review，　cf．　Ref［1D．　A

natural　part　of　this　research　is　predictive　modeling，　i．　e．　constructing　models　of々ρofんeオicα1　po～ymo口ん80f

carbon．　Thirdly，　a　recently　discovered　class　of　solids，　the　g顕3ゴcry5君α～5，0pened　new　directions　of　research　in

several　disciplines　fbr　wh輌ch　crystallography　is　accounted　a　basic　or　auxiliary　science．

　　　　In　what　fbllows　we　refbr　to　all　these　three　aspects　in　a　reverse　order，　and　support　our　suggestion　fbr

searching　carbon　quasicrystals　in　meteorites　by　giving　a　hypothetical　structure　modeL

2．Briefly　on　quasicrystals

　　　　Quasicrystals　are　solids　which　exhibit　long－range　translational　order　and　a　non－crystallographic　rota－

tional　symmetry．　The　translational　order　is　mani企sted　by　the　sharpness　of　the　diffraction　peaks，　while　the

orientational　order　is　manifbsted　by　their　positions．　Non－crystallographic（e．　g．　icosahedral，　octagonal，

decagonal　and　dodecagonal）symmetry　can　be　observed　not　only　in　the　diffraction　pattern，　but　very　often

in　the　external　morphologies　of　these　samples　studied　by　electron　microscopy　as　welL（For　an　overview　of

the　topic　see　e．　g．　Ref．［2］and　the　extensive　bibliography　therein．）

　　　　Quasicrystals　are　synthetic　products　prepared　in　laboratories　all　over　the　world，　but　they　are　expected

to　be丘）und　sooner　or　later　among　naturally　occurring　minerals　as　well［3，6］．　Another　puzzling　aspect，　so　to

say，　the　absolute　dominance　of　alloys　among　quasicrystals．　Consequently，　discovery　of　naturally　occurring

and　non．metallic　quasicrystals　would　possess　twofbld　scientiHc　value．　In　what丘）llows　a　hypothetical　model

is　presented　to　illustrate　what　the　structure　of　a　carbon　quasicrystal　would　be．

3．Sketch　of　the　model

　　　　Our　model　is　based　on　the　Penrose－Ammann－Mackay　tiiing　approach　to　quasicrystals．　This　approach

was　applied　in　one　of　the　first　coherent　explanation　of　the　structure　of　quasicrystals　by　Levine　and　Steinhardt

［2］．The　tiling　is　a　space－filling，　quasiperiodic　packing　of　two　dif丘rellt　unit　cells，　each　representing　a　cluster　of

atoms．　Quasiperiodicity　is　ensured　by　local　matching　rules　and　results　in　an　orientational　order　of　icosahedral

symmetry．　The　shape　of　the　two　unit　cells　is　a　prolate　and　an　oblate　rhombohedron　each　bounded　by

rhombus　faces　of　the　same　shape．　In　view　from　above　a　wrinkled　layer　of　one　unit　cell　yields　the　famous

two－dimensional　Penrose　pattern（Fig．1）．

　　　　Acrucial　problem　of　modeling　quasicrystal　structures　is“decoration”of　the　tiling，　i．　e．　finding　the

proper　position　of　atorns　in　the　unit　cells．　Our　decorating　motif　is　a　dodecahedrane　skeleton，　L　e．　the　carbon

skeleton　of　a　recently　synthesized，　hence　existing　saturated　hydrocarbon　O20H20　in　which　the　carbon　atoms

sit　in　the　vertices　of　a　regular　pentagonal　dodecahedron（Fig．2）．16　C20　dodecahedra長）rm　a　rhombus　as　in

Fig．3，　which，　in　turn，　fbrm　a　face　of　the　rhombohedral　unit　cells（Fig．4）、　For負1rther　details，　see　Ref．［3］．

We　note　that　additional　aspects　of　the　model　are　treated　in　Ref．［4］，where　an　altemative　way　of　decoration

is　presented，　namely　such　that　yields　a（hypothetical）5偽cαIe　quasicrystaL

4．On　the　possibility　of　carbon　quasicrystals　in　meteorites

　　　　It　is　a　common　experience　that　the　li飴history　of　meteorites　is　abundant　in　events　producing　conditions

to　matter　fbrmation　which　are　strange　and　unusual　in　comparison　to　the　terrestrial　conditions．　One　extreme

example　is　the　occurrence　of　stishovite　in　meteorite　impact　craters［3，7］，　a　mineral　which　is　unique　with

its　octahedral　Si－Ocoordination．　This　sharply　contradicts　the　rule　that　the　only　allowed　coordination
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polyhedron　fbr　silicon　and　oxygen　is　tetrahedron・To　confine　to　carbon，　another　surprising　occurrence　is

lonsdaleite，　the　hexagonal　polymorph　of　diamond，　which　has　been　fbund　in　meteorites　almost　simultaneously

withits　first　laboratory　production［1］．

　　　　Study　of　shocked　carbon　materials　is　a　current　topic　of　this　Symposium，　too，　cf．　e．　g．　RefS．［7，8］．　In

fact，　there　is　a　recent　report　on　the　occurrence　of　a　quite　new　crystalline　fbrm　of　carbon　obtained　in　shock

compression　experiments［9］．　There　are　indications　supporting　the　extraterrestrial　occunence　of　another

exotic　carbon　modi6cation，　the　buckminsterfullerene　C60．　Shock　experiments　show　that　it　tends　to　produce

kerogen．like　derivatives　similar　to　those　fbund　in　carbonaceous　condrites［8］．　However，　it　exhibits　icosahedral

（molecular）symmetry，　and　this　might　be　a　fbrmative　factor　fbr　spontaneous　production　of　icosahedral　carbon

quasicrystals　in　meteorites，　in　suitable　conditions．　These　fbw　examples（the　series　of　which　would　have　been

continued）［1D　show　that　our　suggestion　is　supplied　by　a　very　general　methodological　principle　of　science：

the　analogy　At　the　time　being，　since　our　idea　is　hypothetical，　we　cannot　put　into　action　stronger　principle．

As　fbr　the　instrumental　side　of　searching，　we　repeatedly　stress　that　the　phenomenological　characteristics

of　quasicrystals，　the　crystallographically　fbrbidden　symmetry　tends　to　exhibit　not　only　in　the　diffraction

picture，　but　morphologically　as　well．　Two　of　the　eight　theoretically　possible　simple“quasicrystal　fbrms”

have　already　been　observed，　but長）r　a　skilful　and　fbrtunate　observer（electron　microscopist）the　possibili七ies

（taking　into　account　compound　fbrms　as　well）are　inexhaustible［10］．
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　　　　　　mE㎜L　METAMO鯉HISM　OF　mE　C，　G，　B，　AND　F　ASEROmS　SEEN

FROM　THE　3一岬ABSORPTION　BAN］）IN　COMPARlSON　WITH　CARBONACEOUS
CHONDRlTES．　Takahiro　Hiroil，　Carl6　M．　Pieters1，　Michael　E．　Zolensky2，　and　Michael　E．

Lipschutz3．　lDepartment　of　Geobgical　Sciences，　Brown　University，　Providence，　RI　O2912，

USへ2SN2，　NASA　Jo㎞son　Space　Center，　Houston，　TX　77058，　US＆3Department　of

Chemistry，　Purdue　University，　West　La飽yette，　IN　47907，　USA．

1ロtmd耐ion：Possible　the㎜劔metamorp垣sm　on　many　of　the　C，　G，　B，｝md　F　asteroids　were

suggested　by　our　fbmer　studies［1，2］comparing　their　UV－Vis－N皿支reflectance　spectra　with

those　of　carbonaceous　chondntes　including　unique田CM　meteo亘tes　and　experimentally－heated

Murchison　samples［31　Although　the　UV　absorption　strength　they　used　to　estimate　the　degree　of

thermal　metamorphism　is　valid　to　some　extellt，　the　3一μm　hydration　band　is　important　to　estimate

the　total　hydrogen　content［4］which　must　be　deeply　related　to　the　thermal　history　of　the　asteroids

and　meteorites．　In　this　paper，　we　are　comparing　some　of　the　C，　G，　B，　and　F　asteroid　reflectance

spectra（0．3－3．6μm）with　those　of　carbonaceous　chondrites．

Experimenta1：Heating　experiment　and　mineralogy　of　Murchison　samples　and　preparation　of

carbonaceous　chondrite　powders　are　described　in［2，3］．　Bidirectional　reflectance　spectra（0、3－2．6

μm）of　the　samples　were　measured　at　30°incidence　and　O°emergence　angles，　and　their　biconical

FT一皿支reflectance　spectra（1．8－26μm）were　also　measured　at　30°incidence　and　30°emergence

angles．　These　two　spectral　sets　were　co㎜㏄ted　at　2，5μm．　Renectance　spectra　of　the　C，　G，　B，

and　F　asteroids【5，6，7］were　combined　to　cover　the　wide　wavelength　range　of　O．3－3．6μm，

㎜ong　which　only　five　spectra　were　actually　used　in　this　study．

Renect紐ce　Spectm　of　Carbonaceous　Chondr“es：Shown　in　Fig．1are　reflectance　spectra　of

selected　carbonaceous　chondrites．　CI　l　and　CM2　meteorites　all　have　a　characteristic　3一μm

hydration　band　at　various　strengths．　Most　of　CM2　meteorites（Bells　is　unusual）also　have　O．7，

0．9，and　1．1一μm　bands　due　to企rric／飴rrous　Fe　in　septechlohtes．　The　unusua1αCM　meteo亘tes

that　have　evidence　of　themal　metamorphism　have　no　septechlorite　fbature　around　O．7μm　but　still

have　a　3一μm　band　weaker　than　those　of　CM2　meteorites．　The　shape　of　their　3一μm　band　is　more

round　than　those　of　unheated　CM2　meteorites　that　have　a　steep　triangular　shape．　The　unusual

αCM　meteorites　also　have　much　weaker　UV　absorption　than　other　carbonaceous　chondrites．

CK4　meteorite　also　have　a　weaker　3一μm　band　than　those　of　CM2　meteorites．　Allende　is　an

example　of　meteorites　that　have　little　or　no　hydrated　materials　detectable　f旨om　the　3一μm　band．

　　　　　　Renectance　spectra　of　Murchison　CM2　meteorite　powder（＜63μm）and　laboratory－heated

on『S　are　shown　in　Fig．2．　The　3一μm　hydration　band　is　gradually　weakening　up　to　500°C　and

quickly　gone　around　600°C．　Meantime　the　UV　absorption　strength　continues　to　decrease　toward

7000r　800°C　and　begins　to　increase　again．　The　septechlorite　bands　around　O．7μm　are　gone　even

befbre　400°C．　The　above　trends　of　the　laboratory－heated　Murchison　samples　are　the　same　as

naturally－heated　CIICM　meteorites　except　fbr　their　overa皿spectral　pro61es．

Renectance　Spectm　of　the　Selected　Asteroids：　Shown　in　Fig．3are　telescopic　reflectance

spectra　of　seven　selected　astero輌ds［5，6，7］．　The　3一μm　band　shapes　of　the　largest　asteroids　Ceres

and　Pallas　are　dif飴rent　from　the　others’．　Ceres　has　a　broad　round　3一μm　band　and　a　sharp　3、1一μm

band　that　can　be　due　to　water　ice【7］．　Pallas　has　a　characteristic　3一μm　band　shape　and　a　negative

spectral　inclination丘om　O．8　to　2．5μm，　which　is　unlike　any　carbonaceous　chondrite　powders．

The　other　asteroids　seem　to　have　increasing　3一μm　band　strength　as　the　IRAS　diameter【8］
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decreases，　although　there　are　many　excluded　asteroids丘om　this　study　because　of　their　poor

spectral　quality．

Spectral　Comparison　Between　the　Asteroids　and　Meteorites：As　can　be　seen　by　comparing

Fig．1and　3，　most　CI　and　CM　meteorite　powders　tend　to　have　too　strong　3一μm　band　except　fbr

the　the㎜ally　metamorphosed　ones．　None　of　the　selected　asteroids　have　both　the　3一μm　band

stren瑛h紐d　over小pectr訓pro61e　as　the　co㎜on　CI孤d　CM　meteorites　studied　here．㎞ong

the　seven　selected　asteroids　only　three　have　a　meteorite　counterpart　that　has　similar　renectance

spectmm　over　the　wavelength　range丘om　O．3　to　3．6μm．　Their　spectral　matches　are　sho㎜in

Fig．4．　LEW90500　doesn’t　have　exactly　the　same　3一畑band　strength　as　130　Elektra，　but　if　it

loses　a　little　hydrated　materials　in　some　way，　its　3’μm　band　and　UV　absorption　win　become

weaker，　making　the　spectrum　more　similar　to　the　Elektra　spectmm．　Y82162　has　a　little　different

3一μmband　shape丘om　that　of　10　Hygiea，　but　their　overall　spectral　prφles　are　similar．　B7904

and　511Davida　are　the　closest　of劔1．　B7904　seems　to　have　slightly　stronger　UV　absorption　and

3一μmband　than　Davida，　but　their　overall　spectral　shapes　are　in　an　excellent　match．　Even　their

brightnesses（Davida　5．3％and　B79045．1％）are　close，

Origins　ofαCM　Meteor“es　and　the　C，　G，3，　and　F　Asteroids：The　fact　that　we　have　some

carbonaceous　chondrites　that　went　through　extensive　aqueous　alteration　and　subsequent　the㎝al

metamorphism　suggests　that　there　were　their　parent　bodies　that　initially　had　water　ice，　were　at

adequate　temperature　fbr　long　enough　a　period　to　induce　aqueous　alteration，　and　were　heated　up

to　600°C　or　so．　The　increasing　3一μm　band　strength　as　the　asteroid　size　decreases　fbr　the　studied

asterolds　except　fbr　Ceres　and　Pallas　may　be　due　to　the　more　ef民ctive　heating　processes　fbr　the

larger　asteroids，　although　the　differences　in　their　initial　water　contents　may　have　played　an

important　role　in　the　extent　of　aqueous　alterations．　Ceres　may　have　been　fbrmed　by　accreting　too

much　water　ice（which　may　be　why　itgs　so　big）to　become　heated　enough　to　cause　thermal

alteration　of　hydrous　materi｛虹s　and　may　still　have　water　ice．　If　most　of　the　larger　asteroids　were

the㎝ally劔tered，　co㎜on　CI紐d　CM　meteodtes　must　have　come廿om　di飽rent　population廿om

the　presently　observed　asteroids．αCM　meteorites　may　have　come　f卜om　relatively　smaller

unobservable　parent　bodies　or　outer　portions　of　larger　asteroids，　which　were　not　heated　enough

tO　CaUSe　the㎜al　alteratiOn．
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abstract　for　Symposium　on　Antarctic　Meteorites，1995

MINOR　COMPONENTS　IN　ANTARCTIC　IRON　METEORITES．

M．HONDA　AND　H．　NAGAI

DEPARTMENT　OF　CHEMISTRY，　COLLEGE　OF　HUMAMTIES　AND　SCIENCES，
N田ON　UNIVERSITY，
Sakuraづosui，　Setagaya一㎞，　Tokyo，156

　　　　　Some　minor　components　have　been　detemined　in　antarctic　iron

meteorites．　They　are　trace　elements　distributed　in　the　Fe－Ni　alloys　and

cosmogenic　stable　and　radioactive　nuclides　induced　in　space．　Except　fbr

short－lived　induced　radio　activities　and　terrestrial　contaminations　or

alterations，　most　of　all　constituents　are　identical　with　non－antarctic

irons．［B75，K80，C80，C82，N83，M84，W89］Because　of　smaller　numbers

of　the　population　so　far　collected，　any　extensive　statistcal　discussion

cannot　be　made　fbr　antarctic　irons．　A　special　problem　accompanied

with　antartic　meteorites　is　a　judgement　fbr　possible　pairings．　The

contents　on　minor　cgmponents　fb皿d　in　these　samples　collected　will　help

us　to　solve　the　questions五）r　an　identification　of　the　fall，　or　the

terrestrial　histories　after　the　fall［KN84】．

　　　　　Some　siderophile　elements　among　minor　elements　commonly

studied　in　irons　are　Ga，　Ge　and　Ir　besides　Ni．　Even　fbr　conventional

classifications　of　irons　some　more　extensive　searches　may　be

recommended　to　extend　a　scope　of　grouping．　Our　effbrts　must　be

directed　to　remove　labels　of　so－called”AN”or”ungr‘’members．　In

these　works　various　neutron　activation　methods　have　been　employed

conveniently．　Based　on　current　status　of　the　achievements　it　seems

necessary　to　extend　our　scopes　fbr　fUrther　developments　in

classifications　of　irons　and　better　understanding　of　the　history　of　irons

According　to　this　point　of　view，　other　modem　techniques　should　also　be

employed．　Very　sensitive　and　convenient　tec㎞ique｛br　Pb　and　Pb

isotopes，　fOr　example，　is　required　in　some　cases．

　　　　　Among　most　reffactory　siderophile　elements，　Ir，　Os　and　Re

contents　have　been　compared　directly．　These　elements　are　known　to　be

contained　in　a　wide　range，　by　40rders　of　the　magnitudes，　from　100ppm

to　O．01　ppm　fbr　Ir．　However　their　ratios　are　surprisingly　constant

throughout　the　whole　range（Fig．1）．　Furthermore，　a　proportional

relation　holds　even　at　primordial　solar　compositions．That　is，　solar

abundance　data　provide　us　with　O．77　fbr（Re乃r）at。m　Fig．1　illustrates　a

similar　relation　with　a　high　reproducibility；according　to　irons　data

O．102，which　is　a　32％higher　value　fbr　the　same，　seems　to　show　a

better　fitting．　Such　a　direct　comparison　may　also　be　applied　fbr　Os．
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　　　　　Other　examples　of　so－called　lithophile　elements　can　be　fbund　in

Sc，　Ti，　V，　Cr，　and　Mn，　which　are　located　near　Fe．　A　typical　example　is

Sc．　Sc45　is　contained　in　irons　as　a　stable　cosmogenic　product．　Fig．2

illustrates　a　direct　proportionality　between　Sc－45　and　He－4，just　as

expected　by　the　nuclear　systematics．　On　the　other　hand，　GDMS，　glow

discharge　mass－spectrometer，　was　also　applied　to　dete㎜ine　dle　Sc

contents，　but　with　some　back－ground．　According　to　this　blank，　GDMS

can　only　be　applicable　the　contents　higher　than　O．1　ppbSc，　whereas　by　a

radiochemical　NAA　it　seems　possible　to　state　that　a　limit　of　O．001ppbSc

or　even　lower　blank　can　be　drawn　in　irons　generally．

　　　　　Y791694　is　a　unique　sample．　As　it　was　already　reported　in　this

16th　symposium，1991，this　meteorite　has　an　outstanding　nature；the

highest　contents　of　Ni：36％，　Cu：2000ppm，　In：14qppb，　Sn：60ppm，　Sb：

2ppm，　and　Pb：0．8ppm，were　fbund　in　this　sample，　which　are　more　than

10times　higher　relative　to　other　irons　in　many　cases［S93］（Fig．3）．　On

the　other　hand，　according　to　the　Sc－45　content，0．088ppb　Sc，　and　the

correspondingly　low　He－4，96E－8　cc／g，　and　higher　values　fbr　Be－10　and

Cl－36　contents，　almost　the　saturated　values　in　a　medium　size　o句ect　in

space，　Y791694　must　have　the　one　of　the　shortest　exposure　age，20　my，

which　is　rather　common　among　many　L－chondrites　but　quite　rare　in

irons（Table　l）．　Many　irons　are　large　and　heavily　shielded　inside，　the

contents　of　cosmogenic　stable　products　are　low　but　the　contents　of

radio－active　nuclides　are　also　correspondingly　low，　and　long　irradiation

ages，　some　100－1000my，　are　quite　popular．　We　feel　a　serious

dif丘culty　to　illustrate　a　whole　history　of　this　unique　iron．

　　　　　Fig．1　relation　of　lr　and　Re　in　irons．
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Fig．2．　Sc－45　found　in　iron　meteohtes
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　　0．013
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　　　6．4　　　　0．22　　　　670　　　　　　　　　T87
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2．1　　　0．02　　0．003　0．016

2．9　　　　　65　　　　2．58

3．5　　　　　13　　　　【1．41

v　　Ref． H88 T87：Takaoka　N．，priv．comm．1987 KN87：KN91 勇｝：　K40：564E10atm／g

＃：calculated　at　center　in　a　medium　size　irons－ike　Y75031，exp◎sed　for　500my．　Production　rate＝fxk1’x（△A’）A・k2’，　atom／min．g．
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ADicussion　on　the　origin　of　Antarctic　Quasi－Cl　chondrites　and　Their

Cosmochemistry　Sign輌fication

Hou　Wei（lnstit田e　of　Geochemistry，　Academia　Sinica，　Guiy鋤g　550002，　PRC）

　　　Through　some　papers　on　Antarctic　chondrite，　a　fεw　of　Antarctic　carbonaceous　chondrites

draw岨tersl　attention．　The　co㎜on　characters　ofthese　carbonaceous　chondrites　are　that血ey

all　contain　phyllosUicate　aggregates，　and　chondnlles　which　to　be　or　not　subjected　to　hydrous

eff◎ct．　The　oxygen　isotopic　compositions　of　these　carbonacous　chondrites　are　s㎞Uar　to　that　of

Cl　chondhte．　These　carbonaceous　cllondntes　are　proposed　to　caU　as　quasi－Cl（Q－Cl）chondreite

by　writers．The　Table　l　shows　the　name，　type，　the　fbr皿s　ofthe辻phyllosilicate　aggregates　and

refbrences．　The　Fig．　l　show　the　oxygen　isotopic　compositions　of　these（～－Cl　chondrite，　and　it　is

seen　that　the　oxygen　isotopic　compositions　of　whole　rock　and　matrix　ofthese　Q－cl　chondrites

are　more　similar　to　that　of　c　l　chondrite．　The　m司or　diffbrences　of　Q－cl　chondrite　fアom　c　l

chondrite　are　that　the　most　Q－cl　chondrite　contain　some　components　related　to　chondru玉es，　fbr

example　the　chondrules，　clasts　of　chondrule，　and　high－temperature　condensated　mineral

aggregates（Table　2）．　The　various　contents　of　above　components　in　every　Q－Clchondrite，　and

large　range　of　oxygen　fUgacity　ofthese　chondrules　and　mineral　aggregates　indicate　that　the

conditions　fbrmed　these　Q－CI　chondrite　were　diffεrent　fセom　the　Cl　chondrite　and　other

carboneaous　chondrites．

Table　1．　The　Data　of　Some　Antarctic　Q－Cl　chondrites

Meteorite The　Forms◎f麺～silicate 工座（re飴rence　　　　・

Yamato（Y）－82162 The　matrix；afbw　of　clasts

and　ve血s．

Cl（1）；CYorC1（5）

Yamato（Y）－86720 The　matrb【；afGw　of　clasts

and　chondrules．

CM（CY）（2）；between　the　CM

and　CV（4）；CB（6）；CM　or

CI（5）

Belgica（B）－7904 lThe　matrix；some　clasts　and

lch。ndrules．

CM（CY）（3）；CB（6）；CM　or

CI（5

PCA（P）－91082 The　clasts；afew　of

chondnlles　and　matrix

CR（7）

喩
’
　
　
ρ
・Yamato（Y）－793495 The　clasts；afbw　of

chondrules　and　matrD（．

CR（7）

Yamato（Y）－8449 The　matrix；the　edges　of

some　chondrules

CR（8）

CR　chonddte
　　　　　　　　　　　　　　、

The　matrix　and　dark

inclusions

CR（9）

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　！
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Table　2・The　chondrules　and　other　components　related　to　chondrule　in　Q－cl　chondrite

Meteorite Characters　ofthe　components　related

chondrule

Condition負）rmed　the
chondrite　based　on　　　　i　　　　　　　　　　　　　　　　　　　lox　　en　fU　acit

Y－82162 The　olivine　aggregate（Fa＝16－24％）may　be

clast　of　chondrule．

Similar　to　that　of

ordinarv　chondrite（O）
　
Y
－
8
6
7
2
0
］
i

The　outhnes　of　chondrules　sUU　are

discemible，　but　the　mineral　in　chondrules
lh・d　bec・m・hll。、Uica・，盤，、．

｜S㎞ilar　to　that　of　CM

chondrite

　　　　　　　　　　　　　　　⊃
1 ｝

B－7904 There　are　many　chondrules　in　this　meteorite．

Some　chondrules　were　not　subjected　to

hydrous　e脆ct，　in　which　the　olivine　grains　stiU

are　fresh．

Similar　to　that　of　CM

ichondrite
l

P－91082

Y－793495

　　The　meteorites　possessed　chondrule

structure，　and　mally　chondrules　were

subjected　to　hydrous　ef白ct　and　fbrmed

phyllosilicate　aggregates　or　clasts．　The

posltlve　relation　between　CaO　and　S　IIl

phyUosilicate　clast　mdicates　that　beK）re　the

hydrous　ef掩ct　occurred，　the　chondrules

contained　CaS．

　　There　are　many　types　of　chondrules　m

the　meteorlte　and　the　Fa　of　olivme　in

chondnlles　is　2－8％・The　enstatite　and　SiO2

mineral　have　been　observed

simil・・t・血・t・f　l

enstatite　chondrite（E）

　　CR　　　　　　　　　　There　are　more　metal　Fe－Ni（7　Vo1％）in

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　the　chondrule，　dark　inclusion　and　lnatl’ix　in

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　these　meteorite．　The　chondrules　were

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　subjected　to　various　degree　of　hydrous

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　｛ef飴ct，　and　the　olivine　and　pyroxene

L一互蛙・till・・e・b・erv，d．

Similar　to　that　of

lenstatite　ch・ndrite（E）

1

Similar　to　that　of

ordinarv　chondrjte（O）

ー
、
，
」
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　　　　　Fig」　The　oxygen　isotopic　composition　of　some　Q－cl　chondrites（af叱er　Tomeoka

K．，1990；Weisberg　M　l994）

　　　　　　　1．the　whole　rock　of　Y－82162，　Y－86720，　and　B－7904

　　　　　　　2．B－M：matrix　of　B－7904

　　　　　　　3．’CR．－M：matrix　of　CR

　　　　　　　4．B－ph：phyllosiicate　clasts　of　B－7904

　　　　　　　5．B－C：chondrules　of　B－7904

　　　　　　　6．CR－C：chondrules　of　CR　type　chondrites

　　　　　　　7．B－O：01ivine　clasts　of　B－7904

　　It　is㎞own　that　the　asteroid　belt　is　source　region　ofmeteo亘te，　so　the　chonddtes　were　the

results　ofnebular　condensation　of　asteriod　region℃fsolar　nebula．　Based　on　above　characters　of

composition　and　structure　of　Q－cl　chondrite，　we　think　the　Q－cl　chondrites　are　a　new　group　of

chondrite　that㊤㎜ed　m　at　the　edge　of　nebular　disk　of　asteriod　regionらr廿om　the　equat。r　of
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nebular　disk，　where　density　of　nebular　was　lower　and　the　accretion　process　went　on　slowly，　so

after　melting－drop　and　dust　were　subjected　hydrous　effξct，　the　solidified　melting－drops　and　dust

accreted　to　Q－cl　chondrite　bodys．If　the　asteriod　region　of　solar　nebular　were　divided　to　E

rei口on，　O　region　and　C　region廿om　near　to白r　fbr　s㎜，｛he　Q－Cl　chondrite　must　have　been

品㎝ed　at　in　the　edges　ofE，O，C　region飽r廿om　the　quanor　of　nebular　disk，　but　the　E，　O，　C

group　chondrite　fbmed　nearer　than　Q－cl　chondrite　ftom　quartor・　　　．

　　　Besides　the　water　sphere　on　Earth，　the　track　of　liquid　water　had　been　observed　on　Mar，　and

recently　scientist　ofUS．A．　fbund　the　ice　lake　on　polar　region　ofthe　Mercu巧・．　Therefbre　we

think　some　hydrous　planetesimals　being　similar　to　Q－cl　chondrite　would　fbrm　at　the　edge　of

terrestrial　region　of　solar　nebular　disk　during　nebular　condensation，　but　the　oxygen　fugadty　of

chondrules　and　other　high　temperature　condensates　in　these　planets㎞als　was　much　lower　than

Egroup　chondrite．
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URANIUN　CONCENTRATION　IN　TWO
　　　　　　　H－GROUP　CHONDRITES

Hu　Ruiying，　Xie　Xiande　and　Guo　Shilun傘

Guangzbou　Ins恒加［te　of　Geocbemi就ry・，　Academia　Si直ica，　Guang名hou

510640，China
＊China　In8titute　of　Atomic　Energy，　P．0．　Box　275（96），　Beijing

102413，　China

INTRODUCTION

　　The　8tudie8　are　focu8ed　on　two　we11－known　chondriΩ8－the

Ya砿huang　H6（S6》and　the　Ja㎞H5（S3）chond璽うte8．　Tbe　Yan乞huang

meteorite　hit　tbe　ground　at　tke　Yanzhu頭g　village，　Wenyuan

County　of　Guang価6ng　Provmce㎞Ch口1a　on　October　31，1990．　ThU

meteorite　　i8　a　rare　one　of　it8　kind　due　t【》　it8　kea▼ily　8hoc］ked

features　and　thick　vein8　made　up　of　black　molten　materia18．

Tbe曲ock　pres8ure　and　8hock－induced　temperatuτe　aTe　e8timated

a880　Gpa　and　1500℃．　The　Jilin　cbondpite　ha8　a　themal

metamo叩hic　tempe臓ture　below　or　clo8e　to　800℃，and　　it

experienced　a　moderate－grade頭ock　metamorphi8叫e．9，　two

colli8ion　event8　at　10　Gpa　and　300℃and　20　Gpa　and　500℃

re8pectively．　In　order　to　re▼eal　the　bebavio了of　uraniun　during

sliock　and　thermal　metamo叩hi8ms　of　tbese　two　meteori民s，　we

inve8tigated　the　uraniun　concentration　in　both　Yanzhuang　and

Jilin　meteorites　by　using　fi88ion　track　tecbnique8　and　mapPed

tbeir　microscopic　distribution　of　uraniun．　0▼er　30　　poli8｝1ed

thin　8ections　were　examinated　and　oli▼ine，　pyroxene　and　other

minera18　were　8elected　to　lnea8ure　their　fi88ion　　track

den8itie8　under　micro8cope．　A　8ummary　of　the　result冶i8

pre8ented　in　tbi8　paper．　　’

EXPERIMENTAL　METHOD

　　　Poli8hed　thin　8ection80f　the　Yanzhuang　were　p・repared　and

tbe　uraniun　concentration　ba8　been　maPped　by　the　fi88ion　track
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technique　for　both　the　molten　materia18　in　8hock　melt　vein8

and　the　unmeHed　cllondritic　ho8t．　For　compari80n，　a　Jilin

meteorite　8pec口nen　wa88plit　into　pieces　which　weigb　around　10g

each．　Each　sample　wa8　put　into　porcelain　crucible，　and　then

wa8　h．eated　by　thermocouple　pyrometric　furnace　for　60　minute8

at　the　temperature　ranging　from　700　to　1300℃，　　and　tllen

annealed　810wly．　Each　heated　8ample　wa8　made　into　more　than　2

poli8hed　thin　8ection8　for　the　purpose　of　minimizing　8tati8tic

dρri▼ation・　The　ob8er▼ed　dimen8ion　of　eacb　poli8hed　　thin

8ection　wa8　about　18quare　centimeter．　Heated　up　to　1000℃，

chondrule　texture　in　Jilin　meteorite　become　obscured，　and　at

1280℃the　meteorite　become　mo廿en．　Uranium　concentration　and

microscopic　distribution　ba▼e　been　obtained　by　counting　track8

0f　induced　fi88ion8　0f　286U　in　the　meteorite8．　The　tbermal

neu伽on　fluen¢e　wa81．14±0．06×108n・cm－2，　and　the　8tandard

91a88　ρi　i8　170±　　4．74×104cm～2．

RESULTS

　　　Tbe　re8ult80f　mea8urement8　for　the　Yanzhuang　and　the　J血

chondrites　are　li8ted　in　Table　l　and　Table　2．

Table　l　Uranium　Concentration　of　Yanzhuang　cbondrite

No．　of　Sample8 Region8 UConcentration（ppb）

91－9（1）W Whde　rock 13．53±0．17

91－9（1》C Chondritic　ho8t 12．61±0．29

91－9（2》C 〃 13．15±0．29

91－9（3）C 〃 15．78±0．32

91－9（1）M Melt　Vein 25．18±0．92

91－9（2）M 〃 36．59±0．99

9L9（3）M 〃 28．33±0．87
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Table　2 　Uranium　Concentration　of　Natural
and　Heated　Sample80f　Jilin　Chondrite

No．　of H●亀ti江8 H◆8碗n8 UConco江tr8tio草（ppb》

Samp1●● Tomp●ra加ro Tim● F6at竃7●9

《℃》 《mi血） Chondru1● Wholo　r㏄k

91－7 Unb◎at●遺 一 一 6．74±0．83 12．59±0．21

91－1 700 60 血OCh釦m86 5．52±0．68 14．39±0．21

91－2 800 60 〃 4．12±0．65 15．18±0．23

91－3 goo 60 〃 2．97±0．42 13．39±0．28

condm1●

91－4 1000 60 t6xtq7● 一 14．43±0．31

ob8cロ7●4

91－5 1100 60 〃 一 12．83±0．18

飢一6 1280 60 molt●n 一 12．52±0．24

DISCUSSION　AND　CONCLUSION

　　　ωUranium　concentration　i8　about　14　ppb　for　Yanzbuang　H6

chondrite　and　about　l3　ppb　for　Jilin　H5　cbondrite．　Thi8血nplie8

that　H－group　cbondrite8　may　ha▼e　8imilar　uranium　concentration．

　　　（2）Uranium　concentration　of　black　melt　vein8　in　Yanzhuang

varie8　from　25　to　37　ppb　while飽at　of　grey　chondritic　ho8t

range8　from　13　to　16　Ppb，although　tbeir　bulk　　chemical
compo8ition8　are　very　similar．　Tbe　fi8sion　　track　　den8ity　　of

black　melt　vein8　increa8e8　greatly　compared　with　that　of

chondritic　ho8t．　From　thi8　fact　we　may　deduce　tbat　8hock－

induced　temperature　led　the　melting　of　80me　chondritic　ma8s，

and　at　th．e　8ame　tilne　cau8ed　the　migration　of　uranium　from

ch．ondritic　bost　to　the　molten　materials．

　　　（3）Uranium　concentration　of　Jilin　chondrite　wa8　determained

for　both　natural　and　heated　8ample8．　It　varie8　witbin　a　narrow

range，　from　12．5to　15　ppb，　eventhough　the　heatin9むemPe「atu「e

reacbed　a8　higb　a81280’C．

　　　（4》Uranium　concentration　of　chondrules　in　Jilin　chondrite
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decrea8e8　with　tlle　increa8ing　heating　temperature，　namely　from

6．74PPb　for　the　natural　unbeated　condrule　8ample　to　2．97　PPb　for

condrule　lleated　at　900℃．　The　reason　i8　that　uranium　beingan

active　element　i8　easy　to　diffue8　from　inside　to　out8ide　of

chondmle8　upon　he8ting．　We　define　thi8　phenomenun　as　8elf－

purification　proce88．　Altbough　the　uranium　con給nt　in　condrule8

decrea8e8　witb　increa8ing　temperature，　tbe　total　uranium

concentration　in　wbole　rock8（condrules　十　　matrix）　　remain8

unchanged．
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Mineralogy　of　glassy　clasts　in　lunar　meteorite

　　　　　　　　　　　　　　　　　Yamato－791197

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Osamu　IcH［KAwA

　Department　of　Polar　Science，　The　Graduate　University　for　Advanced　Studies，

National　Institute　of　Polar　Research，1－9－10　Kaga，　Itabashiku，　Tokyo，173，　Japan

In仕oduction　　　　Yamato－791197（Y－791197）was負rst　studied　by　YANAI　and

KoJIMA（1984）．　The　authors　conduded　that　Y－791197　w　as　a　regolith　breccia　from　the

moon．　After　the　first　study，　consortium　study　on　the　Y－791197　have　been　conducted，

and　many　results　w　ere　reported；such　as，　Y－791197　repres　ents　lunar　highland　crust，　Y－

791197are　similar　to　Allan　Hills　A81005　and　both　are　probably　derived　from　the　far－side

of　the　moon．　Ihave　done　petrographic　study　of　Y－791197　by　microscope　and　an

electron　microprobe　analyzer（EPMA）．　Some　glas　sy　dasts　w　ere　found　in　this　meteorite．

Here　I　report　chemical　featufes　of　these　glassy　clasts．

一Z　　　　These　clasts　are　clas　s苗ed　into　three　types：
brownish　glassy　clast　of　which　color　is　brown　under　the　microscope　and　chemical

compositions　are　similar　to　those　of　pyroxene；zoned　glassy　clast　has　devitrified　mantle；

main　glassy　clasts（lncluding　clasts　with　remaining　plagioclase　and／or　pyroxene　crys皿s）

that　are　glassy　clasts　except　brownish　and　zoned　glassy　clast．

　　　　　　The　Si－Mg－Fe　and　Ca－（Mg＋Fe）－Al　diagrams　show　that　Si　and　AI　contents

decrease　in　the　following　order；main　glassy　clasts，　zoned　glassy　clasts，　and　brownish

glas　sy　clast（Fig．　1）．　AU　glas　sy　clasts　in　Y－791197　are　d正ferent　in　chemical

composiUon　from　Apollo　15　and　1691asses　of　D且ANo　J．W．（1980）．　Brownish　glassy

clast　have　similar　chemlcal　composition　to　very　low　Ti　basalt　of　mare　basalt．

　　　　　　The　main　glassy　clasts　in　Y－791197　coincide　in　chemical　composition　with　those

of　the　soil　samples　of　Apollo　l6　among　them　of　Apollo　r4，15，16，　and　17．　This　result

agrees　with　other　investi　gations（e．g．　OsTERrAGετα1．，1986；TAKEDA　eτ4．，1986）．

References　　Yanai　K．　and　K（蓼ima　H．

』18－34．Delano　J．W．（1980）．

288．　Ostertag　R．　et　al．（1986）．

（1984）．

　Proc． Lunar　Planet．　S　ci．　Conf．　l　l　th， P251．

17－44．

Takeda　H．　et　al．（1986）．　一，45－57．
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Figure　l．　Atomic　plot　of　SレMg－Fe　ratios（a）and　Ca－（Mg＋Fe）－Al　ratios（b）

ofY－791197．
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PETROLOGY　OF　THE　MILES　IIE　IRON　WITH　SILICATE　INCLUSIONS；

　RELATIONSHIP　TO　H　CHONDRITES　AND　PRIMITIVE　ACHONDRITES

Yukio　IKEDAI　and　Martin　PRINZ2

1Dept．　of　Earth　Sciences，　Ibaraki　University，　Mito　310，　Japan

2 Dept．　of　Earth　and　Planetary　Sciences，　Amer、Mus．Nat．Hist．，　New　York，

NY　10024，　USA．

　　　　Since　IIE　irons　have　oxygen　isotopic　compositions　similar　to

those　of　H　chondrites　and　H－type　primitive　achondrites（Y－74359　and　Y－

74360）　（Rubin　et　al．，　1986；　Mayeda　and　Clayton，　1989），　they　may　have

an　intimate　genetic　relationship．　　　Miles　is　a　new　IIE　iron　（from

Australia）　with　silicate　inclusions，　and　we　carried　out　a　petrologic

study　on　the　silicate　inclusions　in　comparison　with　H－type　primitive

achondrites（lkeda　et　al．，1991）and　equilibrated　H　chondrites．

　　　　　The　Miles　inclusions　are　2－10　mm　in　size　with　round，　ellipsoidal，

and　irregular　outlines．　　　Crystallinity　of　the　silicaセe　inclusions　is

variable；　most　of　them　are　coarse－grained　and　gabbroic，　but　some　are

cryptocrystalline．　　　The　constituent　minerals　are　high－Ca　pyroxene，

orthopyroxene，　inverted　pigeonite，　plagioclase，　antiperthite，　K

feldspar。，　tridymite，　granitic　glass，　soda1輻te，　olivine，　chromite，

rutile，　merrillite，　C1－apatite，　kamacite，’taenite，　schreibersite，

tr・ilit・，　and　pentlandite．　High－Ca　pyr。xene，。rth。pyr。xene，　and

plagioclase　are　the　major　phases　in　gabbroic　inclusions，　and　their

sizes　are　O．5－5　mm　across．　　　The　modal　compositions　of　clinopyroxene，
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orthopyroxene　（including　inverted　pigeonite），　and　plagioclase　are

highly　variable　and　average　about　34，　17，　and　47　vol％，　respectively．

The　other　phases　are　accessory　with　sizes　smaller　t、han　O．5　mm．

　　　　　High－Ca　pyroxeneg　En45＿50Fs③＿12Wo40＿48，　is　similar　in　composition

to　that　in　H－type　chondrites　and　primitive　achondrites，　and　has　fine

exsolution　lamellae，　1ess　than　2　micrometers　wide，　spaced　about　10

micrometers　apart．　　　Most　of　orthopyroxene　has　a　composition　of　En75＿

78Fs19＿23Wo1＿4　slightly　more　ferroan　than　that　of　H　chondrites　and

primitive　achondrites．　　　Inverted　pigeonite　grains　are　sometimes　in－

cluded　in　large　high－Ca　pyroxene　or　orthopyroxene　grains，　and　has　a

lamellar　texture　c・nsi・ti・g・f・rth・pyr・xene　h・st　a・d　high－Ca　pyr・xene

lamellae，　several　microns　wide，　spaced　about　25　micrometers　apart．

Plagioclase　has　a　wide　compositional　range，　An1＿ユ3Ab83＿g70r1＿5，　with

normal　zoning　from　calcic　cores　to　sodic　rims，　and　spans　the　whole

range　of　plagioclases　in　H　chondrites　and　primitive　achondrites．

Graphic　intergrowths　of　tridymite　and　antiperセhite　occurs，　and　the　an－

tiperthite　has　a　bulk　composition　of　Ano＿1Ab60＿740r25＿4◇．　　K　feldspar

grains，　Ano＿1Ab5＿110r88＿g4，　are　intimately　associated　with　the　an－

tiperthite．　　　Granitic　glass　occurs　rarely　at　pyroxene　grain　bound－

aries　or　as　small　inclusions　in　apatite，　and　has　a　compositional　range

from　70－80　wt％　SiO2，　11－15　wt％　Al203，　6－8　wt％　K20，　and　1．5－4　wt％　Na20

Chromite　is　richer　in　Cr203　and　TiO2　than　that　in　H　chondrites　and

primitive　achondrites．　　　Sodalite　and　magnesian　olivine　（Fog5＿g6）　oc－

cur　as　small　grains　in　merrillite－predominant　portions　of　a　cryp－

tocrystalline　silicate　inclusion．　　　　Metal　is　similar　in　composition

to　the　host　metal．　　　Kamacite　is　pred’ominant　and　has　3－7　wt％　Ni　and

O．4－0．7　wt％　Co，　very　similar　to　that　in　H　chondrites　and　primitive
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achondrites．　　Taenite　is　minor　and　has　M－shaped　patterns，　with　Ni－

poor　cores　and　Ni－rich　rims，　ranging　from　19－51　wt％Ni　and　O・1－0・5　wt％

Co．　　Schreibersite　contains　29－40　wt％　Ni　and　O．25－0．5　wt％　Co，　and

pentlandite　has　35　wt％Ni　and　O．25　wt％Co．

　　　　　A　shock　event　is　clearly　recorded　in　the　Miles　silicate

inclusions；　pyroxene　and　plagioclase　are　remarkably　fractured，　and

most　of　the　fractures　are　filled　with　limonitic　material．　　　However，

the　dendritic　metal－schreibersite　melt　pockets　found　in　the　Watson　IIE

iron　（01sen　et　al．，　1994）　are　not　observed　in　the　Miles　host　metal．

　　　　　The　existence　of　sodalite　and　magnesian　olivine　in　a　cryptocrys－

talline　inclusi・n　and　the　c・mm・n・ccurrence・f　tridymitr　in　m・st・f

gabbroic　inclusions　indicate　that　the　Miles　inclusions　were　not　in

equilibrium　with　each　other．　　　However，　since　the　mineral　compositions

of　the　Miles　siliCate　inclusions　are　very　similar　to　those　of　H

chondrites　and　primitive　achondrites，　they　apPear　to　be　cogenetic　with

them．　　　H－type　primitive　achondrites　are　nearly　meta1－sulfide－free，

and　were　derived　from　an　H　chondritic　silicate　melt　（Ikeda　et　al．，

1991）．　．　In　contrast　with　them，　most　of　the　Miles　silicate　inclusions

are　olivine－free，　and　thus　are　the　result　of　fractionation　from　this

melt，　or　formed　by　crystallization　from　a　feldspar－pyroxene　melt

produced　by　a　low　degree　of　partial　melting　of　an　H　chondrite　parent．

　　　　　　　　　ぐ　べ

The　latt6r　is　the　more　likely　scenario．

References：　Ikeda　Y．　et　al．　（1991）　Petrological　and　geochemical　study
of　the　Yamato－74359　and　Yamato－74360　achondrites，　Proc．　NIPR　Symp．　An－
tarct．　Meteorites，　No．4，　131－143．　　Mayeda　T．　K．　et　al．　（1989）　Oxygen
isotopic　compositions　of　unique　Antarctic　meteorites，　14th　NIPR　Symp．
Antarct．　meteorites．　　　01sen　E．　et　al．　（1994）　Watson：　A　new　link　in
the　IIE　iron　chain‘　Meteoritics　29，　200－213．　　Rubin　A．　E．　et　al．
　（1986）　Properties　of　the　Guin　ungrouped　iron　meteorite：　the　origin　of
Guin　and　of　group－IIE　irons，　Earth　Planet．　Sci．　Lett．　76，　209－226．
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ON　TWO　DIFFERENT　POP肌ATIONS
　　　　OF　COMETARY　SUB－NUCLEI

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　E．1116s－Almえr

Konkoly　Observatory，　H－1525　Budapest，　Box　67，　Hungary

　　　　　It　was　supposed　earlier　that　cometary　nuclei　may　essentially　be　an　aggregate　of　sub－

nuclei［1］・Four　independent　observational　facts　point　to　the　possibility　that　there　are　at　least

two　populations　of　sub－nuclei，　and　they　are　mixed　in　the　nucleus　of　a　comet．　One　kind　may　be

aloose　aggregate　of　nuf6　material（acc㎜ulated　perhaps　in　the　giant　molecul飢cloud　stage　of

the　solar　nebula），　while　the　other　is　more　compact孤d　cohesive（acc㎜ulated　perhaps　in　a

later　stage　and　nearer　to　the　Sun　after　it　had　f【amed　up）．

　　　　　A負er　investigating　the　comet　Halley　by　an　armada　of　spacecrafts　in　l　986，　the　scientific

co㎜unity　realised　with　astonis㎞ent　that　its　sur血ce　is　not唖rmly　active［2］．　There　were

dust　j　ets　originating丘om　rather　small　parts－not　more　than　2－3％－of　the　whole　surface．

Moreover，”fbr　many　comets　the　morphology　oftheir　j　ets　seems　to　remain　similar　over　several

apParitions　suggesting　that　the　same　active　sites　are　responsible　fbr　dust　emission　over　Inany

orbits”［3］．

　　　　　In　1994　awaiting　the　catastrophic　encounter　of　comet　Shoemaker－Levy　g　with　Jupiter

n㎜erous　obsewations　of　the　chain　of　come助nuclei　have　been　c㎜ied　out．　The　consecutive

HST　images　demonstrated　on　the　one　hand　that　some　of　the　disintegrated　cometary丘agments

or　sub－nuclei　drifted　off　ffom　the　main　tr司ectory［4］，　and　interestingly　enough　later　at　the

impact　even　those　have　caused　a　much　smaller　ef丘ct　in　the　Jovian　atmosphere（fraglnellts

B，T，F，　P2，U）；all　the　others　produced　more　conspicuous　effects．　On　the　other　hand　although

the　brightness　of　some　of　the　sub－comets　were　similar　as　they　approached　Jupiter，

newertheless，　the　impact　of　the　corresponding　ffagments　produced　very　different　effects　in　the

Jovian　atmosphere．　For　ex㎜ple　the　sub－comet　of　fragment　B　was　as　bright　as　that　ofAor　C，

but丘agment　B　has　left　only　an　insignificant　black　spot　in　Jupiterls　atmosphere，　on　the

contrary　to　A　which　produced　a　very　large　effect［5］．

　　　　　The　outgassing　of　a　loose　sub－11ucleus　can　be　more　intense　than　that　of　a　compact　one．

In　the　case　of　comet　Halley　the　more　active　parts　ofthe　nucleus　may　be　the　places　where　loose

sub－nuclei　are　present　on　the　surface，　while　the　least　active　parts　are　those，　where　the　compact

ones　are　exposed　to　the　heating．　So　the　dual　character　of　the　surface　can　be　explained　by　the

existence　ofthis　two　kinds　of　sub－nuclei．

　　　　　The　same　cosmogonical　dichotomy　can　explain　the　behaviour　of　comet　Shoemaker－

Levy　g　as　well．　After　the　disintegration　of　the　cometary　nucleus　a　looser　sub－nucleus　could

develop　a　denser　and　larger　coma　than　a　compact　one．　So　a　sub－comet　originating　from　a

looser　and　smaller　sub－nucleus　can　be　j　ust　as　bright　as　that　originating丘om　a　larger　but　more

compact　f士agment・Arriving　into　the　Jovian　atmosphere　with　the　same　velocity　the　looser　sub－

nucleus，　however，　will　disintergrate　high　in　the　atmosphere，　while　the　compact　one　penetrates

deep　and　causes　a　much　larger　explosion．　On　the　other　hand，　as　the　outgassing　of　a　loose　sub－

nucleus　is　more　ef丘cient，　it　can　be　pushed　away　by・the　rocket　propulsion　of　the　escaping

gases．　That　can　be　the　reason　why　those．　fξagments　drifted　farther　fセom　the　path　of　the　orbit

produced　smaller　effbcts　plunging　into　the　atmosphere．
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THERMOLUMlNESCENCE　AND　CATHORDOLUMINESCENCE　OF　EUCRITES

Hiroo　IMAMURA　and　Kiyotaka　N】NAGAWA
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INTRODUCTION　　　　　　Euc亘te　is　an　achondrite　which　probably　constitutes　4Vesta’s

crust　and　is　composed　of　plagi㏄1ase，　pyroxene　and　silica　phase．　Eucrites　show

the㎝olumine叉ence（TL）and　cathordoluminescence（CL）mainly加m　plagi㏄lase　as

well　as　ordinary　chond亘tes．　In　ordinary　chonddtes　blue　TL　sensitivity　correlates　to

the㎜l　meねmo叩hism　and　sub⑲pes　of　them　are　detemined　by　the　blue　TL　sensitiW句．

1） Euc亘tes　are　also　classified　into　petrologic　types　2）and　the　bllle　TL　sensitivity　of

eucrites　correlates　to　thermal　metamorphis】叫too．3）　This　time　we丘）und　in　eucrites

that　plagi㏄lase　showed　yellow　TL　with　a　vadety　of　TL　glow　curves　and　silica　phases

showed　blue　and　p岬1e　CL．

SAMPLES　AND　EXPERIMENTS　　　　　The　TL　and　CL　of　several　petrologic　types　of

euc亘tes，　Y－75011，106（type　1），　Y－790266，85（type　2），　Y－792510，104（type　6），

Y－791195，101（cumulate）and　Mnlibillillie（type　40r　6）were　measured．　Samples　were

cut　into　slices　by　a　wire　saw　and　pdished丘）r　TL　spectra，　TL　image，　CL　image

measurements　and　EPMA　analysis．　The　TL　spectla　and　TL　images　are　recorded　onto

video　tape　amp1迅ed　by　an　image　intensifier　with　a　spectroscope　and　a　microscope，

respectively，　and　analyzed　by　two－dimensional　photon　counting　electronics．　Two　band

pass趾ers，　Andover　450FS80－25　and　600FS80－25，　were　used　fbr　blue　and　yellow　TL

measurements，　respectively．　A　mosaic　of　the　CL　was　measured　using　a　Nuclide

Corporation”Luminoscope”operated　at　10kV　and　lmA．　Fujicolor（ASA800）丘1m　was

used　fbr　taking　CL　photographs．　The　chemical　compositions　of　minerals　were　analyzed

by　electron　probe　X－ray　microanalyzers［EPMA］，　JXA－8800　and　EMAX－2200・

PLAGIOCLASE　　　　　　Figure　l　shows　TL　emission　spectra　of　eucrite（MillibiUi皿ie）

and　ordinary　chondrite（Wickenburg：L6）．　The　TL　emission　spectrum　of　ordlnary
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chon血te　consists　of　a　wide　band　with　a㎞m迦at　450㎜Φlue）．　On　the　other㎞nd

t㎞tof　euc亘te　consists　of㌔o亘de　bands　with㎜垣m㎜s　at　450㎜Φ1ue）and　570㎜

（yellow）．　It　is　d近erent　from　that　of　ordinary　chondrite．　The　CL　spectra　of　eucrites

were　also　measured　and　were　the　same　as　those　of　TL．　Lumillescence　center　of　yeUow

peak　in　anorthite　is　asc亘bed　to　Mn　2＋in　Ca　2＋sites．4）Yellow　CL　in　anorthite　has

been　reported　fbr　hlnar　mate亘als．5）Two　types　of　CL　colors，　yellow　and　green，　are

fbtmd　in　anorthite　fヒagments　of　Y－75011（type　1）．　But　the　yellow　TLs　of　these

fragments　has　the　same　TL　glow　peak　at　180℃，as　shown　Fig．2（1）and（2）．　Two

types　of　yellow　TL　glow　curves　are　fbtmd　in　Y－790266（type　2）．　One　fragment　has　a

glow　peak　at～120℃as　shown　in　Fig．2（3）．　Another丘agment　has　two　glow　peaks　at

～ 110℃and～310℃．　Normative－anorthite　mesostases　with～300℃or　more

higher　TL　peak　tempemture　have　been　also　fbund　in　pr㎞tive　ordinary　chondrites．6）

Y－792510（type　6）shows　yeUow　CL　and～150℃peak［Fig．2（5）］．　MiUibil五11ie（type　4

0r　6）shows　yellow　CL　and～130℃peak［Fig．2（6）］．　Y－791195（cumulate）shows

yeUow　CL　and　has～150℃TL　peak［Fig．2（7）］．　There　are　a　variety　type　of　yeUow

TL　glow　curves　in　euc亘tes．　On　the　other　hand，　the　blue　TL　of　all　the　euc亘tes　have　the

same　TL　glow　peak　at100℃［dashed　Hnes　in　Fig．2］．
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Fig．1　TL　emission　spectra．　Distribu60n　of　the　TL　intensity　as　a　fmcdon　of

　　　　　　both　wavelength　and　temper…式ure．

　　　　　　【A】　eucrite（M［i皿ibiUillie）　【B】　ord口皿ry　chondrite（Wickenburg）
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SILICA　PHASE　　　　　　　Silica　phases　were　found　in　ordinary　euc亘tes　except　the

cumulate　eucrite．　These　silica　phases　which　cannot　be　distincted　from　shape，

occurrence　and　compositions　show　blue　and　purple　CL．　More　over　blue　CL　portions

have　different　types　of　blue　TL　glow　curves　as　shown　in　Fig．3．　There　is　a　TL　glow

curve　in　Millibillillie　resembled　to　TL丘om　cristobalite．7）Many　df㊤rent　colors，

頁mging丘om　blue，　purple　and　gray　to　red　and　brown，　are　commonly　seen　in　quartz．　It

is　believed　that　quartz　with　blue　CL　is　fbmed　at　high　temperatures　whereas

red－1uminescing　quartz　is　of　low　temperature　origin．8）
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Fig．3

　TL　glow　curves　of　blue　CL　silica

　phases　ln　eucnts．

　The　numbers　on　the　abscissa

indicate　the　temparature，　and　the

numbers　on　the　ordinate　indicate

　the　TL　intensity．

　The　silica　phases　of（1）and（2）are

　in　Y－75011，106，　and　the　silica　phases

of（3）is　in　Millibillillie．

　Purple　CL　of　silica　phases　are　fine

　and　feeble，　so　that　TL　glow　curve

　can　not　analyzed．
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Chemical　conditions　of　aqueous　alteration　of　CM　chon〔1rites
　　　　　　　　　i皿ferre《1　from　REE　abundances　in　chondrules

M．工noue　and　N．　Nakanlura

Graduate　School　of　Science　and　Technology，　Kobe　University，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　Nada，　Kobe　657

　　　　We　have　reported　preliminary　results　of　abundances　of　REE　and
other　lithophile　elements　in　individual　chondrules　from　two　CM
chondrites，　Murchison　and　Y－793321　【1，2］．　It　has　been　found　that
more　than　half　of　CM　chondrules　analyzed　by　us　indicated　light－
REE　depleted　patterns　with　a　large　negative　Eu　anomaly　（see　Figs．
1a　and　lb）．　Such　REE　patterns　would　be　the　fir§t　case　for　chon－
drules　ever　reported　and　thus　be　important　to　understand　origin
and／or　evolution　of　CM　chondrules．　In　this　work，　we　have　re－
examined　possible　implications　of　the　observed　REE　patterns　for
aqueous　conditions　during　alteration　of　the　CM　meteorites．

　　　　In　spite　of　different　degree　of　alteration，　barred　olivine
chondrles　indicate　no　light－REE　depletlon　but　show　normal　or
occasionally　irregular　REE　patterns　similar　to　those　of　CV　and　CO
chondrules　［3，4］．　On　the・other　hand，　altertered　porphyritic　（PO，
POP，　PP）　chondrules　all　show　light－REE　depleted　patterns，　as
typically　shown　in　Fig．　1．　The　degrees　of　light－REE　depletion，　as
defined　by　Sm／La　ratio，　correlate　negatively　with　Eu　anomaly
（Fig．　2）．　Therefore，　it　is　suggested　that　light－REE　depletion
occurred　during　the　same　processes　which　caused　the　Eu　depletion．
Although　the　light－REE　depleted　patterns　similar　to　those　in　Fig．
1are　co㎜only　found　for　igneous　rocks　such　as　lunar　mare
basalts，　no　clear　correlations　have　been　identified　between
light－REE　depletion　and　major　chemical　changes　due　to　igneous
processes　for　altered　chondrules．　In　addition，　it　should　be
pointed　out　that　vapour　REE　fractionations　may　be　possible　only
at　high　temperatures　（＞1000°C）　in　the　nebular　conditions　［5］　and
that　light－REE　depletion　has　been　found　only　for　altered
chondrules　among　many　chondrules　reported．　Combining　these　facts
with　chemical－petrographic　features，　it皿ay　be　quite　difficult　to
envision　any　variety　of　igneous　processes　or　nebular　alteration
mechanism　in　explaining　the　observed　light－REE　depletion．

　　　　Inspection　of　extensive　studies　of　aqueously　altered　terres－
trial　basalts，　hydrothermal　fluids　and　alteration　products　of
water／rock　interaction　from　wide　variety　of　geological　environ－
ment　indicates　that　light－REEs　（and　occasionally　Eu）　have　signi－
ficant　mobilities　in　aqueous　systems　even　at　low　temperatures　and
mild　pHs．　It　is　also　interesting　to　note　that　light－REE　fraction－
ations　and　depletion　of　alkalis　occurred　in　meteorites　during
burial　in　Antarctic　ice　sheets　［6，7］．Then　gradual　enrichment　or
depletion　of　light－REE　along　with　anomalies　at　Eu　（and　Ce）　occurs
co㎜only　in　altered　crustal　rocks　and’meteoritic　finds，　as　well
as　hydrothermal　fluids　and　sea　water　［e．g．　8，9】．
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compounds　such　as　components　of　PCP，　chemical　conditions　of　CM
meteorites　are　considered　to　be　more　reducing　compared　to　typical
weathering　conditions　of　terrestrial　rocks．　In　view　of　large
籔a：lv：u8量蒜；m：㌫fR監留認：s6。w：ss畏ξ菩睾§td註gE：、零㌫ave

tion・　Using　the　oxidation　potential　（Eh）－pH　diagram　（Fig・　3）
［10］，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　conditions　of　aqueous　alteration　　　　　　we　can　estimate　possible
of　the　CM　chondrules．　The　temperatures　of　alteration　are
罐ale；・：§5b濃゜：t2：；C。｝1｝18．T臨i：a；：三；Ha翻［：。：：1’器：ed

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　［10．12】．　Therefore，　it　is　　　　　　　　　　are　stablecarbonates　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　considered　that

during　aqueous　alteration　reaction　light－REEs　and　Eu　may　have
been　leached　out　selectively　（together　with　felsic　components）
from　chondrule－mesostasis　（enriched　in　REE）　to　the　matrix，　and
incorporated　into　calcite　and　other　Ca－rich　alteration　products
now　in　the　matrix，　yielding　depletion　of　light－REE　and　Eu　for
bulk　chondrules．

　　　　We　suggest　that，　as　discussed　in　current　theory，　CM　chon－
drules　had　formed　from　nebular　refractory　components，　agglome－
rated　into　a　parent　body　and　suffered　low　temperature　aqueous
alteration，　resulting　in　depletion　of　light－REE　and　Eu　but　heavy
REE　remained　unchanged．　Marked　REE　fractlonations　as　found　for
partially　altered　CM　chondrules　would　provide　a　new　indicator　of
chemical　conditions　of　aqueous　activities　prevailed　on　the
earliest　planetary　bodies．

References：　［1］　Inoue，　Nakamura　＆Koj　ima　（1994），Mem．　Nat．　工nst．
Polar　Res．　Spec．　工ssue　7，　150－163．　【2］　Inoue　＆　Nakamura　（1995）

LPSC　XXVI　653－654．　［3］Misawa＆Nakamura　（1988）Geochim．
Cosmochim．　Acta　52，　1699－1710．　［4］　Misawa　and　Nakamura　（1988）
Nature　334，　47－50．　［5］　Boynton　（1975）　Geochim．　Cosmochiln．　Acta
39，　585－595．　【6］　Shimizu　＆Masuda　（1983）　Proc．　8th　Sympos．
Antarct．　Meteorites　241－248．　［7］　Nishikawa　et　al．　（1990）Mass
Spectroscopy　38，　115－123．　［8］　Pan　et　al．　（1993）　Geochim　Cosmochim
Acta　57，355－367．　【9］Michard　（1989）　Geochim．　Cosmochim．　Acta　53，
745－750．　［10］　Brooking　（1983）　J．　Geochem．　17，　223－229．　［11］
Clayton　＆Mayeda　（1984），　Earth　Planet．　Sci．　Lett．　67，　151－161．
［12］　Zhong　＆Mucci　（1995）　Geochim．　Cosmochim　Acta　59，　443－453．
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Apreliminary　report　on　the　Neagari　meteorite　fall
　　　　　　　　　　　　　　　　on　FebruarY　18th．　1995．

　　Aki工a　工shiwatari★，　Keiichi　Sasatani★★，　Kazue　Tazaki★，
　　Koh　Sakamoto＋，　Takashi　Nakanishi＋，　Kazuhisa　Komura＋＋，
　　　Tatsuki　Tsuj　imori★，　Yasuj　i　Oura＋，　Yutaka　Miyamoto＋，
Hisatada　Akahane＃，　Makoto　Watanabe＃　and　Katsushi　Nunomura＃

★Department　of　Earth　Sciences，　Faculty　of　Science，
Kanazawa　University，　Kanazawa　920－11，　Japan．

★★Ho－4－1，　Taisei，　Neagari　Tlown，　工shikawa　929－01，　Japan
＋Department　of　Chemistry，　Faculty　of　Science，　Kanazawa
University，　Kanazawa，　工shikawa　920－11．　Japan．

＋＋1、ow　Level　Radioactivity　I、aboratory，　Faculty　of　Science，
Kanazawa　University，　O－24，　Wake，　Tatsunokuchi　Town，

　工shikawa　923－12，　Japan．
＃Toyama　Science　Museum，　1－8－31　Nishi－Nakanomachi，
　Toyama　939．　Japan．

　　　　　Astone　meteorite　was　found　by　the　second　author（Sasatani）
in　a　small　town　near　Kanazawa，　central　Japan，　in　the　morning　of
Sunday，　February　19th，　1995．　Place　of　finding　is　Ho－4，　Taisei，
Neagari　（pronounced　neh－ah－gari）　Town，　Nomi　County，　工shikawa
Prefecture，　Japan　（N36°26，57，1，　E136°27155，‘），　and　it　is　named
，，

Neagari　Meteorite．’”　　The　meteorite　hit　a　car　parked　in　the
central　shopping　district　of　the　town．　Sasatani　started　his　car
which　was　parked’aside　his　house　that　morning，　and　found　that　the
rear　trunk　cover　of　his　car　flapped．　He　found　a　black，　rounded
stone　on　the　trunk　cover，　which　was　trapped　in　a　triangular　hole
at　the　center　of　the　trunk　cover．

　　　　　The　shape　of　the　hole　formed　on　the　car　indicates　that　the
meteorite　came　from　NNW　direction　（333°）　at　an　impact　angle　of
40°　from　the　horizon．　　Size　and　weight　of　the　biggest　fragment
（presumably　about　2／3　0f　the　entity）　are　W6．5　x　H4．O　x　I、6．O　cm
（エ、ength　　may　　have　　been　　10　　cm　　before　　crush）　　and　　325　　g，

respectively．　The　meteorite　is　egg－shaped．　Black　glass　crust，
1　mm　thick，　covers　all　over　the　surface．　The　interior　is　gray
white，　fine－grained　rock．　There　were　three　other　major　fragments
（40，　30　and　18　g）　and　　many　tiny　fragments　in　and　outside　the
trunk．　Weight　of　the　collected　fragments　totals　420　g，　but　the
original　weight　may　have　been　about　500　g　before　crush．　　White
paint　fragments　of　the　car　are　attached　to　the　glass　surface　of
the　meteorite　in　a　circular　manner，　sugges七ing　that　the　meteorite
rotated　around　its　axis　parallel　to　its　flight　direction　when　it
hit　the　car．　　However，　the　western　side　of　the　impact　hole　is
bounded　by　a　supporting　pipe，　and　the　shape　of　the　hole　is
apparently　controlled　by　this　pipe：　工t　is　also　possible　that　the
meteorite　came　from　the　north　or　northeast．　　The　meteorite　may
have　been　prevented　to　pass　through　the　trunk　cover　by　the　pipe
and　rotated　toward　northwest．

　　　　　The　precise　time　of　the　hit　is　unknown，　but　a　neighbour
heard　a　big　sound　at　about　22：00　（JST：　GMT＋9）　of　Saturday，
February　18th，　1995．　　The　discoverer　did　not　notice　this　sound．
though　he　was　in　bed　in　his　house　at　this　time．　　On　the　other
hand．　five　witnesses　are　so　far　available　in　the　Kanazawa－Toyama
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area　for　a　fireball　which　appeared　in　the
passing　to　the　south　（to　the　left）　（Fig．　1．

northwestern
Table　1）．

　sky，

Three
witnesses　correspond　with　each　other　in　the　time　of　appearance，
which　may　be　identified　at　about　23：55　0f　February
The　azimuth　and　elevation　of　the　fireball　appearance
witness　site　define　a　point　where　the　radial　line
height　of　80　km　from　sea　leve1，　an　assumed　height
ignition・
km　to　the　northwest　of　Noto　Peninsula，
　　　　　　　　　These　points　are　distributed　in　the　area　at　about
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　and　the　flight　path　of　the

meteorite　restored　from　the　shape　of　the　impact　hole　passes　the
area　（Fig．　1）．　　This　suggests　that　the　fireball　has　been　the
Neagari　meteorite　itself・

18th，　1995．
　　from　each
reaches　the
of　fireba11
　　　　　　　　100

　　　　　The　glassy　surface　is　rugged，　porous　and　heterogeneous．
Chondrules　are　not　obvious　by　the　naked　eyes，　but　some　spherical
features，　1　mm　in　diameter，　are　visible　under　the　microscope．
Tiny　iron　metal　and　iron　sulfide　grains　are　disseminated．

　　　　　Mineral　composition　was　determined　by　the　Akashi　Alpha－30A
SEM－　Philips　EDAX－9100　system　of　Kanazawa　University　（Table　2）．
Avery　small　fragment　（3．5mm　in　size）was　polished　for　SEM　use．
About　70　vo1．」き　of　the　rock　is　occupied　by　olivine　（Fo76）．　Other
silicate　　minerals　　include　　orthopyroxene　　（mg＝79，　　Wo＝2．O），
clinopyroxene　（mg＝85，　Wo＝44．7）and　plagioclase　（Or7Anl1Ab82）．　工ron
metal　with　4－5　wt．号　Ni　（kamacite）　and　iron　sulfide　with　some　Ni
（troilite）　occupy　only　less　than　5号　of　the　total　volume．　　These
minerals　　are　　very　　homogeneous　　in　　their　　chemistry　　and
distribution．　The　mineエal　chemistry　clearly　corresponds　to　that
of　　1、－chondrite．　　　工n　　view　　of　　the　　obscure　　chondrules　　and
homogeneous　　mineral　　chemistry，　　this　　meteorite　　may　　be　　a
metamorphosed　ordinary　chondrite　of　L6　type．

　　　　　Gamma－ray　spectrometric　measurement　of　the　biggest　fragment
of　the　meteorite　was　started　about　67　hours　after　the　fall　by
using　　a　　heavily－shielded　　germanium　　detector　　（Ortec　　HPGe，
GEM－10020：　low－background　type）　of　Kanazawa　University．　　The
biggest　fragment　（325　g）　was　used　for　the　measurement．　Several
radioactive　nuclides　produced　　from　heavier　nuclides　through
nuclear　spallation　induced　by　high－energy　cosmic－rays　（mainly
protons）　were　identified　by　their　gamma－ray　spectrum　obtaiged

potassium　which　has　originally　been　contained　in　the　rock　（see
plagioclase　analysis　in　Table　2）．　　A　further　measurement　is
necessary　for　a　quantitative　assay　of　the　cosmic－ray　induced
radionuclides　to　depict　irradiation　history　of　the　meteorite．

　　　　　The　Neagari　meteorite　is　the　7th　，l　fall曹，　in　Japan　in　these

50　years，　following　the　Mihonoseki　meteorite　fallen　in　Shimane
Prefecture，　western　Japan，　on　December　10th，　1992・　As　described
above，　the　Neagari　meteorite　is　a　L6－type　ordinary　chondrite　come
from　　a　northern　direction　most　probably　at　about　23：55　0f
February　18th，　1995．　The　radioactive　nuclides　in　this　meteorite
were　measured　in　the　earliest，　world－record　time　（2・7days）after
its　　fall．　　　Our　　further　　research　　would　　provide　　impoエtant
information　on　the　irradiation　history　of　the　meteorite．
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Table　1．　Detailed　witness　observations　of　the　fireball　possibly
related　to　the　Neagari　meteorite　with　new　data　obtained　in　March．
1995．　　Time　is　in　JST　（GMT＋9）．　　Azimuths　of　appearance　and
extinction　are　measured　from　the　north　in　a　clockwise　（eastern）
direction．

Locality latitude

N
longitude

E
T㎞e　　App　　Ext．　　Elev．　　Color
950218　（Fhld）　　（Lost）　　（unc）

AKanazawa　Takao
（lshikawa　Pre£）

BKanazawa　Naka㎜1ra
（lshikawa　Pre£）

CKξmazawa　Fu㎞hisa
　（Ishikawa　Pre£）

DShmminato

36°30141”

36°33，26胸

36°37’00”

36°46’15”

Koshinokata（royama　Pre£）

EYatsuo　Onagatani 36°26¶421、

】日ligashihala　（Toyama　Pre£）

FNeagad　Taisei

Oshikawa　Pref）

GTemi　Aou
（Ishikawa　Pre£）

HKanazawa　Tornd
（lshikawa　Pre£）

36°26’57，9

36°27，22”

36°33131”

136°38，03，’

136°38149“

136°41，11“

137°06，53”

137°05、ogw

136°2ア55閥

136°30’35“

136°3ア42脚

23：56　　　318°

＋！－

23：50－　　323°

24：00

24h　　　　（3230）

－
25h

23：55－56　320°

or　24：15－16

23h－24h　323°

22h？

293°

233°

（20°）　　Pink

（20°）　Orange

（293°）　　40°

300°

298°

丘om　333°

23：55＋－　　338　　　303

23：45＋－　　328　　　278

？
・

（25°　　Blue－

－20°）　white

25°　　Blue

22°　　－red

40°　　Black

15°

15°

9
・

White

＆Red

Table　2．　Mineral　chemistry　of　the　Neagari　meteorite．　Deficiency
of　Na　in　plagioclase　may　be　caused　by　rugged，　deeply　etohed
surface　of　the　mineral．

o’肋ne ortho－　　　　　C”no一　　　ρ’39’OC’ase

ργ「oxθne　　　ργ「oxene

wt％
Sio2

Tio2

Al203

Cr203

FeO★

MnO
MgO
CaO
Na20
K20

38．47

0．00

0．20

0．00

22．32

0．48

39．13

0．07

0．00

0．00

55．37

0．18

0．44

0．56

13．78

0．41

28．91

1．05

0．03

0．OO

53．83

0．53

0．73

1．OO

5．07

0．22

16．63

21．93

0．03
’

αρ0

64．12

0．07

20．65

0．19

0．58

0．10

0．00

2．16

8．66

　1．11

Tota｜ 100．67 100．73 99．97 97．64

atomic　ratio

0＝

Si

Ti

A｛

Cr

Fe★

Mn
Mg
Ca

Na

K

4

0．994

0．000

0．OO6

0．000

0．482

0．011

1．508

0．002

0．OOO

O．000

6

1．971

0．005

0．018

0．016

0．410

0．012

1534
0．040

0．002

0．000

6

1．973

0．015

0．032

0．029

0．155

0．007

0．909

0．861

0．002

0．OOO

8

2．897

0．002

1．100

0．007

0．022

0．004

0．000

0．105

0．759

0．064
Total 3．003 4．008 3．983 4．959

Mg／↓FeチMgノ 0．76 0．79 0．85

★ Total　Fe　as　FeO．
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Figure　1．　　　Fall　site　of　the　Neagari　meteorite　　（F）　and　its
possible　flight　path　（arrowed）　suggested　by　the　shape　of　the
impact　hole：　coming　from　azimuth　333°，　elevation　40°．　The　point
where　the　path　reaches　80　km　altitude　is　indicated　by　a　circle
（F．）．　Witness　sites　of　the　fireball　（A－E）　are　plotted　with　big
dots．　　Appearing　（with　bars）　or　finding　（without　bars）　azimuth
of　the　fireball　at　each　site　is　represented　by　a　numbered　circle
（A’　to　E，），　where　the　elevation　reaches　80　km　altitude：　an
assumed　firing　leve1．　　Elevation　of　25°　is　assumed　for　A，，　B，，
D・　and　E，，　while　40°　is　certain　for　C．．　　The　azimuths　with
uncertain　elevations　are　in　parentheses．　Extinction　（with　bars）
or　lost　（without　bars）　azimuth　of　the　fireball　at　each　site　is
represented　by　a　numbered　small　dot，　which　is　proj　ected　on　the
possible　flight　path　（A，LEl，）．　　Open　squares　stand　for　large
cities．　　See　Table　l　for　detailed　data．
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Figure　2．　The　gamma－ray　spectrum　of　the　Neagari　meteorite・　The
biggest　fragment　（325　9）　was　placed　at　l　cm　from　the　detector
window　（Ortec　HPGe，　XLB－GEM－10020）．　Measurement　started　at　ca・
2．7　days　after　the　inferred　impact　time，　and　continued　for　2・6
days．
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THE　R　CHONDRITE　GROUP：COMPARISONS　TO　OTHER　CHONDRITE
GROUPS　Gregory　W・Kallemeyn・Institute　of　Geophysics　and　Planetary
Physics，　University　of　C　alifbmia，　Lo　s　Angeles，　CA　90024　USA．

　　　　There　are　currently　nine　R　chondrites，　representing　at　least　eight

separate　falls：Acfer　217，　Allan　Hills　85151，　Carlisle　Lakes，　Pecora

Escarpment　91002，　Pecora　Escarpment　91241（likely　paired　with
PCA91002），　Rumuruti〔the　only　observed飴11），　Yamato　75302，　Yamato
793575，and　Yamato　82002．　With　the　addition　of　the　R　chondrite　group，
there　are　now　12　well－established　chondrite　groups　with≧5　members：CI
CK，　CM，　CO，　CR，　CV，　EH，　EL，　H，　L，　LL　and　R．

　　　　Primary　petrographic　characteristics　of　the　R　chondrites　include　small

chondrules（～400μm｝and　abundant　matrix．　Secondary　characteristics
include　moderate　metamorphic　recrystallization，　and　with　the　exception　of
Carlisle　Lakes，　extensive　brecciation．　Brecciated　samples　have　a　typical
light／dark　structure．　All　of　the　R　chondhtes，　except　Carlisle　Lakes，　contain

solar　gases（L　Schulz　and　H．　Weber，　priv．　comm．）and　are　therefbre　regolith

breccias．　The　R　chondrites　have　a　higher　degree　of　Fe　oxidation　than
ordinary　chondrites，　with　olivine　compositions　peaking　at　Fa38．40．〔Rubin

and　Kallemeyn，1994）

　　　　The　compositions　of　seven　R　chondrites〔Acfer　217，　Allan　Hills　85151，

Carlisle　Lakes，　PeCora　Escarpment　91002，　Pecora　Escarpment　91241，
Rumuruti，　Yamato　793575）were　studied　by　instrumental　neuton　activation
analysis．　The　average　CI，Mg－normalized　lithophile　abundances　fbr　the　R
chondrites　are　～0．95×CI．　This　is　lower　than　all　of　the　carbonaceous
chondrites　which　have　average　values≧1．0×CI，　and　slightly　higher　than
ordinary　chondrites　｛H，L，LL　all　wO．9×　CI）．　Refractory　siderophile
abundances　are　similar　to　refractory　lithophiles．　Abundances　bf　Se　and　Zn

are　much　higher　than　those　in　ordinary　chondrites．　Elemental　ratios　such
as　Zn／Mn　and　Al／Mn　are　very　useful　in　deliniating　the　various　chondrite
groups．　Plotting　these　ratios　in　Fig．1，0ne　sees　that　the　R　chondHtes　fall　in

an　area　distinct　from　all　other　chondrite　groups．

　　　　Noble　gas　data（L　Schulz　and　H．　Weber，　priv．　comm．）indicate　cosmic

ray　exposure　ages　fbr　the　R　chondrites　as　fbllows：～38　Ma　fbr　Acfer　217，

ALH85151，　PCA91002，　PCA91241；～18　Ma　fbr　Rumuruti；～7　Ma　fbr
Carlisle　Lakes．　The　oxygen　isotope　compositions　of　the　R　chondrites　are
distinct　f士om　the　other　chondrite　groups　and．well　about　the　terrestrial
fractionation　line（△170～＋2．7％o；Schulze　et　al．，1994）．　One　model　fbr　the

fbmation　of　the　R　chondrites　is　that　the　precursors　of　these　meteorites
were　similar　to　those　of　ordinary　chondrites，　but　agglomerated　ab皿dant
magnetite－laden　matrix4ike　dust　enriched　in△170．

REFERENCES：
Rubin　A．　E．　and　Kallemeyn　G．W．｛1994）ル抱eα頂cs　29，255．

Schulze　H．，　Bischoff　A．，　Palme　H．，Spettel　B．，　Dreibus　G．　and　Otto　J．｛1994）Meteor批cs　29，275．
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　　　　　TRACE　ELEMENT　CONSTRAINTS　ON　ORIGIN　OF　S　iO2－BEARING　CLASTS　IN
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ORDINARY　CHONDRITES

M．Kanazawa　1，J．C．　Bridges2，　K．　Misawa1・3，N．　Na磁㎜ura　1・3，and　R．　H1臆chison2

1Dept．　of　Ea“h＆Planet．　Sci．，　Kobe　Univ．，　Nad式Kobe　657，　Japan

2De〆．　of　Milleralogy，　Natur訓Histo巧Museu叫Cromwell　Road，　Londoll　SW75BD，　UK・

3Dept．　of　Na加re　of　the　Earth，　G頁tduate　School　of　Sci．＆T㏄h，　Kobe　Univ．，　Nada，　Kobe　657，　Japan

　　Silica－nch　igneous－textured　clasts　a托fbuod　in　ordmary　chondntes（OC）11－61．　B㎡gham　eτα互．121　have　desc㎡bed

two　dist｛nct　types：silic⇒iow－Ca　pymxene　assemblages，　and　si6ca一恒yalite±10w－Ca　pyroxe皿e　clasts　in　OC．　The

SiO2－beari㎞g　clasts衣）皿d　III　the　Pamallee（LL3．6）and　FamUngton（L5）chondntes　may　be　belong　to　the　fbm鳩r

types　and　are　chemically　and輌sotopically　uniqUe　I4，51．　As　shown　in　the　oxygen　three　is（ytope　diag㎜（Fig．1）．　they

P1・t・・迦・㎏h㏄踊・・d　b・tweemm・q・il▲b・祉・d・・d㎞y・㎞・血t・（U㏄）・h・n品…nd・n　l60－d・pl・t・d

end　member　of　CB　l　I4，51．

　　We　analyzedぬce　eleme祉s　including　REE　by　isotope　dil磁iomnass　spec仕ome勧y　fbr　SiO2－bearing　clasts（CB4，

CB7，　and　CB8）along　with　a　baπed　olivine－pyroxene　chondrule（P22）and　a　macr㏄hondnde（MC）previously

descdbed　in【71　ffom　P㎜allee．　Part　of　resl∬ts　were　p祝sented　at　Prague　Meet｛ng　l　51・some　major　and　minor

elements　of　CB8　and　macmchondnde　were　dete㎜ined　by　atomic　abso中輌on　or　ICP　atomic　emission　spec㎞metry．

The　CI－ch㎝drite　normalized　REE　pa杜ems　of　the　clasts，　chondru缶and　ma（π㏄hondmle眠shown　in　Fig．2．

　　CB8　is　a　large　tridymite－bearing　clast，～1．6　cm　in　size㎜1d　clearly　a　fピagment　of　a　larger　o句ect．　The　mineralogy，

major　element　chemis靭and　oxygen　is（蜘がc　compositions　of　the　cbst　wefe　a1托adyμesented　in　l4，5．1．　CB8　has　a

蝿hS輌ノMg　ratio（2．49），　although　its　b皿lk　Mg／（Mg＋R⇒and　Fe／Mn　ratios（0．79　and　51．2，　respectively）are　within

chondritic．　Re』ctory　elements　Ca　and　AI　are　highly　fractionated　in　CB8；the　clast　is　el㎡ched　in　Ca（3　x　CI）b戚

depleted　in　Al（0．7　x　CI）．　CB4　md　CB7　co恥ist　of　enst誕ite＋函st岨血．　Tl聡y品so　sh㎝Ca　e㎡c㎞e血（3－7　x

CI）．　CB8　is　depleted　ln　moderately　volatile　lithOphiles　Mn，　N亀K，　and　Rb（0．18－0．71　x　CI），　siderophile　eleme祉s

恥，Co，　and　Ni（0．0041－0．39　x　CI），　and　chalco幽ie　element　Zn（0．076　x　CI）．　The　S｛02－bearing　clasts　allalyzed　in

伽sstudy　exhibit　a　gra（h】㎡depletion　from　light　to　heavy　REE　and　a　large　positive　Eu　anomaly　possibly　along　with

apositive　Ce　ano㎜1y，　or　a　depletion　of　La（see　Fig．2a）．　This　REE　pa仕em　is〈1山e　dif丘rent　f士onl　those　of　typical

掩廿omagnesian　chondmles　in　UOCs，　SiO2－bea亘ng　Pyroxene－rich　clast　in　He白az（L3・7）13」，　and　silica－nch

o貴hopyroxenjte　Bo－I　in　Boved5（L3）【61．

　　P22　shows　a　flat　REE　pattem（2．2　x　CI）with　a　negative　Euεmomaly．　P22　is　depleted　in　K，　Rb，　and　Fe（0．5　x

CI）．　MC　also　shows　a品REE　pattem（i．6　x　CI）wi伽o　specl6c㎜o㎜1y、　E㎡chm測搬ors　of　alk劔㎞e　ea貢hs，

Al，　M恥and　Cr　are　comparable　to　those　of　REE　Na，　K，　and　Rb　are　e㎡ched（2－5　x　CI），　but　siderophik≧eiements

民，Co，　Ni，（0．26－0．84　x　CI）and　chalcop㎞le　element　Zn（0．094　x　CI）are　depleted　m　this　o句ect．

　　Absence　of　metal　and　su16de，　low　abundances　of　siderophlle　and　ch副co画1e　eleme磁s　in　the　clasts　imply　that

metal　and　su1臼de㏄moved　from　precurs（汀material　befbre（汀（㎞ing　clast　fb㎜tio江Gener品REE　pattems　of　SiO2－

bearing　clasts　fK）m　Pamallee　suggest　t㎞they　a民f士om　igneous　f±actionation　controUed　by　the　plagi㏄1ase

comp・nent．　P航斑melt㎞g　m・（缶1　is　com画ble　with　trace　element　sig皿ture　ofthe　clasts．　H・wever，　a　simple

extraction　of　p紅tial　meking　liqUid輪m　a　chond㎡tic　source　could　produce　neither　large廿actionation　of　Ca／AI　nor

ennc㎞ent　of　Si　re1劔ive　to　Mg．　M｛”eover，　oxygen　is（覚opic　compositi㎝s　of　the　clasts　do　not　suppo由his　modeL

　　As　disc鵬sed　by【21，　SiO2－dch　clasts　co司d　have飴㎜ed　by　diseq磁趾蜘m　con｛おnsation　in　tl泌恥bula・Prec㎜《∬

m劔enals・f　t輪clasts　we㏄i㎡e㎝edi劔e　temperat眠c・ndensates　a品re悟ct・・y　c・ndensates　rem・ved知m　the

nebular　gas．　They　separated廿om㎜bient　gas　befbre　condensation　of　mo（輪rately　volatile　eIements．　Re廿actory

lithophile　components　must　have　incorporated　into　precursors　as　an　additional　nebdar　component．　Large　Ca／Al

行actionations　are　the　Tesuhs　of　nebular　condensation　combined　with　aggregation　I81．　Altematively，10ss　of　liquid

by　means　such　as　ablation，　and／oT　evaporation　fmm　p訂tialIy　moIten　high・tempera加托c㎝densates　couid　be

responsible　fbr　re畑ctory　element廿actionations　lgl．　The　SiO2・rich　clasts　produced　by　melt▲ng　of　these　precursor

materials．　Dur｛ng　the　clast　crystallization，　solkMliq皿d　fmctionation　mainly　contmUed　by　plagioclase㏄cu汀e（L　The

clasts　reacted　with　an　an1ぴent　160－poomebular　gas．　After』gme祉ation　of　the　clasts　they　wer℃incorpo愉ed　lnto

an　LL　chondrite．pa］re祉body．

REFE鯉NCES：111EJ．　OlsenεゾαL，胤56，82－88（1981）．121　C．A．　Bng㎞θfα乙，砲5噸5－1“6（1986）・
13j　N．　NakamuraσαL，EP5肥99，290－302（1990）．14P．C．　BridgesεzαL，1佐τeoガri〈□28，329－330（1993）・【51」・C

Bridges　eταL，ルrετωγ悟αr　29，448－449．（1994）．【6］A．　RuzickaεfαL，Mετω万rゴ〈530，57－70（1995）・【71　R・T・Dodd

M」・醐わ夢物多37，230－237（1969）．【8j　G．J．　M・・莇er・・n＆A．M．　Davi・㏄A　58，5599－5625（1994）・エ91　A・S・

Komacki＆B．　Fegley　P那㏄．14ゐ1PsC　B588－B596（1984）．
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CRISPY
　Halo

　　　　　　　　　　　　　　　　　　CB1

・＝。CB4・／θ
CB8、．CB8ト．CB2

＼

4　　　6　　　　8
δ180（％。reL　t・SMOW）

Farrnington

10 12

Fig．1．

T1〔ばee　isc庄ope　oxygen　1）10t　showhlg　the

composition　of　SiO2－rich　clasts　f士om

ordinary　chondntes．　CRISPY（a

cristobalite－pyroxene　assemblage　in

the　L6　cholx垣te　ALHA76003）data

訂e廿om田．　Pamallee（CBs）and

Fa㎝ington　data　are伽m　I4，51．

KRbSrBa La（途 Nd　Sm　EllGd　Dy Er Ybh1

Fig．2．

The　CI－chondnte　nom〕alized

elelllelltal　abulldances　of　SiOゴrich

clasts（CB4，　CB7，　CB8），　ba∬ed

onvine－pyluxene　chondnlle（P22），

and　macrochondmle（MC）【7j　fmm

the　Pamallee（LL3．6）chon（討ite．
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』h口hydrou8　altemtion　of　A皿ende　c血on血ules　in　the　80㎞nebula

1113Experimeotal　st“dy　of　alteration　reactloロ5●

】κ1～IIII丈A、1M【akoto　aΩd　IK】31）A　YU1ζio

Ibaオald　Univ㏄sityタB1ロnkyo　2．1・1，1∪【ito　310

　　　　　Ikeda［1】，　a血d　Ikeda　aロd　Kimu宇a［2】血otified　that　some　chond血［es　in　the

ALH・77003（CO3）and　Allende（CV3）were　subj　ected　to　second㎞ワreacdon　to

fb㎝Na20一ま重ch　groundmass　in　pe1遠pheral　parts　of　the　chondrules・　Recent1】防

Ikeda　and　Kimura［3］，　and　Kimum　and　Ikeda［4］studied　69　clloΩd血1es　hl

Alleロd烏and也ey　co血duded　as　fb皿o鴨1）A皿of　these　chond㎞1es　have　expe6eロced

anhydピous　alteratio血a血d　co血tain　nepheli血e　abu紐dandy　with　sodalite　in　the

devit㎡fied　g宮ound血ass・lrhese　nepheline　a血d　sodalite　fb】㎝ed　secoΩd已紐y　by　aロ

aU臼1i・Ca　excha血ge　feaction‡N碗Kand　CI　were　introduced　fおom　outside　of

chondruleらand　Ca　was　rcleased　by　breakdown　of　tlle　anoオthite　component　of

cholldrUle　grolmdmass．2）Hedellbergitらwollastonit輪㎞schsteinit烏grossular

and　andヒadite　seconda㎡1y　fbrmed　together　with　nepheline　and　sodalite・3）The

㎡teration　reaction　h・cludes　other　two　processes8　secon伍y　oli・dne　zonation　and

rq》1acement　of　enstatite　by　ferroan　oliville・

　　　　　Ikeda　and　Kimura［2］pe㎡brmed　heati血g　expe㎡ments　to　reproduce　the

seco血⑭r⇔ction　h・chondmle＆Following　thek　p鵬1㎞i蹴y　wo虫we　conducted

hea血g　eXpe血1ents㎞order　to　cst㎞【ate　the　condidons　of　the鋼・Ca　exchange

feaction・The　st輌g　mat磁止were血91e　plagiodase　cザ匂1（An，7）⑮d　synthetic

91ass　bead　wh・se　chemic㎡comp・siti・n　is　a　m』of　no㎝ative領・仕hite紐d

diopside　in　eq画amounts．　They　were　held　within　NaCl　powdeオ，　and　were

heated　under　atmosplle㎡c　conditions．　Temperatu定es　were　700　and　800°C，　and

tlle　heathlg　d11宇ations　ranged丘om　20　to　670　hours．

　　　　　The　peripheral　pordon　of　the　star仕ng　material　reacts　with　the　sun！oundhlg

NaCl　to　produce　reaction㎡ms　ranghlg丘om　a　fヒw　to　seveオal　tens　of　mlcrons　in

width（Fig．1）．　The　texture　of　tbe　reaction㎡ms　rescmbles　that　of　tbe　altered

groundmass　in　Allende　cholldrdes・The　predominant　phases　in　tlle㎡ms　are

also　nepheline　in　the　heated　plagiodas｛ちand　nepheline　and　diopside　in　the　g』ss・

Within　these　rhnS　we　observed　some　minor　phase㍉probably　s草ch　as　gehlenitら
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Electron　microscopic　and　infrared　spectral　studies
　　　　　　　　　　on　the　structure　of　alumina　phases

゜Seiji　Kimura，　Kazuhiko　Kamei，　Noritoshi　Tsuda，　Ybshio　Saito1，

　　　　　　　　　　　　　Chiyoe　Koike2　and　Chihiro　Kaito

Department　of　Physics，　Ritsumeikan　University，1（皿satsu，　Shiga，525，　Japa皿．

1Depaltme皿t　of　Electエo皿ics　a皿d　I皿fOrmation　Science，1（yoto　Institute　of　Technology，

Sakyoku，　Kyoto，606，　Japan．

2DepaΣtment　of　Physics，　Kyoto　Phalmaceutical　U皿ivelsity，　Yamashi皿a，　Kyoto，607，

Japan．

　　IIltroduction　Corundum　is　the　refractory　phase　predicted　to　condense　6rst

仕om　a　cooling　gas　of　solar　composition【1］，　but　corundum　has　been　fbund　to

be　an　exceeding　rare　phase　in　meteorites．　The　main　reason　is　that　corundum

disappears　at　1240°C　due　to　the貴）rmation　of　spinel（MgAl204）【11．　Recently，

however，　numerous　corundum　grains　were　fbund　in　the　Murchison　C2　chon－

drites【21．　The　analysis　of　grains　by　ion　microprobe　mass　spectrometry　indi－

cated　the　existence　of　26AI　and　160　in　the　early　solar　system［2】．　Corundum

grains　in　meteorites　are　the　good　tracer長）r　studying　the　early　solar　system．

　　The　presence　of　corundum　grains　in　space　is　also　suggested　from　astro－

nomical　observations［3～5】．　For　example，　the　broad　12μm　feature　observed

in　spectra　of　Mira　variables　is　identi6ed　as　a　characteristic　band　of　alumina

grains【4］．　It　is　suggested　theoretically　that　corundum　grains　may　condense　in

the　ejecta　of　SN　1987A【5】．　But　it　is　not　obvious　at　present　that　alumina　grains

in　the（禎ecta　of　SN　1987A　are　amorphous　or　crystalline，　or　whether　they　are

α一alumina　orγalumina・In　spite　of　increasing　interests　fbr　alumina　grains，

the　spectral　studies　of　alumina　grains　are　hardly　done　up　to　the　present，　ex－

c印tfbr　those　of　bulk　7－alumina【6］andα一alumina［7】．　In　this　paper，　various

alumina　particles　and　alumina　films　have　been　studied　by　infrared　spectrum

and　electroll　microscopy．　The　relationship　between　the　crystal　structure　of

alumina　particles　and／or　alumina　films　and　infrared　spectrum　was　discussed．

　　Samples　and　experimental　method　Alumina　which　was　produced　by　oxi－

dation　of　metallic　particle　and　film　have　been　studied．　Al　particles　were　pro－

duced　by　evaporating　metallic　aluminium　in　Ar　gas　pressure　of　about　13kPa．

AI　particles　were　oxidized　by　heating　in　air　at　400～1100°C　fbr　20　hours．　Al

film　was　produced　by　evaporating　metallic　aluminium　in　vacuum　of　10－3Pa

on　KBr　substrate．　The　vacuum－evaporated　film　on　KBr　8ubstrate　was　oxi．

dized　by　heating　in　air　at　550°C．　In　addition　to　those　samples，　two　types　of
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commercial　alumina　particles　were　prepared．　One　is午一Al203　particles　from

Nippon　Aerosil　Co．，　LtD．，　and　the　other　isα一Al203　particles　using　as　a　stan－

dard　fbr　checkillg　the　illtensity　of　X－ray　di冊action　pattern．　Those　particles

were　embedded　in　KBr　pellets．　The　trallsmittance　of　KBr　pellets　was　mea－

sured　witll　a　Fourier　transfbrm　illfrared　spectrometer（FTIR）（Horiba　Illc．，

FT－210）．　Electron　microscopic　observation　was　carried　out　by　usillg　Hitaclli

H－7100R　electron　microscope．

　　Results　and　discussion　　Figure　l　sllows　inf壬ared　spectra　of　alumina　films

a｛ter　heat　treatment　and　aerosilγAl203　particles．　Tlle　solid　curve　shows

the　spectrum　of　alumina貫lm　heated　at　550℃fl）r　l　hour，　the　dottedα1rve

the　spectrum　of　ahlmilla　film　heated　at　550°C　fbr　5　hollrs，　alld　the　dashed

curve　the　spectrum　of　aerosil午一Al203　particles．　The　illfi・ared　spectrum　of

the午一Al203　particles　sllowed　very　broad　peaks　at　about　13μm．　The　fbature

agreed　very　well　with　those　of　tlle　spectrum【8］calclllated　using　bulk　data

of　amorpllousアalumilla　61nl【6】．　On　the　other　halld，　tlle　illfrared　spectrum

of　alumilla　film　oxidized寸n　air　at　550℃K）r　l　alld　5　hours　showed　the　peak

at　10．8μm．　The　as－deposited　Al租m　was　completely　oxidized　by　heating　at

550°C負）rlor　5　hours，　which　were　confirmed・by　electron　diffractioll（ED）

pattern．111　general，　alumina　produced　by　the　oxidation　has　been　considered　as

7－alumina．　Diffraction　patterns　ofアalumina　andη一ahmhla　phases　were　very

similar，　because　the　same　cubic　structul・e　witll　nea1・ly　salne　lattice　constallt．

The　difference　of　structure　may　be　due　to　tlle　position　of　Al　atoms，　thougth

the　structure　of窄phase　was　Ilot　clear．　Moreover，　ill　addition　to　tlle　absorptioll

peak　of　10．8μm，　tlle　absorption　peaks　of　alumllla舳110x三dized　lll　air　at　550°C

数）r5110urs　were　observed　at　16，21μm．　From　the　theory　of　Pearce　and　Evalls

【91，it　was｛bllnd　that　tlle　absorptioll　peaks　of　16　alld　21μ1n　correapolld　to

those　ofα一Al203．　Appearence　ofα一Al203　phase　by　heatillg　at　5　hours　alSo

was　confirmed　by　ED　pattern．　Though　theα一AI203　was　collsidered　to　be　a

s恒ble　phase　above　1500℃，　it　turns　out　that　a　part　ofη一Al203　film　changes　to

α一Al203　phase　even　the　heating　at　550℃．

　　Figure　2　showS　in宜ared　spectrum　of　Al　particles　heated　ill　air　at　400℃fbr

20hours．　IR　spectra　of　botll　alumilla　particles　alld　films　produced　by　the

oxidation　of　metal　showed　the　same　absorption　position（10．8μm）．　Intellsity

of　the　ED　pattern　of　the　collected　samples　of　alumina　particles　produced

by　the　oxidation　of　AI　particles　fitted　well　to　tlleη一Al203　data，　Therefbre

it　Was　concluded　that　oxides　produced　by　oxidatioll　of　the　metal　ill　air　was

notγAl203　butη一Al203．1110rder　to　conHrm　the　structural　difrerence　of　the
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Fig．3．　Infrared　spectra

of　alumina　particles　and

aerosil　particles　Ileated

ill　air　at　1100°C　alld　a

standardα一Al203　parti－

cles．



oxidized　film（η一phase）and　aerosil　samples（午一Al203），　tlle　phase　transition

temperature　of　these　samples　toα一pllases　were　examined．　Sillce　the　phase

transition　temperature　ofηandγtoα一phase　is　diffbrent，　the　presellt　oxidized

particles　and／or　films　alld　the　aerosil　samples　was　heated．　Figure　3　shows

infどared　spectra　of　those　samples　and　standardα一A1203　particles．　The　solid

curve　sllows　the　spectrum　of　alumilla　particles　lleated　in　air　at　1100°C　fbr

20hours，　the　dotted　curve　the　specrtum　of　aerosil　particles（アA1203）heated

in　air　at　1100°C　fbr　20110urs，　and　dashed　curve　correspond　to　the　standard

α一Al203．　Figure　3　suggests　that　the　structllre　of　aerosil　particles　heated　ill　air

at　1100°Cis　dif丘rent　from　the　structure　of　alumllla　particles　oxidized　ill　air

at　1100°C．　There負）re　it　became　evident　that　tlle　phase　trallsition　temperature

ofη一Al203　was　1100°C．　Tlle　pllase　transitioll　temperature　ofγAl203　is　above

this，　because　the　7－Al203　absorption　peaks　was　only　seen　ill　the　dashed　curve

ill　Fig．3．　The　phase　transition　temperature　of　tlle　present午一phase　particles

was　about　1500°C．　The　structure　and　IR　spectrum　details　on　tllese　particles

will　be　shown　in　OHP．
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　　　　　　　　　　　　　TEXTURAL　VARIATIONS　OF　DARK　INCLUSIONS

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　IN　THE　ALLENDE　CV3　CHONDRITE
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INTRODUCTION
　　　　　　Avariety　of　dark　lithic　clasts　have　been　reported　from　Allende　and　other　CV3　chondrites，

and　are　called”dark　inclusions（DIs）”［e．　g．，1－3］．　They　widely　range　in　texture　from　chondritic

one　with　chondnlles　and　CAIs　embedded　in　a　fine－grained　matrix，　to　the　aggregates　of　f輌ne

grains　of　Fe－rich　olivine　free　of　coarse－grained　components［1，3］．　We　recently　studied　two

DIs　in　Vigarano【4］and　one　DI（named　All－AF）in　Allende［5］；All－AF　has　been　previously

investigated　by　KuRATεταL［6］and　PALMEθτα1．［7］．　All　of　these　DIs　are　classified　as　the

fine－grained　variety　of　DIs．　Our　studies［4，5］revealed　abundant　evidence　that　the　DIs　have

experienced　intense　aqueous　alteration　and　subsequent　thermal　metamorphism　on　the　meteorite

parent　body．　However，　it　still　remains　to　be㎞own　whether　our　interpretation　can　be　applied

to　other　Dls，　or　is　only　unique　to　the　DIs　we　studied．

　　　　　　We　present　the　results　of　petrographic　and　scanning　electron　microscope　studies　of

two　other　Dls　in　Allende．　One　of　the　two　DIs（16－S－1）was　previously　studied　by　FRuLAND　eτ

αL［1］and　ZoLENsKY　AND　BucHANAN【8］，　and　the　other　DI（DN　1）was　newly　sectioned　for　this

study．　These　two　DIs　are　very　different　in　mineralogy　and　texture　from　each　other，　but　both

show　evidence　suggesting　that　they　were　affected　by　secondary　pr㏄esses　similar　to　those

experienced　by　the　Vigarano　DIs　and　All－AF．

RESULTS　AND　DISCUSSION
　　　　　　l6－S－1contains　abundant，　relatively　large（＜0．1～1．6　mm　in　diameter）chondrules　that

are　composed　mainly　of　Mg－rich　olivine　and　pyroxene，　embedded　in　a　fine－grained　matrix．

The　general　petrographic　feature　differs　from　that　of　the　Vigarano　DIs　and　AU－AF，　and

apPears　to　be　common　to　the　CV3　chondrites．　However，　this　DI　also　shows　mineralogy　and

texture　indicative　of　secondary　alteration．　Mesostasis　of　chondrules　are　filled　with　porous

aggregates　of　fine　grains（＜1～10μm　in　diameter）of　Si－，　Al－，　Ca－rich　phases　and　Fe－rich

olivine（Fo　55）；they　commonly　show　characteristic，　fibrous　to　acicular　morphologies，　being

reminiscent　of　phyllosilicate．　In　addition，　most　of　Mg－rich　olivine　and　pyroxene　in　chondrules

have　Fe－nch（25～35　wt．％FeO）nms，　lndicating　that　they　were　altered　at　their　edges・We

would　like　to　point　out　that　the　mineralogy　and　texture　of　the　chondrules　closely　resemble　the
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products　fonned　by　experimental　hydrothemal　alteration　of　the　Allende　chondrite［9］．　The

matrix　of　16－S－l　is　composed　mostly　of　Fe－rich　olivine（Fo品5∂and血nor　amounts　of　tiny

grains（＜5μm　in　diameter）of　Fe－Ni　sulfide．　It　has　much　more　compacted　appearance　than

the　Allende　matrix，　so　grain　boundaries　are　hardly　discernible　by　the　SEM．　The　textures

suggest　that　16－S－l　was　affected　by　minor　aqueous　alteration，　so　only　chondrule　mesostasis

and　edges　of　Mg－rich　olivine　and　pyroxene　were　aff㏄ted．　Probably，　part　of　the　matrix　was

also　replaced　by　phyllosilicate．　The　phyllosilicates　in　chondrules　and　matrix　were　later

transfomed　to　Fe－rich　olivine　by　themlal　heating．　These　interpretations　agree　with　the

results　of　ZoLENsKY　AND　B　ucHA．NAN［8］．

　　　　　　DNI　has　mineralogy　and　texture　closely　similar　to　All－AF．　It　consists　of　densely

packed，　rounded　to　oval－shaped　inclusions　that　appear　brownish　translucent　in　transmitted

light，　embedded　in　a　dark　matrix．　The　inclusions　are　composed　mostly　of　fine　grains（＜1～20

μmin　diameter）of　homogeneous　Fe－rich　olivine（Fo《w）like　those　in　All－AF，　but　are　much

smaller（＜600μm，　mostly～150μm　in　diameter）in　size．　Olivine　grains　in　the　inclusions

commonly　show　fibrous　morphology，　suggesting　pseudomorphs　after　phyllosilicate、　Matrix

is　also　composed　mostly　of　Fe－rich　olivine，　but　the　grains　are　smaller（＜仁5μm　in　diameter）

than　those　in　the　inclusions，　and　show　lath－1ike　morphology　somewhat　similar　to　olivine　in

matrix　of　host　Allende．　In　both　inclusions　and　matrix，　a　Na・・Al－Si－rich　phase（3～5　wt．％

Na20，～30　wt．％Al203，　w45　wt．％SiO2）abundantly㏄curs　in　the　interstices　between　oliv▲ne

grains．　The　phase　may　be　related　to　nepheline．　Another　feature　common　to　AILAF　is　the

abundance　of　veins　around　relatively　large　inclusions．　The　veins　in　DNI　have　layered

structure　similar　to　the　veins　in　AU－AF［5］；the　central　portions　are　pore　space　sandwiched　by

two　continuous，　thin　plates（＜5μm　in　thic㎞ess）of　sahtic　pyroxene．　In　relatively　thick　veins

（～40μmin　width）the　pore　space　is　partly　filled　with　grains（～10μm　in　diameter）of

andradite．　The　mineralogical　and　textural　features　suggest　that　DNI　was　involved　in　intense

aqueous　alteration，　and　was　subsequently　dehydrated　by　mild　heating；the　extent　of　aqueous

alteration　was　probably　similar　to　that　of　Al1－AF　However，　the　precursor　of　DN　I　appears　to

be　diffbrent　from　that　of　All－AF，　because　sizes　of　inclusions，　which　are　probably　pseudomorphs

after　chondrules，　are　much　smaller　than　those　in　All－AF．

　　　　　　The　present　study　shows　that　the　secondary　pr㏄esses　experienced　by　the　Vigarano

DIs　and　All－AF　are　probably　not　unique　to　them　but　appear　to　be　common　to　other　DIs

including　the　chondritic　type　of　DIs　containing、chondrules　and　CAIs．　The　differences　in

mineralogy　and　texture　are　probably　related　to　different　degrees　of　alteration　in　which　each

DI　was　involved；DIs　of　the　chondritic　type　were　affected　by　minor　aqueous　alteration　so　that

only　mesostasis　and　edges　of　olivine　and　pyroxene　in　chondnlles　were　altered，　while　DIs　of

the　fine－grained　type　were　so　strongly　altered　that　chondmles　and　CAIs　in　them　were　almost
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completely　replaced　by　phyllosilicates．　The　sequence　of　alteration，　i．　e．，　aqueous　alteration

and　subsequent　themal　metamorphism，　was　probably　a　common　event　that㏄curred　near　the

surfaces　of　meteorite　parent　bodies．　We　believe　that　systematic　studies　of　Dls　would　provide

amore　precise　view　regarding　the　evolution　of　carbonaceous　chondrite　parent　bodies．
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Melting　formation　of　metal　phases　of　ordinary　chondrites
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Introduction
　　　　　　Ordinary　chondrites　constitute　about　80％of　all　meteorites　observed　to　fall　on

the　earth．　Although　bulk　compositions　of　ordinary　chondrites　are　similar　to　that　of　the

Sun，　implying　that　ordinary　chondrites　have　not　experienced　melting　fractionation，　the

characteristics　of　chondrules　do　suggest　that　chondrules　have　been　melted　at　high
temperature　and　then　cooled　rapidly　at　the　early　history　of　the　solar　system．　Siderophile

elements　are　depleted　in　chondrules　and，　instead，　are　highly　enriched　in　the　metal
phases．　HCre，　we　may　have　a　clue　to　find　the　relationship　of　chondrules　and　the　metal

phases　of　chondritic　meteorites．　Although　red▲stributions　of　Ni　and　Fe　among　metal

phases　occurred　for　all　ordinary　chondrites，　it　seems　that　element　diffusions　were

restricted　only　to　the　metal　phases　in　low　petrographic　type　3　chondrites，　and
redistributions　of　elements　between　metal　and　other　phases　were　very　limited．　Thus，

study　of　bulk　metal　composlUons　of　petrographic　type　3　chondrites　and　comparison　of

their　compositions　with　those　of　equilibrated　chondrites　may　help　to　specify　the
chemical　characteristics　of　the　UOC　metals　and　subsequently　to　coロsider　the　fOrmation

condi　tions　of　metals　before　their　accreti　on　into　the　parent　bodies．

Experimental　　　，、。
　　　　　　Bulk　metal　phases’of’10　H，6Land　7　LL　chondrites　were　analyzed　by　INAA．

Magnetic　fractions　were　first　separated　by　a　hand　magnet，　and　then　were　treated　by

boiling　in　conc．　HF∫or　2　min．　for　the　removal　of　attached　silicates　or　sulfides．　Our

preliminary　experiments　showed　that　boiling　in　conc．　HF　for　2　min　can　effectively

remove　silicates　from　the　magnetic　fraction，　while　not　attack　kamacite　or　taenite［1］．

Results　and　dis四ssions
　　　　　　　Mean　element　abundances　for　the　metallic　fractions　of　both　equilibrated　and

unequilibrated　chondntes　are　no㎜alized　to　the　average　chondritic　compositions　of　the

corresponding　chemical　groups　and　shown　in　Fig．1a．　Their　CI－normalized　abundances
are　also　shown　in　Fig．1b．

　　　　　　　Significant　difference　in　the　metallic　compositions　between　the　EOCs　and　the

UOCs　is　the　systemic　variations　of　the　abundances　of　three　lithophile　elements，　Cr，　Mn

and　V，　and　three　weakly　siderophile　elements，　W，　Mo　and　Ga．　This　can　be　observed

clearly　in　Fig．2，　where　the　relative　abundances　of　these　six　elements　in　the　bulk　metals

of　five　L　chondrites　were　plotted．　It　is　obvious　that　the　abundances　are　well　correlated

with　the　petrographic　types　of　the　meteontes；the　abundances　of　W，　Mo　and　Ga　are

increased　and　those　of　Cr，　Mn　and　V　are　decreased　with　increase　of　petrographic　type．　In

ごthe　equilibrated　chondrites，　Ga，　Mo　and　W　are　enriched　in　the　metals　in　an　increasing

order，　while　in　the　unequilibrated　chondntes，　the　order　cbnges　to　Ga，　W　and　Mo．

　　　　　　　Before　accreting　into　chondritic　parent　bodies，　metal　grains　were　either

interstellar　grains，　condensates　from　the　solar　nebula　or　melted　droplets　from　a　primary

body．　Let　us　first　examine　the　possibility　that　the　UOC　metals　are　the　direct　condensates

nom　the　canonical　solar　nebula．　According　to　condensation　sequence［2］，　Fe　was
condensed　into　a　metal　phase　at　high　temperature．　With　temperature　falling，　Fe　was

partly　entered　into　silicates　and　partly　transferred　into　troilite　during　equilibrium　with

the　solar　nebula．　If　Fe　could　equHibrate　with　the　solar　nebula，　why　could　V，　Cr　and　Si

partly　remain　in　the　metal　phases　since　they　should　be　oxidized　at　higher　temperatures？

Rapid　formation　of　silicates　around　metal　grains　might　preserve　these　elements　but

w・ould　keep　W　and　Mo　quantitatively　present　in　the　metals．　Our　results　showed　that

compared　with　lr　and　Os，　W　and　Mo　were　both　depleted　in　the　UOC　metals　to　some

extents，　implying　that　portions　of　W　and　Mo　were　present　in　the　non－metal　phases．　The

depletion　of　W　and　Mo　in　the　metals　cannot　be　explained　in　terms　of　the　condensation　of
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Wand　Mo　being　involved　in　a　highly　oxidizing　condition，　since　in　that　case，　Mo　should

be　depleted　in　the　metals　to　a　higher　extent　than　W［3］．　In　contrast，　our　results　showed

that　W　was　more　depleted　than　Mo　in　the　UOC　metals．　Depletion　of　Mo　and　W　hence

must　have　occurred　after　the　condensation　of　W　and　Mo．　It　is　difficult　to　envision　that

the”being　reduced”Si，　Cr　and　V　could　coexist　with　the”being　oxidized”W，　Mo　and　Ga

in　the　metallic　fractions　if　the　metallic　fractions　were　nebula　condensates．

　　　　　　W，Mo　and　Ga　are　ennched　in　the　me副ic　fractions　of　the　EOCs　in　order　of：W

＞Mo＞Ga，　while　in　those　of　the　UOCs　the　order　changes　to：Mo＞W＞Ga．　We　believe

that　the　truly　equilibrated　distribution　tendency　of　W　and　Mo　among　different　phases

should　be　preserved　in　the　equilibrated　chondrites　because　the　redox　states　of　the

elements　would　be　rea（Uusted　to　reach　equilibrium　or　near　to　equilibrium　during　the

thermal　metamorphism．　So，　if　the　UOC　metal　lic　fractions　were　equilibrated　condensates，

the　distributions　of　W　and　Mo　in　the　UOC　meねls　should　exhibit　the　same　tendency　as

those　in　the　EOC　metals．　Apparently，　this　is　not　the　case．

　　　　　　If　the　metals　were　interstellar　grains　and　have　not　changed　their　characteristics

before　accreted　into　chondrites，　the　compositions　of　the　metals　should　be　uniform　for　all

the　ordinary　chondrites　of　different　groups．　Actually　they　have　changed　however．　If　the

compositions　of　the　metals　were　a（加sted　according　to　the　redox　condition　in　places

where　chondrites　formed，　the　contradictory　states　of”being　reduced”V，　C，　Cr　and　Si

and”being　oxidized”W，　Mo　and　Ga　preserved　in　the　UOC　metals　should　be　erased．

Thus，　it　seems　that　the　metals　of　ordinary　chondrites　were　not　the　interstellar　grains

before　they　were　accreted　into　chondrites．

　　　　　　Fonnation　of　chondritic　metals　seems　to　be　attributable　only　to　the　remaining

melting　mechanism．　Experimental　results　showed　that　the　meta1／silicate　partition
c㏄fficients　of　W　were　always　lower　than　those　of　Mo　at　the　temperature　of　1300°C　and

oxygen　fugacities　between　10－13　to　l　O－11［4］．　Experimental　partitions　of　Cr，　V　and　Mn

［5］exhibit　a　similar　alteration　trend　as　we　have　R）und　in　the　UOC　metals．　Co　is　enriched

in　the　UOC　metals　to　a　lower　degree　compared　with　Ni　and，　instead，　the　Co／Ni

abundance　ratios　are　hi　gher　in　the　corresponding　non－magnetic　fractions．　At　1300℃and

oxygen　fugacity　of　10－ll，　the　partition　c㏄fficients　for　Co　and　Ni　are　81　and　1380，

respectively［4］，　indicating　that　a　portion　of　Co　may　enter　the　silicate　phase　while　Ni　is

quantitatively　concentrated　in　the　metal　phase　when　melting㏄curred　on　this　condition．

We　compared　the　partition　coefficients　for　some　elements　between　metal　and　silicate

phases　obtained　by　experiments　and　from　our　work　in　Table　1．　Our　results　for　UOC

metals　are　highly　consistent　with　a　melting　hypothesis．

　　　　　　In　summary，　we　conclude　that　the　metals　of　ordinary　chondrites　were　the　melting

remnants　befbre　they　were　accreted　into　chondritic　parent　bodies．
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Fig．1．　Siderophile　element　abundances　in　bulk　metals　of　chondrites
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Figure　2．　Varitions　of　some　element　abundaces　in　the　bulk　metals　of

　　　　　　different　petrographic　type　L　chondrites．　Scales　are：xl　for

　　　　　　　Wand　Mo，　x10　for　Ga，　x100　fbr　V　and　Cr，　x1000　for　Mn．

Table　1．　Comparation　of　meta1／silicate　partition　coefficients　of　some

elements　obtained　by　partition　experiments　and　from　this　work

．1300℃＊

1260℃＃
W Mo Ga　Co Ni Fe

Cr V Mn

Ex匪ri㎜e伍l
fO2＝10－12　　　19　　　155　　　10　　　135　　2239　　7．1　0．50　　0．063　0．022

fO2ニ10－11　　　0．44　　5．6　　1．8　　81　　1380　　2．6

This　work 5．0 9．8　　055　　63 7．0　　0．24　　0．20 0．024

＊Schmitt　et　al．［4］；＃Drake　et　al．［5］．
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Studies　of　metallic　fractions　of　L　chondrites：implications　to　L

chondritic　parent　body

Ping　Kong　and　Mitsuru　Ebi　hara
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τb兎yo　192－03，」αPα〃

Introduction
　　　　　　All　the　metallic　fractions　in　ordinary　chondrites　have　been　developed　into

kamacite　and　taenite，　the　intergrown　iron－nickel　alloys　with　diffbrent　compositions　and

crystal　structures．　Ordinary　chondrites　contain　3－20　wt．％of　metaUic　fractions　and　the

metallic　fractions　have　average　Ni　contents　in　range　of　8－35　wt．％．　Investigations　on

binary　Fe－Ni　system（e．g．，［1］）denlonstrated　that　metals　having　Ni　contents　in　this　range

would　develop　into　kamacite　and　taenite　when　temperature　fell　below　700°C．　Because

the　compositidns　of　kamacite　and　taenite　are　sensitive　to　the　changes　of　temperatures

and　especially　the　cooling　rates，　it　is　expected　that　the　thermal　histories　of　chondrites　can

be　deduced　from　the　compositional　alterations　and　intemal　heterogeneity　of　the　kamacite

and　taenite　grains．　Our　goals　of　this　work　are：（1）to　determine　siderophile　element

distributions　between　taenite　and　kamacite　and　to　specify　the　fomlation　of　the　taenite

and　the　kamacite　from　their　distributional　trends，　and（2）to　identify　the　metallic

components　of　different　petrographic　types　of　chondrites　and　to　infer　the　physical

conditions　when　thermal　m寧1morphism㏄curred．

Experimental
　　　　　　Bulk　metal　and　taenite　fractions　were　separated　using　the　scheme　shown　in　Fig．

1．Three　EOCs　and　three　UOCs　of　L　chondrites　were　studied　in　this　work．　Our　previous

results　showed　that　the　treatment　of　chondritic　metals　in　conc．　HF　could　selectively

dissolve　kamacite，　with　taenite　and　tetrataenite　not　being　substantially　affected，　and　that

trace　elements　were　not　reprecipitated　during　leaching　in　conc．　HF　for　up　to　60　min［2］．

The　bulk　metal　and　taenite　fractions　were　studied　by　INAA　and　the　taenite　fractions　of

three　EOCs　were　analyzed　by　M6ssbauer　spectroscopy．

Results　and　discussions
　　　　　　Mean　abundance　ratios　of　siderophile　elements　between　taenites　and　bulk　meロ1s

for　three　UOCs　and　three　UOCs　are　shown　in　Fig．2．　The　distributions　demonstrate　that

siderophile　elements，　except　Co，　and　maybe　As　and　Mo，　are　more　enriched　in　taenite

fraction　with　different　abundance　ratios　between　taenite　and　kamacite．　Thus，　kamacite

has　neither　been　produced　by　reducing　non－metallic　Fe　on　primary　metals　having　a

taenitic　composition，　nor　has　taenite　been　produced　by　oxidizing　metallic　Fe　in　the

，primary　metals　having　a　kamacitic　composition，　otherwise　trace　siderophile　elements

5would　be　enriched　in　taenite　to　the　same　extent　as　NL　Not　only　refractory　siderophile

elements　but　also　less　refractory　siderophiles　such　as　Cu，　Sb　and　Ga，　which　are　more

volatile　than　Ni，　are　enriched　in　taenite，　suggesting　that　kamacite　and　taenite　were　not

produced　by　condensation　fractionation□f　kamacite　and　taenite　formed　duri　ng　the　melレ

solid　f、㏄tionation，　Ir，　Os，　Re，　and　Ga　should　be　ennched　in　Ni－poor　kamacite，　while　Cu

and　Au　should　be　enriched　in　Ni－rich　taenite，　as　is　observed　in　iron　meteorites．　Thus　it

seems　that　kamacite　and　taenite　can　only　be　the　equilibrated　products　of　low　temperature

diffusion　following　the　Fe－Ni　diagram．　Positive　correlation　of　Co　and　Ni　in
carbonaceous　chondritic　metals　and　the　existence　of　a　high　Co　and　low　Ni　metal　phase

suggest　that　chondritic　kamacite　and　taenite　can　not　be　developed　in　the　nebula．　Rather，

it　seems　that　kamacite　and　taenite　can　only　be　produced　through　solid　diffusion　in　the

chondritic　parent　bodies．

　　　　　　The　difference　in　the　development　of　kamacite　and　taenite　in　the　equilibrated　and

the　unequilibrated　L　chondrites　is　found：the　taenite　phase　of　the　unequilibrated　L
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chondrites　is　mostly　or　totally　developed　into　tetrataenite　while　low－Ni　paramagnetic

taenlte　is　still　present　abundantly　in　the　equilibrated　L　chondrites．　The　low－Ni

paramagnetic　taenite　is　believed　to　be　an　unequilibrated　phase　of　either　an　incompletely

transformed　phase　during　fast　cooling［3］or　metastable　taenite　located　out　of　the

miscibility　gap　on　the　Fe－Ni　phase　diagram［4］．　The　former　is　related　to　a　reheating

event　whereas　the　later　is　related　to　the　diffusion　status　during　the　metamorphism．

　　　　　　If　the　low－Ni　paramagnetic恒enite　was　fo㎜ed　by　incomplete　transformation　of

taenite　during　fast　cooling　after　reheating　the　preexisted　kamacite　and　taenite，　UOCs

need　to　be　more　deeply　buried　than　EOCs，　considering　a　reheating　must　derive　from

outer　rather　than　inner　heat　source　for　the　preservation　of　the　low－Ni　paramagnetic

taenite．　This　is　opposite　to　the　normal　onion　shell　model［5］．　If　the　low－Ni　paramagnetic

taenite　was　a　metastable　phase　which　was　not　developed　into　tetrataenite　due　to　a

relative　faster　cooling，　the　cooling　rates　fbr　the　UOCs　should　be　slower　than　those　for

the　EOCs．　Chondrites　having　slow　cooling　rates　must　be　deeply　buried　when　an　intnnsic

metamorphism　occurred．　It　seems　impossible　that　an　external　heating　could　be
maintained　long　enough　to　develop　taenite　into　tetrataenite．　Thus，　the　unequilibrated

chondrites　were　also　needed　to　be　deeply　buried　compared　to　the　equilibrated　ones．　In

both　cases，　the　arrangement　of　the　EOCs　and　the　UOCs　in　the　parent　body　was　the　same；

the　EOCs　located　near　the　surface　of　the　parent　body，　with　the　UOCs　being　near　the

center，　if　they　were　derived　from　the　common　parent　body．　An　intrinsic　thermal　activity

in　the　parent　body　would　produce　a　temperature　gradient　decreased　from　the　center　to

the　surface，　whereas　an　external　heating　would　exhibit　a　inverse　gradient．　If　a”reverse”

onion　shell　structure　is　invoked，　the　generally　accepted　metamorphic　temperatures　of　the

equilibrated　chondrites　must　be　connected　with　an　external　heating　event　rather　than　the

lntnnSIC　aCtlVlty・

　　　　　　The　taenite　fractions　of　the　unequilibrated　chondntes　have　been　developed　into

tetrataenite，　suggesting　that　a　cooling　rate　corresponding　to　the　development　of　kamacite

and　taenite　was　quite　slow．　The　energy　yielding　such　a　slow　cooling　must　have　derived

from　intrinsic　heat　source　which　heated　the　parent　body　to　a　temperature　high　enough

fbr　the　development　of　kamacite　and　taenite，　but　too　low　to　recrystallize　silicates．　During

or　after　this，，metamorphism”，　an　external　heating　took　place　on　the　chondritic　parent

body，　which　recrystallized　the　silicates　and　modified　the　structure　of　kamacite　and

taenite．　This　extemal　heating　was　more　violent　than　the　intrinsic　one　and　the　early

activities　of　the　Sun　may　be　a　possible　source．　The　duration　of　this　heating　on　the

chondntic　par飽t　body　was　short，　so　the　cooling　followed　was　relatively　rapid；along－

time　heating　would　erase　the　existence　of　kamacite　and　a　slow　cooling　would　redevelop

taenite　into　tetrataenite．　The　highest　temperature　of　the　extemal　heating　was　imprinted　in

the　type　6　chondrites　located　near　the　surface　of　the　parent　body，　being　in　range　of

800℃－950℃［6］，and　the　temperature　decreased　gradually　from　the　surface　to　the　center

of　the　body．　If　the　reheating　event　occurred　at　the　late　stage　of　the　intrinsic

”metamorphism”，　it　would　change　the　structures　of　the　metal　phases　and　any　cooling

rates　deduced　from　those　structures　might　be　less　meaningful．

Ref㎏remes［1］．　Goldstein　J．1．　and　Ogilvie　R．　E（1965）Trans．　TIME　233，2083－2087．

［2］．Kong　P．，Ebihara　M，　Endo　K　and　Nakahara　H．（1995）Pr㏄．　NI　PR　8，　in　press．［3］．

Gutlich　P．　Link　R．　and　Trautwein　A．（1978）－
g〔M－．Springer－Verlag，　Berhn－Heidelberg－New　York．［4］．　Reuter　K　B．，
Williams　D．　B．　and　Goldstein　J．1．（1989）Metall．　Trans．20A，719－725．［5］．　Miyamoto

M．，F可ii　N．　and　Takeda　H．（1981）Conf．　LPS　12，1145－1152．［6］．　Dodd　R．　T．（1981）垣

一．Cambridge　Univ．　Press，　London．
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　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Sample

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　l

　　　　　Powdered　in　an　agate　mortar；separated　by　a　hand－magnet
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　I

　　　　　　　　　　　　　　　Boiled　with　conc．　HF　fbr　2　min．

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　l

Rinsed　with　H20（wi由ultrasonication　fbr　30　min．），　rinsed　with　alcohol

　（with　ultrasonication　fbr　5　min．），　and　su句ect　to　magnetic　separation

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　b司kmeta1

トAp・直i・－k・n・ut

Boiled　with　conc．　HF　fbr　20　min．

　　　　　　　　　　　　　1　．

　　　　　Magnetic　separatlon

　　　　　　　　　　taenite

Fig．1．　Scheme　fbr　the　separation　of　kamacite　and　taenite　f士om　ordinary　chondrites
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ゑBSTRACT
　　　　　工n　1993　an　extraordinary
Educational　Set　was　made　in
of　　Polar　　Research　　（N工PR），

section　of　the　rocky　materials
qives　short　overview　of　this
University，　Dept． of　Petroloqy　and　Geochemistry，

　　Antarctic　Meteorite　Thin　Section
20　copies　by　the　Na七ional　工nstitute
Tokyo，　　Japan，　　an　　excellent　　cross
　　　　of　the　Solar　System・　Our　paper
collection，　loaned　to　the　R．　E6tv6s
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　for　one　year．

1．　INTRODUCTION
　　　　　From　the　end

peditions　hunted
came　annual　ln
competlt工on
them　　is　　stored
（N工PR），　　Tokyo，

Laboratory，
　　　　　Contrary　to
are　free　some　of
in　finds　is　a
from　soil，
carbonaceous
the　ice　cover　is
Collections
　　　　　The

prepare　an
This　full　set
Antarctic
curator　of
loan　　for

resulted

　　of　601s　first
　meteorites　on
Japan　and　USA　and
　　　　　ロ　　　　　1n　cca．　15000
　at　　the　　National
　Japan，　　and　　half

Japanese，
Antarctica．

　　　　　　　therl　also　American　ex－
　　　　　　　　Meteori七e　search　be－

after　a　quarter　cen七ury　this
λntarctic　Meteorites．　Half　of
Institute　　of　　Polar　　Research
at　　the　　Planetary　　Materials

　　　　　　　　　　　NASA　Johnson　Space　Center　（JSC），　Houston，　Texas，　USA．
　　　　　　　　　　　　　　　　　the　classical　collections　Arltarctic　collections
　　　　　　　　　　　　　　　　　the　selection　effects．　The　great　number　of　irons
　　　　　　　　　　　　　　result　of　the　qood　chance　of　survival　＋　difference
　　　　　　　　　　　　helpinq　the　findinq．　The　small　number　of　falls　of
　　　　　　　　　　　　　chondrites　is　also　enhanced　by　their　fraqility．　But
　　　　　　　　　　　　　　　　　a　qood　preserver．　Both　qreat　Arltarctic　Meteorite
　　　　　　　　　　　are　the　best　available　sources　for　investiqations．
　　　　　　　　　Antarctic　Meteorite　Collections　Inade　　it　　possible　to
　　　　　　　　　　　almost　full　set　of　representative　types　of　meteorites．
　　　　　　　　　　　　　　was　completed　in　1993　June　at　the　NIPR，　Dept．　of
　　　　　　　　　　Meteorites，　by　Keizo　Yanai，　principal　investiqator　and
　　　　　　　　　　　誌蒜i：：t霊隠i2至：。ご゜監゜｛h：h’え，毘t轟。ζ留：：

Antarctic　Meteorites　in　June，　1993，　another　in　December，　1994．

　　　　　Mlxlnq　ls　suppressed　between　lron　and　lce　due　to　the　qreat
difference　　of　condensational　temperatures．　Nevertheless，　their
simultanaeous　P「esence　can　occur　in　C工工I　chondrites　if　hydrated
silicates　are　considered　the　llcontainersll　of　structural　wa七er．
　　　　　The　primordial　matter　is　represen七ed　by　CI　or　C2　chondrites・
External　heatinq　　is　shown，　perhaps，　by　primitive　achondrites，
while　differentiation　is　sedn　best　on　a　sherqottite，　a　Ma「tian
basalt．　Half－points　　of　　edqes　may　　be：　ureilites　　on　　the　　CC　　也一一
basalt　edqe；　chondrites　on　the　CC　－－　primitive　achondrite　edqe　F
eucrites　on　the　prilnitive　achondrite　－－　basalt　edqe・　The　NIPR　An－
tarctic　Meteorite　Thin　Sections　contain　representatives　for　a11・

2．　OUR　TENTAT工VE　CLASSIFICAτ10N
　　　　　We　　chose　　two　tripolar　　tenta七ive　　classifications　　for　　the
Antarctic　Meteorite　Educational　Thin　Section　Set　of　NIPR．　First
there　are　three　main　material　types，　namely　iron，　stone，　and　ice・
Second，　the　primordial　matter　may　have　been　preserved；　may　have
been　qradually　transformed　by　　solar　heat　F　and　may　have　been
intensely　transformed　inside　a　planetary　body．　（See　the　Fiqure．）
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　　　　　One　may　choose　the　Van　Schmus－Wood　classification　table　for
chondrites．　There　are　18　chondrites　in　the　set，　arranqed　now　in　a
Van　Schlnus－Wood　type　table　with　their　numbers．　（See　the　Fiqure．）
This　Table　carl　serve　later　as　frame　of　reference，　for　any　such
chondrite　collection，　1ike　to　the　planned　Hunqarian　collection，
too．　On　these　　　　　　　　　　　now　we　shortly　describe　all　the　30　thin
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　■　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　．　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　・

　　　　　　　　　　　　　backqrounds

sections　of　the　Japanese　N工PR　Antarctlc　Meteorlte　Collectlon．

3．　入SHORT　DESCR工PT工ON　OF璽HE　THIN　SECT工ONS　工N　THE　SE宝
　　　　　The　set　contains　30　samples，　The　numbered　as　here．
N°　1．　Pallasite　－　Yamato　8451．
　　　　　Larqe　spherulic　olivine　qrains　are　embedded　in　the　opaque
metal　phase（nicke1－iron）．
No　2．　Mesosiderite　－　Allan　Hills　77219．
　　　　　Larqe　orthopyroxene　qrains，　opaque　metal　phase　and　slnaller
orthopyroxenes　and　olivines　in　the　qroundmass　of　the　texture．
N°　3．　Aubrite　（Enstatite　aohondrite）　－　Allan　Hills　78113．
　　　　　Slightly　brecciated　texture，　mainly　larqe　enstatite　qrains．
Some　reqlonS　COntain　Olivine，　too．
N°　4．　Ureilite一入11an　Hills　77257．
　　　　　Larqe，　clear　olivine，　pyroxene　and　less　plaqioclase　grains
and　opaque　phase．　All　the　Inineral　grains　have　opaque　edqes，　which
is　very　characteristic　to　the　ureilitic　texture・
N°　5．　Dioqexliteλ一　Yamato　74097．

N°　6．
Monomineralic　crys七alline　texture　of　orthopyroxene．
　Diogenite　B　－　Allan　Hills　77256．
Monomineralic　brecciated　texture　of　orthopyroxene．

　　　　　　Howardite　－　Yamato　7308●NO　7．

　　　　　Brecciated　　　basaltic　　　achondrite　　　with
orthopyroxene　and　less　olivine，　and　clinopyroxene　in
NO　8・　Eucrite　A　－　Yamato　791195・
　　　　　Basaltic　achondritic　Ineteorite，　crystalline
to　that　of　a　microqabbro　with　clinopyroxene　（also
lamellae）　and　plaqioclase　（in　subhedral　qrains）．
NO　9．　Eucrite　B　■　Yamato　74450．
　　　　　Basaltic　achondrite，　brecciated　　（polymict）　and
＋pyroxene　basaltic　clasts；　Inineral
N°　10．　Sherqottite　－　】Allan　Hills　77005．
　　　　　Brown　pyroxene　and　mainly　qlassy　plaqioclase

plaqioclase，
the　texture．

teXtUre　Similar
　　　　with　　twin一

clasts　of　these　minerals，

solne　　plaqioclase，　　and　　opaque　　component
basaltic　achondritic　texture　supposedly　from　Mars．
one　　plaqioclase　　qrain　　fine　　qrained　　plaqioclase
qlas8　between　them　with　variolitic　texture．
（mas1（elynite）　and　this　reqion　of　meltinq．
refers　to　the　impact　event　whエch　delivered　the
N°　11．　Lunar　Heteorite　入　（regolith　breccia）
　　　　　Larqe　　’　　　　　clasts
with　small　olivine　　　　’　　　too．　　　　・
No　12．　Lunar　Met．　B　　　　　　　　　－　Asuka　881757

　　　　　The　qabbroic　　　　of　this
of　orthopyroxene　and
respects　the　sample　is
78235，　except　that　　　　　　　brown
the　texture．
is　also　similar　to　the
salnple；　similarity
surface　of

plaqioclase
　　　　　　too．

（chromite？）

　　　　　　　　Both　dlaplectlc
　　　　　　　　and　recrysta111zatlon
　　　　　　　　　　sample　to　Earth．

　　　　　　　≡　Yamato　86032．

embedded　in　a　darker　matrix，

（maskelynite）　＋
　　　　　　in　this

At　the　edge　of
　crystals　with

　　qlaSS
　　　　　　　　■　　　　　　　　　　　　・

a　planetary　body　with　qreater　than　asteroidal　Inass．

plaqエoclase－rich
　　　　　　　q「aエns，
　　　　　　　　　（norite，　　　　　　　　　　　　　　　（eaτ1ieτ　Asuka　31）．

　　　　　　texture　　　　lunar　meteorite　sample　consists
　　　　　　　　　　　qlassy　plaqioclase　（maskelynite）．　工n　many
　　　　　　　　　　　　very　similar　to　the　NASA　Lunar　Sample　N°
　　　　　　　　there　　　qlass　veins　can　also　be　found　in
　　In　maskelynite，　the　Lunar　Meteorite　B　－　Asuka　881757
　　　　　　　　　　　　　No　IO．　Sherqottite　－　Allan　Hills　77005
　　　　　　　　miqht　　　　　resulted　from　excava七ion　from　the
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N°　13．　Primitive　achondrite　－　Yamato　794046．
　　　　　Equiqranular　　texture，　　olivines，　　pale　　brown　　pyroxenes
embedded　into　a　larqe，10nq　plagioclase　grain　Few　opaque・minerals
（troilite）　and　brown，　almost　isotropic　qlass，　interstitially．
NO　14．　日H3　chondrite　－　Yamato　691．
　　　　　Well　developed　chondrules　mainly　consistinq　of　olivine　and
pyroxene．　工t　contains　opaque　phases　（metal　＋　troili七e）　too．
NO　15．　H3　chondエi七e　－　Yama七〇　791428．

　　　　　Well　developed　chondritic　texture．　The　chondrules　are　both
from　olivine，　plaqioclase　and　pyroxene　＋　opaque　component．　There
　　　　　　　　　　　　　　　　●　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　●　　　　　　　　　　　　・

are　chondrules　mlxed　from　these　three　maln　mlneral　phases，　too．
No　16．　H4　chondrite　一ム11an　Hills　77233．
　　　　　Rather　well　defined　chondritic　texture，　chondrules　mainly
froln　clinopyroxerles，　and　in　less　number　from　olivine．
NO　17．　H5　chondrite　－　Yamato　74079．
　　　　　1、ess　well　developed　chondritic　texture　with　chondrules　of
olivine　and　　pyroxene．　　（Amonq　Ineteorites　　from　　Hunqary　　Xsadaηy，
Ohaわa，　and　Nagy－1）6v6ny　are　similar　chondrite　types．）
NO　18・　H6　cllondrite　－　Yamato　74014・
　　　　　Sliqhtly　　discernible　　chondrules．　　Chondrules　　of　　skeletal
olivine．　By　this　chondrule　there　are　also　olivine　crystals．
NO　19．　L3　chondrite　－　Yamato　74191．
　　　　　Well　developed　chondritic　tex七ure．　Mainly　chondrules　from
olivine　and　pyroxene　＋　devitrified　brown　qlass．　（Amonq　Ineteorites
from　Hunqary：Mezδ一Afadaras　is　similar，　althouqh　brecciated．）
NO　20．　1」4　chondri七e　－　Yamato　74355．
　　　　　Well　developed　chondrules　of　olivine　and　pyroxene．
N。　21．　L5　chondrite　－　Yamato　790957．
　　　　　Less　　well　　defined　　chondrules，　　Inainly　　pyroxenes．　　（Amonq
Ineteorites　from　Hunqary　see：　．Bork口亡，　頁ηyah工nya，　Naσy・－Borove．）
N°　22．　L6　chondrite　一　入11an　Hills　769．
　　　　　Chondritic　　texture　　with　　poorly　　defined　　chondrules．　工n　　a

larqe　pyroxene　grain　olivine　inclusions　can　be　found，　and　the
pyroxene　grain　　itself　is　also　surrounded　by　　olivine　qrains．
（Amonq　meteorites　from　Hunqary　M6cs　and　Xa1ζova　are　of　this　type．）
N°　23．　LL3　chondrite　－　Yamato　790448．
　　　　　Dense　with　chondrules　and　fraqlnents，　mainly　clinopyroxenes
（some　twinned）．　Cellular　olivine　contairlinq　fine　fibre　of　qlass．
Also　lalnellar　clinopyroxene　with　fine　devitrifyinq　glass　fibres．
Between　chondrules　sulfide　type　opaque　patches．
N°　24．　LL4　chondrite　●　Yamato　74442．
　　　　　Arather　well　defined　chondritic　texture　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　with　a　little　bit

brecclated　character　also　wlth　ollvlne　and　pyroxene　qrains．
N°　25．　LL5　cllondrite　－　Allan　Hills　78109・
　　　　　Poorly　defined　chondrules．　Chondrules　consistinq　of　barred
olivines　qrown　toqether　with　lamellae　with　differen“ヒ　directiorls．
Also・　　01ivine　　　chondrules＋opaque　　　minerals＋olivine　　　crystals
toqether．　（Amonq　meteorites　from　Hurlqary　cf．　1Vylraわrξiηy．）
No　26．　LL6　chondrite　－　Yamato　75258．
　　　　　Poorly　defined　chondrules，　mainly　of　olivine．　工n　a　chondrule
olivines　radiate　froln　an　opaque　core．、　Also　olivine　qrains　in　the
fine　qrained　qroundlnass．
N°　27．　CI　carbonaceous　chondrite　－　Yamato　82162．
　　　　　Irreqular　chondrulic　qrains　in　dark　carbonaceous　qroundmass．
Fine　fibrous　material　in　one　qrain　－　devitrifyinq　qlass？
N°　28．　CM2　carbonaceous　chondrite　－　Yamato　74662．
　　　　　In　　the　　dark　　carbonaceous　　matrix　　Inainly　　olivine　　（clear，

transparent）　and　pyroxene　（less　clear）　chondrules　occur．
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N°　29．　CO3　carbonaceous　chondrite　●　Yamato　791717．
　　　　　Well　developed　chondrules　in　a　fine　qrained　qroundmass　see－
Ininq　fresh．　Spheroidal　olivine　chondrules．　工n　a　chondrule　oli－
vine，　metal　and　haematite　together．　A　chondrule　with　skele七al
olivine　between　qlass，　forminq　a　spinifex　textural　character，　all
surrounded　with　olivine　grains．
N°　30．　CV3　carbonaceous　chondrite　－　Yamato　86751．
　　　　　Well　defined　chondrules　in　fine　qrained　matrix．　A　chondrule
with　Inany　small　olivine　and　twirlned　clinopyroxene　surrounded　with
qlassy　material．　（Amonq　meteorites　from　Hungary　cf．　頁aわa．）

4．　su㎜Y
　　　　　The　Japanese　N工PR　Antarc七ic　Meteorite　Educational　Thin　Sec－
tiOn　Set　　IOan　to　HUnqary　was　an　eXcellen七　〇CCaSiOn　tO　qet　arl
overview　on，the　materials　of　the　Solar　System．　工七　was　edifyinq　to
compare　the　Antarctic　meteorites　to　the　NASA　Lunar　Sample．　At　the
same　　time　　the　　Collection　　triqqered　　to　　reinvestiqate　Hunqarian
meteorites　fallen　mainly　　in　the　　last　　century．　The　Antarctic
Meteorite　Collection　qave　a　reference　and　backqround．
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教育用南極阻石研磨薄片セット No．2 1993．6

Nα Type Metθorite　Name Sub　Numbor Remarks

｜ Pa目asite Yamato－8451 50A－3 Pyroxeno　Bearing，　Fa9－11，　Fs8－9
2 Mososiderite Allan　　Hills－772｜9 74－5 Fs19－31，　An90－96　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　．

3 Aubrite Al　lan　　H　i　l　ls－781　13 82－1 Monomict　Breccia，　FsO－0．1，　An25
4 Ureilitθ Allan　Hllls－77257 64－5 Fa1｜－14，　Fs11－13

5 Diogenite　A Yamato－74097 64－4 Crystalline（Recrystallized），　Fs23－26
6 Diogenite　B Allan　Hills－77256 71－4 Monomict　Breccia，　Fs22－25
7 Howardite Yamato－7308 77－3 Polymict　Breccia，　Fa15－33，　Fs21－57，　An85－96
8 Eucrito　A Yamato－791195 61A－3 Crystalline，　Fs54－57，　An89－92
9 Eucrit6　B Yamato－74450 74－4 Polymict　Breccia，　Fa72，　Fs26－31，　An78－93

10 Shorgottite Allan　　Hills－77005 93－4 Crysta目　ine，　Fa25－31，　Fs20－2L　　An49－56
11 Lurlar　Mθteorite　　A Yamato－86032 51－6 Regolith　Broccia，　Fa63－93，　Fs17－41，　Ar｜91－97
12 ．　　Lunar　　Motθorite　　B Asuka－881757 228－2 Mare　Gabbro，　Fa87－95，　Px（wide　　range），　An74－96

13 1，

Primitive　　Achondr　ite‘’ Yamato－794046 53－6 Fa18－20，　　Fs13－16

14 EH3　Chondrito Yamato－691 53A－3 FaO．1－2．5，　FsO．3－20

15 H3　Chondrite Yamato－791428 74－4 Fa16－18，　Fs5－26
16 H4　Chondrite Allan　Hills－77233 82－4 Fa16－18，　　Fs14－｜6

17 H5　Chondritθ Yamato－74079 51－3 Fa16－19．　Fs15－’17

18 H6　Chondrite Yamato－74014 70－3 Fa18－20，　Fs16－17，　An11－12
19 L3　Chondrit6 Yamato－74191 58－3 Fa12－25，　Fs4－25
20 L4　Chondrite Yamato－74355 84－1 Fa23－26，　Fs20－21

21 L5　Chondrite Yamato－790957 72－5 Fa23－25，　Fs19－21

22 L6　Chondrite Allan　Hills－769 75－6 Fa23－25，　Fs18－2｜，　An11

23 LL3　Chondrite Yamato－790448 64－3 FaO．2－22，　Fs1－30

24 LL4　Chondrite Yama〔o－74442 62－3 Fa28－30，　Fs7－24

25 LL5　Chondrite Allan　　Hills－78｜09 83－4 Fa28，　Fs23

26 LL6　Chondritθ Yamato－75258 74－3 Fa31－33，　Fs24－25，　Ah9

27 Cl　M6toorite Yamato－82162　　　　　　． 4－7

28 CM2　Chondrite Yamato－74662 50－7 FaO．2－53，　FsO．5－45

29 CO3　Chondritθ Yamato－791717 66－1 Ornans　Type，　FaO．2－66，　FsO．6－14，　An79

30 CV3　Chondrite Yamato－86751 52－3 Vigarano　Type，　FaO．1－45，　FsO．4－10，　An46
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EXP習R工HENT入L　INVE8丁工GAIT工ONS　ON　1ピ【」H】A　77005　8H田RGOT！PI1PE　8員岨PLE　FROH
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　㎜瓦RCT工C瓦
・・Kub・v’cs1’K－’1’ 雪。識罐1鑑6離z’1’2’B・Lukacs3’Gy・

1Dept．。f　Pe七r。1。qy＆Ge・chemi・try，　R．　E6tvδs　University，　H－1088
　　H｛izeuln　krt．　4a，　Budapest，　Hunqary
2Dean，s　Office，　R．　E6tv6s　University，　H－1088　Rak6czi丘t　5
3　CR工P　RMK工，　H－1525　Bp．　114．　Pf．　49，　Budapest，　Hunqary

AB8TRムC聖
　　　　　We　have　measured　mineral　compositions　in　A1、HA　77005　Antarc－
tic　Sherqottite　sample　from　the　N工PR　Tokyo　Collection．　This　paper
is　a　preliminary　report．　01ivine　and　pyroxene　conten七　shows　its
basalticllherzolithic　nature，　maskelynite　presence　keeps　the　me－
mory　of　the　oriqinal　shock　to　throw七he　rock　into　spatial　orbit，
while　the　sulphide　composition　suqqests　extraterrestrial　oriqin・

1●　工NlrRODuc「丁工ON

　　　　　ALHA　77005　was　the　first　sherg∫ottite　meteorite　collected　on
An七arctica　（Yanai　＆　Koゴima　1987）．　Mittlefehldt　＆　Lindstr6m　（1994）
classified　it　into　a　clan　of　Martian　Meteorites．　We　have　qot　a
small　chip　of　ALHA　77005　0n　loan　from　N工PR，　Japan，　for　studying
local　chemical　composi七i◎ns．　These　investiqations　corroborate　the
extraterrestrial　origin　and　point　stronqly　towards　Mars．

2．　OVER入LL　COHPO81田工ON
　　　　　A　thin　section　of　ALHA　77005　can　be　found　in　the　Antarctic
Meteorite　Thin　Section　Educational　Set　made　in　1993　by　the　Na－
tiona1　工nstitute　of　Polar　Research　（N工PR），　Tokyo，　Japan，　on　loan
in　Budapest．　We　performed　microscopic　investiqations　on　that　thin
section．　The　results　are　as　f◎110ws．
　　　　　Under　microscope　ALHA　77005　七hin　section　from　七he　N工PR　co1－
lection　shows　brown　pyroxene　and　qlassy　plaqioclase　　（Inaskely一
ni七e），　with　some　non－qlassy　plaqioclase，　and　an　opaque　component
（chromite？），　texture　is　iqneous．　At　the　edqe　of　one　plaqioclase
grain　fine　qrained　plagioclase　crystals　can　be　seen，　with　glass
between　them．
　　　　　エnmicroscope　the　microprobe　sample　seems　more　lehrzolithic
（in　accord　with　Mittlefehldt　＆　Lindstr6m　（1994））；　bo七h　the　dia－
plectic　qlass　（maskelynite）　and　the　　　　’　　of　meltinq　and　recrys－
talli多ation　　refer　　to　　an　　impact　　　　　　　　　　　　　the　　sample　　from　　its

origihal　site．　Such　qlass　formation　is　　　　　　　　with　ilnpacts　able
to　hurtle　pieces　onto　orbit　from　smaller　planetary　bodies．
　　　　　Generally，　compared　to　lunar　basalts　of　the　N工PR　and　NASA
Lunar　Petroqraphic　Thin　Section　Sets，　and　eucrites　of　the　N工PR
Thin　Section　Set，　ALHA　77005　thin　section　seems　less　caleido－
scopic　under　the　microscope，　so　suqqes七ing　hiqher　orientatinq　ef－
fects　（hiqher　qravity？）　and　slower　crystallisation．
　　　　　However　even　these　facts　together　do　not　prove　Martian　ori－
qin．　Venus　is　out　of　question，　since　her　atm◎sphere　would　stop　a
fraqment　before　qettinq　to　solar　orbit．　However，　as　McSween＆
Stolper　（1980）　states，　maskelynite　does　ηot　rule　out　terrestrial
oriqin，　by　a　mechanisln　analoqous　to　that　of　tektite　formation：　an

　

1mpact　may　have　formed　the　maskelynite，　thrown　the　fraqment　up
above　the　atmosphere，　whence　i七　returned　later．　（All　of　known
tektites　are　non－basaltic，　but　the　mechanism　would　work　too　with
ilnpact　on　basaltic　surface．）　So　a　detailed　analysis　is　needed．
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3．　CH習HIC為L　λNALY8工8
　　　　　We　started　with　a　microsonde　investiqation　of　the　ALHA　77005
chip　at　some　characteristic　sp◎ts．　The　work　is　goinq　on；　this　is
a　preliminary　report．　The　full　chip　is　shown　by　Fiq．　1．　Observe　a
llflag－1ikell　shape　at　the　top，　sligh七1y　to　the　left．　The　ma］or
components　are　◎1ivine，　pyroxene，　and　two　amorphous　phases．　One
of　them　is　of　diaplectic　qlass　origin，　the　other　seems　to　have
oriqinated　in　meltinq；　the　compositions　differ．　The　first　one　has
plaqioclase　composition，　so　Inust　be　maskelynite，　the　second　is　a
more　basic　silicate．　In　qヒhe　specific　chip　olivine　and　pyroxene
domina七e．　Fiq．　2　shows　the　upper　left　part；　Spot　l　is　olivine，
Spot　2　is　pyroxene　and　Sp◎t　3　（the　．・flaqll）　has　plaqioclase　compo－
sition，　so　it　is　maskelynite．　In　specific　scattered　places　iron
sulphide，　chromite　and　pentlandite　are　identified，　七he　　latter
with　　2：3　Ni：Fe　ratio．　Fiq．　3　shows　a　chromite　spot　near　the
　　　　　　　　　　　　　　　●　　　　　　　　　　　　　　●　　　　　●　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　■

llflaqll　as　1；　2　1s　ollvlne　and　3　1s
i㎜ediate　neiqhbourhood　of　the，lflaq…
七ified　minerals　as　1：　iron　sulfide，
nite，　beinq　glass），　3：　0rthopyroxene，
　　　　　So　far　nothing　is　contrary　to
tails　are　needed．　Thus　we　have
　　　　コ　　　　　コ　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　コ

specエfエc　sp◎t・　The　results　工n
考，　others　O．5考．　（Mean　errors　are
of　study．）　This　resembles
basalts．　But　pyrrhotine　has　always
sulphide
　　　　　Troilite　is　usual

scheme　it　condensed　at　cca．　700
than　the　condensation　temperature
quessed　to　be　abundant　in　Earth，
suqqests　that　the　ll　iron　core“

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　analysed

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　atomic

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　not

　　　　　　　　　　　　　　　　　　terrestria1

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　≧3

is　nearer　to　troilite　than　to　pyrrhotine
　　　　　　　　　　　　　　in　meteorites．　工n　the　Barshay－Lewis　（1975）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　K．　This　temperature　is　hiqher
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　of　Venus，　but　　troilite　　is

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Mars　and　some　asteroids．　Theory
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　of　Mars　is　troilite．

pyroxene．　Fiq．　4　displays　the
　　　The　numbers　show　the　iden－
2：　plagioclase　（i．e．　maskely－
　　4：　01ivine　and　5：　apatite．

terrestrial　oriqin，　more　de－
　　　　the　iron　sulphide　in　one
　　nu祉）ers：　Fe　49．2　】き，　S　50．3

　　qiven　in　七he　present　s七atus
　　　　pyrrho七ine，　inclusion　　in
　　考　S　excess．　In　the　spot　the

　　　　　　　　　　　　■

4●　CONCLUS工ON
　　　　　工t　seems　that　the　FeS　colnposition　in　the　studied　spot　of
ALHA　77005　is　not　pyrrhotine　but　somethinq　between　terrestrial
pyrrhotine　and　meteorite　troilite，　nearer　to　the　　latter．　This
composition　（to　be　checked　in　other　spots），　separates　七he　sample
from　terrestrial　basalts．　Then，　by　exclusion，　remains　only　Mars
in　System　as　source　reqi。n．　Of　c。urse，　we　have　no　direct　informa－
tion　about　the　c◎mposition　of　Martian　iron　sulphides　at　the　pre－
sent　status　of　art．　Similarly，　theoretical　chemical　studies　may
reveal　the　◎riqin　of　the　S　excess　in　pyrrhotine；　then　one　could
predict　deqrees　of　excess　in　various　envir◎nments．
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THE　ORIG】N　OF　TROILITE　AND　PYRRHOTITE　rN　CHONDRITES：II．　COMPARATIVE
STUDIES　OF　METALSULFIDE　ASSEMBLAGES，　D．　S．　Lauretta1・2，　D．　T．　Kremserl，　and　B．

Fegley，　Jr．1・2（1）Dept．　of　Earth　and　Planetary　Sciences，　and（2）McDonnell　Center　fbr　the　Space

Sciences，　Campus　Box　1169，　Washington　University，　One　Brookings　Drive，　St．　Louis，　MO

63130－4899USA．

Introduction．　Identification　of　pristine　nebular　condensates　is　of　prime　importance　fbr

dete㎜ining　the　conditions　of　the　e㏄ly　sol雛system．　Chemical丘actionation　p血ems　that　result

丘om　nebular　processes　provide　an　important　constraint　in　the　identification　of　such　condensates．

Here　we　present　a　s㎜町of　elemen皿丘actionation　obsewed　d服ing　sul6de品㎜ation　via　a

gas－solid　reaction　with　an　iron－nickel　alloy．　The　resulting　丘actionation　is　distinctive　of

sulfUrization　processes　and　establishes　a　set　of　criteria　to　identifシsulfide　assemblages　fb皿ed　by

such　a　process．　The　absence　of　these　pattems　in　metal－sulfide　assemblages　in　the　LL3　chondrite

ALH－764　indicate　that　these　grains　are　not　pristine　nebular　condensates　but　are　the　products　of

post品㎜ation　he劔ing　events．

Experimental　Studies．　Sul価z劔ion　experiments　were　per品㎜ed　on　pieces　of　the　Si㎞ote　Alin

iron　meteorite（Feog5Nio．05）to　study　the　microstnユcture　and　chemical丘actionation　that　occurs

during　sulfUrization．　The　details　of　the　experimental　and　analytical　procedures　are　discussed　in

［1］．Figure　l　shows　a　microprobe　traverse　across　a　sulfide　layer　fbrmed　at　923　K　in　1％H2S－H2

gas　mixtures．　The　total　meta1／sulfUr　ratio　and　the　nickel　mole丘action　are　plotted　versus　distance

丘om　the　meta1－sulfide　interface．丁丘e　metal　to　sulfUr　ratio　is　the　deviation　f士om　stoichiometry

（1一δ）in　the　mono－sulfide　solid　solution（Fe，Ni）1．δS．　At　the　metal－sulfide　interface　the　sulfide　is

very　nearly　stoichiometric（δ～0）．　The　value　ofδincreases　with　distance　f士om　the　reaction

interface，　reaching　a　maxim㎜value　of　O．05　at　the　outer　edge　of　the　sulfide　crystal．　This　pattem

has　also　been　repo尊ed　by［2，3］and　is　indicative　of　sul丘de　fb㎜ation　via　a　gas－solid　reaction［4］．

　　　　　　We　fbund　signi丘cant　amo皿ts　of　nickel　in　the　sul品e　layer．　Close　examination　revealed　a

sharp　gradient　in　the　nickel　content　ofthe　metal　at　the　reaction　interface　with　values　ranging　f士om

the　initial　composition　of　5　atomic％to　18．5　atomic％nickel　over　a　distance　of　10μm　We　also

fbund　small　blebs　of　metal　in　an　i皿er　sul丘de　layer　that　contain　as　much　as　37　atomic％nickel。

The　sulfide　in　this　region　contains～2％NiS，　as　expected　fbr　a　sulfide　in　equilibrium　with　the

small　metal　blebs．　The　nickel　content　increases　with　distance丘om　the　metal　interface，　reaching　a

maximum　value　of～6％NiS　at　the　outer　edge　of　the　crystal．　The　gradient　in　the　nickel　content　of

the　sul丘de　is　the　result　of　equilibri㎜of也e　sul丘de　at　the　two　inter伍ces．　The　activity　of　NiS　in

equilibri㎜with也e　gas　phase　is　higher　th劔1血at　in　equilibri㎜with　the　metal．　Increasing　nickel

content　with　dis㎞ce丘om也e　inter飽ce　was　also　obsewed　by［3］．　The　e面c㎞ent　of　nickel　in

the　metal　is　the　result　of　preferential　fbrmation　of　iron　sulfide　during　the　early　stages　of　reaction．

The　increased　nickel　content（and　activity）of　the　metal　causes　l微ger　amounts　of　nickel　to　enter

the　sulfide　in　order　to　maintain　chemical　equilibrium　at　the　metal－sulfide　interface．

　　　　　　These　experiments　demonstrate　several　key　chemical丘actionation　patterns　that　can　be

used　to　identify　sulfides　fb㎜ed　via　a　gas－solid　reaction　with　an　iron－nickel　alloy　containing　a

small丘action　of　nickel．　One　is　the　variation　in　the　stoichiometry　of　the　sulfide　caused　by　an

increase　in　the　sulfUr　content　with　distance　fアom　the　metal　interface．　Another　is　the　thin　band　of

nickel　enriched　metal　at　the　metal－sulfide　inte㎡ace．　The　presence　of　measurable　amounts　of

nickel　in　the　sulfide　with　nickel　content　increasing　away　ffom　the　metal　interface　is　also

suggestive．of品㎜ation　by　this　process．
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A皿alysis　of　Sulmes　in　ALH－764・We　co皿ted　a　total　of　66　metal－sul品e　assemblages　in　the

thin　section　ALH－764－71－4（NIPR，　Tokyo）・Alarge　nllmber（33）of　these　assemblages　occur　in

dms　s㎜ounding　larger　silicate　chondrules・Twelve　of　the　other　metal－sulfide　assemblages

aPPear　as　anhedral　blebs　in　the　matrix　and　7　are　contained　within　other　chondrules．　Eight　of　the

assemblages　occur　as　intergrowths　of　metal　or　metal－silicate　and　sulfide．　Only　60f　the

assemblages　display　troilite　rims　surrounding　metal　grains．［5］uses　the　criteria　of　a　two　layer

smlcture　which　m皿y　previous　investigators［eg．6，7］，　including　ourselves［8，9］，　have　fb㎜d　to　be

aco㎜on　product　of　a　gas－solid　reaction．［5］claims　that　this　mo叩holo留is　a　co㎜on

occurrence　in　this　chondrite，　but　we　were　only　able　to　locate　one　grain　with　such　a　morphology，

sho㎜in　Figure　2．　This　assemblage　has　a　central　core　of　iron－nickel　metal，　the　m勾ority　of　which

is　kamacite（5．4－6．2％nickel）．　Two　small　grains　of　taenite，　both　with　average　composition　of

～
47％nickel　are　also　contained　within　the　metal．　The　metal　is　surrounded　in　part　by　a　two　layer

rim　of　troilite．　The　dark　grain　at　the　left　edge　of　the　metal　has　been　semi－quantitatively　identified

as　magnetite　containing　a　small　amount　of　sulfUr（1．5－25％）．

　　　　　　We　perfb㎜ed　extensive　electron　microprobe　analyses　in　this　region　to　look　fbr　the

仕actionation　pa廿ems　indicative　of　fb㎜ation　via　a　gas－solid　reaction．　The　locations　of　the

analyses　are　sho㎜in　Figure　3．　The　sulfide　composition　was　analyzed　in　three　traverses，　which

are　displayed　in　Figure　4．　Several　features　of　these　traverses　are　noteworthy．　First　the　sulfide

・・mp・・iti・n・t　th・m・t・1－sul丘d・i・t・・血ce　i…t・lw・y・th・t　i・・q・ilib・i・m　with　th・m・t・1（竿

＝1）．Also，　the　layers　do　not　show　any　sign　of　sulfUr　enrichment　at　the　outer　crystal　edges．　In　fact，

traverse　3　appears　to　be　enriched　in　metal　away丘om　the　interface．　These　profiles　are　not　at　all

similar　to　those　observed　in　the　products　of　iron－nickel　metal　sulfUrization．　The　nickel　content　of

the　sulfide　is　also　plotted　in　Figure　4．　All　three　traverses　show　very　low　nickel　sulfide

concentrations（less　than　O．3％in　all　cases）．　There　is　no　trend　in　nickel　content　in　the　sulfide　with

distance　f㌃om　the　metal，　and　instead　the　values　scatter　randomly．

　　　　　　We　also　perfbmled　traverses　across　the　metal．　The　results　of　these　are　presented　in　Figure

5．Traverses　4　and　5　were　done　across　the　large　kamacite　grain　while　traverse　6　was　done　on　a

taenite　grain．　Traverses　4　and　5　show　increasing　nickel　content　towards　the　center，　a　common

允ature　of　kamacite　grains　in　ordinary　chondrites［10，ll］．　We　fbund　no　evidence　of　an　enriched

band　of　Ni　at　the　outer　edge　of　the　metal　grains．　The　traverse　of　the　taenite　grain　contains　two

distinct　regions，　one　having　a　composition　of　50％nickel，　the　other　with　40％nickel．　We　also

analyzed　the　composition　of　the　troilite　in　contact　with　the　taenite．［12］presented　fbrmulas　fbr

calculatihg　the　equilibrium　temperature丘om　metal－sulfide　assemblages．　We　have　revised　the

fb㎜ulas　and　calculate　a　temperature　of　818K　fbr　the　kamacite－troilite　assemblage　and　a

temperature　of　983K　fbr　the　taenite－troilite　contact．　Both　of　these　are　well　above　the　calculated

troilite　condensation　temperature　of　716．5　K［1］．

Possible　Sulfide　Formation　Scenarios．　The　metal－sulfide　rims　surrounding　the　silicate

chondmles　are　similar　to　those　described　by［13］fbr　the　Semarkona　chondrite（LL3）．［13］

suggest　that　these　rims　fb㎝ed　during　chondrule　fbmlation，　when　metal／sulfide　melts　migrated　to

the　exterior　of　the　chondrule　and　that　later　reheating　caused　the　material　to　spread　out　into　a　fine

grained　rim　material．　A　later　reheating　event　could　also　explain　the　origin　of　the　troilite　ri㎜ed

metal　grains．　Experiments　done　by［10］show　that　heating　of　carbonaceous　chondrite－like

material　produces　significant　sulfUr　mobilization　even　in　solid　phases．　In　these　experiments

t「oilite　rims　containing　very　li廿le　Ni（－0．5％）飴㎜ed　aro㎜d　pure　Fe　metal　in　a　period　of　20
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hours．　Ni　was　also　extremely　mobile　and　virtually　all　of　it　moved丘om　the　matrix　material　into

the　metal　phase．

Conclusions．　Chemical　analyses　of　a　two－layer　troilite　ri㎜ed　metal　grain　in　ALH－764　does

not　show　any　evidence　of　fb㎜ation　via　a　g卵一solid　reaction．　Key　pa廿ems　include　an　outer　nickel

enriched　band　in　the　metal，　an　increase　in　the　sulfUr　content　of　the　sulfide　towards　the　outer　edge

of　the　crystal，　and　significant　amounts　of　nickel　in　the　sulfide　layer．　We　feel　that　these　criterion

are　necessary　to　establish　the　origin　of　such　mineral　assemblages　and　that　textural　arguments　are

insuf丘cient　fbr　identifシing　nebular　condensates．　A　more　probable　explanation　fbr　the　origin　of

these　rims　is　sulfUr　mobilization　during　a　later　reheating　event．　There　are　many　possibilities　fbr

the　fb㎜ation　of　the　two　layer　stmcture　including　multi－stage　sul血r　mobilization，　disruption　of

the　initial　sul負de　layer　d皿ing允㎜ation㎝d　chance　contact　between　two　or　more　su1丘de　ri㎜ed

grains．　It　is　absolutely　necessary　to　perfb㎜detailed　chemical　analyses　when　a仕empting　to

identify　pristine　nebular　condensates．
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Comet　lmpact　As　a　Cause　of　The　Origin　of　Tektites

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Lin　Wenzhu

“nstitute　of　Geochemistry，　Chinese　Academy　of　Sciences）

Most　investigators　believe　that　tektite　are　impact－produced　glasses，　but

some　concbsion　until　mw　are　still　unclear．　Firstly，　in　the　four　tektite

strewnfields，　only　Ivory　Coast　and　Czechoslovakia　tektite　strewnfields　are

proved　to　have　its　own　primary　impact　craters，　but　the　primary　craters　of

both　North　America　and　Australia　tektite　strewnfields　are　not　found　until

now．　That’s　a　real　puzzle！lt　is　also　pointed　out　that　onIy　using　a　single

impact　event　to　explain　the　width　of　distribution　area　of　tektites　is　difncult

according　to　the　principle　of　aerodynamics；Secondly，　many　impact
craters，　more　specially　Cenozoic　impact　craters，　do　not　have　tektites

existed　in　or　around　craters，　and　only　have　melt　rock　sheet－impactite

exi8ted；Thirdly，　at　least　three　different　microtektite∫microspherule

Iayers　have　been　recognized　in　late　Eocene　sediments，　recently
Hazal（1990）suggested　that　as　many　as　seven　stratigraphical　distinct
layers　of　Iate　Eocene　impact　eりecta　may　existed．　The　hypothesis　of　single

impact　event　is　also　hard　to　explain　this　tektite　distribution　phenomenon；

Finally，　most　tektites　do　n或contain　anomaly　siderophile　elements．

Comet　are　caused　by　perturbation　of　the　Oo仕cloud　due　to　close　passage

of　neighboring　stars．　The　comet　may　be　disrupted　to　be　highly　fragmented．

The　fragment　each　other　can　be　apart　from　very　Iong　distance，　but　Iie

along　a　line　and　travel　on　the　same　tr司ectory．　Comet　consists　of
hydrocarbons，　volatile　ices　and　si6cates，　so　its　bulk　density　is　small．

When　comet　co的oids　with　Earth　at　s叩ervelocity　60Km／s，　if　comet
explodes　at　Earth’s　atmosphere　or　hits　the　solid　earth　surface，　impacting

would　heat　and　melt　large　area　material　near　su㎡ace，　then句ect　and

condense　melt　to　produce　tektites，　just　as　the　phenomenon　observed　in

explosion　of　nuclear　bomb　laid　at　tower　or　nuclear　explosion　happened　at

eaIth　surface　respectively，　if　during　its　journey　to　Earth　the　comet　has

been　fragmented，　just　as　presently　observed　Shoemake卜Levy　9，　it　would、

yield　multiple　impact　cratering　to　make　tektite　distributed　in　wide　areas，

maybe　it　i8　the　real　reason　for　the　origin　of　the　tektite　strewnfields．

AIot　of　expbsion　experiments　suggested　that司ecta　deposit　was　thickest
at　the　rim　of　crater　and　thins　with　increasing　distance　from　the　rim．　Thus，

Falling　back　to　Ealth　surface　tektites（melt　glasses）should　distribute

around　the　crater，　maybe　in　some　distance　but　m　far　away　from　the
crater．　However，　we　have　not　observed　this　phenomenon　for　most　known

impact　craters．　From　viewpoint　of　cratering　author　suggests　that　at　the

instant　of　impacting　explosion　temperature　in　the　cavity　was　high　enough

to　vaporize　most　melt　rocks　formed　by　pressure　above　55GPa　again，　only
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afew　melt　and　debris　mixtures　can　be　remained　to　form　impactite　sheets
and　there　is　not　too　much　melt　to　eject　to　form　tektites　during　the　process

of　impact　cratering．　So，　energy　released　from　impacting　is　key　factor　to

distinguish　comet　impact　from　asteroid　impact．　Compared　with　asteroid

impact　energy　released　by　comet　impact　or　nuclear　explosion　is　too　small

to　make　melt　rocks　vaporized　again　and　to　form　the　deeper　craters，

maybe　this　is　one　reason　why　few　comet　impact　craters　have　been
recognized．　Moreover，　explosion　experiments　and　the　field　evidences
show　that　the　low－energy　impact　cratering　could　produce　concentric　ring

faults　in　base　rocks．　Based　on　this　reason　author　considers　that
Chesapealくe　Bay　crater，　which　was　manifested　to　exist　concentric　ring

faults　from　the　study　of　the　seismic　reflection　by　Poag　et　al（1994），

probably　is　the　source　crater　of　North　America　tektite　strewnfield．

Reference：Lm　wenzhu　and　Ouyang　Ziyuan，　Scientia　Geo！ogica　Sinica
1991　　2，　　148－157．　　Hazel，J．E．　　Palaios　　1990　　4，　　318－329．

Crieve，R．A．F．，Meteoritics　199026，175－494．　Takata，T．，et．　al．　ICARUS

1994　109．3－i9．　Poag，C．W．　et．　al．　Geology　1994　22，691－694．
Polanskey，C．A．　and　T．J．　Ahrens　ICARUS　499087，140－155．
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斑㎜⌒P岨TmON“OF㎜皿TH　E皿EMS　B㎜N　S㎜邸eS，　CaS）州D
S皿JCATE　M肌T　AND　APPHCATIONS　TO　ENSTATm…ACHONDRrrES　K．　Lodders，　Washington　University，
Department　of　Earth　and　Planetary　Sciences，　Campus　Box　1169，　St．　Louis，　MO　63130－4899，　U．S．A．

　　Synopsis：partition　coefficients　of　the　rare　earth　elements（REE）between　sulfides（FeS　or　CaS）and　sili．

cate　melt　were　detem血ed　experimentaly　at　1200－1300°C．　The　REE　sulfide／sihcate　partition　coefficients

（D）are≦1皿der　the　exper血nental　oxygen　and　sulfur　fugaciUes．　R朋pardUon　coefficients　in　the

FeS／sHicate　syst㎝decrease　from　hght　to　heavy　REE，　wh皿e　the　opposite　behavior　is　found　for　the

CaS／s血cate　system．㎞both　sulfide　systems　Eu　is　preferentially血corporated　into　the　sulfide　phases．　The

Eu　sulfide／silicate　partition．　coefficient　is　about　a　factor　of　ten　higher　than　that　of　neighboring　Sm　and　Gd，

in　accord㎝ce碗th　the㎜odynamic　predictions　of旺E　sulfide／s山cate　pardUon　coefficients．　The　low

sulfide／si血cate　parUtion　coefficients血dicate　that　CaS（oldhamite）血enstaUte　achondrites（aubrites）can－

not　have　gamed　its　high　R正E　concen仕aUons　durmg　igneous　differenUaUon　processes．　The　high　R正E　con－

centrations　and　the　REE　pattems　in　oldh㎜ite　can　be　e》Φlained　by　REE　condensaUon　mto　refractory　CaS．

The　refractory　nature　of　CaS　prevented　major　exchange　reactions　of　the　oldhamite　with　other　aubritic

血nerals　duri㎎the　short　differentiation　and　met㎜orphism　period　on　the　aubrite　parent　body．　Thus，　old－

hamite血aubrites　is　probably　a　slightly　metamorphosed　reHct　condensate，　as　suggested　earlieL

　　血troduction：The　dis耐buUon　of　the　REE　amo㎎minerals　m　the　highly　reduced　enstaUte　achondrites

may　provide　i㎡omation　about也e《避ferenUaUon　process　on　the　aub血te　parent　body（APB）．　In　order　to

model　crystamzation　processes　the　REE　distribution　in　aubritic　mmerals　and　the　partition　coefficients　for

the　relevant血ner泣／melt　systems　need　to　be㎞o㎜．　Sever品measurements　of旺F　abundances　in　bulk

aubrites　and　m　their　mdividual　mineral　phases　are　ava皿able（e．g．，　SchmittααL，1963；Masuda，1967；Wolf

αα正，1983；Graham　and　Henderson，1985；Floss　and　Crozaz　1993，　Lodders　etαL，1993；Wheelockα01．，

1994）．Ukewise，　the　REE　m血er副趣elt　parUUon　coeffidents　for　sHicates（e．9．，　pyroxene，　oliv口1e，　diopside，

plagiodase）found　m　aubrites　are　available（Kennedy百α1．，1993；Grutzeck百απ．1974；Drake　and　We皿，

1975）．However，01dhamite、is　the　main　REE　calTier　in　enstatite　meteorites（e，g．，　La血1er　and　Ganapathy，

1987；L皿dbαg　and　Crozaz，1988；Flossα01．，1990；Lodders　and　Pa㎞e，1991）．　Several　bulk　aubnte　analy－

ses　show　relative　Eu－depletions（e．g．，　Wolf　ef　o1，，1983），　and　because　the　REE　show　chalcophile　behavior　in

aUbrites，　some　Eu　may　have　been　removed　by　an　Fe－FeS　melt　duri㎎fomlaUon　of　the　meta1－sulfide　core　in

the　APB（Lodders　ahd　Pa㎞e，1989，1990）．　Thus，　the　REE　sulfide／sUicate　paruuon　coefficients　for　Cas　and

FeS　must　be㎞o㎜for　modeli㎎the　igneous〔∬fferenUaUon　history　of　the　APB．　This　paper　gives　an　over・

view　and　more　discussion　about　expe血lental　procedures　and　updates　implications　described　earlier（Lod－

ders　aIld　Pa㎞e，1989，1990；Loddersα01．，1990；Lodders，1991）．

　　Experimenta鰍Charges血the　FeS／s伍cate　system　were　made　of　about　200　mg　of　a　thole且tic　bas｛且t，200

mg　Fe　powder，　and　60－150　mg　sulfur．　The　powdered　basalt　was血xed　with　REE－oxides　at　the　ppm　level　for

mstrumental　neutron　activaUon　analyses（工NAA）or　with　a　selected　set　of血ee　REE－oxides　at　the　one　per－

cent　level　for　electron　microprobe（EMP）analyses．　Charges　for　CaS／silicate　parti廿ol血ng　exper㎞ents　con－

sisted　of　200　mg　silicate　similar　in　composition　to　the　sUicate　portion　of　enstatite　chond匝tes　and　200　mg

syntheUc　CaS．　The　starting　silicate　was　fused　from　SiO2，　A1203，　MgO，　TiO2，Na2CO3，　K2CO3　and　a　set　of　three

REE－oxides（La，　Yb，　Lu　or　Sm，　Eu，　Gd）mthe　percent　level　ra㎎e　suitable　for　EMP．

　　The　powdered　starting　materials　were　equ血brated　at　l　200－1300°C　in　evacuated　quartz　tubes．　More　re－

du中g　con由tions　were　produced　by　placmg　some　samples　m　conmd㎜or　m画te　crucibles，　w㎞ch　were
　　セズ
surrounded　by　A1－foil　and　then　heated血evacuated　quartz　nlbes．　All　CaS／sUicate　exper釦ments　were　done

by　placmg　the　charge　into　mulhte　crucibles，　which　were　heated　in　evacuated　quartz　tubes．　The　duration　of

the　expe血ments　was　h血ted　by　the　stability　of　the　quartz　tubes　at　12000r　1300°C，　especially　under　more

reduc血g　conditions，　where　the　tubes　tended　to㎞plode　du血ng　quencE血g血a丘．　The　FeS　and　CaS－bearing

charges　were　sectioned　and　polished　tn　oil　for　EMP　analyses．　The　sulfide　and　silicate血the　FeS－bearmg

charges　were　also　separated　for　INAA．　The　INA　analyses　were　done　by虻radiatmg　samples　at　the　TRIGA

Mark　n　reactor　of　the　Johames　Gutenberg－Universitat　Ma㎞z，　Germany．　Gamma　ray　counting　Procedures

and　evaluation　of　spectra　were　done　by　using　the　standard　methods　of　the　Mamz　cosmoche血stry　group．

EMP－analyses　were　done　with　the　CAMECA　SX50　electron　microprobe　at　the　L皿ar　and　Planet町血bora－

tory血Tucson，　Anzona．　The　REE　were　analyzed　usmg　ZAF　correction　procedures　and　the　REE　standards

of　Drake　and　Weill（1972）．
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Figure　1：

R正EFeS／sUicate　partition　coefficients

REE　initially　in

　　　CaS
　　　Si正icate

　　　Silicate
　　　coexisting　FeS

La　Ce　PrNd　SmEu　Gd　Tb　DyHo　ErTmYb　Lu

Figure　2：

REE　CaS／s且icate　partition　coefficients

　　Results：Results　are　shown　i皿Figure　l　and　2．　The　parti・

tion　coefficients（D）are　expressed　as　weight　ratios　of　con－

centration　in　sulfide　over　concentration　in　sihcate　matnx．

　　The　charges　from　the　FeS／s皿icate　experiments　resulted

in　FeS　spherules　and　si血cate．　REE　FeS／s血cate　par廿廿on　co・

effidents　decrease　from　light　to　heavy　REE，　except　for　Eu，

which　parUUons　about　ten　times　stro㎎er　into　the　sulfide

than　neighbormg　Sm　or　Gd．　Exper㎞ents　conducted　under

more　oxidizi㎎conditions　show　lower　REE　FeS／silicate

partition　coefficients　than　m　reducmg　exper㎞ents　where

A1－foU　was　present　as　an　oxygen　getter．　The　oxygen　and

sulfur　fugacities　m　the　FeS　beanng　exper血ents　were　cal．．

culated　from　the　phase　assemblage　after　the　experiment

（see　Lodders　and　Palme，1991）．

　　In　all　expe血nents　m　the　CaS／s皿cate　system，　smal　CaS

grains　are　surrounded　by　s血cate　melt．　Larger　CaS　aggre－

gates　probably　fomed　du血1g　sinteri㎎．　A　CaS　melt　is　not

eXpected　at　T＝1200－1300°C　because　of　the　high　meltmg

po血t　of　CaS（2450±50°C）．　After　the　exper血ent，　CaS　con－

tained　up　to　5　wt％Mg　from　exchange　reactions　with　the

s且icate．　Although　the　start㎞g　s∬icates　are　essenUally　CaO’

free，　the　matrix　can　contain　up　to　15wt％CaO　after　equih－

bration　with　CaS．　RE正partition　coefficients　at　tempera・

tures　between　1270－1310°C　show　an　increase　from　Hght　to

heavy　REE（DLa～0．5　to　DLu～1．1），　with　the　exception　of

Eu（Figure　2）．　Europium　shows　a　preferentia1血1corporation

hlto　CaS（DEu～L2），　relative　to　neighboring　Sm　and　Gd．

The　parUUo血g　behavior　of　Eu　between　CaS　and　sUicate　is

s㎞Uar　to　its　partitio血g　between　FeS　and　silicate．　How－

ever，　the　overall　trend　for　REE　partiUonmg　into　CaS　is　a

decrease　in　D　values　from　LREE　to　HREE．　This　trend　is　op－

posite　to　that　found　for　REE　par廿Uonmg　between　FeS　and

silicate．　Reversal　exper㎞ents，　which　used　REE－sp止ed　CaS

and　initially　R巳free　sUicate　yield　somewhat　higher

CaS／s且icate　partition　coeffidents（about　a　factor　of　2　for

Eu　and～4　for　Sm　and　Gd）．　This　hldicates　that　equilibrium

was　not　reached　withm　the　duration　of　the　expermlents．

Thus，　results　of　the　reversal　exper㎞ents　represent　upper

limits　for　REE　parUtio1血g　benveen　CaS　and　snicate　melt．

　　Comparison　of　REE　Sulfide／Smcate　Partition　Coefficients　with　Other　Data：The　overall　trend　that　REE

FeS／snicate　partition　coefficients　decrease　from　La　to　Lu　and　R正E　CaS／s血cate　partition　coefficients　h1－

crease　from　La　to　Lu　was　aso　fo皿d　by　Jones　and　Boynton（1983）and　Dic㎞son　eω1．（1990a，b，1991）・

However，　absolute　D　values　are　up　to　ten　ttmes　higher　for　FeS／silicate　and　up　to　20　t㎞es　higher　for也e

CaS／silicate　partition　coefficients　than　values　found　here．　These　differences　may　be　due　to　the　different

composition　of　the　sulfide　and　silicate　phases　and　are　also　due　to　different　fO2　and　fS2　conditions・The　ma・

jor血fference　in剛廿omng　behaWor　was　found　for　Eu．　Dic㎞sonαol．（1990a，b）found　that　DEu　for

（Ca，Mg）S／basaltic　liquid　was　smaller　than　D　values　for　neighbo血g　Sm　and　Gd．　This　behavior　of　Eu　is　oP－

posite　to　that　found　m　the　experiments　here，　where　DEu＞DSm～DGd．　The　chemical　behavior　of　Eu2＋is

s㎞Har　to　that　of　Ca2＋and　Eu　may　be　preferentially　incorporated　into　Ca－rich，　Mg－poor　sulfides　over　Mg－

rich，　Ca－poor　sulfides．　The　CaS血the　experim色nts　here　conta血s　about　48－50　wt％Ca　and　up　to　5　wt％Mg

while　the　CaS　m　experiments　by　DickinsonααL　contams　about　30　wt％Ca　and　is　thus　more　Mg・rich・Other
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results　by　Dic㎞son　ef　o1．（1991）m血cated　that　the　p征U60ni㎎of　Eu　may　depend　on　the　o）鯉gen　fugaciW．

Themodynamic　c垣（MlaUons　of　partition　coefficients　can　show　that　this　is　mdeed　the　most　likely巴Φlana－

Uon　for　the　apParent　discrepancies　be“veen　the“vo　different　exper㎞ental　results．

　　Application　to　Enstatite　Acbondrites：To　test並aubrites　fomed　by　crystallization　from　a　single　parent

melt　the　REE　concentration　ratios　m　the　mmeral　phases　are　compared　to　the　respective　partition　coeffi－

cient　ratios．　A　comparison　of　observed　and　predicted　ratios　shows　that　these　ratios　disagree　and　mdicates

that・the　REE　bearlng　minerals　are　not　in　equilibrium．　Co－crystallization　from　a　parent　melt　can　be　ex－

cluded　as　also　discussed　by　Graham　and　Henderson（1985）．　The　other　possible　crystallization　process　is

fracUonal　crystallization　and　subsequent　removal　of　crystallized　phases　from　the　mdt（Okada　efα’．1988）．

Graham　and　Henderson（1985）concluded　that　a　late　crystaUization　of　plagioclase　m　a　fractional　crystalli－

zation　seqUence　is　consistent　with　the　REE　distributions　m　the　Mayo　Belwa　aubrite．　However，　the　high　REE

concentraUons　m　oldhamite　are　not　explained　by　any　of　these　crystallization　processes．

　　In　any　crystallizaUon　sequence，　the　refractory　oldhamite　is　expected　to　be　amo㎎the　first　phases　to

crystallize（although　it　is　not　clear　how　CaS　can　crystalhze　from　a　Mg－rich　melt）．　Partition　coefficients　of

about　l　OO－200　are　necessary　to　extract　all　REE　from　a　melt　into　the　small　amount（～1　wt％）of　CaS　found㎞

aubrites．　However，　the　measured　partition　coefficients　are　about≦1．　If　we　ass㎜e　that　enstatite　and　oli－

vme　crystallize　and　CaS　con血1ues　to　equUibrate　with　the　rema㎜㎎melt，　REE　partitio血g　mto　CaS　is

more　efficient．　However，　even　m　this　case，　neither　the　observed　REE　abundances　in　CaS　nor　the　abundance

pattems　can　be《即lajned　by　partitioning．　One　could　argue・that　the　experiment担ly　determined　partition

coefficients　are　too　smal　because　eq岨ibri㎜was　not　reached　be輌en　the　CaS　and　sUicate　melt．　How－

ever，　the　reversal　experiments　gave　D　values　wit㎞afactor　of　2－40f　the　D　values　obtained　from　eXperi－

ments　with　REE－doped　sihcate．　Furthemore　the　independent　work　by　Jones　and　Boynton（1983）and

Dic㎞sonαoL（1990a，b，1991）aso　gave　par廿tion　coeffidents＜＜100．　Thus，　models　pos㎞atmg　the　effi－

cient　incorporation　of　REE㎞to　O1曲amite　from　silicate　magma　are　not　supported　by　the　ava且able　experi－

mental　data　and　appear　extremely　unli1（ely．

　　Another　problem　with　crystallization　processes　is　that　they　c㎜ot〔選plain　the　different　REE　pattems　in

oldhamite　or　diopside．　At　least　12　different　types　of　pattems　have　been　observed　for　oldha血te　and　at

least　three　different　pattems　have　been　reported　for　diopside（Floss　and　Crozaz，1993）．　Lodders　and

Palme（1990）proposed　that　oldhamite　m　aubrites　is　a　relict　phase　from　the　solar　nebula．　The　diversity　of

REE　pattems　in　aubntic　oldhamite　was　also　seen　as　an　indicator　of　relict　ongin　of　oldhamite（Floss　efαL，

1990，Kurat　efαL，1992；Floss　and　Crozaz，1993）．　The　REE　ab皿dances　and　REE　pattems　in　oldhamite　from

aubntes　are　sm1皿ar　to　those㎞enstatite　chondntes，　which　can　be　explamed　by　REE　condensation　jnto　old－

hamite　from　a　highly　reduced　nebular　gas（Lodders　and　Fegley，1993）．　Other　indicators　of　the　condensa－

tion　origm　of　aubritic　oldhamite　are　the　mass口1dependent　sulfur　isotopic　anomalies　observed　by

ThiemensαoI．（1994）．

　　Wheelock　ef　ol．（1994）proposed　that　oldhamite血aoldhamite－dominated　clast　in　Norton　County　crys－

tallized　from　a　melt　and　that　the　high　REE　abundances　in　the　CaS　resulted　from　equilibration　with　the

aubritic　melt　This　suggestion　is　favored　by　the　large（up　to　2　cm）crystal　size，　which　cannot　have　fomed

by　condensation　processes．　They　postulated　the　presence　of　a　liquid　CaS　phase　because　forsterite　grains

are　surrounded　by　old［hamite，　and　because　rounded　sulfide　blebs　occur　m　oldhamite．　However，　for　Iiσμid

CaS　temperatures　of　about　2450°C　are　required　and　even　if　melting　point　depression　of　CaS　due　to　dis－

solvCd　MnS，　FeS，　or　MgS　is　considered，　it　is　doubtf皿if　these　temperatures　were　reached　on　the　APB（Lod－

der＆efαL，1993）．　High　temperatures　would　also　lead　to　substantial　vaporization　of　e．g．，　Na，　K，　Si，　and　Mg

（Fegley　and　Cameron，1987）．　However，　evaporative　loss　did　not　occur　because　aubrites　stUI　contain　moder－

ately　volat且e　elements　such　as　Na　and　K．

　　Preferred　d廿ferentiation　model　of　the　aubrite　parent　body　and　the　or蜘of　old㎞te：The　aubrite

parent　body　assembled　from　material　compositionally　si血1ar　to　EH－chondrites（Fogel百α1．，1988；Lodders

ααL，1993）．The　REE　are　mainly　located　in　oldhamite，　which　gained　REE　du血g　condensation，　as　reflected

by　the　diversity　of　its　I正E　pattems《md　the　high　REE　abundξmces．㎞pact　melting　leads　to　heaU㎎｛md　dif－

ferenUation　of　the　APB．　Once　temperatures　reach～1000°C，　the　Fe－FeS　eutecUc　started　segregatmg　to　form

acore．　Smce　oldhamite　contains　the　REE　and　is　not　expected　to　be　involved　in　m司or　exchange　reactions　at

these　temperatures，　the　segregating　FeS　cannot　take　up　any　significant　amounts　of　REE．　The　low　density　of

CaS（2．5　g／cm3）allowed　floatation　and　accumulation　of　small　CaS　grains　once　the　sHicates　started　meltmg．
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The　collection　of　CaS　by　a　sUicate　melt　may　be　the　reason　for　the　CaS一血ch　l．6　cm　lo㎎㎞pact　produced

melt　ve血mthe　Jajh　deh　Kot　Lalu（EL6）－enstatite　chondrite（Rubm百αL，1995）．　Once　larger　concentra・

tions　of　CaS　are　produced，　sillter㎞g　can　occur　leadmg　to　larger　CaS　aggregates．　However，　not　all　oldhamite

㎜ented　from　the　enstatite　chon血te－1止e　pre皿sor　may　come　m　contact　Mth　melt　and　acc㎜田ate．　Most

oldhamite　in　aubrites　is　small　and　comparable　in　grain　size　with　that　in　enstatite　chondrites（30－200μm；

Lar血ler　and　Ganapathy，1987）．

　　Loddersαα1．（1993）previously　proposed　that　the　different　REE　pattems　in　diopside　can　be　understood

ぱdiopside　was　formed　from　oldhamite．　Fogelαα1．（1988）suggested　the　reaction　of　oldhamite　with　ensta－

Ute　to　fom　diopside　and　forste血te．　Ih　that　case，　the　diopside　would　illhent　the　REE　inventory　of　the　old－

hamite．　If　diopside　formed　solely　by　crystallization　from　a　melt，　only　the　REE　pattem　expected　from

血opside／melt　partition口1g　should　be　observed，　instead　of　the　different　types　of　patterns　which　are　actu・

劔ly　found．　Crystallization　processes　also　cannot　expla血the　observed　plagioclase　zonmg　with　anorthite　at

the　r㎞and　albite血the　center，　which　was　descnbed　by　Wheelockαα’．（1994）for　an　oldhamite　domi－

nated　clast　in　the　Norton　County　aubrite．　Anorthite　is　more　refractory　than　albite　and　crystallizes　f虻st．

Thus　a　crystallization　process　predicts　an　anorthite　rich　mterior　and　albitic　rml　instead．

　　It　appears　that　the　oldhamite　from　the　precursor　material　of　aubrites　underwent　different　degrees　of　ex－

cha㎎e　reacUons　with　its　surroundi㎎minerals　but　that　these　exchange　reactions　never　reached　equUib－

Hum．　These　exchange　process　should　also　lead　to　zon血9　ProfUes　in　the　REE　distribuUons　among　mmerals

coexis血g　with　CaS．　Further　REE　measurements　on　such　mineral　assemblages　may　reveal　that　the　REE　un－

derwent　Inetamorphic　re（沮stribution．　For　example，　prelhninary　ion　probe　invesUgations　of　enstatite　in　con－

tact　with　oldhamite　from　the　Pena　Blanca　Spring　aubrite（FaheyααL，1995）show　a　falling　concentration

gra〔hent　of　the　REE　from　the　oldhamite－enstatite　mterface　towards　the　enstatite　mterior．　Clearly　more　ana－

lytical　work　on　aubrites　and　exper㎞ental　work　for　modeling　the　behavior　of　REE　among　aubritic血nerals

is　needed　to　understand　the　differenUation　history　of　the　APB．

Ackηowl吻η1eηぽ1汰per㎞ental　work　on　REF　parUUo血1g　was　perfomled　at　the　Max－Plallck　InsUtut　f血

Chemie，　Mamz，　Gemlany．　Exper㎞ents　on　the　CaS／sUicate　system　were　performed　at　the　Lunar　and　Plane－

tary　Laboratory　in　Tucson，　Anzona．　The　data　analysis　and　preparation　were　supported　by　NASA　grant
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ON　SOME　ANC工ENT　M8TEOR工TE　FALLS
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　B．　工」ukacs

Central　Research　Ins・ヒitute　for　Physics　RMKI，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　49．，　Budapes七，　Hungary

H－1525　Bp．　114．　Pf．

ABSTRACT
　　　　　We　lis七　four　historically　important　Ineteorite
1500　BC　and　450　AD．　Up　to　now　in　none　of　them　has
been　identified　and　investigated．

falls　between
the　meteorite

1．　工NTRODUCT工ON
　　　　　Goinq　back　in　time　meteorite　events　become　more　and　more
hazy．　However　some　meteorite　falls　were　reported　in　history，　and
behind　some　events　there　1ηay　have　been　meteorite　falls．　工n　the
followinqs　we　mention　4　examples．
WhereF語。°罐V：。瓢富謡盟st誕゜t2澱゜艦三n蒜’；搾圭；ζea㌫

Fe－O　binding　is　rather　s七ronq．　The　first　communi七y　producinq　iron
is　　mentioned　　by　　ancient　　Greeks　　as　　Iくhalybs，　somewhere　　in　　the
southeastern　corner　of　Black　Sea，　］ust　south　of　modern　Gegrqia．
previously　iron　came　from　iron　me七eorites，　in　Eqypt　as　far　back
as　3500　BC，　and　was　used　for　ゴewellery，　amule七s，　＆c．　Meteorite
iron　can　be　dis七inquished　from　terrestrial　one　by　its　nic｝くel　con－
tent　always　absent　in　old　industrial　irons．　Ancien七　terrestrial
irorl　was　nickel－free，勺ften　contamirlated　by　carbon．
　　　　　At　the　beqinninq　of　iron　industry　　（bw．　1500－1200　BC）　the
Hittite　Empire　still　monopolized　iron　as　military　hi－tech　（un七il
its　collapse　ir1　1190　BC　in　七he　Bronze　Aqe　Miqration），　so　only
small　alnOunts　of　ornalnental　weapons　left　Hat七i　as　diplomatic
qifts．　Thus　lrorl　objects　from　before　1500　BC　are　almost　certainly
of　meteoritic　oriqin，　even　if　chemical　analysis　is　not　at　reach．
　　　　　Such　obj　ec七s　have　been　found，　so　there　is　no　doubt　七hat　peo－
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Old　Eqyptians　knew

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　called　nsky　Ineta1”

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　it　was　called　the

ple　knew　the　extra七erres七rial　orlqln．　工ndeed，
about　the　celestial　origin　of　meteorite　iron
［1］．　Similarly，　in　Sumer　（so　before　2000　BC）
ll gift　of　sky’1　［2L　　indicatinq　observed　falls．

2．　METEOR工¢ES　AS　SAF8TY　HAZARDS　工N　EGYP田

reぷ惣旨。÷「；w？f、鑑三認e灘㌔悉提a；ごm。qi。

decrees　of　gods　for　the　benefit　of　men．　One　of
defend　men　from　s七ars　fallinq　from　the　sky　and
［3］．　This　is　strange　because　nowadays　！neteorites
ha妥ards　and　no　documented　case　is　known　from　the
for　anybody　seriously　harmed　by　a　meteori七e．　This
Eqypt．　An　insription　of　Thotlnes　I工工　of　New　Elnpire
teOrite　（11Starll）　fallinq　tO　the　enemy，S　Camp　frOm
tion，　layinq　down　everybody　［4］．　Accordinq　to　the
pened　somewhere　in　Syria，　”in　the　second　hourll　of
Pharaoh　claims　this　a　unique　event，
　　　　　However　an　earlier　short　fiction，　七he
from　｝4iddle　Empire　mentiorls　an　analoqous　event・
cast　ashore　on　an　islarld　of　a　lone　qiant　serpent
that　his　people　have　been　killed　by　a　fallen　star
inq轟t；品鷺、識m慣言゜「蒜。w畏§k£：；sisteρt　in

rate　in　Early　Ancient　Aqes　［6］．　As　arl　analogy，
texts　also　suqqest　meteorites　as　hazards　［7］．

felt　Ineteorite　falls
　　　　　papyri　cor1セain

　　　them　promises　to
　　strikinq　down　men

are　ignored　as
las七　centuries
fear　is　old　in
mentions　a　me－
southern　direc－
text　this　hap－
the　night．　The

never　hapPened　before．
　　　　　　　　　　Shipwrecked，s　Story
　　　　　　　　　　　　　　The　narrator　is

　　　　　　　　　　　　　　　who　tells　him

　　　　　　　　　　　　　　［5〕・

　　　　　　　　　　　　　　　01d　Eqypt　dur－
　　　　　　con〕ectures　hiqher　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　fall

　　　　　　　　　　　　Mesopo七amian　omen
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　　　　　This　fear　Inay　have　been　superstition，　and　royal　war　reports
are　no七　always　genuine．　However　Tho七mes　may　have　emphasized　his
owrl　abilities　instead　of　the　destructive　intervention　of　a　star．

3．

War
405
was
believed　ln　dlvエne　influence　［8］．　He
orite　fall　predicted　the　event；　he
some　Damiakhos　（On　Reliqion）　havinq
port　is　strange，　tellinq　that　for　75
　　●

THE　METEOR工TE　AT　入IGOSPOTAMO工
　　The　last，　and　decisive，　（nava1）
　was　fouqht　at　Aiqospotalnoi　（Goat
　BC．　The　Spartans　were　the　absolute
　so　decisive　that　Plutarch　was　not

belnq　seen
　　コ　　　　　　コ

shlnlnq　as
terror，　and
negliqible
Plutarch　is

on　the　sky，　orl
shootinq　stars．
　then　the
if　compared　to
　cautious　to

irreqular

observers

ba七七le
River）
　　　　　■

f
n

O
O

Wlnners，surprised

Finally　the
　　　　　saw　that

the　celestial

quotes　a
calls　it
reported

　　days　a
path，
　　body

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　take　Damiakhos　l

seems　that　the　meteorite　was　a　stone　one，

belief
，8stoneI㌧
the
fiery

　castinq
　　fell，

it　was
obゴect

details

the　Pelloponesian
Chersonesos，　Sep．
　　and　the　battle
that　some　authors
　　　　　that　a　mete－
　　　　　　　and．　cites

　　event．　The　re－
　　　body　had　been
　　　away　fraqments
　　　　　　　　　caUSInq　a　qrea七
quite　biq，　still
seen　previously．
in　face　value．　工t

not　iron．

4．　THE　CELEST工AL　STATUE　OF　ARTEM工S　工N　EPHESOS
　　　　　Durinq　classical　Greek　times　somethinq　of　celestial　oriqin
was　continuously　kept　in　the　Holy　of　Holies　of　the　Temple　◎f
Artemis　in　Ephesos　（Little　Asia）．　Some　authors　call　it　a　qrea七
black　stone　fro皿　the　skies，　maybe　the　arrowhead　of　Artemis　the
Huntress［12］．　A　different　description　is　qiven　by　the　New　Testa－
ment，　when，　in　56　AD　Saul　of　Tarsos，　on　Roman　name　Paul　the　Apos－
tle，　met　with　a　revol七　aqainst　him．　The　revolt　was　triqqered　by
some　Demetrios，　the　silversmith，　who　manufactured　miniature　si1－
ver　replicas　of　the　Temple　for　pilgrilns　and　naturally　did　no七
1ike　a　new　religrion　in　which　Artemis　is　irrelevant．　After　2　hours
of　shoutinq　the　Hayor　soothed　the　mob　by　declarinq　tha七　〇f　course
nobody　questions　that　Ephesos　keeps　七he　statue　of　Artemis，　de－
scended　from　the　skies．　So　the　celestial　obゴect　was　in　the　telnple
in　56　AD，　and　was　said　to　be　a　s七a七ue，　not　an　arrowhead．　This
suqqests　rather　a　stone　meteorite　than　an　iron　one．

5．　AT工LLA．S　SABRE
　　　　　工n　448　AD

Attila，　Great　Iくinq
セo　the　modern　New
Rivers　of　the
Tisa）．　One　of　the
colnmon　knowledqe

ロ

1nq　to　the
he　is　invincible．
by　a　herdSlnar1，　who

After　some　”
buried　almos七

Emperor　Theodosius　工工　of　Byzance　sent　envoys　t◎
　　　of　Huns，　whose　capitol　was　then　somewhere　near
　　　　Szeged　（at　the　confluence　of　Tisa　and　Maros
Great　Hunqarian　Plains，　on　the　eastern　bank　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　of

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　’　　　　　　　　　　　　　　　　　　of

　　　　　　about

story　the　ruler　possesses
　　　　　　　The　sabre　was
　　　　　　　　observed　that　one

lnvestlqation　he　found
　　　　completely　　into　the

deleqates，　Rhetor
　　　　the　sabre　of

hidden

PrlsCOS，　repor七s　・a　Story
the　ruler　［9］，　［10］．

the　sabre　of　the　War　God，
　　　for　aqes”　and　then
of　his　cows　had　a　hur七

Accord一
SO

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　that　the　cow　stepPed　on

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　soi1，　point　　upwards・

11eved　that　the　sabre　was　unique　and　carried　to　the　Kinq・
　　　　　工t　is　temptinq　to　interpret　the　‘，sabre‘I　its　ma七erial，　i・e・

an　iron　meteorite　found　on　the　meadows，　from　which　then　the　sa－
cred　sabre　became　Inade．　Sky　iron　was　not　only　sacred∫　it　was　su－
perior　to　irons　of　Ancient　Aqes，　beinq　nicke1－iron　alloγ・　　　　　　．
　　　　　There　is　another　explanation　not　involvinq　meteorltes．　Amm1－
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　vertically，anus　Marcellinus　mentions　that　Alans　bury　swords　soil
for　cultic　reasons　［11］．　工t　is　possible　tha七　the　cow　stepPed　on
such　cultic　ob〕ect．　But　i）　an　old　iron　sabre，　buried　for　decades

　　found
　　foot．

a　sabre
He　be一
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（Huns　settled　the　Plairls　40　years　earlier）　would　be　rusty　and　de－
cayinq，　for　which　there　is　no　mention；　ii）　ifburied　sabres　were
commonplace　why　to　believe　a　reqular　one　divine？

6．　DAT工NG　THE　EVENΨS
fir。tT搬e語器とs　XCεεet三識rJ馬蠕xi鑑鍵躍PR：r藩e2u温；2？
cca．　1502－1448　BC．　The　locality　is　somewhere　in　‘‘Syrial陥　which　is
probably　the　later　Pales“ヒine，　or　Iくanaan．
　　　　　For　the　Aiqospotamoi　meteorite　one　quessses　405　BC，　or　ゴust
before，　because　the　Battle　of　Aiqospotamoi　was　in　Sep．　405．　How－
ever　Strabo　mentions　a　llstone　showerll　in　the　time　of　the　Persian
War　［13］，　so　in　cca．　480　BC．　This　statement　directly　contradicts
to　Plutarch，　who　tells　七hat　Anaxaqoras　l‘predicted‘’　the　event　in
the　sense　that　prev工ously　said　that　a　celestial　body　Inay　drop　out
of　its　position．　But　Anaxagoras　worked　in　the　time　of　Pericles，
and　propaqated　his　astronolnical　ideas　about　　430　BC．　So　either
Plutarch　is　wronq　and　Anaxagoras　did　no七　predict　but　explained
the　event，　or　Strabo　is　wronq　and　it　happened　not　durinq　the　Per－
sian　War　　（480　BC）　but　durinq　the　Pelloponesian　War，　so　in　cca．
405　BC．　My　quess　is　that　the　second　mis“ヒake　is　easier　to　explain，
since　Persia　was　involved　into　the　final　struqqles　of　the　Pello－
ponesian　War；　one　may　consult　further　with　Refs．　14　and　15．　As
for　the　location　the　villaqe　of　Aiqospotalnoi　had　vanished　before
the　aqe　of　Strabo，　btf七　archeoloqists　can　locate　the　place．　工t　is
almost　exactly　west　from　Gelibolu，　Turkey．
　　　　　The　time　of　．the　fall　of　the　celestial　obゴect　in　Ephesos　is
unknown．　工t　can　be　much　older　than　the　tilne　of　St．　Pau1．　Ephesos，
on　the　nalne　Apasas，　seems　to　have　been　capitol　of　the　Western
Anatolian　kinqdom　Arzawa　［16］．　Gree］くs　reached　Ephesos　in　the　Io－
nian　migration，　traditionally　put　to　and　after　1077　BC，　and，　ac－
cordirlg　to　Pausanias，　ousted　the　local　Iくarians　and　Leleqs，　but
Inade　an　aqreelnent　with　the　natives　around　the　temple　of　the　local
qoddess．　She　Inay　have　been　the　Karian　fertility　qoddess，　because
in　the　classical　times　virqin　Artelnis　had　fertility　aspects　in
Ephesos．　工f　so，　then　cult　and　cultic　obゴects　were　continuous　at
the　conquest．　We　know　of　two　comple七e　renovation　（Metaqenes　about
550　BC　and　Deinocrates　in　334　BC，　but　they　did　not　have　reasons
to　influence　the　cultic　obゴects．　Herostratos　in　357　BC　burnt，the
瓢1：も。蠕t。』’g。蕊鵠ご認題゜三fb霊、批m盤：n8蒜’B5三e；話゜［蓋6

0bゴect　may　have　been　put　into　the　temple　in　any　tilne　（most　proba－
blヱbef。re　the　classica1　Greek　ages）・
　　．　Attila　l　s　sabre　must　have　been　foun亘，　between　445　and　448　AD，

most　probably　somewhere　on　the　Great　Hunqarian　Plains．　Before　445
A七tila　l　s　brother，　Buda，　was　Great　Kinq，　so　the　celesrtial　sword
would　have　gone　to力力η．

7・　THE　FATES　OF　TH8　0BJECTS
　　　　　Most　probably　Thotmes　工工工ls　meteorite　was　never　collected．
If　it　existed，　it　must　have　been　larqe　for　size，　so　excavations
may　unearth　　it　together　with　the　military　calnp；　七he　material
would　be　unique　enough　to　recoqnise　it．
　　　　　As　for　the
had　been
beinq　displayed
　　　　　Nothinq　is
in　Ephesos，　but

preserved
Alqospotamol　meteorite，　Plutarchos　tells　that　it
　　　to　his　years　（end　of　lst　century　AD）　and　was
non　Chersonesosl‘．　Nothinq　more　is　known．
known　about　the　extraterrestrial　Artemis　statue
it　was　in　the　Artemision．　Well　after　the　episode
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of　St・　Paul　the　city　and　七he　temple　was　damaqed　by　an　earthquake，
and　later　Emperor　Theodosius　forbad　its　use　in　389　AD．　Afterwards
some　of　the　ruins　were　used　in　the　Haqia　Sophia．　Wood　found　the
ruins　in　1869　AD，　and　excavatiorls　started　there．　工七　seems　that　no
extraterrestrial　matter　has　beerl　found　up　to　now，　but　the　site　is
exactly　located．　工t　isワ　of　course，　quite　possible　tha七　the　last
priestess　carried　away　the　holy　relic．
　　　　　Atillals　Sabre，　as　We
buried　sabre　or　a　new　one
the　sabre　could　be　decisive．
the　Kinql　his
qreat七ask　of
sabre　apPeared
the　Hunqarian
daughter　of
von　Nordheim，
Merseburq，
in　the　Annalen
　　　　　　hunC　lpsum

コ　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　コ

1rl　necem
bachatus
qui　et　Gothi
archaeology’
sword，　in　the
frOln　Harun　al
comes　from
on　it，

tent．
　　　　　So　no

still　all　the

Yaroslav

　　　　　　　　　　　　　　saw，

　　　　　　　　　　　　　from

　　　　　　　　　　　　　　The

grave　has　not　yet
Hunqarian
　in　Hunqary　which
Royal　Court．　The

　　　　　　工　of　Kiev

　Duke　　of　　Bavaria．

　of　Lambert　of
　　　　　　　　　　　　　　　　■

archaeoloqy・

　　　may　have　been　either　an　old，
　　sky－meta1・　Chemical　analysis　of
　　sabre　may　have　been　buried　with
　been　found，　which　is　an　old　and
　　　　　　HoWever　6　CentUries　later　a
　was　regarded　as　At七ila　l　s　one　by
　　widow　of　Andrew　I，　Anastasia，
gave　it　in　1063　as　a　qif七to　Otto
　　Hence　it　went　to　Leopold　von

　　　　wholn　　　　　　　　　　　　　　　　　　accidentally　ln　1071　as　reported

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Hersfeld　［17］：　llNotatum　autem　est

　　　　gladium，　　　　　famoslssimus　quondam　rex　Hunorum　Attila
　　chrlstlanorum　atque　　　　excidiuln　Galliarum　hostiliter　de－
　　fuerat．．．Leqitur　　　　　　　de　hoc　gladio　in　Gestis　Getarum，
　　　　　　dicuntur，　quod　Martis　quondam　fuerit，．．．ll．　Hunqarian
　　　　　ldentified　the　object　　［18］：　it　is　a　sabre，　not　a
　　　　　　　　Scha七zkammer，　Vienna，　solnetimes　believed　to　come
　　　　　　　　Rasid．　Hunqarian　historians　doubt　that　it　really
　　　　Attila．　To　my　knowledqe　no　chemical　analysis　happened
therefore　up　to　now　nothinq　is　krlown　about　its　nickel　con一

successful　iden七ifica七ion　of　七hese
　　events　are　of　historic　interest．

me七eori七es　exists．

REFERENCES
［1］

［2］

［3］

［4］

「
■
」
「
I
J

5
6

r
L
［
［7］

［8］

［9］

［10］

［11］

［12］

［13］

［14］

口5］
［16］

［17］

［18］

L．　1くa】くosy：　Terln6szettudomanyi　K6zl6ny　XCV，　373　（1964）
J．Klima：　Lid6　Mezopotalnie．　Orbis，　Praha，　1976
工．　E．　S．　Edwards：　Hieratic　Papyri　of　the　Bri七ish　Museum．
工V．　Oracular　and　Alnuletic　Decrees　of　the　Late　New　kingdom　工一
工工　1、ondon，　1960．　（1．　2　1工．　1．，　British　Museum　10083　14－16）

K．　Sethe：　Urkunden　der　aqyp七ischen　Alterヒulns　工V，　1238，
　　コ　　　　　　　　　コ

Lelpzlg，　1905－08
A．　Erman：　Z．　Aeqypt．　Sprache　u．　Altert．　XL工工工，　1　（1906）
L．　Kakosy：　Eqyip七〇mi　6s　an七ik　csillaqhit．　Akad6miai　Iくiad6，
Budapest，　1978．
J．　Kinqston　Bゴorkman：　Meteoritics　8，　91　（1973）
Plutarchi　vitae　parallelae　（Lys．　12）．　Teubner，　Leipziq，　1892
Priscos　Rehetor：　Fraqm．　8．　in　C．　MUIIer，　Fraqmenta
Historicorum　Graecorum工V，　Paris，　1851
Jordanes：　Getica　XXXV，　183　in　Monulnenta　Germaniae　Historica
（ed．　Th．　Mommsen）　V．　1
Ammianus　Marcellinus，　Res　qestae　（XXXI，　2，　23），　ed．　by　C・　U・
Clarck，　Berlin，　1910－15
C．　Saqan：　Broca，s　Brain．　Ballantine　Books，　New　York，　198
H．L．　Jones：　Geoqraphy　of　Strabo，　London　1917　V工工Fraq・　56
Aristo七1e：　Meteoroloqica；　1，　7
Pliny：　Naturalis　Historia　2，　58－59
A．Goe七ze：Die　Armalen　des　Mursilis．　Mitt．　Vorderasiat－
Aeqip七．　Gesell．　38，　1　（1933）
1、amper七us　Hersfeldensis：　Annalen．　See　七he　next　reference・
Z．　T6th：　At七ila’s　Schwert．　Akad．　Wiss．　Budapes七，　1930

一 147一



　　　　　GENESIS　OF　DIAMONDIFEROUS　MINERAHZAT10N　IN
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　METEORITES

　　　Alexey♂L　Marakushev，01ga　B．　Mitreikina，　Nina　G．　Zinoviev式
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　and　L・ev　B．　Granovsky

Department　of　Petrology，　Faculty　of　Gedlogy，　Moscow　State　University，

　　　　　　　　　　　　　　　LerUn　Gory，　Moscow　119899，　Russia

Detection　of　micr㏄rystalline　aggregates　of　diamonds　in　different　types　of

chondrules　has　been　a　considerable　achievement　in　studies　of　meteoritic
materials．　Until　then，　diamond　has　been　found　only　in　iron　meteorites　and

ureilites（pyroxene－olivine　primitive　achondrites）．　Noteworthy　are　the

genetic　relationships　between　diamond－bearing　carbonaceous　chondrites
（C3）and　ureilites（with　high　diamond　contents）in　the　context　of　the

diamond　genesis　problem．

Comparison　of　the　diamondiferous　mineralization　of　both　meteorite　types

shows　their　similarity　in　many　respects．　Chondrite　diamonds　are
character靴zed　by　high　concentration　of　such　gases　as　hydrogen，　nitrogen，

helium，　and　other　noble　gases．　It　is　necessary　to　note　that　these　gases　are

anomalous　in　the　isotopic　compositionS．　Fluids　occur　as　numerous
microinclusions　in　the　diamond　grains，　so　that　the　volume　density　of　the
diamond　is　reduced　to　2．29／cm3，　whereas　th6　usual　diamond　density　is　3．5

9／cm3．　The　ureilite　diamond　also　carries　abundant　fluid　microinclusions．

The　fluid　phases　of　the　C3－chondrite　and　ureilite　diamonds　are
approximately　the　same　in　the　concentrations　and　composition　of　noble
gases．　This　similarity　is　likely　to　extend　to　other　gases，　such　as　hydrogen

and　hydrocarbon．　This　similarity　is　also　apparent　from　the　influence　of

fluid　on　the　olivine　and　pyroxene　of　ureilite，　which　causes　the　origin　of

their　diamondiferous　mineralization　in　the　form　of　veinlets　containing，　in

addition　to　diamond，　lonsdaleite，　graphite，　kamacite，　daubreelite，　troilite，

cohenite，　perryite，　and　moissanite．

Their　formation　was　accompanied　by　the　recrystallization　of　olivine　and

pyroxene　under　the　influence　of　hydrogen　fluids，　which　had　been
produced　by　iron－carbon－hydrocarbon　melts　intruding　the　ureilite　along

the　fractures　and　grain　boundaries．　Thus，　process　was　accompanied　by

magmatic　replacement［1，2】．　The　olivine　recrystallization　is　described　by
the　reaction：

2Mg　1．5FeO．5SiO4十H2＝Mg2SiO4十MgSiO3＋Fe（native　iron）＋H20
Newly　formed　native　iron　contains　no　nickel，　by　contrast　to　kamacite　from

diamond　bearing　veins．

The　kamacite　sometimes　dominate　over　graphite　phase，　but　usually　the

graphite　phase　dominates．　Systematic　occurrence　of　drop－1ike　kamacite

separations　in　graphite，　and　sometimes，　in　the　diamond　proves　their
magmatic　genesis　and　reflects　the　liquid　immiscibility　of　the　melts．　The
diamond　is　the　first　phase　to　crystallize．　It　forms　euhedral　crystals　on　vein

boundaries．　Graphite　occurs　in　the　central　parts　of　the　veins　and　bears

captured　kamacite　drops　（sometimes　dumbbell－shaped）　with　fine
inclusions　of　cohenite．　The　kamacite　drops　are　surrounded　by　daubreelite
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and　perryite　rims．　The　examined　meteorites　Novo－Urei，　Dyalpur，　Havero，

Kenna，　and　Y－74659　carry　no　mutual　replacement　textures　of　diamond
and　graphite．　These　minerals　sequentially　crystallized　from　a　carboniferous

melt．　This　predetermined　the　crystallization　conditions，　which　were　close

to　the　diamond－graphite　P－T　curve．　The　high－pressure　conditions　of　the

origin　of　ureilites　is　evident　from　tiny　pyrope　grains．　We　were　the　first　to

discover　this　mineral　in　meteorites．

Hence，　studies　of　meteorites　have　revealed　complex　nature　of　their
diamondiferous　mineralization，　which　is　typical　of　ureilites　the　carbon－

kamacite　fluid－melt　phase．　The　latter　probably　concentrated　in　the
intemal　parts　of　the　parental　planets　during　their　immiscible　splitting．

Later，　the　melt　intruded，皿der　the　effect　of　the　high　ambient　pressure，

into　the　external（ureilitic）planetary　envelopes．　These　specific　features

further　accentuate　the　similarity　between　diamond　in　ureilites　and
chondrites，　which　is　restricted　not　to　silicate　chondrules　but　rather　to

carbon－and　nickel－iron－rich　（kamacite）groundmass．　The　pervasive
assemblage　of　carbon　and　kamacite　emphas泣es　the　similar　nature　of
diamond　in　chondrites　and　ureilites，　on　the°one　hand，　and　iron　meteorites，

on　the　other．

Substantiated　was　the　two－stage（I　and　II）evolution　model　of　the　parental

planets　of　meteorites：1－under　a　high　pressure　of　the　hydrogen　envelopes

in　progressively　more　reduced　environment　and　II－after　migration　of
these　envelopes　under　increasingly　oxidized　conditions．　The　model
accounts　for　the　relict　nature　of　the　diamondiferous　mineralization　of

chondrites，　which　is　related　exclusively　to　the　earlier（1）stage　of　the

planetary　evolution．　The　increasing　hydrogen　influenee　on　the　molten
meteorite　material　during　this　stage　explains　the　simultaneous　occurrence

of　the　diamondiferous　mineralization　and　isotope　anomalies　in　chondrites・

This　parallelism　relates　the　origin　of　chemical　compounds　with
anomalously　low　oxidation　grades　of　metals（SiO，　SiH2，　SiCl2・etc・）to

reactions　like　SiO2十H2＝SiO十H20　and　the　like．　These　reactions　result
in　the　origin，　together　with　diamond，　of　silicates　anomalously　enriched　in

isotopically　light　oxygen，　for　example

2MgO十2SiO十CH2十CO＝Mg2SiO4十SiC（moissanite）十
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　＋C（diamond）十H20

The　assemblage　of　diamond　and　moissanite（SiC）in　chondrites，　along　with

the　occurrence　of　native　silicon，　provides　evidence　for　the　participation　of

such　reactions　in　diamond－forming　processes．
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Re－evaluation　of　Enstatite－01dhamite　Geothermometer：

　　　　Formulation　and　the　ApplicaUon　to　E－chondrites

Satoshi　MATSUNAMI　and　Takako　SATO

Department　of　Earth　Sciences，　Miyagi　University　of　Education，　Aramaki－Aoba，

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　sendai　980／Japan

Enstatite　chondrites　give　clues　to　ullderstallding　all　environment　of　the　primitive

solar　nebula　that　is　distinct　from　that　where　ordinary　and　carbonaceous　chondrites

were　formed．　The　Enstatite－01dhamite　Geothermometer（EOG）proposed　by　Larimer

and　Buseck（1974）is　a　useful　tool　to　determine　their　formatioll　conditions（T，　PO2

and　PS2），　showing　that　they　are　the　products　of　extreme　reducing　conditions　during

metamorphic　equilibration（T＝640－840°q　PO2＝10’28－10－37atm）．　However，　in　the　model

of　Larimer　and　Buseck（1974），　uncertainties　of　activiずcoefficients　of　Si　in　kamacite

and　CaSiO3（Wo）compone旦gn　enstatite　lead　to　an　uncertain取of＋－150°C　in　the

calculated　equilibrium　temperatures・

　Foge1ε餉1．（1989）conducted　a　re－evaluation　of　thermodynamic　foundation　of　the

EOG　in　detail．　They　revised　activity　coe正ficient　of　Si　in　kamacite　using

thermochemical　data　of　Sakao　and　Elliott（1975）．　And　they　formulated　the　model

using　CaMgSi206　as　the　Ca－rich　component　in　enstatite：｛2CaMgSi206（en）＋S2＝2CaS

＋2MgSiO3＋2SiO2（qtz）＋021，　assuming　thaht　behaves　as　a　symmetric　regular

Margules　solution．　With　an　appropriate　constraint　of　the　Margules　interactioll

parameter（wGニ52　kJ／mol），　they　obtained　metamorphic　temperatures　o正EL6

chondrites　greater　than　about　1000°C，　ranging　from　981°C　for　Yilmia　to　1068°C　for

Blith6eld．　However，　their　assumption　that　the　value　of　WG　is　approximately

constant　in　the　range　of　the　metamorphic　temperatures　is　not　reasonable．

　In　the　present　study，　we　revise　the　EOG　based　on　the　basically　similar

conSiderations　to　Fogelθ垣1．（1989），　except　for　treatm，ent　of　Ca－rich　component　in

enstatite・We　use　CaSiO3　as　Ca－rich　componellt　in　enstaUte，　as　originally　selected　in

the　model　of　Larimer　and　Buseck　Although　they　used　tl、ermodynamic　data　of

CaSiO3（triclinic）to　evaluate　equihbrium　constant　of　the　reaction：【2CaSiO3（opx）＋S2

＝2CaS＋2SiO2＋02L　we　estimate　the　equilibrium　constant　using　the　following

additional　reaction：ICaSiO3（opx）＝CaSiO3（cpx）1．The　thermodynamic　data　oHhe

reaction　and　activity　coefficient　of　CaSiO3　in　enstatite　are　obtained　from

experimental　data　for　opx／cpx　phase　equilibria　in　the（Mg，　Fe，　Ca）SiO3　system．　We

adopt　the　ternary　solution　model　derived　by　Grafchikov　and　Fonarev（1988）．　They

presented　emplrical　equations　for　mixing　properties　of　En，　Fs，　and　Wo　components
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in　coexisting　opx－cpx　pair　and　the　standard　Gibbs　free－ellergy　change　for　the　above

reaction．　In　addition，　their　equations　were　corrected　to　fit　recent　experimental　data

for　the　En－Di　system　at　l　atm（Carlson，1988）．　Final　expression　for　equilibrium

temperature　in　the　modified　EOG　is　as　follows：

　　　　　　　　　8454＋18300X，、＋173・56（X。、°px）2＋7184X。、°pxX，，°px

TIKl
　　　　　　　　l・84＋21・gX，，＋6・30X、、－1・gX、、－21・gX。。°px－0・26（X。，°px）2＋6・30XM、°pxX，。°px

wh・・e　X，．　a6d　X，、　a・e　m・1・f・acti・n・・f　Fe　and　Si　in　k・macit・，・e・pectiv・ly；X。，°px，

XF。°Px，　and　Xc。°Px　are　mole　fractions　of　En，　Fs，　and　Wo　components　in　enstatite（opx），

respectively・

Using　this　equation，　we　estimate　equilibration　temperatures　for　15　enstatite

chondrites．　Mean　chemical　compositions　of　enstatite　and　kamacite　used　in　the

calculation　were　adopted　from　Keil（1968），　except　for　Eagle（EL6）．　The　compositional

data　for　Eagle　were　determined　using　the　SEM－EDS　system　of　Miyagi　University　of

Education．

The　calculated　results　are　quite　in　good　agreement　with　those　of　Fogelεfα1．（1989）．

Equilibrium　temperatures　for　EL6　chondrites　determined　via　the　present　method

range　from　1006°C　for　Eagle　to　lO67°C　for　Blithfield，　indicating　that　EL6　chondrites

experienced　metamorphic　temperatures　of　greater　than　1000°C．　This　means　the

formation　of　a　metal－sulfide　liquid　during　metamorphism　in　the　parent　body　of　EL

chondrites．

References：Carlson　W．D．（1988）：んη．　Miπε7η1．73，232－241．／Fogel　R．A．　e已1．（1989）l

GC453，2735－2746．／Grafchikov　A．A．　and　Fonarev　V．L（1988）：Gεoc11αη輌sf7y　1∫1f．24，

89－99．／Keil　K．（1968）：1GR　73，6945－6976．／Larimer　J．w．　and　Buseck　P．R．（1974）：GC4

38，471－477．／Sakao　H．　and　Elliott　J．F．（1975）：Mεfα11．　Trαπs．　A　6A，1849－1851．

Table　1．　Metamorphic　temperatures　of　15　enstatite　chondrites　determined
　　　　　　　via　the　modified　enstatite－oldhamite　geothermometer

Meteorite T　e Tem　erature°C
Adhi　Kot
Indarch

Kota－Kota
Abee
St．　Sauveur
St．　Mark’s

Eagle
Ufana
Atlanta

∫alh　deh　Kot　Lalu

Khairpur

Daniers　Kuil
Hvittis
PiUistfer

Blith｛元eld

出
磁
田
田
田
田
“
“
“
“
伍
“
“
“
“

E
E
E
E
E
E
E
E
E
E
E
E
E
E
E

881
1029
983
820
819
828
1006
1025
1014
1019
1020
1023
1019
1025
1067
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YAHATO－86789：　A　THERHAI、LY　HETAMORPHOSED　CH－LIKE　CARBONACEOUS　CHONDRITE

Matsuoka，　K．，　Nakamura，　T．，　Nakamuta，　Y．　and　Takaoka，　N．

Department　of　Earth　and　Planetary　Sc　i　ences，　Facuity　of　Scence，　K面shu　University，

Hakozak　i，　Fukuoka　812－81

INTRODUCTION

　　　CI　and　CM　carbonaceous　chondr　i　tes　are　primitive　meteor　i　tes　but　are　known

to　be　affected　by　secondary　aqueous　alteration　［1］．　Recently，　several

Antarctic　carbonaceous　chondrites　with　CI－CH　affinities　were　revealed　to　have

experienced　mild　thermal　metamorphism　after　aqueous　alteration．　They　include
Bergica（B）－7904，　Yamato（Y）－793321，　Y－82162　and　Y－86720　［e．9．　2－6］．　They　are

very　important　samples　to　carry　distinct　imformation　about　more　advanced

material　evolution　processes　than　usual　CI－CH　chondrites　in　the　early　solar

system．　We　here　present　results　of　our　electron　microscope　and　X－ray　study　of

the　Y－86789　meteorite，　which　has　been　classified　as　carbonaceous　chondrite

［7］．　We　found　that　the　meteorite　predominantly　comprises　of　dehydrated

phyllosilicate，　thus　we　conc111ded　that　it　is　a　new　member　of　thermally

metamorphosed　carbonaceou合．　chondrites　with　CI－CM　affinities．

ANAI、YTICAI、　METHODS

　　We　made　a　polished　thin　section　and　a　polished　section　from　a　chip　of　the

Y－86789　meteorite，　and　studied　them　with　an　optical　microscope　and　an　EPMA．　A

portion　of　matrix　（～　100μm　X　lOOμm　X　100μm）　was　removed　from　a　meteorite

chip　and　X－ray　diffraction　was　measured　with　a　Gandolfi　X－ray　camera．

GENERAL　PETROGRAPHY

　　　Y－86789　consists　in　major　part　of　dark　brownish　to　black，　fine－grained

matrix，　but　there　are　also　considerable　amounts　of　non－matrix　objects；

translucent　replaced　chondrules　and　opaque　isolated　minerals．

　　　Replaced　chondrules　show　subrounded　or　irregular　outlines，　and　range　in

size　from　a　few　tens　of　microns　to　a　few　millimeters．　They　exhibit　we11－

prg§erved　accretionary　dust　mantles　similar　to　those　observed　in　CM

chondrites．　The　modal　proportion　of　the　replaced．chondrules　is　13．8　vo1％．

This　value　is　apParently　higher　than　that　of　CI　chondrites　and　is　in　the

range　of　CM　chondrites　［8］．

　　　Isolated　minerals　are　mainly　Fe－sulfide　（troilite）　and　Fe－Ni　meta1

（taenite　and　kamacite），　and　disperse　throughout　the　matrix．　Some　Fe－sulfide

grains　have　an　euhedral　lath－like　morphology，　which　are　sometimes　up　to

several　hundreds　of　microns　in　l　ength．　While　others　are　i　rregularly　shaped

grains，　which　are　smaller　than　a　few　tens　of　microns．
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REPLACED　CHONDRUI、ES

　　　Replaced　chondrules　consist　mainly　of　l）rownish，　translucent　materials　with

variable　amounts　of　opaque　minerals．　The　translucent　minerals　show　fibrous

texture　which　is　reminiscent　of　phyllosilicates．　The　opaque　minerals　are

mainly　Fe－sulfide　（troilite）　and　Fe－N　i　metal　（taenite　and　kamac　ite），　and　the

minor　mineral　is　iユmen元te．　Some　of　replaced　chondru　les　preserve　their

original　shapes　and　texture　including　Porphyritic　and　barred　texture，

although　no　anhydrous　silicate　minerals　such　as　olivine　or　pyroxene　of

optically　visible　s　ize　are　observed，　suggesting　that　primary　olivine　in

chondrules　has　been　completely　altered　to　phyllosilicates　by　extensive

aqueous　alteration．　The　phyllosilicate－1ike　replacement　products　are　rich　in

Si，　Hg，　Fe　and　AI　and　contain　minor　Na．　Chemical　compositions　of　the

phyllosilicate－like　materials　mainly　fall　between　the　set’pentine　and　saponite

solid　solution　lines　in　a　Fe－Si－Hg　ternary　diagram　（Fig．　1－a），　suggesting

that　the　phyllosilicate－like　materials　may　be　a　mixture　of　serpentine－　and

saponite－type　phyllosilicates．　However，　analytical　totals　of　phyllos　i　l　icate－

1ike　materials　tend　to　be　considerably　higher　than　phyllosilicates，

suggesting　that　they　were　dehydrated　and　partially　altered　to　anhydrous

phases　by　mi　l　d　thermal　metamorph　ism

　　　Some　replaced　chondrules　showing　irregular　outline　are　rich　in　Ca　and

thier　chemical　conpositions　show　mixture　of　phyllosilicate　and　Ca－carbonate．

this　implies　that　small　particles　of　Ca－carbonate　exist　in　them．

HATRIX

　　型latrix　also　cons　ists　of　phyllolicate－1ike　materials　which　are　dehydrated．

Chemical　compositions　of　the　phyllosilicate－1ike　materials　mainly　fall

between　the　serpentine　and　saponite　solid　solution　lines　in　a　Fe－Si－Mg

ternary　diagram　（Fig．　1－b），　although　parts　of　them　concentrate　on　the

serpentine　solid　solution　line，　suggesting　that　the　phyllosilicate－1ike

materials　in　matrix　originally　comprised　major　serpentine　and　minor　saponite

components．　Portions　surrounding　isolated　Fe－sulfide　grains　become　more　or

less　Fe－rich　without　variation　in　Hg／Si　ratios，　suggesting　that　they　resulted

from　diffusion　of　the　tiny　Fe－bearing　Phases　（Fig．　1－b）．　These　Fe－rich　halos

are　several　to　a　few　tens　of　microns　wide．

　　　X－ray　measurement　reveals　that　matrix　consists　mainly　of　olivine　and

troilite，　and　minor　amounts　of　taenite　and　kamacite．　Basal　reflections　of

olivine，　however，　show　unusual　broaden　ing．　No　refrection　of　phy　l　los　i　l　icate

mineral　is　recognized．　This　broadening　Probably　results　from　reflections　of

imcompletely　transformed　phyllos　i　l　icates．　All　these　results　suggest　that

almost　all　phyllosilicate　materials　are　metamorphosed　to　secondary　olivine　by

thermal　metamorPhism．
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SIHII、ARITY　TO　Y－86720

　　　B－7904，　Y－793321，　Y－82162　and　Y－86720　are　known　as　unusual　Antarctic

carbonaceous　chondr　ites　［e．9．　2－6］，　since　they　show　many　characteristics

indicat　ing　that　they　underwent　metamorphic　heating　after　aqueous　alteration

on　thier　parent　bodies．　We　recognized　the　same　characteristics　in　Y－86789　in

this　study．　Y－86789　is　most　similar　to　Y－86720　in　the　four　meteorites　on

petrographical，　mineralogical　and　compositional　details：　existence　of

replaced　chondrules，　accretionary　dust　mantles，　euhedra工　sulfide　laths，　Ca－

carbonate　and　secondary　olivine，　opaqtle　mineral　compositions　aJld　the　absence

of　primary　olivine，　These　simi　larities　suggest　that　Y－86789　and　Y－86720　are　a

pair．
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Introduction．

　　Angrites　are　a　group　of　basaltic　meteorites　distinguished　by　very　early　fbrmation　ages（e．g．，Nyquist　et

aL，1994），　strong　depletion　in　volatile　elements（e．g．，　Mittlefehldt　and　Lindstrom，1990），　an　unusual　min．

eral　assemblage（including　fassaitic　pyroxene，　Ca－rich　olivine，　and　anor也ite　that　is　nearly　Na一丘㏄，　e．g．，

McKay　et　al．，1988a，1990）and　fbmation　under　oxidizhlg　conditions（McKay　et　a1．，1994）．　Tbe　group

consists　of　fbur　meteorites，　One丘om　Brazi1（Angra　dos　Reis），　and　three丘om　Antarctica（LEW　86010，

LEW　87051，　and　Asuka　881371）．　Because　these　samples　record　magmatic　activity丘om　the　earliest　history

of也e　solar　sys缶m（e．g．，Nyquist　et　a1．，1994），　it　is㎞po蜘t　to　leam卵much　abou紬eir飴㎜tionお

possible．

　　AIlgra　dos　Reis　was　the　first　angrite　to　be　recogllized，　but　it　is　in　may　ways　atypicaL　It　is　dom迦ted　by

coarse－gramed］』saitic　pyroxene，　and　has　generally　been辻1terpreted　as　a　pyroxene　cumulate（e．g．，Prmzθ’

α1．，1977，but　see　Tre㎞an，1989，　fbr　another　inte印retation）．　Its　m∬1erals　are　quite　homogeneous，　suggest’

㎞gextensive　subsolidus　equilibration．　In　this　respect，　it　has　a　signi丘cantly　dif飴rent　petrogenetic　history

丘om　the　Antarctic　angrites，　and　is　dif6cult　to　relate　to　the　other　samples　except　in　the　broadest　terms．

Hence　we　will　not　consider　it負1rdler　i11廿Us　abstract．

　　III　contrast，　the　Antarctic　angrites　clearly　represent　crystallized　melts　with　only　a　limited　amount　of

c巧stal　accumulation．　Moreover，　they　have　been　s呵ected　to　much　less　subsolidus　equilibration　than　Angra

dos　Reis．　LEW　86010　is　a　coarse－grained．granular　aggregate　ofらssaitic　pyroxene，　olivine，　and　anorthite，

融c職1s　r加g㎞gup　to－6㎜msize（θ．g．，McKa声1．，1988a）．　lts　oli疏㎞been☆rongly硫cted
by　subsolidus　processes，　mcluding　complete　homogenization　of　primary　igneous　zoning　and　exsolution　of

ldrschsteinite　lamellae（ag．，MU（ouchiθ’α1．，1995b）．　However，　its　pyroxene　retains　pnmaW　zoning

（Cro斑孤dMc陥y，1994）．　LW　87051is　po中騨c㎞te珈re，唖01We　phenocゆup　to　O．5㎜
set　m　a　f五1e－gramed　hltergranular　groundmass　of　elongate　euhedral　anordUte　and　mterstitian』saitic

pyroxene，　Fe一亘ch　olivine，　kirschste㎞te，　and　accessory　phases（θ．g．，McKay訂α1．，1990）．　Asuka　881371　is

ophitic　in　tex加re，　widl　large　o1Mnes　distnbuted　in　a　groundmass　very　similar　in　mmeralogy　to　LEW

87051（Ya孤ai，1994）．　Neither　Asuka　881371nor　LEW　87051have　undergone　signi6cant　subsolidus

equilibration．

　　hl　this　abstract，　we　present　new　data　on　mineral　compositions　in　Asuka　881371，including　minor　and

trace　elements，　compare　these　data　with　similar　data　fbr　LEW　87051，and　use　results　of　our　experimentaI

crystallization　studies　of　analog　angrite　compositions（McKayθτα1．1988b，1991）to　develop　a　petroge・

netic丘amework　fbr　these　samples．

Samples　and　Analytical　Technique．

　　Petrographic　observations　of　Asuka　881371　were　made　on　a　polished　thin　section　supplied　by　the　cura－

torial　laboratory　ofthe　NASA　Jo㎞son　Space　Center　as　part　of　a　consortium　study　organized　by　the

National　hlstitute　of　Polar　Research，　Japan，　and　lead　by　P．　Warren．　Samples　of　LEW　86010　and　LEW

87051were　provided　by　the　Meteo亘te　Wor㎞g　Group　as　pa就of　consoπium　studies　led　by　G．　McKay．

　　Backscattered　electron　images，　elemental　maps，　and　quantitative　wavelength　dispersive　analyses　were

perfbmled　on　a　JEOL　JXA840　scanning　electron　microscope（Mineralogical　Inst．，　Uhiv．　of　Tokyo），　JEOL

733electron　probe（Ocean　Research　hlst．，　Univ．　of　Tokyo），　JEOL　8600　Super　Probe（GeoL　hlst・，　Uhiv・of

Tokyo），　Cameca　Camebax　electron　microprobe（NASA　Johnson　Space　Center），　and　Cameca　SX－100　elec・
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　mledtron　microprobe（NASA　Jo㎞son　Space　Center）ushlg　standard　techniques．　SIMS　analyses　were　perfb

on　a　Cameca　IMS－3fion　microprobe，　using　experimental　procedures　similar　to　those　given　by　Zinner　and

Crozaz（1986）。
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晒neralogy　and　Petrology．

　Asuka　881371　was口Utially　described　by　Yanai（1994）．　Additional　details　of　the　petrography　of　this

sample　are　given　by　Mikouchi　e’αL　elsewhere　in　this　vo1㎜e．　Here　we　fbcus　mainly　on　mineral　cores　that

might　contai110fo㎜ation　about　the　melt　composition　at　the　begim血g　of　c】rystallization　of　each　minera1．

　　01ivine．　As　reported　by　Yanai（1994），　olivine　in　Asuka　8813710ccurs　in　three　textural　types：L，arge

porphyritic　grams，　euhedral　groundmass　gra血s，　and口1terstitial　groundmass　gra迦、　Our　section　of

趣吻881371co舳s　seven　la㎎e（up　to－2㎜across）poΨh担tic　oli曲e　c碑ls曲twe　mteΨret邸
xenocrysts．　Analytical　data　fbr　these　olivhles　are　shown　m　Fig．1．These　crystals　are　remarkably　di丘erent

in　composition丘om　the◎ores　of　euhedral　groundmss　olivines（also　shown　in　Fig．1）．　Moreover，　the　la㎎e

olivines　are　very　homogeneous　within　each　individual　crysta1，　except　fbr　distinct　rims　that　are　enriched㎞

Fe　and　appear　to　be　in　a　reaction　relationship　with　the　surrounding　melt．　h　additio隅there　are　distinct　di玉

丘rences　in　composition丘om　one　crystal　to　another，　We　believe　that　the　clear　reaction　relationship輔th　the

surrounding　melt，　the　homogeneous　nature　of　each　crystal，　and　the　large　dif琵rences　ih　composition　between

crystals　provide　strong　supPort　fbr　the　xenocrystic　origm　of　these　oliv辻1es．　The　source　of　these　xenocrysts

is　an　important　clue　to　the　petrogenesis　of　this　sample　that　remahls　to　be　deciphered．

　　Fig．1also　shows　the　cores　of　the　porphy冠tic　olivine　cryst破吐om　LEW　87051．These　are　all　dcher　m

Mg　than　the　groundmass　olivines丘om　Asuka　88137LAIthough　we　believe　that　most　of　the　porphyritic

LEW　8705101ivines　crystallized丘om　the　groundmass　melt，　a允w　of也em　contain　cores　that　are　more　Mg・

and　C団c瓦and　less　Ca－dch　than　the呵odty　of　the　po叩hy冠tic　olivine　cores．　We　had　previously　sug－

gested　that　these　cores　are　xenocrysts（e．g．，Jurewicz　and　McKay，1993；Mikouchi　erα1．，1994，1995a）．

The　clear　xenocrys6c　nature　ofthe　large　oliv01es　m　Asuka　881371supPorts　this　conclusion．　The　olivmes　m
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Fig．1．Cr，　Ca，　AI，　and　Y　vs　mg’（＝molar　Mg／Mg＋Fe）fbr　olivines　in　Asu1（a　881371and　LEW　8705LXenoc巧sts廿om

Asuka　881371are　v斑y　homogeneous　wi血n　individual　grains，　but　show　large　vadations廿om　grain　to　grain．　We　also　in・

terpret　the　most　Mg－rich　olivines　hl　LEW　87051　as　x㎝oc巧sts．　hl　bo也samples，　the　xenoc！ysG　tend　to　be　much亘cher　in

Mg　and　Cr　and　poor〔x㎞Ca　and　Y　than　the　olivmes　dlat　grew廿o加he　melt．　Ca　and　Y　are　s仕ongly　correlated　in　all　the

oli曲es．　N㎜㎞s　beside　diamo頑㎞dicate　w垣ch　of也e　7　xenoc呼analysesΦey　are廿om．
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L］EW　87051and　Asuka　881371　are　discussed　in

greaOer　dCta通by　Mikouchiθ’αL　elsewhere　in　this

vo1㎜e．

　　Pyroxene．　Pyroxene㏄curs　as　aぬedral　gra汕

interstitial　to　plagioclase　in　both　AsUka　881371　and

LEW　87051．Pyroxenes　are　strongly　zoned丘om　core

to頑with　Fe　and　Ti　mcreasing，　and　Mg　and　Cr　de－

creashlg　towards　the　r口ns（Fig．2）．　These　trends　are　as

exp㏄ted　because　pyroxene／melt　partition　coef6cients

貴）rCr　010ur　aRlgdte　a血alog　experiments　are～10，

while　those　fbr　Ti　are～0．6．　In　both　samples，　Al　shows

aslight　initial　decrease　fbUowed　by　a　slight　01crease

丘om　core　to甑but也ese　trends　are　very　subtle．

Elemental　mapping　was　used　to　locate　the　highest　Mg

and　Cr　contents　m　Asuka　881371　pyroxenes，　and　thus

the　earliest　crystall迦g　pyroxenes．　These　are　vir加ally

identical　in　Fe！Mg　to　the　most　Mg－rich　pyroxenes

fbtmd　in　a～700　point　survey　of　LEW　87051．

　　SIMS　analyses　reveal　strong　correlations　ofY　and

Zr　with　Ti　in　pyroxelles　fアom　both　meteorites．　Sc　and　V

are　co1Telated　with　Cr，　a泊d　are　strongly　depleted　01　the

r㎞of　Asuka　881371pyroxene．

　　REE　Abundances．　REE　abundances　01　LEWP　87051

and　Asuka　881371pyroxene　and　plagioclase　are　shown

mFig．3．Ab皿dances　m　Asuka　881371　pyroxene　core

and㎞bracket　the　average　value　fbr　LEW　87051py－

roxene，　while　those　in　Asuka　881371plagioclase　are

nearly　a　factor　of　l　O　lower　than　in　LEW　87051pla－

gioclase．　Although　both　plagioclase　analyses　were　of

spots　near　the　center　of　an　exposed　crystal，　we　camot

ve的that　both　represent　crystal　cores，　because　the

Plane　of　the　section㎡餉t　have　cut　the　crystal　near　its

㎜．LaC㎞g　any　majOr　Or　minOr　element　variatiOn　m

the　plagioclase　to　help　locate　early－fbmed　regions，　we

suspect　that　the　higher　abunda劃ce　of　tdvalent　REE　m

LEW　87051plagioclase　results丘om　analysis　of　a　re－

gion　fb】mled　at　a　later　stage　of　crystallization．　The

smaller　Eu　anomaly　hl　LEW　87051plagioclase　is　con－

sistent　with　this　hypothesis．

Exper三mental　Crystallization　Studies

　　Synthetic　compositions　resembl㎞g　LEW　86010and

LFW　87051were　equilibrated　over　a　range　of　tempera－

tures　under　controlled　oxygen　fbgacities（McKayθ’αL，

1988b，1991）．　Charges　were　quenched　and　analyzed　to

obta㎞mjneral　and　glass　compositions，　and　resulting

m勾or　and　minor　element　partition　c㏄伍cients．　Glass

compositions　were　pr（蓼ected　onto　the　pseudotemary

system　Ol－PLQtz－Wo，　and　used　to　de丘ne　dle　position

of　cosa血1ration　curves．

　　Cosaturation　curves　fbr　1200°C　exper釦ments　are
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shown血Fig．4，　toge也er　with　the　bulk　composltions　of　LEW　86010，　LEW　87051，　and　Asuka　881371．　Be－

cause　the　latter　two　samples　might　contain　excess　c㎜ulus　or　xenocrystic　olivine，　their　buU（compositions
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do　not　n㏄essarily　represent　melt　compositions．

Thus，　using　the　o1！liq　KD（F典）value　of　O．29丘om

our　angrite　expe血1ents，　we　calculated　melt　com・

positions　fbr　these　samples　by　subtracthlg　suffi－

cient　oUvine丘om　tbe　reported　bu止compositions

so　th就Fe！Mg　of　the　resulting　melt　would　be　ill

quiUbd㎝舳血e　cores　of　phen㏄騨or
euhedml　gr飢mdmass　olivine．　The　resulting　com・

positions　are　shown㎞Fig．4．　The　LEW　87051

melt　calculated丘om　the　bulk　composition　of

Mittlefbhldt　and　Lindstrom　agrees　closely　with　the

bu止composition　repo就ed　by　Warren　and

Kallemeyn（1990）（Fig．4），　suggesting　that　the

latter　sample　did　not　contain　significant　excess

porphyrit輌c　oliv㎞e．

　　Calculated　melts　fbr　Asuka　881371　and　LEW

87051are血r丘om　the　cosaturation　curves，　well

withm　the　oUv㎞e　6eld．　Thus，江these　samples　were

fbrmed　by　partial　melting　in　a　parent　body　mantle，

ohvine（土spinel）was　the　only　phase　left　in　the　re－

sidu㎜．　These　melts　must　have　fbrmed　at　rather

high　temperatures．　McKayθ’αL（1991）est㎞ated

that　dle　LEW　87051melt　fbmed　at　aro㎜d

1320°C．The　Asuka　881371　melt　wQuld　have

命㎝ed　at　slightly　lower　temperature．　The　heat

source　fbr　such　extensive　and　high　temperature

meltillg　is　not㎞own．

．5Wo　　．5Wo
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Fig．4．　LEW　86010，　LEW　87051，　and　A釦ka　881371

composiUons　pr（蓼ected　onto　the　face　of　dle　O1－P1－（Xz・Wo

pseudotern町y　system．　Shaded　region　in　small　quad亘1at・

eral　indicates　location　of　the　enlargement．　Dashed　lines

are　1200°C　cosan江ation　curves　f『om　experimental　cσs．

tallizaUon　studies．　Bulk　composiUons　fbr　LEW　86010

and　87051are伽m　Mitdefehldt　and　Lindstrom（1990）

and　Warren　and　Kallemeyn（1990）．　BuU（composi冠on　fbr

Asuka　881371　i曲om　Yanai（1994）．　Melt　composiUons

are　computed　as　described　in　text．

　　hcontrast，　the　bu止composition　of　LEW　86010has　a　Iiquidus　temperature　near　l　200°C，　plots　near　dle

O1－Pl　cosaturation　curve，　and　is　only　slightly　enriched　m　plagioclase　relative　to　the　po01t　of　cosaturadon

with　pyroxene，　plagi㏄lase，　and　olivine．　Thus，　this　sample　could　be　a　low－pressure　partial　melt　of　an　O1－P1－

Px　assemblage，　with　a　slight　amount　of　excess　acc㎜ulated　plagioclase．　Altematively，　it　could　be　produced

by丘actional　cIystallization　of　an　olivine　normative　melt　such　as　LEW　870510r　Asuka　881371．These

altematives　remain　to　be　explored　in　detail．

　　According　to　the　px！1iq　KD（F⑭value　of～0．2　f士om　our　angrite　exper㎞ents，　even　the　most　Mg－dch　py－

roxene　in　LEW　87051and　Asuka　881371　is　far　too　Fe－nch　to　have　crystallized丘om　the　calculated　melt

compositions．　Thus，　pyroxene　crystallization　can　only　have　begun　aRer　crystallization　of　a　large　amount　of

olivine丘om　the㎞tial　melt．　The　lack　of　AI　enrichment　towards　pyroxene　rims（Fig．2）suggests　that　the

melt　was　at　an　invariant　point　while　pyroxene　was　crystallizing，　and　hence　that　crystallization　of　pyroxene

fbllowed　that　of　plagi㏄1ase．　Moreover，　the　location　of　the　melt　compositions　relatlve　to　the　cosaturation

curves　ill　Fig．4suggests　that　pyroxene　would　fbllow　plagioclase．　This　sequence　also　appears　consistent

with　the　groundmass　texture．　Thus，　we猛fbr　the　crystallization　sequence　fbr　these　two　angdtes　to　be

olivine，　fbllowed　by　plagi㏄1ase，　fbllowed　by　pyroxene．
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Mineralogical　Study　of　Angrite　Asuka・881371：

Its　Possible　Relation　to　Angrite　LEW87051

Takashi　Mikouchi　1，　Masamichi　Miyamoto1，　Gordon　A．　McKay2

1励erα／・gZcα1〃2s鋤e，　Grα鋤τε8伽・1可Scfθηce，砺・eアW可胞馳仇η9・，乃妙・11か肋蹴
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Introduction

　　Angrite　is　a　unique　class　of　achondrite　with　an　ancient　crystallization　age（4．56　b．y．）（巳9．

Nyquist　e’α1．，1994）and　characteristic　mineral　assemblages（θ．g．Prinz　e’α1．，1977；McKay

e’α1．，1988；McKayθ’α1．，1990；Yanai，1994）．　Although　Angra　dos　Reis　had　been　the　only

㎞o“m㎝ghte　as　one　of　its㎞d㊤r　more　than　one　century，　three　ang亘tes　were　discovered

re㏄ntly　in　the　Antarctica（Mason，1987；Mason　1989；Yanai，1991），　and　they　have　offercd

an　opportunity　to　revaluate　their　unusual　properties．　Most　recently　identified　angrite　Asuka－

881371is　l　l　g　discovered　mass（Yanai，1991）and　shows　ophitic　texture．　Large　olivine

crystals（＞2x2mm　in　size）are　set　in　a　fine－grained　groundmass　mainly　composed　of

fassaitic　clinopyroxene，　olivine，　kkschsteinite，　and　anorthite．　Olivines　and　fassaites　are

extensively　zoned　and　their　zoning　profiles　show　distinctive　features　which　indicate　their

complicated　fo頂ation　process．　In　this　abstract　we　analyzed　these　zoned　olivines　and　fassaites，

especiaUy　xenocrystic　olivines　to　compare　Asuka－881371　mineralogy　with　other　angrites　hl

the　light　of　olivine　crystallization　and　fbund　the　possibility　that　Asuka－881371　experienced

similar　crystallization　process　to　angrite　LEW87051．

Sample　and　Analytical　Technique

　　Petrographic　observations　were　made　on　two　polished　t㎞sections（PTS）of　Asuka－881371

supplied　from　the　Meteorite　Working　Group（NASA／Johnson　Space　Center）as　a　consortium

stμdy　organized　by　National　Institute　of　Polar　Research（NIPR），　Japan．　The　consortium

leader　of　Asuka　angrite　is　Prof．　P．　Warrcn．

　　Backscattered　electron　images　and　quantitative　wavelength　dispersive　analyses　were

perfbmled　on　a　JEOL　JXA840　scanning　electron　microscope（Mineralogical　Inst．，　Univ．　of

Tokyo），　JEOL　733　electron　probe（Ocean　Research　hlst．，　Univ．　of　Tokyo），　JEOL　8600　Super

Probe（Geological　Inst．，　Univ．　of　Tokyo）and　Cameca　SX－100　Automated　Electron　Microprobe

（NASA／Johnson　Space　Center）．

Petrography　and　Mineml　Compositions

　　Asuka－881371（A8）is　an　unbrccciated　igneous　rock　partially　covered　with　fUsion　crust・

A8　is　ophitic　in　texture，　consisting　mainly　of　large　olivines　distributed　in　thc　groundmass　of

olivine，　fassaite，　kirschsteinite，　and　anorthite　with　minor　spinel，　ilmenite，　and　troilite（Fig・1）・
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01ivine　is　one　of　the　most　domhlant　phase　in　the　PTS　and　both　PTS　that　we　studied　have

large　olivine　grains（＞up　to　2　x　2　mm　in　size）which　seem　to　be　xenocrystic　origin，　These

olivine　xenocrysts　are　the　most　Mg－rich　in　the　PTS　and　their　Fo　component　reaches　Fo8g．

Almost　all　part　of　the　crystal　is　homogeneous　in　composition　except　remarkably　zoned　rim．

Some　olivine　xenocrysts　show　wavy　extinction．　Although　these　large　olivines　are　most

conspicuous　in　both　PTS，　there　ale　another　Mg－lich　olivines　whose　core　composition　ranges

from　Fo肪to　Fo70．　These　olivines　are　a　little　smaller　than　large　olivine　xenocrysts．　Thcy

have　unique　zoning　profiles，　and　most　of　them　are　similar　to　those　in　LEW87051（L7）

porphyritic　olivines（Fig．2）．　The　core　is　rich　hl　Cr　and　poor　in　Ca．　Groundmass　olivine　is

the　third　type　and　also　widely　zoned．　The　core　is～Fo70　and　the　most　Mg－poor　of　the　three．

The　rim　is　vcry　Fe，　Ca－rich　and　almost　pure　kirschsteinite．　Linear　texture　possibly　duc　to

fine　exsolution　lamellae　of　kirschsteinite　and　fayalite　can　be　observed　in　the　rim．　Fassaites

痴eeuhedral　to　subhedral　and　show　zoning　from　pale－colored　core　to　reddish　brown　rim．

Al203　ranges　from　5－10　wt％，　TiO21－6　wt％，　and　Cr2030．8－0．O　wt％．　CaO　is　almost　constant

like　other　angrite　fassaites，　but　P205　increases　a　littlc　towards　thc　rim（0．3－0．5　wt％）．　Cr　and

Va爬positively　correlated．　Hagiocbse　is　homogeneous　and　nearly　pure　anorthite（An．gg．5）．

In　a　few　areas　of　the　PTS，　radiating　plagioclase　can　bc　observed．　FeO（0．4　wt％）and　MgO

（0．2wt％）are　not　as　rich　as　those　in　LEW87051　anorthite．　Minor　phases　are　mainly　opaque

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　がコゆ
minerals．　They　are　troilite，ih亘enite，　and　spmel．11menitc　includes　morc　than　2　wt％Al　203．

Thesc　chemical　compositions　are　listed　in　Table　1．

Olivine　Minemlogy

　　As　stated　before，　it　is　notablc　that　extremely　large　olivine　is　included　in　the　PTS（Fig．1），

and　thus　seems　to　be　xenocryst．　The　zoning　profile　of　this　olivine　shows　almost　homogeneous

chemical　composition　except　the　rim　part　of　about　100μm．　This　is　the　most　Mg－rich　in　the

PTS（Fo8g）and　also　rich　in　Cr　and　Al．　Cr203　and　Al203　in　the　core　is　O．3　wt％and　O．15　wt％，

respectively．　CaO　is　O．3　wt％．　A　few　large　olivinc　grains　are　also　obscrved　in　the　other　PTS．

Except　these　large　olivinc　xcnocrysts，　several　Mg一亘ch　corc　olivines　can　be　dctected．　Their

Fo　components　are　Fo郎．70，　and　Cr203　and　Al203　range　from　O．1－0．7　wt％and　O．05－0．25　wt％

in　the　core・caO　also　shows　variation　from　ncarly　ffee　to　o・7　wt％　cao　and　cr203　are

negatively　correlated．　It　is　notable　that　these　olivines　show　unique　zoning　profile　with　two

stage　as　seen　in　some　L701ivines（e．g．　McKay　e’α1．，1991；Mikouchi　eτα1．，1994a，　b，1995）

（魂．2）．Previously，　we　proposed　a　relict　core　model　fbr　L7。　olivines　using　experimental　data

measuring　Cr　and　Mn　partition　coefficients　fbr　olivine（Mikouchi　eτα1．，1994a，　b）．We　also

pointed　out　that　the　rim　of　these　Cr－rich　core　olivine　show　similar　chemical　compositions

and　zoning　Pattcrns　to　normal　polphyritic　olivines，　and　concluded　that　these　two　types

co－crystallized（Mikouchi　e’α1，1995）．　The　same　situation　can　be　observcd　fbr　A801ivines．

The　rim　of　some　two－stage　zoning　olivines　in　A8　has　similar　composition　to　the　core　of

groundmass　olivines（Fo　70，　CaO　O．7－0．8　wt％，　Cr2030．05　wt％）．
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Relation　to　LEW870510販vine

　　It　is　remarkable　that　both　L7　and　A8　have　similar　Cr－rich　core　olivines．　As　we　suggested

that　Cr－rich　core　of　L701ivine　is　relict（Mikouchi　e’α1．1994a，　b，1995），　it　can　be　considered

that　Mg－rich　olivines　in　A8　also　include　relict　core・The　large　olivine　xenocrysts　and　the

oore　of　two－stage　zoning　olivines　in　A8　will　be　relict　grains．　However，　unlike　L7　relict

olivines，　A8　relict　olivines　show　a　little　variation　of　chemical　composition　from　one　grain　to

another．　Ths　w皿be　because　A8　includes　more　xenocrysts　than　L7．　Although　these　two

call　be　suggested　to　havc　similar　origin，　there　are　a　little　difference．　The　model　we　prefer　to

explain　these　angrite　fb皿ation　is　as　fbllows．　First，　olivine　crystallized　from　primary　magma．

Then，　some　event　which　partially　melted　these　olivines　occurred．　To　melt　the　rim　of　thcse

pre－existed　olivines，　impact　heatillg　will　be　the　best　candidate．　Thus，　the　relict　cores　of　L7

and　A8　seem　to　have　the　same　origin．　ARer　impact，　the　second　stage　of　olivine　crystallized

possibly　with　the　groundmass．　The　differcnce　of　the　grain　size　between　L7　and　A8　will　be

due　to　the　differcnce　of　burial　dcpth．　We　estimated　the　burial　depth　of　L701ivine　using

chemical　zo㎡ng　of　olivine（Mikouchi　eτα1．，1995）．　Accordlng　to　our　results，2mor

shallower　depth　is　enough　to　retain　olivine　zoning．　This　result　indicates　the　fbrmation　kl　a

shallow　lava　flow．　Namely，　A8　with　larger　grain　size　would　crystallize　deeper　position　than

L7　in　thc　same　or　similar　lava且ow　containing　relict　olivine．　Deeper　area　where　A8　crystallized

might　include　morc　olivine　xenocrysts　with　a　little　wider　chemical　compositions．
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Table　1：Chemical　compositions　of　each　phase　of　Asuka－881371（Wt％）
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Material Evidences　of　Takamatsu
　　　　　Crater　in　Japan

Impact
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Muneyod〕i　F㎜to3　and　Tatsuro　F皿uchi　1
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2　Faculty　of　Science，

3　Fa斑1ty　of　Science，
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Okaya団a　University，　Okaya■a，700，　Japan．

Ka㎜za給　University，　㎞zawa，　Ishikawa，　921，　Jalpan．

1．　Introduction

　　　An㎝alously　l㎝value　of　Bo㎎uer郎avity　anα臨aly　in　syste田atic　gravi圃etric鋼rvey　of　the　Jap諭ese　islands　is

incid㎝tally　fo㎞　in　the　south㎝　part　of　Ta㎞tsu　City，　northeast　Shikoku．　Japan．　K㎜　et　a1．　正11　Sho晴ed

that　the㏄ater　is　ca．4㎞in　dia田et㏄witb－10㎎al　of雷avity　ano囮1y　fm田surrou脳li㎎granitic　rεgion．
Two　bori㎎cores　of　30〔Dm　deep　near　s面all　mtmtains　could　not　reach　the　bott㎝of　the　crater　so　far．　We　bere－

after　call　this　circular　crater　structure　as　’Takamatsu　crate1～　in　tbis　paper．

　　　The　surface　area　of　the　Taka囮tsu　crater　structure　is　partly　covered　by班toyo－Gkx川p　sedi血ents　of　Plio－

Pleist㏄ene　Ep㏄h（up　to　15〔｝回deePL　w』i｛カare　intruded　by＆muk卜Gm叩r㏄hs　of緬11　biotite－andesites
（Hiya碩a，　U田aya囲a，　and　Jissojiya疏a｝　and　brecciated　r㏄ks　of　Hi：ya団a　and　Jissojiyaロ日　b蹴cias．　The　s回all　vol　canic

intrusions　inside　the　crater　are　not　related欄ith　origin　of　large　circular　structur｛㌔　because　the　s面all　vol－

canic肋ountains　of　Hiya田a　and　Jissojiya臨a　inside　the　Taka面atsu　crater　al℃tl鳴saロ給w）1canic　activities　of　the

Goshikidai　and　Yashima　intmsions．　Ihere　are　no　large　pyr㏄1astic　f1㎝deposits　and　pr㎎ressive　volcanic

activities㎝the　surface　of　the瓢roundi㎎鉦ea｛2］，　t㎞ugh　t』G励i鹸i　a㎡Y袖i聞s㎞h㎏h　plat田u
topo9【aphy　with　volcanic　intrusions．　These　geological　and　geophysicaJ　data　cannot　be　explained　by　volcanic

cauldron　origin　of　the　Takamatsu　crater．　No　active　large　fault　activities　near　the　crater　can　be　observed　as

fault　origin　of　the　crater．　Sba11㎝bori㎎core　of　30〔｝田deep　at　tbe　Funaokaike（No．H｝in　the　western田rt　of

the　crater　is　co叩osed　of　upp㏄70阻of　int㎜led　biotite－andesite，　a㎡1㎝er　bre㏄iat疋d　flo”deposits　includi㎎

ano田alous　quartz　and　feldsPar　grains　which　camot　be　fouπ択】other　andesitic　introsiof冶　outside　t』　crater．

　　　血ebr㏄ciat由f1㎝⑩sits　includi㎎田㎜10us菰ine田l　g臓加s㎝已㎜d　only　on　the　su㎜md邊ngs　of　the
s由all　intruded　biotite－andesites，　though　the　brecciated　r㏄ks　around　Hiyaロ旧，　Jissojiyaoa　and　U間a：ワaロa　inside　the

Ta㎞tsu　㏄ater　are　part1：y　altered　by　hydrothe㎜1　activity　after　volcanic　intrusions　［4，5．6，7．8］．

　　　The　detailed　exa田inations　of　tbe　ano田alous面inerals　of　the　brecciated　f1㎝田ixed　rocks習hich　are　f〔測ぽd　at

the　surroundi㎎ri面of　al㎡esitic　intrusions，　are　clue　to　origin　of　the㌔ka■atsu　crater．　The　mat£rials　fr㎝

㎞㏄ciated　r㏄ks　are　divided　into　tbe　fo11㎝i㎎four　l賦lor　mineral　I臓terials：

｝
）
｝

a
足
D
C

（
｛
（

（d｝

pebble　fra函㎝ts　fr㎝the　Rhyoke　g㎜itic　bas㎝㎝t（1㎞pki㎎No．．15｝．

r㏄kfrag四㎝ts　fr㎝intruded　biotite　andesites（Nos．2，15，20）．
impact－induced　frag国ents　of　sh㏄ked　quartz　（Nos．2，3．6，15．18｝，　diaPlectic　feldspars　（Nos．2，3，6，11，15｝，

si工ica　glasses｛Nos．2．15）and　s肋al1　Fe－Ni　metallic　grains〔No．15），　and

small　frag囮ent　of　halite　（No．2｝　or　sucb　zeolites　as　nordenite　（Nos．6，20｝　or　stilbite　（No．15）．

Table　1．　Characterization　of　surface　samples　on　the　Taka疏atsu　crater　［4，5，6，7，81．

Sa団Ple　No．　Location R㏄kName Ano咀alous　姐aterials　in　Xenoliths

9
臼
0
0
ρ
0
0
1
▲
5
7

　
　
　
1
1
1
1

12（Out｝

21（Out｝

Hiya団a－1（E｝累

Hiyama－2（E｝

Hiyama－3（E）

ぬe－lke㈹
Hira－Ike（W｝

Jissojiyama（S｝

伽aya田a（S｝

Asano　（S｝

Tohridani（S）

闘ixed　Breccia

Mixed　breccia

Mixed　br㏄cia

Altered　andesite

Altered　andesite

Mixed　breccia

Mixed　breccia
Granite
Granite

Sb㏄ked　quartz，　diaplectic　feldspar．　glass，　halite．　and　mordenite．

Shocked　quartz　（1a面ellae｝，　diaPlectic　feldspar．　91ass　＆　㎜denite．

Sh㏄ked　quartz，　mordenite　and　glass．

Ellipsoidal　quartz　冑ith　crack．

Diaplectic　glass．

Fe－Ni　留冶ins．　glass，　feldspar　sph㎝1e　breccias，　and　stilbite．

S｝ハ㏄ked　quartz　and　glass；　zeolite．

Shock6d　feature

Shocked　feature

＊　Direction　in　the　Taka田atsu　㏄ater．　S：South，　W：West，　N：North，　E：Eastひ

　　　These　i匝pact－induced　grains　of　shocked腿inerals　and　Fe－Ni　grains　（c｝　could　not　be　obtained　at　simi　lar

whitish　sedi面㎝ts　of　rbyolitic　intrusi㎝s　on　the　surr皿nding　rims　of　the（沁shikidai　and　Yashi簡a　outside　the

crater（with田ainly　as　FeS　grains）．　Tbese　material　evidences　are　the　main　reason　why　the　Taka田atsu　c臓ter　is

considered　to　be　formed　by　neteoritic　i旬pact．

　　　Although　there　are　no　many　boring－core　samples，　tiny　grains　of　haJite　in　gla鋤　rocks　are　evidences　of　lake一
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sedio㎝ts　of　original　Taka囮atsu㏄ater　after　i叩act．ぴis　is　the　sa鵬a田1ytical　scami㎎electm川直㏄偲copic

（鵬｝data　of　tiny　halite　grains　in　shocked　li由est㎝e　from　the　Ries　crater，　Ger㎜y，　taken　in　this　st晦，　which

are　considered　to　be　relicts　of　the　㏄ater－1ake　sedioents　after　i町）act、　These　i田pact－induced　fragments　are

exa間ined　by　polarized　and　reflected皿icroscopes，　po岨er　and　single－crystal　X－ray　diffracto一祖ete宜容，　analytical

sca仙i㎎e1㏄tr㎝囮icroscope（刷｝as　fo11㎝s［3，4］：

1｝Fe一組graines：斑ack　glassy　r㏄ks　at　Jissojiya面a（No．15｝contain　irregularly　Fe－Ni　grains　of　lO　to　100　μ咀

　　　in　diaロ旧ter　（Fig◆1｝．　（澁e錨ical　co綱ition　of　the　sロ旧11　gtrains　of　Fe＋Ni　varies　fr㎝ca．　18（ゾ90　atω．％面ixed

　　　with　the距ヨjor　granitic　coロponents　（cf．Table　2｝．　Atomic　ratios　of　Fe／Ni　are　3．4　to　68、7　曲ich　are　the

　　　si姐ilar　tbose　of　ka由acite　in　Antarctic面eteorites，　but　differ　fr㎝those　of　a冑aruite（Feバi＜0．5｝fr㎝tbe

　　deep　seated　r㏄k　of　the　interior　of　tl給Earth［5】．　lhe　s鋤e　tiny　Fe　gralns　can　be　found㎝the　Wolf（量eek

　　眠≧teorite　crater　a㎡　the　Ries　impact　㏄ater．

Fig．　1．　Fe－Ni　肋ixed　grain　involved　in　black　glassy　rock　（No．15｝　in　tbe　I挑a姐atsu　crater　【3，4］．

　　　　　　　Co面position　of　the　grain　is　that　of　saロPle　No．　151G－15　in　Table　2．

Table　2． RePresentative　cbe回ical　co町Positions　of　i醐pact－generated　materials　（sh㏄ked

quartz，　Fe－Ni　grains，　and　glasses｝　and　of　halite　in　the　Taka咀atsu　crater　［31

Sal町）1e　　Takaロ旧tsu　Tak鋤tsu　　Taka田atsu　　　Takamatsu

　Oxides　　　　3B－SQ1　　　3B－SQ2　　　15－〔遥」2　flo曹　　　丁3－4－1

Sa匝ple　　Taka田atsu　　Takamatsu

Oxides　　　151G－15　　　　　15－FE5
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2｝　舳【αlqUartz冒itb　　　　　　　　ity　aod　sbod【1a■ellae：　An㎜10us　quart2　grains　wi　th　undulatory　extinction　and

　　　創〕ock　la碩ellae　are　found　at　Hiyama　（Nos．2，3，6　in冑hitisb　fine　rocks｝　and　Jissoj　iyama　（No．15　in　black　glass｝

　　　as　brecciated　xenolith　fro匝U）e　interior　of　crater　sedi遠給nts．　There　are　two　t加pes　of　shocked　quartz：

（a）　91assy　fragments　of　laロ給11ar　texture　of　crystalline　quartz　（3B－SQI　in　Iable　2）　and　glassy　silica　（3B－SO2

　　　　in　Table　2｝　dh㏄ked　by　the　AEH　珊hich　are　c㎝sidered　to　be　fomed　during　brecciation　after　i団pact．

（b｝Typical　sh㏄ked　quartz　grain　with　two　sets　of　sh㏄k　la田ellae　alo㎎π（102）crystallograpbic　planes［6L

　　　The　sh㏄ked　quartz　grains　with　undulatory　ano鵬alous　e就incti㎝a㎡with　a　f四sh㏄k　la紐ellar　tex切re　are

　　　　se1㏄ted　for　XTay　si㎎1e　diffraction　analysis．

The皿ain　X－ray　diffraction　Peaks　of　each　plane　in　sh㏄ked　quartz　of　meteoritic　i田pact　crater　and　geological

boundary　（K－T　etc．）　always　show　bigh　Br晒　a㎎1e　a岨high　X－ray　density　which　are　consid已ed　to　be　rel　ict　of

high－pressure　silica　phases　with　hid〕density　［7，8，9▲．　An【㎜10us　quartz　grains　of　the　Takamatsu　㏄ater　（Nos・

3，6，15）reveal　high　density　（△ρ＝＋0．9±0．3％｝as　listed　in　Table　3，　and　lower　values（ca．－0．4％》of田db

Plane－distance　of　all　sb㏄k－generated　plane　defor田ation　features　（PDFs）．　The3e　structural　data　of　hi曲

densit：y　are　the　sa四e　of　sh㏄ked　quartz　grains　in　terrestrial　i助act　craters　（10，11｝．
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3｝　Oiaplectic　feldSl聴　：　Sh㏄k－generated　diapl㏄tic　feldspars　with　c㎝positions　of　albite　plagioclases　with
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　【9］　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（i．e．　　undulatory　extinction　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　are　observed　with　dark　or　partly　dark　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　diaplectic）　91assy面aterials　under

　　cross　polarized　■icroscoPe　（Nos．2．3，6．11．15｝．　Crushed　plagioclase●ith　circular　or　ellipsDid㎞l　shape　are

　　also　found　at　Hiy緬　（No．6｝　and　Hiraike　梱o．　l　l｝．　Diffuse　and　irregular　te区tures　㎡　feldspar　fヒa8瞭∋nts　are

　　different　習ith　other　localities　outside　the　crater．

Table　3，　　X－ray　data　of　single　grains　of　shocked　q躍tz　・（”ith　high　densi　ty）

　　　　　　　　　in　the　Taka田atsu　㏄ater．　Sa日Ple　No．3　at　Hiya鵬a　［3，5，7，81．

Sa叩le　Peak　No． aω cω V（A3｝ ρ（9／c■3） △ρ｛％｝

－
⑲
6

一
　
一

〇
〇

3T
I

4
宅
0
0

1
■
⇔
1

4．902（4｝累　5．392（9）

4．905（4｝　　　5．396（9｝

112．2（3｝　　　2．667（6｝、　　　＋0．9（3｝

ll2．4（3｝　　　2．661（6｝　　　　＋0．6（4）

＊Sta㎡画由viation　is曲㎜at　the　last　d㏄i胴1　place　by　ro画田r硫h恥．
　　〔md　are　obtained　fr㎝least　square　calculati㎝of　the　h㎏hest　X－ray　peak

　　values冒hich　reveal　average　structure　of　shocked　quart2冑ith　high－density　【61．

4｝　㎞　ofμ魎iu■felds匡吃r　co■1買罵iti鵬：　Many　glassy　frag㎜ts　with　flow　texture　are　observed　fr㎝fine－

　　grained　sediments　around　Hiya肋a　（Nos．2．3．6｝．　wh　ich　have　compositions　of　potassium　feldspars．　The　main　mass

　　of　the　glasses　are　found　irregularly　at　outcrop　of　the　la㎎est　intrusions　in　Jissoj　iyama　（No．15｝，　●hich　the

　　sizes　of　bl㏄ks　are　irregularly　up　to　a　few　ten㎝in　di㎝eter．〔㎞e　bre㏄iated　mcks曹ith　the　blachnd

　　曹hite　texture　of　the　out㏄op（No．15｝c㎝tain　slightly　birefringent　white　sh㏄ked　quartz　si　lica　with　f1㎝

　　texture　and　are　si田ilar　with　suevite　in　the　Ries　crater．　though　the　I創｛amatsu　crater　has　a　lso蹴ixed　outcroP

　　αith　red　colour　by　the　hydrothe㎜1　alteration　which　feldspar　grains　are　comp】Letely　replaced　by　zeolite　as

　　stilbite．　The　dense　（without　bubble｝　and　circular　quenched七extures　of　tbe　glasses　which　can　be　found　also

　　　in　the　Ries　il㎜ct　crater，　are　similar　to　obsidian　or　perlite　volcanic　glasses．　Compositions　of　the　glasses

　　can　be　distinguished　with　i■⑩act　or　volcanic　glasses．　Co回positions　of　the　glasses　by　the　A日M　are　h　igh－silica

　　　（SiO2＝78～85帆．％｝　曹ithout　MgO　（cf．　Table　3｝　”hich　are　not　typica　l　glassy　volcanic　rocks　（in　Gosikidai　or

　　Yashima），　but　impact－generated　mixed　glasses　【3」．

3．Discusssion

　　　K－Ar　dating　of　the　white　fine－grained　breccias　of　Hiya田a　（No．3｝　（analyzed　by　Te　ledyne　Isotopes｝　is　14．2±0．7

（胎｝，　冒hich　is　the　saロK…age　of　tbe　Goshikidai　or　Yashi10a　activities　outside　of　the　crater．　Ihis　su99ests　that

fine－grained　breccias　mixed　with　crater　products　are　formed　with　Iliya臼旧andesitic　intrusion，　and　that　i肺Pact　of

the　Takamatsu　crater　is　older　than　s面all　and　many　volcanic　intrusions　［3，41．

　　　The　Takamatsu　crater　is　c㎝sidered　to　be　formed　by　meteoritic　im田ct　on　the　granite（bef〔’re　ca．14　Ma｝，

follo”ed　by　filling　with　brecciated　rocks　to　form　crater　lake，　and　penetrat　ing　sma　l　l　biotiterandesite　lロagma

thr皿gh　cracks　of　the　bott㎝of　the　crater（ca．14　Ma　ago）to　fom　the　sl旧11　volcan　ic　momtains　and欄hitish

surroundi㎎br㏄cias　mixed　with　the　crater　sedim㎝ts　and　hymth㎝al　alteration［3．4】．

　　　㎞o㎎22buried　i叩act　craters　fr㎝141　impact　craters　reported㎝the　stab　le　continents　of　the』rth【2，101，

four　impact　craters　of　the　Manson．　Vredefort，　S：ythylemenkat　Lake　and　Sudbury　are　intrude（l　by　volcanic　or

plutonic　rocks　alo㎎the　cracks　after　i叩act．Ho習ever，　there　are　f㎝melteoritic　impact　craters　on　active

volcanic　islands　or　coasts，　because　origina1　ロ把teoriヒic　impact　craters　are　completely　brok（xn　by　crustal

evolution　by　volcanism　or　earthquake，　where　impact－generated　materialS　formed　by　the　original　impact　can　be

f《〕耐　final1：y　in　volcanic　㏄ater．　Ev㎝　there　exist　volcanic　r㏄ks　i　n　impact　crater，　th　is　is　called　as　impact

crater，　which　is　the　same　case　on　the　lunar　crater．

　　Therefore，　the　Takamatsu　crater　is　considered　to　be　the　si冊ilar　type　of　cra　ter　as　impact　crater　follo晴ed　by

volcanic　intrusi㎝s［3，6］．　The　Takamatsu　crater　seems　to　be　the　first　impact　crater　in　Japan　or　active

orogenic　areas　on　the　Earth．　The　buried　impact　crater　can　reo旧i　n　in　active　vol　cani　c　islands，　because　tbis

crater　is　surrourK】ed　with　wide　（ca．　100km　size｝，　rigid　and　stable　grani．　te　of　the　Cretaceous　Rhyoke－granitic

bas㎝㎝t．
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New　X－ray　and　Compositional　Data　of
　　　Shocked　Quartz　with　High　Density
　　　　　　　　　　　　from　Ries　Impact　Crater

Yasunori　Hiura　l　and　Ma｝【oto　Oka価oto　1・2

1　　Faculty　of　Science．　Ya咀aguchi　Universi　ty，　Ya櫛agucl〕i．　753，　Japan
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1．Introduction
　　　One　of　the　major　factor　of聰terial　evidence　for　i団pact　●eta田or國ハism　is　I）igb　density　of　average

structure　of　shocked　quartz　［1，2，3，4，5］．　Optical　data　of　refractive　indices　cannot　discu8s　in　tbe

detail　about　㏄ystalline　individua18　0f　sh㏄ked　ma・terials　because　of　｛a｝　伽ixing　witb　bot｝x　crysta1－

1ine　and　a咀orphou8　phases，　and　of　｛b）　tiny　grains　less　than　1μm．　Il】us　X－ray　diffraction　da’ta　of

crystal　l　ine　parts　of　由ocked　grains　are　i励portant　to　discuss　i叩act　pr㏄ess．

　　　There　are　two　ways　for　discussion　of　high　density　of　sb㏄｝【ed田aterials　as　follo”s：

（a｝The　previous　shocked　㊥aterials　reveal　decrease　of　X－ray　intensity　and　high－density．　High－density

　　　of　shod《ed　quartz　is　obtained　and　calculated　fr㎝　the　highest　peak　of　each　crystal　l　ine　plane

　　　a姐ong　SPlitted　peaks．　Tbu8　high　density　obtained　fr㎝　t㎞e　bj仙est　X－ray　peaks　sugges㎏　an　average

　　　crystal　structure．　But　lo胃　value　of　the　highest　X－ray　intensi’ty　can　be　only　obtained　聯ith　co●－

　　　puter－oontrolled　X－ray　diffractometer　which　requi　res’Lhe　sa曽胞eXPeri憎enta1　簡ethod　for団any
　　　書easぼ㎝ents【1，2，3，4，5］．

｛b｝Ne曹type　of　sb㏄ked　quartz柳hid】is　recrys・tallized　by　evo】．1比i　on　of　shock　me・ta鵬orphis旙　【2】，　reveal

　　　bigh　value　of　X－ray　ir）tensity．　co酌pared曹ith　the　above　（a）　t：ype　of　normal　sh㏄ked　quartz．　Sucb

　　　an㎝alous　曲ocked　quartz　can　be　fou面　fr㎝　㎝1y　sandstone　target－rock　of　聯01f　Creek　緬eteorite
　　　crater、　Australia　｛6】．

　　　The　main　Purpose　of　thi8　study工s　to　discuss　on　ne曹　type　of　shocked　quartz　with　clear　high

Bragg　angle　shift　and　high～densi’ty．

　　　Sh㏄ked　quartz　samples　used　in　this　study　are　c‘）11ected　by　the　senior　au・thor　fro爾　Nos．1（red　color，

East　rim　of　the　crater），　2｛旬hite，　Northeast　rim｝．　3（red，　North　rim｝，　4（red．　North　rim｝，　5（寵h．ite．

West　ri肋｝，　6｛brown，　West　ri藺｝．　7｛Center），　8｛Center）　and　9｛red．　East　rim）．　These　sa櫛PI　es　are　almost

silica　with　foreign　elements　and　amorphous　materials　I6｝、

　　　There　are　var　ious　kinds　of　texture　of　shocked　quart2　which　is　formed　by　shock　metamorPhism

througb　gas　alld　耐el　t　conditin　from　so1．　id　state　as　fo11《鴻s　［6］：

　　　a）Minor　content　of　Fe－Ni　in　sh㏄ked　quartz：Shocked　q組artz（No．3｝c㎝tains　Fe　and　Ni　fr㎝i．ron

　　　　　肥teorite（Table　1｝．

　　　b）Flo宵　and　mantle　texture：　Shocked　quartz　with　rounded　品ape　（No．4）　are　conta輌ned　in　glassy　flo四

　　　　　1texture　or　mantle　texture　of　sbocl《ed　quartz　or　bigh　pressure－type　si工ica　（core｝　and　Fe－・Ni

　　　　　｛品ntle）．　Size　of　ro加ded　sh㏄ked　quartz　are　fr㎝0．03　to　O．3mm　in　size（Nos．1，2．3，4，5，9｝

　　　c｝Gas　｛or　bubble）－contained　wormy　texture：　Various　sizes　olf　gas　（or　bubb】．e｝－included　wormy　　．

　　　　　textllre　are　found　many　shoc｝（ed　quartz　grains　｛Nos．3，　5，　9）．

　　　d｝Primary　gaseous　sbape　of　shock　lame】L1．ae　in　shoched　qoart2：　A　few　ve．in　of　shock　lamel　lae　with

　　　　gas－bubble　formation　are　found　in　shocked　quartz　（Nos．　1．，　2｝．　This　su99es　ts　that　shock　l　amellae

　　　　are　formed　initially　from　gas－bubble－shaped　glasses　t《）form　vein－1ike　lame11．ae．　But　there　are

　　　　　島w　multj．－vein　type　of　sbock　la肋ellae　in　’tbe　Wolf　Creek　mete（⊃rite　crater．
　　　　　∀　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　恰．

3．　X－ra　　and　com　ositional　da　ta

　　　Chemical　compositions　of　shocked　quartz　are　］Listed　in　Table　l，　where　tber　are　no　100％　quartz．

X－ray　diffraction　pattern　of　powdered　shocked　quart2　sbows　high　Brag9－angle　and　bigh　density　in

No・3　sbocked　quartz　in　the　Wolf　Creek　meteorite　crateビ，　as　sho㎜　in　Fig．1　and　Table　2　16」．

4・　』CL⌒8tructure　of　sh㏄ked≦B塑！r　tz
　　　Shocked　quartz　with　high　d㎝sity　reveals　the　following　char㏄teristics：

a）Cbe肋ical　co吻osition　of　sbocl｛ed　quartz　〔Table　1｝　are　not　pure　silica　but　mi．xed　with　Fe・Ni・Ti．・Al，

　　旬bicb　is　explained　as　chemical　relict　in　vap《｝r　plume　［6，η．　But　the　X～ray　℃alculated　density

　　corrected　inclusion　in　r001ecular　weiglハt　（M穏）　is　still　high　densit：y　of　about　1％　〔than　rock－crysta1｝

　　as　listed　in　Table　2・．Thus　high　density　of　shock∈㎡　quartz　is　confirmed　in　t｝］is　sa面Ples．
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Table　l． Co痂positions　of　shocked　quartz　fr㎝　the　珊01f　Creel‘賄eteorite　crater，　Austral　ia．

There　are　fe”pure　silica　（10（挽）．　All　shoCked　quartz　grains　are肺ixed●ith　Fe．

Sample
Oxides

鴨C3－l

FM－1

鴨C3－2

FNT・－1

wc3－3

　　FT

㏄3－4

FNT－2

　　　胃C2－1　　　　　　　胃C4－1

（i寵‖pact　sit尤｝　　　　（SB）

Sio2
FeO
Nio

Tio2
A1203
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0
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”C：　Wolf　Creek　meteorite　Crater．
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Fi．9⊥X－ray　profile　of　P㎝dered　No、3shocked　quartz｛S旬from　the　Wolf　Creek　crater．　High　Bragg
　　　　　　angle　shift　means　high　X・・ray　density，　compared　wi　tb　standard　rock－crysta1　｛0）．　τhis　anomalous

　　　　　　data　are　exPlained　by　following　crygtalline　evolution　of　sh㏄k　metamorphic　quartz．

Table　2． X－ray　㈱1culated　densi　t：y　of　WC－No．3and　WC－1罐o．4shocked　quartz　fro匝　tlle

珊01f　Creek　crater．　Single　grain　data．　　　　　’

Data ㏄一3一田A
一一＿ WC－4－1．HA

aω
cω
v（A3）

Mole．Weigh（MW）

ρ（9／cm3）累

△ρ（％）

　4．916（4｝

　　5．409（6｝

113．2（2）

　28．716
　2．671（7）

＋1．0（3）

　4．89（1、）

　　5．42ω

】．12．0（6｝

　28．040
　2．663（η

＋0．6（3）

＊Den8ity　（ρ｝＝　MW　x　3　x　l．6602／V．　Standard　pure　MW（Sio2｝＝28．086

b｝Original　X－ray　《蛤ta　of　shocked　qllart駕　is　not　七ypicaハ　hexagonal　（d〕ombohedra1）　cell　of　a＝b　axes．

　　All　X－ray　data　of　a≠b　sugge培t　tbat　shocked　quartz　containg　of　gtructllre　rel．　i．ct　of　high－pressllre

　　tyPe　silica　（coesite　or　stisllovite）　［1，3，5，6］．

c）Structural　di8torti㎝　of　8hocked　quartz　is　larger　data　in　l　ow　Br㎎g　angle　tban　in　high　Br礎（9

　　angle，　as　1．　isted　in　Table　3．　This　su99ests　1）｝憤t　shocked　quartz　has　long～range　periodic　stn」cture

　　（tban　short－range　one　beyond　thθmea頴1rement　prαcision川61．
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Table　3． X－ray　data　and　unit－cell　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　parameters　of　shocked　quartz　曹ith　high　density

from　the　Wolf　Creek　meteorite　crater．　Single　grains．

Sa拍Ple
Cej．1

　WC3－ILAX　　　　　胃C3－1HA　潔

（10w　ang】．e）　　（high　angle）

　WC4－1LA　　　　　　　WC4－IHA

（lo柵　angle｝　　（high　Bragg　angle｝

aω
c㈲
V（A3｝

　　4．88（4）　　　　　4．916（4｝

　　5．37（9｝　　　　　5．409（6｝

111命0（3｝　　　　　1．13．2（2）

　4．896（5｝

　　5．405（9）

112．2（3）

　　4．89（1）

　　5．42ω

112．0（6｝

＊LA：10騨脇ragg　angle（from　g　to　16　degree　of　Mo　target｝．

＊　HA：　high　Bragg　angle（from　20　to　35　degree　of　Mo　target）．

5．　Fomat』C室ミーThe　following　experimental　data　are　obatined　in　shocked　quartz　［61：

（a｝　Density　of　shocked　quar・tz　is　not　the　same　of　standard　r㏄k－crystal

　　　　high　density　（ca．　1％　higher　than　standard）．

（b）

｛c｝

（d）

（e｝

（f）

or　norma1．　quartz，　but

Fro爾　the　above　data，

that　its　remalns　on　atomic　scal　e　of　Si～O　arrangements　of　coesite

silica．

selected

materials　which　have　different　Bragg　angles）．

　　　In　any　case，　shocked　quartz　聯ith　clear　high　shift　of　Bragg　an91e，　and　high　X－ray　intensity　in

the　Wolf　Creek　meteorite　crater　is　the　first　case　from　the　previous　natural　and　artificial　i茄pact

craters．　This　anomalous　shocl《ed　quartz　can　be　explained　by　recrystalIizati《m　of　glassy　shocked

qllartz　after　impact　（i．e．　shock　meta冊orphic　evollltion｝［3】．

　　　Therefore，　high－density　of　shocked　qllar．tz　as　average　stnlcture　of　impact　indi．cator　is　confirmed

on　clear　shocl｛ed　quartz　crystal　in　this　study　．

Sh㏄ked　quar七z　contains　gas　or　bubble　inclusion　of　silica　glass，　which　suggests　that　shocked

quartz　is　formed　not　from　solid－state　but　from　mi　xture　with　melt　or　gas　state　silica．

Sh㏄ked　quartz　contains　wi七b　minor　amounts　o「f　Fe－Nj．《）f　iron　meteorite　components，　or　Ti・AI　of

面eteorite　and／or　target　rock　inclus　ions，　which　su99ests　that　shocked　qllartz　is　not　formed

fr㎝solid－state　but　fro掃痂ixture　of　i拍apct　materia】．s．

Gas　and　愉elt　reaction　can　be　aj．so　confirmed　experimentally　from　the　resul’t　that　gas一㎞bble－・

1i．ke　inclusion　glasses　to　form　shock　1、amellar　vein　in　shocked　quartz　　are　found　in　shocked

quartz　of恥」．f　Creek　crater（Nos．1，2｝，

Transmitted　electron　micrograph　shows　bubb】、e－texture　with　stacking　fault　of　quartz　lattice，
which　indica・tes　that　bubGrδ一1、ike　silica　glass　crystalli2es　to　quartz　after　impacヒ　to　form

sh㏄ked　quartz　structure．
2gSi　NMR　spectra　of　typical　shocked　quartz　indicates　that　shoc1｛ed　quar・tz　is　（i｝　quartz　with

coesi．te，　（ii）　mixture　of　quartz，　coesiヒ，e　and　stishovite．　Tentative　inclusions　of　dense

amorphous　silica　or　stishovi、te　ofl　the　Si　NMR　spoctra　cann（》t　explained　high・－density　quartz

data　of　X－ray　diffraction　data　of　single　grain．

　　　　　　　　　　　　　shocked　quartz　with　high－density　is　explained　by　average　structllre　of　quartz

　　　　　　’　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　．　stishovite　or　high　dense　glassy

　But，　it　is　not　the　large－scale　mixt1】re　of　high－density　silica，　because　X－ray　peaks　were

　　only　from　each　crystal　Plane　of　quartz　（no　possibility　to　mjx　X－Tay　peaks　of　other　si　lica

　　　The　experimenta1

｝1

｝2

｝
｝3
4

　　　　　　　　　　　　　　　　results　in　this　study　are　summarized　as　follows　［61：

蹄㏄ked　quartz（No．3）fr㎝the　Wolf　Creek　meteorite　crater，　Aust，ralia，　sho囎8trong　X－ray　peaks
ベ　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ヨ

with　high　density．　thollgh　normal　shocked　quartz　wi　th　high　dellsity　has　s㎜11　X－ray　peaks．

X－ray　structura1．　ana1：yses　by　the　si　ngle　grain　indica・ヒe　that　No．3　sh㏄ked　quartz　with　hi．gh　density

sh㎝s　dist㏄ted　unit℃ell　dimensj．tions　and　short　at㎝ic　distances　c㎝pared　with　rock　crysta1．

New　shocked　quartz　in　the　Wolf　Creek　crater　confirms　impact　i　ndicator　of　high　densi　ty．

Fr㎝　the　detailed　study　o’f　the　formation　process　on　the　Wolf　Creek　㏄ater，　the　No．3　sbocked

quartz　was　formed　by　recrysta11．izati、on　during　i叩act　（i．．e．　shock　meta簡orphjc　evo111ti㎝）　afしer

閉iXing　in　VapOr　pl㎜e　Of　i畷〕aCt　eVent．
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Shocked　calcite　and　Fe　grains
　　　　　　　　　　　　　Ries　impact　crater

from

－
り
白

　　　　　　　　　　　　　　　　　　Yasunori　Hiura　l　and　Makoto　Oka面oto　L　2

Fa㏄1ty　of　Science，　Yamagucbi　University，　Ya胞aguchi，　753レ　Japan

翫aduate　Scbool　of　Natural　Sciences，　Okaya胞a　University，　Okaya嗣a，　700．　JaPan

1．Introducti㎝

　　　Shocked　minerals　with　si田Ple　ch㎝ical　co阻position　are　reported　on　quartz　silica，　graphite　carbon，

and　iron　materials．　But　calcite　has　no　sh㏄ked　phases，　because　the　soft　crystal　structure　of　calci七e

曹ith　low　bardness　is　con§idered　to　destroy　immediately　its　structure　by　impact．　Miura　et　a1．｛1994）

rep㎝ted　that　s㎝e　shocked　phases　are　fon肥d　fr㎝highっressure　phase　surrounded　by　stopper（i．e．

quenching）　ロ旧terials　of　gas－n博1t　phases　【1，2，3，4．5】．　Thus　calcite　mineral　reveals　sb㏄ked　phase．

because　it　has　high－pressure　type　phase　of　aragonite．

　　　The　main　purposes　of　this　study　are　（1｝　to　discuss　the　ne胃sb㏄ked　I胞terials　of　calcite　found　in

Ries　crater，　G㎝自ny　and　artificial　impact　pbases，　and（2｝to　sh㎝ne聯findings　of　Fe－grains　and

halite　grain，　and　an㎝1aous　feldspar　in　Ries　impact　crater　for　discussion　of　i面pact　crater　for面ation

and　meteorite　materials　in　the　Ries　crater．

2．Iexture，　X－－of　sh㏄ked　calcitΩ
2－1．　Texture：

　　　Limestone　with　sh㏄ked　calcite　shows　womw　or　bubble－included　texture．　The　si㎎1e　grains　show

the　fo11㎝ing　t冊一types　of　an㎝alous　calcite　phases、in　Buschelberg，　Ries㏄ater（sample　R－8｝【61：

　　　｛a｝　fine－grained　aggregates　（including　amorphous　materials）．

　　　（b）　Lamellar　texture　with　dark　amorPhous　materials．

The　｛a）　type　calcites　can　get　the　ce11－din㎜sions　only　from　p〔〕囲ered　sa町Ples．　tbough　the　（b｝　type

calcites　shows　two　data　of　the　ce11－dimensions　fr㎝powdered　and　single　grai．n　samples．

2－2．　X－ray　data：

　　　Powdered　samples　of　an㎝alous　calcites　sh㎝s　low　X－my　intensity，　and　High　Bragg　angle　shift，

compared　with　standard　calcite　of　Akiyoshi　limestone　as　listed　in　Fig．　1　and　Table　l　【81．
　　　　　　　　　　16k

Fig．1．

の
江
O

　　　　　　　29　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　29．5　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　30

X－ray　profiles　of　shocked　calcites　of　standard　limestone　（LSST），　yellow　limestone　（R8Y）

冊hite　limestone　（R8W｝　fr㎝　Noerdlingen－Ries．　Ge㎜ny，　artificial　shocked　limestones　of

oxidation　（LSRG｝　and　re〔luction　（LSRI｝　conditions　of　railgun　apParatus，　ISAS．

and

　　　Single　grains　of　ano曜旧10us　calcite　（sample　R8｝　were　selected　for　single・－crystal　four－axes　X－ray

diffractometer　（Rigaku　AFC，　Yamaguchi　University｝．　The　unit　ce11－・di躍㎏nsions　were　determined　by　t』

1east　square　calcula・tion　from　the　higbest　X－ray　intensity　peak　of　each　crystal　Plane　which　is　tbe

s㎝edata　of　the　powdered　X－ray　diffraction　sample　as　an　average　structure．　Both　powder〔鋪and　si㎎1e

grains　data　reveal　high　density　2．769／㎝3　（bet卿een　aragonite，　d㎝sity：ρ＝2．89／cm3，　and　nor圃al

calcite，ρ＝2．719／㎝3｝of　the　calcite　sample　which　i　s　the　s棚e　characters　of　sh㏄ked曲ses【1．61　as

listed　in　Table　1．
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　　　Suevite　sa田pleσf　Otti㎎（R－5｝of　the　Ries　i而培ct　crater　inc姐es　various　shapes（sperule．㎜珊

㏄加bble－1ike　texture）of　Fe－Ni｛Fe－icb｝grains　wi埼0．2緬to　O．4㎜in　size．ぴ㏄e　are　no
Possibility　of　a肪mite　（FeNi　3｝　fro姐deep－seated　r㏄ks．　Thus　these　Fe－Ni　grai！冶　are　fr㎝　i面pacted

薗胞teorite　of　iron　寛hich　卿∈貯e舵1ted　and甜ixed　導ith　soevite　to　ejected　out　of　tbe　cr力ter　near　tbe

crater　ri皿　［6］　｛Fig．2）．

Fig．2．　Fe－Ni　grain”ith田or賦y　texture　on　the　Ries　i間pac土crater，　G㎜ny．

4．　Halite　　　ain　in　Ries　crater

　　　Limest㎝e　of　Ronheim（R－13｝of．．㏄ater　ri柵in　Ries㏄ater　c㎝tai、ns　halite　grain曹itb　O．2簡爵to　O．3

㎜　in　size．　This　grains　are　c㎝Siaered　to　be　relict　of　crater－1．ake肪terials　after　i曽ゆact　event　【6」．

5．　Ano9曜alou8　§量）9⊆≦量』ioclase

　　There　found　anoロ旧10us　plagi㏄1ases　in　suevite　fro価Otting　｛R－5｝　of　the　Ries　impact　crater．　The

follo冑ing　t胃o　differ㎝t　data　are　Obtained　［61：

（a）　Co恥itions　of　R－5　Plagiocalse　are　Ca～Plagi㏄1ase　of　anortbite．

｛b）　Stnlcture　of　R－5　anorthite　grain　8ho聯s　low　X－ray　intensit：y．　Tbe　highest　X－ray　peak　of　each

　　　Plane　reveals　albite　cell　by　the　least　square　cal㏄1ation．　The　an〔㎜10us　lo●　density　of　the

　　　R－5plagi㏄1，ase　of　2．48　｛9／㎝3）　indicates　that　sh㏄ked　plagioclase　of　albite　struc叱ure　fr㎝

　　　granitic　七arget　r㏄ks　are　evapol苗ted　or　1陀1ted　by　i㎜ct　and　recrystallized　to　shocked　Ca－

　　　albite伽ainly　mixed　from　Ca　source　fro田　1i蘭estone．

⌒L旦9し鰹ture
　　　Typica191assy　f1㎝te就ure　are　fo㎜l　as　pseudota晦1ite（」．．e．　ps四do－basaltic　glass）frα欝the

suevite　in　Ottin9　佃一5｝　of　the　Ries　crater．　ChomPosition　of　the　pseudotacylite　formed　by　i蹴pact　are

similar　to　alkali－feldspar　which　contains　Ca　fro田　1imestone　target　rock．

　　　The　glassy　flow－texture　containsε血ocked　quartz，　Fe－grains，　shocked　feld8pars，　and　shocked

calcite　as　xenolith－1ike　inclusion　duri㎎　imPact　pro◎ess　I6｝．

　　ノ

　　。・Tbe　results　in　this　study　are　su臨marized　a8　foll㎝s：

）1

）2

）3
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｝
）
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Shocked　calcites　of　fine－grained　冊｛｝π術　t勘｛ttlre　and　high　densit：y　are　obtained　on　tbe　R．i，es　i瑚頑ct

crater．

S1｝od《ed　calcites　of　the　Ries　i㎜ct　cra毒｝er　are　c㎝sit㎝t　騨itb　reducti㎝　f《｝r加ati㎝　witb　cabon

面aterials吟

Tbe　si頑ilar曲㏄ked　calcites　with　higb　dennsity　can　be　obtained　both　oxidation　state　and　reduc－

tion　state　at　fine－grained　ejecta　of　artificial　i田pact　materials．

Fe－Ni　grains　are　fo曲d　in　tbis　study　fr㎝the　Ries　crater，欄hich　indicates　iron－meteorite　orig㎞．

Halite　grains　are　found　in　li掃estone　of　the　Ries　crater．

AnoI瞼10us　8hocked　plagioclases　fr㎝the　suevite　are　found　as（透一a1．bite－1ike　phase．
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2－3．C㎞ical　c　　iti㎝：
　　　An㎝alous　calcite　c㎝tains肋inor　a㎜t　of　Si・Fe・Ti．　tho㎎h肺ajor　cati㎝i8（泊of　99．4％in

cati㎝c㎝tent．　T』se　foreign　ele輸ts　are胞ixed”ith　duri㎎tbe　fo㎜tion　in　vap㏄ph■e．　In　this
sense．　calcite　grain　in■eteorite曲1d　be　checked　dlether　it　is　i■pact－generated　or　not　【8］．

Table　l． X一間d醐舗unit－ce11醐魎of　a㎜10us　sh㏄k由calcite”ith　hi由㎞sity
fr㎝Ries　and　artificial　i即act㏄aters．1叩act　velocity　is　7㎞／s（railgun　of　IS肪｝［8］．

緬PIe
Unit－

Ce11

　　　　　　　　　　　　　　　Po胃d㏄ed

Standard　calcite　　R－8Yl

LSST　｛Akiyoshi｝　　　｛Ries）

S麺ple
R－8鴨1

｛Ries）

data

LSRGl

（Oxidbtion）

　　LS2m
（Redu《戊i㎝｝

Single　grain　data
　　　　R－8Y

aω
cω
V（A3｝

ρ（9／C●3｝享

△ρ偶｝

1（104）

4．991（1）

16．994（5）

366．6｛2｝

2．720（1）

（std．｝

11772

4．976｛1｝

16．990（1｝

364。2（3｝

2．738（3｝

＋0．7ω

4830

4．982（1）

16．994（4｝

365．3（2｝

2．730｛1｝

＋0．4ω

2697

4．972（1｝

16．990（6）

363．8（2｝

2．741（1｝

＋0．8ω

6162

4．979（1｝

17．Ol8ω
365．4（1）

2．729（1）

＋0．3ω

5662

4．953（4｝

16．956（12）

360．8（6｝

2．763（4）

＋1．9（2｝

（106η

　　　The　follo冑ing　t”o　types　of　shocked　calcites　are　found　in　artificial　i■旧pct　experi㎜ts　（cf．　Fig．1｝

　　　（a）Sh㏄ked　calcite　for回ed　on　oxidati㎝　conditi㎝　（near　the　ri鵬of　vapor　pluロ陀　of　i団pact　［7D．

　　　（b）Sh㏄ked　calcite　for冊ed　on　reduction　c〔mdition　（interior　of　vapor　plume　of　i戚ct　l7D．

　　　The　shocked　calcites　of　the　Buschelberg　（R－8｝　in　side　the　crater　are　corresponded　to　shocked

calcite”ith　reducti㎝state，曲ich　s㎎gests　r㏄rystallization　inside　the㏄atet・．　The　detai　led

㎝peri岡㎝ts　of　tbe　R－8　s㎝ples　are　done㎝yellow（Fe－rich｝colored　sa即1．e　of　R－8Y　and蝋te　colored

蜘ple（R－8W｝．　Fr㎝the　X－my　diffracti㎝data　of　Bragg　a㎎1e　shift．　tbe　R－8W　is　l限）re　close　to

reduction　state　during　i囲pact．

　　　The　sh㏄ked　calcites　u血der　oxidati㎝state　are　formed　as　non－stoichiometric　（n．　s．　l　comPound　｛and

high　d㎝sity｝after　gas　of　CO2　fo㎜ti㎝mainly　near　rim　of　vapor　pl㎝e．冑hich　is　the　s㎝e　dataσf

artificia1姉act　experiments　of　oxidation　comliti㎝（i．e．　sample　No．　LS訂100｝．

　　　∩e』品calcite舳r　r㎡uction曲te　are　fo㎜酷no㎜1田lcite（冑ith　m㎜10r　a　little
bigb　density｝　and　car㎞after　f㎜ti㎝　of　gaseous　materials　of　OO，　02　and　Ca．　Thus　cabon　source

from　target　r㏄k　of　li鴨estone　can　be　explained　as　reduction　fo㎜tion　of　impact．　as　listed　in　Tables

2and　3．

Table　2．　Fo㎜tion　process　of　s撤㎡㎝1cites　mat㏄ials　by　shock　i叩act．

Condition Reacti㎝ Ma　in　product

1）Oxidati㎝stat冶
　　　（near　rim　of　vapor　p1伽e

　　　or　jetti㎎stre㎝｝

2CaCO3→CaCO3（fine）＋CaO＋CO2（gas｝　　Fine－grained　n．s．

　　　　　→Ca（1寸．幻003（fine｝　　　　　　　　　shocked　calcites

2｝㎞i㎝就a捷
　　　（inside　of　vapエ）r　plume

　　　or　jetting　stream｝

2CaCO3→2Ca＋2C＋302（gas｝

　　　　　一詞CaCO3（f）＋C

Fine－grained　n．s、

sh㏄ked　calcites．

Carbon　materia1．s

Table　3．　Relation　of　carbon－materials　and　target　r㏄ks　of　冊tural　impact　craters．

Craters Target　rock Shocked　r胞terials Example　of　Crater

1｝　（泊rbon－bear　ing

　　　i刷pact　craters

2｝　Carbon－free

　　　　impact　craters

Limest㎝e

＆others

Sandst㎝e．

Granite＆
Gneiss

Shocked　barbon　material　s，

Sh㏄ked　quartz　＆　feldspars．

Sh㏄ked　qllartz　＆　feldspars．

Barr　inger　＆

Ries

Wolfe－Creek，

Canadian，　and

Amer　ican　craters
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Stability　of　silicate　melt
Ozawa，　Geol．　Inst．，　Univ．

hiroko＠geol．s．u－tokyo．ac．jp

in　the　solar　nebula．　H．　Nagahara　and　K．

Tokyo，　Hongo，　Tokyo　113，　Japan．ε一吻o∫／：

　　　　Origin　of　chondmles　has　b㏄n　one　of　the　most　debated　problems　in　the　planetary

sciences，　which　has　not　yet　b㏄n　reached　to　a　consensus　among　researchers．　One　extreme
model　suggest　their　origin　during　the　accretion　of　the　solar　nebula，　that　i　s，　at　the　earliest　stage

of　the　solar　nebula．　Another　ext㈹me　suggests　the　fbrmation　on　the　su㎡ace　of　planetesimals，

that　is，　at　the　latest　stage　or　even　after　dissipation　of　the　solar　nebula．　Those　models　are

constnlcted　on　the　basis　of　constraints　fbr　temperature　and　cooling　rates　obtained　mostly　from

experimental　reproduction　of　texture　and　mineralogy　of　various　chondrules，　which　are　about

l600－2000°C　and‘‘flash－heating”to　several　hundreds　degrees　per　hour　during　crystallization．

Although　temperature　regime　has　been　intensively　considered，　pressure　regime允r　fb㎜ation　of

silicate　melt　has　not　been　fUlly　considered．　Silicate　melt　is　generally　unstable　in　most　part　of　the

solar　nebula；the　total　pressure　of　the　solar　nebula，　which　is　mainly　of　PH2，　is　thought　to　have

been　10’4　to　10’5　bar劔也e　midplane瓠1－2　AU　where　most　meteodtes　might　have　fo㎜ed．　A

that　pressure　conditions，　solid　mate亘als　should　have　dhiectly　without　passing　the　molten　state

evaporated　when　heated　to　high　temperature．　In　order　to　generate　silicate　melt　in　the　solar

nebula，　enrichment　of　du　st　component　relative　to　hydrogen　gas　has　been　proposed．　The　degree

of　dust　enrichment　for　the　fo㎝ation　of　silicate　melt　in　the　solar　nebula，　however，　has　not　been

quantitatively　studied．　In　the　present　study，　fbmlation　of　silicate　melt　in　the　solar　nebula　has

been　studied　by　the㎜ochemical　equilibdum　calculations．

　　　　　Calculations　were　made　by　the　energy　minimization　technique；at　equilibrium，　the　change

in　the　Gibbs　free　energy　should　be　zero，　and　therefbre　the　total　Gibbs　ffee　energy　of　the　system

should　be　minimized　with　as　many　constraints　on△G　as　there　are　independent　reactions．　We

have　developed　a　new　code；it　examines　the　stability　of訓l　the　condensed　phases　considered，

obtains也e　sロble　miner司assemblages，　then　dete㎜ines血e　composition　and　abundance　of
phases　by　minimizing　the　free　energy　of　the　system．　We　have　considered　76　gaseous　species，

47condensed　phases，　and　silicate　melt．　Due　to　lack　of　thermochemical　data　for　non－ideality　of

silicate　melt　with　chondritic　composition，　which　is　more　magnesian　and　less　aluminous　and

calcic　compared　to　terrestrial　basaltic　melt，　silicate　melt　was　assumed　to　be　an　ideal　solution．

This　assumption，　however，　should　be　incorrect　because　of　non－ideality　of　silicate　melt．　The

results　of　calculations，　thus，　contains　considerable　uncertainty　that　should　be　corrected　by

introduction　of　regular　solution　model．　All　the　thermochemical　data　are　taken　from　JANAF．

　　　　　Calculations　were　made　at　temperatures　ffom　1750　to　l　900　K　with　5（P　interval，　where
chondritic　materials　are　partially　to　almost　totally　melt；total　pressures　from　10’7　to　l　O’2　bar　with

4steps　in　one　order　of　pressure　which　are　plausible　fbr　the　most　area　of　the　solar　nebula　f㌃om　l

to　several　AU，　and　dust　enrichment　factor　from　l　to　lO5　with　4　steps　for　one　order　of

enric㎞ent　compared　to　the　abundance　of　met泣lic　elements　relative　to　hydrogen　of　the　solar

system　elemental　abundance．　Enrichment　of　dust　includes　silicate　and　metallic　dust，　dust　plus

ice，　apd　dust　plus　ice　plus‘‘tar”，　of　which　compositions　follow［1］．　Silicates，　i㏄and“tar”are

enriched　simultaneously　with　the　same　degree．

　　　　　The　results　for　l　900K　are　shown　in　Fig．1，where　phase　boundary　between　gas　and　solid

plus　gas　and　that　between　solid　plus　gas　and　liquid　plus　solid　plus　gas　regions　are　shown　3

dust　compositions．　The　as　and　solid　plus　gas　boundary　is　the　condition　where　condensation　of

silicates　in　temperature　decreasing　nebula　or　total　evaporation　of　silicate　dust　in　temperature

Hsing　nebula　takes　place．　Liquid　is　stable　at　the　upper　dght　portion　of　the　solid　plus　gas　and

liquid　plus　solid　plus　gas　boundary．　The　boundary　has　a　negative　slope，　where　increase　in　total

pressure　requires　smaller　degree　of　dust　enrichment　and　increase　in　dust　enrichment　requires

lower　total　pressure　for　the　stability　of　silicate　melt　in　the　solar　nebula．　At　1900K，　which　is　the

temperature　widely　suggested飴r　fo㎜ation　of　chondrules，　about　40rders　of　e㎡chment　is
required　at　the　total　pressure　of　lO’4　bar　which　is　the　pressure　proposed　for　the　midplane

pressure　at　about　2　AU．　At　dlat　temperature，　at　least　30rders　of　enrichment　is　required

regardless　of　the　total　pressure．　Although　at　lower　temperatures　the　boundary　shifts　to　smaller

enrichment，　at　least　3　to　40rders　of　dust　enrichment　is　necessary　to　stabilize　silicate　melt．
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Solids　coexisting　with　the　melt　include　aluminous　minerals，　Ca－Al－rich　minerals，　fbrsterite，

diopside　and　metallic　Ni－Fe．　The　ratio　of　melt　to　silicates　increases　toward　upper　right．

　　　　The　effect　of　i㏄and‘‘tar”is　also　shown　in　Fig・1，where　liquid－free　and　liquid　bearing

boundaries　for　three　diffもrent　compositions　a民shown　by　different　curves．　In　the　presence　of

ice，　the　boundary　moves　to　lower　le丘；that　is，　silicate　melt　tends　to　be　stable　at　lower　pressures

with由e　s㎜e　degee　of　dust　e㎡chment　or　smaller　degree　of　e㎡c㎞ent杣e　same　to皿
pressure・Presence　of‘‘tar”along　with　i㏄apPear　to　have　a　similar　effect　on　the　stability　of

silicate　melt　in　the　solar　nebula；the　liquid－fre　and　liquid－bearing　boundary　moves　to　lower　dust

enrichment　portion．　Silicate　melt　is　stabilized　in　the　coexisting　of　ice　and‘‘tar”．　This　may　be　due

to　fairly　oxygen　rich　composition　of“tar”by［2］．　If　the　tar　is　of　pure　carbon，　the　boundary　is

effectively　moved　toward　upper　right　portion　of　the　figure，　although　it　is　not　shown　here．

　　　　　In　the　coexistence　of　ice　with　silicate　dusts，　melt　is　stable　in　the　e㎡chment　of　dusts　by　3

0rders　at　10’4　bar　total　pressure，　which　is　one　order　smaller　than　the　case　without　ice．

Simultaneous　enrichment　of　silicate　dusts　and　ice　could　be　the　case　when　silicates　for　chondmle

precursor　were　mantled　by　ice．

　　　　In　summary，　silicate　melt　is　stable　when　dust　is　enriched　by　3　to　40rders　with　or　without

coexisting　of　i㏄or　carbonaceous　material　at　the　total　pressure　above　lO’4　bar．　Melt　is，

however，　unstable　at　total　pressure　below　10’5　to　10’4　bar　depending　on　the　composition　of

dust．　Present　conclusion　favors　fbmlation　of　chondrules　in　dust　enrich　midplane　or　dust

convergent　zone　by　turbulent　nebula　by［2］．

References［1］Wood，　J．　A．　and　Hashimoto，　A．（1993）GCA　57，2377－2388，［2］Cuzzi，　J．　N．，

Dobrovolskis，　A．　R，　and　Hogan，　R．　C．（1994）Paper　presented　to　the　Conference　on

Chondrules　and　the　Protoplanetary　Disk．
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TRAPPED　NOBLE　GAS　COMPONENT　OF　BRENHAM　PALLASITE

Keisuke　NAGAO1）and　Yayoi　N．　MIURA2）

1）lnstitute　for　Study　of　the　Earth’s　lnterior，　Okayama　University，　Misasa，　Tottori

682－01，Japan．

2）Earthquake　Research　Institute，　Univers酋y　of　Tokyo，　Bunkyo－ku，　Tokyo　113，

Japan．

lntroduction

　　Trapped　noble　gas　components　of　meteorites　are　regarded　to　be　closely

related　to　their　origin　of　their　parent　body．　Heavy　noble　gases　in　most　chondrites

have　isotopic　compositions　of　AVCC，　and　some　chondrnes　and　achondrites　have

noble　gases　which　probably　representative　of　solar　noble　gases．　Since　the

trapped　nob｜e　gas　concentrations　in　howardites，　eucr碇es，　and　diogenites（HED）

are　generally　too　Iow　to　perform　precise　measurement，　their　trapPed　componerlt

is　not　conclusive　yet．　　Recen目y，　trapPed　xemn　isotopic　compositions　similar　to

those　of　U－Xe　have　been　reported　for　a　diogenite（Tatahouine）and　the　Lodran

（Eugster　and　Michel，1994），　which　are　different　from　both　AVCC　and　solar　Xe．

This　result　may　indicate　that　some　achondrites　formed　from　materials　and　in

circumstances　different　from　those　for　most　chondrites．

　　We　have　measured　noble　gas　isotopic　compos而ons　in　silicate　samples　from

the　Brenham　pallasite　on　a　modified　VG5400　noble　gas　mass　spectrometer　to

clarify　the　trapped　noble　gas　component　in廿1is　meteorite　and　to　investigate

relationship　between　the　pallasite　and　other旬pes　of　meteorites　such　as　HED　and

chondrites．

Results　and　discussion

　　　Concentrations　of　cosmogenic　He，　Ne，　and　Ar　isotopes　in　these　samples

showed　wide　variations，　more　than　two　orders　of　magnitude，　corresponding　to
F”

variable　shielding　depths　against　to　cosmic－ray　irradiation．　lsotopic　compositions

of　He　and　Ne　indicate　that　they　are　mostly　cosmogenic．　Ar　isotopic　ratios　are

interpreted　as　a　mixture　of　cosmogenic　Ar　and　an　atmospheric　Ar　contamination，

though　a　small　amount　of　radiogenic　40Ar　was　observed　in　some　samples．　No

trapPed　Ar　component　with　Iow　40Ar136Ar　ratio　was　observed　in　these　samples．

These　resuIts　suggest　that　this　meteorite　has　been　well　degassed　during置s

formation，　which　is　supported　by　the　Iow　concentrations　of　Kr　and　Xe，＜10－

10cm3STP／9，0bserved　in　this　meteorite．　The　low　concentrations　of　Kr　and　Xe

一 174一



make　it　dif而cult　to　identify　trapPed　component　owing　to　the　atmospheric

contamination　as　we‖as　the　cosmogenic　component．

　　130Xe1132Xe　vs．136Xe1132Xe　ra60s　are　shown　in　Fig．1．　Xe　wi廿1　isotopic

ratios　plotted　around　the　earth　atmospheric　Xe　is　probably　due　to　the

contamination．　Many　data　points　are，　however，　pbtted　along　the　mixing　lines

between　Earth－Solar　or　Ear廿1－U，　which　indicates廿1at廿le　trapped　Xe　in廿1is

meteorite　is　not　AVCC－Xe　but　Solar　or　U－Xe．　Kr　isotopic　composi60n　also

supports　that　the　trapped　Kr　is　not　AVCC．

　　lf　the　trapped　noble　gas　component　is　not　AVCC，　which　is　commonly

observed　in　most　chondrites，　the　Brenham　pallasite　must　have　been　formed　from

materials　different　from　those　for　chondrites．　Hence，　trapped　noble　gases　in

achondrites　such　as　HED，　stony－iron，　and　iron　　should　be　determined　to

investigate　the　origin　and　rela60nship　between　these　meteorites．
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X・RAY　STUDY　OF　PCP　FROM　THE　MURCHISON　CM　CARBONACEOUS
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　CHONDRITES

Tomoki　Nakamura　and　Yoshihiro　Nakamuta

Dept．　of　Earth　and　Planet．　Sci．，　Fac．　of　Sci．，　Kyushu　univ．33，　Hakozaki，　Fukuoka　812－81

lntroduction

　　　　　Poorly－characterized　phases（PCP；defined　by　Fuchs　et　al．，1973）are　malor

constituent　of　CM　carbonaceous　chondrites．　They　range　typically　20－200μm　in

diameter　and　mainly　occur　in　matrix　as　rounded　to　subrounded，　massive　forms（type

l）and　fibrous　needle－like　aggregates（type　ll）and　amount　up　to　30　vol．％of　matrix

（Bunch　and　Chang，1980；Barber，1985）．　They　commonly　replace　Fe，　N卜metal

grains　thus　are　thought　to　be　secondary　products　of　aqueous　alteration（Fuchs　et　al．，

1973）．Despite　their　original　definition，　their　characteristics　beoome　partly　evident　by

transmission　electron　microscope（TEM）studies（e．　g．，　Akai，1980；Tomeoka　and

Buseck，1983；Barber　et　al．，1983；MacKinnon　and　Zolensky，1984；Tomeoka　and

Buseck，1985）；genera‖y　they　consist　of　two　malor　phases，　tochilhite　and　various

serpentine．　Tomeoka　ahdBuseck（1985）proposed　a　model　explaming　alteration

sequence　of　PCP，　in　that　PCP　are　primarily　dominated　by　tochilinite　and，　as

alteration　proceeds，　the　tochilinite　changes　to　cronstedtite（Fe－serpentine）and

intergrowth　of　tochilinite　and　cronstedtite．

　　　　　ln　this　study，　we　performed　X－ray　experiments　of　PCP　and　rim　around

chondrules　in　the　Murchison　CM　chondrites　by　using　a　gandolfi　X－ray　camera　which

enables　to　obtain　a　X－ray　powder　pattern　from　a　sma‖particle　approximately　50μm

in　size．　Portions　of　interest　in　PCP　are　removed　for　X－ray　study　from　a　thin　section

of～100μm　thick　after　petrographic　and　electron　microscope　obsenlation．　Our　goal

is　to　estimate　relative　abundance　of　phases　comprising　PCP　of　various　types　and　to

see　how　the　abundance　changes　inthe　course　of　alteration．

Results

　　　　　The　X－ray　pattern　of　type　I　PCP　which　has～70　wt．％FeO　in　composition
ゾ　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　

6hows　a　very　strong　5．4　A　reflection．旧s　assigned　tΩ002　reflection　of　tochilinite，

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　since　tochilinite　has　10．8　A　interlayer　spacings　alongσaxis（Organova　at　al．，1974）．

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　But，　in　the　X－ray　pattern，　the　OOl　renection　of　10．8　A　basal　spacing　is　not

recognized．　This　might　be　explained　by　that　mackinawite　and　brucite　layers　of

tochilinite　are　predominantly　occupied　by　Fe　in　their　cation　sites，　thus　the　OO1

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　
reflection　is　weakened　due　to　5－A　periodicity　of　Fe－rich　layers　in　the　structure．　Xイay

intensity　calculations　using　a　structure　model　of　tochilinite（Organova　at　al．，1974）

confirm　this　interpretation．
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　む　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　
　　　　　Type　ll　PCP　show　a　very　strong　7．1～7．2　A，　strong　3．6　A　and　variable
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intensities　of　6．O　A　and　5．4　A　refractions．　The　7．1～7．2　A　and　3．6　A　reflections　are

identified　as　cronstedtite（JCPDS　17－140）．　Cronstedtite　may　be　disordered，　since
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　
the　prism　reflection　is　obsenled　around　4．5A．　The　5．4　A　reflection　shows　presence

of　tochilinite．　The　6．OAreflection　may　be　OO3　basal　reflection　of　tochilinite－

cronstedtite　mixed　layered　mineral（Fig．1）．　This　identification　is　verified　by　following
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　

evidence．（1）The　6．O　A　reflection　accompanies　a　weak　refl㏄tion　aU　8　A（tochilinite
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　

10．8Aplus　cronstedtite　7．2　A）．（2）The　6．O　A　reflection　is　very　strong　relative　to　the
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　

18Areflection，　being　resulted　from　interstratified　Fe’rich　layers　with　roughly　6　A

spacing　in　the　tochilinite－cronstedtite　mixed　layer　structure（Mackinnon　and

Zolensky，1984）．　Relative　abundance　of　tochilinite，　cronstedtite　and　mixed　layered

mineral　signiWcantly　varies　among　type　l　l　PCP（Fig．2）．

　　　　　Rim　around　chondrules　commonly　contains　many　small　PCP　particles（＜10

μmin　diametar）embedded　in　fine　grained　serpentine　groundmass．　The　X－ray

pattern　of　the　rim　shows　the　presence　large　amounts　of　serpentine　and　tochilinite

and　minor　amounts　of　olivine　but　shows　the　absence　of　mixed　layered　mineral．

Discussion

　　　　　　X－ray　study　reveals　that　the　mixed　layered　mineral　which　is　intergrowth　of

tochilinite　and　cronstedtite　comprises　variable　fraction　of　PCP．　The　amount　of　mixed

layered　mineral　increases　with　decreasing　amounts　of　tochilinite（Fig．2），　suggesting

thanhe　mixed　layered　minera｜is　produced　by　replacing　tochilinite．　Thus　the

presence　of　the　mixed　layered　mineral　strongly　indicates’ηs’ω．　alteration　from

tochihnite　to　cronstedtite、　The　inverse　reaction　from　cronstedtite　to　tochilinite　mu試

be　ruled　out，　since　primary　PCP　which　forms　at　the　expense　of　kamacite　are

dominated　by　tochilinite（Tomeoka　and　Buseck．，1985）．　The　mixe引ayered　mineral

in　PCP　contains　various　amounts　of　Si　m　the　cronstedtite　layers，　whereas　tochilinite

genera‖y　lacks　Si．　Hence，　to　form　the　mixed　layered　mineral　from　tochilinite，　Si

cation　needs　to　be　continuously　supplied　from　exterior　of　PCP．

　　　　　Rim　around　chondru｜es　contains　PCP　which　comprises　mainly　tochilinite，　but

lacks　mixed　layered　minerals．　This　hdicates　that　PCP　in　the　rim　are　not　sublected

to　progressive　aqueous　alteration，　in　contrast　to　PCP　in　the　matrix．　PCP　in　the　rim

are　smaller　thus　higher　sur「ace／volume　ratio　than　those　in　matrix．　Therefore，　PCP

in　the　rim　should　be　intensely　affected　by　the　aqueous　alteration，　but　again　our

results　do　not　supPort　this．　Further　X－ray　study　of　rim　around　chondrules　is　needed

to　clarify　this　point．
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（Fig．1）AX－ray　pattem　of　type・ll　PCP　in　Mur℃his◎n　matrix　showing　mat　cronstedtite

（S）and　mixed　layered　mineral（M）are　m司or　constituents　of　the　PCP．　A　prism

reflection　is　obsenled　at　28－30　degrees．　Minor　amounts　of　forsterite　are　also

contained．　Vertical　sacale　is　X－ray　intensity　and　holizontal　one　is　2θangle（degree）．

Tochilinite

Mixed　Iayered　minera1 Crondtedtite

（Fig．2）Aternary　diagram（in　tems　of　X－ray　mtensity　ratio）showing　alteration

sequence　of　PCP　in　the　Murchison　matrix．　Relative　abundance　of　the　three　minerals

in　PCP　changes　along　the　arrow　as　the　alteration　proceeds．
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COMPOOND　CHONDRULES　FROM　ANTARCTIC　CARBONACEOUS　AND
　　　　　　　　　　　UNEQUU」BRATED　ORDINARY　CHONDRITES

Tomoki　Nakamura，　Minoru　Sekiya，　Kenli　Matuoka，

　　　　　　　　　　　and　Hideyasu　Kojima★

Dept．　of　Ealth　and　Planet．　Sci．，　Fac．　of　Sci．，　Kyushu　univ、33，　Hakozaki，　Fukuoka　812－81　★Dept、　of

Antarc．　Met．，　Natl．　lnst　of　Polar　Res．，9・10，　Kaga　1－chome，　ltabashi－ku，Tokyo　173

mtroduction

　　　　　Compound　chondrules　are　those　being　comprised　of　two　or　more　chondrules

that　are　partia‖y　or　completely　embedded　in　one　another（e．g．，　McSween，1977）．

Their　texture　strongly　suggests　that　they　formed　by　co‖isions　between　chondrules

which　were　plastic　at　the　time　of　mutual　counter（Gooding　and　Keil，1981）．　The

collisions　between　chondrules　occur　more　freque耐y　when　chondrules　disperse　in

the　nebula　with　high　space　density　and　high　inter　chondrule　velocity．　Therefore，

compound　chondrules　are　of　interest　as　indicators　of　physical　conditions　in　the　early

solar　nebu庖，　and　they　should　be　extensively　studied　to　obtain　enough　data　for

statistiCS．

　　　　　Some　unique　features　of　compound　chondrules　are　rep◎rted　by　previous

works．　High　proportion（～28％）of　nonporphyritic　chondrules　are　compound

（Gooding　and　Keil，1981）．　Most　compound　chondrules　consist　of　components

having　similar　bulk　compositions　and　textures（McSween，1977；Lux　et　aL，1981；

Wasson，1993），　while　some　are　not（Sco廿and　Taylor，1983；Wasson，1993）．　Lee　et

al．，（1991）intensively　studied　a　L3．5　chondrite，　ALH77011and　reached　to　similar

conclusions、　Compound　chondrules　are　found　both　in　carbonaceous　and　ordinary

chondrites，　but　abundances　of　compound　chondrules　in　individual　chondrite　group

（H，L，　LL　and　C）are　poorly　known．　We　here　present　the　results　of　our　optical　and

electron　microscope　study　of　compound　chondrules　in　50　thin　sections　involving

eleven　H3，　twenty－four　L3，　six　LL3　and　nine　C2～3　chondrites．

Definition　and　classification　of　compound　chondrules

　　　　　We　have　defined　and　classified　compound　chondrules　manly　based　on　the

scheme　proposed　by　Wasson（1993）．　According　to　the　scheme，　compound

chondrules　are　divided　into　three　classes；（1）envebping　type　in　which　secondary

chondrule　encloses　primary　one（Fig．1a），（2）adhering　type　in　which　sma‖

secondary　is　superimposed　on　the　primary（Fig．1b），　and（3）consorting　type　in

which　secondary　attaches　to　primary　and　both　are　comparable　in　size（Fig．1c）．　ln

the　course　of　observation　of　chondrules，　we　cometo　realize　that　it　is　difficult　to

distinguish　compound　chondrules　of　enveloping　type　from　chondrules　with　a　relict

core　and　those　wRh　coarse－grained　rim．　We　count　chondrules　as　enclosing　type

only　in　case　the　chondrules　havmg　principally　rounded，　non－dusty　chondrule－like
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core　for　eliminating　relict－bearing　chondrules．　Also，　for　eliminating　chondrules　with

coarse　grained　rim，　we　do　not　count　chondrules　as　enveloping　when　they　have　no

mesostasis　glass　in　their　outer　portions．　Adhering　and　consorting　morphology　could

be　made　from　nearby　sited　chondrules　by　compression　of　the　meteorite　parent　body，

as　pointed　out　by　Wasson（1993）．　Thus　we　do　not　count　a　set　of　chondruIes　as

compound　if　a　thin　rind　of　matrix　material　is　observed　between　chondrules．

Results　and　discussion

　　　　　65compound　chondrules　are　identified　through　the　inspection　of司6500

chondrules　in　H，　L，　LL　and　C　chondrites　and　they　include　14enclosing，29　adhering

and　22　consorting　type．37　compound　chondrules　show　similar　texture　and　mineral

assemb｜age　between　primary　and　secondary　chondrules，　involving　14BO－BO，12

RP－RP，5POP－POP，4PO－PO　and　2　C－C　combinations．30　compound　chondrules

contain　at　least　one　BO　chondruIes　in　theircons撤uent　chondrules．　Contrast　to　low

abundance　of　BO　in　non－compound　chondrules（～5％），　the　BO－bearing　compound

chondrules　are　significantly　abundant．　RPchondrules　show　the　same　tendency．

Exceptionally　large　abundances　of　BO　and　RP　in　compound　chondrules　might

couple　with　the　fact　that　both　chondrules　were　totally　molten　when　they　formed，

because　molten　droplets　easily　stick　to　each　other　or　to　another　obl㏄ts．

　　　　　Abundances　of　compound　chondrules　in　H，　L，　LL　and　C　chondrites　are　rather

constant；these　are～0．8％，～1．2％，～1．4％and～O．9％，　respectively．　Relative

abundances　of　enclosing，　adhering　and　consorting　type　are　roughly　similar　among

each　chondrite　group．　These　results　might　imply　that　chondrules　in　each　chondrite

group　formed　in　nebula　subregions　of　similar　physica｜conditions．　Alternatively，

chondrules　were　well　mixed　in　the　nebula，　after　chondrules　that　have　similar　texture

and　composition　formed　independently　in　the　local　nebula（Wasson，1993）．
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　　　　　Carbonaceous　chondrites　contain　large　amounts　of　noble　gases　and　these

gases　are　mainly　incorporated　during　formation　of　meteorite　parent　bodies．

Recently，　it　comes　to　be　known　that　shock　effects　are　recorded　in　many

carbonaceous　chondrites（e．　g．　Nakamura　et　al．，1992；Scott　et　al．，1992），

suggesting　that　impact　events　are　a　common　process　in　the　early　solar　system．

However，　it　is　poorly　known　how　shock　e行ects　change　noble－gas　abundance　in

carbonaceous　chondrites．

　　　　　We　have　carried　out　shock　experiments　on　the　Allende　CV3　chondrites　and

measured　noble　gas　composition　of　both　unshocked　and　shock－baded　samples　by

stepped　heating．　Allende　samples　were　shocked　to　23　GPa　at　different　temperature

conditions，　room　temperature　and　preheated　to　600°c．　In　the　latter　experiment，

approximately　2　hours　are　needed　to　heat　the　sample　to　600°c，　thus　most　of　noble

gases　that　are　usually　e》（tracted　at　600°c　fraction　in　the　stepwise　heating　might

disappear　prior　to　shock　loading．　The　AlIende　sample　was　encapsuIed　in　a

steinless　holder　that　has　a　through　hole　3　mm　in　diameter　and　shock　loading　was

conducted　in　vacuum　at　wl　torr　for　ambient　air　pressure．　The　shock　duratio川s

approximately　4・5　micro　seconds，　which　is　determined　by　rarefaction　catch－up　from

the　back　of　the　stainless　plate　of　the　prolectile（Fowles，1960）．　Details　of　shock－

experimental　procedures　are　described　elsewhere（Nakamura　et　al．，1995）．

　　　　　Noble　gas　composition　of　the　unshocked　Allende　sample　shows　initial

characteristics　before　shock　experiments，　including（1）He　is　dominated　by

planetary－type　trapped　components　and　is　mainly　released　between　600－1000°c

temperature　steps，（2）Ne　is　composed　of　spalbgenic　and　planetary－type　trapped

components　and，　at　1200°c　or　higher　temperature　fractions，　spa‖ogenic

components　become　predominant，（3）Ar　iS　mostly　extracted　at　two　temperature

steps，600　and　1200°c　and　the　former　step　is　dominated　by　ragiogenic④Ar　whereas

the　latter　step　isoverwhelmed　by　trapped　comp◎nent，　and（4）Kr　and　Xe　comprise

trapped　components，　approximately　98％Q－gas　and　2％HL－gas，　and　the　Q－gas　is

released　in　larger　part　in　1200　and　1400°c　fractions　and　the　HL－gas　is　released　in

900－1200°cfractions．
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　　　　　Noble　gas　composition　and　release　patterns　of　the　shock－loaded　Allende

samples　both　of　room－temperature　and　preheated　experiment　are　similar　to　those　of

the　unshocked　Allende　sample　especially　in　the　middle　to　high　temperature　fractions

（＞900°c）．This　indicates　that　spallogenic　and　trapped　components　are　generally

unaffected　by　shock　wave　propagation　and　subsequent　residual　heating　generated

by　experimental　shock　Ioadmg．　This　appears　to　be　consistent　with　that　the

spallogenic　and　trapped　components　in　the　shocked　CV3　chondrites　such　as

Leovi　lle　and　Efremovka　are　not　affected　by　shock　effects（Mazor　et　al．，1970；Huss

et　al．，1995）．

　　　　　Lower　temperature　steps　are　remarkably　different　between　unshocked　and

shocked　Allende　samples．　Ar　600°c　fraction　is　a　typical　example（Fig．1）．　The

fraction　of　the　unshocked　Allende　has　high　40Ar136Ar　ratio　of　847，　indicating　that

ragiogenic姶Ar　is　dominant．　Whereas柏Ar1おAr　ratio　of　the　fraction　of　the　shocked

Allende　at　room　temperature　is　270，　close　to　and　smaller　than　the　air　value　This

suggests　that　gas　exchange　might　occur　upon　impact　between　indigenous　meteorite

Ar　and　air　Ar，　i．　e．，　shock－induced　gas　implantation　and　degassing　occur

simultaneously．　If　this　is　a　case，20－30％of　total　meteorite④Ar　was　Iost　due　to

experimental　shock　effects．

　　　　　Electron　microscope　observation　shows　that　the　shock－loaded　AIIende　at　high

temperature　is　partially　molten　to　form　FeS　veins　and　Ca－，　Si－rich　glassy　grains　in

the　matrix，　indicating　that　the　temperature　concentration　beyond　1000°c　occurred　in

the　matrix　due　to　high　porosity．　lt　is　thus　exp㏄ted　that　significant　loss　of　noble

gases　would　occur．　However，　noble　gas　analysis　reveals　that　major　portions　of

ragiogenic　and　spallogenic　components　are　not　affected　by　the　high－temperature

shock　effects．　This　might　indicates　that　the　high－temperature　duration　after　shock　is

very　short　for　diffusive　loss　of　the　noble　gases
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（Fig．1）Anoble　gas　release　pattern　showing　variation　of　Ar　isotopic　ratio

among　unshocked　AIIende　sample　and　shocked　ones　at　room
temperature　and　600°c．

一 184一



Chemical　compositions，　Rb－Sr　isotopic　systematics　and
　　　　I（－Ar　age　of　the　shocked　H　chondrite　Y－790746

1：麟呈㌍a：：〈；n：？§a：誌1：拙：§a1・K・M’saw・1・N・N・kamu・a1・

1Graduate　school　of　Science　and　Technology，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Kobe　University，

麟；m：・罐誌？・；1㌶，f誌晋y6§；．；呈？§霊ぷa｛n蕊［÷te

of　Polar　Research，　Kaga，　Itabashi，　Tokyo　173

　　　　Shocked　meteorites　are　key　materials　for　study　of　impact
evolutionary　history　of　asteroids．　Although　many　age　data　by　K－Ar
and／or　Ar－Ar　methods　have　been　accumulated，　young　ages　determined
by　less　susceptible　clocks　such　as　Rb－Sr　isotopes，　are　still
limited　［e．g．　1，2，3】．Particularly，　young　ages　obtalned　by　Rb－Sr
for　H－chondrites　are　rarely　reported　［4】．　Shock　effects　on　chon－
drites　are　normally　quite　heterogeneous　［3］．　In　order　to　clarify
chemical　effect，　intensity　as　well　as　age　of　shock　event，　it　is
important　to　examine　combined　multi－chronological　and　chemical
features　for　shocked　materials．　In　this　work，　we　have　carried　out
analyses　of　Rb－Sr　and　rare　gas　isotopes　along　with　trace　elements
for　the　shock－melted　H　chondrite，　Y－790746．

　　　　Under　binocular　microscopes，　the　Y－790746　specimen　studied
here　appeared　mostly　shock　melted　［5］．After　gentle　crushing，　a
part　of　sieved　fraction　（100－150　mesh）　were　used　for　whole　rock
analyses　and　other　part　was　further　crushed，　sieved　and　subjected
to　mineral　separation　by　Franz　isodynamic　separator　（specimens；
C1，　C2，　M1，　M2，　FI　and　F2）．For　comparison，　an　unshocked　H6　chon－
drite，　Allegan，　was　also　analyzed　for　rare　gases　in　this　work．

　　　　　Results　of　trace　element　and　rare　gas　analyses
in　Table　1．　Abundances　of　K，　Rb，　Sr　and　Ba　ln　whole
typical　for　H－chondrites．　Allegan　shows　an　age　of　4．
which　is　in　agreement　with　the　typical　formation　age
rites．　On　the　other　hand，　the　whole　rock　of　Y－790746
significantly　young　age
agreement　with　those
that　the　age　represents
employed　the　mineral
Nakamura　et　al．　（1990）．

different　mineral
Sr　internal　isochron
though　Sr　isotopic
the　K－Ar　age．

obtain　more

　　　　　　separates

　　　　　　　　　can

　　　　　　　analyses

　represent　an
refined　mineral

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　are　presented

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　rock　are

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　68　＋　0．24　Ga

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　of　meteo－

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　indicates　a

　　　of　2．66　±　0．20　Ga．　The　age　is　in　complete

of　mineral　separates．　Therefore，　we　suggest
　　　a　date　of　shock　event．　In　this　work，　we
sep；㌫：h鑑？’ミ：：§み：；｝§6S：°。隠d°：m。ng

　　　　　　　are　quite　small．　Then，　a　precise　Rb－

　　　　not　be　obtainable　for　these　specimens，
　　　　　　　are　now　in　progress．　To　clarify　if
　　　　　impact－melting　event，　it　is　required　to
　　　　　　　separates．

References：　［1］　Nakamura　＆Okano　（1985），　Nature　315，　563－566．　［2】
Nakamura，　Fuj　iwara　＆　Nohda　（1990），　Nature　315，　51－52．　［3］　Okano，
Nakamura　＆　Nagao　（1990），　Geochim．　Cosmochim　Acta　54，　3509－3523．
［4］　Fujimaki　et　a1．　（1993）　Proc．　NIPR　Sympos．　Antarct．　Meteorites
No．　6，　364－373．　【5］　Yana1　（1981）　In　Photographic　Catalog　of
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Selected　Antarc－tic　Meteorites　98，
Mass　Spectrometry　38，115－123．

［6］　Nishikawa　et　al．　（1990）

Tablc　1 Results　for　Y－790746　and　Allegan

Whole
rock

Mineral　separates

C1 C2 Allegan

K（ppm）

Rb（ppm）

Sr（ppm）

Ba（ppm）

861

　　3．16

　11．23

　　3．96

972

　　3．56

　11．7

　　4、57

998

　　3．65

　12．0

　　5．13

817事

　　1．6亭

　　9．30＊

　　2．96’

40Ar　　　　　　　2030
（10＾8cm3STP／g）

K－Ar　age　　2．66±0．20
　　（Ga）

　2100　　　　　2050

2．54±0．19　　2．47

　　　7100

4．68　±0．24

87Rb／86Sr 0．814 0．881 0．880

硲

Data　from　Y．Nishikawa　et　aL（1990）．161
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OR工G工N　OF　斑ONC況工C「P　AU！POα1？江0蒸OUS　BRとDCC工A　FRC亙　窪111日｝LCI｛AR　工罫｛PAO1P　CRA「P淑，　工1・m工A

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Y・　K●　｝∫AYAK

　　Depar七men七　〇f　Applied　Geoloξ口，　Indian　ミ3chool　of　Mines，　Dhanbad，　Iadia

L・n・r（19°う8・†」・76°31・s）i・・n・u七h・・七i…七…i七・i・p・・七…七・・i・1・di・

（瓦ayak，　19723　翌redriksson　e七　ε旺．　1973；　Kieffer　e七　a1●　：Lg76）●　「Phe　Inaian　cra七er

is　uni（1ue　because　i七　is　proba「bly　七he　only　七erres七rial　cx・a七er　in、　basa1宅ic

七errain　alld　is　reco6nizea　as　七he　cユo〔3es七　a］ユalog　wi七h七he憩oonls　cra七ers

（Fredriksson　e七　al．　197g）．　　でhe　εeoscien七ific　siεnificanoe　of　七he　Lonar　impac七

even七was　highligh七e⑪y　1Tayak（1989）．

　　Five　Deocan　里rap　b呂sa1七　flows　of　七holeii七ic　lla七ure　of　Cre七aceous－30cene　aξ巽

are　expose（i　wi七hin　七he　depression●　　日5hey　are　of　variable　毛hicknes3，　鵜agsi亨e，

hard，　resis七an七，　Cine　七〇　medium　grailled　ana　sometimes　▽csic111ar　wi七h　or

wi七hou七　zeoli七e，　quar七z　and　o七her　gecondary　rninerals・

　　琶｝he　monomic七　au七〇ch七hono1λs　ま）reccia　occur53　50　七〇　60　fee七　sou七hwes七　〇f

Si七a－ki－11ahani　口emple　WhiCh　iS　lOCa七ed　midWay　aJOng　七he　nCrtheaS七　bre漂Ch　in

七he　C：【・ξこ七e℃．　　□he　aU七〇Ch七honOUS　bでeCcia　COnSis七s　Of　V〔㌧℃iOU｛ご　baSOユ．七　f℃agmey1七S

（Ph・七・、饗・phユ）．　A　1・rg・・uban四ユ…　haP・（4　f七．　X　3　f七．　IO”）a・h－、雰ey　c。1。u・・d

fine　g壬ained　b江sa1†｝　wi七h　a　few　em〕P－by　vesioles，　is　surrounded　by　fiぬe　grainea

ashy　someモ∫ha七　pulveri2ed　like　ma七eriaユ　t註ユich　is　el「（∫beded　wi七h　smaユ1　fra鶏1〕el1七g

Of　dark－gre：，r▽eSiCU1吾r℃aSal七．　　AISO　aSさOCia七ed　iS　ViO！e七一red日．iSh　bagC1七　“7hiCh

i臼　profuLsed　wi七h　al七ered　zeoli七e●　　iPhe　field　I・e］a七ions，　1i七hologica，：L　composi一

七ion，　ma七rix　and　七ex七ures　of　various　basaユ七　componen七s　of　七he　合u七〇ch七honous

breccia　are　described　in　de七ai1．　！｛egascopic　alld　microscopic　charac七eris七ics

o£　］）asa1七　fra宮men七s　a1・e　furnished．　　工七　is　observed　七ha七　mos七　〇f　毛he　basa1土

fragmen七s　have　a　unifornl　composi七ion　bu七　heavi：Ly　oxidise〔ll　ana　ap｝；｝ears　olπ］os七

〇paq、ue　i］n　七hin　sec七ions　in　SOme　areas・

　　The　10ca七ion　of　七he　au．七〇ch七honous　lbrccci＆　a10ng七he　nor七heae七　bree・ch

9七rongly　in（！ica七es　i七　七〇　be　rela七ed　pi七h七he　N聾一SW七rajGc七〇ry　of　七he　impac七ing

Pro3二c七ile　on　七he　七arge七　《）江sa．1七6●　　A　p〈）ssi’て）1e　rela七ion　（〉ご　毛he　oでigin　of

au七〇ch七honous　breccia　wi七h　七he　cra七er　forma七ion　is　emphasized．　　工七　is　realised

tha七　more　field　work　is　impera七i▽e　七〇　search　for　such　au七〇ch七honmls　brecoia

in　o七her　par七s　of七he　Indian　c℃a℃er　and　work　i亘七hig　6irec七ioll　is　in　progress・
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The㎜ol㎜inescence　of　Japanese　An皿ctic　Meteo亘tes

KNINAGA耐，　Y　HosHIKAw～1，1．　YAMAMσro1，　T．　WADA2，　S．　MArsuNAMI3

　N．TAKAoKA4，　P　BENαT5，　D．WG．　SEARs5，　H．　Ko丑MA6　and　K．　YANAI7

　　　　　　　　10肋yα〃ω砺vθrWq∫5c輌εηcθ，1－1，　R輌∂已i一伽，0々α〃1α700

　　　　　　　20藺y㎜碗vετ晦1－1．伽ぷ乃輌〃ω妬肋3一伽〃2θ，0肋y鋤0700

　　　　　　　　　3ルρyαgi〔加輌vθrぷ∫ζyρデE∂μcαガon，　Arα㎜え匡一Aobα，5eηばα輌980

　　　　4κyμぷんμση輌vθrぷiり膓10－1，仇kozα1ヒ∫6－cぬo〃2ε，11↓8α5乃輌一たμ，　Fμltμoltα812

　　　　　　　　　5伽ver卿q∫Ar肋η∫αぷ，1⑳ετ励11θ，　Aτムπ∫ω72701，～∬A

6∧化！ガo〃α11n51輌τ琢ε6ゾPoωr　Rε5eα7rc力，9－10，・鮫zgα1－cんoη2¢，」〃αムzぷみ」一κμ，7bゐyo　173

　　　　　　　　　　　71wα陀乙肋輌vθ7冨り↓3－5，こ1θ4α4－c力o〃1θ，ルfo7ゼoえα020

　　　　　　Introduction　　　　The　thermolumines㏄nce【TU　of　meteori㎏s　is　a　useful　tool　with

which　to　study　meteorite　history．　Induced　TL，　the　response　of　a　luminescent　phosphor　to　a

laboratory　dose　of　mdiation，肥flects　the　minemlogy　and　structure　of　the　phosphor，　and　thus

bears　valuable　iIHb㎝ation　on　me㎞olphic　and　la缶r血em1副his町．　The　n鋤lal　TL，　the

lumines㏄n㏄of　a　sample　which　has　received　no　irradiation　in　the　labo】随tory　ref1㏄ts　radiation

history　of　the　meteorite　in　spa㏄and　the　thermal　history　of　the　meteorite　in　space　and　on　Earth．

Natural　TL　data　thus　provide　insights　into　such⑩pics　as　the　orbits　of　meteoroids，　the　eff㏄ts　of

sh㏄k　heating，　and　the　te飛strial　history　of　meteorites．　For　several　years　natural　TL　data　have

been　mutinely佗ported　in　the　U。S．　An伽ctic　Meteorite　Newslet㎏r　and　these　data，　along　with

indu㏄d　TL　data　and　cosmogenic　radionuclide（ε．8．，26A1）and　noble　gas　abundan㏄data　have

been　used　to　identify　potendaUy　p面㏄d　fragments　of　Antarc匂c　meteomes．　We　have　started　to

measure　the　TL　properdes　of　meteorites　fK）m　the　Japanese　Antarctic　collection．　In　this　paper

we允port　our　initial　results　R）r　a　suite　of　these　meteorites．

　　　　　　－　　　　　The　indu㏄d　and　natural　TL　of　t㎞ree
gK）ups　of　ordinary　chondrites　were　measured．　Group　1，　MBR　a　and　b【H6】were　paired　on　the

basis　of　exposure　age　and◎osmogenic　nuchde（53Mn）data1）．　Group　2，　consisting　of　Y二74190，

Y二75097，Y－75102，　Y－75108　alld　Y－75271匹6］，　were　pai㏄d　on　the　basis　of　noble　gas　and

cosmogenic　nudide（53Mn）data．1・2）Group　3　includes　the　remaining　samples　considered　in　this

stud》㌧consisting　of　Y－74115，　Y－74371　and　Y－74418［H6］．　The　original　find　weights　of　these

meteorites　we陀all＞20　g，　so　that　it　was　possible　to　avoid　material　which　may　have　suffe陀d

heating　dunng　a㎞osphenc　passage　and　wind－blown血nspo就on也e　ice．　With　the　exception　of

the　MBR　s㎝ples，　Y－7斑η㎝d　YL75271，血ese　me舵ontes　we陀拓斑1d　over　1．5㎞a声田ch

other；the　MBR　samples　w●700m　apart；Y－75097　and　Y－75271　were　800m　apart．
Cosmogenic　isotope　and　exposu佗age　data　a陀listed　in　Table　1．

　　　　　　The　s㎜ples　we民gently　gmund　with　a　mortar　and　pestle　and　magnetic　ma㎏rials

removed　with　a　hand　magnet・The　TL　of　8　mg　s㎜Ples　was　measured　in　a　nitrogen　atmosphe爬

with　a　hea加g　rate　of　O・5℃／sec．　Coming　4－69　and　7－59　filters　were　used⑩supPress　black－

body　mdiation　and　a　photomulΦulier　with　bialkali　photocathode（R762：Hamamatsu　Pho⑩nics

Co・）and　pho⑩n－oo皿ting　el㏄tronics　were　used．　After　measurement　of　the　natural　TL，

samples　we陀irradiated　to　a　dose　of　25㎞d　by　Co－60　Y－rays　and　the　indu㏄d　TL　measu爬d・

　　　　　　Natural　TL　dala　is　usually　reported　in　temls　of”equivalent　dose”，　which　is　obtained　by

dividing　the　intensity　of　natural　TL　at　a　given　glow　curve　tempera賦by　the　intensity　of　the　TL

in　the　induced　glow　curve（normalized　k）aunit　laboratory　dose）at　the　same　temperatu“≧・R）r
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oK五nary　chondrites，　natural　TL　levels　can　also　be　detemlined　using　the　mtio　of　the　intensity　of

the　low　tempe耐u陀and　the　high　tempemture　peaks（LT／HT）in　the　natural　TL　glow　cun・e　only

This　rado　can　be　calibmted　to　true　equivalent　dose，　the　calibration　being　laboratory　speciflc　due

to　differen㏄s　in　irradiation　sour㏄s　and　geometries　and　measu佗ment　appamtus．　It　has　been

p陀viously　observed　that　the　IT／HT　ra60　has　much　lower　un㏄nain血es　than　true　equivalent　dose

in　rou口ne　measurements　and　thus　the　Lr／HT　raUo　is　often　used　rather　than　equivalent　dose　for

measurements　on　o頁1inary　chondrites．　In　the　present　paper　we　plesent　our　natuml　TL　data　in

terms　of　Lr／HT　rano，　pending　completion　of　our　labomtory　calibmtion　to　equivalent　dose．

　　　　　　Results　　　The　natu臓1　and　indu㏄d　TL　glow　curves　of　the　samples　are　shown　in

Fig．1．　These　da伍訂e　summ田ized　in　Table　2．　We陀po舳e　m征im㎜induc斑TL　in紀nsi巧

（sensitivity）R）r　these　samples　relative　to　the　meteorite　Dh司ala，　using　ALH－77304［L3．7】as　a

standaπ1，　which　TL　sensitivity　to　Dh司ala　is　O．60±0．03．

　　　　　　P陀viously　na｛Mml　and　indu㏄d　TL　data　have　b㏄n　used⑩identify　potential　paidng

gmups　in　Anta耐ic　meteorite　ool1㏄tions．3）The　criteria　used　to　test　potential　pairing　of　meteonte

血agments　include　petrologcal　classification，　and　coinddence　of　induced　TL　peak　tempemtu陀

（within　lO％），　peak　width（within　20％）and　TL　sensitivity（within　a　factor　of　3　fbr　weathe爬d

finds），　and　natural　TL（within　25％）．　In　our　an司ysis　of　t｝1e　three　gmups　we　nnd　that，　in

gene凶，　our　data　support　the　pairings　suggested　by　cosmogenic　nuclide　data．　MBR　a　and　MBR

bhave　very　similar　natural　TL　levels，　but　their　induced　TL　sensidvities　a毘significantly

diffe賠nt，　although　still　well　within　the　factor　of　t㎞㏄variation　observed　in　weathered

meteoriles．　Among　the　mete6ntes　of　Group　2，　most　exhbit　very　similar　induced　and　natural

TL　data，　with　the　exception　of　Y－75271．　This　meteorite　exhibits　relatively　high　TL　sens掘vity

（although　still　within　the　factor　of　three）but　has　a　very　low　natural　TL　level　compa㏄d　to　the

others．　It　is　the㈹fble　likely　that　Y－75271　is　not　a　member　of　this　pairing　gmup．　Among血e

meteorites　of　Group　3，　Y－74115　and　Y－74418　have　very　similar　induced　and　natu凶TL

pπ）perties　and　thus　a陀pK）bably　paired．　The　remaining　meteorite　of　this　group，　Y－74371，

however，　has　a　much　higher　natuml　TL　level　than　the　others　and　should　not　considered　a

member　of　this　p誕血g　group．

　　　　　　The　TL　sensitivi口es　of　all　these　meteorites　a陀significantly　less　than　those　of　equilibrated

ordi㎜y　chondrites㎜ong　the　modem白11s（typically　410佗lanvely｛D　Dh勾ala）．　Much　of　this

dif允陀nce　betw㏄n　these　meteorites　and　modem　falls　can　be　attributed　to　weathenng．4）Even

皿dng　weathering　i砿）◎onsidem60n，　however，　the　low　TL　sensitivities　of　the　meteorites　in　the

Y二74190pairing　gmup　a毘very　low，　especially　since　the　hand　specimens　of　these　meteorites

generally　exhibit　the　lowest　degr㏄of　weathering　observed　in　AntarcUc　meteoritesぐrable　l）．’It

is　likely　that　these　meteodtes　have　been　su句ected　to　high　deg1℃es　of　sh㏄L　such　that　a

significant　por面on　of　crys旬line　feldspar　in血ese　meteorites　was　oonver缶d　to　non－1㎜inescent

塞1ass．　Maskelyn“e　has　b㏄n　R）und　in　all　members（寸（加up　2．　The　large　induced　TL　peak

widths　of　these　meteori砧s　compa㈹d　to　meteo由es　in　the（庄her　two　groups　may　also佗nect　this

sh㏄k　pr㏄essing，　with　some　ordered　feldsp訂in　these　meteorites　being　converted　to　disordered

飴ldspar　either　during　1㏄ryst創lization　of　shock　glass　or　by　solid－state　transitions．

　　　　　　The㈹is　no　eviden㏄in　our　p佗sent　data　that　any　of　the　meteorites　consideled　he肥had

unusu創themlal　histories，　either　in　spa㏄or　during　me白morphism，　aside　f⑩m　the　sh㏄k

pr㏄essing　expenenced　by　the　Y－74190　group．　Meteontes　with　very　low　natulal　TL　levels

（口！HT　ratios＜0．5りmay　have　been　heated　prior　to　peaching　Earth，　pπ）bably　while　in　orbits　with

sma皿perihelia．5）It　appears　that　all　the　meteodtes　oonside陀d　here　we陀in　ofbits　with　perihelia

≧0．8AU　prior　to㈹aching　Earth．

　　　　　　Conelusions　　　We　have　measu㈹d　the　natuπd　and　induced　themol㎜inescence
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of　me㎏ontes　fπ）m　three　proposed　paidng　groups．　We　nnd　that　the　TL陀sults　gene凶ly　connml

the　pairing　of　the　meteorites　in　these　gK）ups，　although　a　fbw　meteorites　p陀viously　thought　k）be

paiK》d　apPear　not　to　be　paired　accon］ingly　to　the　p“∋sent　data，　and　our　data　indicate　sh㏄k

pK）cessing　fbr　one　of　the　painng　groups，　namely　the　Y－74190　group．

Table　l．　Samples

Samples 靴ight　W剖he亘㎎3He／21Ne2）　22Ne／21N♂）　53Mn1）　　　Expo6ule　age　Teπes岨

睡】　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　【dpmノ㎏Fe］　　T21　D4aP）　　age口i司6）

MBR　a［H6】

MBR　b【H6］

Y－74190匹6】

Y750卯匹6］
Y－751021L6］

Y75108［L6】

Y二75271ロメ5］

Y74115田6】

Y74371［H61

4．108

13．782

3．236

2．570

11．000

0．591

1．798

1．045

5．067

Y74418｛H6▲　0．567

h
V
ト
V

≧

≧

a
a
a
b
a
b
a
C

3．57）

3．97）

2．2

4．6

4．8

4．0

4．7

6．2

7．0

7．5

LO787）

1．0837）

1．0539）

1．087±5

1．079±8

1．089±7

LO95±7
1．142±11

1．188±35

1．183±10

394

355

441±16

424±18

452±19

407±17

424±8

335±14

309±12

275±ll

4．91）

4．31）

221）
　も

17．8

17．l

l8．8

19．7

8．10

8．02

7．05

＞398）

74

40

3．4，3±18）

L2，　210）

6

6

肱ble　2．　TL　Charactedstics

Samples

MBR　a【H6］

MBR　b【H6］

Y－74190［L6］

Y－750971L6】

Y－75102匹メ～］

Y－751081L6］

、㌧752711〕L61

Y」74115［H6】

Y」74371田6］

Y二74418［H6］

Indu㏄d　TL

Sensitivity＊

045±0．04

0．79±0．06

0．14±0．01

0．16±0．02

0．22±0．02

0．23±0．02

0．34±0．03

058±0．05

1．22±0．10

0．43±0．04

Peak丑mp．

　rq
153±1
156

156±2

161±7

159±3
156

160±3

155±2

158±2
153

FWHM
rq

ll8±2
127

146±1

160±3

146±1
141

143±1

121±1
124

123±1

Natural　TL

LrlHT

1．ll±0．01

1。28±0．02

1．78±0．02

1．61±0．02

L37±0．06

1．53±0．03

0．76±0，07

2．39±0．01

4．12±O」0

286±0．02
＊：ALH－77304匹3．7］，　which　TL　sensi6vity　is　O．60±0．03，is　used　as　a　sセmdald．

Re佃ences：1）M．Honda（1981）：Ge㏄hemical　Jouma1，15，163－181．2）N．Takaokaθτα1．

（1981）：Mem．　Natl．　Inst．　Polar　Res．，　Spec．　Issue，12，207－222．3）PH．Benoitετα1．（1994）：J．

Geophysical　Research，97，46294547．4）PH．Benoitετα1．（1991）：Meteori6cs，26，157－160．

5）PH．Benoitぴα1．（1991b）：Icarus，94，311－325．6）S．Miono　and　A．Nakanishi（1994）：Pmc．

NIPR　Symp．　Antarct．　Meteorites，7，225－229．7）N．Takaoka（1997）：Scien㏄in　Aぬrcnca，6

Antarctic　Meteorites，228－242（Japanese）．8）A．　J．　T．　JullεταL（1984）：Pr㏄．15th　Lunar　Planet．

Sci．　Con£，　J．　Geophys．　Res．，89，　C329－C335．9）K．Nagao　and　J．Matsuda（1986）：Papers

presented　to　the　l　l　th　symposium　on　an皿6tic　meteorites，131－132．10）R．　P　B　eukens　e’α1．

（1988）：Pmc．　NIPR　Symp．　Antarct．　Meteorites，1，224－230．
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The　natural　and　induced　TL　glow curves
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Matrix　of　Colony（CO3）chondrite

Takaaki　Noguchi　and　Kei－ichi　Ishikawa

Department　of　Earth　Sciences，　Ibaraki　University，　Bunkyo　2－1－1，　Mito　310，

Japan

lntroduction　Petrological　studies　of　CO　chondrites　show　that　CO　chondrites　experienced

metamorphism（θ．8．，　Jones　and　Rubie，1990；Scott　and　Jones，1990；Sears　et　aL，1991）．

Among　CO　chondrites，　type　3．0－3．1　CO　chondrites　have　some　fbatures　which　are　rare　in　the

higher　types；mesostases　in　type　I　chondrites　and　very　fine－grained　matrix　produce　yellow

and　red　CL，　respectively（Sears　et　al．，1991）．　Sears　et　al．（1991）shows　that　Colony（CO　3．0），

A田A77307（CO　3．1），　and　LEW85332（CO　3．0）are　also　compositionally　anomalous．　We

investigate　the　matrix　of　Colony　meteorite　which　is　one　of　the　least　metamorphosed　CO

chondrites，　using　SEM，　EPMA，　and　TEM．　We　will　show　characteristics　of　the　matrix　and

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ノ
compare　the　matrix　with　the　matrices　of　ALHA77307（CO　3．1）and　Lance（CO　3．4）that　were

investigated　using　TEM　by　Brearley（1993）and　Keller　and　Buseck（1991）．

Results　SEM　observation　shows　that　matrix　of　Colony　is　composed　mainly　of　very　6ne－grained

（probably　sub一μm）groundmass．　Some　olivine　crystals　which　are　about　10μm　or　less　across

are　also　observed　among　the　groundmass．　Back－scattered　electron　images（BEIs）of　the

matrix　display　that　the　fine－grained　groundmass　is　composed　of　areas　which　have　different

brightness．　The　scale　of　each　area　is　about　50μm　or　less．　Thin　weathering　veins　with　about　5

μmor　less　thick（bright　veills　in　BEIs）are　often　observed．

　　　　　　The　matrix　compositions　were　studied　by　f6cused（beam　diameter：1μm）and　broad

beam（beam　diameter：20μm）analyses．　Both　of　analyses　give　comparable　results．　But　total

weight％of　fbcused　analyses（average　90　wt％）are　higher　than　that　of　broad　beam　analyses

（average　84　wt％）．　Intraelemental　correlations　of　analyzed　elements　between　fbcused　and

broad　beam　analyses　show　that　fbcused　analyses　tend　to　be　higher　wt％than　broad　beam

analyses．　S　imilar　tendency　was　reported　fξom　ALHA77307（Brearley，1993）．

　　　　　　Focused　beam　analyses　of　the　fine－grained　groundmass　and　the　weathering　veins　are

plotted　on　a　ternary（Si＋Al）－Mg－Fe　diagram（Fig．1）．　The　fine－grained　groundmass　is

temporarily　divided　into　three　based　on　the　brightness　in　BEI　photographs．　Because　the　each

area　changes　gradually　each　other　and　because　there　is　a　possibility　that　other　areas　which

have　diκerent　brightness　are　within　an　X－ray　emission　area，　individual　analy　ses　of　each　areas

overlap　each　other．　But　there　is　a　tendency　that　dark　areas　tend　to　have　higher

（Si＋A1）／（Si＋A1＋Mg＋Fe）ratios　than　other　areas　and　that　bright　areas　are　plotted　near　the

analyses　of　the　weathering　veins．　Compositions　of　the　weathering　veins　suggests　that　the　they

are　composed　of　mixture　of　limonite　and　SiO2　bearing　materials（6．8　SiO2　wt％on　average）．

　　　　　　Preliminary　TEM　observation　of　matrix　was　perfbrmed．　Sub一μm　olivine，　pyroxene，
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and　chromite　crystals　are　observed．　Olivine　is　the　most　abundant　among　them．　Among　these

crystals　fills　the　interstitial　material　which　is　composed　of　poorly　crystalline　materials．　High－

resolution　TEM　micrographs　of　the　interstitial　material　indicate　that　there　are　ul仕afine　crystalline

phases　which　have　O．7，0．9，　and　l．4－15　nm　diffUse　lattice　f面ges．　Their　microstructure

suggest　that　they　may　be　ultra6ne　phyllosilicates．　They　may　be　serpentine，　smectite，　and

chlorite．

Discussbn　Figure　l　suggests　that　fine－grained　groundmass　of　matrix　is　interpreted　as　mixtures

of　three　components．　Component　A　is　probably　olivine．　Component　C　is　probably　the　same

material　which　constitutes　the　weathering　veins．　Component　B　is　the　main　constituent　material

of　the　darkest　areas　in　the　fine－grained　groundmass　of　matrix．　It　may　be　composed　mainly　of

smectite　based　on　this　diagram．

　　　　　　Figure　l　is　similar　to　the　results　of　analytical　electmn　microscope　analyses　of　constituent

components　of　the　matrix　of　ALHA77307（Brearley，1993）．　In　ALHA77307，　component　C

situates　near　the　Fe　apex．　In　Colony，　Fe－Ni　metal　grains　in　matrix　are　replaced　by　mixture　of

limonite　and　SiO2　bearing　material，　and　only　Fe－Ni　metal　grains　within　olivine　crystals　in

chondrules　are　preserved．　On　the　other　hand，　sub一μm　Fe－Ni　metal　grains　were　observed　in

matrix　in　ALHA77307（Bre翻ey，1993），　Therefore，　this　difference　between　Colony　and

ALHA77307　probably　results　f㌃om　the　dif允rent　degrees　of　terrestrial　weathering，　although

both　meteorites　are　badly　weathered（Rubin　et　a1．，1985）．　Sears　et　al．（1991）shows　that

average　Fe／（Fe十Mg）ratios　in　Colony（CO　3．0；0．8）and　ALHA77307（CO　3．1；0．71）are

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ノ
higher　than　those　in　Lance（CO　3．4；0．63）and　Warrenton（CO　3．6；0．54）．　This　fact　can　be

also　interpreted　as　the　different　degrees　of　terrestrial　weathering．　In　badly　weathered　Colony

and　ALHA77307，　F♂cations　which　were　formed　by　weathering　of　Fe－Ni　metal　probably

precipitated　in　fine－grained　groundmass　of　their　matrices．　Therefbre，　the　precipitation　of　Fe3＋

cations　resulted　in　the　highter　Fe／（Fe＋Mg）ratios　of　matrices　in　Colony　and　ALHA77307

　　　　　　　　　　　　　　　　ノ
than　those　in　Lance　and　Warrenton．　Figure　l　also　indicates　that　component　A（probably

olivine）is　not　greatly　aff㏄ted　by　terrestrial　weathering　even　in　the　case　of　Colony．　　　　『

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ノ
　　　　　　Matrix　of　Lance　is　mainly　comprised　of　fine－grained（＜0．　l　to　10μm）olivine（Faω．50）

wilh　v　ariable　amounts　of　phy　llosilicate　and　other　poorly　crystalline　materials（Keller　and

Buseck，1990）．　Diffbrent　from　the　case　of　ALHA77307　and℃olony，　fine－grained　olivine　and

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ノ
alteration　material　in　matrix　in　Lance　are　plotted　between　component　A　and　component　C　in

aternary（Si＋Al）－Mg－Fe　diagram．　Component　B　is　gharacteristic　of　the　matrices　of　ALHA77307

and　Colony．　However，　it　is　not　clear　whether　this　component　is　primary　or　secondary．

References　Brearley（1993）Geochim．　Cosmochim．　Acta，57，1521－1550．　Keller　and　Buseck

（1990）Geochim．　Coslnochim．　Acta，54，1155－1163．　Rubin　et　al．（1985）Meteoritics，20，

175－195．Sears　et　al．（1991）Proc．　NIPR　S　ymp．　Antarct．　Meteorites，4，319－343．

一 194一



Si＋A1
Colony
matrix

se「porch1

0　1 ●　2 △　3 ★　4

C
”lim”

Figure　l　Focused　beam　anayses　of

the　fine－grained　groundmass　and　the

weathering　veins　in　matrix　of　Colony

plotted　on　a　ternary（Si＋Al）－Mg－Fe

diagram．

Fe

一 195一



ATEM　study　of　microstructure　in　silicates　in　the　CK　chondrites

Takaaki　Noguchi

Department　of　Earth　Sciences，　Ibaraki　University，　Bunkyo　2－1－1，　Mito　310，

Japan

htroduction　Silicates　in　the　CK　chonddtes　show　blackening．　The　blackenillg　is　due　to　tiny（

＜afewμm　across）magnetites　inclusions　dispersed　in　silicates（Rubin，1992）．　In　Ordinary

chondrites，　the　heavily　shocked　chondrites　typically　show　the　blackening　of　silicates（e．　g．

Stofner　et　al．，1991）．　However，　only　two　CK　chondrites，　EET83311　and　LEW87009，

experienced　relatively　heavy　shock　among　the　CK　chondrites．　Shock　stages　of　EET83311

and　LEW87009　are　S4　and　S　3，　respectively（Scott　et　a1．，1992）．　There　are　no　remarkable

differences　of　the　extent　of　the　blackening　among　the　weakly　shocked（S　l－S2）and　heavily

shocked（S3－S4）CK　chond亘tes，　except　fbr　inside　and　neighbor　of　the　shock　veins．　Therefbre，

there　is　a　question　whether　nearly　all　CK　chondrites　experienced　intense　shock　and　then

a皿ealed　to　remove　these　shock　effects（Scott　et　al．1992；Rubin，1992）．　If　this　is　the　case，　the

shock　fbatures　that　are　currently　recorded　in　the　silicates　were　fbrmed　after　shock　events

which　caused　blackening　had　been　removed　by　annealing．　Scott　et　al．（1992）pointed　out　that

thermal　metamorphism　that　is　characteristic　of　petrologic　type　6　is　required　in　order　to　wipe

out　shock　fbatures　in　olivine　such　as　planar　fヤactures　and　defbrmation　features　and　that

pervasive　shock　blackening　is　relatively　rare　in　ordinary　chondrites．　On　the　other　hand，　TEM

study　of　matdx　olivine　in　Y693，　high　dislocation　density　was　reported（Nakamura　et　a1．，

1993）．To　investigate　the　relation　between　shock　fεatures　and　blackening，　I　am　investigating

the　microstructure　of　olivine，　pyroxene，　and　plagioclase．　Karoonda，　Maralinga，　and　EET87507

were　investigated　by　TEM　as　well　as　SEM　and　EPMA．　Y693，　ALH85002，　EET9007，　and

LEW87009　were　investigated　by　SEM　and　EPMA．

Resultsω0μjcα〃y　browη01MηθUnder　optical　microscope，　olivine　in　chondrules　and

isolated　olivine　grains　in　the　CK　chondrites　have　brown　cores　and　colorless　rims．　Along　with

6ne－grained　magnetite　dispersed　throughout　these　meteorites，　brown　color　of　olivine　crystals

is　one　of　the　cause　of　blackening　of　CK　chondrites．　TEM　observation　of　olivine　in　Karoonda，

Maralinga，　and　EET87507　reveals　that　such　cores　contain　abundant　minute　precipitates．　Most

of　the　precipitates　are　l　O－30　nm　across．　Number　dens姉ies　of　the　olivine　cores　in　Karoonda，

Maralinga，　and　EET87507　are　l－2　x　10io，1－2　x　1010，　and　2　x　1010　cm’2，　respectively．　Those　of

the　olivine　rims　in　Karoonda，　Maralinga，　and　EET87507　are＜1　x　108，＜1－6　x　108，　and＜3　x

108cm－2，　respectively．　In　the　rims，　coarser　magnetite（＞100　nm　across）were　observed．　It　is

very　difficult　to　recognize　lattice　fringes　of　these　precipitates　even　in　high　resolution

photomicrographs．　But　moire　f由ges　are　oRen　observed　in　the　precipitates．　When　host　olivine

crystals　are　observed　along　the　direction　perpendicular　to　c＊direction，　moire　fringes　in　the

一 196一



precipitates　are　almost　parallel　to　the　lattice　fringes　of（100）of　host　olivine．　Because　these

precipitates　are　too　fine－grained　to　analyze　their　own　composition　even　by　the　microbeam

analysis（about　30－50㎜in　a　diamet⇒of　AEM，　the　obtained　data　show　the　mixed　compositions

of　host　olivine　and　the　precipitates．　The　data　sometimes　display　Ti　and／or　Cr　peaks　and

suggest　that　the　precipitates　contain　higher　amounts　of　Fe　and　often　Ti　and　Cr　than　the　host

olivine．

↓2戊Dj∫／oco加η肋01jv’ηθDislocation　microstnlcture　and　dislocation　densities　in　olivine　are

various　among　Kar∞nda，　Maralinga，　and　EET87507．　In　oUvine　in　Karoonda，　short　dislocations

are　o丘en　observed．　The　dislocations　do　not　have　elongated　segments．　The丘density　varies

廿om　2　x　107　to　1－4　x　108　cm－2　among　grain　by　grain．　Olivine　in　Maralinga　has　the　lowest

dislocation　density　among　these　three　meteorites，　The　highest　density　of　free　dislocations

was　2　x　107　cm－2．　They　also　do　not　have　elongated　shapes．　It　is　interesting　that　in　this

meteorites，　dislocation　networks　are　o丘en　observed．　It　means　that　olivine　in　Maralinga　oRen

contains　subgrains．　Olivine　in　EET87507　has　the　highest　value，1－2　x　109　cm←2．　In　EET87507，

dislocations　often　have　lollg　straight　segments　parallel　to　their　Burgers　vector［001］．　Other

dislocations　in　EET87507　tangle　complicatedly．

13）Mjcros∫rμσμre　jnρyroxeηεSome　stacking　faults　parallel　to（100）are　observed　in　augite

in　Karoonda．　Augite　in　Karoonda　often　shows　mottled　texture．　Low－Ca　pyroxene　in　Karoonda

has　a　pigeonite　stnlcture（clinoenstatite）．　Lamellae　having　orthopyroxene　stnlcture　are　rare．

Mottled　texture　is　also　observed　in　low－Ca　pyroxene．　Microstructure　of　augite　hl　Maralinga

is　various　among　grain　by　grain．　Some　augite　crystals　have　stacking　faults　parallel　to（100）．

Their　spacing　is　narrower　than　that　in　Karoonda．　In　augite　which　are　dark　brown　under

optical　microscope，　free　dislocations　and　elongated　magnetite　inclus輌ons　are　observed．　Density

of　such　dislocations　is　2－7　x　108　cm－2．　Most　magnetite　inclusions　have　elongated　shapes，

40－70x50－300　nm．　Precipitation　density　of　magnetite　inclusions　in　augite　is　l　x　108　cm“2．

Low－Ca　pyroxene　in　Maralinga　consists　of　unit　cell－scale　intergrowths　of　clinopyroxene　with

pigeonite　structure　and　orthopyroxene　slabs．　Augite　in　EET87507　contains　abundant　faults

parallel　to（100）．　Low－Ca　pyroxene　in　EET87507　consists　of　unit　cel1－scale　intergrowths　of

orthopyroxene　and　clinopyroxene　with　pigeonite　structure　slabs．　Abundant　stacking　faults　are

observed　in　it．　Due　to　these　planar　defects，　electron　diffraction　patterns　of　such　pyroxene

display　streaking　parallel　to　a＊．

（41ル伽θro／ogy　oη4η2∫cro5rrμcオμrε（～∫吻9↓oclo∫εαη4　K－rfc力垣45ρor

　　　　　　SEM　observation　of　feldspars　in　the　CK　chondrites　is　mentioned　mainly　and　TEM

observation　is　only　briefly　mentioned　here．　Among　the　plagioclase　in　various　occurrences，

plagioclase　in　matrices　has　An－rich　rims　and　An－poor　cores（Noguchi，1993；Keller，1993）・

This　reverse　zoning　is　conspicuous　in　Maralinga．　However，　it　is　observed　in　the　other　CK
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chondrites　which　are　more　rec巧stallized　than　Maralinga．　In　them，　the　aggregates　of　plagioclase

（100－500μmin　diameters）have　An－poor　cores　and　An－rich　rims．　Plagioclase　in　LEW87009

which　experienced　stronger　shock（shock　stage，　S　3）than　the　other　CK　chondrites　also　has　a

wide　compositional　range，　Ang3．4．31．4．　However，　the　texture　of　plagioclase　in　this　meteorite　is

different　from　the　other　CK　chondrites．　The　aggregates　of　plagioclase　in　LEW87009

heterogeneously　contain　An－rich　regions，　The　boundaries　between　An－rich　regions　and　An－poor

host　are　shalp　in　BEI　photographs．　The　composition　of　an　aggregate　of　plagioclase　in　LEW87009

changes　from　An⑩．5　to　Ang2．2　within　the　interval　of＜10μm．　The　reverse　zoning　of　plagioclase

was　rarely　observed　in　LEW87009．

　　　　　　K－rich　feldspar　is　observed　sporadically　in　all　the　CK　chondrites　illvestigated　except

fbr　Y693（thin　section　of　this　meteorite　is　too　small　to　search　K－rich　feldspar）．　Its　modal

abundance　is＜0．1％．Many　K－rich　feldspar　contains　Anlo　mol％．　It　appears　in　the　rims　of

matrix　plagioclase　aggregates，　and　plagioclase－rich　clast　in　the　case　of　Karoonda．　Typical

morphology　of　the　such　K－rich　feldspar　is　acicular　or　Iamella－1ike　shapes．　K－rich允ldspar　in

chondrules　in　Maralinga　and　ALH85002　has　anhedral　shape　and＜Ab2．　On　the　other　hand，

K－rich飴ldspar　in　LEW87009　has　dif丘rent　morphology　from　that　in　other　CK　chondrites．　It

occurs　as　fine－grained（＜5μm　across）anhedral　inclusions　in　host　plagioclase　aggregates．

The　most　Or－rich　one　is　An12．lAb15．10r72．8．　K－rich　fddspar　in　EET87507　was　observed　by

TEM．　The飴ldspar　contains　contain　relatively　high　Ab　component　and　very　unstable　under

irradiation　of　el㏄tron　beam．

Discussion　Microstructure　of　olivine　in　Karoonda，　Maralinga，　and　EET87507　clearly　shows

that　CK　chondrites　expe亘enced　various　degrees　of　shock．　High　dislocation　density　EET87507

（1－2x109　cm’2）and　Y693（0．8－5　x　l（P　cm’2；Nakamura　et　a1．，1993）and　microstnlcture　of

dislocation　in　olivine　indicates　that　these　two　meteorites　experienced　moderately　to　heavy

shock．　Shock　stage　was　not　assigned　to　Y693　in　Scott　et　al．（1992）．　Shock　stage　of　EET87507

has　greater　uncertainty　because　of　small　thin　sections（Scott　et　al．，1992）．　Under　optical

microscope，　both　meteorites　contain　dark　pockets　which　are　similar　to　shock－darkened　pockets

in　ordinary　chondrites．　Probably　these　meteorites　expedenced　heavier　shock（S3？）than　other

CK　chondrites．　Microstructure　of　olivine　in　Maralinga，suggests　that　olivine　in　Maralinga

experienced　recovery．　Recovery　experiments　of　olivine　in　Kyushu　L6　chondrite（Ashworth

and　Mallinson，1985）shows　that　nearly　l　OOO°C　annealing　is　required　in　order　to　recover

olivine　with　the　fbrmation　subgrain　boundaries　within　a　short　timescale．　If　Maralinga　had

experienced　such　high　temperature，　all　sulfides　and　most允ldspar　would　have　melted．　However，

there　is　no　clue　that　the　meteorite　experienced　pervasive　melting．　Therefbre，　it　is　likely　that　it

experienced　slow　cooling　from　temperature　rather　lower　than　1000℃．　If　true，　slow　cooling

after　a　shock　event　accomplished　by　blanketing　of　thick　hot　deposits，　or　a　high　temperature
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shock　event（a　sh㏄k　event　during　thermal　metamorphism）．　Olivine　microstructure　in　Karoonda

shows　that　this　meteorite　do　not　show　heavy　shock　as　stated　by　Scott　et　a1．（1992）．　As

estimated　from　microstructure　of　olivine　and　pyroxene，　the　three　CK　chondrites　experienced

dif允rent　shock　histories．　However，　there　is　no　remarkable　dif允rence　in　the　extent　of　blacken血g

among　them　except　K）r　areas　similar　to　shock－darkened　pockets　in　EET87507．　Therefbre，　it

is　supported　that　shock　events　themselves　were　not　responsible　fbr　blackening　of　CK　chondrites．

Number　density　of　the　minute　precipitates　in　olivine　does　not　greatly　changed　among　three

chondrites　investigated，　although　dislocation　density　changes　greatly　among　them．　This　fact

also　supports　that　shock　events　themselves　were　not　responsible　fbr　blackening　of　CK　chondrites．

　　　　　　At　present，　mineral　species　of　the　precipitates　have　not　been　identified　yet．　Chemical

compositions　of　the　precipitates　only　show　that　they　are　enriched　in　Ti　and／or　Cr　and　Fe，

although　spine1－group　minerals　such　as　titanomagnetite　and　chromite　are　plausible．　If　they

are　spinel－group　minerals，　it　is　not　clear　whether　only　the　self－oxidation　under　the　oxidized

conditions　in　the　parent　body　could　fbrm　the　precipitates　in　the　host　silicates　without　the

slight　shock　or　not．　The　texture　and　composition　of　the　rare　K－rich　feldspar　suggest　that　small

extent　of　melting　occurred　in　their　parent　body．　It　may　support　the　possibility　of　slight　shock．

The　scarcity　of　the　minute　precipitates　in　the　olivine　rims　were　probably　due　to　the　segregation

of　them　to　the　grain　boundaries　of　the　host　silicates　dudng　annealing．
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Hydrot血ermal　Expet加ents　on　Re佃ctory　Minerals　Related　to　Ca・AI・rich
　　　　　　　　　　　　　　Inclusions　（CAIs）　in　Carbonaceous　Chondrites：

　　　　　　　　　　Implica重ion　fbr　Aqueous　Alteration　in　Parent　Bodies

K頭Nomura　and　Masamichi　Miyamoto

Mineralogical　Institute，　Graduate　School　of　Science，　University　of　Tokyo，　Hongo，

Tokyo　113，　Japan

Introduction

　　　Ca－Al－rich　inclusions（CAIs）in　carbonaceous　chondrites　are　o句ects　composed　of

refractory　mhlerals　such　as　gehlenite，　spinel　and　diopside　which　have　high　condensation

temperatures．　CAIs　were　believed　to　be　the　most　pristine　materials　and　have　in

general　not　been　affected　by　significant　alteration．　However，　many　of　CAIs　in

carbonaceous　chondrites　do　contain　secondary　minerals　such　as　nepheline，　calcite　and

phyllosilicates　as　reviewed　by　Lee　and　Greenwood［1］．　The　problem　of　how　these

secondary　minerals　were　produced　is　controversial．　There　is　no　consensus　on　whether

secondary　minerals　were　produced　by　reaction　with　a　solar　nebular　gas［2，3］or　by

aqueous　alteration　m　parent　bodies［4］，　Few　experimantal　studies　have　ever　tried　to

solve　this　problem　in　spite　of　a　large　number　of　observations．

　　　We解㎡omed　hydrothemal　exper㎞ems　on　several　m㎞erals　co㎜on　m　CAIs
under　various　conditions・tぴ㌦1』study　aqueous，alteration　in　parent　bodies．　We　also

pe㎡o㎜ed　vapor　deposition　exper㎞ents　on　gehlenite　to　study　reactions　with　solar

nebular　gas．

Experiments

　　　　Hydrothemlal　experiments　in　this　study　were　divided　㎞to　two　categories．　The

first　category　was　the　experiments　with　three　refractory　minerals，　gehlenite（Caハ2SiO7），

diopside（CaMgsi20∂and　spinel（MgAl　204）as　starting　materials．　The　second　one　was

the　exper㎞ents　done　on　assumption　of　further　alteration　of　gehlenite　from　the　first

experiments　with　amorphous　Al－Si（decomposed　gehlenite　with　a　IN　HCI　solution）as

starting　materials　and　the　mixtures　of　Al203　and　SiO　2五）r　comparison．

　　　　Gehlenite　and　diopside　were　synthestzed　from　mixtures　of　CaCO3，　Al203，SiO　2　and

MgO　reagents　in　our　laboratoワ．　Spinel　that　is　co㎜ercially　produced　was　use曲r

this　study．　Amixture　of　Al　203　and　SiO　2（mole　ratio　is　1：1）　was　prepared　fbr，

comparlson・
　　　　Each　of　the　hydrothe㎜al　experiments　was　done　with　a　te且on　reaction　cell　loaded

jnto　astainless　steel　vessel．　Asample　was　placed　at　the　bottom　ofavessel　and　a
ノ

・solution　was　added．　Each　of　vessels　was　heated　at　200℃fbr　20r　7　days．　We　used

both　powder　samples　fbr　characterization　by　X－ray・diffraction（XRD）and　pellets

（about　l　cm　m　diameter）fbr　observation　by　a　scanning　electron　microscope．　The

volume　of　solution　in　each　ceU　was　14　ml．　The　weight　of　each　powder　sample　was

O．39．　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　㌦

　　　　hvapor　depositioll　experiments，　Na　202　was　evaporated　in　a　silica　tube　at　1000℃

　with　a　total　pressure　of　about　103　atm．　Na　was　transported　to　the　surface　of　the

gehlenite　substrate　and　deposited　on　it．
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Results

　　　Tables　l　and　21ist　the　products　alld　aU　nln　conditions　of　hydrothemal

experiments．　Gehlenite　was　decomposed　to　hydrogrossular　and　acicular　Ca－Si　materia1

（probably　Ca－Si－hydrate　but　not　identified　in　the　XRD　powder　pattem）in　a　IN

NaOH　solution（rable　1）．　Hydrogrossular　and　Ca－Si　material　may　be　converted　into

grossular　and　woUastonite　with　elevated　temperature．　In　a　IN　Na　2CO　3　solution，　gehlenite

was　decomposed　to　calcite　and　sodalite（rable　1）．　These　secondary　minerals　were

probably　produced　by　reaction　of

Gehlenite　＋　Na2CO　3　solution　→」　Calcite＋（Hydro）Sodalite．

Calcite　was　euhedral　and　surrounded　by　sodalite　matrix．　Calcite　and　feldspathoid　rich

in　sodium　coexist　in　CAIs　in　the　Murchison　CM　chondrite［5］．　The　result　of　this　run

is　consistent　with　the　textures　of　the　CAIs．

　　　Gehlenite　was　decomposed　to　amorphous　Al－Si　probably　by　leaching　of　Ca　in　a

lN　HCI　solution（Table　1）．　This　may　be　related　to　fomation　of　phyllosUicates　m　CAIs．

　　　Analcime　was　produced　easUy　both　ln　a　IN　NaOH　solution　and　a　IN

solution，　but　was　not　produced　in　a　O．01N　NaOH　solution（Table　2）．　hl　a

solution，（hydro）sodalite　was　produced　from　the　mixture　of　Al　203－SiO　2　Crable

　　　Diopside　and　spinel　were　not　affected　in　aU　run　conditions（Table　1）．

　　　Table　3　su㎜arizes　the　change　m　pH㎞solutions．　Elevation　of
probably　due　to　leac㎞g　of　Ca　from　the　su㎡aces　of　gehelnite　grains．

　　　hl　vapor　deposition　exper㎞ents，　Na－Ca－Al－Si　and／or　Na－Ca－Al

observed　on　the　surface　of　the　gehlenite　substrate　with　a

equipped　with　energy－dispersive　X－ray　spectrometer　（EDS）．　These

probably　produced　by　reaction　of　gehlenite　with　transported　Na．　However，

find　neither　nepheline　nor　sodalite　on　the　su㎡ace　of　the　substrate．

Na　2CO　3

2N　Na2CO3
2）．

pH　was

　　　　　　　　　　　　　phases　were

scanning　electron　microscope

　　　　　　　　　　　　　phases　were

　　　　　　　　　　　　　　　　we　could

1）iscussion

　　　Secondary　minerals　in　CAIs　include　nepheline，　sodalite，　calcite，　grossular，

monticellite，　zeolite，　fine－grained　anorthite，　wollastonite　and　Fe－bearing　phyllosilicates

［6］．　Many　previous　workers　interpreted　them　to　have　resulted　from　reaction　of

primary　phases　with　the　solar　nebular　gas．　However，　we　propose　from　this　work　that

Secondary　minerals　in　CAIs　were　produced　by　aqueous　alteration　ill　parent　bodies

only　fTom　gehlenite．

　　　The　redox　condition　of　fluids　in　a　parent　body　seems　to　have　af£ected　alteration

of　CAIs．　Because　C　reacts　with　O2　in　a　nuid　under　oxidtzing　condition，　a　fluid

initially　containing　Na　probably　became　a　fluid　with　Na2CO3．　We　consider　that　the

difference　of　the　experimental　conditions　between　a　NaOH　solution　and　Na　2CO　3

corresponds　to　those　of　redox　condition　hl　fluids　in　parent　bodies．　There　was　a

difference　in　products　between　nlns　with　a　NaOH　solution　and　Na2CO3（Table　1）．

Thus，　it　seems　reasonable　to　suppose　that　the　difference　ill　redox　condition㎞a

fluid　affected　mineral　assemblages　of　products．

　　　Durability　against　hydrothermal　alteration　of　minerals　in　this　study　suggests　a

similar　trend　to　susceptibility　to　alteration　of　primary　minerals　included　in　CAIs［6］．

Ih　a　IN　HCI　solution，　only　gehlenite　was　decomposed　to　amorphous　ALSi．
However，　spinel　and　diopside　survived　alteration．　These　results　are　consistent　with
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those　of　observations　that　gehlenite　seems　to　be　the　most　susceptible　to　alteration　as

reviewed　by　MacPherson　et　al．［6］．

　　　From　the　results　of　further　alteration　of　amorphous　Al－Si（decomposed　gehlenite）

and　of　the　Al203－SiO2　mixture　（rable　2），　we　found　that　the　Na　concentration　of　a

solution　affects　the　products．　Analcime　was　produced皿der　lower　Na　concentration

than　that　of　sodalite．

Alteration　model　of　Yamato791717

　　　We　attempt　to　extend　these　results　into　how　gehlenite　in　CAIs　was　converted　into

nepheline　and／or　sodalite．　Here　we㎞1it　the　discussion　on　CAIs　in　Yamato（Y）

791717CO3　chondrite　which　is　marked　by　containing　the　most　nepheline－rich　CAIs

ever㎞own．　Most　CAIs　in　Y791717田e　single　concentric　o句ects．　Each　has　a　core

of　gehlenite　and　spinel，　mantled　by　nepheline，　f乞ssaite　and　diopside．　These　textures

suggest　that　nepheline　fomed　by　replacing　mainly　gehlenite［7］．

　　　hour　experiments，　gehlenite　m　a　Na2CO3　solution　was　converted血to　calcite

and　sodalite．　In　CAIs　in　Y791717，　however，　neither　nepheline　nor　sodalite　coexist

with　calcite．　The　most　likely　explanation　is　that　nepheline　and／or　sodalite　in　CAIs　hl

Y791717　were　produced　by　two　stage　aqueous　alteration　mainly　from　gehlenite　kl　the

parent　body．　In　the　f口st　stage　of　aqueous　alteration，　gehlenite　was　decomposed　to

Al－Si　material　by　leaching　of　Ca．　At　this　stage，　this　leaching　of　Ca　and　that　of　Na

from　matrix　glassy　materials　elevated　the　pH　of　the　fluid（rable　3）．　At　a　later　stage，

Al－Si　material　reacted、with　Na　in　the　fluid　and　converted　into　nepheline　and／or

sodalite　under　higher　pH　condition．　Spinel　and　diopside　did　not　react　with　Na　i皿the

fluid　at　this　later　stage．　The　texture㎞CAIs　that　spinel　and　diopside　were　hardly

affected　by　alteration　corresponds　to　the　results　of　experiments　that　these　minerals

escaped　alteration［7］under　both　a】］（aline　and　acidic　conditions（Table　2）．

Conclusion

（1）Gehlenite　is　the　weakest　mineral　among　the　refractory　m㎞erals　uscd　in

　　　hydrothemal　experiments　against　alteration　both　under　alkaline　and　acidic

　　　conditions．　Our　results　suggest　secondary　minerals　in　CAIs　were　produced　by

　　　aqueous　alteration　of　gehlenite　in　parent　bodies．

（2）The　results　of　our　hydrothemal　exper㎞ents　suggest　that　many　of　the　secondary

　　　minerals㎞　CAIs　in　carbonace皿s　chondrites　were　produced　from　gehlenite　by

　　　aqueous　alteration　in　each　parent　body．　The　variety　of　secondary　minerals　reflects

　　　the　conditions　of　a　nuid（pH，　Na　concentration　and　redox）in　parent　bodies．

（3）Gehlenite　was　decomposed　to　Al－Si　material　by　leaching　of　Ca．　This　leaching　of

　　　Ca　and　that　of　Na　from　matrix　glassy　materials　elevated　the　pH　of　a　fluid．

　　　Subsequently，　Al－Si　material　reacted　with　Na，in　the　fluid　and　converted　into

　　　nepheline　and／or　sodalite．
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Ta田e　1．　Results　of　Hydrothermal　Experiments　of　Ref已ctory　Minerals

Startmg
Material

Solution Time
（hours）

Te門atu「e Product

Gehlenite　NaOH

Gehlenite
Gehlellite

Diopside
Diopside
Diopside

Spinel
Spinel
Spine1

1N

溜c°・｛‖

NaOH
謬c°・

N
N
N
1
1
1NN
N

1
1
人
－
▲

　
ヨ

N
N
H

168

8
只
U
6
4

1

168
168
48

168
168
48

200

0
0

0
ハ
U

（∠
（
∠

200
200
200

200
200
200

灘㌶舜SL（hyd「ate）

Amorphous／M－Si

No　product
No　product
No　product

No　product
No　product
No　product

Table　2． Results　of　Hydrothermal　Experiments　of
　　　　　　　　　　　　　　　　　of　Al203　and　Sio2

Amorpholls・A1・Si　and　Mixture

Start㎞9
Material

Solution T㎞e
（hours）

Temlぞltu「e Product

Amorphous
Amorphous
Amorphous
Amorphous
Amorphous

Mixture
Mixture
Mixture
Mixture

Mixture

NaOH　2N
NaOH　lN
NaOH　O．01N
Na　2CO　32N
Na　2CO　3　　　　　　1N

NaOH　2N
NaOH　lN
NaOH　O．01N
Na2CO　32N

Na　2CO　31N

168
168
168
168
168

168
168
168
168

168

200
200
200
200
200

200
200
200
200

200

Analcime＋Sodalite
Analcime

溜＝ct
Analcime

Analcime
Analcime

2蹴luct

監　邊康瑠是1；6、鞘

Table　3． Change　in　pH　in　Solutions

Starting　Material　Solution Time（hours）　Temperature（C） Initial　pH F㎞al　pH

Gehlenite
Gehlenite

HCI　O．1N　　168
HCI　O，01N　　168 0

0

nU
ハU

（
∠

2
0．97

2．15

3．95

11．00
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Pb　Isotopic　Systematics　of　Angrite　Asuka頃881371

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Wayne　R．　Premo　and　M．　Tatslmoto

　　　　　　　　　　　　　　　　US．　Geological　Survey，　MS　963，　Box　25046，

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Federal　Center，　Denver，　CO　80225

Abstract
　　　　　Preliminary　Pb｛sotopic　results　on　three　separates　fl’om　the　unusual　angrite，　Asuka－

881371（formerly　A－9）il〕dicate　that　it　is　very　old　at　4．56　Ga，　slm｛lar　to　previous　age　results

fbr　other　angrites．　As　part　of　the　present　consortium　stlldy　of　Asuka－881371，U－Th－Pb

concentrations　and　isotopic　com・positiolls　were　alld　are　continuing　to　be　measured　in　an

attempt　to　dete㎜ine　its（lge　and　petrogenetic　history．　Our　albcation　was　initially　separat（辻

into　fragments　containing　evidence　of　a　dull　bllick釦sion　crust（FC）and　one　fragment　that

did　not（N－FC）．　These　two　groups　were　processed　separately　and　further　separated　into

several　fractions，　including　olivine，　Pyroxene，　and　plagioclase．　Large　phenocrysts　of

olivine　from　both　N－FC　and　FC　were　hand－picked　into　two　fractions　depending　on　the

degree　of　cladty．　The　separates　were　then　washed　and　leached，　the　U－Th－Pb　extracted，　and

their　isotopic　ratios　measured．　At　present，　preliminary　Pb　isotopic　results　have　been

obtained　on　only　two　of　the　residues　and　thl・ee　of　the　leachs　from　the　two　olivine

phenocryst　fractions　tind　a　separate　of　fusion　crust　fragments．　These　data　do　yield　a　quasi－

linear　array　even　though　the　Pb　data　fronl　one　of　the　olivine　residues　was　not　high　quality．

Apreliminary　Pb－Pb　age　for　Asuka　881371　based　on　the“best”of　these　first　results　is

4567±1．8Ma；an　age　llsing　all　five｛malyses　is4566±24　Ma，　indicating　that　this　proposed

angrite　is　essentiaUy　the　san、e　age　as　the　others．　N～lore　fractions　are　presently　being

analyzed　to　ref〕ne　this　age　and・w川be　presented　at　a　later　tirne．

Introduction

　　　　　This’1new　angrite－type”achofldrite、　Asllka－881371，has　been　described　by　Yanai

（1994）and　is　presently　the　sllhiect　of　a　consol’tillm　study　headed　by　Paul　Warren，　of　which

our　work　on　the　U－Th－Pb　concentrations　and　isotopic　compositions　is　of　course　only　a

small　part．　Although　tlnique、　thismeteorite　was　classined　as　an　angrite　largely　because　of

its　mineral　assemblage、　texnlre、　and　composhional　similarities　to　the　three　previously

classined　angrites，　Angra　dos　Reis（ADOR），　LEW86010，　and　LEW87051．　All　of　these　are

ophitic－textured，　mafic　plutonic　rocks　with　varying　amotmts　of　fassaitic　pyroxene，

plagioclase（anorthite），　and　olivine（which　some　proportion　is　kirschsteinite；Ca－rich）．

Radiome甘ic　isotopic　wol’k（inclしldhlg　U－Tl1－Pb）has　been　perfo㎜ed　on　two　of　the　angrites，

ADOR　and　LEW86010（Tatsllmoto　et　aL，1973；Wasserburg　et　al．，1977；Lugmair　and

Marti，1977；Chen　and　Wasserburg，1981；Jacobsen　and，Wasserbllrg，1984；Lllgmair　and

Galer，1992；Nyquist　et　aL，1994）．　Their　resl由s　showed　that　these　angrites　are　very　old

（～455Ga），　characterized　by　near－primordial　compositions　for　initial　Pb　with　a　common

initial　87Sr／86Sr　vallle　of～0．69897　from　a　reser∨olr　with　chondritic　Sm／Nd，　and　certainly

may　be　related　despite　the　differences　in　bulkc｝1emistries（Yanai，1994；Lugmair　and　Galer，

1992）and　mineralogical　abundances（Nyqllist　et　aL，1994）．　Because　Pb　among　other

isotopic　characterisitcs　of　angrites　are　rel〔ttivcly　disthlct，　analyzing　Asuka　881371　by　this

method　of允rs　an　excellent　test　as　to　its　age　and　meteoritic　affinity．
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Sampling　and　Methods
　　　　　　Our　consortium　allocation　of　327　mg　w（｝s　initially　separated　into　fragments

containing　evidence　of（｛dull　black　fllsio！、　crust（FC）and　olle　fr〔lgment　that　did　not（N－FC）．

These　two　groups　were　processed　separately．　The　N－FC　fragment由at　was　marred　with　a

sawed　face　was　first　lightly　leached　to　remove　any　colltaminants　from　the　sawed　edge，　then

crushed，　sieved，　and　separated　into　several　fracnons．　Medium－size　grains（～100　to　250

micron－size）of　interstitial　alld　groundl〕1a∬olivine，　pyroxene，　and　plagioclase　were

handpicked　into　monomineralic　separates．　Fine－grain（＜100　micron－size）and　medium－

grain　polymineralic　magnetic　separates　serve　as　pseudo－whole－rock　separates．　Unfused

porphyr▲tic－textured　portions　of　FC（FC－R）were　removed　from　the　blackened，　fused

portions（FCP）using　an　electric　lllicro－dr川．　FCR　was　processed　sinlilarly　to　N－FC．

Large　phenocrysts　of　olivine（up　to　l　5　mm　in　length）from　both　N－FC　and　FC　were　hand－

picked　into　two　fractions　depending　on　the　degree　of　preservation（clarity？）．　All　of　the

fractions　were　then　washed　with　ultrapure　water　and　leached　in　three　steps　using　first

O．01NHBr，　then　OINHBr、　and　finaUy　I　N　HNO3．　U，　Th，　and　Pb　were　extracted　using

conventional　methods　alld　their　isotopic　ratlos　measul’ed　on　thermal　ionization　mass

spectrometers．　The　Pb　isotopic　data　was　reduced　llsing　the　methods　of　Ludwig（1985）and

the　age　regressions　using　the　Inethods　of　Ludwlg（1986）．

Pb　Isotopic　Results

　　　　　　Preliminary　Pb　isotopic　reslllts　wel『e　obtained　on　three　separates　incbding　both

olivine　phenocryst　fr三ictions（OI－Ph－l　and　OLPh－2）tmd　a　separate　comprising　fusion　crust

pieces　（FCP），　and　are　shown　in　Figllre　l　below．　Ol－Ph－l　is　composed　of　the”best”

olivine　phenocrysts　h（mdpicked　fron〕the　others　bcc三旧se　of　their　clarity　and　lustrous　nature．

Unfbrttmately，　this　separate　yie｜de（l　very　low　Pb　contents（～7．5　ppb），　resulting　in　a　very

low　ion　beam　intensity　and　collseqllently　rather　imprecise　measllrements．　Ol－Ph－2　is

composed　of　translucent　to　opaque　grains、x・ith　varying　amounts　of　interstitial　and

intragranular　inclusions　ofしmknown　mineralogy．　The　FCP　was　composed　of　blackened

and　fused　mineral　assemblages　of　all　known　compQsitions，　and　therefore　approximates　a

whole－rock　separate．

　　　　　　The　Asuka　881371data　yield　a　quasi－linea！・array　despite　the　imprecise　results　from

fraction　Ol－Ph－1．　The　hnear　arra）・is　composed　of　resi（hle　data　from　FCP　and　Ol－Ph－2　and

leach　data　from　alhhree　separates，　alld　yields｛m　isochl・on　age　of　4566±24　Ma．　The　Ol－Ph－

21each　deviates　significantly　from　the　isochronξmd　ifexchlded，　results｛n　an　isochron　age

of　4567±1．8　Ma，11sing　only　dam　fl・om　the”best“anξllyses．　In　either　case，　these

preliminary　Pb　results　indicate　that　this　proposed　angrite　isessentially由e　same　age　as　other

angrites　that　have
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Figure　l：Pb－Pb　corrclation　diagram　o「こlll　available　allgrilc　isotopic　dat乏｜（Tatsumoto　ct　al．，1973；

　　　　　　　Wasscrburg　ct　al．，1977；Chcn　and　Wa∬crblu’g、1981；Lllgmairand　Galcr，1992；this　study）．

been　recently　dated　at　4558　Ma　using　the　Pb－1）b　method（Lllgmail・and　Galer，1992）and

4553±34and　4530±40　Ma　using　the　conventi（、nal　Sm－Nd　method（Lugmair　and　Galer，

1992；Nyquist　et　al，1994、　The　Pb－Pb　isochroll　for　Asuka－881371　is　very　similar　to　that

fbr　ADOR，　illdicating　near　lハrimordial　hliti（ll　Pb　compositiolls．　More　fractions　are　presently

being　analyzed　to　refine　this　age　and　win　be　presented　at　a　Iater　tinle．
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ASUKA　　881371　AND　　THE　ANGRITES：　　　ORIGIN　　IN　　A
HETEF【OGENEOUS，　CAI・ENRICHED，　1）IFFERENTIATED，　VOLATILE．
DEPLETED　BOI）Y．　MarUn　Prinz　and　Michael　K．　Weisberg．　Department　of　Earth　and

Planetary　Sciences，　American　Museum　of　Natural　History，　New　York，　NY　10024，　USA

　　　　　　Asuka　881371，an　11．27　g　meteorite　fξom　Antarctica，　was　found　in　1988　and　is　the

fb㎜㎞own　ang亘te．　It　was　described　in　a　prelim血田y　study　by　Yanai［1］，　and　this　repo丘

presents　a　more　detailed　petrologic　study　of　the　meteorite．　The　other　ang亘tes　are　Angra　dos

Reis（ADOR），　LEW　86010　and　LEW　87051．　hl　addidon，　angrite－like　clasts　have　been

found　in　the　N．　Haig　and　Nilpena　polymict　ureilites【2－4］．　The　angrites　have　highly

unusual　petrologic，　geochemical　and　isotopic　characteristics　which　present　a　challenge　in

terms　of　interpreting　their　origin　and　history．　The　petrologic　data　from　this　new　angdte，　in

co可unction　with　previous　data，　allows　us　an　opportunity　to　reassess　the　o亘gin　and
sign茄［cance　of　this　meteorite　group．

TE　T　RE　AND　M　DE．　Asuka　881371　is　a　fine－grained　igneous　rock，　with　low－Ca
high－Cr　olivine　xenocrysts，　texturally　similar　to　LEW　87051，but　slighdy　coarser－grained；

it　is　inte㎜ediate　between　LEW　86010　and　LEW　87051．　The　melt　rock　ponion　has　an

ophitic　texture　consisting　of　laths　of　anorthite（up　to　800μm）intergrown　with　highly　zoned

euhedral　to　subhedral　high－Ca　low－Cr　olivine　and　fassaite，　of　similar　size，　all　of　which

crystallized　rapidly．　The　three　m司or　phases　crystallized　near－sirnultaneously，　perhaps　with

fassaite　slightly　later，　thus　in（Ucating　a　multiply　saturated　meh．　The　euhedral　high－Ca

olivine　is　sharply　zoned　to　higher－Ca　fayalitic　rims（generally～20μm　thick），　and　is

bounded　by　zones　of　high－Ca　and　low－Ca　kirschteinite（CaFeSiO4）（臆），　which　constitutes

the　gro皿dmass　between　the　ohvine　and　fassaite　crystals．　The　two　Ki　phases　are　indmately

intermixed　along　some　portions　of　the　olivine　rims，　and　are　clearly　separated　along　other

portions　of　the　same　olivine　crystals，　with　the　high－Ca　Ki　being　the　innner　zone．　The　Ki

phases　are　larger　and　more　clearly　separated　than　in　LEW　87051（because　it　is　coarser－

grained）and　they　are　in　exsoludon　relaUonship（Fig．1）．

　　　　　　The　olivine　xenocrysts　are　large（up　to　1．5mm），　more　magnesian　than　the　euhedral

olivines，　and　the　texture　is　analogous　to　LEW　87051、　The　xenocrysts　contain　trails　of

micron－sized　FeCr－rich　chromites　that　differ　from　the　FeAl－rich　spinels　in　the　melt　rock

portion；they　have　sharp　contacts　with　the　melt　rock，　which　crystallized　fine　grained　high－

Ca　olivine　on　their　margins．　The　melt　rock　spinels（up　to　40μm）are　zoned，　not　found　in

other　angrites，　and　are　mainly　included　in　the　euhedral　oUvine．　hTegularly－shaped　grains　of

two　silicophosphate　phases（up　to　40μm），　not　found　in　other　angrites，　are　present　in　the

outer　margins　of　fassaite　grains．　Late－crystalHzing　Ti－magne丘te　crystals（up　to　40μm）are

also　zoned，　not　fo皿d　in　other　angrites，　and　on　the　outer　portions　of　the　two－Ki　zones

surrounding　euhedral　olivines．　Minor　troilite　is　present，　but　no　FeNi　metal　was　observed

（minor　amounts　are　fbund　in　the　other　angrites）．

　　　　　　The　modal　abundances　in　the　melt　rock　portion（exclusive　of　xenocrysts）are

difficult　to　determine　because　the　samples　we　studied　are　very　small　and　may　not　be

representative．　Nevertheless，　a　first　approximation　is（vol％）：3101ivine　and　Ki，35

fassaite，33　anorthite，1Ti－magne直te　and　trace　amounts　of　spinel，　phosphate　and　magnetlte．

MINERAL　HEMISTRY．　Mineral　data（in　wt％）representative　of　the　major　phases　in
Asuka　881371　are　presented　in　Table　l　and　Figs．1，2．01ivine　xenocrysts　range　from
LaO．5Fo81．89（La　is　the　larnite　component　in　olivine，　Ca2SiO4），　with　O。3　CaO　and　O・3

Cr203，　whereas　euhedral　olivines　range　fごom　La1．11Fo14．67，　with　O．8－6　CaO　and＜0・05

Cr203．　Ca－rich　olivine　is　bounded　by　high－Ca　Ki（La30－35Fo1．7，　with　17－20％CaO）and

low－Ca　Ki（La12．18Fo2．14，　with　7－10　CaO）．　The　Ki　is　in　exsolution　relationship，

indicating　a　temperature　of～10000C（Fig。1）．　Fassaite　is　highly　zoned，　with　1－4・5　TiO2・

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　，0．2－9．3MgO　and　21－23　CaO．　Anorthite　is　AnlOO．5．5－9Al203，0－0．7　Cr203，12－27　FeO
Spinels　are　often　zoned，　with　48－52％Al203，11－15％Cr203　and　FeO（23）and　MgO（12）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　．Zoned　Ti－constant，　while　some　smaller　crystals　have　higher　FeO（29）and　lower　MgO（9）
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magnetite　has　22－28　TiO2　and　1．5－6　Al203．　One　silicophosphate　phase　has：13　SiO2，1．7

TiO2，5FeO，48　CaO，2F，0．3　C1，0．3　S　and　29　P205，　whereas　the　other　has：2SiO2，6．5

FeO，46．5　CaO，0．6　Na20，3．3　F　and　40．5　P205．

BLK　　MP　SITI　N．　The　melt　rock　portion　of　AsUka　881371　was　analyzed　by　broad
beam　electron　microprobe　analysis，　and　the　results　are　given　in　Table　2．　The　analysis

excludes　xenocrysts，　as　was　done　for　LEW　87051［5］，　and　thus　the　melt　portions　of　these

two　rocks　can　be　direcdy　compared　with　LEW　86010（all　melt）．　The　results（wt％）show

that　the　three　melts　are　highly　fracdonated　and　charactedzed　by（1）very　high　CaO（15－18），

Al203（14－20）and　TiO2（0．8－1．2），（2）high　FeO（14－21）and　low　MgO（5－8），　and（3）near－

absent　alkalies．　The　comparison　of　these　melts　reduces　some　of　the　variability　between

ang亘tes，　although　ADOR（which　may　be　a　melt）differs．

D－LThe　oHgin　of　the　angdtes　has　been　controversial
because　of　their　highly　unusual　petrologic，　geochenlical　and　isotopic　characteristics．　There

is　uncertainty　as　to　whether　they　are　dhlect　melts　of　fセactionated，　or　un臼actionated，　nebular

components，　or　are　fごactionated　planetary　melts，　or　both．　The　following　are　some
conclusions　and　speculations　derived　from　Asuka　881371，　as　well　as血om　earlier　stu（五es

of　other　angrites：（1）It　has　been　suggested　that　angrites　and　HED　meteorites　may　be

related　because　their　oxygen　isotopic　compositions　overlap，　as　do　some　other　isotopic

characte亘stics［6，7］．　However，　howardites　contain　no　angdte　clasts　and　the　oxygen

isotopes　of　brachinites　also　overlap　these　groups．　Thus，　we　find　little　support　for　the

concept　that　HED　meteorites　and　angrites　have　an　intimate　relationship．（2）Recent　studies

［8，9］indicate　that　ADOR　need　not　be　a　cumulate　rock，　as　previously　suggested［10］，　and

may　be　a　fassaitic　melt．　This　melt　is　not　directly　related　to　the　other　angrite　melts，

indicating　significant　inhgmogeneity　in　the　m勾or　and　trace　element－bearing　constituents

［11］．This　may　be　due　to　heterogenous　nebular　components，　arld　perhaps　planetary

毎c60naUon　as　well．（3）Olivine　xenocrysts　hl　LEW　87051　indicate　two－stage　cooling　and

closed－system加ctional　crysta伍zation　from　an　earner　event［12］；the　data　indicate　a　cooling

rate　of＞10000C／year　at　a　depth　of～2m　of　solid　rock．　LEW　86010　cooled　more　slowly　and

fbrmed　at　a　depth　of～15－170m［13］．　As吻881371　should　be　inte㎝ediate　in　cooUng　rate

and　depth，　and　ADOR　probably　also　cooled　rapidly［9］．　Thus　all　ang亘tes　appear　to　be

near－su㎡ace　melts．（4）Jones　et　al．［14］noted　that　siderophile　element　depletions　in

ang亘tes　m㎞ic　those　of　eucri民s　and　the　Moon，　but　that　it　is　unlikely　that　they　are　solely　due

to　the　core－forming　Process．　Thus，　there　are　no　constraints　on　the　size　of　the　angrite　body，

and　the　presence　of　near－su㎡ace　melts　and　extreme　volatile　depletion　may　be　indicative　of　a

very　small　body．（5）Experimental　partial　melting　of　the　Allende　and　Murchison
chondrites　to　produce　angritic　melts　showed　that　while　rW＋20xidizing　conditions　resulted

in　melts　that　were　somewhat　similar　to　angrites，　there　were　important　differences［15］．

Only　minor　pyroxene　was　produced，　none　of　which　was　fassaitic．　These　oxidizing

conditions　also　produced　magnetite　and　not　metal，　as　needed　for　core　formation，

Experimental　analogs　of　LEW　86010　did，　however，　produce　the　approp亘ate　multiply

saturated　melt　at～11700C［16］．　The　lack　of　fo㎜a60n　of　ang亘tes廿om　Allende　resulted　in

speculation　that　angritic　melts　may　be　from”nonchond亘dc‘’materia1（unspeci丘ed）or　were

impact－produced，　although　there　is　no　evidence　to　support　this　concept　and　CAI－enriched

t｛江get　material　would　be　required．　We　suggest　that　dle　r耐tiply　saturated　naωre　of　angritic

melts　argues　against　an　impact　origin，　and　the　evidence　favors　melting　of　chondritic

material－enriched　in　the　CAI　component，　as　suggested　earlier［5，17］．　This　will　clearly

enrich　subsequent　melts　in　the　refractory（Ca，　Al，　Ti）elements　so　prominent　in　these　melts．

This　type　of　material　is　noピlnonchondritic”，　but　is　chondritic　material　enriched　in　one

component　in　an　amount　beyond　our　present　sampling　of　chondrites．　CV　chondrites　are

already　enriched　in　CAIls　beyond　other　chondrites，　and　we　propose　a　further　enrichment．

（6）It　has　been　argued［6］that　if　the　parental　material　of　angrites　were　CAI－enriched　the

isotopic　signatures　of　elements　such　as　48Ca　or　5（庁i　would　have　survived．　We　argue　that

since　the　angrites　may　be　evolved　melts　with　complex　f士actionation　histories（e．g．，　ADOR
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vs．　the　other　angrites），　there　is　no　necessity　to　expect　isotopic　signatures　after　intense

processing．（7）The　extreme　volatile　depletion　of　the　angrites　is　a　remarkable　feature　for　a

body　which㊤㎜ed丘om　chond亘tic　precursors，　and　could　not　be　the　result　of　any　co㎜on

丘ac直onadon　pr㏄ess．　We　suggest　that　this　may　be　a　clear　indica廿on　of　the　small　size　of　the

angrite　body，　perhaps　on　the　order　of　a　few　hundreds　of　meters．　It　may　be　analogous　to

volatile　loss　in　chondrules　during　the　chondrule－forming　Process，　except　that　angrites　did

not　form　by　flash　heating．　The　angrite　body　may　have　been　devolatilized　as　a　result　of

rapid　and　complete　planetary　melting　as　a　result　of　its　enriched　CAI　component，　combined

with　its　small　size．　The　diversity　of　rock　types　may　be　due　to　its　heterogeneous　chondritic

character，　rapid　headng，　fractiona目on　and　devolatniza60n．

R』［1］Yanai，　K．（1994）Proc．　NIPR　Symp．，　Ant．　Meteorites　No．7，30－41．［2］
Prinz，　M．　et　al．（1986）LPSC　XVH，681－682．［3］Davis，　A．M．　et　al．，（1988）LPSC　XD（，

251－252．［4］Jaq．ues，　A．L．　and　Fitzgerald，　MJ．（1982）GCA　46，893－900．［5］Prinz，　M．　et

aL（1990）LPSC　XXI，979－980．［6］Lugmair，　G．W．　and　Galer，　S．J．G．（1992）GCA　56，

1673－1694．［7］Nyquist，　LE．　et　al．（1994）Meteoritics　29，872－885［8］Treiman，　A．H．

（1989）Proc．19th　LPSC，443－450．［9］Lofgren，　G．　and　Lanier，　A．B．（1991）　EPSL
111，455－466．［10］Prinz，　M．　et　al．（1977）EPSL　35，317－330．［11］Mittlefehldt，　DW．　and

Lindstrom，　M．M．（1990）GCA　54，3209－3218．［12］Mik卯chi，　T．　et　a1．（1995）LPSC
XXVI，973－974．［13］McKay，　G　et　al．（1993）LPSC　XXIV，967－968．［14］Jones，　J．　H．

et瓠．（1988）Meteoritics　23，276－277．［15］Jurewicz，　AJ．G．　et　al．（193）GCA　57，2123－

2139．［16］McKay，　G．　et　al、（1988）LPSC　XD（，760－761．［17］Prinz，　M．　et　al．（1988）
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Table　1．　Textures，　modeS　and　mineral　data　of　Asuka　881371and　other　angrites．

Texture
Xenocrysts

Ol＋Ki
Fassaite

Anor血ite
Spinel

Phosphate
1「i－rrlagpetite

FeNi　metal
TroUite

Min．　om．

Rextal

None

　
5

5
0
ノ

LEW

Coarse
None

老
品
野
品

LEW

Fine

25％

Asuka
881371

Inte㎜ed
5％

N．Haig
Clast

Olivine（xeno）

　％Fo　cores　　－

Olivine（melt）

％Fo　　　　53
％CaO　　　　1．3

Fassaite

FeO
Tio2
Al203

％An
Tiin　mt．

％Ni，　meta1

6．7

2．2

10．0

86
22

2－4

tr，　present　ln　trace　amounts・

33
1．5－2

7－11
1－3

6－12
100
22
4．5－6．5

つ
づ
⊂
」
（
∠

｛
1
4
4

73－90

55－10
0．5－2

11－26
1－5．5

4－8
100
30
6

一 ，not　fovmd．

－
且
く
」
2
」

つ
」

つ
」

2
J

81－89

67－14
0．3－～6

10－27
1－4．5

3．5－9．8

100

22－28

Rextal
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0
ハ
U
O

－
『
ノ
（
∠

48－61
1．2－1．8

8－11
1．3－2．5

5．5－7．7

98
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Table　2．　Bulk　Compositions　of　Angrites（lecalculated　to　100　wし％）．

竃
⑳
R
・
灘
蟹
剛

＋LEW
86010
40．2

1．2

14．3

0．21

18．8

0．20

7．1

17．8

0．13

99．94

＋LEW
　87051

＊LEW　87051＃Asuka
　　Melt　R㏄k　　881371

40．4

0．7

9．2

0．11

19．0

0．24

19．4

10．8

0．08

99．93

42．1

0．8

20．4

0．14

14．2

0．31

4．6

17．6

0．31

99．98

37．3

0．9

10．1

0．17

23．8

0．20

14．8

12．5

0．03

0．02

0．17

99．99

＊Asuka　881371
　　Melt　R㏄k

39．2

1．0

15．5

0．21

21．1

0．23

7．9

14．9

99．92

＋Fused　bead　electron　microprobe　analysis，　Mittlefehldt　and　Lindstrom（1990）．

＊Broad　beam　an砿ysis　of　melt　r㏄k　pordon［5］．

＃Recalculated　f士om　analysis　by　H．　Haramura　in田．

CaMgSio4 CaFeSio4

Olivine
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　　　　　　　、Ki

　　　　　　●

110000C．

OADOR
OLEW86010
●Asuka　881731

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　8000C

　　　　　　　　　　　　　　　　　　O　　　40　　　60　　　80
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Fe2Sio4　　　　　Mg2Sio4

Fig．1．01ivine　compositions　for　Asuka　881371and　other　angrites．　Phase　relations　f士om［17］．
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Fig．2．　Variation　diagrams　for　fassaites　in　Asuka　881371　and　other　angrites．
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　　　GEOCHEMICAL　AND　PETROGENETIC　EVALUATION　OF　THE
GLASSY　MICROSPm£，RU層LES　FROM　UPPER　PANNONIAN　LAY跳S　OF
　　　　　　　　　　　　BoR主刑oLE　NAGYL6zS　1，　Nw　HuNGARY

　　　　　　　　　　R6zsa，　P．－M，　Braun－Gy．　Sz66r

Departnlent　of　MinoTalogy　and　Geology，　Kossmh　University

　　　　　　　H－4011）Debrecen，　P．0．Box　4，　HuIlgary

Abδtractt　Glassy　sph巳ru1Q3　and●pheroids　of　300－1600ド1廿丘oτn　Upper　Pa1、nolliall　sed▲nlent£tra廼sveysed

tツborehole　Nagyl6zs　l　wo民inv巳5tigatei　Statist沁al　and　p桧tfoch巳mical　comparative　analyses　were

pd∫fbrnlcd　to　answer　the　que戚ion（，f　the亘r　pos5iblc　gen己sis．　On　the　basis　of吐1e　pe㎡bmtcd　inv93ti8ation

I、o館ofLth呂po詞ble　ways　of　orig三ロcaロbc司苗Gtedネhowever，　thelr　extrate選3trial　ori崖ln　s“ms　to　bo　more

rossiblo　becau6e　50me　h坦at　81as5！｝s　and　acho，1dri（ic　n1弓teorites　shOw　similar　petrochelnical　character　to

ti蹴o舳c　Nagy16zs　micr。5pl1憩11es、

　　　　　By　colltinμous　core80f　the　borehole　Nagy16zs　l　Miocene，　Pliocene　and

Quatemary　sedlments　were　uncovered　in　the　Little　Hungariatl　Plain（Boldizsるr　et

d．，1993）．In　the　Upper　Pal皿皿ian　sediments（marly　siltsto1ユe）81assy　spherules　and

spheroids　were　fbund　which　are　amber　to　light　brown　o句cc｝s　of　300－1600μm，　The

1∩ost　imp岨ant　moτphological　groups　are　the　fbllowillg：

一
acicular，　vesicular　decorated　sphere

－
acicular，　vesicular　decorated　tear－droP

－
crystals　dec・）rated　sphere

－
61amenta｜6’agmellt

－
acicular，　vesicular　decorated　double－drop．

　　　　　Their　terrestrial（m呂gmatic，　metam◎4）hic）or　cxtra巳rrestr三al（microtektite，

impactite）origin　was　rai古ed　in　a　prelilninary　report（Sz66r　et　aL，1994）．　On　the

basis　of　the　m司or　elelnents　compositio▲1，　using　statistlcal　and　petrochemical

Iで1cthods　our　pulpose　was　to　det凱mille　their　likeliest　origln　by　comparing　them

with　　terrcstrial　　and　　extraterrestrial　　o句ects　　（ullcompahgTite，　pyroxenlte，

1｝1icrotektites，　tektites，　i111pactites，　lullar　basalt，　Iunar　glasses，　achondritos）・

　　　　　The　m司or　element　composition　of　thc　5amPles　flom　Nagyl6zs　l　borehole

was　determined　by　microprobe　analyses　with　SEM－EDAX．　In　spite　of　their

・・…ph・1・gical・ariability　th。ir　mψr　elem・・t・・mP・siti。n8…v・ワ・imilar　to　each

c，ther　and　dif丘r　f㌃olll　those　of　the　comparative　terTestrial　alld　extrate1Testrial　otりects

（Table　l）．
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M用’or　elemmt　compositiαl　of　the　sphe旭les　f沁ln　bor己hole　Nagyl6zs　l　are

characterized　by　cxtremely　high　CaO　content，　relatively　high　MgO　colltent，

rdatively　low　A1203　and　alkali　cojllt鋤ts，　alld’ extr凱1ely　low　FcO　cont姐t．

　　　　　To　demonslrate　the　similarities　and　diffbrcllces　tllese　dξ4ta　are　figured　in　a

SIO2　veτsus　otller　oxides　variation　diagram（Figure　1）．　On　the　basis　of　distribution

of　the　dif撤ent　fbrnlations‡元ve　djstillct　alld　cl1町act己ristic　fields　c紐be　marked　in

tre　variation　diagram：

一
Nagyl6zs　nlicrosph（≒rules，

－
hlnar　glasses，

＿
achondr｛tes

　　　　　　　　　　　，

－
tektites　and　n）icrotektites，

一
］Eミ．ies　Crater　ilrnpaCtites．

　　　　　As　it　call　be　scell　in　figし1re　1，fields　of　lunar　glassesξmd　acholldrites　as　weU

a｝points　of　pyroxenites　and　unco111pahgrite　have　similar　positioll　to　the　fleld　of

Nagy16zs　microsphemles　in　the　case　of　eve巧m勾or　elelnellt・

　　　　　For　a　more　accurate　evah加on　of　tlle　m勾or　element　co1〕］position　a

mathematical　evaluation　was　u5ed．　Aft¢r　the　log－ratio　trallsfbrmation　of　the

c〔｝mpositional　data　statlstical　measures　were　per丑）rmed　ml　the　illdependent

pτincipal　component乱　For　th¢Clu5ter・analysis　the　squared　Euclidεan　distances

㈱asし江ement8　alld　tlle　Ward－mothod　computed　by　SPSS／PC＋were　used．　On　the

basis　of　tho　delldogram　of　the　Cl）よster－analysis（Figu、re　2’目h¢sanlples　can　be

divided　into　two　main　groups；thβnrst　one　includes　all　samples　of　lunar　glasses，

Nagy16zs　microspherules　and　achondfites，　while　the　second　one　is　fblmed　by　most

of　the　othcr　samples．　It　has　to　be　noted　that　s姻plos　of　Nξ1gyl6zs　fbrm　a　distinct

grouP，　and　tlle　lunar　glasses　are　closest　to　then1．

　　　　　In　petrographical　poir｝t　of　view　it　seems　to　be　use丘】1　to　calclllatc　the　CIPW－

nomls　of　samples　listed　in　Table1，　For　the　sake　of　the　com套lrisoll　we　try　to　figuTe

the　compaτative　data　together　wnh　a　simple　diagram．　For　this　reason　a　double

trialユgle　diagram　was　collstmcted　to五gt」re　and　compare　normξ1tive　quartz（Q），　tlle

normative　olivine＋calcium　oHhosilicate（01＋Ca2SiO4），　t｝］e　nomlative　f乏ldspars

（Or←Ab＋An）and　the　llormative　pyroxelles（Cpx＋Opx）of　the　sal叩les（Figure　3）・It

was　a“iterion　that　sum　ofthese　norms　had　to　bc　IIlore　than　70「膓60f　the　total　sllm

of　the　llorms　of　the　glvell　sampl巳By　us∬1g　this　new　diagram　we　try　to　polnt　out

sj汀lilarities　rather　thall　differ己nces　botween　the　diffヒrcllt　fbmiation5．
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　　　　　　　hl　thc　diagl’a∬、　charact（crist｛c　£i．elds　marked　in　Figure　l　can　alSo　be

i〔1dicated．　As　the　Figure　3　sho“・s，　our負11dings　weU　separated　f㌔om　tek垣es　and

1逸、▲crotektit¢8，　alld　the　Ries　Crater　i〕11蓬〕actites・Only　so11、e　points　orlunar　glasses　and

Ca－rich　achondrites　as　well　as　those　of　the　lmcompahgrite　a【1d　pyrox、ellites　are

rc｛atively　clo5e　to　t｝1e　fleld　ofth己Nεlgy16zs　nlicro8ph・うlules．

　　　　　It　can　be　said　as　a　8田丁1mary　that　after　these　petrochemical　and　statistical

allalyses　none　of　the　p◎ss沁le　ways　of　the　origin　can　be　r宇cted．　Morphology　alld

certain　REE　contellts　of　th曽sG五tldhlgs　as　weU　as　collditions　of　their　occurrences

5こem　to　su99est　an　extratcn’estrial　origin，　bllt　thciτ111《Uor　elenlent　contents　and

CIPW　nonns（especially　the　high　normative　calci蝋onhosilicate　ill　accordance

with　the　iow　silica　alld　the　extrelllely　high　CaO　contem）collld　be　brought　illto

cζ）1鵬ction　with　contξ1ct　me文amorphic　proccsses，　too（Williams　et　aL，1982）．　These

111icrospherulcs　could　be　fbrn｝ed　by　｛，shock　1γlotalnorp｝】o畠▲s，‘of　carbonate　rocks

causcd　by　a　hypothc毛ical　meteorite　impact，　Although　poi五1ts　of　pyroxenites　and

“colnpaghrite　are　relatively　close　to　those　of　Nagyl6zs　microsphemles，　magmatic

orlgin　of　them血ay　hardly　be　supPosed　becausc　sucll　kinds　of　magrnatic　rocks　have

Ilot　b醐㎞ow川n　th▲s　arca、　It　seelns　to　be　sure　thal　the　Nagyl6zs　microsp｝】erules

b己long　to　neither　nlicroteklites　nor　t已kti｛es　because　tektite　and　Inicrotektites　are

much　more　siliceous．　A．mo血g　the　extrate1Testrial　fbmations　some　Ca－rjch

achundrites　and　lunar　glasses　have　similaf　m勾or　elel〕1況1ts　composition　atld，

α）rlsequently，　similar　CIPW　norms　to　those　of　our　filldings．　Ill　our　opinion，

h；）vビever，　thoir　exlraterre8trlal　origin　（acholldritic　n〕icr⑪tek宝ilc？　IIlicrolneteorite　of

hmar　origin？）seellls　to　be　1110re　possible．
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MAGMA　DIFFERENTIATION　TREND　I）El）UCED　FROM　FOUR　POLYMICT　EUCRIES．
Kazuto　Saiki＊and　Hiroshi　Takeda＊＊

＊Geological　Institute，　Faculty　of　Science，　University　of　Tokyo，　Hongo，　Tokyo　113，　Japan．

＊＊Mineralogical　Institute，　Faculty　of　Science，　University　of　Tokyo，　Hongo，　Tokyo　l　l　3，　Japan．

Introduction　　　All　the　polymict　br㏄cias：howardites，　polymict　eucrites　and　polymict　diogenites

are　considered　to　be　members　of　a　mineralogical　and　compositional　continuum　with　several　lithic

components（eucirtes　and　diogenites）mixed　in　valying　proportions田．　The　breccias　are　named　after

the　most　abundant　component　type．　If　more　than　90％of　a　component　is　present，　then　the　meteorite　is

named　after　such　dominant　component［2］．　The　polymict　achondritic　breccias　containing　less　than　10％

of　diogenitic　material　are　polymict　eucrites．　The　howardites　are　defined　as　polymict　achondritic　breccias

containing　more　than　10％of　diogenitic　component．　In　order　to　gain　a　better　understanding　of

evolutional　trend　of　the　HED　parent　body，　we　reinvestigated　fbur　polymict　br㏄cias　Y791439，

Y791192，　Y82009　and　Y82049．　They　are　polymict　breccias　mainly　composed　of　cumulate　eucrites

with　minor　diogenitic　and　ordinary　eucrite　components．

Samples　and　analytical　methods　　Polished　thin　sections（PTSs）of　Y791439，51－2，

Y791192，91－2，　Y791192，99－2，　Y82009，51－2　and　Y82049，61－2　were　supplied　fTom　the　National

Institute　of　Polar　Research（NIPR）．　Y791439，　Y791192，　and　Y782009　are　Y75032－type　polymict

breccias　and，　Y82049　is　a　howardite．　These　samples　were　investigated　by　SEM（JEOL840A）at

Mineralogical　Inst．，　Univ．　of　Tokyo，　equipped　with　a　new　chemical　mapping　system　named

lI

PXQUAD　system”［3］which　is　capable　of　identifying　Pyroxene　phases，　and　plots　an　elemental

distribution　map　and　the　Ca－Mg－Fe　trends　in　a　pyroxene　quadrila民ral　with　the　same　color　scale

simultaneously．　The　chemical　compositions　of　particular　minerals　on　the　above　P「rSs　were　analyzed　by

electron　probe　microanalyser（EPMA）JEOL　733　Mark　II　at　Geological　Inst．，　Univ．　of　Tokyo．　The

bulk　compositions　of　pyroxenes　are　average　compositions　obtained　by　EPMA　line　analyses．

Results　　We　investigated　an　entire　sur白ce　of　the　PTSs　by　the　PXQUAD　system　and　classined　aU

pyroxenes　in　them．　These　polymict　breccias　are　fbund　out　to　be　composed　of　abundant　cumulate

eucrites　and　minor　non－cumulate　eucrites　without　other　components　such　as　re㎜ant　of　primitive

materials．　Close　association　of　non－cumulate　and　cumulate　eucrites　can　be　explained　by　a　model　in　that

they　are　located　a（噂acent　to　each　other　in　the　parent　body　cnlst，　and　that　there　are　variety　of　cumulate

eucrites　existed　at　one　region．

　　　　　　The　outline　of　our　samples　are　summarized　as　fbUows．　Y791439　was　classified　as　a　polymict

cumulate　eucrite　with　small　diogenitic　and　rare　non－cumulate　eucrite　components［4】．　It　contalns　more

clasts　of　cumulate　eucrite　than　Y75032，　which　was　classified　as　diogenite．　Six　cumulate　eucrite　clasts

up　to　2．8　x　2．3　mm　with　large　amount　of　plagioclase　have　been　found　in　the　PTS．　Pyroxene　chemical

compositions　of　Y791439　are　divided　into　four　types．　Y791192　is　a　polymict　cumulate　eucrite　with

large　non－cumulate　eucrite　component　and　a　small　diogenitic　component．　One　large　ordinaly　eucnte

clast　L5　x　2．O　mm　in　size　with　plagioclase　laths　has　been　fbund　in　the　PTS．　Pyroxene　chemical

compositions　of　Y791192　are　divided　into　six　types．　Y82009　was　classified　as　a　polymict　eucrite［5］・

The　Y82009　PTS　has　large　non－cumulate　euCrite　clasts　up　to　2．O　x　l．5　mm．　Pyroxene　chemica1
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compositions　of　Y82009　are　divided　into　f］ve　types．　Y82049　was　classified　as　a　polymict　eucrite［5］．

The　Y82049　PTS　has　two　large　clasts　L　l　x　2．O　mm　and　5．O　x　1．O　mm．　These　clasts　contains　the

Juvinas　type　pyroxenes．　Pyroxene　chemical　compositions　of　Y82049　are　divided　into　seven　types．

Because　the　range　of　chemical　compositions　of　seven　types　of　pyroxenes　in　Y82049　is　very　wide（mg＃

＝26－77）and　this　sample　includes　olivines　of　Fa50　and　Fa36，　it　is　more　likely　to　be　a　howardite．

The　remarkable　textures　of　polymict　eucrites：　　Many　pyroxenes　in　polymict　breccias　in　this　study

show　chemical　zoning．　Most　of　zonal　structures　of　pyroxenes　must　be　originally　produced　in

crystallization　process，　because　there　is　Ca　heterogeneity．　In　this　study，　we　show　the　first　evidence　that

there　is　a　zonal　s血cture　produced　by　second町di飾sion　aRer　breccia拓㎜ation．　That　is　one　of

pyroxenes　in　Y82009（Fig．1）．　This　pyroxene　has　both　chemical　zoning　and　exsolution　lamellae　l　Oμm　in

width．　Because　the　di血sion　coefficient　of　Fe　is　about　hundred　times　larger　than　that　of　Ca［6］，　this

zonal　structure　must　have　been　produced　after　the数）rmation　of　the　augite　Iamellae．　This　zoning　profile

may　be飴㎜ed　by　a　s㏄ond町heating　event．

　　　　　　Another　unique　texture　fbund　in　pyroxene　of　Y791192，　is　the　presence　of　second　generation

lamellae　in　the　host　and　lamellae（Fig．2）．　It　may　indicate　two　stages　cooling．　In　the　pyroxene　of　the

same　type　there　is　a　pyroxene　aggregate（Fig．3）．　This　texture　suggests　that　there　was　a　high　temperature

reheating　event　after　the　crystallization　or　brecciation　of　pyroxenes．

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　In　these　PTSs，　there　are　many　clasts

including　both　pyroxene　and　plagiOclase．　We　divided　these　clasts　into　two　types．　One　is　the　clast

including　Ca－dch　pyroxenes　and　another　is　the　clast　including　Ca－poor　pyroxenes．　The　threshold

between　Ca－rich　and　Ca－poor　is　defined　Ca／（Ca＋Fe＋Mg）（mol　ratio）＝0．1．

Ano貢hite（An）mol％of　plagi㏄lases　are　plotted　against民number（Fe／（Fe＋Mg）mol　ratio）coexlsting

low－Ca　pyroxene（solid　line）and　high－Ca　pyroxene（shaded　line）．

　　　　　　　In　1985，　Ikeda　and　Takeda【7］studied　details　of　lithic　clasts　and　mineral　f士agments　in　an、

Antarctic　howardite　Y7308．　They　plotted　En　mol％of　low－Ca　pyroxenes　against　An　mol％of

coexisting　plagioclases　and　showed　the　continuum　of　chemical　composition　of　minerals　in　lithic　clasts

and丘agments．　That　trend　was　named　Na－poor　trend（trend　A）．　For　explaining　the　trend，　they

proposed　a　model　on　the　evolutional　process　of　magma　ocean　on　the　parent　body　and　introduced

Na－rich　trend（trend　B）as　the　source　of　cumulate　eucrites．

　　　　　　　In　our　work，　the　clasts　of　fbur　kinds　of　polymict　breccias　are　plotted　on　the　An　vs．　fb　number

diagram．　The　remarkable　point　is　that　all　clasts　including　Ca－poor　pyroxene　are　located　along　the　trend

A．But　there　is　no　Na－rich　plagioclase　coexisting　with　Mg－rich　and　Ca－poor　pyroxene．　All　Na－rich

plagi㏄lase　are　zoned　one　coexisting　with　Ca－rich　pyroxene　or　are垣the　clast　which　crystallized　at　the

end　of　magma　dif飴rentiation．

Discussion　　　　　　The　polymict　breccias　in　this　study　include　many　kinds　of　cumulate　eucrites

and　non－cumulate　eucrites．　The　fact　that　cumulate　eucrites　and　non・・cumulate　eucrites　are　coexisting　in

the　same　PTS　suggests　that　non－cumulate　eucrites　and　cumulate　eucrites　existed　in　almost　the　same

region　of　the　HED　parent　body．　In　addition，　many　kinds　of　cumulate　eucrites　may　have　existed　together

in　a　close　region．　The　su㎡ace　of　the　HED　parent　body　must　be　differentiated　by　magmatic　process　aU

over　the　body，　because　there　is　no　chondritic　clast　nor　fragments　of　the　primitive　crust　in　these　PTSs．

　　　　　　　The　mechanisms　fbr　origin　of　the　remarkable　textures　shown　in　this　work　are　not　clear．　It　can
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be・however・concluded　that　there　are　many　local　variations　in　the㎜al　history　on　the　HED　p孤ent　body．

The白ct　that　many　equilibrated　Mg－rich　pyroxenes　are　coexisting　wi也pyroxenes　of　the　remarkable

textures，　show　that　a　mixing　eveぷsuch　as　an　impact　mixing　occurred　in　the　course　of　crustal　fofmation

when　the　crust　was　still　hot．

　　　　　　The　result　of　our　study　fbr　the　magma　trend　on　the　HED　parent　body　suggest　tha杜here　is　no

trend　B　magma．　If　the　trend　B　magma　should　exist，　it　must　be　solidified　as　m司or　components　in

polymict　breccias．　Fe　rich　clasts　on　trend　B　are，　however，　present．　For　example，　in　the　Y791192

Fe－rich　pyroxene　coexists　with　an　Na－rich　plagioclase（An80－An　88）．　In　the　last　stage　of　fTactional

crystallization，　Na－rich　liquid　may　be　accumulated　and　Na－rich　plagioclase　crystal】ized．　Na－rich

plagioclases　often　coexist　with　Ca－rich　pyroxenes．　In　this　case，　such　clasts　must　be　crystallized　as

mesostasis，　because　their　pyroxenes　are　Ca－rich　and　zoned．　Considering　the　fact　that　such　clasts　have

variation　in　their　Fe　number，　we　believed　that　some　event　such　as　an　impact　may　bring　a　part　of

solidifying　liquid　near　the　surface　and　cooled　rapidly．

Summ訂y　　In　this　work，　fbur　polymict　breccias　have　b㏄n　investigated　to　check　the　systematic

variation　of　pyroxenes　in　eucrites　by　employing　chemical　mapping　system　constructed　by　the　author．

The　results跡e　su㎜頭zed　asわ110ws：

（1）The　existence　of　mixtures　of　non－cumulate　eucrite　and　cumulate　eucrites　in　polymict　breccias

Y791439，　Y791192，　Y82009　and　Y82049　indicates　that　non－cumulate　eucrite　and　several　kinds　of

cumulate　eucrites　existed　together　in　a　close　region　of　the　HED　parent　body．

（2）There　are　local　variations　in　the　the㎜al　history　in　the　pyroxenes　in　cumulate　eucrite　clasts．

Esp㏄ially，　one　pyroxene　in　Y82009，　with　Fe／Mg　zoning　at　the　rims　despite　augite　exsolution　lamellae，

is　the　first　evidence　fbr　secondaly　diffusion　after　lamellae　fbrmation．

（3）The　plot　of　chemical　compositions（An　vs．　fb）of　clasts　in　polymict　breccias　suggest　that　there　is

certainly　a　magma　dif飴rentiation　trend　A．　But　trend　B　is　not　likely　present．　In　the　last　stage　of

廿actional　crystaUization，　or　in　rapid　cooling　conditions，　Na－rich　liquid　may　be　accumulated　and　Na－rich

Plagioclase　crystallized．

（4）AU　the　above　evidences　suggest　that　a　mixing　event　such　as　an　impact　mixing　occurred　in　the

course　of　cmstal　fo㎜ation　when　the　crust　was　still　hot．
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Cathodoluminescence　of　Semarkona　Chondmles：AClassification　and

the　Relationships　with　Mesostasis　Composition

Takuya　SATO1），　Satoshi　MATSUNAMI1）and　Kiyotaka　NINAGAWA2）

　1）Department　of　Earth　Sciences，　Miyagi　UniversiW　of　Education，　Aramaki－Aoba，

Sendai　980，　Japan

2）Department　of　Applied　Physics，　Okayama　University　of　Science，　Ridai－cho　1－1，

Okayalna　700，　Japan

Cathodoluminescence（CL）is　the　process　that　visible　radiation　is　emiUed，　whell

energetic　electron　bombared　the　surface　of　certain　materials（Marshall，1988），　and　is

closely　related　to　the　presence　of　lattice　defects　and　impurities　generated　in　the

crystals　during　their　formation．　CL　observation　under　optical　microscope　and／or

SEM　is　a　technique　which　is　now　widely　used　for　the　petrographic　examination　of

meteorites（Steele，1986；Sears　efα1．，1992；DeHart吻1．，1992）．　We　recently　began

detailed　studies　on　TL　and　CL　characteristics　of　chondrules　in　type－3　chondrites

（Matsunami　efαL，1993；Ninagawaεfα1．，1994）in　order　to　clarify　chondrule－forming

processes　in　the　early　solar　system・

　In　this　study，　we　petrographically　examine　chondrules　in　detail　based　on　CL

properties　of　mesostasis　and　phenocrysts　in　six　type－30rdinary　chondrites

（Semarkona，　Krymka，　Chainpur，　Sharps，　ALH－77214，　ALH－77216）．　CL　of　chondrules

were　observed　using　Luminoscope　ELM－3　attached　to　an　optical　microscope　and

recorded　as　a　series　ofcolor　photomicrographs　at　Okayama　Univ．　of　Science．　Using

the　SEM－EDS　system　of　Miyagi　Univ．　of　Education，　we　analyzed　chemical

compositions　of　phenocrysts　and　mesostases　in　22　chondrules　of　the　Semarkona

（LL3．0）meteorite　with　special　attention　to　variety　of　CL　colors　observed　in

chondrules．

　The　results　of　the　present　study　are　summarized　as　follows：

　　（1）Colors　of　CL　emitted　from　chondrules　in　six　samples　studied　here　revealed　to

show　a　wider　variability　than　that　previously　observed　by　Sears　e加1．（1992）．　In

addition　to　CL　colors　described　by　SearsεfαL（yellow，　blue，　red，　and　none），　we　newly

observed　CL　emissions　with　greenis11，　whitish－brown，　or　reddish－brown　colors．

Especially　ill　many　chondrules，　CL　color　in　the　mesostasis　is　heterogeneous　on

photomicrographs，　indicating　that　the　CL　emissions　are　mixtures　composed　of　lights

from　several　ranges　of　wavelengtll．　From　our　CL　observations，　we　partly　modify　the

classification　of　chondrules　presented　by　Searsεfα1・（1992）and　propose　eight　groups

of　chondrules　maillly　based　on　CL　colors　of　mesostasis：groups①一⑧（Table　1）．
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（2）CL　colors　of　phenocrysts　and　mesostasis　in　chondrules　sensitively　re正lect　the

chemical　compositions．　As　already　shown　by　Sears　efα1．（1992），　CL　colors　of

mesostases　in　dlondrules　are　closely　related　to　relative　proportions　of　contents　of

normative　quartz（Q），　albite（Ab），　and　anorthite（An）・In　Semarkona，　the　CL　colors

are　related　to　Ab　mole％（Fig．1）：yellow　for　mesostases　with　O－30％Ab，

heterogeneous　greenish　color　for　mesostases　with　30－55％Ab，　and　non－luminescent

for　mesostases　with　Q　more　than　70　mole％．Phenocrysts　o正d、011drules（olivine　and

low－Ca　pyroxene）containing　FeO　less　than　2　wt％show　red　CL．

References：DeHarU．M．　efα1．（1992）：GC、A　56，3791－3807．／Marshall　D．1．（1988）：

Cα伽dolμmゴ舵scε7κe（ヅ8eoZo8磁Z励fθγゴαls，　Unwin　Hyman・／Matsunami　S・εfαZ・

（1993）：GCA　57，2101－2110．／Ninagawa　K．θ加1．（1994）：Pγoc．　N∬PR　5y’ημ∠4η伽rcf．

、Mefeoγ‘fe57，217－224．／Sears　D．W．G．θfα1．（1992）：Nαf蹴e　357，207－210．／Steele　I．M．

（1986）：GCA　50，1379－1395．

Table　1．

rOU

Aclassification　of　chondrules　in　type－30rdinary　chondrites　based　on

CL　colors　of　mesostasis

　　　　　　　mesosta｛封s　　　　　　　　helloc　sts

①

②

③

④

⑤

⑥

⑦

⑧

　　bright　yellow

　　bright　yellow

heterogeneous　greenish

　　　　　none

　　dark　blue－green

　　bright　light　blue

heterogeneous　whitish　brown
　　dark　reddish　brown

red

none
none
nolle／red

none
none
none
none

Ab

Q

・

％

0

①
②
③
④
⑤

叩7090
　
ロ
　
▲
　
●
　
●

細

Figure　1・Molar　ratios　of　normative　Q，　Ab，　and　An　contents　in　the　mesostases　of

　　　　　　　　22Semarkona　chondrules，　obtained　by　the　SEM－EDS　method．　Solid　lines

　　　　　　　　are　boundaries　showing　regions　of　five　chondrule　groups（①一⑤）．
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Which　occurred　earlier，　the　settling　of　dust　particles　and

　　　　　the　formation　of　chondrules　in　the　solar　nebula？

　　　　　　　　　　－　Implication　from　compound　chondrules．

　　Minoru　SEKIYA　and　Tomoki　NAKAMURA

Department　of　Earth　and　Planetary　Sciences，

Kyushu　University，　Hakozaki，　Fukuoka　812－81

Introduction

　　　　　　　The　standard　scenario　of　the　formation　of　the　planetary　system　is　as

follows　（Hayashi　et　a1．，　1985）：　　　（1）　The　Sun　and　the　solar　nebula　are

formed　after　　the　collapse　of　a　molecular　cloud　core．　　　（2）　Solid　dust

particles　coagulate　each　other　and　settle　towards　the　midplane　of　the　solar

nebula．　　　　（3）　　The　　thin　　dust　　layer　　fragments　　owing　　to　　gravitational

instability　and　planetesimals　with　radii　on　the　order　of　10　km　are　formed．

（4）　The　terrestrial　planets　and　cores　of　the　giant　planets　are　formed　by

collisional　coagulation　of　planetesimals．

　　　　　　　In　which　stage　of　the　above　scenario，　the　chondrules　are　formed？　　To

answer　the　question，　we　consider　the　condition　for　the　formation　of　the

compound　chondrules．　　We　assume　that　the　compound　chondrules　are　formed　by

collisions　of　pre－chondrule　particles　which　are　hot　enough　to　be　partially

melted．　　　We　shall　estimate　the　number　densities　and　velocities　of　the

particles　to　form　the　observed　ratio　of　the　compound　chondrules．

Observed　ratio　of　the　compound　chondrules

　・　　　　The　ratio　of　the　compound　chondrules　were　determined　by　microscope

observation　　on　　the　　thin　　sections　　of　　50　　unequilibrated　　ordinary　　and

carbonaceous　chondrites　from　Antarctica　　（Nakamura　　et　al．，　　1995）．　　　65

compound　　chondrules　　were　　identified　　through　　the　　inspection　　of　　～　6500

chondrules，　suggesting　that　the　ratio　of　the　compound　chondrules　is　around

10－2．　　AIl　chondrite　types　（H，　L，　LL　and　C）　show　　similar　abundances　of

compound　　chondrules，　　thus　　we　　regard　　the　　ratio　　of　　10－2　　as　　being

representative　in　the　early　solar　nebula　at　the　time　of　chondrule　formation・

Condition　for　the　formation　of　the　compound　chondrules

　　　　　　　We　　here　　consider　　the　　condition　　for　　the　　formation　　of　　compound
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chondrules　　using　　a　　simple　　mode1．　　　We　　do　　not　　specify　　　mechanisms　　of

chondrule　formation，　which　may　be　heating　by　gravitational　instability　or

magnetic　reconnection　in　the　solar　nebula．　　We　only　use　the　facts　that　the

chondrules　have　the　following　characteristics：　　　the　typical　radius　　is

10｝1cm，　the　typical　cooling　time　is　103sec　（Tsuchiyama　et　a1．，1980），　and

the　ratio　of　the　compound　chondrule　is　about　　10－2．　　　　The　notations　and

representative　values　of　the　model　are　listed　in　Table　1．

Table　1．　　The　notations　and　representative　values．

　α：　the　typical　radius　of　pre－chondrule　particles．

　v：　the　typical　velocity　of　pre－chondrule　particles．

　η：　the　number　density　of　pre－chondrule　particles．

△τ：　time　duration　of　partial　melting．

∫：　the　probability　of　formation　of　a　compound　chondrule

　　　per　a　collision　of　pre－chondrule　particles．

ρ：　the　ratio　of　compound　chondrules・

R：　the　orbital　radius　from　the　sun．

〃∂：　the　number　density　of　dust　particles　at　the　midplane

　　　　before　the　settling．

ρ、：the　solid　density　of　dust　particles．

10－1cm

IO3cms’1

3．2×10－7cm’3

103sec

0．5

10－2

3AU

2．2×10－11cm’3

39／cm　3

　　　　　　　The　probability　of　a　pre－chondrule　particles　to　collide　with　another

particle　and　to　form　a　compound　chondrule　before　solidification　is　given　by

　　　　　　　4πα2∫〃v△’＝2、ρ．　　　　、　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（1）

Thus　we　have

，η＝

　　　　2m2ノレムτ　　　　　　　　　　　　　　　・

＝32・1σ・
（10－2〕（1。三、m〕立⊂謁→⊂1。、＝1〕司⊂1多、⊃4［・m・］・（2）

　　　　　　　On　the　other　hand，　the　dust　number　densities　〃4　at　the　midplane　of

the　solar　nebula　before　the　settling　are　given　by　（Hayashi，　1981）
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〃・＝22・1σ11
〔39…訊1。三。m『⊂3：Uジ／4［・m・｝　（3）

Since　〃〉＞η4，　it　is　concluded　that　the　chondrule　formation　occurred　after

the　settling　of　dust　particles．

　　　　　　　Next，　we　examine　　the　condition　for　　the　gravitational　stability

（Sekiya，　1983）：

　　　　　　　芋α3ρ。・≦漂・・　　　　　（4）

where　ルfo　is　the　solar　mass・　　This　equation　is　rewritten

　　　　　　　・≦U・1・□〔39…訓1詳、m『（3缶『［一・］・　（5）

Substituting　Eq．　（2）　to　Eq．　（5），　we　have

・≧3・・1・・
〔3菱U）3〔1。三、m）⊂39…；。）〔1ξ、）㈱→⊂1§、）司［－1・（6）

This　value　of　the　collision　velocity　is　rather　large．　　We　are　now　intend　to

examine　whether　the　collisional　coagulation　is　possible　with　such　a　large

velocity．　　　If　the　coagulation　　is　　impossible，　it　　is　concluded　that　the

chondrule　formation　　did　not　occur　　in　the　stage　where　dust　particles

floating　in　the　solar　nebula；　we　have　to　consider　the　chondrule　formation

during　the　stage　of　the　planetesimal　collisions．
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Subdivision　of　metamorphic　grade

cohenite　m　Y81020，　Y二81025　and

Yasuhiro　Shibata

Depar㎞ent　of　Eartll　and　Planetary　Sciences，

Introduction

－「『玉一砲ieved　that　the　primitive　CO3
chondrite　（e．g．，　Colony　meteorite，　ALH－

77307）　share　several　characteristics，　TL

properties，　olivine　composition，　metal
composition　etc．．　Existence　of　carbide，
cohenite　（Fe3C）　and　haxonite，　is　also　one

of　them【ll，　however，　carbide　do　not　exist

necessarily　in　the　least　unequilibrated　CO3
chondrite　（e．g．，　Colony　meteorite）［2】．　I

determined　metamorphic　grade　of　CO3
chondピites　（Y二74135，　Y」81020，　YL81025　（y㌧

81020　and　Y」81025　alre　paired　samples［3】），

Y82050，　Y790992，　Y791717　and　ALH－77307）

on　the　basis　of　silicate　and　oxide
compositions　and　investigated　opaque
minerals　in　low　metamo］rphic　grade　CO3
chonddtes　by　EPMA

Result

－「藍mples　studied　here　were　investigated

by　some　available　methods　in　order　to
determine　metamorphic　grade．　Results　of
analyses　of　mean　fayalite　compositions　are
as　fbllows：　Fa　5，3　in　Y二81020，　Fa　5．2　in　Y

81025，Fa　7．4　in　「蛤74135，　Fa　12．5　in　ALH－

77307，　Fa　12．7　in　Y・82050，　Fa　15．6　in　Y二

790992　and　Fa　16．8　in　Y－791717．　Fig．　1

shows　zoning　profiles　fbr　FeO，　Cr203，　MnO

and　CaO　taken　fk）m　co鰺to　rim　of　olivine
g臓ins　in　type　IA　chondrules　in　「苦81025，’r

74135，ALH－77307　and　Y－791717．　Zoning
profiles　for　Cr203　0f　Y」81025，　Y－74135　are

very　similar　to　that　of　ALH－77307　and　those

three　samples　are　richer　in　Cr203　than　Y」

79171・7．Moreover，　temperature　suggested　by

Fe－Mg　partition　between　olivine　and
chromite　in　type　r【　chondrules　were
investigated．　The　obtained　data　from　Y－
81020，Y」81025，’ピ74135　and　ALH－77307　are
high（apProxilnately　1400℃），　while　those

from　Y」790992，　Y－791717　and　Y82050　are
relatively　low　（approximately　600℃），

　　Cohenite　grains　exist　abundantly　in　Y－
81020，　Y」81025　and　YL74135．　Table　l　sh（洲vs

the　average　compositions　of　cohenite．
Cohenite　grains　are　typically　from　several
to　100　micron，　often　reach　500　㎡cron　in

diameteL　Cohenite　grains　generally　coexist
with　tetrataenite　and！or　troilite　and　exist

in　both　chondrule　and　matrix．　The

of　CO3
Y74135．

chondrites　and　the　occurrence　of

Hokkaido　University，　　　　　　　　　　SaPP《〕ro　O60，　Japan．

㏄cuπence　of　cohenite　does　not　seem　to　be

replacement　texture　（e．9．，　Fe－Ni　metal

surrounded　by　cohenite　rims　or　cohenite
sumounded　by　Fe－Ni　metal　rims）．　M勾or　Fe－

Ni　metal　are　kamacite　and　tetrataenite．
Kamacite　grains　often　have　very　fine－
grained　phosphate　and　silicate　inclusions．

Kamacite　grains　in　chondrules　have　fine－

grained　phosphide　and　silicide　（probably

schreibersite　and　perryite）．　Kamacite
grains　generally　have　below　O．1　wt．％　　Si　and

Pexcept　for　those　bearing　Phosphide　and
silicide　inclusions．

DiscussiOI1

－一「Ψご堀Σ0，　Y二81025　and　Y」74135　have　very

low　mean　fayalite　compositions　resulting　of

analyses　of　randomly　selected　olivine．
Olivine　grains　in　type　IA　chondrules　in　low

metamorphic　g臓de　CO3　chondrites　have　low－

Fa　and　relatively　high　Cr203　content　（e。gり

ALH－77307）14］，　Tbe　data　from　Y」81020，　Y

81025　and　YL74135　sh㎝　the　same　properdes．

Moreover，　high　temperatures　suggested　by

Fe－Mg　partition　between　olivine　and
chromite　in　type　II　chondrules　in　above
three　samples　are　also　consistent　with　the

properties　of　low　metamorphic　grade　CO3
chondrites【5］．　The　above　data　of　silicate

and　oxide　indicate　that　Y－81020，　Y－81025

and　Y」74135　are　conside民d　to　be　the　least

metamoΨhosed　CO3　chondhte，　as　ALH－77307。

　　Although　it　is　considered　that　low
metamorphic　grade　CO3　chondrites、do　not
have　necessarily　　cohenite　grains，　results

of　this　work　indicate　that　existellce　of
cohenite　is　indeed　one　of　the　proper6es　of

the　least　metamorphosed　CO3　chondrites．　If
cohenite　were　ubiquitously　in　primitive　CO3

chondrites，　it　would　suggest　that　how
evolved　dle　opaque　phases　in　the　nebu1紅or
asteroidal　processes．

　　Ido　not　know　the　details　of　fomadon
of　cohenite，　however　the　occurrence　of
cohenite　suggest　that　cohenite　might　form
by　crystallization　丘om　Fe－Ni－C　melt　dunng

chondrule　formation　or　before　accretion　on
the　parent　body，　not　by　reaction　between

Fe－Ni　metal　grains　and　CO　or　CO2　gas．

Because　texture　indicating　shock　melting
and　replacement　texture　suggesting　solid一
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bearing　samples．

observed　m　cohenite一 ⑭le　1． Average　con順）sitions（wt．％）of

cohenite　in　Y81025　and　Y二74135．
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￥81025 ￥74135

No．　of

grains

Fe
Ni

Co
Cr
P
w）t田

10

88．02　　0．63

4．46　6125

0．10　α07

0．20　伽9
0．05　0．06

92．83

11

88．25　0．49

4．49　α17

0．31　008
0．10　　0．20

0．01　001
93．16

Italicized　figures　are　standard
deviations　of　the　analyses．
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Nitrogen　isotopic　compositions　of　some　gas－rich　chondrites

Naoji　Sugiura，Kaoru　Kiyota　and　Shigeo　Zashu
Department　of　Earth　and　Planetary　Physics，　Univ．　of　Tokyo，　Japan

Introduction

　　　Determination　of　isotopic　compositions　of　volatile　elements　in　the

solar　wind　is　quite　important，　because　the　solar　wind　is　supposed　to

represent　the　bulk　solar　composition　which　in　turn　represents　the
whole　solar　system．　The　isotopic　composition　of　llitrogen　of　the　solar

wind，　detected　in　lunar　soil　samples　is　quite　variable　ranging　from　－200

permll　to＋200　perml1（Kerridge，1993）．　The　cause　of　the　variation　is　not

well　known．　Gas－rich　meteorites　are　another　valuable　source　of
information　on　the　solar　wind　compositions．　We　reported（Sugiura　and

Zashu，　1994）　that　a　gas－rich　chondrite　（ALHA77216）　　has　isotopically

heavy　nitrogen　and　suggested　that　it　is　solar　nitrogen．　It　was
recognized，　however，　that　the　heavy　nitrogen　was　enriched　in　the
magnetic　fractiolls，　and　the　abundance　relative　to　solar　rare　gases　is

higher　than　that　ln　the　lunar　soil　samples．　Thus，　the　nitrogen　（and　rare

gases）in　the　ALHA77216　could　　not　be　unprocesse（l　solar　nitrogen，　and
there　remained　posSib川ties　that　the　heavy　nitrogen　　could　be，　e．g．

presolaf　or　indigenous　nitrogen．

　　　　Here，　we　report　the　results　of　our　new　measurements　of　the　isotopic

compositions　of　nitrogen　and　rare　gases　on　four　gas－rich　chondrites

and　comparison　is　made　with　the　previous　results　on　ALHA77216．

Experimental　Procedures
　　　　　The　chondrites　we　examined　are　Weston（H4），　ALHA77278（LL3．7），

Yamato82133（H3）and　LEW86018（L3．1）．　Nitrogen，　neon　and　argon
were　extracted　from　samples　of　about　50　mg　by　a　stepped　combustion

method．　The　details　of　the　extraction　and　the　mass－spectrometry　have

been　published　elsewhere　（Hashizume　and　Sugiura，1990；Sugiura　and
Hashizume，1992）．

Results

Neon
　　　Our　results　on　solar　neon　in　Y82133，　ALHA77278　and　LEW86018　are
not　of　good　quality　mainly　because　the　abuhdances　of　the　solar　Ne　are

small．　In　the　case　of　Weston，　solar　Ne　is　the　dominant　component，　and

the　isotopic　composition　and　the　abundance　can　be　determined　fairly
precisely．　In　Fig」　release　patterns　of　the　solar　Ne　are　shown　for　the

four　chondrites　and　compared　with　the　data　for　a　bulk　sample　of
ALHA77216．　It　can　be　seen　that　the　abundance　in　Weston　is　by　far　the

largest　among　the　four　samples　although　it　is　not　as　high　as　that　in

ALHA77216．　The　release　patterns　of　the　solar　Ne　from　Weston　and
ALHA77216　are　not　grossly　different　although　solar　Ne　is　released　in　a
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wider　range　of　temperature　from　the　ALHA77216．　But　the　20Ne／22Ne　of

the　Weston　is　definitely　higher　than　that　of　ALHA77216（F▲9．2）．　It　has

been　suggested　that　the　high　isotopic　ratio　22Ne／20Ne　may　mean　that

the　Weston　had　been　exposed　to　the　solar　wind｛ong　ago（Becker　and
Pepin，　1991）．

Argon
　　　　　An　interesting　feature　common　to　the　present　gas－rich　chondrites

（except　for　Y82133）is　the　release　of　40Ar　at　relatively　low　（600C）

temperatures（Fig．3）．　Such　early　release　of　40Ar　is　also　observed　for

other　gas－rich　chondrites，　Feyettev川e　（Wieler　et　al．，1989）and
PCA91002　（Sugiura　and　Zashu，1995）．　Since　K　containing　minerals　are
not　oxidized　at　such　low　temperatures，　the　release　is　likely　to　be　mainly

due　to　diffusion．　The　dominance　of　low　temperature　release　from　gas－

rich　chondrites　is　probably　attributed　to　the　fine　grain－size　of　these

ch・nd・it・・a・a・e・ult・f　g・・d・ni・g　P・・cesse・・n　th・p・・ent　b・di…

　　　　　The　relea・e　patte・ns・f　t・apPed　36A・a・e　sh・w・i・Fig．4．　The

patterns　are　quite　variable　from　one　sample　to　another，　but　a　couple　of

features　can　be　recognized．　If　the　abundances　of　solar　Ne　and　solar　Ar

are　proportional　at　a　ratio　（similar　to　that　of　solar　abundances）

observed　in　many　gas　rlch　meteorites，　then　the　contribution　of　the

solar　Ar　to　the　observed　Ar　contents　can　be　considered　to　be　negligible

in　the　cases　of・Yamato82133，　ALHA77278　and　LEW86018　and　the
trapped　Ar　in　these　chondrites　could　be　mostly　primordial　Ar．　It　is，

however，　possible　that　the　solar　Ne　has　been　mostly　lost　but　solar　Ar

has　been　retained　due　to　slower　diffusion．　If　this　is　the　case，　then　a　part

of　the　trapped　Ar　could　be　solar　Ar．　　The　release　pattern　for　the

Yamato82133，　which　is　characterized　by　a　promillent　peak　at　800C
with　an　additional　peak　at　llOOC　　is　quite　similar　to　that　from　the

ALHA77214　（Sugiura　and　Hashizume，1992）　which　is　a　non－gasイich
chondrite．　The　Ar　in　the　ALHA77214　　seems　to　be　associated　with

isotopically　anomalous　nitrogen　which　was　suggested　to　be　possibly
carried　by　presolar　grains．　The　same　pattern　has　been　observed　for

several　primit▲ve　ordinary　chondrites　（our　unpublished　data）and　the

carrier　seems　to　be　widespread　among　ordinary　chondr▲tes．　Thus　we

conSider　that　the　peak　of　Y82133　is　also　due　to　this　primordial
（possibly　presolar）Ar　but　not　due　to　solar　Ar．　The　700－800C　Ar　release

peaks　of　LEW86018　and　of　ALHA77278　are　also　considered　to　be　due　to

the　same　primordial　Ar　but　not　due　to　solar　Ar。　The　peaks　at　llOOC

for　these　chondrites　are　higher　than　that　of　Y82133　and　are　not　likely

due　entirely　to　　primordial　Ar．　Since　this　is　the　temperature　where
ALHA77216・elea・ed　A・whi・h　i・c・n・id・・ed　m・・tly　due　t・SEP　A・

（Sugiura　and　Zashu，1994）、　it　is　possible　that　these　peaks　in　the　release

profiles　of　LEW86018　and　ALHA77278　are　also　due　mostly　to　SEP　Ar・

　　　　　　In　the　case　of　Weston，　sblar　Ar　is　considered　to　be　the　dominant

component．　　The　Ar　release　pattern　is　considered　to　be　tri－modaL　A
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possible　interpretation　may　be　that　the　low　temperature　release　peak　is

due　to　SW　Ar，　the　peak　at　the　intermediate　temperature（about　900C）

is　due　to　solar（probably　SEP）Ar，　and　the　highest　temperature（1200C）
release　peak　is　　due　to　trapPed　Ar．

Nitrogen

　　　　　Release　patterns　of　nitrogen　are　shown　in　Fig．5，　and　the　isotopic

compositions　are　shown　in　Fig．6．　The　nitrogen　released　below　600　C　is

dominated　by　terrestrial　organic　nitrogen　whose　deltal5N　is　about　l5

permiL　According　to　the　previous　study　on　ALHA77216，　isotopically
heavy　nitrogen　which　is　considered　to　be　solar　nitrogen　is　mainly
released　from　700C　to　l100C．　The　release　of　these　two　components　are

somewhat　overlapped．　In　Figs．5　and　6　it　is　seen　that　the　abundances

of　released　nitrogen　are　rather　small　for　ALHA77216　and　Yamato82133

in　this　intermediate　temperature　range　between　700　C　and　l　100C，　and

th・maxim・m　deh・15N　value・a・e　highe・than　lOO　P・・miL　F・・the・e・t

of　the　samples，　in　the　same　temperature　range，　the　abundances　of
nit・・gen　a・e　high・・and　the　delta　15N　values　a・e　less　than　100　pe・mi1．

The　anti－correlation　between　the　abundance　　and　the　delta　l5N　value

can　　be　explained　　as　due　to　　dilution　　of　isotopically　　heavy　　（solar）

nitrogen　by　isotopicaHン　nearly　normal　nitrogen　which　could　be　either

indigenous　or　terrestrial　contamination．　At　least　qualitat▲vely　all　the

results（except　for　the　Weston）　in　the　intermediate　temperature　range

are　consistent　with　the　above　interpretation．　We　are　not　sure　why
Weston　behaves　differently　from　the　other　gas－rich　chondrites．　Figs．5

and　6　show　that　Weston　contains　isotopically　heavy（solar）nitrogen
which　is　somehow　released　at　llOO－1200C．

Conclusions

Nitrogen，　neon　and　argon　isotopic　composltions　of　four　gas－rich
chondrites（one　of　which　is　only　marginally　gas　rich）were　measured．

Together　with　a　previously　studied　gas－rich　chondrite，　all　gas－rich

chondrites　that　we　examined　have　isotopically　heavy　nitrogen．　Thus，
we　suggest　that　the　solar　n▲trogen　is　isotopically　heavy．　The　abundance

of　the　heavy　nitrogen　is，　however，　not　proportional　to　that　of　the　solar

neon，　suggesting　complex　processing　on　the　surfaces　of　the　parent
bodies．
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SPHERULES　IN　THE　LITTLE　HUNGARIAN　PLAIN
Sz66r，　Gy．　（Oepartrnent　of　Miner．　and　Geol．　Kossuth　University，
H－4010．　Oebrecen，　P．0．Bo×　4，　Hunga℃y）．

　　　A　Microprobe　sys士em　of　O×ford　Microbeams　has　been　installed
in　the　Institute　of　Nuclear　Research　of　the　Hungarian　Academy
of　Sciences　（ATOMKI），　on　one　of　the　beamlines　of　the　5　MeV　Van
de　Graaff　accelerato℃．　To　identify　and　quantify　the　elements　in
the　sample　unde℃　investigation　PIXYKLM　programme　package　（Szab6
et　Borb61y－Kiss，　1993）　　have　been　used．

　　　Scanning　Proton　microprobe，　（SPM）　as　a　complementary　technique
to　electron　probe　microanalysis　（SEM－EDAX）　has　been　used　for
measuring　elemental　composition　of　spherules　occuring　in　UpPer
Pannonian　and　Quaternary　sediments．
　　　By　the　continuous　cores　of　borehole　Nagyl6∠s－1　（1325．2　m）

Miocene，　Pliocene　and　Quaternary　sediments　were　uncovered　in　the
western　part　of　Little　Hungarian　Plain，　NW　Hungary．
In　the　Uρper　Pannonian　layers　which　have　accumulated　continuously
under　moderate　circumstances　we　have　found　tiny　sphere　and　droP
like，　filament　shape　objects．　They　are　amber　to　light　brown　smooth
glassy　objects　of　300　－　1600　um　decorated　with　acicular　vesicular
or　grains　of　crystal　（chillcrystals），　and　they　contain　micro－
bubbles　of　gas．　On　t．｛｝」∋　basis　of　their　normative　composition，　they
are　Ca　rich　or七ho－5ilicate　glasses　bearing　some　accessories
（Fe，　Mn，　Ti，　Ba，　K，　Na，　S，　N1，　Nb，　Zr，　Sc，　P，　C1）．

　　　　The　micro－bodies　are　supPosed　to　be　of　extraterrestrial　origin
（工unar　impactite　or　Ca－rich　micrometeorite？）．

　　　　Magnetic　spherules　collected　from　the　alluvial　plain　of　Danube
River　in　Hunga℃y　are　very　va£ious　in　their　morphology，　chemical
composition　and　their　surface　structure　and　texture．　It　is　obvious
because　the　natural　enrichment　of　the　materials　from　the　su℃rounding
area　happened　in　this　fluviatile　　basin．

On　the　basis　of　the　researches　three　main　genetic　types　were
distinguished：

　　　　　1．　Meteoritic　dust　spherules　and　spheroids．
　　　　　2．　Impactite－globules．
　　　　　3．　Spheres　of　uncleared　origin　（igneous－metamorphic）．

Reference．

Szab6，　Gy．　and　I．Borbピily－Kisi3．　1993．　PIXYKLM　computer　package
for　PIXE　analysis．　Nuc1．　Instr．　Meth．　in　Phys．　Res．　B75．　PP．12：5恒・126・
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1ncongment　evaporation
（stoichiome晒c　FeS）

expe亘ments on troilite

TACHIBANA　Shogo（1），　TSUCHIYAMA　Akira（1）and　KITAMURA　Masao（2）

（1〕Department　of　Earth　and　Space　Science，　Osaka　University，　Toyonaka　560，

JAPAN．
（2）Depa“ment　of　G　eology　and　Mineralogy，Kyoto　University，Kyok）606，　JAPAN

Intmductio江】Eも／S　ratios　of　c　ondritic　meteorites　are　difrerent　ffom　that　of　solar

abundance．　These　differences　indicate　that　Fe／S　fractionation　occur㈹d　in　the

primoldial　solar　nebula．　It　is　considered　that　such　elemental　fractionation　is

caused　by　evapomtion　or　condensation　processes．　One　of　the　possible　processes

for　the　Fe／S　fracdonation　is　j㎞congment　evaporation　of　troilite　in　the　primordial

solar　nebula．　Tsuchiyama　〃　01．［1］　carried　out　incongruent　e　vapomtion

experiments　on　pyrrhotite（non－stoichiomet亘c　FeS）．　However，　experiments　on

troiUte　have　not　yet　been　done．　Inthis　study，　incongruent　evaporation　experiments

on　troiHte　were　carried　out．

Expehments．　It　is　difficult　to　obtain　a　large　single　c巧stal　of　tπ）ilite，　which　is

co㎜on　iron　su∬ide　in　the　meteorites．　To　ob伍in　troihte，　pyπhotite（Feo．8駈S，

non－stoichiometric　FeS）was　heated　with　metallic　iron　powder　at　950°C　for　24

hours．　The　sample　s　we㈹about　3．0㎜，4．0㎜，　md　5．Omm　thick．　They　were

hung　in　a　Pt－basket，　and　heatedunderH2－richcondi60ns（p（H2）＝0．788－0．799atm）

in　a　one　atmosphere　H2－CO2　mixing　furnace　at　temperatures　ranging　500°C－970°C

for　1．0－67．25　hours．　At　900°C，　evapomtion　experiments　on　pyr血otite（Feo．田6S）

were　also　carried　out．

R、esu脆s．Tmilite　evaporated　incongru6ntly　to　form　iron　residual　layers　on　troilite

crystals．　The　iron　residue　layer　is　spongy（generally　a　fbwμm）and　porous

（Figule　1（a））．　There　are　roughly　two　types　of　the　FeS　sur血ce（Figu㈹1（b））；one

is　the　surface　covered　with　metanic　iron（type－（A）），　and　the　other　is　the　naked

surface（⑲pe－（B））．　It　is　seen　from　the　BEI　that　the　troilite　ne　ar　the　type－（A）and

－
（B）sur血ces　are　dad（er　and　bhghter　than　bulk　troilite，respectively．
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1）iscussion．　Due　to　the　fbrmation　of　the　pomus　Fe　residues，　incongruent

evapomtion　of　tro皿ite　is　conside佗d　to　obey　a　linear　late　law．　In　other　words，　the

evaporation　reaction　is　mainly　contmlled　by　the㈹action　at　the　Fe－FeS　inte㎡ac　e．

The　BEI　shows　that　Fe　is　depleted　or　S　is　enriched　near　the　type－（A）surface，

while　Fe　is　enriched　or　S　is　depleted　near　the　type－（B）surface（Figure　1（b））．

Ihcongruent　evaporation　on　tmilite　to　form　porous　Fe　residue　s　can　be　explained

by　the　following　mechanism．　Sulf血r　near　the　type－（A）surface（S－rich）diffuses

to　the　type－（B）surface（S－poo∋and　evaporates．　By　the　evaporation　of　S　from

FeS，　Fe　is　enriched　near　the　type－（B）su血ce．　Fe　near　the　type－（B）sur飽ce

（Fe－rich）d迂fuses　to　the　type－（A）surface（Fe－poor），　and　the　Fe党sidues　grow．

By　the　growth　of　Fe　fmm　FeS，　S　is　enriched　near　the　type－（A）su血ce　and

diffUses　towards　the　type－（B）surfac　e　again．

　　　　　The　evapola60n　Iate　of　sulfur　fmm　FeS，　J（S／FeS），　is　expressed　by　using

k民s：

　　　　　　　　　　」（∫醐一捻え…　　　　　（1）

where♀F，s　is　the　molar　volume　of　R》S，　and　NA，　the　Avogadoro　number．　If　we

assume　that　H2S　molecules　are　fomled　by　the　incongruent　evaporation　of　RうS，

J（S／1もS）can　be　calculated　from　Hertz－Knudse　n　equa60n：

　　　　　　　　　」（5軌一α”繰）・　　　（2）

whereα民s　is　the　evaporation　coefficient　of　FeS，　p（H2），　the　partial　pressure　of

H2，　mH2s，　the　mass　of　the　H2S　molecule，　and　k，　the　Boltzmann　constant．　KF，s　is

1血ereaction　constant　of　the　reaction，　Fθ∫（5）＋1考（8）→Fε（∫）＋H2S（8）．The　value

of　K民s　can　be　calculated　by　the　thermochemical　da｛a［2】．　When　the　value　of

α民sis　equal　unity，　the　evaporation　process　occurs　under　ideal　conditions　wi也out

any　kinetic　constrains．The　measured　J（Sノ】俺S）were　compared　w肋the　calculated

J（S／FeS）withαRs＝1（Figure　3）．　The　values　ofα民s　which　were　obtained　in　the

present　experiments　are　much　smaUer　than　unity（3．88x1σ4　to　1．54x　105　at

970°Cto　500°C）．　The　smallα民s　values　could　be　due　to　Fe－S　interdiffusion　near

the　FeS　surfaces．　As　the　present　experiments　were　carried　out　at　latm，

t琵msportation　processes　of　H2S　molecules　in　the　surmunding　gas　phases　may

also　reduce　the　values　ofα
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　R》S’
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Figu党3．　An　Arrhenius　plot　of　the　evapolation　mte　of　sulfur　f㌃om　FeS．　J（S／FeS）．

　　　　　　　The　calculated　J（S／FeS）、祉、，，withα民s＝1，is　shown　as　a　solid　line．

Re　ferences．

［1］Tsuchiyama，　A．，　C．Uyeda　and　Y．Makoshi，　An　experimental　study　of
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Altemtion　of　Coarse　grained　CAI

in　Allende　meteorite

H司ime　Takeda

Department　of　Polar　Science，　The　Graduate　University　fbr　Advanced　Studies，

National　Institute　of　Polar　Research，　Kaga　1－9－10，　Itabashiku，　Tokyo　l　73，　Japan

　　　　　CV　chondrites　have　kept　a　lot　of　primary　petrographic，　chemical　features　because

they　are　experienced　l｛ttle　metamorphism　and　hydrous－alteration　on　their　o㎜parent

bodies．　There丘）re，　detailed　study　fbr　this　group　is　important　to　obtain　infb㎝ation　of

early　solar　system．　Especially，　CAI’s　are　considered　to　give　us　the　knowledge　in　the

earliest　stage　because　they　consist　of　minerals飴㎜ed　at　the　highest　temperature，　such

as　perovskite，　spinel，　and　melilite．　CArs　in　carbonaceous　chondrites　are　classified

based　on　their　mineral　assemblages　into　three　types；melilite　rich　type　A，s，　fhssaite　and

spinel　rich　type　B’s，　and　plagioclase　rich　tyl）e　C，s．　Most　CAI，s，　particularly　type　A，s，

were　heavily　altered　in　the　latter　stage，　and　alteration　products　such　as　nepheline，

sodalite　were　observed　in　them．

　　　　　We　fbund　a　large　CAI　from　AUende，　and　named　this　CAI”T4－CAI　r’．　We　present

its　petrographic，　chemical　feature，　and　discuss　the　alteration　process．

　　　　　The　thin　section”No．　T－4”is　LOcm×1．5cm　in　size，　and　includes　many

chondmles　relatively　large　in　size（～2　mm）and　a　very　large　CAI（T4－CAI　l）、　T4－CAI　l

exists　through　across　this　thin　section　f㌃om　end　to　end　with　2－3　mm　in　w｛dth（Figure　l）．

Back－scattered　electron（BSE）image　shows　that　T4－CAIl　is　composed　of　many

brecciated廿agments．　Fine　grained　mater｛als　fiU　up　interstice　of　these　fTagments．

These命e　grained　materials　are　clearly　distinguished｛nto　two　kinds　of　components

廿om　their　textures　and　mineral　assemblages．　One　consists　mainly　of　melilite，　spinel，

Al－rich　pyroxene，　and　the　other　consists　mainly　of　Fe－rich　olivine．　The　fbmler　is

considered　to　be　the加gments　derived伽m　same　large　CAI　because　of　their

similarities　in　textures　and　mineralogy，　while　the　latter　seems　to　be　matrix　of　the　host

rneteorlte．

　　　　　Relatively　larger　ftagments　of　T4－CAI　I　are　divided　into　three　portions　f「om　the

texture；core，　mantle，　and　rim．　The　core　consists　of　coarse　grained　melilite」n　rare　case，

melilite　crystals　enclose　amoeboidal　spinel．　The　mantle　consists　of　relatively　nne

grained　minerals　than　those　of　the　cor号．　The　mantle　is　subdMded　into　three　types；type

Iconsisting　of　melilite　and　spinel，　type　II　consisting　of　melilite，　Al－rich　pyroxene，　and
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Figure　l　　The　photo　ofthe　thin　sect｛on　f‘T－4，，，　T4－CAI　l　exi誕s　through　acτoss　the　center◎ftl貢s　th輌n

　　　　　　　SeCtlO浦Om　rlght和le廿．　I　Cm×15Cm　in　SIZe，

sp｛nel，　type　III　consisting　of　Al－rich　pyroxene　and　spinel．　The　rim　is　considered　to　be

located　along　the　or｛ginal　margin　of　pre－brecciation　stage　of　the　CAI　and　divided　to

｛nner　hm加d　outer　rim．　The　imer　rim　cons｛sts　of　Al－poor　pyτoxene（diops｛de），　and　the

outer　rim　cons｛sts　mostly　of　hedmberg｛te。　In　rare　case，　wollaston｛te｛s　enclosed　by

hedenbergitel　This　rilηtexture　is　similar　to　an　outer　part　of　the　hm　sequence　on　type　A

CAFs　in　A諏ende　descr由ed　by　Wark　and　Lover｛ng（1977）ln　their　mineral　assemblages．

　　　　　Melillte　contain　up　to　201nol％of　akerman｛te　component、　lndividual　grain　of

me砒e　ShOWS　reVerSe　zOnatiOn；the　margm　Of　theぽ加iS　riCher　in　gehlenite

c◎mponent　than　the　core◎f　the　same　grain。　However，　there｛s　no　relat｛onsh甲between

也eir　occurrences　and　chemical　compos由ons，　These　chemical　fもatures　of　me仙te　are

resemble　to　those　o臼nel｛hte　in　f祖f号type　A　CAPs（FTA‘s）in　Allende　meteor｛te

ment伯ned　by　MacPherson　andαossman（1984）．
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　　　　　Pyroxene　in　the　mantle　i　s　usually　rich　in　Al　and　Ti，　on　the　other　hand　pyroxene　in

the　rim　is　relatively　poorer　in　these　elements　than　in　the　mantle．　The　mantle’s　pyroxene

contain　20～27wt．％of　Al203　and　l　O～20wt．％of　TiO2．　Ti　in　these　pyroxenes　is　assumed

to　contain　large　amounts　of　Ti3＋．　Most　of　rim’s　pyroxene　contain　up　to　4wt．％of　Al203

and　lwt．％ofTiO2．

　　　　　Spinel　in　the　core　contain　little　amounts　of　Fe，　though　spinel　in　the　mantle　is

relatlvely　rich　in　Fe．　Although　MacPherson　and　Grossman（1984）have　sho㎜that

some　iron－rich　spinels　in　FTA’s　contain　up　to　4．91wt％of　V203，　V－rich　spinel　is　not

最）und　in　this　CAI（up　to　O．27wt％ofV203）．

　　　　　In　this　CAI，　especially　in　the　mantle，　melilite　is　replaced　by　grossular，　anorthite，

and　fbldspathoids．　Melilite　in　the　f㌃agments　that　contain　the　type　I　or　II　mantle　are

altered　relatively　weak，　and　the　alteration　products　are　usually　grossular　and　anorthite．

But　in　flagments　that　contain　type　III　mantle　have　been　heavily　ahered，　and　mehlite　is

replaced　by　alteration　products　that　are　not　only　grossular　and　anorthite　but　also

nephehne，　in　some　cases　also　sodahte．　These　facts　indicate　two　stages　of　alteration、

Melihte　was　replaced　by　grossular　and　anorthite丘rst．　In　the　second　stage，　anorthlte

altered　into　nepheline　and／or　sodalite．

Reference；MacPherson　G．　J．　and　Grossman　L．（1984）Geoc加御．　Co8〃20c乃’〃2．　A　cτα48，

29－46．Wark　D．　A．　and　Lovering　J．　F．（1977）」ρτoc．加〃ατSc～．　Co㎡ち8τ乃，95－102．
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RECORDS　OF　CRUSTAL　EVOLUTON　rN　SOME　ANTAR．CTIC　EUCRITES
Hiroshi　Takeda，　M．　Otsuki，　T．　Mikouchi　and　M．　Miyamoto

ルθηe7α4）97ヒα11725〃’μ♂e，品c〃1ζy（～〆5ヒje〃cθ，　θカjvθrぷτζy（～〆1b元ソo

盈刀2邸），7b元ソ0113，」吻αη．

Introduction

　　　Among　three　calsses　of　the　HED　achondrites，　eucrites　are　abundant　and　many　of

them　are　brecciated　and　metamorphosed　products　in　their　early　history［1】．　On　the

basis　of　the　degree　of　homogenization　of　their　pyroxenes，　they　are　mostly　type　5　and　6

eucrites［2］，　which　have　been　called　ordinary　eurites［3］．　The　ordinary　eucrtes　are

monomict　breccias　composed　of　pigeonites　with　exsolution　and　homogeneous　Fe／Mg

distribution　and　plagioclase　with　chemical　zoning［3］．

　　　Nyquist　et　al．［4］proposed　a　hypothesis　that　these　ordinary　eucrites　could　have

been　produced　at　or　near　the　floor　of　an　impact　crater．　The　recent　dicovery　of　an

asteroids　having　basεdtic　spectral　signatures［5］supPorts　the　suggestion　that　this

o亘ginal　parent　body　was　the－520㎞diameter　asteroid　4Vesta．　Now，　the　i㎡bnnation

of　the　eucrites　will　be　usefUI　fbr　a　better　understanding　of　the　crustal　evolution　of　the

Vesta－like　body．

　　　During　the　studies　of　themlal　and　impact　cratering　history　of　the　fbur　Yamato

Antarctic　monomict　eucrites戊we　fbund　that　Y74356　is　a　recrystallized　clastic　matrix

similar　to　lunar　granulitic　b垣ξcias［6］．　Y74356　was　also　compared　with　other　typical

monomict　eucrites，　Y792510　and　Y791186．　They　reported　that　no　granuritic　area　was

detected，　but　pyroxene　crystals　at　some　grain　boundaries　and　matrices　are　fractured　to

small　granular　gralns　without　evidence　of　recrystallization．

　　　In　this　paper，　we　reinvestigated　these　granular　grains　in　new　polished　thin　sections

of　Y792510and　compared　them　with　granoblastic　pyroxene（GP）areas　of　Juvinas　by

mineralogical　techniques．　we　interprete　the　origin　ofthe　GP　areas　in　co句unction　with

the　cnlst劔evolution　of　the　eucritic　protocnlst　in　the　early　solar　system，　and　propose

that　an　importance　of　impact　cratering　techtonics　fbr　the　cmstal　evolution　of　the　HED

parent　body　and　4Vesta．

Samples　and　Analytical　Techniques
　　　We　have　studied　fbur　polished　thin　sections（PTS），Y792510，62F3　and，89－9　and

Juvinas　40CLI　and　40E　l　a2．　The　presence　of　augite　in　Juvinas　has　been　detected　by　the

BEI（back　scattered　electron　image）of　JEOL　840A　SEM　of　our　Institute．　The

艮hemical　an訓yses　ofminerals　were　made　using　JEOL　733　electron　probe

microanalyser（EPMA）at　the　Ocean　Research　Institute　and　IEOL　8600　Super　Probe　at

Geological　Institute，　University　of　Tokyo．　The　augite　lamella　width　and　interval　were

measured　by　line　analyses　of　the　EPMA　fbr　1－3μm　intervals．

Results

γ792510．

　　　PTS，62F3　is　l　O．2×5．9　mm　in　size　and　shows　a　less　brecciated　texture　of

subophitic　basalt　than　other　previously　studied　PTSs（e．9．，62F2）．　Lath－shaped

plagioclase　crystals（up　to　l．5×3．7　mm　in　size）are　set　in　pyroxene　crystals　or　dark

comminuted　matrices．　At　some　areas　bounded　by　plagioclase　lathes，　a　pyroxene
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c巧stal　is　decomposed　into　sm劔l　grains（ca．0．1㎜in　diameter）ofdi飽rent

orientations．　This　texture　is　similar　to　that　of　GP　areas　ofJuvinas　as　described　below．

The　grain　boundaries　are　more　like　f卜actures　and　a　few　dusty　inclusions　are　still　left．

　　　PTS，89－9100ks　brecciated　but　the　matrix　with　well　difined　ffagments　cannot　be

recognized．　Therefbre，　it　is　di伍cult　to　find　whether　the　matrix　was　recrystallized　or

annealed．　A　pyroxene　crystal　with　coarser　exsolution　lamellae　are　fbund　ln　a　neighbor

of　the　GP　area　bounded　by　two　pyroxene　lathes（Fig．　l　a）．　The　width　of　the　lamellae　ln

the　core　is　thicker（up　to　10μm）than　those　of　Juvinas　and　their　spacings　are　wider（up

to　50μm）and　the　width　is　finer（1　to　3μm）at　the　rims　and　the　lamellae　are　closely

spaced（less　than　5｛加）．　The　lamellae　are　slightly　off　set　by　a　shock　event．　The　bulk

chemical　composition　ofthe　core　is　Ca8．6Mg35．4Fe56．o　and　that　ofthe　rim　is

Ca21．8Mg335Fe44．7，　suggest輌ng　that　the　original　crystal　was　chemically　zoned．　The　clear

GP　crystals　Ca4．6Mg　35．gFe5g．6　have　lower　contents　of　CaO　2．0，　Cr2030．02，　A12030．2，

TiO20．lwt％than　the　bulk　core　pigeonite（CaO　3．9，　Cr2030．4，　Al2030．4，　TiO20．37

wt％）．　The　lamella　augite　CaぷMg2g．1Fe26．6，　is　high　in　the　Wo　content．　This　fbature

is　the　same　as　that　fbund　in　Y791186．　Because　parts　of　the　host　pigeonite　are　inverted

to　orthopyroxene　optically，　these　eucrltes　were　classified　as　a　type　6　basalt［2］．　The

host　composition　of　the　exsolved　pyroxene（Cal．8Mg36．3Fe6　Lg）is　not　much　di葺brent

丘om　those　ofthe　granulitic　one（Cal．7Mg36．5Fe61．8）．　One　crystal　in　the　GP　area　still

have　a　re㎜ant　of　the　original　coarse　exsolution　lamellae（Fig．1b）．

九v加α∫．

　　　The　GP　area　ofJuvinas　consists　of　6ne－grained　polygonal　clear　crystals　with丘ne

exsolution　lamellae　ofaugite　on（001）．　The　width　ofthe　lamella　is　often　coaser　than

those　in　the　large　pyroxenes　and　the　clouding　common　in　the　Juvinas　pyroxene　are

disapPeared，　but　coarser　opaque　minerals（chromite　and　troilite）are　R）und　in　the　GP

area．　The　GP　area　is　generally　fbund　in　a　part　oflarge　single　crystal　bounded　by　lathes

ofplagioclase　near　the　grain　boundaries．

　　　The　presence　of　a　few　augite　grains　in　the　interstices　of　the　granoblastic　clear

pigenites　with　fine　augite　exsolution　lamellae　has　been　deected　in　the　GP　area　in　the

BEI　ofthe　SEM　of　sample　40CL　l（Fig．2a，b）．　The　intervals　of　the　lamellae　and　the

bulk　compositions　of　the　paired　pigeonite　Ca4．gMg3g．6Fe2g⑨and　augite　Ca40．2Mg32．5Fe27．3

were　determined　by　EPMA．

・　Our　new　observation　of　the　Juvinas　texture　includes　two　features．　The　area　with

acicular　plagioclase　and　that　with　granoblastic　texture　were　fbund　in　separate　places　in

our　previous　studies．　Now　we　fbund　a　pyroxene　with　the　GP　area　at　one　end　is

penetrated　by　acicular　plagioclase　at　another　end．　In　another　crystal，　we　fbund　that　a

飴w6ne　pyroxene　crystals　in　the　GP　area　has　the　same　orientation　as　that　of　the

a（巧acent　unaltered　original　single　crystal，　as　judged　from　the　same　orientation　of　augite

lamellae　and　the　same　extinction　angle．

1）iscussion

　　　The　new　observations　of　Y792510　and　Juvinas　show　that　the　GP　areas　were

produced　in　solid　state　ffom　parts　of　the　single　crystal　by　a　cratering　event，　because　the

original　ophitic　texture　was　preserved．　The　clear　crystals　in　the　GP　area　low　in

chromium　etc．　and　the　presence　of　coaser　chromite　crystals　in　the　GP　area　are　ln

agreement　with　this　interpretation．　However，　the　presence　of　the　augite　grains　in　the
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GP　area　suggests　that　the　temperature　was　high　enough　to　grow　such　crystals　and

a㎜ealed　aRer　such　event．　The　facts　are　in　line　with　a　picture　in　that　the　crateHng

event　took　place　while　the　materials　were　hot．

　　　　Since　all　possible　isotoplc　ages　have　been　dete㎜ined　by　Nyqust　et　a1．［7］and

Bogard　et　al．［in　7］，we　are　in　a　position　to　discuss　a　possible　sequence　of　events

recorded　in　the　various　textures　observed　in　the　PTSs　ofY792510．

（1）Crystallization　of　coase－grained　plagioclase　and　pigeonite．

（2）Them司孤me創ing　to　produce　clouding㎝d　homogenization　ofFe／Mg　in　pyroxene

（3）Ashock　event　to　make　a　monomict　breccia　and　the（iP　area　and　the　second　stage

　　　　cooling．

（4）Another　shock　event　to　produce　the　shock　glassy　veins　in　the　matrix．

　　　Event（1）took　place　at　4．64　Ga（147Sm－143Nd　technique）．　Events（2）and（3）may

be　closer　to　4．45　Ga（i46　Sm－142Nd）．　The　Ar－out－gassing　age　of　3．45　Ga　may　represent

event（4）．　The　young　Rb－Sr　age（2．85（垣）is　an　event　di伍cult　to　explain．

　　　　The　heat　source　which　homogenized　the　type　5　and　6　eucrites　has　been　a　su句ect

of　contravercy．　Internal　heating　is　much　easier　heat　source　to　covert　a　large　mass　of

monomict　breccia　into　a　homogeneous　rocks．　However，　we　should　not　underevaluate

the　fact　that　the　brecciation　also　took　place　in　co可unction　with　the　thermal

homogenization．　The　present　study　also　presents　an　evidence　that　the　GP　areas　may

have　been　produced　by　a　shqck　event　at　high　temperature．

　　　　Saiki［10］pointed　out　that　the　eucritic　magma　crystallizing　diogenitic　pyroxene　at

the　bottom　can　be　solidified　as　a　scarf二like　protocrust［ll］．　Hartman［12］pointed　out

that　if　a　magma　ocean　existed，　then　its　initial　cooling　was　marked　by　a　period　of　pre－

lithospheric　chaos　in　which　impacts　punched　through　the　initially　thin　rocky　skin，

mixing　rock　fiagments　with　splashed　magma．　Furthemore，　his　results　show　that

intense　brecciation　and　pulverization　of　rock　materials　must　have　occured　to　a　depth　of

at　least　ten　of　kilometers　in　the　first　fbw　hundred　years　of　lunar　history、

　　　　The　bombardments　into　the　eucritic　protocrust　were　not　as　intense　as　in　the　lunar

case，　but　it　is　possible　to　postulate　that　a　cratering　episode　of　the　protocrust　on　the　hot

magma　ocean［Fig．　l　in　l　l］is　a　good　model　compatible　with　the　present　observation．

Such　model　should　be　investigated　in血ture．　The　old　recrystallization　age　ofJuvinas

［8，9］and　Y792510may　be　in　line　with　such　a　hypothesis　that　the　metamorphism　took

place　by　cratering　of　the　protocmst　on　an　evolving　thin　magma　ocean　as　we　invoked

previously［11］and　in　this　paper．

　　　　We　thank　NIPR　and　Paul　Pellas　in　Pads　fbr　the　samples　and　L．　Nyquist　fbr

discussion．
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EPMA　AND　TEM
ALLENDE（CV3）

STUDY　ON　MATRIX　MINERALOGY　OF

H．Tanaka＊and　J．Akai＊＊

＊：Department　of　Graduate　School　of　Science　and　Technology　Niigata

University，　Ikarashi　2－8050，　Niigata　950－21，　Japan

　　＊＊：Department　of　Geological　Science，　Faculty　of　Science　Niigata

University，　Ikarashi　2－8050，　Niigata　950－21，　Japan

　　　　In　the　matrix　of　Allende　meteorite　chondmles，　and　inclusions　are

contained．　Isolated　minerals　in　the　matrix　also　occur．　Many　studies　on

matrix，　and　isolated　and　chondnlle　mineral　grains　of　Allende（CV3）

meteorite　have　been　reported（J．A．Peck　1984，　A．S．Kornacki　and

J．A．Wood　1984，　J．A．Peck　and　Wood　1987，　A．ERubin　and　J．T．Wasson

1987）．The　isolated　minerals　are　regarded　as飽gments　of　chondrules　and

inclusions．　Large　iso毛ated　minerals　can　be　observed　under　the　polarizing

microscope．　However，　small　isolated　minerals　which　can　not　be　observed

by　polarizing　microscope　are　also　expect　to　occur　as　matrix　constituent

minerals．　So，　it　is，　in　general，　difficult　to　distinguish　matrix　minerals

form　isolated　minerals　and　tentative　classification　is　here　applied．

　　　　In　EPMA　analyses，　the　followings　were　found：Atypical　olivine

grain　in　the　matrix　is　often　acicular　in　shape　and　is　about　3x15μm　in　size

although　the　shape　depend　on　cutting　direction．　The　chemical　composition

of　the　matrix　olivine　is　homogeneous（Fo　50－55％）．　On　the　other　hand，

01ivine　grain　of　isolated　mineral　has　variable　size　ranging　ffom　severa1

μmto　several　hundredsμm　and　was　irregular　in　shape．　Most　isolated

olivine　grain　shows　zoning　pattern（core：Mg－rich，　rim：Fe－rich）．　The

chemical　composition　of　olivine　as　isolated　mineral　has　ranged　from

100％to　50％in　Fo　component．　Degree　of　zOning　is　various　and　core　of

the　olivine　reaches　50％in　Fo　component．日g．1shows　the　compositions

of　matrix　olivine　grains　and　olivine　grains　as　isolated　minerals

respectively　although　the　distinction　of　the　two　types　are　not　so　strict　but

are　tentative　based　only　on　shapes　and　sizes．

　　　　It　was　difficult　to　distinguish　the　matrix　mineral　grains　from　the

other　grains　such　as　isolated　minerals　clearly．　So　we　examined　matrix

materials　by　TEM－AEM　method．

　　　In　TEM　observation　two　type　of　olivine　grains　were　observed；The

one　is　smaller　olivine　grains　and　the　other　is　larger　olivine　crystaL　The
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foτmer　may　be　matrix　o臼vine　grain＄．　The　Ia縫er　may　b¢｛solated皿nerε｝I

grajns，　indus』◎n　grains◎r　ch◎ndrul●gra▲簸s．　Th¢AEM　r¢sul鰺◎f　th¢b◎紘l

types　w¢re　c（》nsi鮭¢n靴w註h　the　EPMA震灘u］必Ω蕪vjn¢grains，¢sp¢cja魏y椎欝

1譲¢rtype　olM鍵g鍛i聡co鵬嬬滋昆擁綴一sh¢P¢d　v◎jds麟is　d晩ぴiv¢

1山ss観ctur¢。　Fig．2shows　th¢TE韻瓢g¢◎f舳la瞭type◎f◎1M洗

霧rぬs。Fig　3　sh◎ws　th¢◎liv醜9鑛鵬o奮m麟x　whi◎h　als◎sh◎w膿

d晩昧iv¢s紘瞭u驚．0簸the◎撫¢出騰嬬鑛鍼慮鷺暮r麟麟紬幡s鍛ck｛ng

dl縦der◎f　cpx　and　opx　wer履ls◎勧磁丁擁s疹鐡wa§i簸co斑act　w▲th

less　defective　olivine　grain（Fi昆4）。
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Fig．2　TEM輌mage　of　larger

　　　　olivine　crystal．　Characteristic

　　　　voidtextures　are　often　found．

Fig．3　TEM　image　of　smaller

　　　　　olivine　grains　in　the

　　　　　　　　ウ　　　　　matnx．

Fig．4　TEM　image　of　stacking

　　　　　disor（ler　in　enstat柱e　grains

　　　　　（En）and　olivine　grains（Ol）

　　　　whose　structure　has　not　many

　　　　defects．
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Possible　cosmic　spherLules　in　the　Hizuho　ice　core，　Antarctica

Y．1Tazawa，　T．2Fukuoka，　［．3Yamanouchi，　Y．3Hiyano，　K．31ndo，　H．4Kohno，　and　Y．5Fujii

1：Grad．　School，　Phys．　Astrophys．，　Kyoto　Univ．，　2：Dept．　Chem．　Gakushuin　Univ，，

3：Col．　Human．　Sci．，　Nihon　Univ．，　4：Inst．　Study　Ear’th’s　Int．，　Okayama　Univ．，　and

5：NatI．　Inst．　Polar　ReS．

Introduction　　　 In　the　inter・planetary　space，　not　all　the　solid　body　has　infinite

life；　the　smalIer　one　（e．9，，　dust　grain）　at　a　shor’ter　distance　from　the　Sun　has

the　shorter　lifetime．　The　grain　is　spira川ed　into　the　Sun　via　an　increasingly

circulal・　ol・bit：i．e．，　Poynting－Robertson　effect，　Further，　during　the　spiral　or’bit－

ing　the　grain　is　reduced　its　size　by　space　erosion／weathering．　As　a　result，　con－

tinuing　dust　sources　are　required：　e．9．，　disintegration　of　comets，　co目isional

destruction　between　asteroids，　infIux　of　inter’stellar　dust　grains，　etc．．　There－

fore，　dust　grains　fallen　fr’om　the　heaven　to　the　［arth　bring　us　new　informations

about　the　val・ious　or・igin　and　career　of　the　cosmic　matter．

　　　　　Hore　than　104　tons／yr　of　the　cosmic　matter、　continuously　fall　on　the　Earth

mostly　as　dust　par、ticles　smalIer　than　l　mm　［1］．　Host　of　the　particles　larger　than

10μmhave　a　round　shape　suggestiveof　melting　by　heati叩d肝ing　the　atmospheric
entry　【2］，　In　case　of　the　entry　of　a　larger　meteoroid，　e．9．，　meteorite，　a　large

number　of　microparticles　are　derived　and　strewn，　further，　when　a　huge　body　hap－

pens　to　impact　on　the　gr’ound，　extraordinary　massive　particles　derived　both　fl、om

the　body　and　the　ground　will　be　globa目y　strewn　［3］．

　　　　The　cosmic　dust　and　the　relatives　are　recovered　fr’om　a　wide　variety　of　envi－

ronment，　e．9．，　polar　ice／snow，　stratosphere，　deep－sea　floor，　etc．．　　［specially，

the　polar　reagion　is　far　fr・om　densely　populated　and／or　arid　continents，　so　that

the　dust　concentration　of　the　extraterrestr・ial　component　will　be　relatively　high

in　the　polar　ice／snow．　Hol・eover，　there　the　dust　has　been　frozen　and　prLeserved　in

strata　in　order　of　precipitation　age　rangir｜g　several　104　years．　Therefore，　polar

ice／snow　is　one　of　the　optimal　samples　to　study　quantity　and　quality　of　secular

infall　of　the　cos冊ic　dust　and　extraordinar・y　events　of　dust　accumulation　（reIated

to、　cosmic　matter）　for’　the　past　several　104　years．

　　　　Recently，　new　sour℃es　of　particulate　cosmic　matter　were　r’ecovered　in　large

quantity　from　the　polar・　ice／ice　lake　［4，5］　and　glacial　sediment　［6］．　Tazawa　and

Fしljii　also　discovered　sever・al　types　of　cur’ious　spher’Ules　fr’om　the　melting　and

miCrO－filtering　iCe　COr・es　taken　at　the　HiZuhO　Station，　AntarCtica：e．9．，　CTS，　FCN，

ZST，　etc．　［7］．　These　types　of　spherules　have　chemical　composition　dissimilar　to

any　of　the　previously　reported　cosmic　spherules．　They　were　infer’r’ed　to　be　nei－

ther　the　artificial　contaminations　nor　the　steady－falling　cosmic　dust，　but　to　be

the　droplets　derived　dul・ing　an　impact　of　large　bolide　on　a　metamorphic　bedrock・

　　　　Ne　have　been　studying　anOther　HiZUhO　ice　Core　in　Order　to　clear　the　Origin

of　the　curious　Hizuho　spherules　and　also　to　search　new　population　of　cosmic　dust

and　its　reIatives．　We　report　here　preliminary　INAA／SEH／EDX　result　of　6　spheruleS

co川ected　from　upPel・　parts　of　a　deep　ice　cor・e　down　to　a　depth　of　700　m・　The　pa【㌔
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ticulate　residues　were　taken　from　the　melting　ice　by　a　microf目tering　equipment．

SpherUles　larger　than　Ca．10μm　were　tweezed　out　under　a　view　of　stereomicro－

scope，　and　weighed　by　an　electro－microbalance．　［ach　of　spherules　and　standards

Was　irradiated　by　thermal　neutron　for　5　min　in　a　pneumatic　pipe　Of　JRR－4　at　a

flux　of　4×1013n／cm3・s　to　determine　abundances　of　ele田ents　using　short　halflife

nuclides．丁heγ一ray　spectromet「y　of　each　sample　was　carried　out　for　400　sec　af－

ter　ca，　5　min　coo川ng　（Hg，　Al，　Ca，　Ti，　V），　for　20～60　minafter、　3～8　hrs　（Na，　Hn，　K，

etc．）．　After　ca．　1　month，　the　SampleS　wer’e　i　rradiated　again　for　98　hrs　in　JRR－3

at　an　flux　of　1×1014n／cm2・s　to　determine　abundances　of　elements　using　long　half
life　nUclides：e，9．，　Na，　κ，　Sc，　Cr’，　Fe，　Co，　Ni，　Zn，　Rb，　Sr，　Zr，　Cs，　8a，　ta，　Ce，　Nd，　Sm，

Eu，　Tb，　Yb，　1＿u，　Hf，　Ta，　Ir，　Au，　Th，　U，　etc．．　After　ca．　1　week　cooling，　each　sample

was　counted　for　2　days　to　deter’mine　La，　Nd，　Sm，　Yb，　Lu，　Ba，　U，　and　finally　after

more　than　l　month　for　3　days　to　deter冊ine　the　rest　elements．　The　observation　of

morphology　and　texture　and　quantitative　chemical　analysis　of　the　spherules　by

S［H／［DX／XDP　are　in　prOgreSS．

　　　　Preliminary　results　of　the　INAA　are　listed　in　Table　and　as　follows：　（1）　the

spherules　seem　to　be　stony　types．　（2）　3　sphel・ules　show　mafic　composition　（magne－

tite　and　olivine　？）．　（3）　2　0f　them　are　especia日y　rich　in　Fe　（冊agnetite　？）．　（4）

they　are　not　composed　of　Ni，　Ir，　Au．　These　types　of　sphe「・ules　have　been　usually

seen　in　cosmic　sphCl還」es　but　never　seen　in　the　types　studied　pr・eviously．

∫able．　Preliminal、　　INAA　results　of　s　herules　from　Hizuho　ice　core

Wt（μ9）

Al203％
FeO　totaI

HgO

CaO

HnO

Na20　ppm
Cr

Lu

SC

CO

H23－1

1．1

28．5

16

0．44

80

87

0．021

0．03

1．2

H13－1

1．6

40．9

15

20

0．10

57

0．013

0．08

10．1

H3－1

1．7

2．0

45．2

1
1

0．17

71

0．073

11．0

H6－3　　　　　JB－1　　　　BHVO－1

　0．9　　　 15．2　　　25．7

　　－　　　　［14．53］　　　15．4

26．4　　　［8．11］　　11．5

　　－　　　　　［　7．73］　　　　8．34

　　－　　　　［　9．29］　　15

　0．20　　　［　0．16］　　　0．19

32　　　　　　［　2．79　％］　　2．22

55　　　　　［414　　］　　　290

　0．027　　［　0．37］　　　0．31

　　－　　　［28．9］　　33．2

　1．6　　　　［39．1　］　　　50．3
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AQUEOUS　ALTERATION　OF　THE　ALLENI）E　CV3　CHONDIUTE：
AHYI）R、OTHER、MAL　EXPERIMENT

Kazushige　Tomeoka　and　Tomoko　K（∂ima＊

Department　of　Earth　and　Planetary　Sciences，　Faculty　of　Science，　Kobe　University，

Nada，　Kobe　657，　Japan．＊Also　Mineralogical　Institute，　Faculty　of　Science，　UIliversity

of　Tokyo，　Hongo，　Tokyo　113，　Japan．

INTROI）UCTION
　　　　　CI　and　CM　types　of　carbonaceous　chondrites　consist　in　large　part　of

phyllosilicates　and　show　abundant　textural　evidence　of　aqueous　alteration．

Phyllosilicates　have　been　also　found　in　CV，　CO　chond亘tes［1－3］and　unequilibrated

ordinary　chondrites［4］，　although　in　lesser　amounts，　indicating　that　these　meteorites

also　have　been　aff㏄ted　by　minor　aqueous　alteration．　Recent　studies　of　dark　inclusions

in　CV　chondrites［5，6】suggest　that　the　CV　chondrite　parent　body　has　been　involved

in　extensive　aqueous　alteration．　Therefore，　aqueous　alteration　i　s　an　important　process

that　prevailed　in　the　early　solar　system．　In　order　to　better　understand　the　alteration

pr㏄esses　and　conditions，　we　believe　that　experimental　studies　would　be　a　promi　sing

approach．　As　a　first　step　to　experimentally　simulate　aqueous　alteration　in　the

carbonaceous　chondrites，　we　embarked　in　hydrothermal　alteration　experiments　of

the　Allende　CV3　chondrite．　We　here　present　first　results　of　our　experiments．　The

goals　of　the　present　study　are　to　reproduce　aqueous　alteration　textures，　thereby　to

investigate　detailed　mineralogical　and　chemical　changes　during　alteration，　and　to

compare　texture，　mineralogy　and　chemistry　to　those　in　the　aqueously　alterated

chondrites．

EXPERIMENTALS
　　　　　We　would　like　to　note，　at　first，　that　the　present　study　f㏄used　to　reproduce　the

aqueous　alteration　textures　in　Allende，　and　not　to　reproduce　the　physico－chemical

oonditions　in　which　the　carbona㏄ous　chondrites　were　altered．　So　we　used　considerably

harsh　conditions（hi　gh　temperature　and　high　pressure）compared　to　the　real　conditions

ln　order　to　facilitate　the　alteration　reactions．　Samples　of　Allende　were　sealed　in　gold

tubes　with　neutral　water　and　1－N　HCI，　then　heated　in　a　reactor　vessel　at　450℃and

800bars　fbr　4　to　6　weeks．　Thin　sections　were　made　from　the　nln　products，　and　they

were　observed　and　analyzed　by　a　scanning　electron　microscope（JEOL　JSM－5800）

equipped　with　an　EDS　spectrometer．

RESIJLTS　AND　I）ISCUSSION
Geηεπ認ρθπog叩坤yごOur　experiments　have　produced　remarkable　alteration　textures

ln　the　Allende　chondrite．　Alteration㏄curred　in　both　runs　perfbrmed　with　neutral

and　acidic　water，　but　the　extent　of　alteration　is　much　higher　in　the　products　altered

with　acidic　water　than　in　the　product　altered　with　neutral　water．　So，　most　of　the

following　descriptions　are　based　on　the　observations　of　the　products　altered　with

acidic　water．　In　the　run　products，　small　amounts　of　white　and　dark　aggregates　were

produced　as　by－products．　White　aggregates　are　rich　in　Si，　Mg，　Ca，　Fe，　and　Cl　and

apPear　to　be　related　to　phyllosilicate．　Dark　aggregates　are　composed　of　tiny　dark
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euhedral　crystals（20　to　80μm）which　contain　Fe，　S　and　minor　Ni；they　may　be

pyrrhotite．　The　presence　of　these　by－products　means　that　the　bulk　Allende　s㎜ples

are　considerably　depleted　in　Si，　Mg，　Ca，　Fe，　S，　and　Ni．

　　　　　Under　an　optical　microscope，　it　i　s　obvious　that　the　Allende　samples　have　been

affected　by　aqueous　alteration．　The　matrix　of　Allende　samples　turned　to　be　brownish

in　color　because　of　phyllosilicate　formation．　Parts　of　internal　areas，　especially

mesostasis，　of　all　the　chondrules　and　aggregates　are　replaced　by　brownish－to－greenish

phyllosilicate，　exhibiting　an　appearance　closely　similar　to訓tered（”spinach”－bearing）

chondrules　in　CM　chondrites［7］．　Cracks　and　intersitices　between　chondrules　and

matrix，　up　to　20μm　in　width　and　l　mm　in　length，　are　filled　with　phyllosilicate，

producing　remarkable　veins　similar　to　those　observed　in　CI　chondrites．

　　　　　SEM　observations　of　phyllosilicates　reveal　characteristic　fibrous－to－acicular

morphologies．　Mainly　two　kinds　of　phyllosilicates　were　produced．　One　contains

m司or　Mg　and　Fe　and　has　compositions　similar　to　Fe－rich　saponite．　This　is　the　most

common　phyllosilicate　that　occurs　in　both　chondrules　and　matrix，　where　it　is　primarily

formed　by　replacing　Fe－rich　olivine　and　low－Ca　pyroxene．　The　other　kind　of

phyllosilicate　contains　m司or　Mg，　Fe，　variable　Al，　and　minor　Na　and　K，　which　is

possibly　a　mixture　of　two　phases，　so　we　tentatively　call　high－Al　phyllosilicates

（HAP）．　HAP㏄curs　mainly　in　chondrule　mesos血sis　and　CAIs，　where　it　is　fo㎝ed

by　replacing　mesostasis　gl由s　and　Ca－Al－rich　minerals（melilite　and　anorthite）．　Of

particular　interest　is　that　these　phylloSilicates　are　very　similar　in　composition　to　the

phyllosilicates　in　the　Mokoia　CV3　chondrite，　which　were　previously　identified　to　be

Fe－bea㎡ng　saponite　and　an　intergrowth　of　Na－rich　phlogopite　and　serpentine［2］．

C加ηばπ吻sα酩1αggr2gα在5ごChondrules　and　aggregates　are　generally　altered　from

their　edges　to　inward．　Olivine　grains　in　outer　areas　of　chondrules　and　aggregates　are

enriched　in　Fe，　and　most　of　individual　olivine　grains　show　strong　Fe－Mg　zoning，

indicating　substantial　Fe　was　added　from　matrix　to　chondrules．　Mesostasis　in　central

areas　is　preferentially　replaced　by　HAP，　while　that　in　outer　areas　is　replaced　by

saponite，　indicating　that　Al，　Na　and　K　in　mesostasis　leached　out　from　the　outer　areas．

Interstices　and　cracks　in　chondrules　and　aggregates　are　filled　with　saponite，　forming

anetwork　of　veins．　There　are　remarkable　differences　in　degree　of　alteration　by

phyllosilicates　among　the　precursor　minerals．　Mesostasis　glass　and　plagioclase　are

among　the　most　susceptible　to　alteration．　The　resistance　to　alteration　increases　in

the　order，　glass，　anorthite，　low－Ca　pyroxene，　olivine．

　　　　　Interesting　phenomina　are　observed　in　the　akeration　processes　of　olivine　and

low－Ca　pyroxene．　There　seems　to　be　a　sequence　in　the　alteration　process　of　olivine

to　saponite．　Olivine　becomes　Fe　rich　befbre　being　altered　to　saponite．　At　the　same

time，　olivine　produ㏄s　numerous　fine　crackS　and　holes，　being　considerably　disturbed

in　structure．　It　also　includes　microinclusions（＜1μm　in　diameter）rich　in　Fe　and　S．

As　the　alteration　advances，　the　Fe－rich　olivine　comes　apart　as　small　grains，　fbrming　a

complex　mixture　with　saponite．　Alteration　of　low－Ca　pyroxene　produces　intimate

linear　intergrowths　of　saponite　and　fine　grains（＜5μm）of　Fe－rich　olivine　and　Fe－

hydroxide．　Saponite　fbmed　from　low－Ca　pyroxene　is　much　poorer　in　Fe　than　that

formed　from　olivine．　Metal　and　Fe－sulfide　globules　are　altered　to　saponite　and

Fe－hydroxide．　Most　of　remaining　suldfides　are　pentlandite．

、Mαカ㍑ご8　Aggregates　of　Fe－rich　saponite　ranging　in　diameter　from　10　to　50μm　are

一 252一



produced　in　places　in　matrix・However，　most　of　olivine　grains　in　size　less　than　10

μmstill　remain，　although　their　peripheries　are　replaced　by　saponite．　This　is　surprising

to　us，　taking　into　acco皿t　the　fact　that　chondrule　internals　were　altered　to　the　extent

up　to　200x200μm2　in　area．　This　means　that　the　alteration　pr㏄eeds　much　faster　in

chondrule　mesostasis　than　in　the　fine－grained　matrix．　Much　of　sulfide　di　sappeared，

probably　due　to　leaching．　Like　in　chondrules，　most　remaining　sulfides　in　matrix　are

pentlandite．

　　　　　By　comparing　mineralogies　before　and　after　alteration，　it　i　s　evident　that　drastic

chemical　exchanges　took　place　between　chondrules　and　matrix　and　also　between

CAIs　and　matrix．　Among　m司or　elements，　Fe　was　added　from　matrix　to　chondrules

mainly　as　an　olivine　component，　whereas　Mg，　Al，　Ca，　Na　and　S　were　lost　from

chondrules．　In　the　mesos伍sis　of　chondrules，　Ca　is　almost　completely　lost，　co㎡iming

that　the　mobility　of　Ca　is　particularly　high．　Despite　the　substantial　migration　of

elements　from　chondrules，　we　could　not　find　significant　amounts　of　secondary　phases

expected　to　form　from　these　elements　in　the　matrix；most　of　the　elements　probably

leached　out　of　the　samples　and　produced　by－products　as　mentioned　earlier．　We

analyzed　the　matrix　by　a　defbcused　el㏄tron　beam　to　compare　bulk　matrix　compositions

before　and　after　alteration．　The　results　show　that　Ca　and　S　are　much　more　depleted

than　other　m司or　elements，　again　indicating　that　these　two　elements　are　particularly

mobile　during　aqueous　alteration．　As　a　result　of　these　elemental　exchanges　and

movements，　it　is　evident　that　the　meteorite　became　homogenized　as　a　whole．

　　　　　One　of　the　most　important　findings　of　these　experiments　is　that　the　texture　and

the　phyllosilicate　mineralogy　produced　in　the　altered　AIIende　samples　are　closely

similar　to　those　observed　in　the　Mokoia　and　Kaba　CV3　chondrites　I2，3］，　although

the　latter　lacks　the　hi　gh－Al　phyllosilicates．　These　similarities　suggest　that　the　alteration

in　Mokoia　and　Kaba　occurred　in　conditions　somewhat　related　to　the　present

experimental　condition，　although　the　pressure　and　temperature　should　have　been

much　lower　in　the　real　conditions．　It　has　been　controversial　whether　the　aqueous

alteration　in　these　CV　chondrites　occurred　in　the　solar　nebula　or　in　the　meteorite

parent　body．　The　present　study　provides　ev　idence　supporting　the　interpretation　that

the　alteration　of　these　CV　chondrites㏄curred　after　accretion　on　their　parent　body．

Acんηow1αな％ηz5－We　thank　Dr．　K．　Tsukimura，　Japan　Geological　Survey，　for　helpful

advices　and　di　scussion　about　hydrothermal　experiments．
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　　　　　　　　　EVAPORATION　BEHAVIOR　OF　MINERAI．1）USI
　　　　　　　　　　　　　　IN　THE　PRIMORI）IAL　SOLAR　NEB肌A．

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　TSUCHIYAMA　Akira

D¢ραrヵηεητ（ゾ飽r洗α仇15ραcε∫c絃ηce，0∫α肋L励vemly，　Zbyoηα吻，0∫αんα560

　　1ntmduction　Evaporation　is　one　of　the　most　important　processes　to　control

chemical　fmc60na60nin　the　primoldial　sobrnebula．　When　dustevaporates　partially，

the　chemical　compositions　of　residual　solid　and　evaporated　gas　a㈹gene面ly

d瓶㈹nt　Chenical　f『actionation　takes　place　by　separation　of　such　solid　and　gas．

Especially，when　a　minelal　evaporates　incongruently　with　a　solidresidue　of　di脆rent

chemical　composition，　the　fractionation　can　occur　easily　by　evaporation　of　the
mineral

　　∬interplanetary　dust，　which　had　been　incorporated　into　the　nebula，　fa皿sな）wa］嘘s

the　central　star　du亘ng　the　fbrmation　of　protoplanetary　disk，　temperature　of　the

dust　inc肥ases　with　appπ）aching　the　sun，　and　the　dust　evaporates　by　heating．

Because　soHd　and　gas　fall　generally　with　dif飴rent　velocities，chemical　flactionation

is　expected　in　this　stage（active　disk　stage；Nakagawa　and　Watanabe，1993）．　In也e

ple　sent　paper，　evaporation加havior　of　interplanetary　dust　of　minerals　in　the　active

disk　s伍ge　was　examined　based　on　a　model　for　fo㎜a60n　of　pmtoplane伍ly　disk

（Nakagawa　and　Watanabe，1993）and　evaporation　kine　tic　s．

　　Mode1．　In　the　p㏄sent　model，　the　fbllowing　assumpdons　w　ere　made．（1）Dust

of　a　single　mineral　phase　is　incolporated　in⑩pmtoplaneta巧nebula．（2）The　dust

㎞edia缶ly　reaches　the　mid　pl皿e　of血e　nebula，　md　f凪ls　bw血s　the　s皿．（3）

The　dust　is　thermally　in　equilibrium　with　surmunding　gas．（4）Evapomtion　of　dust

occurs　in　a　gas　of　the　solar　H／0／C　ratio　withoutrefractory　elements，　and　accumulation

of　refmcto巧elements　in　a　gas　by　evaporation　can　be　ignored．（5）Coagulation　of

dust　occurs　as　well　as　evaporation．

　　TempeIature　in　the　mid　plane，破，was　obtaine　d　from　the　surfacetemperature；

　　　　　　　破巧1200（η1AU）9だ閣，

where　r　is　the　heliocentric　distance．

fmm　the　surface　density　of　Hayashi　model・

ρ，告8．8・10－4（・／IAU）－5邪6閾．

The　velocity　of　dust　falling　towards　the　sun，ア

coagulation　of　the　dust．　The　time　required　for　the　coagulate　d　dust　to　fall　into　the

sun　ffom　100AU　was　adopted　to　be　103－1ぴ．　yr；

　　　　　　　閣．3・10－3（・／1AU）’声、Au，、、　　　　　　　　　β）

　　Amounts　of　evaporation　of　Mg－silicates（forsterite　and　enstatite）and　Fe－S

血nelals（metallic　iron　and　troiite）were　calculated　from也e　compiled　data　of

Tsuchiyama　and　Uyeda（1995）together　with　Eqs．（1）一（3）．　The　width　of　evapomtion

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（1）

Pressu㏄in　the　mid　plane，ρ，，was　obtained

　　　，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2）

　　　　　　　　　，was　obtained　by　considering
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of　a　mineral　according　to　a　linear　mte　law（forsterite　and　metallic　iron），　X，can　be

obtained　ffom　the　lineanate　constant，　kL；

　　　　　　　　　　べ

　　　　　　　x一克・（破・ρ・）4’・　　　　　　　　　　（4）

The　width　of　a　residual　layer　fbrmed　by　incongruent　evaporation　of　a　mineral
acco㎡ing　to　a　parabolic　mte　law（enstatite），　X＊，can　be　obtained　from　the　parabolic

rate　constant，ん。；

　　　　　　　　　　　，　　　　　　㎏2
　　　　　　　x＊一克・（璽，ρc）ε　4．　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（5）

As　incongruent　evapom60n　of　troilite　obeys　a　lineanate　law，　x＊fbr　tmilite　was

obtainedfmm　an　equation　similar⑩Eq．（4）．

　　Results　and　I）iscuss㊤n．　x　and　x＊are　shown　as　a血mction　of　r　fbr　the

Mg－silicates（Fig．1a）and　the　Fe－S　minerals（Fig．1b）．　The　locations　where　the

minerals　evaporated　completely　if　solid－gas　equilibria　a爬held　with　the　solar

composi60n　are　also　shown　in　Fig．1．　For　example，　forsterite　disappears　by

evaporation　at　about　O．94AU　in　the　equilibrium　case（Fig．1a）．　On　the　other　hand，

XF。　is　about　O．1－1（0．01－0．1）μm　when　the　evaporation　c　oefficient　of　forsterite，αγ，

is　1（0．1）．　This　shows　that］brsterite　of　size　Iarger　than　these　xF。　values　survives　in

an　i皿er㈹gion　fmm　the　equilibrium　point．　It　is　also　seen　fmm　Fig．1a　that　the

width　of　fbrsterite　evapolated　is　much　larger　than　the　width　of　fbrsterite　residue

layer　by　incongruent　evaporation　of　enstatite；that　is，　congruent　evaporation　of

enstatite姪expected　in　the　nebula．　Such　congruent　evapolation　can　be　explained

by㎞netic　effect　that　folstedte　evaporation　is　enhanced　under　H2－rich　condi60ns

in　the　nebula　whUe　fo㎜ation　of和rste亘te㈹sidue　layer　is　still　slow　due⑩the

di血sion　controlled　process．　Ifthe　congruent　evaporation　of　enstatite　occurs，　Mg／Si

廿actionation　is　not　expected　by　evaporation　of　the　Mg－siicate　minerals．　On　the

other　hand，　Mg／Si　fractionation　is　expected　by　evaporation　of　Mg－silicate　melts

because　Si　is　selectively　evaporated　from　the　melts　and　diffusion　in　melts　is　faster

than　that　in　solids．　If　a　large　gmins　of　enstatite　can　survive　against　complete

evaporation　and　begins　to　melt，　Mg／Si　fmctionation　is　possible　at　high　temperatu祀

regions　above　the　melting　point（Fig．1a）．　An　altemative　explanation　fbr　Mg／Si

fractionation　is　that㎞terPlanetary　dust　evaPorating㎞the　nebula　is　an　amorphous

Mg－silicate，

　　　Evaporation　behavior　of　metallic　imn　is　similar　as　that　of　forsterite（Fig・1b）・

Metal　grain　larger也an　O．1μm　can　survive　in　an　i皿er　region　from　the　equilibrium

point．　Evaporation　of　troilite（Fe　S）is　little　befbre　dust　reaches　the　Fe－FeS　eutectic

point　if　the　experimental　results　are　adopte　d．　When　the　eutectic姪reac　hed，　eutectic

melting　between　FeS　and　evaporation　residue　Fe　should　occur，　and】陀／Sfractionation

takes　place　by　evaporation　of　liquid正ヤーS．
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Re允renc　es：Nakagaw　a　and　Wa伍nabe（1993）In”5cjεη㈱蕗）rρ10ηε〆Ed．
M，Shimizu，　Asakura　Pub．　Co．（in　Japanese）．　Tsuchiyama　and　Uyeda（1995）In
’ワ物Eα〃乃’ぷαητrαIPαη：1τ55「か〃cωrεα加！Dyηα7ηicぷ‘‘，　Ed．　Y．Honkum，　in　p陀ss．
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Fig．1　Evapolation　behavior　of　minerals　in　the　active　disk　stage　of　protoplanetary

disk．　The　width　of　evaporation，　x，and　the　width　of　a　residual　layerby　incongruent

evaporation　of　a　nUneral，）ご，　are　plone　d　against　the　heliocentric　distance，γ．（a）

Mg－s且icates（forsterite　and　enstatite）．（b）Fe－S　minerals（metalUc　iron　and　tmilite）．
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　　　　　　　　　　　　Consortium　Investigation　of　the　Asu㎞一881371　Angrite：

　　　　　Petrogmphic，　Electron　Microprobe，　and　Ion　Microprobe　Observations

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Paul　H．　Warren1’2　and　Andrew　M．　Davis3

　　　1：Miner汕ogical　Institute，　Graduate　School　of　Science，　U面ersity　of　Tokyo，　Tokyo　l　l　3，　Japan

　　　　　　　2：Institute　of　Geophysics，　University　of　Califbmia，　Los　Angeles，　CA　90024，　USA

　　　　　　　　　　3：Enhco　Fermi｜㎞stitute，　University　of　Chicago，　Chicago，　IL　60637，　USA

　　　　As　a　con励uhon　to出e　As泳a－881371　consom㎜［1］，　we訂e　usmg　pe廿ograp㎞c　and

microbeam　techniques　to　study　this　unusual　meteorite，　which　represents　the　fburth　angrite，　and　only

the　third　big　enough　to　permit　a　wide　range　of　invesdga60ns（the　recovered　mass　of　LEW87051

was　only　O．6　g）．　As　descnbed　by　Yana｛［2］，　A881371　is　remarkably　similar　to　LEW87051，　both

fbaturing　distinctive　extremely　magnesian　phenocrysts（or　xenocrysts）of　olivine　scattered　in　a

groundmass　of　fine－grained　basalhc　matedal　with　mg（＝Mg／［Mg＋Fe］）much　too　low　fbr

equilibrium　with　the　coarse　olivines．　For　simplicity，　we　employ　the　te㎜phenocワst　fbr　the　coarse，

magnesian　olivines　m　both　A881371　and　LEW87051　in　most　of　the　text　below，　but　we　use　this

term　advisedly：there　are　reasons　to　doubt　that　these　clystals　were　derived　fbm　the　same　asteroidal－

intenor　region　as　the　melt　represented　by　the　groundmass．　The　phenoclyst　olivines　in　LEW87　are

＜LO㎜，孤d　mostly＜＜0．5㎜，　across［3；血s　work］．桓A88，血ey訂e　mostly　l－2㎜across［2；

this　work］，　and　observaUons　on　the　main　mass　du血g　planning　fbr　the　consortium　revealed　an

eやosed　mおs　ofoli曲，融cleavage　planes　cle田ly　Wsible（imply㎞g　a　single　c取st劔），－6．5㎜

across，孤d瓠so　sever垣3一㎜oli血es（comp訂e　Fig．3m［2］）．∩e　gr⑰dm怒s　is瓠soゐout　2×

more　coarse－grained　in　A88．　The　smaller　size　of　the　LEW87　phenoclysts　is　more　th田10玲et　by

their　greater　abund孤ce：Modal　vol％of　phenocrysts　is　roughly　25－30　vol％in　LEW87，　versus　5－

10％ill　A88．

　　　　Another　hlteresting　observa匠on　on　the　main　mass　was　the　presence　of　two　hemispherical（very

smooth㎝d　regul痴㎞sh叩e）depressions，　on　opposite　sides　of也e　stone，　each－15㎜across．

One　of　these　cavihes　is　visible㎞Fig．30f［2］，　near　the　top　center　of　the　stone．　Although　these

cavities　strongly　resemble　vesicles，　they　did　not　necessarily丘）ml　as　gas　bubbles．　A881371（1ike　all

angntes）is　rather　vola晦le－poor［1］．　Conceivably　the　hemisphencal　depressions　fbrmed　instead　when

olivine　phenoclysts　were　removed　by　drag　pressure　during　passage　through　Earth’s　atmosphere．

Bemg　much　coarser　and　more　refセactory　than　the　gromdmass，　the　olivine　phenocrysts　may　have

beep　significantly　more　resistant　to　melting　by　atmospheric　drag　heating，　and　may　have　been　largely

removed　as　solids，　instead　of　as　melted（f㎞sion　crust）ma仕er．　No　olivines　noticeably　protrude丘om

the　recovered　stone（on　the　contrary，　at　least　some　appear　to　be　exposed　in　depressions；compare

Fig．3in［2］），　but　the　fnsion　cnlst　composition　features　remarkably　low卿g（38　mol％：Table）

compared　to　the　bulk　rock（52　mo1％：［2］）．　The　phenocrysts　are　generally　brecciated，　so　in　most

cases　they　probably　would　not　break　off　as　whole　crystals．　Assuming　that　a　fbw　of　the　least

brecci劔ed　phenocワsts　broke　o任㎞pieces　e対en血g－2㎜into　the　stone，　subsequent　a加osphenc

heating（plus　redistribution　of　pree）dsting　melt　coating）conceivably　produced　the　final　smooth，

round　appearance　of　the　two　depressions．

　　　　The　general　similadty　between　A881371孤d　LEW87051　extends　to　many，　but　not　all，

detailed　characteristics．　Our　results　fbr　olivine　and　kirschsteinite　m勾or－element　compositions（Fig・

1）strongly　resemble　the　results　of　McKay　et　al．（1990）fbr　LEW87。　These　authors　fbund　a　fbw

LEW8701ivines　more　magnesi孤（Fog　1）than　the　ex廿eme　fbund　here（Fo86），　but　Y｛mai【2］also

reported　rare　Fo8g　olivine　m　A88．　Phenocryst　cores　are　compositionally　unifbm　in　A88・as　in

LEW87，　and　typical　core　composiWons　are　similar：Fo79．83　in　LEW87［3］，　Fo83－85　in　A88［2；伽s

work］、　The　zoned　rims　on　the　phenocryst　olivines　are　wider　and　more　complex　in　A88・Zon就lon　m
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the　LEW87　phenoclysts　is　concentric，｛md　confined　to～10μm　wide　nms［3；this　work］．　In　A88，

也erims　of　the　phenocrysts　typically　display　a　complex　hltergrowth（Fig．7in［2］）between　fingers

of　mostly　Fo40．50　Ca－poor　olivine，　and　fingers　of　mostly　Fo5．25　medium－Ca　olivine（Fig．1）．　The

6ngers（bo也types）are㎞general　roughly　20×20μm，　and也e　mter丘nge血g　zone　occurs　outward

丘om　a　zone，　mostly　20－40μm　thick，　of　simpler　concentric　zonation　fテom　the　core（Fo－85）to　the

Fo40．50　composition；and　in一
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ず50

ward丘om　a　zone，　mostly～　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Fig．1

20μmthick，　of　consistently

low－mg　olivme（and　kirsch－

steinite）．　　These　　structures

presumably丘）rmed　dur㎞g　a

short－lived　period　of　abordve

equilibraUon　　between　　the

high－〃2g　　　core　　and　　the

groundmass，　as　diffUsion　of

MgO，　FeO　and　CaO　w価n
the　phenoc巧st　was　unable　to

keep　Pace　with　composi－

tional　alteraUon　of　the　rim．

ApParently，　cool血1g　of　the

gr皿ndmass　was　significant－

ly　slower　in　the　case　of　A88，

and　as　a　result　t㎞cker，　more

complex　　rim　　stmctures

developed．

　　　　Some　A88　phenoclyst

cores　are　remarkably　Cr203－

rich：mostly～0．3　wt％，　but

O．6－0．9　wぴ　hl　two　Fo83

cores．　For　any　given　〃29，

LEW8701ivines　are　lower
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　　　　dAdoR　and　LEW86010　are　much　lower　in　Cr　O

zona血on，　wilh　sha叩ly　falllng　Cr20

vlnes　show＜0．08　wt％Cr203．　Phenocryst－◎ore　CaO　contents　valy丘om　grain　to　grain（the　compo－

sition　in　the　Table　represents　only　a　few　of　our　highest－〃g　analyses），　ftom　O．3　to＜0．05　wt％．　In

most　cores，　Cr203／CaO　is＞＞1．　hl　contrast，　LEW87　phenoclyst　cores　typically　contain　O．5－0．6　w％

CaO［4］．　McKay　et　al．［3］repolt　a　shallow　neganve　correlation　between　FeO／MhO　and　mg　in

LEW8701ivines，　but　thus食r　our　data負）r　A88　show　only　slight，　probably　insigni6cant　sca廿er丘om

the　average　olivine／kirschsteinite　FeO刀VlnO　of～90（more　an泣yses　are　planned，　however）．

　　　　Fassaitic　pyroxene　Al203，　TiO2，　and　Cr203　contents　are　shown　as　a　fUnction　of〃2g　ln　Fig．2．

The　AI203　vanaUon　is　remarkably　similar　to　the　trend　among　LEW87　pyroxenes［3］，　except　in　A88

the　overall　trend　is　displaced　to　slightly　higher　Al203，　by　about　l　wt％，　and　the　excursion　toward

lUgh　Al203　at沈g～55　does　not　reach　the　level（10　wt％）伽nd　by　McKay　et　al．食）r　a飴w　rare

grains　in　LEW87．　Ih　a　paradoxical　contrast　to　the　situa杜on　with　olivine，　Cr203　contents　in　A88

pyroxene　appear　low　in　comparison　to　the　levels　reported　by　McKay　et　al．［3］l　typically～α8　wt％

in　high一粥9　Pyroxenes，　and　up　to　l．3　wt％．　As　in　LEW87，　A88　pyroxene　TiO2　steadily　increased

durmg　crystallizahon．

　　　　　　　　　　　　　　　　　　6）0

　　0　　　　　　　10　　　　　　　20　　　　　　　30　　　　　　　40　　　　　　　50　　　　　　　60

　　　　　　　　　　　　　Mg／（Mg＋Fe），　mol％

　　　　　　　　　，　23．As　in　LEW87，　A8801ivines　show　Cr203

3content　between　Fo83　and　Fo70；nearly　all　analyses　of　Fo＜7001i一
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　　　　Our　stu（hes　of　opaques　are　fi紅f旨om　complete，　but　we　have　detected　an　FeS　phase；an　Fe

oxide，　presumably　magnehte（often　Ti－rich－as　in　all　three　other　angrites［4D；and　ulv6spinel

（Table）．　Yanai［21　reported　another　Fe－Ti　oxidel　ilmenite、　The　largest　FeS（160μm）shows　a

complexly　intergrown　rim　that　at　least　superficially　resembles　the　olivine　phenocryst　rims．　The　two

main　intergrown　phases　in　this　case訂e　FeS　and　MgO－f『ee（Fe83Ca17）olivine，　in　6ngers　that

average（dimensions　are　diverse）roug姐y　10×10μm．　In　some　cases，　tiny　fassaite　and　Ti－poor

magnetite　grains　occur　at　the　FeS　end　of　the　olivine　finger．　Another　complex　aspect　of　this　FeS

gra㎞15血e　presence　of　several　roughly　ovoid　cavides　near　its　center、　These　cavihes　are　l㎞ed　with

Fe　oxide，　and　partly　filled　with　a　Fe，K・sulfide，　probably　a　weathering　product．　The　cavities，

however，　show　little　reladonship　to　the　brecciadon　wit㎞n　the　FeS（as　expected　fbr　weatherirlg

products），　and　thus　are　likely　preterrestna1－addnlg　credence　to　the　vesicle　hypothesis　fbr　the

hemispherical　surfiace　cavities．　The　FeS／Fe，Ca－olivine　hltergrowth　is　surely　preterrestrial，　and　may

have　fbrmed　at　the　same　tilne　as　the　olivine　phenocryst　rim　intergrowths．

　　　　Less　than　40μm丘om　this　same　FeS　grain　are　fbur　grains（apparently；three　are　conceivably

parts　of　a　sjngle　anhedral　graln）of　an　unusual　silicophosphate　phase　（Table），　with　cation

propordons　Si3FeCa12P6（or　possibly　SigFe3TiCa36Pl8）．　We　are　not　aware　of　any　previous

description　of　this　mmeral．　The　stoichiometry　is　very　consistent　amollg　about　l　g　good　analyses．　The

s㎜srange　fξom　92．8　to　96．9　wt％（we　have　not　yet　analyzed　fbr　F，　Cl，　H20，　REE　oxides，　etc．）．

The　grajns　are　up　to　30μm　in　max．　dimension，　and　occur　in　various　settings：surrounded　by　Fe，Ca－

olivhle；surrounded　by　fassaite；between　fassaite，　magnetite　and　Fe，Ca－olivine；and　between

蝕s融te，　magne6te，　Fe，Ca－oliv▲ne，　and　plagiocl品e．　Possibly品㎜血on　of　t㎞s　unusu瓠phase　was　a

byproduct　of　the　same　groundmass－FeS　reaction　that　engendered　the　FeS－olivine　mtergrowth．

　　　　Our　ion　probe　mvestigahon　ls　still　at　an　early　stage、　Prehminary　results　fbr　REE　in　plagiodase

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　and　l』saihc　pyroxene　are
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Fig．3

Lo　　Ce　　Nd　　Sm　　Eu　　Tb　　Dy　　Er　　Yb　　Lu

on　the　dis袖u60n　coefHcients　denved　fbr　LEW86010－composinon　melts（i．e．，　similar，　dl

iden廿cal，　to　LEW87　and　A88）by　McKay　et　al．［5］．　AU　of　the　plagioclase－nch　angntes

the　clast　in　the　North　Haig　ureilite　analyzed　by　Davis　et　al．［6］（also　described　by　Prinz　et　al．［4D，

shown　m　　Fig．　3．　In　a

groundmass　oliv血e，　aU　REE

are　below　detection　limits

（about　O．5×CI）．　Fig　3　also

shows負）r　comparison　data

丘om　McKay　et　al．［3］fbr

LEW87．　The　A88　pyroxene

data　shown　are　ffom　the

most　REE－poor（by　a硲ctor

of　about　l．5）alllong　several

釦alyses，　but　we　have　not

yet　carefUlly　searched負）r　the

more　REE－poor　cores　that

would　be　most　usefUl　fbr

i㎡ie】㎡ng　the　composition　of

bulk－rock　　　　（or　　　　bulk－

groundmおs）　parent　melt

Nonetheless，　Fig．　3　also

shows　REE　contents　of
implied　parent　melts，　based

　　　　　　　　　　　　　　　ough　not

　　　　　　　　　　　’　，including
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have　much　lower　pyroxene　REE　contents　than　the　type　angrite，　Angra　dos　Reis［7］．　For　both　A88

and　LEW87，　the　match　between　the　implied　p訂ent　melt　composi60ns，　especially　if　based　on

plagiodase，　and　the　measured　bulk－rock　compositions［1，　and　refbrences　there珂，　even　if　corrected

fbr　dilution　by　REE－poor　olivnle，　is　not　close．　Apparently　the　spots　analyzed　thus　f為r　do　not

preserve　composihons丘om　the　earliest　stage　of　crystallizanon．　We　plan　many　fUrther｛malyses，

however，血cludmg　phosphates．

　　　　Are　the　large，　high一功g　olivines　tmly　phenocrysts，　or　are　they　xenocrysts？Homogeneity　within

也ecores　of　jndividual　iarge　olivmes　suggests　1血at　the　range㎞core〃2g，　CaO，　and　Cr203　among

them　is　not　simply　an　a㎡らct（a皿面㎝populadon　of　c巧s皿s　wi』Fo90　cores　ha血g　been　sliced

at　diverse　distances　ftom　their　centers）．　Instead，　it　aPpears　that　a　composi廿onally　diverse　populadon

of　high砲g　olivines　was　n血gled　with　a　compositionally　rather　unifbm（at　least，　similar　betwe㎝

A88｛md　LEW87）groundmass　matehal．　The　ming1㎞g　process（es）probably　occurred　close　to　a　cool

surface　of　the　asteroid，　as　both　LEW87　and　A88　have　6ne－grained　groundmass　that倒ed　to

equilibrate　with　the　high一沈g　olivines．　Assuming　the　olivines（say，　wlthin　each　meteorite）all　came

丘om　a　single　source，　the　source　would　have　to　be　cool　and／or　large　enough　to　mahltain　a　range　of

olivine　composihons：Fo73．gl　in　LEW87［3，4］，　at　least　Fo83．8g　in　A88．　The　mos担cized　texture　of　the

most　magnesian　olivine　ln　A88［2］suggests　that　the　high－mg　olivine　cores　did　not　fbm　by丘actio頭

血sion　of　an　original　lower一吻g　ultramafite，　similar　to　the　moderate一沈g　material　that　must　have　been

the　source　of　the　low一吻g　groundmass　melt、　Du血g　any　ffactional　fUsion　process　that　involves

compositionally　homogeneous　cores，　mosaicism　would　probably　be　erased　during　extensive

redistribu60n　of血e　odginal　crys斑’s　FeO　and　MgO．．We　infer　that　the　coarse　olivines　are　probably

xenocrysts，　mingled　with　grossly遠ssimilar　material，　most　likely　by　impact（s）．　The　intergrown　FeS

may　have　been　added　together　with　the　olivine．　We　doubt　that　the　ohvines　are　in　any　stnct　sense

“chondri丘c　relicts”［4］，　because　addinon　of（at　least）25％of　chondnhc　ma仕er　to　LEW87　wouid

have　eliminated　its　extreme　depletions　of　Na　and　other　moderately　volatile　elements．　Similarities　in

FeO刀〉㎞O　and（at　least　fbr　A88）0－isotopes［1］suggest（but　do　not　prove）that　the　coarse　olivines

and　groundmass　had　fbndamentally　similar　ultimate　provenance．　Possibly　the　source　of　the　coarse

olivines　was　roughly　brach㎞dc．

Re丘rences［1］Warren　P．　H．　et　al．（1995）This　volume．［2］Yanai　K．（1994）Pアoo．ハロPR砂mρ．

メMαγcがcM¢’eo川θぷ，7，30－41．［3］McKay　G．　et　a1．（1990）μηαγP1αηθεぷcj．，　XXI，771－772．［4］

Prinz　M．　et　al．（1990）加〃oγPloηe乙＆戊．，　XXI，979－980．｛5］McKay　G．　et　al．（1994）Gθoo乃．　Co5功oc乃．

λo故，58，2911－2919．［6］Davis　A．　M．　et　a1．（1988）加ηα’ア／α〃eL　5已．，　XIX，251・252．［7］Ma　M－S．　et

al．（1977）Eと7’〃22［）10ηθτ5ヒ∫．、乙θ’乙，35，331－346．

Table．　Electron　mlc「oprobe　analySes，

phase

OlvP
　ポ
Kl陶

Fassi

Fass2

FaSS3

UIvds

PhOSl

Phos2

Fus．　c

同ag

醐Sio2
40．0

324
47．0

40．7

43、8

0．2

13．13

2．91

38．1

44．3

轍
Mg◎

45．1

2．63

8．39

0．OO

3、80

0．02

0．01

0．02

9．24

0．18

wt％　wt％

Na20　Al20

o．01

0．01

0．O†

o．12

0．03

0．00

0．OO

o．16

0．01

0．04

0．07

0．02

7．93

5．67

7．32

2．60

0．32

0．13

8．53

354

端
Fe◎

13．9

41．7

11．84

25．8

19．0

66．9

5．17

5．95

26．8

0．37

醐
Mn◎

0．15

0，58

0．14

0．17

0．17

026
0．06

0．01

0．28

0．02

醐Cr203
0．3？

0．02

α3？

o．01

0．11

0、OO

O．01

0．00

0．07

0．02

醐K20
0．OO

o．oo

O．00

0．01

0．01

0．01

0．01

0．04

0．01

0．01

醐CaO
O．34

21．2

22．9

212

222

021

46．0

46．3

13．7

20．f

醐TiO2
0．01

0．06

1．58

440
2．87

27．o

t68
0．08

0．99

0．02

wt％　M％
NiO　P205

0．03　　0．00

0．04．e．00

0．02　0．OO

O．02　7．05

0．02　　α77

0．01　0．01

0．04　295

0．OO　　42．6

0．02　0．18

0．02　0．00

醐sum
99．9

98．7

100．3

99．1

99．5

97．2

96、0

98．2

97．9

100．5

mol％刈（Mg＋F●昏C司

鞠
84．9

64
26．7

0．0

12．5

Fe

14．7

56．7

21．1

48．7

35．1

Ca

O鴻6

36．9

522

51．3

524

m◎1％刈（Ca＋Na＋K）

Ca　　Na　　K
99．60　　0．36　　0．033

mol％

㎎
85．2

10．1

55．8

0．03

26．3

0．05

　04
0．5

38．1

　47

OtvP雷ollvlne　phenoc「ygt　co「es｛avg．13analyses｝，　Klrs＝k‘「schte品随e（5analyses），　Fass1唆＝hlgh■η1g　fassa臆e｛†9｝，　Fass2＝

low魂g　fassa脆e（15），　Fass3雷all　fassa随es｛143），　Ulv6s＝ulvOsplne1｛1¶｝，　Ph◎s1＝s511cophosph舗e｛19），　Phos2巳mern1世e　l1），

Fus．　c＝fusbncrust（9｝，　Plag＝plaglolcase｛44）．ガrhe　Fassl　composRlon　also　lncludes　detectable　V203：0．11wt％．
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　　　　　　　　　　　Consortium　Investigation　of　the　Asuka－881371　Angrite：

　　　　　　　　　　　　　　　Bulkrrock　Geochemistry　and　Oxygen　Isotopes

　　　　　　　　　　　　Paul　H．　Warren1’2，　Gregory　W．　Kallemeynl　and　Tosh　Mayeda3

　　　　　　　1：hlsti加te　of　Geophysics，　Uhiversity　of　Califbmia，　Los　Angeles，　CA　90024，　USA

　　　2：Mineralogical　Institute，　Graduate　School　of　Science，　University　of　Tokyo，　Tokyo　l　13，　Japan

　　　　　　　　　　3：Emico　Fermi　Institu［te，　UIUversity　of　Chi◎ago，　Chicago，　IL　60637，　USA

　　　　The　l　l．3－gram　Asuka－881371　angrite［1］is　only　the　fburth　meteorite　of　this　distinctive　type，

紐dtwo　of　the　others　are　even　smaller（0．6－6．9　g）．　Ih　order　to　derive　maximum　scienti丘c　benefit

廿om血s　r訂e　mate品，　a　conso㎡㎜was　org面zed皿der　the　leaders㎞p　of（in副phabe姻order）
M．Miyamoto，　P．　Warren　and　K．　Yanai．　hl　addi60n　to　a　sample　sent　earlier　to　Chicago　R）r　oxygen

isotopic　analysis，　and　samples　used　fbr　Yanai’s［1］initial　petrologic　study，　a　1．2　g　chip　was

generously　allocated　to　the　consordum　by　the　NIPR．　This　chip　was　sent　to　UCLA，　where　it　was

split　i血o　sm証ler　pieces，意）r　alloc加n　to　consorUum　ge㏄he㎡sts，　and免r　produc60n　of鉛ur舳i

sections（three　relatively　large　plus　one　smaller）．　Some　early　results　ffom　the　consortium　are　being

reported　at　this　meeting．

　　　　As　a　contribution　to　this　consortium，　we　are　studying　the　meteorite’s　bulk－rock　geochemistry

and　oxygen　isotopic　composition．　Our　oxygen－isotopic　study　is　complete，　but　we　have　only

analyzed　about　2／30f　the　elements　that　our　study　will　evel血al蚊encompass．　In　order　to　derive

maxim㎜i曲繍on丘om血s　r㏄e　m劔蜘，　we頭川ater　use也e　same　powder画yzed　by　INAA
fbr　electron　probe　fUsed　bead　analysis（EPFBA）and　fbr　radiochemical　NAA，　but　this　approach　has

the　drawback　of　requiring　us　to　delay　both　EPFBA　and　RNAA　by　several　months，　at　least　Even

INAA　is　not　quite　complete，　as　of　this　writmg．

　　　　0・取9・n・e・dt・命・awh・le－…k・㎝pl・㏄・・δ180－3．91，δ’70＝1．94．皿・△170・吻・f－

li㌫：P㍑蒜瓢鵠蒜n瓢慧：て1腰謬§」瑠智竺工も1s麟ご
of也ese　co訂se　oli㎝es　have沈g（＝mol班Mg／［Mg＋Fe］）much　too　high　to　be　m　equilibn㎜唖

也egromdmass，　which　raises　the　possibility　that　they　might　be　xenoclysts［1，3】．　The　similanty　in

△170（and　also　FeO瓜鉦O）tends　to　suggest　that　despite　their　extreme〃2g　contrast，　the　coarse

olivhles　and　the　groundmass　may　have　had　fundamentally　similar　ultimate　provenance．

　　　　Prelimina巧INAA　results　fbr

A881371　are　shown　m　the　Table，

along　　with　　some　　hitherto
unpublished　results　fbr　Angra　dos

Reis（AdoR）and　the　two　LEW
ξmgrites．　Ratios　such　as　Na／Al，

Ga／Al（Fig．1），　Fe／Mh，　and　Co／Cr

co㎡㎝the　angn6c血1i旬of
A881371．　　　］V【ittlefehldt　　　　and

I」mdstrom　　［4］　　noted　　that　the

characteristically　low　alkali／Al　ratios

of　angrites　are　presulnably　linked　to

the　moderate　volatility　of　alkali

《）xides．　These　authors㎞f◎rred　that

alkalis　were　outgassed　dur㎞9
primordial　magmatism，　and　也at
outgassing　was　more　intense　on　the

angrite　parent　body　compared　to　the

eucrite　parent　asteroid，　and／or　that

the　angrite　parent　body　was　smaller．

100

30

10

O
＼
O
∈
．
迂

3

1

L零鵠♀°、醐7。5i㌔

　　　　：品・，ノ 礪／
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Ga，μ9／9

〆・

一 261一



Table．　Bulk－rock　compositional　data　for　angrites（孜a”cs　denote　unusually　high　uncertaintyD．

mass　　Na　　Mg　　側　　　Sl　　K　　　Ca　　Sc　　T｛　　V　　　Cr　　Mn　　Fe　　Co　　㎎

㎎繭r㎎jgmぽgm卯醜m的μ的m〆9μ銅g　m鈎m的m〆9μ的mol％
こ1CLA　4α’α：∫～VAA，プμぶε4わθα4ε1θσro〃ρroわε，αη4　Rハ元A4；α〃α砂∫」5／br　A881371輌πco〃ψ∫αεαη4∫1輌8力ξ砂ρτε1輌〃2仇αアy

Asukaぷ∋1371

LEVV87051

LEVV86010

AdoR＃1
AdoR＃2★

144

27

1go

320

3⑩

160　　－－

223　　94

227　44．2

223　69．8
223　69．7

．．．　　一一　　5f

55　　189　＜113

73　　185　350

48．4　　207　　　20

48．5　206　　27

L輌’θr鋤τεαvεγα8ε5仰c∫μ吻8t1CLA　4伽ノ

Asuka－881371　　　　　　　190　　89，3

　　　A881371／L87051　0．96　　0．85

LEVV87051

LEW8601◎

Angra　dos　Reis

198　105．5

192　43．2

250　66．8

53．3　　174．4　　57

φ03　　　0．92　　　　＿

51．8　188．9　＜113

737　　184．9　　350

50．3　　2056　　30

73　32．9　　－

86　　42　　5．1

125　　55　　9．6

162　　50　　12．5

162　　　51　　11B

81　　32．9　　5．3

fρf　　O．85　　プ．イf

80．3　　389　　4．7

128　　55．9　　8．2

168　　50．7　　13．6

113

183

176

0．95　1．79

1．10　　189

0．89　1．69

1．49　0．91

1．49　　0．99

　　　　0．92　輻67

－－　　　0．67　　0．89

113　　1．38　　187

183　　0．83　　1．62

173　　1．63　　0．79

171

163

157

81．2

80．2

57　　＿

28．5　　57．0

24．6　39．3

22．4　664
15．7　66．6

179　　57

7．74　　？．8

157　28．0

149　23．2

73．4　　17．0

53

60．7

40．0

67．7

　　　　　　　　　　　mass　　M　　　Zn　　Ga　　Ge　　As　　S●　　Sr　　Zr　　Cd　　Sb　　8a　　La　　Ce　　Nd
　　　　　　　　　　　　㎎　　　μ9但　　μ9勾　　μ9勾　　μ9但　　μ9但　　｝」σ9　　μ9勾　　μ9ね　　r馴g　　ng徊　　μ9ね　　ト」9恒　　1」9勾　　μg但

σCZ／14α’α：1～VAA，プ漉3ε4わθα4ε’εαroηρrobε，αηばR～VA4：απα砂∫ゴ∫プbグA881371輌ηco〃ψ／αεαη4∫’ゴ8力’砂ρπJj〃2加αζソ

Asuka－881371

LEW8705｛

LEW86010

AdoR網
AdoR＃2禽

144

27

190

320

脚

74

妬

39

η

f 6　ρ，26　－
　　　　　’

0．89　　＜0．8　0．027

1B　　　O．34　0．102

T73　　0．32　　0，079

24　　α27　　0ゴ5

0．6

＜0ρ7　084

0．21　　α78

0．15　0．84

92

60

131

117

34

＜61

51

110
102

6．2　　145

7．6　　＜70

10．8　64

30　　97

一一
　　2．34　　5．9　　4，4

く60　　3．51　　9．4　　　5．9

51　　4．66　　10．9　　8．1

30　　　6．9　　18．9　　17．2

＜33　　　6．8　　18．7　　16．9

L∬θrατμrεαVεrα8ε3r∫ηC1必仇8［1CL44α’αノ

Asuka438i371　　　　　　7プ4

　　　A88137〃L87051　　26

LEVV8705i　　　　　　45

LEW86010　　　　　　39
Angra　d◎s　Reis　　　　　　　64

　6

　7

0，89

1．80

192

0、26 0．6 34

く0．8　0．027　　　－　　　　一一　　　80　　　＜61

0．34　　0．102　＜0，07　　0．84　　　60　　　51

0．32　ρ079　0．18　0．81　112．1　118

Ω
陥
20

一一　　　　　　　　　　　　　　　　　　一一

145　＜60

＜70　49．5

64　　28．4

2，34

0．80

2．92

402

7．13

5．9　　4．4

0．75　　0、75

7．8　　5．9

1α5　8．1

19．5　　18

　　　　　　　　　　　mass　Sm　　Eu　　Tb　　Dy　　Yb　　Lu　　附　　　Ta　　Re　　Os　　lr　　Au　　Th　　U
　　　　　　　　　　　　mg　　　μ9／9　　μ9ね　　　μ949　　μ9但　　　μ〔抑9　　μ919　　μ9勾　　　μ馴g　　ng但　　ng4g　　ng》g　　ng勾　　　μg勾　　　μ9／9

σCL44α’α：∫ハJAA，」『】5ed　bεα∂ε∫εc’roηρrobε，αησR】VAA；αηαり5輌∫∫br　A881371　iηcoゆ1ε’εαη45／i8力∫1yρrεμ〃2」ηoζy

Asukaぷ∋1371

LEW87051
　，’

LEW86010

AdoR荊
AdoR＃2★

輪
万

櫛

鋤
W

1．39　　0，53　　0．33

2，01　　0．80　　0．49

2．6　　0．97　　061

58　　　t9　　1、32

5．7　　　1．9　　W32

3
2
4
7
6

2
3
4
8
8

1．38　　0．21　　1．03　　　－一　　　　一一　　　一一　　　2．4　　　＜1　　α24　　　－一一

2．OO　　O．30　　1．34　　0．15　0．038　＜0．13　0．180　＜25　　0．41　く0．21

2．61　　0．38　　1．87　　0．29－0，148　2．44　　7，1　　0．37　　0．40　　0．プ5

5．0　　074　　2，37　　0．36　　2．8　　0．020　0、07　　5．0　　0．55　　σf4

4．9　　0．72　　2．43　　0．37　　59　　α047　0．07　　f50★　0．55　　0ソイ

Lj’εrατμrεαv6rα9ε5σ〃c励仇8こ／CLA　4伽ノ

Asuka－881371

　　　A881371／L87051

LEW87051

LEW86010

Angra　dos　Rds

1．39

0．80

1．75

2，64

62

0，53

0．79

0．67

0．97

1．84

0．33

0．78

α43

0．64

1．47

2．3

0．77

　3

4．4

9．5

1．38

0、78

1．76

2．63

5．0

0．21

0．77

0．27

0．38

0．71

1．03

0．82

t26

2，04

2．63

0，13

0．28

0．36

0．038　＜0．13

0．148　　2．44

　3　　0．02

2，4

f3

0．18

7．10

0．07

＜1

＜2．5

0．37

　5

0．24

0．75

0，32

0．44

0．64

★ Our　Ador＃2　sample　seems　to　have　been　grossly　cOr此aminated　wRh　Au　and　probably（オher　trace　siderophile　demer“s，

＜0．21

0．fs

O．15
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Probably　based　ma口dy　on　data　fbr

士he　readily－detem血1ed　alkalis　Na

and　K（ass㎜ed　to　be　exemplaly

volatile　elements）　angrites　have

been　characterized　as　“about　20×

more　depleted　in　volatiles　than　the

eucntes”［5］、　However，　these　alkali－

based　perspectives　are　oversimpli－

fied．　Actually，　more　highly　volatile

elements　such　as　Se，　Zn　and　Cd　are

about　equally　or　le88　depleted　01　the

angrite　average也an　m　averages　fbr

（non－polymict）　eucrites，　or　typical

lunar　bas劔ts（Fig．2）．　Our　vola負le

results　R）r　A881371　are　incomplete

（the　Zn　datum，1皿particular，　is　near

the　INAA　detec60n　limit－RNAA
should　eventually　yield　a　much
more　precise　result），　but　even　b

firmly　established．

一」O
寝
⑩
お
C
Φ
〇
一
」
O
O
で
Φ
N
一
一
句
∈
」
O
一
」
，

100

10

0、1

6091

0．001

do廿ed＝avg．　bw・Ti　m胴basaR

　　　so閲＝avg．　angr晦｛5／95）

　　　　　dashed＝avg．　eucr‖e

阯　　Sc　r「h　Sr　Ba　La　（k竃　V　　＆　　Cオ　Mn　甑　Rb（論　Cs　Te　Br　Se　Zn　　In　　固　《膓d

ased　only　on　AdoR　and　the　two　LEW　angdtes，　dlis　pa仕em　seems

　　　　As　far　as　we　have　been　able　to　determille，　the　only　voladle　elements　depleted　by　large，　dearly

significant⑫ctors　in　angrites　versus　eucrites（or　versus　lunar　basalts）are　alkalis　plus　gallium、

Besides　being　moderately　volatile，　the　most　noteworthy　characteristic　shared　among　Ga　and　the

alkalis（and　not　shared　with　elements　such　as　S　e，　Zn　and　Cd）is　that　all　these　elements　probably　tend

to　strongly　parti60n　hlto　crustal　fbldspar　during　gross　differentiation　of　sma皿，　low－pressure

asteroids．　Angrites　are　often　assumed　to　have　been　derived　by　differentiation　starting丘om　CAI－1ike，

refracto巧一enriched　material［e．g．，5］，　but　except　fbr　a　fbw　elements　in　AdoR（most　notably　Ti，　but

AdoR　may　have品㎜ed　as　a　cumulate廿om　an　igneously　evolved　magma），　Imgntes　are　not

signi6cantly　enriched　in　re丘actoly　elements（despite　the　high　Ti　alld　Al　contents　of　their　fassaitic

pyroxenes）versus　eucrites．　Ih　terms　of　oxygen－isotopic　ratios，　angrites　resemble　the　eucrite　parent

body（probably　Vesta），　the　Moon，　the　Ea就h，　and　the　SNC　parent　body（probably　Mars），　much　more

closely　than　they　resemble　CAIs．正galli㎜＋alkalis　were　depleted　by　a　single　process　starting　ffom
“no㎜瓠”chondnhc（i．e．，　ordinaワーchon（垣te－like　or　bulk－carbonaceous　chondnte－like）mate謝，血at

process　would　seem　to　require　selec口ve　exposure　of　a　feldspar－enriched　region（i．e．，　an　asteroidal

crust）to　extremely　high　temperature．　The　igneous　clystallization　of　the　angrites　occurred　when　the

solar　system　was　still　extremely　young（4．54－4．56（拓［6，7］）．　The　peculiar　volatile－depletion　pattem

of　the　angrites（Fig．2）may　be　the　product　of　heating　by　a　short－lived　but　intense　heat　source　that

melted　and　pa㎡a皿y　vaporized　an　asteroid創crust，　without　much　af民cting　the　deep　interior，　which

later（仕rough　impact－mixnlg　and／or　magma6sm）signi丘cantly　replenished　the　angrihc　materials　in

most　volatiles，　but　not　alkalis　and　Ga．　The　often－co句ectured（but　hard　to　test）hypothesis　that　a

m勾or　early　heat　source　was　enhanced　solar　luminosity（as　in　FU－Orionis　cycles）would　seem　to　be

required　fbr　this　model，　and　even　then　it　must　be　assumed　that　the　cumulative　effbcts　of　earlier

excursions　to　hlgh　luminosity　had　already　differentiated　the　asteroid　into　a　crust／mantle　structure．

This　scenario　is　admittedly　speculative，　but　the　peculiar　volatile－depletion　pattem（Fig．2）is　difHcult

to　rationalize　with　any　other　model．

　　　　Data　fbr　reffactory　lithop㎞le　elements　are　shown　in　Fig．3．　The　abundance　pattern　is　equally

as　nat　as，　and　even　lower　than，　the　pa就em　of　LEW87051－which　also　resembles　A881371

petrographically，　most　notably　m　containing　abundant　phenocrysts（or　xenocrysts）of　olivme　far　too

magnesian　to　be　in　equilibnum　with　the　gro皿dmass　I　1，3］．　Literature　data　fbr　angntes　are　nearly　a11

丘om　sources　cited　in　Mittlefbhldt　and　Lindstrom［4］．
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C加幅D㎎
Jm伽a8

｛UEW87051

　　Zr　Lo　CeNdSmEuTb　DyYb　Lu冊Th
in◎ompatible　element　concentra目ons　nomalized　to　Cl

　　　　Average　modal　data［3］indicate

that　phenoclysts　cons6tute　only　5－10

vol％　　of　A88，　vs．　25－30　vol％　　of

LEW87．　However，　the　propor60n　of
coarse　oliv㎞e　in　our　bulk－A88　sample

apPeared　　much　　higher　（roughly　　20

vol％），　and　the　Co　concentra晦on　is　also

sulprisingly　high．　Until　we　acquire　addi－

tional　m司or－element　data　we　cannot　be

sure也e　bulk－rock　REE　content　of　A88

is　signi丘cantly　lower　than　也at　of

LEW87（fbr　which　sample　representa－

tiveness　is　also　problemadcal）．　Ih　any

case，　the　groundmass　materials　in　both

A88　and　LEW87　are　no　more　ennched

in　　REE　　than　　a　　切）ical　eucnte．

LEW86010　is　more　REE－nch，　but　s611

10wer　than　Stannem　fbr　most　REE，

especially　I．REE．　The　weak　de－
velopment　of　Eu　anomalies　in　these　three

angrites　suggests　that　comparatively　high　oxygen　fUgacity　prevailed　in　the　angrite　parent　body［8］．

　　　　The　prototype　angrite，　Ado］民appears㎞ghly　atyp輌cal．　There　has　been　some　controversy　as　to

whether　AdoR　is　a　cumulate［91　er二a　porphyly［10］．　The　contrast　between　AdoR　and　the　other　three

angrites　in　Fig．3indicates　that（assuming　all　were　derived丘om　the　same　starting　materi訓）AdoR

飴rmed廿om皿ex仕aordinadly　evolved　parent　melt，　at　least　m　te㎜s　of　mcompadble仕ace　elements．

Assuming　the　parent　melt　probably　was　also　evolved　m　te㎜s　of功g，　the　comparatively　high　bulk－

rock吻g（Table）tends　to　suggest　that　AdoR　is　largely　cumulate　in　origin，　the　well－reasoned

petrologic　arg㎜ents　of　Treiman　et　al．［9］

notwithstanding．

　　　　Fig．4shows　siderophile　dat式which

fbr　A88　are　strictly丘om　rNAA，　and　thus

are　very　incomplete（and　imprecise，　ln　the

case．Ir，　only　marginally　detected　by

INAA；note，　too，　that　the　lNAA　Au　result

fbr　A88　is　an　　upper　li㎡t）．　Angrite

siderophile　pattems　are　complex　and
diverse，　but　the　general　trend　（aga㎞，

AdoR　is　exceptiona1）is　fbr　the　most

mtensely　siderophile　elements（Re－Os－Ir）

to　be　less　depleted　in　angrites　than　in

euc責tes　or　lunar　basalts．　The　average

angrite　siderophile　pattem　is　roughly

similar　to　the　average　fbr　SNC（martian）

meteontes．

　　　　A旧：欣5U侮耐A口’nA8θ7377＆蹴7057，
100　　Sb’n　LEW86070，　and　Os肋μヨ柄87057，

　　　　a∫7θαρρθr〃m応

10－1

10－2

10－3

10－4

Re　Os

㌔

　　　　　Inc「θa舗ng　VO励IRy→

・－siderophile　element　concentrations
　　　nomalized　to　Cl　chondrites

lr　　Au　　Ni　　Co　　Sb　　Ge　　Br　　Se

Refbrences：【1】Yanai　K．（1994）Pア06．　MPR　Sソ〃初．．4〃’αγcτ輌cル允彪o’ゴ’θs，7，30－41．12】Clayton，　R．　N．　et　al．

（1976）Eα撤P1α〃θL　5ヒi．　Lθ’L，30，10－18．13】Warren　P．　H．　and　Davis　A．　M．（1995）T㎞s　volume．［4】

Mittlefehldt　D．　W．　and　Lindstrom　M．　M．（1990）Geoc乃．　Co棚oc乃．メc’α，54，3209・3218．15】Prinz　M．　et　al．

（1990）伍〃αrP1鰍Scl．，㎜，979－980．【6】Jacobsen　S．　B．　and　Wasserburg　G．　J．（1984）Eα撤P1α〃θL　Scl．

LθrL，67，137－150．［71　Lugmair　G．　W．　et　al．（1989）L微α〃）1α〃eL　Sヒ」．，　XX，605・606．［8】Jurewicz　A．　J．　G．，

MitUef今hldt　D．　W．，　and　Jones　J．　H．（1990）Gθoc乃．　Co∫励o〃λcω，57，2123－2139．19】Prinz　M　et　al．（1977）

Eα励1）1αηeL　5ヒ∫．　Lθ鉱，35，317－330．【10】Treiman　A．　H．（1989）P’oc．加ηαγPloηθL∫ヒ∫．　Co㎡，19功，443－450．
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《駕c璽鷹藤粥c欝の欝雛¢難・欝鯉欝灘認灘脳鷺獄A瓢艶《獲Y鍛《》灘磁鐡麟γ騨の
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　鑛翼》《鷹繊》Cl綴羅鵬篭蟹7麓欝

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Xl霧X蜘蜘麟c雛撒醗雛蓼

娠灘霧痴雛撫蜘蜘ぎ蘇雛繧雛繍臨c臨畿A麟繧鐡獅鴛鋤購，｛呈織蓼麟臼鱒獅鵜，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　£舞1難。

　　　　　　叢搬r磁羅繊』㈱

　　　　　　臨慕鱒麟』紙織戯瞬e麟晦麟雛麟簸鶴鍮▲幽野r纒鵬騰蜘織▲麟購㈱轟8蠣磯
惣的鐡ま囎戯簸鶴s繍髭灘編麟厩雛o緬蹴L藝伽麟醜s。職鞠鵜騰鵜登ぎ撫蹴羅』麟一
脚鑛鵬麟講鍼繭¢蹴愚勲織発鋤櫨脚総購s轡鵬購麟蜘鋸硬纏遷．＄r購鵜伽磁
㌢磁霧購鵜繊麟簸蟹伽雛y伽難戯器購紬轟鞍一欝鱗鵜繍鍼欝晦鵬攣舞轟鷲鵜拠織
轟灘瞬輪難嶽購蜘導羅伽難敵鰍躍磁』¢嚢暮戯鰯騰や購瞬鵜纏鞭鞭舞綴鋤雛ぎ
離」霧婦鵬鎌羅麟蹴鼠o縫r獅鍬細麟騨纏』罷翫罐鷹嫉魏鋤難象量磁雛灘編》蜘鐵幽
μ聡灘霧麟鷹識縫購t吻鋤鰯糠蜘cゆ欝嚢雛聡麟鋤鱗u戯鋤夏‖難霧撒鱗猛31．V鰐
飯』帥蜘cゆ欝鍛顛購r劔蜘雛“Pa）磁轟轡戯轟」蜘c鍼▲幽ψ嚇伽c駕騰整嬢㈱織，
翻鋤隅u戯▲y蜘㍑r鋤▲in蓼驚鵬伽粥欝u▲x　l鵜蹴戚v鱗磯in謬a磁鷺鰐灘鷺泌緯o奮
伽瞭i6c麟縦鵬as購難㌶嶽曲融織n蜘r澱t繍of蜘cゆ麟鵬e曲ゆ一卿欝購
欝吻r憩麟＆賎鵬鷹騨鯵鶴鞠耀蹴騰鵜甑纐鵜戯織o飾ゆ一騨鰹雛e纏n騰』轡箆ン撚麟s
▲魏㈱搬畷y蜘櫨磁c賑鋤鱒伽戯鉱聡講量麟轟嘩綴編）麟Y蹴搬n謬（瓢）。丁輪
Y縫ロz轟uar箋馨c魏〔》n捻r麹e撫⑬募馨《躍『駿籔芸誌轟ca》難y　8轟o¢髭¢購〔》r譲」鶴a宮ン導▲在》n窪纏駿溝匿轟］，藷n繍隻t轡謙ξn経ぽe

耀綴晦灘晦欝融鵬戯舞雛鶴＄i議轟塾綴磯鱗講擁紙簸麟撤驚簸鵜鱗灘轟c鷺撫盤鵬離R雛
o鰻麟窟辮騰麟購曲¢雛雛薦総鯉o伽嚢曝齢雛㌢鋤聯i鋤麟鍼．

　　　　　　欝菖撫織夢綴《猛）磯騨麟謬‖霧轍

　　　　　　㍊雛捻獅磯鴨量鵜▲難駿蜘羅霧鵜磁雛擁鴨嶽登麟撫撫嶽癖騰嚢潅鵜霧騰総璽嚢麟纏舞▲縫竃“

蜘慮一脚鯉磯轟脚．‖撰幽総麟擢那繍』z磁鵬戯▲蜘R』量総戯戯ld鋤聯鯉鑓総轟窮る麹
》轍総螂量蜘f鑛撫難嶽ゆ一脚麟鴛講鋤膿R欝吻購麟識伽撫霧麟霧購麟鶴響癩」麟雛，
搬ゆ臨鰯鱒麟購A鰐〔籔幾翻難ゆ灘朧灘肇晦鱗簿為臼畜磁騰舞』繊罫▲霧鶴覧鋤懸撫霧
鯵麟欝鱗o熱撰麟灘譲鱒宮緯贈謡禦畿．

罫纏Ls灘麟購騨麟の聲
ま総麟難嘘驚漁▲簸驚臨
蹴謡渉弱鋤麟覧紙丁輪
鷲』轟¢纏繍雛誌雛麟轟鑓
灘量帥灘雛灘難麟鵜撒』
欝吻鵜蟹幽麟蓼輪磁雛鷺
㈹，鵬㌶磁雛縣）縫磁
凶蹴A（欝一A払騒磁融
灘癬o鈴轟▲3灘鋤嚢ン
co麟鵬o婁麟欝鰐鑓a‖
鵬購蹴鍼轟1簸風c鵜晦
鍛縁Cち雛霧麟縫総蹴R驚
幽総。臨幽磁齢蓼撫霧露
蜘擁難繰欝鵜．

　　　　　　〔1）鼠蚤鷺霧轡髪翼擁鶏絃a額轟霧議嚢鑓gy蜘〔駕丁慕¢ン轟宮e縫文ζう難▲慕轟嘱翼老s臓総蓼‖301ン灘ε欝董露購嚢『嚢R▲》』雛難．

臨蓼轡雛醸鋤蝋簸総難醜購o諏ぎ灘鷺擁￥麟鱗臨錘籠1ン総撚II夢e購磁謬鋤紬罐一
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phase（wadsleyite），　which　have　been輌denUfied　by　Raman　spectroscopy．　Ringwoodite　with　minor

wadsleyite　occurs　as　isotropic　and　colorless　grains叩to　300μm輌n　leng硲．　The　ringwoodite

fo㎜ed廿om　a　solid　state　transition　fmm　olivine．　The　wadsleyite　fomled　from　ringwoodite　by

retrograde　metamorphism．　Electron　microprobe　analyses　mdicate　the　ringwoodite　and　wadsleyite
have　same　composidon　as　the　o践vine　in　the　neighbouring　unmo弛en　chondritic　host【5】．

　　　　　　（2）M司odte：Two　compos冠ionaHypes　of　m司odte　are　enco疏ered．　First　one　is　colorless

to　yeUowish　brown　and　consists　of　isotropic　polycrystalline　grains　in　sizes　ranging　from　20　to

200μm．This　type　m司orite　has　the　same　composition　as　the　bw－Ca　pyroxene　of　the　chondritic

host，　and　formed　from　a　solid　state　transition　of　pyroxene．　Second　one　is　isolated　yellowish

brown　microcrystals　in　sizes　ranging　from　h◎3μm．　These　m司orite　microcrystals　occur　as

subhedral　or　euhedral　crystals　in　the　matrix　of　veins，　and　surrounded　by　troilite，　meta蓋and

plagioclase　glass．　Electron　microprobe　ana豆yses　indicate　this　type　of　m司orite　is　rich　in　A1，　Ca，

Na頷d　Cr　I5］．　It　is　indica妃d　that　second　type　majorite　rnust　crystallized　from　shock－produced

silicate　melt　at　high　pressure　and　h輌gh　tempαature．

　　　　　　（3）Phase　A：Phase　A　is　a　newly　fOund　high－pressure　polymorph　of　chlorapatite　in　the

shock　veins【2】．　It　is　isotropic（or　dark　fist－order　grey）grains　ranging　from　6　to　50μm　in　lengths

or　diameters．　Some　grains　contain　minor　amounts　of　metal　inclusions，　thus　indicating　that　the

grains　were　panially　melted　during　the　shock　evem．　This　h輌gh－pressure　phase　has　a　similar

composition　as也e　chlorapatite　in　neighbouring　chondritic　host，　but輌ts　Cl　and　Na　contents　are

loweバhan　unshocked　chlorapat輌te　I2］．　It　is　identified　th飢the　hexagonal　stmcture　of　chlorapatite

has　been　transformed　to　a　more　dense　crystalline　polymorph（phase　A）．

　　　　　　Yanzhuang（H6）dlondrite
　　　　　　Wid由s　of　most　shock　melt　veins　ln由is　meteorite　are　fmm　O．　Ho　12　mm．　A　shock　melt

pocket　is　as　big　as　24　cm3　in　volume．　The　melt　ve輌ns　and　pocket　mainly　consist　of　r㏄rystaU輌zed

olivine　and　pyroxene　microcrystals，　eutectic　meta1－tromte　nodules　and　s垣cate　melt　glass（Fig．

2）．Most　of　shock－produced　dngwoodite，　wadsley輌te　and　m司orite　had　bee川ransfomed　back　to

their　low－pressure　polymorphs◎Uv輌ne　and　pyroxene，　and　on▲y　smaU　amou川s　of　them　remained

in　the　melt　veins　and　pocket，　as　weU　as　in　the　blackening　and　partial　melting　chondritic　host

neighbou嶽ng　veins．　AU　apaUte　and　wh輌d◎ckite　i川he　melt　veins　and　pocket　decomposed．

Fig．2．　SEM　pho缶graph　of

the　shock　vein　in　the
Yanzhuang　ch◎ndr輌te．　The

vein　cons輌sts　◎f　mainly
recrystal豆ized　◎1輌vine　and

I）yτoxene　nlicrocrystalS，
Inetal，　troUite　and　silicate

me紅glass．　Small　amounts
of　ringwoodite，　wadsleyite

and　m司orite　were　found
remained　in　the　vein．
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than　45　GPa　and　10000C　were　induced　in　the　Sixiangkou　chondrite，　which　resulted　in　extensive

solid　state　transfbrmation　of　minerals丘om　low－pressure　phases　to　high－pressure　polymorphs；（2）

More　than　80　GPa　and　l　500《）C　were　produced　in　the　Yanzhuang　chondrite，　which　resulted　in　the

fbmation　of　some　high－pressure　phases　and　extensive　melting　and　recrystalHzation　of　minerals．

　　　　　　Cooling　rates（in　the　interval　of　950　to　14000C）of　shock－induced　melt　veins　and　pocket

of　the　two　chonddtes　have　been　esdmated：（1）about　7×1040C／s　in　the　Sixiangkou　chondrite

［3］；（2）6－4000Cls　in　the　Yanzhuang　chondrite［6】．　The　cooling　rate　is　an　important　condition

fbr　the　survival　and　retrograde　metamorphism　of　high－pressure　mineral　polymorphs．　If　cooling

after　high－pressure　and　high－temperature　event　is　slow，　high－p肥ssute　mineral　polymorphs　would

easily　transform　to　their　low－pressure　phasesJn　contrast，　rapid　cooling　would　lead　to　the

quenching　and　survival　of　high－pressure　phases．　The　different　cooling　rates　in　the　shock　veins　of

the　Sixiangkou　and　Yanzhuang　chondrites　may　correspond　to　the　different　occurrence　and
mineralogic訓characteristics　of　high－p佗ssure　phases　in　the　two　meteorites．

　　　　　　Summary
　　　　　　（1）The　Sixiangkou　chondrite　contain　abundant　high－pressure　mineral　polymorphs，　i．e．

ringwoodite（with　minor　wadsleyite），　two　compositional　types　of　m司orite　and‘’phase　A”（high

pressure　polymorph　of　chlorapatite）in　the　shock－produced　veins．　The　shock　wave　high－pressure

（＞45GPa）and　rapid　cooling（7×1040C／s）fbllowing　the　sh㏄k－induced　high　temperature　were

due　to　the　fo㎜a直on　and　survival　of　these　high－pressu㈹phases，　especially　the　6ngwoodi民with

high　deg佗e　of　crysta1Unity　and　high　pressure　polymo印h　of　chlorapatite．

　　　　　　（2）The　Yanzhuang　chondrite　experienced　very　high　shock　pressure（＞80　GPa）and　post－

shock　high－temperature（＞1500－oC）in　the　veins．　thus　resulting　in　an　extensive　melting　and

recrystallization　of　minerals．　Although　ringwoodite　and　m司orite　had　ever　been　fbrmed　in　the

melt　veins　and　pocket　at　high－p佗ssure　and　high－temperature，　a　subsequendy　slower　cooling（6－

4000Cls）upon　the　release　of　pressure　had　led　to　the　retrograde　metamorphism　of　most　high・

pressure　polymorphs　to　their　low－pressure　phases．　Only　minor　amounts　of　ringwoodite，
wadsleyite　and　m司orite　remained　in　the　melt　veins　and　pocket．
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ashort－distance　migration　and　concentration，　and　their　chemical　composition　still　remains

unchanged．

　　　　　Shock－loading　experiments　on　the　Jllin　chondrite　were　carried　out　at　4　to　30　Gpa．

The　results　indicate　that　when　the　shock－loading　pressure　is　equal　to　or　less　than　22　Gpa，

metals　in　the　meteorite　show　no　remarkable　change，　and　when　the　shock－loading　pressure

reaches　30　q）a，af6w　metal　grains　may　become　elongated，　but　their　chemical　composition

remains　unchanged（6．50－6．75　Ni　in　kamacite；and　29．50％Ni　in　taenite）or　what　it　was　pre－

experimentally．　It　fbllows丘om　this　that　shock－induced　temperature（about　5210K　at　30

qpa）is　so　low　that　metal　migration　and　concentration　cannot　take　place．

Microstmctures　of　Metal　Phaseln　the　Shock－induced　Melt　of
Yanzhu紐g　Chon《1rite　The　Yanzhuang　chondrite　was　considered　to　be　one　of　the

most　heavily　shocked　and　severely　reheated　chondrite　described　so　far（Xie　et　al，1991）．

Both　shock－generated　melt　veins　and　melt　pockets　in　Yanzhuang　contain　numerous　metal－

troilite　spherules　or　blobs　whose　diameters　vary丘om　O．1to　l　Omm．　These　sphemles　display

dendritic　or　cellular　nickel－iron　enclosed　in　troilite　due　to　the　fast　cooling（Fig．2）．　Although

the　bulk　composition　of　the　dendrites　in　the　melt　veins　and　in　the　melt　pocket　are　identical，

they　display　diffecent　stmctures　with　different　compositions．　The　metal　dendrites　in　the

melt　pocket　have　a　typical　crust－core　microstmcture，　but　those　in　the　melt　veins　exhibit

heterogeneous　microstructures　or　three　microstructural　areas（Chen　et　al．1995），the

cores（Area　l）Ni－rich　rims（Area　3）and　the　martensite　regions（Area　2）in　between（Fig．3）

　　　　　Figure　4　E－F　shows　Profiles　ofNi　and　P　concentrations　across　a　metal　particle　in　melt

pocket．It　demonstrates　that　the　Ni－content　in　the　martensite　core　is　relatively

homogeneous，　the　Ni－content　steeply　increases　to　the　rim，the　P－content　decrease丘om　the

interior　to　the　rim（about　from　O．65　to　O．45wt％）．　Some　P－poor　regions　were　encountered

in　the　martensite　core．

　　　　　Figure　4．A－B　and　4．C－D　depict　microprobe　profiles　of　Ni　and　P　concentrations

across　a　metal　particle　in　a　melt　vein．It　shows　that　both　Ni　and　P　concentrations　increase

廿om　Area　l　to　Area　2，　while　only　Ni　steeply　increases　in　Area　3　along　with　a　decrease　in

P．It　is　interesting　that　Area　l　and　2　have　relatively　constant　Ni－and　P－contents．Two

composition　steps　are　recognized　in　the　Ni　profile　across　Area　l　and　2．　Based　on　the

characteristics　of　the　compositions　and　microstnlctures　of　the　three　metal　areas　in　the

dendrites，　we　conclude　that　the　crystallization　sequence　was：Area　l→Area　2→Area　3．

　　　　　The　high　phosphorus　content（0．3－0．65　wt％）concemtrating　in　the　metal　dendrites　in

Yanzhuang　indicates　that　phosphides　may　be　present．However，　none　were　encountered

during　optical　microscopy，or　SEM　and　EPMA．　Therefbre，we　consider　that　most　of　the

phosphonls　is　present　in　the　metal　dendrites　in　solid　solution　or　as　submicroscopic

phosphide　grains，thus　indicating　fast　cooling．

Table　1．Charactehstics　of　metal　hase　in　chondrites

Chondrite O㏄urence T㎝P．℃ Coohn　rate Stmcture Ni－concentr． P・conc㎝tr．

Jilin　H5（S3）’ Ckondritic

　maSS

＜800 1℃∫Ma Homogeneo

　　　US

Unifbm（655－

　8，39wt，％

Unifbm1（002wt．％）

Melt　Pocket ＞1500 6－30℃／s Cmst．core M・type（75－8．1，125－

　　　23．3wt，％

V－type（0．45一α65wt％）

Yanzkuang

H6（S6） Melt　Veins ＞1500 100－400℃／s Three　areas Step－type（6．4－7．3，7．4－

85，12．8－21．4wt％

W－type（o．35－o，7M．％）
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Fig．4．　The　Ni－and　P－concentration　profiles　across　metal　particles、

　　　　A－Band　C－D　are　profiles　fbr　particles　in　a　melt　vein．

　　　　E－Dare　profiles　fbr　the　particle　in　a　melt　pocketご

SUMMARY　we　have　shown　three　distinct　kinds　of　behavior　of　metal　phase　in

weakly　shocked　Jilin　Chondrite　and　heavily　shbcked　and　severely　reheated　Yanzhuang

chondrite．Thelr　characteristics　is　summarized　in　Table　l．The　different　behavior　of　metal

phase　was　caused　by　the　diffbrent　degree　of　shock　and　shock－induced　temperature，　and　in

COOling　rateS．

REFERENCE：（1）xie　Xiande　and　wang　Daode（1979）Compiled　Data　on　the　Jilin

Meteorite　Shower，　Science　Press，　Be輌g　l　84－191．（2）Xie　Xiande（1986）Abstracts　l　4th

GM　of　n＞【A，27L（3）Xie　Xiande，　Wang　Daode（1992）Chinese　Journal　of　Geochemistry

Vol．11，No．1，23－31．（4）Chen　Ming，　Xie　Xiande　and．　A。El　Goresy（1995）Meteoritics．30，28－

32．
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Formation　process　of　magnetie　spherules　in　deep・sea

T．YadaうT．　Nakamura　and　N．　Takaoka

Dept．　Earth＆Planet．　Sci．，Kyushu　Univ．，　Fukuoka　812－81

sediments

Introduction

　　　Sphenlles　in　deep　sea　sediment　have　been　long　studied　fbr　extraterrestrial　materials　sin㏄

　　　1884田．They　are　grouped　into　I（Iron）－type，　S（Stony）－type，　and　G（Glassy）－type【2】．They

　　　are　supposed　to　be　ablation　pK）ducts　of　micrometeroids［2－4】，　which　were　melted　and

　　　quenched　in　several　s㏄onds．　But　their　fbrmation　process　is　still　unce血in【3－8］．　I　n　order　to

　　　make　clear　this　problem，　we　studied　spherules　separated　by　magnet　and　handpicking　from

　　　d㏄psea　sediment　dredged　at　offshore　of　Hawaii　about　5800m　depth．　We　analyzed　about

　　　lOO　spherules　for　morphology　and　su血ce　chemistry　by　EPMA．　Then　we　sel㏄ted　typical

　　　sphemles　fK）m　each　morphological　group　and　polished　them　to　examine　mineral　chemistry

　　　in　the　interior．

Morphology　and　intemal　str耐ure
　　　　The　morphology　of　S－type　spherules　are　ba1Ted，　microporphyritic　and　porphyritic

　　　structures．　Usually　they　consist　of　olivine．　The　intemal　texture　is　matched　with　their

　　　morphology．　In　I－type　sphemles，　their　morphology　is　roughly　devided　into　dendritic，

　　　relatively　smooth　and　polygonal　structu祀s，　but　no　relation　between　their　morphology　and

　　　intemahexture　is　observed．　On　the　chemic司compos泊on，　they　are　gπ）uped　into　Fe－oxide

　　　and　Fe－Ni　oxide．　In　addition，　some　Fe－Ni　oxide　sphenlles　have　a　metallic　core　with

　　　magnetite　mantle，　while　others　don，t　have　a　metalllc　core　and　consist　of　relatively

　　　homogeneous　Fe－Ni　oxide．

Coolmg　mte　of　S・type　spherules　eontaining　relict　grains【3】

　　　Some　S－type　sphemles　contain　relatively　large　forsterite　gmins（Fig．1）．　They　usually　have

　　　zonal　structure．　FeO　and　CaO　in　olivine　decrease　toward　the㏄nter．　This　indicates　that　FeO

　　　and　CaO　might　diffUse　into　relict　forsterite　gr…Uns　from　surrounding　materials　rich　in　Fe　and

　　　Ca　during　heaUng　of　atmospheric　entry．　From　the　depth　profile　fitting【9］，　the　cooling　mte

　　　and　peak　temperature寂）r　one　of　the　relict　grains　we陀calculated　to　be　3．0×1ぴ℃／hour　and

　　　1800℃，respectively．

Formation　model　oH・type　sphe岨es
　　　The　stmcture　of　I－type　spherules　depends　on　their　s皿苗ng　matenal　and也emal　history

　　　（peak　tempemtu佗，　heating　time　and　cooling　rate）．　As　starting　material，　we　suppose　Fe－Ni

　　　metal（Ni：6wt％）with＜1　wt％Co　and　minor　elements　common　in　the　metal　phase　of

　　　metθorites，　such　as　Pt　group．　Heating　time　is　supposed　to　be　several　seconds　and　melting

　　　time　must　be　shorter［4］．　Fig．2shows　standard　free　energy　of　fomation（△G）vs

　　　temperatu㏄（℃）grapMor　oxides．△Ggives　free　energy　diffe㈹n㏄from　an　oxide　phase　to

　　　ame皿lic　one　at　a㏄r皿m胎mperature．　When　an　oxide　phase　is　more　stable　than　a　me皿lic

　　　one，　the　fomer　has　smaller　free　energy　than　the　latter，　resulting　in△G＜0．　I　n　the　same　way，
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△G＞Oindicates　a　metallic　phase　is　stable．

As　shown　in　Fig．2，　Fe3C晦is　more　stable　than　FeO　above　3360℃and　FeO　is　so　below

3360℃，because△Gof　FeO　is　higher　than　that　of　Fe3（㌔above　3360℃and　lower　than　it

below　3360℃．△Gof　Ni　is　positive　over　2300℃and　negat輌ve　at　lower　temperature，　so

above　2300℃Ni　is　stable　in　a　metal　phase　and　NiO　is　stable　below　2300℃．　Co　is　stable　in

ame伍1　phase　over　2800℃and　becomes　oxide　below　2800℃．　Pt　group　keeps　metal　phase

until　they　are　sdidified　b㏄ause　of　their　excessive△G　beyond　NiO．

Based　on　these　redox　condiUons，　we　propose　a　b㎜ation　m（xlel　of　I・・type　spherules．　If　the

peak　temperature　ex㏄eds　2800℃，　Fe　is　oxidi㏄d　to　fbml　oxide　mantle　around　a　metallic

core　in　which　Ni，　Co　and　Pt　group　are　consequently　concentrated（Fig．2（C）and（D））．　I　n

this　case，　the　mantle　is　fr㏄from　Ni　because　Ni　is　swept　out　into　the　oore．

In　contrast，　below　2300℃，　Fe，　Ni，　and　Co　are　oxidized　homogeneously，　except　for　Pt

group．　Consequently，　an　I－type　spherule　with　homogeneous　Fe－Ni　oxide　and　small　Pt

group　nuggets（PGN）is　formed，　as　Fi　g．2（A）．

When　the　peak㎏mpe耐ule　rises　above　2800℃，　Fe－Ni　oo任and　magnetite　mantle　are

fo㎜ed．　If　it　cools　slowly，　parts　of　Fe，　Ni　and　Co　in　the　core　are　oxidized　and　disperse

homogeneously　k）the　magheti　te　mantle．　ThereR）re，　the　spherules　is　R）med　homogeneous

Fe－Ni　oxide　mantle　containing　a　Fe－Ni　metallic　core，　j　ust　like　Fig．2（B）．

Fe－Ni　grains　entering　the　atmosphere　are　heated　and　oxidized　at　high　altitude．　When　the

gr融ns！entワs畑is　30㎞／s，　Po2也at　the　gr融n　head　receivd　is　bwer　by　1σ4　at　100㎞

atitude　than　the　atmospheric　O2　pressure．　I　t　increases　at　low　altitude，　e．g．，　for　a　grain　with

14㎞ls　at　50㎞，　the　pressure　comes　approxima給ly　to　the　atmosphenc　one．　We　use　t㎞s

diag㎜to　inte綱也e　v綱of　I一卵sphemles　for　simplicity，副though　p㏄ssure
dependency　should　be　considered　fbr　quantitative　discussion．

The　size　of　spherule　depends　on　surface　tension　of　liquid　alloy　and　wind　pressure　they

expenenced．　When血eir　entry　speed　are血st　and　defo㎜ation　by　wind　pressure　exceeds

surface　tension，　they　couldn，t　keep　large　size　and　fragment　into　small　spheres．　In　the　case

of　low　entry　speed　and　small　wind　plessure，　the　liquid　alloy　could　k㏄p　a　large　sphere．

Therefbre，　high　entry　speed　gives　small　spherules　experien㏄d　high　peak　temperature，　and

low　entry　speed　foms　large　spherules　at　low　peak　temperature．　In　genera1，1－type　spherules

with　metallic　oores　are　usually　in　small　size　whereas　homogeneously　oxidized　I－type

spherules　are　in　relatively　large　size【6］．　This　is　cOnsistent　with　our　I－type　spherule

fomlation　model．

Wbat　we　have　to　do　next

　　　In　order　to　confirm　our　model，　we　have　to　analyze　Ni　isotope　of　each　iron　spherules’type　to

　　　observe　intensity　of　mass　fractionation　as　a　result　of　evaporation　of　atmospheric　entry［ll】

　　　b㏄ause　evaporation　might　depend　on　peak　temperature　and　heating　6me　they　experienced．

　　　Peak　tempemture　and　heaUng　time　of　micmmeteoπ）ids　are　supposedぬdepend　on　their

　　　entry　sp㏄d　and　angle．　With　exact　simulation　and　mineralogical　study　of　spherules，　we
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EUCRITES：GLOBAL　CRUSTAL　METAMORPHISM　BY　BURI肌ON　VESTA
A．Yamaguchi，　G．　J．　Taylor，　and　K．　Keil，　Hawaii　Institute　of　Geophysics　and　Planetology，

SOEST，　University　of　Hawaii，　HI　96822，　USA．

Introduction

　　　　　　Eucrites　are　basalts　that　make　up　part　of　crust　of　asteroid　4　Vesta［1，2］．　They　have　Sm．

Nd　ages　of　4．46－4．56　Ga［3］．　Most　of　eucrites　show　petrographic，　mineralogical，　and

radiometric　evidence　fOr　complex　met㎜o叩hism，　brecciation，　and　shock．　The　rich　diversity　of

igneous，　met㎜orphic，　and　impact　e飽cts　in　eucrites　allow　us　to　develop　a　picture　of　the　crustal

history　of　Vesta．　This　is　an　important　task　because　it　will　eventually　allow　us　to　compare　crustal

fbmlation　on　a　small　body　like　Vesta　to　progressively　larger　bodies：the　Moon，　Mars，　Venus，　and

Earth．　The　story　is　far丘om　complete，　but　we　present　our　preliminary　conclusions　here．　We　fbcus

on　the　nature　of　the　heat　source　that　drove　the　metamoq）hism．

Thermal　and　impact　history　of　eucrites

　　　　　　Initial　cooling　rate　of　the　basaltic　eucrites　near　the　melting　point　was　relatively　fast（on

the　order　of　O．1to　100°C／hr［4］）．　As　shown　by　Walker　et　a1．［5］，　these　cooling　rates　imply

distances廿om　a　cooling　surface　of　roughly　l　O　cm　to　a飴w　meters，　consistent　with　Ib㎝ation　in

lava　flows　or　shallow　dikes．　Such　thin　flows　cool　too　fast　to　be　the　sites　of　the　extensive　themlal

metamorphism　experienced　by　the　eucrites．　Even　the　centers　of　flows　5　meters　thick　cool　to

ambient　temperatures（probably　O°C　on　the　surface　of　Vesta）in　about　a　year，　too　little　time　to

cause　any　metamo叩hic　ef飴cts．

　　　　　　A丘er　eucritic　basalts㊤㎜ed　in　lava　nows，　the　minerds　in　them　were　undoubtedly

chemically　zoned．　However，　much　of　this　zoning　has　been　erased　by　subsequent　thermaI

metamorphism，　resulting　in　equilibrated　eucrites［e．g．6，7］．　Miyamoto　et　al．［8］suggested　that

equilibrated　eucrites（e．9．　Juvinas）fbrmed　by　thermal　annealing　of　unequilibrated　eucrites，　and

the　equilibration　of　the　pyroxene　grains　occuπed　over＜1Ma　at　1000°C．　Themal　histories　of

the　equilibrated　eucrites　are　variable；many　of　them　probably　experienced　more　extended

metamorphic　histories［7，9］．

　　　　　　During　the　thermal　metamorphism，　the　basaltic　eucrites　experienced　repeated　shock　and

brecciation　events．　Because　of　this，　various　recrystallization　and　melting　textures　are　observed　in

the　equilibrated　eucrites［9，10］．　The　breccia　textures　of　the　equilibrated　eucrites　look　like

’genomict　breccias’rather　than’monomict　breccias’．

Crus伍1　evolution　of　Vesta

加μσんατ’η8．’吻4ε9μ碗

　　　　　　Equilibrated　eucrites　are　multistagC　breccias，　so　impact　has　certainly　affected　the　eucrite

parent　body．　The　geologic　setting　fbr　the　fo㎜ation　of　such　breccias　could　be　at　the　noors　of
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craters［11］but　impact　deposits　cool　faster　than　required　fbr　eucrite　metamorphism．　Nyquist　et

al．［3］suggested　that　the　equilibrated　eucrites　could　have　been　metamorphosed　at　the　base　of

impact　m・lt・heet・．　H・w・v・・，・v・n　l・・g・m・lt・heet・c・・l　t・・血・t　t・P・・vid・th，　necess剛04．

106yneed・d　t・eq。ilib・a・e　eu・・i・。、．Th，・。mp。，a・。，e、　in　a　m。1・、hee・d。pend。n・h，　m。IV、1。、・

ratio，　and　the　cooling　period　depends　largely　on　the　total　mass　of　the　melt　sheet［12］．　For

example，　at　the　teπest亘al　Manicouagan　crater（65㎞in　diameter，　with　a　melt　sheet　200　m

thick），　the　melt　sheet　quenched　to　l　OOO°C　in　minutes，　then　cooled　to　ambient　temperatures　in

only　1000　y［12］．　It　is　unlikely　that　much　larger　impacts　with　much　larger　melt　sheets　occurred

on　Vesta，　w㎞ch　is　only　520㎞in　di㎜eter．　In　addition，　metamo叩hic　e飽cts　in　impact　melt

sheets　and　below　them　are　minimal．　Besides　the　themlal　problem，　impact　melt　rocks　are　very

rare　among　eucrites．　If　impact　melts　provided　most　of　the　heat　fbr　the　ubiquitous　eucrite

metamorphism，　there　ought　to　be　large　numbers　of　impact　melt　breccias　of　eucrite　composition．

〃ε’醐0功」3〃2by　5μCCθぷぷ↓Vθ10VαβOWぷご励勿μ0τθ

　　　　　　In　principle，　rapid　eruption　of　lava　flows　on　top　of　one　another　could　lead　to

autometamorphism　of　underlying　hot　lava　flows．　However，　this　requires　an　exceptional　rate　of

lava　eruption・As　noted　above，　the－plagioclase　sizes　in　eucrite　basalt　clasts　suggest　cooling　rates

consistent　with　lava　flows　at　most　a　few　meters　thick．　These　cool　to　ambient　temperatures　in

about　one　year．　For　each　flow　to　be　held　at　a　higher　temperature　subsequent　lava　flows　would

need　to　flow　on　top　more　ffequently　than　once　a　year，　and　do　so　globally．

　　　　　　This　is　inconsistent　with　reasonable　enlption　rates　on　Vesta．　Ifthe　bas訓tic　cmst　is　25㎞

thi・k，・・e・6m・t・d　by　D・1㎝y［13L　it・v。1。m。　w。uld　b，1．8。107㎞3．　If。ll　thi、　b。、劔t　w。、

erupted　during　a　period　of　only　l　million　years，　and　ignoring　the　portion　of　the　basaltic　magma

th・t　w・uld　b・i・tm・i・・，　the　av・・ag・mass　ef血・i・n・at・w・uld　b・18㎞3／y．　F。，　c。mp。，i、。n，　thi、

is　approximately　equal　to　the　total　magma　production　on　Earth　today，　and　much　more　than

typi・創acti・・m・gm・ti・・egi・n・・n　Emh・u・h・・臣lauea　V。lcan。，　whi、h　p，。duce、0．1㎞3／y．1。

spite　of　this　impressive　lava　production　rate，　it　results　in　a　global　average　of　20　meters　of　lava　per

thousand　years．　This　suggests　that　the　interval　between　emptions　at　any　given　site　is　almost

always　far　greater　than　the　cooling　time　of　an　individual　lava　flow．　In　other　words，　the　basaltic

crust　grows　too　slowly　to　allow　lavas　to　metamorphose　the　previous　flows　that　they　cover．

Globα1　cr〃∫’01η1ε’α〃20ηり力f5〃2わツbμrfα1

　　　　　　1f　eucrites飴㎜ed　by呼i汕melting［14］，　the　melts　would　migrate　readily　to　the　surface，

producing　a　basaltic　crust．　The　crust　would　grow　with　time　as　new　lavas　were　added　to　the　top，

且nally　reaching　a　thickness　ofbetween　10㎞［15］and　25㎞［13］．　The　result　is　that　nows

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　イinitially　at　the　top　would　be　buried　progresslvely　deeper，　eventually　heating　up　to　metamorphic

temperatures，800－1000°C［9］．　The　metamorphism　would　be　aided　by　heat　added　to　lower

crustal　levels　by　intmsions　of　basaltic　magma．
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　　　　　　We　envision　that　this　crustal　growth　would　take　place　rapidly，　probably　lasting　about　l

My，　certainly　not　longer　than　a　few　My・During　crust　fbrmation　and　aRer　the　crust　was　in　place，

impacts　would　produce　a　regolith　on　it，　providing　insulation　to田d　in　retaining　re㎜ξmt　heat

inside　the　body，　and　ally　additio脚generated　heat・Assuming　a　the㎜al　di血sivi呼of　O．Ol

・m2／・，・h・hea・w・uld　di飽・e仕・m・h・h・・i・…i・・孤av・・ag・・f5㎞i・IMy孤d。b。u、15㎞

in　10My．　The　temperature　gradient　in　the　crust，　which　would　be　most　pronounced　near　the

surface，　and　the　thic㎞ess　of　the　crust　provide　a　range　of　metamorphic　environments　and　are

consistent　with　the　roughly　100　My　age　dif飴rences　among　eucrites［16］．　There　would　be　regions

of　the　cnlst　where　the　temperature　never　exceeded　800°C，　but　were　held　at　almost　that

temperature　fbr＞1My，　producing　rocks　like　type　4［7］，　which　retain　evidence　of　Ca　zoning　in

pyroxenes　but　have　2・・pyroxene　temperatures　of　about　800°C［9］．　There　could　be　others　that

reached　l　OOO°C　and　cooled　slowly，　producing　rocks　like　type　6［7］that　have　no　remnant　Ca

zoning，　equilibrated　pyroxenes，　and　low　2－pyroxene　temperatures［9］．

　　　　　　Impact　played　an　important　role　in　the　evolution　of　Vesta’s　cnlst．　Besides　the　role　of

regolith　in　insulating　the　body，　impacts　would　have　produced　a　highly　brecciated　surface，　thus

accounting　fbr　the　ubiquity　of　eucrite　breccias．　While　magmatism　was　still　active　on　Vesta，　the

breccias　would　have　been　buried　by　lava　nows．　Some　impacts　would　be　large，　excavating　deep

into　the　crust．　These　would　produce　eucrites　with　more　complicated　brecciation　and

metamorphism　histories，　as　recorded　in　many　eucrites．　Larger　impacts　would　excavate　hot　rocks

at　a　variety　of　times，　accounting　fbr　the　range　in　metamo叩hic　temperatures　and　ages　of　eucrites．

Refどrences：［1］Binzel　R．　P．　and　Xu　S．（1993）Science，260，186－191．［2］Gaffey　MJ．　and　Hall

W．（1995）Icarus，　in　press．［3］Nyquist　L　E．，　et　aL（1986）J．　Geophys．　Res．，91，8137－8150．［4］

Walker　D．　et　al．（1978）Proc．　Lunar　Planet．　Sci．　Conf．，9，1369－1391．［5］Walker　D．　et　al．（1976）

Proc．　Lunar　Sci．　Conf．8，1489－1499．［6】Reid　A．　M．　and　Barnard　B．　M．（1979）Lunar　Planet．

Sci．，10，1019－1022．［7］Takeda　H．　and　Graham　A．　L（1991）Meteoritics，26，129－134．［8］

Miyamoto　M．　et　al．（1985）Proc．　Lunar　Planet．　Sci．　Conf．，15，　C629－C635．［9］Yamaguchi　A．　et

al．（1995）Lunar　Planet．　Sci．，26，1531－1532．［10］Metzler　K．　et　al．（1994）Planet．　Space．　Sci．，　in
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Planet．　Sci．，26，329－330．［14］Stolper　E．　et　al．（1977）Geochim．　Cosmochim．　Acta，41，587－
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Mineral　distribution　and　the　opaque　grain　shapes　of
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　primitive　achondrites

　　　　　　　Keiko　Yugami，　Hiroshi　Takeda　and　Masamichi　Miyamoto

Mineralogical　Institute，　Graduate　School　of　Science，　University　of　Tokyo，

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Hongo，　Tokyo　113，　Japan．

Introduction．

　　　Primitive　acholldrites　illclude　sub－groups：acapulcoites，　lodranites，　winonaites　and　silicate

inclusions　of　iron　meteorites．　The　oxygen　isotopic　compositions　hldicate　that　acapulcoites

and　lodranites（AL）ale　froln　the　same　parent　body　I1］．　The　AL　group　includes　meteorites　of

various　modal　abundances　of　millerals　and　textures．　Lodranites　are　distinguished　from

acapulcoites　InailUy　by　a　criterion　of　that　they　are　coarser　grained　and　depleted丘1　plagioclase．

Their　opaque　minerals　are　FeNi　metal，　troilite　and　accessory　chromite．　They　often　coexist

within　one　opaque　grain．The　opaquc　grains　haveintercsting　complicated　shapes．The　complexity

of　opaque　mineral　shapes　varies　from　meteorites　to　meteorites．

　　The　area　and　per㎞etcr　of　the　opaque　grains　of　six　meteorites　in　the　AL　group　have　been

measured　to　represent　the　co血plexity　of　the　shape　of　an　opaquc　grain　by　numerical　values

［2］．We　made　two　dimensional　distribution　modal　maps　of　opaque　grains　and　plagioclase　of

fbur　acapulcoites　and　madc　a　hypothetical　map　in　a　larger　scale　to　examine　the　relationship

between　the　textures　and　the　mineral　distributions　of　meteorites　in　the　AL　group．

Samples　and　Methods．

　　We　studied　polishcd　thin　sections（PrS）of　six　meteorites　in出e　AL　group，　Acapulco，

ALH77081，　ALH78230，　EET84302，　Y791491　and　MAC88177．　These　s㎜ples　were　supplied

丘om　Meteorite　Working　Group，　National　Institute　of　Polar　Research，　and　Planetary　Materials

Database　Collections　of　University　of　Tokyo．　Acapulco，　ALH77081　and　ALH78230　are

acapulcoites；Y791491　and　MAC88177　ale　lodranites．　EET84302　has　acapulcoite－like　modal

abundances　of　silicate　minerals　and　lodranite－like　large　grain　size．

　　The　opaque　graills　of　EET84302　show　extremely　complex　shapes．　They　often　almost

surround　silicate　graills．　It　is　well　known　that　EET84302　has　heterogeneous　distribution　of

minerals［3］．There　are　remarkable　differellses　between　PTS，19　and　PTS，28　in　modal　abundances

of釦incrals　alld　one　area　is　a　lodranite－like　area　with　majorρrthopyroxene　and　chromite，　and

other　areas　are　rich　in　metal　and　plagioclase｛3］．　Acapulco，　ALH77081，　ALH78230　and

EET84302，28　were　studied　by　electron　probc　microanalyzer（EPMA）at　Geological　Institute，

Graduate　School　of　Science，　University　of　Tokyo．　Two　dimensional　chemicals　mapping

analysis（CMA）techniqucs　of　have　been　applied　to　Acapulco，　ALH77081，　ALH78230　and

EET84302，28．　Modal　abundances　of　minerals　of　Acapulco，　ALH77081　and　ALH78230　are

obtained　f士om　CMA．　Photomicrographs　of　polished　thin　sections　of　Y791791，　MAC88177

and　EET84302，19　wcre　taken　with　transmittedlight　to　make　the　hypothetical　mineral　distribution

map・’
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Results　and　discussion．

　　The　distribution　of　opaque　minerals（FeNi　metal，　troilite，　chromite　and　shreibersite）and

plagioclase　of　Acapulco，　ALH77081，　ALH78230　and　EET84302，28　arc　shown　in　Fig．1．

　　Modal　abundances　of　minerals　of　Acapulco，　ALH77081，　ALH782300btained　by　CMA

are　shown　in　Table　1．

　　The　areas（S）and　perimeters（L）of　the　opaque　grains　of　six　meteorites　in　the　AL　group

have　been　measured【2］．　The　amounts　of　plagioclase　and　opaque　minerals　and　the　value　of

L／・「（4πS）of　six　samples　are　plotted　in　Fig．2．　The　value　of　L／「「（4πS）indicates　the

complexity　of　the　grain　shape．　EET84302　is　much　larger　in　the　opaque　grain　size　and　in　the

total　amount　of　opaque　minerals　and　in　L／f（4πS）than　other　five　samples，　Acapulco　has

larger　grain　size　and　larger　L／・「（4πS）value　and　slightly　smaller　amounts　of　plagioclase　than

other　acapulcoites．　The　silicatc　grains　of　Acapulco　are　also　larger　than　other　acapulcoites．

The　meteoritcs　which　are　similar　to　Acapulco［4］are　called　acapulcoites［e．g．5］，　but　Acapulco

is　not　a　very　typical　acapulcoite［6］．

　　Plagioclase　grains　appear　often　next　to　opaque　grains．　EET84302　is　the　largcst　in　grain

size　of　plagioclase　and　Acapulco　is　the　sccond．　Some　opaque　grains　seem　to　align　to　a　line，　or

㎞circles　that　are　the　parts　of　big　network　Opaque　grains　have　shapes　that　fill　the　space

between　silicate　grains　in　these　six　samples．　If　the　spaces　are　large　alld　big　amounts　of　melt

were　supplied，　the　spaces　are　connected　and　large　opaque　grains　with　complex　shapes　like

those　in　EET84302　can　be　fbmled．旺the　process　goes　one　step　fUrther，　an　iron　meteorite　with

silicate　inclusions　can　be　fbmユed．　The　complexity　of　the　opaque　grain　shapes　may　be　resulted

丘om　the　meltillg　and　migration　of　low－temperaturc　melting　materials　such　as　the　Fe－Ni－S

eutectic　melt　and　Ca－Al－rich　melt．

　　We　made　a　hypothetical　map　of　the　distribution　of　opaque　minerals　and　plagioclasc　in　a

larger　scale（Fig．3）to　show　the　idca　that　local　heterogeneity　of　materials　in　AL　parellt　body

can　cxplain　the　variability　of　abundallces　of　mincrals［3］．The　fine　grained　region　is　acapulcoite

and　the　region　with　coarse　grained　minerals　and　depleted　in　plagioclase　is　lodranite．　Iron

meteorites　with　silicate　inclusions　may　also　be　fbmled　in　the　same　parent　body　if　the　Fe－Ni－S

e山ectic　melt　is　concentrated　at　one　region．

　　We　thank　the　Meteorite　Wofking　Group，　National　Institute　of　Polar　Research，　and

Planetary　Materials　Database　Collections　of　University　of　Tokyo　for　samples　and　Mr．　H．

Yoshida　fbr　technical　assistance．
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Table　1．　Modal　abundances　of　minerals　of　Acapulco，　ALH77081，　ALH782300btaincd　by

CMA．（volume％）

Acapulco ALH77081 ALH78230
Orthopyroxene
Olivine

Augite

Plagioclace

Ca　phosphate

FeNi　Metal
troilite

chromite

39．3

30．7

3．9

11．2

1．4

4．3

8．5

0．7

36．2

32．2

7．7

13．3

0．5

2．8

4．2

3．1

37．2

29．1

11．5

12．4

0．4

4．7

4．3

0．4

Fig．1．　Two　dimensional　distribution　maps　of　plagioclase　and　opaque　minerals　of　ALH77081，
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Fig．2．　Opaque　grains　and　plagioclasc　volume

perccntage　and　L∨一 （4πS）are　plotted血l　one

figure．　The　volume　percentage　data　of

Y791491，　MAC88177　and　BET84302　are　from

Takeda　et　al（1994）．　Shape＝L∨一（4πS）．
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Fig．3．　The　hypothetical　map　of　the　distribution　of　opaque　minerals　and　plagioclase　in　a　large

scale．　It　does　not　indicate　the　true　ratio　of　grain　size　and　the　distance　because　it　is　to　show　the

idea　of　local　heterogeneity　of　materials　simply．■＝opaque　minerals．睡藷＝plagioclase．
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Circumstellar　Grains　in　Meteorites：ANew　Window　to　the　Stars
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Emst　Zi㎝er

　　　　　　　　　　　ルfbZ）oηη6〃C6ητθrプ～）r’乃ε5ραcθ5cjθηc6ぷαη4’力6　P1τy5jc51）εPαrτ〃昭ητ

　　　　　　　　　　　　V防αぷみ∫η8’oηこノカivθrぷ」εy，∫α」ητLoμ」5，ルfjぷ∫oμγ∫63130－4899〔ノ∫A

　　　TradiUonally，　il1允㎜ation　about　the　distant　stars　has　been　obt融ned　by　as仕onomical　observa丘on

of　visible　light．　In　the　recent　past　use　of　the　wavelength　range　of　the　electromagnetic　spectmm　that

carlies　info㎝ation　on　stars　has　been　vastly　expanded，　reaching丘om　radio　waves　to　gamma　rays．

In　addition，　cosrnic　rays　are　believed　to　reflect　the　elemental　and　isotopic　compositions　of　stellar

sources　and　neutrinos　originating　from　our　sun　and　a　supernova　source　have　been　observed．

　　　Ih　the　last　few　years　a　new　source　of　infomlation　about　stellar　sources　has　become　available　in

the　form　of　circumstellar　grains　found　in　prilnitive　meteorites［1－3］．　These　grains　are　believed　to

have　condensed　in　stellar　outflows　and　ejecta　and　thus　reflect　the　elemental　and　isotopic

composition　of　stellar　sources．　The　isolation　and　identification　of　carbonaceous　circumstellar

grains　has　been　greatly　facilitated　by　the　fact　that　they　carry”exotic”（i．e．，　isotopically　anomalous）

noble　gases．　Carbonaceous　grains　identified　to　data　are：diamond，　carrier　of　Xe－HL［4］，silicon

carbide，　carrier　of　Ne－E（H）and　Xe－S［5，6］，　and　graphite，　carrier　of　Ne－E（L）［7］．　In　addition，

SiC　and　graphite　were　found　to　contain　tiny　subgrains　of　Ti，　Zr　and　Mo　carbides　identified　in

the　transmission　electron　microscope［8－10］．　Interstellar　oxide　grains　apparently　do　not　carry　any

noble　gases［11］and　were　fbund　by　ion　microprobe　isotopic　analysis　of　single　grains［12－15］as

were　silicon　nitHde　grains［161．　The　ion　microprobe　also　played　an　important　role　for　the

anlysis　of　graphite　and　SiC　grains　since　this　instrument　makes　it　possible　to　measure　the　isotopic

compositions　of　individual　grains　down　to　sizes　of　less　than　1μm（diamond　grains　are　too　smaU

for　single　grain　analysis）．

　　　Based　on　the　isotopic　compositions　of　the　grains，　two　important　stellar　sources　could　be

identified　for　meteoritic　circumstellar　grains：red　giant　stars，　low　to　medium　mass　stars　during　late

stages　of　their　evolution，　and　supemovae，　massive　stars　that　exploded　at　the　end　of　their　evolution．

　　　Red　Giant　Stars．－Most　of　the　SiC　grains　are　believed　to　originate　from　red　giants，

specifically　from　the㎝ally　pulsing　AGB　stars　because［see　31：1）the　distribution　of　12C／13C

ratios　in　single　SiC　grains　is　similar　to　that　in　carbon　stars；2）AGB　stars　are　the　main　contributor

of　carbonaceous　dust　to　the　interstellar　medium；3）there　is　evidence　for　SiC　in　the　dusty　envelopes

of　carbon　stars　ffom　their　11．2μm　emission　feature　and　4）AGB　stars　are　believed　to　be　the　main

source　of　s－process　elements　and”bulk　samples1‘（collections　of　many　grains）of　SiC　grains　carry

the　s－process　signature　in　the　isotopic　compositions　of　Kr，　Xe，　Ba，　Nd　and　Sm［see　1］．　Most

isotopic　compositions　measured　in　single　SiC　grains　generally　agree　with　the　expectations　for

carb（）n　stars．　The　mainstream　and　type　Y　grains　have　heavy　to　moderately　light　C　and　light　N

（Fig．4）．　Such　compositions　can　be　explained　by　nucleosynthesis　in　the　CNO　cycle　during　H－

burning　and　dredge－up　of　12C　produced　by　He－buming　during　the　AGB　phase．　The　Si－and　Ti－

isotopic　compositions　of　single　grains［17］cannot　be　explained　by　nucleosynthesis　taking　place　in

asingle　star　and　indicate　multiple　stellar　sources［18］．

　　　Conlndum　grains　show　a　large　range　in　their　O－isotopic　ratios（Fig．2）and　26Al127Al　ratios

［14，19，20］．Some　must　have　formed　in　red　giant　atmospheres　before　the　third　dredge－up，　most

during　the　TP－AGB　phase．　Similarly　to　the　Si－isotopic　compositions　of　SiC　grains，　the　O－isotopic

compositions　of　individual　corundum　grains　cannot　be　explained　by　nucleosynthetic　processes

taking　Place　in　a　single　star．　Excesses　in　170　and　moderate　depletions　in　180　relative　to　the　star’s
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original　composition　are　believed　to　be　due　to　mixing　into　the　envelope　of　material　processed　in

the　star，s　interior　during　core　H－burning（first　dredge－up）．　However，　the　spread　in　O－isotopic

compositions　found　in　meteoritic　oxide　grains　can　only　be　explained　by　assuming　that　different

stars　with　different　masses（variations　in　l60／170）and　different　initial　isotopic　compositions

（variations　in　both　l60／170　and　160／180，　see　Fig．2）contributed　oxide　grains　to　the　solar　system

［21］．　Some　grains　with　high　160／180　ratios（Fig．2）must　have　come　from　AGB　stars　of

inte㎝ediate　mass　in　which　hot　bottom　buming，　which　destroys　essenti品ly　all　l80，　took　place．

Others　have　l80　excesses（low　1601180）that　could　have　resulted　from　dredge－up　of　180　during

the　first　few　themal　pulses　of　AGB　stars［22］．

　　　Supernovae．－Two　types　of　circumstellar　grains　in　meteorites　are　believed　to　come　from

supernovae：low　density　graphite　grains　and　SiC　grains　of　the　rare　type　X．　The　C－，　N－，　O－，　and

Al－isotopic　ratios　of　single　grains　f㌃om　the　low　density　graphite　f㌃action　KE3（1．60　to　l．90　g　cm－

3）from　Murchison［23］are　shown　in　Fig．3，　the　Si－isotopic　compositions　in　Fig．4．　Most　grains

have　15N　excesses　and　large　l80（up　to　100×，　corresponding　to　160／180＝5）excesses，　expected

to　be　f6und　in　the　He－burning　zone　of　massive　stars　at　the　end　of　their　evolution　just　before　their

explosion　as　supemovae［24］．　The　first　are　produced　by　explosive　reactions，　the　latter　by　He－

burning　of　14N　durillg　the　hydrostatic　evolution　of　the　star．26Al　is　expected　to　be　produced　in

the　overlying　He／N　shell　during　H－buming．　The　large　variations　in　Si－isotopic　composidons　and

specifically　excesses　in　28Si　are　interpreted　as　being　due　to　the　mixing　of　interior　stellar　layers，

where　O－buming　took　place，　with　the　C－rich　outer　He　zone　during　the　supemova　explosion［25］．

Violent　mixing　has　indeed　ben　observed　during　supemova　explosions［e．g．，26］．

　　　SiC　grains　of　type　X［27］constitute　only　about　1％of　all　circumstellar　SiC　found　in

meteorites（they　are　over－represented　in　Fig．1）。　Isotopically　they　are　characterized　by　15N

excesses（Fig．1），28Si　excesses（Fig．4）and　high　26A1／27Al　ratios．　In　all　three　signatures　they　are

similar　to　but　more　extreme　than　low　density　graphite　grains（Figs．3and　4）．　A　supemova　origin

of　X　grains　is　indicated　by　their　Si－isotopic　compositions（28Si　as　product　of　O－burning）and

especially　by　44Ca　excesses，　apParently　from　the　decay　of　short－lived　44Ti（τ1／2＝58　years），

observed　in　a　subset　of　SiC　X　grains［28］．44Ti　is　produced　by　Si－or　statistical　equilibrium

buming　and，　similar　to　28Si，　has　to　be　mixed　into　Crich　zones　during　the　supernova　explosion　in

order　to　present　in　carbonaceous　grains．　However，　not　all　detailed　isotopic　compositions　of　SiC

Xgrains　agree　with　existing　supernova　models．　Problems　are　the　high　26Al／27Al　ratios

associated　with　large　15N　excesses　in　the　same　grains；26AI　and　15N　are　believed　to　be　produced

in　different　zones　of　supemovae［24】．
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SPECIFIC　PYROXENE－OHVINE　CHONDRULES　OF　THE　YAMATO－
82133　（H3）CHONDRITE：EVIDENCE　OF　THE　EVOLUTION　OF
REDOX　CONDIT10NS　DURING　THE　CHONDRULE　FORMA質ON

Nina　G．　Zinoviev式01ga　B．　Mitreikina，　and　Lev　B．　Granovsky

Department　of　Petrology，　Faculty　of　Geology，　Moscow　State　University，
Lenin　Gory，　Moscow　119899，　Russia

The　presence　of　olivine－pyroxene　chondrules　with　high　variations　in　Fe－

contents　of　their　minerals　is　typical　of　the　Yamato－82133（H3）ordinary
chondrite．　Most　of　the　chondrules　show　a　normal　zoning　of　olivine　and

pyroxene　but　some　of　the　chondrules　may　be　of　an　earlier　origin　have　a

complicated　（both　normal　and　reverse）zoning　of　these　minerals．
Examination　of　such　chondrules　provided　a　deeper　insight　in　their　genetic

conditions．

These　chondrules　consist　on　porphyritic　olivine（Fa－4－28）and　pyroxene
（En－80－97，　Fs－2－19，　Wol－0－1），　which　are　surrounded　by　clinopyroxene

rims・Both　olivine　and　pyroxene　are　cemented　by　plagioclase　glass　with

acicular　and　tabular　clinopyroxene　crystals．　Contrary　to　the　usual
porphyritic　pyroxene－olivine　chondrules　with　normal　olivine　and　pyroxene

zoning，　the　central　parts　of　the　studied　chondrules　contain　large　olivine

grains，　whose　central　parts　consist　on　olivine（Fa－9－10）with　abundant
microinclusions　of　native　iron．　The　native　iron　does　not　contain　nickel　by

contrast　to　kamacite　from　the　matrix　and　usual　chondrules．　The　central

parts　of　olivine　grains　are　surrounded　by　Mg－rich　olivine（Fa－7）．　The

origin　of　the　central　part　of　the　olivine　grains　can　be　described　by　the

reaction　of　the　pseudomorph　replacement　of　more　ferrous　olivine（the
bulk　compositions　of　the　Ol10十Feo　aggregates　is　equal　to　Ol15）by
magnesian　olivine　and　native　iron（Fig．1）：

L92Mg1．7FeO．3SiO4十〇・24H2＝1・7Mg1．8FeO．2SiO4十〇．21MgSiO3十
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　十〇．24Feo十〇・24H20

The　enrichment　of　the　residual　chondrite　melt　in　the　enstatite　end－
member　led　to　the　formation　of　a　poikilitic　texture，　where　fine　grains　of

the　earlier　ferrous　olivine（Fa－16－19）and　pyroxene（En－80，　Fs－19，　Wo1

－ 1）are　present　as　poikilitic　inclusions　in　large　porphyritic　pyroxene　grains

（Fig．2）．　The　latter　form　a　paragenetic　asSemblage　with　Mg－rich　olivine（Fa

－ 4－6）．Pyroxene　grains　show　the　reverse　zoning　as　well（core：En－87，　Fs

－ 13；rim：En－92－97，　Fs－2－7，　Wol－1）．　Significantly，　the　metal　phase

occurs　as　small　drop－like　separations　in　grains　of　the　Mg－rich　olivine　and

the　pyroxene　contains　on　kamacite　and，　therefore，　are　captured　from　a

chondrule　melt　during　its　crystallization．　The　crystallization　ends　with　the

formation　of　rims，　tabular，　and　acicular　grains　of　clinopyroxene　cemented
by　a　glass　of　plagioclase　composition．
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completely　crystallized　chondrules　underwent　the　intense　influence　of　the

matrix　materiaL　This　process　resulted　in　the　olivine　recrystallization
accompanied　by　the　formation　of　more　ferrous　olivine（Fa－28）on　the
chondrule　boundaries（Fig．3）and　troilite－kamacite　veins　crossing　the
chondrule　material．　The　troilite－kamacite　veins　cutting　pyroxene　grains
have　olivine　rims（Fa－28），　whereas　the　veins　crossing　olivine　grains（Fa－

13）are　accompanied　only　by　recrystallization（Fig．4）of　the　olivine　and
increase　in　its　iron　content（Fa－20）．　This　reaction　is　accompanied　by　an

increase　in　the　felTous　iron　content　as　a　result　of　kamacite　oxidation．

Thus，　it　was　shown　that　the　redox　conditions　evolved　during　the
chondrule　fomlation．　F絃st，　the　conditions　became　more　reduced（the　iron

of　the　olivine　reduced　to　the　form　of　native　iron，　and　the　olivine　and

pyroxene　acquired　a　reverse　zoning）．　Then，　the　conditions　sharply　changed

to　oxidized　and　this　lead　to　the　recrystallization　of　Mg－rich　olivine

accompanied　by　the　formation　of　more　ferrous　olivine．
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