N
N

N

HAL

open science

MICROMETEORITES CONCORDIA: DES NEIGES
ANTARCTIQUES AUX GLACES COMETAIRES

Elena Dobrica

» To cite this version:

Elena Dobrica. MICROMETEORITES CONCORDIA: DES NEIGES ANTARCTIQUES AUX
GLACES COMETAIRES. Planéte et Univers [physics].

Frangais. NNT: . tel-00602286

HAL Id: tel-00602286
https://theses.hal.science/tel-00602286

Submitted on 22 Jun 2011

HAL is a multi-disciplinary open access
archive for the deposit and dissemination of sci-
entific research documents, whether they are pub-
lished or not. The documents may come from
teaching and research institutions in France or
abroad, or from public or private research centers.

L’archive ouverte pluridisciplinaire HAL, est
destinée au dépot et a la diffusion de documents
scientifiques de niveau recherche, publiés ou non,
émanant des établissements d’enseignement et de
recherche francais ou étrangers, des laboratoires
publics ou privés.

Université Paris Sud - Paris XI, 2010.


https://theses.hal.science/tel-00602286
https://hal.archives-ouvertes.fr

CSNSM»" g PARIS-SUD 11 '©®  ORIGINS

UNIVERSITE PARIS SUD

THESE
Centre de Spectrométrie Nucléaire et de Spectrométrie de Masse
Ecole Doctorale: Astronomie et Astrophysique d’Ile de France

Pour obtenir le grade de

Docteur

par
Elena Dobrica

MICROMETEORITES CONCORDIA: DES
NEIGES ANTARCTIQUES AUX GLACES
COMETAIRES

Soutenue le 17 septembre 2010 devant la Commission d’examen :

Jury
Cécile Engrand Centre de Spectrométrie Nucléaire et Spectrométrie de Masse - Orsay Directrice de thése
Guy Libourel Centre de Recherches pétrographiques et géochimiques - Nancy Rapporteur
Mike E. Zolensky Astromaterials Research and Exploration Science - Houston Rapporteur
Guillaume Pineau des Forets Institut d’ Astrophysique Spatiale - Orsay Examinateur
Hugues Leroux Unité Matériaux et Transformations - Lille Examinateur

Eric Quirico Laboratoire de Planétologie de Grenoble Examinateur







TABLE DES MATIERES

L) 1110 0 1) 111 1 L 3

Introduction @nérale.........ccoviiiiiiiiiiniiiiiiiieiiiiiiiiiiiieiiiietiietcinstsnsscenscnnnns 5
1. LE SYSTEME SOLAIRE VU PAR LA MATIERE EXTRATERRESTRE ............. 7
1.1. Formation du sysStéme SOlAIre ...c.cccccvreiiiiiiieiecececesrcacrrecececesasssssssesecesesassss 8
1.2. Formation et recyclage de matiére dans le systéme solaire.......ccccccceeveaeees 11
1.3. Archives pour remonter dans le temMpPsS ....c.cccecevecrcicrireieiecacacacicresecececesssasss 12
1.3.1. M¢étéorites: classification et OTIZINE .........cceevviirriiieiiiiiieeieecrre e e s 13
1.3.2.  POUSSIETES COSIMIQUES ..eeerrvrieiriieeeriieeeiieeeeiteeesireeessteeesssneeessseeessseessssseesssssesssssaesssnnes 19
1.3.2.1. Particules de poussiéres collectées dans la stratosphere terrestre (IDPs)................ 19
1.3.2.2. Micrométéorites (MMSs) collectées a la surface terrestre........c.ccceeeeevvvvvvveveereeeeeennn. 20
1.3.2.2.1. Les collectes au Pole Sud — Antarctique........cceeveeveeeiieniienieeniieneeeeeeeecceeeeeen 22
1.3.2.2.2. Identification des MIiCrOMELEOTITES .......eevieeeivrreeieeiiireeeeeecrieeeeeecrre e e e e craeeeeeeenees 23
1.3.2.2.3. Classification des miCrOmMEtEOIItES ........ceieeeiirrerieeiiirieeeeeireeeeeeecerreeeeeecrereeeeeeannns 24
1.3.3. Echantillons cométaires: retour de la mission spatiale Stardust .........ccceccveereveennnenn. 26
1.3.4. Astromatériaux dans les corps non différenciés ........ccceovveereveerreiiieiriiieensseeeesieeeeneen. 27
1.4. Informations apportées par les météorites sur la formation du systeme

£T0) B 11 PP 28
1.4.1. Minéralogie des météorites : séquence de condensation ........cccccceevveeeveeersiereeerneennnee. 28
1.4.2.  CoONtraintes ISOLOPIQUES ......eereuteeiiiiieriiie ittt ettt et e s sreeserae e s eree e s saeesennees 30
1.4.2.1.  Les iSotopes de VOXYZENE ....coovuiiriiiiiiiiiiiieeetetee ettt 30
1.4.2.2. Les isotopes de Thydrogene.........cccovueieiiiiiiiiiiiiieieeeteeteeteeee e 31
2. OUTILS ET METHODES .....ccccitituitituitircacrcasrcassresscsesscsessssessssessssessssssssses 39
2.1. Préparation des échantillons .....ccccccceieieieiiiiiiiiiiieceiececacecrcrecececesecasscscsenes 40
2.1.1. Des filtres antarctiques a la premiere visualisation (microscopie électronique a

balayage et microsonde €lectronique)..........ceeeeerveeriieniieriienrteeeeeee et 40

2.1.2. Pour la spectrométrie RAMam........cocuervuiiriiiiniieniiiniceeieeeieeeie ettt 41
2.1.3. Pour la microscopie électronique en tranSmiSSioN .........ceecveeeeeeeieereeenienseenieenseennne 41
2.1.4. Pour la sonde ionique (NANOSIMS)......cccceeeriiiiiriuieiiiiteeniieeesireeesreeessseeessasessseeessnne 43
2.2, SpPectroscopie RAIMAN . ..cccciiirireriirteircasrirastcesscressesesscsessssessssessssessssssssses 44
2.2.1. Principe de I'effet RAMAN ......ccccceiiriiiiiiiiiiiiiiicccceieccereceee e e e sae e 44
2.2.2. Protocole eXperimental ........ccceccueirriuiiiiiiiiiniieiecieecre et e e see e rae e s sae e e 45
2.2.3. Analyse des Spectres RAMAN ......ccceecuieriiiiiiiiniieniiinieeeiceeiecete ettt 46
2.3. Microscopies électroniques analytiquesS...ccccceeereceiecececacecrcrecececesecacscssenes 47
2.3.1. Microscope électronique a balayage........cccceevueerriieriiiiniiiiniiieieeeeeeeee et 47
2.3.2. Microscope électronique en tranSmiSSiON .........ccceereveeeriieeersieeeirieeeeeseeeesseeeessneeesnnne 49
2.3.3.  MICTOANALYSE X.iiiovieiieiiiiiiieeeeitieeeriteeeteeessreeesreessstteeesssteeessaeesssseeesssseesssssesssssseennnne 53
2.3.3.1. Analyse quantitative et calculs de cOrrection.........cccceeeeeeeeeiiieiiriiieeniieeeeee e 54
2.3.3.2. Cartographies spectrales et hyperspectrales ..........ccoccceeveiriiiiiieinieenieniieneeneene 55
2.4. Sonde Ionique (NANOSIMS)..cccuieeeerreiececasacscrossesesecessssssssssesesesssssssssssseses 55
3. UNE ORIGINE COMETAIRE POUR LES
MICROMETEORITES CHONDRITIQUES?...ccccctcttituteirecacrecacrecssrcassecassessssesnses 59
L 9% DN '3 18 o0 Y 11 Ut 0 00 ) o SR PP 60
3.2, EChantllOns .c.cceeieiieieeieieieieeeeceeeeceececeecereacescscescesescessscessscessesscasescesascessns 61
3.2.1. Micrométéorites Antarctiques (IMIMAS) .....ccoecveerrieerrriueeeniieeeenireeesreeessneessssneesssseeesns 61
3.2.2. Echantillons Stardust (comeéte 81P/Wild 2)......ccceeeeiuiieeieeciiieeeeeecreee e e 66
3.3. Compositions lobales ......cccciviuiuiiiiiiiiieiniececicicicricecetecasacssresesecesesssssscseses 67
3.4. Propriétés minéralogiquUesS...ccccciriiiiiriieieiececicrcrcrcecececasassssesesecesesssssssssses 68

3.4.1.  Minéraux réfractaires et ChONAIres .........ccceeeeciiieeieecceeeeeeeceee e 68



LI B T 3 1 oY | YRS 70

3.4.3.  SUIfUIES A€ FE-Ni...ooiiiieoiiieeieeciieee et eeeecrre e e e e erree e e e e trreeeseeebraeeesesnsaaeeseesnnseneens 72
3.4.4.  Silicates NYATatés......ccivvviiiiiiiiiiiieicecceeec e e s e e e e e e e 73
LI BT O7:1 o Yo s F: 1 <1< F USSR 74
3.5. Compositions iSOtOPIQUES ..ccuieieirricrirreieiecesecrcrercesesesasassssesesesesesssssssssses 74
3.5.1.  Composition isotopique de I'hydrogene........c.ccccoeverviiriiiniieiiieniienieeeeeeeeeeeeeene 74
3.5.2. Composition isotopique de I'OXYZENE ......ccccereieriieriiernieriierieeeieeereeeree e 75
3.6. Connexion entre les micrométéorites et les échantillons de la cométe

'A% 1 (¢ I T PPN 76
3.7. Un échantillonnage non biaisé de la matiére interplanétaire primitive ?.79
3.8.  CONCIUSIONS ceueiueinreeiereeceeeececeececcscccocescesescesescssesssscsssscsssscsssscesssssscsssscases 8o

4. CARACTERISATION STRUCTURALE DE LA MATIERE CARBONEE DES

MICROMETEORITES ANTARCTIQUES ....cctttettitteriercercesccescessessessossoscosssossensans 83
del. INIrOAUCHON ceueeueieeeieeieieeieceeeeceececeececeacescacescscescesscessscessssessesescssascesansansns 84
4.2, ECHANUIIONS ceuuueereeirennieeeneieeenneeeesseerssseeesseseesssscessssesssssesssssssssssesssssesssssens 84
4.3. RESUITALS ceucineeieieiieirieiieiecereecereeceececeaceseacescscescessscessscessscsssesescassssesassansns 87
Qe DISCUSSIOI cuuererneineeeereecereecereocercecescessscessscessscescsssscsssscesssssssssesssssssesasssssns 91
4.4.1. Effets d'oxydation de la matiére carbonée lors de 1'entrée dans l'atmospheére terrestre
........................................................................................................................................ 91
4.4.2. Comparaison avec les chondrites carbonées et ordinaires, les particules de poussiere
interplanétaire (IDPs) et les échantillons Stardust .........cccceeevveeeriieeiniiieennceeeeiee e, 92
4.4.3. Le groupement Nitrile (CIN).....ccccviiiriieiriiieeiniieeirieeeesieeesseeessveeeeseeeesssseessssseesssssessns 94
4.5. CONCIUSIONS. . cuieieiieierieieiecereecereecerceceacessscescscescessscsssscessssssssssssssscssassassns 94

5. LES MICROMETEORITES ULTRACARBONEES : UNE NOUVELLE FAMILLE

DE GRAINS COMETAIRES? ..ctitiiecececrcacrcrececececsssssssssesesessssssssssssesssssssssssssssses 97
5.1. Echantillons et méthodes d’analysSes.....cccccceuieiriiirieieiecacacecrerecececececacssenes 98
5.2, RESUIALS ceucieeneineieieiereeiereetereeccenceceecercnsescesescesescescssescsssscssascsssscessssescnss 100
5.2.1. Etude des microstructures et compositions par microscopie électronique en

101720 0150 0 0151 (o) s USUUURUUU U UUPURRRRE 100
[590- 3% U RNV F= Y U3y o o 1 o 10 1 1<) PSSR 100
5.2.1.2. Phases MINETALES .......ccuueiiiieiiiieeeececreee ettt eeeerree e e eerree e e e enree e e e e nraeeeseennneens 102
5.2.1.2.1.  Phases CriStAllINES .......cceeieeiiriiieiieciieeee et ceeree e eeerre e e e e nree e e e e nreee e s e nnneeas 103
5.2.1.2.2. Des objets similaires aux GEMS.........ccccccoeiiriiiiiiiniieniienieneeeeeeeeeere e 108
5.2.1.2.3. MICTOTEXTUTES IZNEES...cccuuviiieiieiiiieeeiieeeeiteecstteeesreeessreesseeeeesteeessaseessssneesnasaenas 110
5.2.2. Mesure des compositions isotopiques par NanoSIMS.........ccccccerveeriiernieenneeenneennnnen. 114
595 TR 0 151411 5153 0 ) o WP PPeS 117
5.3.1. Structure de la matiere CarbONEe...........ueiieecriiieiieeiieee et aaae e 117
5.3.2. Formation des minéraux des UCAMMS..........ceeeeeeeirrreeeeeeirieeeeeeinreeeeeeeinseeeeeseesssseesans 118
5.3.3.  Origine des UCAMMS......ccccvuiiiriieeiiiiieeeiieessireeesieteessseessssseesssseesssseesssssessssssesssssessns 120
5.3.4. Origine des enrichissements en deUtérium ..........ccccoeecveeeriiieeiniieeinieeeerieeeeeeeeseeeens 121
5.3.5. Hétérogénéité isotopique de la matiere carbonée ...........cceceevvieeviieniiinieenniennnenneen. 121
5ed. CONCIUSIONS. ccuuiueieiieieteeireeteceececeececcecercncencesescesescescscescsssscssascsssscsssssescnss 123
6. CONCLUSIONS ET PERSPECTIVES ...cccccuttttttcrrececececacacscsssesesecessssssssseses 125
e ANNEXES. . iictttcteectertcertcesscesscsssssssssosscssscsssssssssssssesssosssessssssssssssosssosscessses 129

8. BIBLIOGRAPHIE . .....ccctittttuiutuieieititittecececesectttstesesececasasassssssssssssassssssssases 147




REMERCIEMENTS

’

“Le scepticisme est |’élégance de [’anxiété.’
Emil Cioran

Aprés une recherche de trois ans au pays du monde extraterrestre microscopique,
arrive le temps des remerciements.

Je remercie Gabriel Chardin, directeur du CSNSM ou ce travail de thése a été mené
pendant 3 ans.

Je remercie tout particuliérement Cécile Engrand, qui a accepté d’étre ma directrice de
thése et qui, par son attention et ses divers conseils, remarques et encouragements, m’a
toujours donné envie de continuer a chercher des réponses. Je remercie également Jean
Duprat, qui a suivi mon encadrement au CSNSM.

Je remercie chaleureusement Guy Libourel et Mike Zolensky d’avoir accepté de
rapporter sur ce travail. Je n’oublie pas Hugues Leroux qui m'a fait partager son enthousiasme
et son expertise pour le microscope électronique en transmission, et je le remercie pour les
discussions fructueuses, et pour I’honneur qu’il me fait en acceptant de faire partie de mon
jury. Merci a Eric Quirico d'avoir guidé mes pas en spectroscopie Raman des
micrométéorites, et d'avoir participé a mon jury. Je remercie également Guillaume Pineau des
Forets d'avoir accepté de présider le jury.

Je souhaite également remercier tous les membres du projet ORIGINS,
et spécialement : Sara, Matthieu, Luigi et Guy. Je n’oublie pas Jean-Noél Rouzaud, Jérome
Aléon et Michel Maurette qui m’ont fait profiter de leur expérience tout au long de mon
travail. Je remercie également Jean Dominique, Georges Slodzian et Francois Naulin pour les
discussions intéressantes vers d’autres perspectives.

J’ai eu le plaisir de partager de temps en temps un bureau avec Emeline : deux ans de
franche camaraderie qui ont fait naitre des liens d’amiti¢. Je voudrais remercier Loic d'étre a
mes cotés avec sa joie et sa décontraction en toutes circonstances dans les moments clés pour
m’aider a franchir les difficultés.

Merci €galement a tous les autres membres du laboratoire notamment : Ré¢jane, Sonia,
Patricia, Annie, Kim et Michele qui m’ont accompagnée dans toutes les démarches
administratives. J’adresse également des remerciements aux mécaniciens et aux électroniciens
du CSNSM avec qui j’ai passé de bons moments chaque midi a la cantine.

Je tiens également a remercier ma mére et ma sceur pour leur soutien tout au long de
mes études.

Je n’oublie pas également les autres thésards: Julien, Aurélien C. et T., Céline,
Mathias, Manuel, Giacomo.

Enfin, merci au lecteur anonyme de cette these, en espérant qu’il y trouvera ce qu’il
est venu y chercher.






INTRODUCTION GENERALE

“Quand on commence, on ne sait
pas comment ¢a finira.”
Hérodote

Les cométes sont parmi les corps interplanétaires contenant les “ingrédients” les mieux
préservés du systéme solaire. Avant le retour d'échantillons de la comeéte 81P/Wild 2 par la
mission Stardust en 2006, les seuls échantillons disponibles en laboratoire pour ¢élucider les
processus de la formation et de 1’évolution du systéme solaire était des fragments de certaines
météorites primitives (chondrites carbonées), les particules de poussieres interplanétaires
collectées dans la stratosphére par la NASA (IDPs - Interplanetary Dust Particules) et les
micrométéorites (MMs) recueillies a la surface terrestre. Une large partie de I’architecture du
systéme solaire est construite a partir les caractéristiques de ces échantillons. Ces objets se
sont formés par des processus divers et dans des régions différentes du disque protoplanétaire.
La majorit¢ des météorites primitives proviennent de fragments d'astéroides des régions
internes du disque protoplanétaire ; les grains de poussieres (IDPs et MMs) peuvent provenir
soit d'astéroides primitifs soit de comeétes. Les échantillons de la comete 81P/Wild 2 ont
révélé des fragments ressemblant aux composés des météorites chondritiques (minéraux
réfractaires, chondres...). Ces résultats suggérent fortement la présence d’un continuum entre
les matériaux qui forment les astéroides et les cometes.

C’est dans le contexte de nouvelles informations révélées par les particules de la comete
81P/Wild 2 que le travail de cette thése a débutée. Les processus qui se sont déroulés dans les
premiers millions d’années du systéme solaire sont explorés en analysant quelques dizaines de
microgrammes de poussieres. Ces quelques grains font partie des dizaines de milliers de
tonnes de poussieres extraterrestres qui chutent sur la surface de la Terre chaque année. Les
micrométéorites échantillonnent la mati¢re provenant des astéroides et des comeétes. Elles sont
constituées d'assemblages complexes de phases minérales et de matie¢re carbonée. Leur taille
est comprise entre 30 um et ~ 500 pm. Elles représentent essentiel de I'apport de maticre
extraterrestre sur Terre.

Les échantillons analysés pendant cette thése proviennent de la dernicre collecte des
micrométéorites réalisée par 1’équipe d'Astrophysique du Solide du CSNSM. Ils ont été
collectés en janvier 2006 dans la neige a Dome C, proche de la station franco-italienne
CONCORDIA, dans les régions centrales de I’ Antarctique. La moitié¢ de cette collection a été
utilisée et, partiellement, analysée dans le cadre de cette étude de thése.

Deux nouvelles familles de particules ont été identifiées dans la collection
CONCORDIA 2006 : les micrométéorites a grain fin (FgF — en anglais, Fine-grained Fluffy)
et les micrométéorites ultracarbonées (UCAMM — en anglais, Ultracarbonaceous Antarctic
MicroMeteorites). Les particules a grain fin sont des particules non fondues dominées par des
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phases minérales submicrométriques. Elles présentent une porosité importante. Leur texture
est similaire a celle d'une famille d'IDPs, les particules chondritiques poreuses (CP-IDPs) qui
ont été proposées comme étant d’origine cométaire. Les micrométéorites ultracarbonées sont
des particules exceptionnellement riches en carbone. Le but de ce travail est de rechercher et
de caractériser des micrométéorites ayant préservé leurs compositions initiales. Elles
permettent d’obtenir des informations sur les processus existants dans le systéme solaire
primitif, et de nouvelles contraintes sur les conditions de sa formation et de son évolution.
Cette ¢étude s'est focalisée sur la caractérisation de ces deux nouvelles familles de
micrométéorites, et en particulier sur les particules ultracarbonées.

Ce mémoire de thése est présenté en cinq chapitres.

Le Chapitre 1 détaille le contexte scientifique de cette these. Il propose une synthése des
données sur la formation et 1’évolution du systéme solaire, la description des différents types
d'objets extraterrestres et les principales informations qu'ils nous apportent pour mettre en
contexte les caractéristiques intrinséques des micrométéorites. Un accent est mis sur les objets
les plus primitifs qui n'ont que peu ou pas évolué¢ du point de vue géochimique depuis leur
formation dans le disque protoplanétaire.

Le Chapitre 2 présente de fagcon concise les différentes méthodes de préparation
d'échantillons et les techniques employées pendant cette étude : microscopie é€lectronique
analytique a balayage et en transmission, microsonde électronique, micro-spectrométrie
Raman et sonde ionique, NanoSIMS).

Le Chapitre 3 est dédi¢ a 1’étude comparative des micrométéorites chondritiques avec
les échantillons de la comete 81P/Wild 2 rapportés par la mission spatiale Stardust (NASA)
en janvier 2006.

Le Chapitre 4 est consacré¢ a la caractérisation systématique de la maticre carbonée
d’une série des micrométéorites par la micro-spectrométric Raman. L’objectif de cette étude
est d’évaluer I'évolution de la matiére carbonée des micrométéorites lors de leur entrée
atmosphérique. La structure de leur matiére carbonée est comparée avec celle des météorites
(chondritiques et ordinaires), des IDPs et des échantillons de la cométe 81P/Wild 2.

Le Chapitre 5 traite des micrométéorites ultracarbonées (UCAMMs). Une analyse
minéralogique, pétrologique et isotopique est réalisée a I’aide de la microscopie électronique
analytique en transmission et de sonde ionique (NanoSIMS) pour déterminer 1'origine de ces
particules.

Les conclusions et les perspectives de ce travail réalisé au cours de ces trois dernicres
années sont présentées dans la dernicre section.
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1. Le systéme solaire vu par la matiére extraterrestre

“Si  nous attribuons les  phénomenes
inexpliqués au hasard, ce n'est que par des lacunes
de notre connaissance.”

Pierre Simon de Laplace

1.1. Formation du systeme solaire

La question de 1’origine de notre systéme solaire remonte au moins au XVIII®™ siécle
avec les travaux de Kant et de Laplace. Le systeme solaire s’est formé il y a ~ 4,6 milliards
d’années a partir d’un nuage de gaz et de poussieres, souvent appelé la nébuleuse solaire.
L’hypothése d’une nébuleuse a d’abord été proposée en 1755 par Emmanuel Kant, et
quelques dizaines d’années plus tard (en 1796) par Pierre-Simon Laplace. La compréhension
de la formation et de I’évolution du systéme solaire est une question fondamentale, mais nos
connaissances actuelles sur la nébuleuse solaire et sur le disque protoplanétaire a partir duquel
les planetes se sont formées, restent limitées.

Cette section présente la formation et 1'évolution du systéme solaire telles qu'elles sont
actuellement décrites. Pour faciliter notre compréhension, on définit ci-apres les termes :
nébuleuse; milieu interstellaire; nuage moléculaire; cceur dense; disque d’accrétion,
protoplanétaire ou circumstellaire et petit corps. Ces termes (a 1’exception du premier) sont
décrits par ordre chronologique de la formation du systéme solaire.

o Neébuleuse : Ce terme désigne généralement un milieu formé de gaz et de
poussieres, mais suivant le qualificatif qui lui est associé (protosolaire, solaire,
diffuse, planétaire...), il désigne des concepts astrophysiques tres différents. Il ne
sera pas employ¢ dans le texte ci-dessous.

o Milieu interstellaire (MIS) : il s'agit de l'espace compris entre les étoiles de la
galaxie. Il est composé de gaz et de poussieres. Le gaz a une densité moyenne de
~ 1 at.em™ (Breitschwerdt e al., 2008) et est composé & 90% d'hydrogéne (sous
forme moléculaire, neutre ou ionisée), avec de faibles quantités de carbone,
d'oxygene, de fer, et d'autres éléments plus lourds. On définit le MIS local (en
anglais : Local Interstellar Medium - LISM) comme la région de la Galaxie proche
du Soleil (rayon de 460 pc).

o Nuage moléculaire : les composés principaux d’un nuage moléculaire sont
I’hydrogéne moléculaire, I’hélium et le monoxyde de carbone. Les nuages
moléculaires ont une taille typique de quelques centaines de parsec. La masse de ces
nuages varie de quelques masses solaires” (Mo) a quelques millions de Mo. Seul 1%
de la masse de ces nuages est sous forme de grains de poussiére submicrométriques

et un autre 1% est composé¢ de molécules gazeuses et d'¢léments plus lourds que
I’hélium (Boss, 2005).

"Pc — abréviation du parsec, équivalent & ~3 années lumiére, ~ 200 000 unité astronomique (UA) ou
~3x10"m.

"Masse solaire (Mo) ~2 x 10* kg.
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o Ceeur dense : A I'intérieur des nuages moléculaires, on retrouve des zones appelées
"coeurs denses", avec une densit¢ d'hydrogéne atomique relativement élevée
(10 at.cm™ jusqu’a des valeurs supéricures a 10° at.cm™). Ces zones sont
identifiables optiquement ou par spectroscopie. Ces objets sont les régions a partir
desquelles les jeunes étoiles se forment, ils sont le point de départ fondamental de
I’évolution stellaire.

o Disque circumstellaire ou protoplanétaire: Autour des étoiles jeunes on assiste a la
formation de disques. Le gaz et les poussi¢res du disque interne (r < 10 UA)
constituent la matiere a partir de laquelle les planctes se forment. L'utilisation des
termes circumstellaire ou protoplanétaire reste ambigiie dans la littérature actuelle.
Les disques sont souvent appelés protoplanétaires lorsqu’ils contiennent encore
assez de matériel pour former des planétes géantes.

o Petits corps: Initialement, les petits corps se présentent sous forme de
planétésimaux qui sont les blocs de construction des planétes (quelques km de
diametre). De nos jours, les petits corps sont représentés par les astéroides et les
cometes.

Le moment de la naissance d'une étoile (de masse similaire a celle du Soleil) peut étre
défini de deux fagons différentes :

o une étoile nait quand un noyau statique se forme au centre d'un nuage qui s’effondre ;
o le temps t = 0 est le moment ou un embryon stellaire a gagné la moiti¢ de sa masse
finale.

L'évolution de cette premicre phase étant extrémement rapide, il n’y a en fait pas une
grande différence temporelle entre les deux définitions. Le systéme de classification des
¢toiles jeunes repose sur la distribution de 1'énergie des objets (Figure 1.1) (e.g. Reipurth,
2005). Les étoiles sont appelées de Classe 0, I, II ou III selon 1'émission de leur matiere
circumstellaire (terme général pour désigner la matiere contenue dans le disque
protoplanétaire). Les objets de Classe 0 sont détectés aux longueurs d'ondes submillimétriques
comme des objets froids. Les objets de Classe I sont étudié¢s dans I’infrarouge.

A partir des études statistiques des régions de formation d’étoiles, la durée de la
Classe 0 est approximativement de 10" ans alors que la Classe I se termine aprés 10° ans. Une
fois que les étoiles deviennent optiquement visibles, elles entrent dans la Classe 11, catégorie
appelée aussi T Tauri pour les étoiles de type solaire. Ces objets sont entourés de disques
circumstellaires et restent observables dans I’infrarouge (e.g. Reipurth, 2005).

La population d’étoiles qui n’ont quasiment plus de signatures de disques sont les
¢toiles de Classe III (en anglais: weak-line T Tauri). Ces objets n’émettent plus dans
I’infrarouge. Les matériaux qui restent dans leurs disques circumstellaires commencent a
s’agglomérer pour former des corps plus grands, les planétésimaux. Les étoiles de Classe 11
correspondent a la phase active de construction des planétes.

Les calculs théoriques d’agglomération de grains de poussiéres suggerent que les
planétésimaux ont subi une croissance rapide, en quelques dizaines de milliers d'années, alors
que les poussieres microscopiques devraient disparaitre rapidement (e.g. Gautier and Hersant,

T Tauri — période de formation d’une étoile dans laquelle la température et la densité augmentent
considérablement dans la région centrale. Cette période de contraction est accompagnée de phases d'instabilité,
appelées phases T Tauri, durant lesquelles une partie du gaz est rejetée sous la forme de jets de matiere. Le nom
de cette période est dérivé de 1’étoile variable située dans la région de formation d’étoiles Taurus dans laquelle
ce phénomeéne a été découvert.
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2005). Les observations de disques autour d'étoiles de type T Tauri ou d'étoiles de type
Herbig Ae (étoiles de masse intermédiaire) montrent que les poussiéres peuvent persister dans
le disque protoplanétaire pendant quelques millions d'années aprés |’effondrement
gravitationnel de 1’étoile (e.g. Gautier and Hersant, 2005).
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Figure 1.1. Evolution d’une étoile de masse solaire. Cinq étapes différentes sont indiquées, a partir d'une
étape préstellaire, en passant par une époque dynamique d’effondrement des enveloppes jusqu’a la formation
d'un disque circumstellaire et, finalement, la formation de planétes. Les différentes étapes sont caractérisées par
différentes températures obtenues en fonction de la magnitude bolométrique* (Tyo — température bolométrique).
D'apres Reipurth (2005).

"La magnitude bolométrique est la magnitude d'un objet céleste en tenant compte du spectre
¢électromagnétique allant du domaine radio aux rayons gamma. Il s'agit d'une mesure de sa luminosité en échelle
logarithmique.



Chapitre 1. Le systéme solaire vu par la matiére extraterrestre 11

Suivant le corps parent (planctes, astéroides, cometes...) qui l'a accrétée, la maticre
solaire peut subir des transformations dues a la fusion partielle ou totale, la différenciation, le
métamorphisme et a I’altération aqueuse sur le corps parent.

Une grande partie de la motivation des observations et des études en laboratoire des
météorites et des micrométéorites découle de la volonté de retrouver des indications sur la
formation et I’évolution du systéme solaire. On recherche donc des objets aussi peu modifiés
que possible, les briques élémentaires du systéme solaire, qui préservent les indices de leurs
processus de formation.

1.2. Formation et recyclage de matiere dans le systeme solaire

Le cycle de vie de la poussieére cosmique est li¢ a I’évolution stellaire et a la formation
du systeme solaire (Figure 1.2). Le Tableau 1.1 résume les différents composés identifiés soit
par spectroscopie infrarouge dans les poussiéres circumstellaires ou interstellaires, soit par
I'étude des météorites.

La diversit¢ des composés reflete une grande hétérogénéité des sources qui ont
contribué a 1’enrichissement du milieu interstellaire, comme : les étoiles de la branche
asymptotique des géantes (en anglais : Asymptotic Giant Branch - AGB), les supernovae
(type I & II"), les étoiles de type Wolf-Rayet, les novae... Toutes ces sources stellaires
représentent une large gamme de conditions physiques (températures, pressions, abondances
des ¢éléments). Les étoiles de la branche asymptotique des géantes et les supernovae de type 11
sont souvent considérées comme les principales sources de poussieres (Tielens, 2009).
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Figure 1.2. Evolution de la matiére dans I’Univers. Les principales sources de matiere dans le milieu
interstellaire sont les étoiles de la branche asymptotique des géantes (en anglais : Asymptotic Giant Branch -
AGB). Les supernovae peuvent étre aussi d'importantes sources de poussiére. Les poussiéres du milieu
interstellaire sont en grande partie amorphes. Elles sont transformées thermiquement et accumulées dans les
disques circumstellaires. Certains de ces disques vont former des planétes (Goicoechea and Cernicharo, 2009).

"La Branche Asymptotique des Géantes constitue la phase tardive de I'évolution d'une étoile de ~ 0,5
a~ 10 masses solaires.

TSupernova — SN : mort explosive d'une étoile massive dont I'énergie produite cause 1’expansion du gaz,
qui brille pendant des semaines ou des mois. Les supernove de type I ne contiennent pas d'hydrogéne dans leur
enveloppe extérieure, les SN de type II ont un spectre montrant la présence d'hydrogéne (il s'agit généralement
d'étoiles initialement plus massives que pour les SN de type I).
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Type Composants Type Composants

Silicates ~ Silicates amorphes de Mg et Fe | Matiére carbonée  Graphite
Forsterite Diamant
Enstatite Carbone amorphe
Montmorillonite ? Hydrocarbures polycycliques aromatiques
Silice

Oxydes  Corindon Carbures Carbure de silicium
Spinelle Carbure de titane
Wiistite Carbure d’autres métaux
Hibonite Sulfures Sulfure de magnésium
Rutile Sulfure de fer ?

Glaces de molécules simples: H,0,
CH;0H, CO, CO, Autres Nitrure de silicium

Alliage Fe-Ni?

Tableau 1.1. Composition de la poussicre interstellaire (Tielens, 2009) (¢f- Annexe B pour la définition
des minéraux).

Les poussicres subissent des transformations dans le milieu interstellaire jusqu’a leur
incorporation définitive dans les disques protoplanétaires, et pour certaines dans les planétes.
Les observations astronomiques montrent que dans le milieu interstellaire les grains de
poussiere sont petits (< 0,1 um), et amorphes a plus de 99% (Kemper et al., 2004). En
revanche, dans les disques protoplanétaires, les poussiéres sont majoritairement sous forme
cristalline et ont des tailles plus importantes que les poussicres interstellaires (van Boekel et
al., 2004). Ces poussieres sont ensuite incorporées dans des planétésimaux qui formeront les
planétes, et persistent de nos jours sous forme peu altérée dans les petits corps du systeme
solaire actuel, les astéroides et les cométes. Le cycle se fermera quand le Soleil dispersera le
gaz et les poussieres contenues dans le systeme solaire lors de sa phase géante rouge dans
environ 5 milliards d'années.

1.3.  Archives pour remonter dans le temps

Est-ce-que les poussicres qui étaient présentes dans le disque protoplanétaire sont les
mémes particules que celles que nous retrouvons aujourd'’hui ? Dans ce qui suit, nous
introduisons les micrométéorites dans le contexte des différents types d'objets extraterrestres
(Figure 1.3). Un accent est mis dans les sections suivantes sur les objets les plus primitifs. Le
terme “primitif” peut étre interprété de différentes facons, caractérisant par exemple la
composition chimique, la texture ou la composition isotopique de 1'échantillon. Dans ce texte,
il désigne les objets n’ayant pas ou peu évolué du point de vue géochimique depuis leur
formation dans le systéme solaire.

Il y a principalement trois types de matériaux extraterrestres disponibles pour les
analyses en laboratoire:

o les metéorites — d'origines astéroidale, lunaire, martienne et peut-étre cométaire;

o les poussieres — les micrométéorites et les particules de poussiére interplanétaire
collectées par la NASA (en anglais : Interplanetary Dust Particules — IDPs). Elles
sont d'origine astéroidales et cométaires (cf. section 1.3.2);

o les échantillons disponibles pour étude grdce aux missions spatiales — les
¢échantillons lunaires (missions Apollo et Luna) et les échantillons de la comete
81P/Wild 2 (mission Stardust) (c¢f- section 1.3.3)
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Figure 1.3. Types d’échantillons extraterrestres représentés en fonction de leur taille (um) et de I’altitude
(km) a laquelle ils sont collectés : IDPs — particules de poussiere interplanétaire collectées dans la stratosphere
par la NASA; MMAs — micrométéorites collectées en Antarctique; échantillons de la mission Stardust collectés
dans la queue de la cométe 81P/Wild 2; météorites collectées en général dans les déserts ou suite a une chute (ici
HAH 335 — chondrite ordinaire). Images d'aprés Norton (2008) et http://stardust.jpl.nasa.gov.

1.3.1. Méteéorites: classification et origine

Depuis les travaux pionniers d'Ernst Florenz Friedrich Chladni en 1794, d’Edward
Howard en 1802 et de Jean-Baptiste Biot en 1803, qui ont suggéré I'origine extraterrestre des
météorites, leur classification a constamment évolué et s’est considérablement enrichie.

Les météorites sont classées en deux divisions majeures qui distinguent leurs
compositions globales et leurs textures : les météorites chondritiques et non chondritiques
(Krot et al., 2003). Cette derniere division inclut les achondrites primitives et les météorites
différenciées (Figure 1.4). Cette classification a été choisie car elle prend en compte le degré
d’évolution des météorites (non différenciées, partiellement différenciées et différenciées).
Nous nous concentrerons sur les météorites chondritiques qui comprennent les objets les plus
primitifs. Leur classification est détaillée ci dessous.

Les météorites chondritiques sont divisé€es en trois classes, chaque classe comprenant
plusieurs groupes. Ces divisions utilisent les critéres de compositions globales, isotopiques
(oxygene), minéralogiques et pétrologiques. L’objectif de ces divisions est de classifier les
météorites en fonction de leur histoire de formation et en fonction des liens génétiques
possibles entre les différentes classes. Toutes les météorites chondritiques contiennent des
chondres (cf- Annexe C pour plus de détails sur les chondres), a 1’exception des chondrites
carbonées de type CI. Quatorze groupes de météorites chondritiques sont reconnus. Un
groupe de météorites chondritiques est défini comme ayant un minimum de cinq météorites
ayant les mémes caractéristiques minéralogiques, pétrologiques, isotopiques, et en
composition (éléments majeurs, non volatils). Ces groupes sont nommés par l'initiale d'une
météorite représentative (voir plus bas). Selon cette définition, les chondrites de type K
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(Kakangari) ne peuvent pas €tre considérées comme un groupe car jusqu’a présent seulement
trois chondrites de type K ont été trouvées (www.meteoriticalsociety.org).

Meteorite classification
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roid? .
Subgroup — ICB, |CVy asterot 'LQdfaanES
icB, |cvp Sinel | Winonaites
| CVred ingle  |71AB silicate inclusions
astemzd?| e . .
ITICD silicate inclusions

Achondrites Stony irons Irons
ngrites ~ Mesosiderites pallasites Ic
Aubrites = AB
Brachinites = c
Ureilites g 89
By 15} D
HED 28 IE*
Single | Howardites 3 S IIAB
vy | Buerites =2 B D
esta! 1 1
] Dlogenltes HIE
| Shergottites il\i*
Mars | Nakhlites IVB
E Chassignites
i Orthopyroxenites

Moon 1 unar
*irons with silicates

Figure 1.4. Classification des météorites. Des détails sont donnés sur les classes, les groupes, les types
pétrographiques et les sous-groupes (Krot et al., 2003).

Les chondrites comprennent 3 classes : les chondrites carbonées’ (CCs), les chondrites
ordinaires (OCs) et les chondrites a enstatite (ECs).

Chaque classe de météorites chondritiques sont ¢galement classifiées en fonction de leur
type pétrologique. Ce systéme a été introduit par Van Schmus et Wood (1967) pour classifier
les météorites en fonction du degré d'altération thermique et aqueuse ayant agi sur le corps
parent des météorites. Selon cette classification, il y a 6 (voire 77) types pétrologiques. Les
météorites de type 3.0 sont considérées comme les météorites les plus primitives. Du type 3
(appelé non équilibré) jusqu’au type 6 (ou 7) (appelé équilibré), on observe un degré croissant
d'équilibre chimique et textural produit par du métamorphisme thermique (fusion partielle et
recristallisation). Les météorites de types 1 et 2 n'ont pas souffert d'échauffement, mais ont
subi des transformations produites par I’altération aqueuse. Le type pétrologique 3 comprend
une classification secondaire en sous-types (3.0-3.9). Cette classification a été faite a I’aide de
la thermoluminescence qui donne des informations sur le degré de cristallisation de la
mésostase des chondres.

Il y a huit groupes de chondrites carbonées: CI, CM, CR, CH, CB, CV, CK, et CO. La
composition élémentaire des chondrites est trés proche de celle de la photosphére solaire, en
particulier pour les chondrites CI (Figure 1.5), a I’exception des ¢éléments volatils, tels que
'oxygene, l'azote, le carbone, les gaz rares et le lithium, qui ne sont incorporés dans les

* . , . . . o, . .y .
Le terme “chondrite carbonée” est historique, mais en fait inapproprié, car seules les chondrites de type
CI, CM, et CR sont significativement enrichies en carbone par rapport aux chondrites “non carbonées”.

"De rares chondrites ordinaires et & enstatite ont été classifiées de type 7 en raison de leur degré avancé de
recristallisation et peut-étre méme de fusion.
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solides qu’a basse température. Leur abondance montre que ces météorites ont gardé la
composition originale du disque protosolaire (dont le Soleil représente 99,9% en masse).
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Figure 1.5. Abondance élémentaire de la photosphére solaire en fonction de celle des chondrites de type
CI, qui sont les météorites les plus primitives du point de vue de leur composition chimique.

Les chondrites carbonées présentent les caractéristiques suivantes (les nombres de
météorites identifiés par groupe sont donnés au 2 juin 2010 par la Meteoritical Society
www.meteoriticalsociety.org) (d'aprés Krot et al., 2003):

o Chondrites CI (Ivuna) : Seules neuf chondrites de type CI ont été découvertes
jusqu’a présent. Elles sont de type pétrologique 1. Bien que la composition
chimique de ces chondrites représente le mieux celle de la photosphére solaire, leur
minéralogie et pétrologie primaires ont été effacées par I’altération aqueuse sur le(s)
corps parent(s). Elles sont composées d'une matrice a grain fin riche en
phyllosilicates, contenant de la magnétite, des sulfures de fer, des carbonates, de
trés rares silicates anhydres (olivines et pyroxenes), et des sulfates dont 1'origine
extraterrestre est douteuse (en particulier pour les veines de sulfates, Gounelle and
Zolensky, 2001). Elles sont dépourvues de chondres et d'inclusions réfractaires (en
anglais : Calcium Aluminium-rich Inclusions — CAls).

o Chondrites CM (Mighei) : Cette classe comprend actuellement environ 412
météorites, qui sont principalement de type pétrologique 2 (> 90%), ou parfois de
type 1 (~5%). Elles sont caractérisées par: (i) une abondance de chondres
d'environ 30 vol.%, de tailles ~ 300 um ; (ii) une absence d'alliages Fe-Ni a cause
de I’altération aqueuse ; (iii) la présence de CAls ; (iv) une abondance importante
de matrice (~70 vol.%) contenant des phyllosilicates, de la tochilinite, des
carbonates, des sulfures de fer et de la magnétite.

o Chondrites CO (Ornans) : Environ 195 météorites CO identifiées a ce jour, toutes
de type pétrologique 3, avec une gradation métamorphique de 3.0 a 3.7. Elles sont
caractérisées par : (i) des chondres représentant environ 35-45 vol.%, de tailles
~ 150 pum ; (ii) des CAls abondants (10 vol.%) ; (iii) une abondance relativement
faible de matrice (30-45 vol.%) ; (iv) des minéraux secondaires similaires a ceux
des chondrites CV (par exemple, néphéline, sodalite, olivine riche en Fe,
hédenbergite, andradite et ilménite, avec une absence quasi-totale de
phyllosilicates).

o Chondrites CR (Renazzo) : Ces chondrites sont environ au nombre de 121, de type
pétrologique 2. Elles sont caractérisées par : (i) d'abondants chondres magnésiens
porphyriques riches en alliages Fe-Ni; (ii) des olivines des chondres riches en Cr,03
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(~ 0,5 wt%) (wt% — pourcents en masse) ; (iii) une abondante matrice hydratée;
(iv) une forte proportion d’alliages Fe-Ni; (v) une faible abondance de CAls;
(v) une composition isotopique de l'oxygeéne formant une ligne de mélange
particuliere dans le diagramme a trois isotopes de I'oxygene; (vi) une composition
isotopique de l'azote enrichie en "N.

o Chondrites CH (d'apres ALH85085): Comprennent environ 22 objets,
principalement de type pétrologique 3. Ces chondrites sont caractérisées en
particulier par : (i) une forte abondance d'alliages Fe-Ni (~20 vol.%); (ii) de
petites tailles des chondres et des CAls (<100 um); (iii) une domination des
chondres cryptocristallins ; (iv) une forte teneur en Cr,O; (~ 0,5 wt%) des olivines
des chondres ; (v) une absence de matrice mais la présence de clastes hydratés;
(vi) un appauvrissement de la composition chimique globale en éléments volatils et
modérément volatils par rapport aux chondrites CI; (vii) une composition isotopique
de l'oxygeéne compatible avec la ligne de mélange des CR; (viii) un enrichissement
en °N de la composition isotopique de l'azote.

o Chondrites CB (Bencubbin): Comprennent 14 objets identifiés. FElles sont
caractérisées par : (i) une forte abondance d’alliages Fe-Ni (~ 60-70 vol.%) par
rapport aux silicates ; (ii) un appauvrissement extréme en éléments lithophiles
modérément volatils par rapport aux CI; (iii) un enrichissement extréme en °N de
la composition isotopique de 1'azote; (iv) une composition isotopique de I'oxygene
proche de celle des chondrites CR; (v) une abondances globale en éléments
lithophiles réfractaires variant entre 1,1-1,5 x CI; (vi) des chondres riches en Mg
(Fa<, Fs<) et sans alliages Fe-Ni avec des textures cryptocristallines et d’olivine
barrée ; (vii) une forte teneur en Cr,O3 des olivines des chondres ; (viii) la présence
de rares clastes lithiques fortement hydratés.

o Chondrites CV (Vigarano): Environ 176 météorites, de type pétrologique 3.
Caractérisées par : (i) des chondres millimétriques, généralement porphyriques et
magnésiens; (ii) un rapport volumique important matrice/chondre (0,5-1,2);
(ii1) une forte abondance de CAls de grandes tailles (du mm au cm); (iv) la présence
de nodules de halite-hédenbergite + andradite.

o Chondrites CK (Karoonda) : 190 météorites, de types 3 a 6, avec une plus large
proportion de types pétrologiques élevés (5 & 6). Caractérisées par : (i) une forte
abondance de matrice; (ii)) des chondres porphyriques de grande taille
(700-1000 um) ; (iii) un degré d’oxydation élevé des olivines (Faz.33) ; (iv) peu
d’alliages Fe-Ni mais une forte teneur en Ni des sulfures de fer ; (iv) de rares CAls ;
(v) une composition isotopique de 1’oxygene se trouvant entre les champs des CO et
des CV; (vi) une abondance globale en ¢éléments lithophiles réfractaires
(~ 1,2 x CI) entre celles des CV et des CO.

Les météorites chondritiques ordinaires sont divisées en trois groupes: H, L et LL
(34 165 chondrites ordinaires — OCs). Ces météorites ont des types pétrologiques variant de
3 a7. Les lettres désignent les groupes qui sont divisés en fonction de leur teneur globale en
fer : les chondrites de type H (High) ont des teneurs élevées en fer total, les chondrites de type
L (Low) ont une faible teneur en fer total, et les chondrites de type LL ont une faible teneur en
fer total, et une faible teneur en fer métallique par rapport au fer total (Low iron-Low metal).

Les météorites chondritiques a enstatite — ECs (491 météorites identifiés) comprennent
deux groupes qui différent par leurs teneurs en fer métallique: EH (High) et EL (Low).

Les météorites de type K (Kakangari) (3 météorites) sont chimiquement et
isotopiquement distinctes des chondrites ordinaires, a enstatite et des chondrites carbonées.
Ces chondrites sont caractérisées par: (i) une abondance ¢élevée de la matrice (70-77 vol.%)
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comme les CC ; (ii) une abondance en alliages Fe-Ni (6-9 vol.%) similaire aux OCs de type
H; (iii) des olivines et des pyroxénes magnésiens (moyenne Fa, et Fs4, respectivement);
(iv) une matrice composée en grande partie d'enstatite (Fs;); (v) des €éléments lithophiles
réfractaires (< CI) et volatils similaires a ceux des chondrites ordinaires ; (vi) des teneurs en
¢léments chalcophiles proches des CH et des ECs; (vii) des isotopes de 1’oxygene sous la
ligne de fractionnement terrestre dans le diagramme a trois isotopes, proches des météorites
CR, CB, et CH (cf. section 1.4.2.1) (Krot et al., 2003).

Les météorites de type R (Rumuruti) (environ 106 objets de types 3 a 5) sont
caractérisées par: (i) une forte abondance de matrice (50 vol.%) ; (ii) des états d'oxydation
¢levés reflétés par une forte teneur en NiO des olivines (Fas7.40) et I’absence totale de métal
Fe-Ni; (iii) des éléments lithophiles réfractaires et modérément volatils similaires aux OCs
(~0,95xCI); (iv) l'absence d'importants appauvrissements en Mn et Na, et des
enrichissements en éléments volatils tels que le Ga, le Se, le S et le Zn, qui distinguent les
chondrites de type R des OCs; (v) de rares CAls (Krot et al., 2003).

Les différences entre les chondrites carbonées et non carbonées sont les suivantes (avec
quelques exceptions) (Kallemeyn et al., 1996; Krot et al., 2003 ):

o la valeur moyenne du rapport des éléments réfractaires lithophiles/Si par rapport
aux chondrites de type CI (> 1 pour les CC et < 0,95 pour les non CC)

o la composition des isotopes de I’oxygéne (A0 < -2%o pour les CC et A0 > -1%o
pour les non CC)

o I’abondance en inclusions réfractaires (= 0,1 vol.% pour les CC et < 0,1 vol.% pour
les non CC)

o le rapport d’abondance modale de la matrice/chondre (=0,9 dans les CC a
I’exception des chondrites de type CH et CB, et <0,9 dans les non CC, a
I’exception des chondrites de type K)

Il est généralement accepté que les météorites sont des morceaux d'astéroides. Parmi les
centaines de chutes de météorites, seules quatre orbites ont été déduites avec précision comme
provenant de la ceinture d'astéroides (Ptfibram en République Tchéque en 1959, Lost City en
Oklahoma, USA en 1970, Innisfree au Canada en 1977 et Neuschwanstein en Allemagne en
2002, e.g. Gounelle et al., 2006b). Une exception, c’est l'orbite de la météorite Orgueil qui a
¢été reconstruite d'aprés des témoignages visuels, et qui pourrait étre compatible avec celle
d'une comete et non celle d’un astéroide (Gounelle et al., 2006b). D'autres auteurs ont
¢galement proposé une origine cométaire pour Orgueil (McSween and Weissman, 1989). Les
premiers échantillons astéroidaux (astéroide 25143-Itokawa) pourraient étre rapportés par la
mission Hayabusa qui s’est posée avec succes le 13 juin 2010.

Le lien entre les astéroides et les différents groupes de météorites est fait a 1’aide des
mesures spectroscopiques. Aujourd’hui la taxonomie des astéroides comprends 3 types

‘A0 =8"0-0,52x5"0
ot : 370 = [(("70/"°0)schaninion/ (707" *O)snmow) — 1] x 1000
8"%0 = [(("*0/"°O)echantiton/("*0/"°O)spiow) — 11 x 1000

Les valeurs delta (8) sont utilisées a cause des petites variations isotopiques, ainsi ¢’est plus commode de
rapporter les valeurs en pour mille (%o) par rapport au V-SMOW (noté ensuite SMOW — Standard Mean Ocean
Water). Le SMOW a été défini par H. Craig (1961) et c’est la référence utilisée pour les mesures isotopiques de
I’oxygene et de I'hydrogéne. La valeur de 0,52 est la pente de la droite de fractionnement terrestre (en anglais :
Terrestrial Fractionation Line — TFL).
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principaux, les S (Stony), C (Carbonaceous), et M (Metallic) (Meibom and Clark, 1999). De
nombreux autres types existent et sont classifiés en trois sous-classes (primitifs— C, D, K, P,
Q; métamorphisés — B, F, G, T et ignés — A, E, M, R, S, V, J) (pour plus d’informations cf.
Bell, 1986; Lodders and Fegley, 1998 ; Ghosh et al., 2006 ) (Figure 1.6). Généralement les
astéroides ignés sont identifiés dans la ceinture interne d'astéroides (2,0-2,8 UA), les primitifs
dans la ceinture externe (2,8-5,2 UA) et les métamorphisés entre les deux sous-classes
(2,6-4,0 UA) (Meibom and Clark, 1999).
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Figure 1.6. Taxonomie des astéroides en fonction de leur distance héliocentrique et des proportions
observées (a) et des sous-classes (b — igné, primitif, métamorphisé) (Ghosh et al., 2006).

Quelques exemples d’analogies entre les classes taxonomiques d’astéroides et les
météorites :

o classe § — les météorites OCs (Binzel et al., 2010), achondrites primitives,
pallasites ?, ureilites ? (Lodders and Fegley, 1998) La différence entre les astéroides
de type Q et de type Sq- et S est que la surface de I’astéroide est plus ou moins
altérée suite a l'exposition a l'environnement spatial (impacts, implantation du vent
solaire, pulvérisation et bombardement par des micrométéorites) (Clark et al., 2002;
Binzel et al., 2010 ) ;

o classe C — les chondrites carbonées, et plus particulierement les météorites CM,
CI(?) (Lodders and Fegley, 1998) ;

o classe M — les météorites métalliques et les ECs ? (Lodders and Fegley, 1998) ;

o classe P, D — les particules de poussieres interplanétaires (IDPs) (cf- la section
suivante Bradley et al., 1996).
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1.3.2. Poussieres cosmiques

L’existence de particules de poussi¢re dans le milieu interplanétaire se manifeste par la
[ . * o . , . . .
lumicre zodiacale . Cette poussicre interplanétaire a principalement deux sources :

o Astéroidale : lors de collisions entre les astéroides dans la ceinture d'astéroides
et/ou lors d’impacts de météorites sur les astéroides. Ce dernier processus peut
aussi avoir lieu a la surface d'une planéte ou d'un satellite ayant une atmospheére tres
peu dense.

o Cométaire : par relachement des grains initialement retenus dans la glace
cométaire, lors de sa sublimation au passage de la comeéte proche du périhélie.

Dans le cas des poussiéres d'origine cométaire, certains auteurs proposaient que les
particules de taille supérieure a 70 pm devraient étre fondues ou volatilisées lors de 'entrée
atmosphérique (Love and Brownlee, 1991). Ces études se basaient sur le fait que les fortes
excentricités et inclinaisons des comeétes entrainent de fortes vitesses d'entrée atmosphérique
des poussiéres cométaires (jusqu'a ~ 70 km.s™), alors que la poussiére astéroidale spirale vers
le Soleil a cause de I'effet Poynting-Robertson’, et entre dans I'atmosphére terrestre a des
vitesses inférieures 4 15 km.s™ (Love and Brownlee, 1991). Cependant, Liou & Zook (1996)
et Nesvorny et al. (2010) ont montré que les débris cométaires de taille comprise entre
100 um et 200 um peuvent voir leurs orbites se circulariser et leurs inclinaisons diminuer. Les
particules cométaires peuvent alors avoir des vitesses d'entrée typiques d’astéroides
(~ 15 km.s™") et donc traverser I’atmosphére terrestre sans étre détruites.

1.3.2.1.  Particules de poussieres collectées dans la stratosphere terrestre
(IDPs)

La présence de particules extraterrestres de petite taille dans la stratosphére a été mise
en évidence dans les années 1950. Elles ont des tailles variant entre un micromeétre et environ
50 um (e.g. Rietmeijer, 2002). A la fin des années 1960, des montgolficres ont été utilisées
pour collecter des poussicres dans la stratosphére. Depuis les années 1970 des collectes ont
été réalisées par des avions stratosphériques U-2 (puis ER2) de la NASA. Les collecteurs de
poussiéres sont placés sous les ailes de ces avions qui se déplacent a 800 km.h"' pendant
35-40 heures entre 17 et 19 km d'altitude (Zolensky and Barrett, 1994).

Les spectres infrarouges (IR) de la plupart des IDPs relient ces particules aux astéroides
de classe P et D. Ces derniers sont des objets caractérisés par une abondance importante en
surface de matiere carbonée, peut-étre de la glace et des silicates anhydres (Bradley ef al.,
1996). Certaines études suggérent également une origine cométaire de certaines IDPs, en
particulier les CP (chondritic porous) IDPs (Brownlee et al., 1977; Bradley et al., 1988;
Keller et al., 1992 ; Nier and Schlutter, 1993 ; Brownlee, 1994, 1995; Brownlee et al., 1995;
Keller and Messenger, 2004; Keller et al., 2004b; Bradley, 2005 ; Keller et al., 2005).

Les IDPs peuvent étre classifiées en fonction de leur minéralogie déterminée a l'aide de
leur spectre IR (olivine, pyroxeéne, LLS- pour Layer Lattice Silicate), et/ou de leur

"La lumiére zodiacale est visible les nuits sans Lune apres le coucher du Soleil au printemps et avant le
lever du Soleil en automne. A cette époque de 1'année le plan de 1'écliptique est plus proche de la verticale qu'a
tout autre moment de l'année. Elle est produite par la réflexion de la lumiere du Soleil par les particules de
poussiere du milieu interplanétaire.

TL'effet Poynting-Robertson est l'action du rayonnement solaire incident sur les petites particules de
poussiére interplanétaire.
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morphologie (chondritique poreuse, chondritique lisse — en anglais smooth, chondritique
compacte, et autres) (cf. Tableau 1.2 et Figure 1.7). Il y a aussi des agrégats géants d’IDPs
(50-500 pm qui représentent 10-20% des IDPs collectés) (en anglais : cluster IDPs) (Bradley,
2005).

20KU %9468 9136

Figure 1.7. Micrographies en électrons secondaires (a-c) et optique (d). (a) IDP chondritique poreuse
anhydre (CP IDP — Chondritic Porous Interplanetary Dust Particle). (b) IDP chondritique lisse hydratée (en
anglais : Chondritic Smooth — CS). (c) Grain de forstérite avec du matériel chondritique. (d) Micrographie en
lumiére transmise d’un agrégat géant d’IDPs (en anglais : cluster IDPs) (d'aprés Bradley, 2005).

Groupes morphologiques Caractéristiques Minéralogie
Porosité jusqu’a 70% iné
CP (chondritique poreuse) IDP sl ) ° Minéraux
Structure fragile anhydres
CF (chondritique compacte ou en Rares
anglais filled) IDP Similaires aux CP IDPs mais avec une faible porosité
CS (chondritique lisse ou en Objets compacts Mmer,aux
. hydratées et
anglais smooth) IDP Surfaces plates et/ou fibreuses anhydres

Minéraux réfractaires

Autres Cristaux d’olivine, de pyroxéne ou de sulfure de fer sur
lesquels du matériel a grain fin est collé

Tableau 1.2. Classification et caractérisation morphologique des particules des poussicres
interplanétaires (IDPs) collectées dans la stratospheére terrestre (Bradley, 2005).

1.3.2.2.  Micrométéorites (MMs) collectées a la surface terrestre
Les micrométéorites (MMs) sont des poussi¢res extraterrestres de tailles comprises

entre ~ 30 um et ~ 500 um qui ont survécu a I’entrée atmosphérique et sont collectées a la
surface de la Terre. Elles sont collectées dans les régions de la surface de la Terre ou
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'abondance des particules terrestres est faible. Par ordre chronologique, les différents endroits
ou les micrométéorites ont été collectées sont :

o des sédiments marins de grande profondeur (depuis 1873 par D’expédition
Challenger) (e.g. Maurette, 2006b)

o des lacs glaciaires au Groenland (Maurette et al., 1986 ; Maurette ef al., 1987)

o en Antarctique dans la glace, la neige et a la surface des montagnes
Transantarctiques (Maurette et al., 1991; Maurette et al., 1994 ; Taylor et al., 1998;
Yada and Kojima, 2000 ; Nakamura et al., 2001; Taylor and Lever, 2001 ; Duprat et
al., 2007).

Les expéditions polaires a partir de années 1980 ont été initiées par Michel Maurette
(1984 et 1987) au pdle Nord pour collecter les micrométéorites dans les sédiments des lacs
bleus au Groenland (Maurette et al., 1986 ; Maurette et al., 1987). Des micrométéorites non
fondues y ont été récoltées pour la premicre fois (Figure 1.8). Les micrométéorites sont
collectées dans une boue appelée cryoconite”. Cependant, les particules sont altérées & cause
de leur exposition a I’eau et a la contamination biologique. Les collectes antarctiques débutent
au Cap Prudhomme en 1987 puis, a partir de 2000 au Dome C.

i/

Figure 1.8. Chronologie des endroits ou les micrométéorites ont été collectées a la surface de la Terre
depuis 1984 au Groenland et depuis 1987 jusqu’a présent en Antarctique. Les images en haut a droite montrent
le site groenlandais de collecte de micrométéorites et Michel Maurette, pionnier des collectes des
micrométéorites. En bas, de gauche a droite : une poche d’eau sur les champs de glace bleue de Cap Prudhomme
(1998) et une tranchée dans la neige a Dome C (2002) pour extraction des micrométéorites CONCORDIA.

* . . I . . \ . Y

Cryoconite — sorte de boue riche en matiére organique qui se trouve a la surface des glaciers et qui a
cause de leur couleur noire s’échauffent au soleil et produisent des trous. On la trouve aussi en grande quantité
au fond des lacs bleus.
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1.3.2.2.1. Les collectes au Péle Sud — Antarctique

“- How do you find a needle in a haystack?
- You burn down the haystack!”

Les collectes des micrométéorites antarctiques (MMAs) débutent & Cap Prudhomme en
1987, et se poursuivent en 1991, 1994, et 1998. L'équipe du CSNSM s’installe a environ 2 km
de la cote Antarctique ou des micrométéorites de taille importante (25-500 um) sont
récupérées en filtrant I’eau de la glace fondue (Maurette et al., 1991). Dans ces collectes,
environ 20% des grains sont extraterrestres (cf. aussi Kurat et al., 1994 ; Engrand and
Maurette, 1998).

Depuis 1995, les micrométéorites sont également collectées en Antarctique par des
équipes américaine, japonaise et italienne en utilisant différents modes et lieux (Taylor ef al.,
1998; Yada and Kojima, 2000 ; Nakamura et al., 2001; Taylor and Lever, 2001).

Depuis les années 2000, 1'équipe du CSNSM a débuté un programme de collecte dans le
centre de l'Antarctique, prés de la station franco-italienne CONCORDIA a Dome C, pour
récolter des particules de poussiére dans la neige (Duprat et al., 2007). Dome C est situé a
75°06°S, a 1100 km de la cote Dumont d’Urville (France), et a 3233 m d’altitude. C’est un
endroit hostile ou il n’y a ni faune, ni flore. La station scientifique permanente CONCORDIA
a été construite par I’Institut Polaire Frangais (IPEV) et le Programme Italien de Recherche en
Antarctique (PNRA). Le site présente des conditions météorologiques caractérisées par de
faibles vitesses du vent, de trés faibles précipitations neigeuses et des basses températures
(-30°C en été et -80°C en hiver). L’intérét scientifique de cette région ne se limite pas a la
collecte de particules extraterrestres mais aussi pour les observations astronomiques, les
études géophysiques, les études du magnétisme terrestre, 1’observation de la couche d’ozone
etc.

Les micrométéorites de la collection CONCORDIA ont été extraites a Dome C de la
neige provenant de tranchées de ~4 m de profondeur (a partir de couches de neige de
1955-1970), pour éviter une possible contamination d'origine anthropique depuis le début de
la construction de la base CONCORDIA en 1999. La neige a été fondue dans des fondoirs
dédiés en acier inoxydable et l'eau a été filtrée sur un filtre en nylon avec une maille de
30 um, sans pompage mécanique (Duprat et al., 2007). Tous les échantillons trouvés sur le
filtre ont été triés a la main et analysés.

Tout type de collecte peut introduire des biais importants. Les micrométéorites
collectées a Cap Prudhomme sur la périphérie de la calotte glaciaire Antarctique sont parmi
les échantillons de poussiére les mieux préservés, mais ils ont tout de méme subi des
processus d’altération, comme des mécanismes de congélation-décongélation et de I'altération
aqueuse lorsque les températures redeviennent positives en été austral, des effets de pompage
lors de la collecte (entrainant la perte de grains friables, e.g. Duprat et al., 2003), et des
contaminations terrestres potentielles, par exemple par les aérosols marins. L'altération
aqueuse dans ce cas a été mise en évidence par 1’appauvrissement en Ca, S et Ni des
compositions chimiques globales (Kurat et al,, 1994 ; Engrand and Maurette, 1998),
provoquée par la dissolution de phases solubles comme les carbonates et les sulfures de fer
(Duprat et al., 2007). Ces biais sont considérablement réduits pour les micrométéorites de la
collection CONCORDIA car:
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o la procédure de collecte assure la préservation des grains trés friable;

o les micrométéorites sont protégées de la contamination terrestre car le lieu de
collecte est isolé des poussieres terrestres;

o les micrométéorites sont bien préservées de Il'altération terrestre grace aux
températures trés basses (absence d'eau liquide);

o un pré-tri n'est pas nécessaire avant l'analyse des particules puisque les
pourcentages des échantillons extraterrestres varient entre 57% et 89% (cf:
Chapitre 3)

La collection CONCORDIA est la moins contaminée de toutes les collections de
micrométéorites au niveau international. Pour la collection 2006, les échantillons ont été
rapportés sous azote sec jusqu’a la salle blanche du CSNSM.

Ce travail de these a été réalisé sur des micrométéorites collectées dans la neige, pres de
la station franco-italienne CONCORDIA a Déme C, en 2006.

1.3.2.2.2. Identification des micrométéorites

Les preuves de ’origine extraterrestre des micrométéorites peuvent étre donnée par les
analyses isotopiques, les mesures de nucléides cosmogéniques et de gaz rares (exposition au
rayonnement solaire dans 1'espace interplanétaire) (Raisbeck and Yiou, 1989 ; Olinger ef al.,
1990 ; Genge et al., 2008). Les critéres d'origine extraterrestre suivants ont été validés par des
mesures isotopiques (Olinger et al., 1990):

o la présence d’une coquille partielle et/ou totale de magnétite autour de la particule,
qui se forme a ’entrée atmosphérique (Figure 1.9) (Toppani and Libourel, 2001;
2003 ; Genge et al., 2008 )

o la présence de fer métallique riche en Ni et/ou de sulfures de fer

o une composition globale chondritique pour les éléments mineurs et majeurs dans le
cas d'une texture a grain fin.

Coquille partielle %
de magnétite

Figure 1.9. Micrographie en électrons rétrodiffusés d’une section polie d’une micrométéorite scoriacée
qui présente une coquille partielle de magnétite crée a I’entrée atmosphérique (DC02-03-01).

* r1 7 . r . . . .
Ces ¢léments se forment par réactions nucléaires lors d'interactions entre le rayonnement cosmique et la
matiére interplanétaire.
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Il existe d’autres caractéristiques moins déterminantes pour une origine extraterrestre
qui sont :

o des teneurs élevées en CaO, Cr,Os et basse en FeO des olivines, caractéristiques
extrémement rares dans les roches terrestres (Brearley and Jones, 1998)

o une surface vésiculée avec des parties fondues (pour les MMAs partiellement
fondues) (Genge, 2006)

o la morphologie arrondie des particules (pour les MMAs fondues

o leur texture externe

1.3.2.2.3. Classification des micrométéorites

La classification des micrométéorites est une taxonomie texturale qui s'appuie sur les
processus d’échauffement au cours de l'entrée atmosphérique (e.g. Genge et al., 2008). En
fonction du degré d’échauffement a D’entrée atmosphérique, les micrométéorites sont
groupées en : (i) non fondues, (ii) partiellement fondues et (iii) complétement fondues (cf-
Tableau 1.3 et Figure 1.10). Cette classification est appliquée aux objets trouvés dans les
collectes de Dome C (Dobrica et al., 2008; Dobrica et al., 2008; Dobrica et al., 2009b;
Dobrica et al., 2009c; Duprat et al., 2010).

Les modifications les plus importantes des micrométéorites dues au chauffage lors de
l'entrée atmosphérique sont : une perte des éléments volatils, la formation d'une coquille de
magnétite, la recristallisation d'olivines riches en fer et I'apparition d’une mésostase vitreuse
riche en fer (Toppani and Libourel, 2001). Pourtant, environ 1% des micrométéorites
contiennent encore des phyllosilicates, ce qui implique qu’elles n’ont pu étre chauffées au-
dessus de quelques centaines de degrés pour plus de quelques secondes (Noguchi et al.,
2002). D’autres micrométéorites présentent des teneurs en ¢éléments volatils (par exemple
le S) compatibles avec la composition CI, montrant donc une faible altération lors de 1'entrée
atmosphérique (Duprat et al., 2007 ; Engrand et al., 2007).

Les micrométéorites non fondues se divisent en quatre classes en fonction de leur
texture, la taille des grains et de leurs compositions (Figure 1.10):

a grains fins poreuses (en anglais: Fine-grained Fluffy — FgF) ;

a grains fins compactes (en anglais: Fine-grained Compact — FgC)

cristallines (Xtal, ou en anglais : Coarse-Grained — Cg)

ultracarbonées (en anglais: Ultracarbonaceous Antarctic Micrometeorite —
UCAMM)

Les micrométéorites a grain fin sont caractérisées par la présence de minéraux de taille
inférieure au micron. Elles peuvent étre soit trés poreuses (Figure 1.10, a ; semblables aux CP
IDPs), soit compactes (Figure 1.10, b). Leur composition globale est chondritique, dans la
gamme des matrices des météorites de type CI, CM et CR, pour la plupart des éléments
majeurs et mineurs (Kurat et al, 1994; Genge et al, 1997). Les FgF n'avaient pas été
observées précédemment dans les collections de Cap Prudhomme.

O O O O

Les micrométéorites cristallines sont dominées par les silicates anhydres avec des tailles
de grains supérieures au micron, souvent dans une mésostase vitreuse (Figure 1.10, d).

Les micrométéorites ultracarbonées sont une nouvelle famille d'échantillons, elles ont
été pour la premicére fois briévement décrites par Nakamura (2005). Nous en avons découvert
dans les collectes de Dome C de 2002 et 2006 (Dobrica et al., 2008; Dobrica et al., 2009a;
Dobrica et al., 2009; Dobrica et al., 2009b; Dobrica et al., 2009¢; Dobrica et al., 2010; Duprat
etal.,2010).
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Degré du chauffage Classe Abréviation Bréve description
A grain fin poreuse Amas trés poreux de minéraux de taille
£ p FgF > por .
(en anglais: Fine- inférieure au micron.
Non fondu ) . "
grained fluffy) Correspondent aux CP IDPs
Composition chondritique
A grain fin - compacte Amas compact des minéraux de taille
& p FgC pa )
(en anglais: Fine- inférieure au micron.
grained compact) Composition chondritique
Silicates anhydres avec des tailles de grains
x y g
. . Xtal**/Cg supérieures au micron, souvent dans une
Cristalline P . .
mésostase vitreuse.
Composition variable en fonction de la
minéralogie
Dominées par la matiére carbonée.
Ultracarbonée UCAMM Composition chondritique des agrégats
minéraux contenus dans la matiére carbonée
Surface vésiculée
Partiellement fondu Scorie Sc Coquille partielle ou compléte de magnétite
Présence de minéraux reliques et de verres
silicatés interstitiels
Texture et composition chimique préexistante
. , . artiellement ou totalement perdues lors de
Complétement fondu  Sphérules cosmiques CS P P

I’entrée atmosphérique. Présence possible de
minéraux reliques réfractaires (Forstérite...)

Tableau 1.3. Classification texturale des micrométéorites adaptée d’aprés Genge et al. (2008). *CP IDPs
— Chondritic Porous Interplanetary Dust Particles ; **Xtal — micrométéorite cristalline (ou Coarse-Grained —

Figure 1.10. Micrographies électroniques en électrons rétrodiffusés de sections polies (a-e) et de la
surface externe (f) de micrométéorites collectées a Dome C : (a) FgF — a grain fin poreuse, DC06-09A-7 ; (b)
FgC — a grain fin compact, DC06-09A-13 ; (c) UCAMM - ultracarbonée, DC06-09-119; (d) Xtal — cristalline,
DCO06-09-77; (e) Sc — scorie, DC06-09A-1; et (f) CS — sphérule cosmique, DC06-07-403.
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Les particules partiellement fondues a 1’entrée atmosphérique sont des scories (Sc)
(Figure 1.10, e). Ces micrométéorites sont caractérisées par une texture vésiculée due a la
perte d'éléments volatils. Elles présentent souvent une coquille de magnétite bien formée,
contiennent généralement des minéraux reliques et du verre silicaté interstitiel aux joints de
grains.

Les micrométéorites completement fondues lors de 1’entrée atmosphérique sont des
sphérules cosmiques (CS) (Figure 1.10, f). Elles ont perdu leur texture, et leur composition
chimique a été sensiblement modifi¢e. En fonction de leur composition et de leur minéralogie
elles sont divisées en plusieurs sous-types (cf. Genge et al., 2008 pour plus de détails).

1.3.3. Echantillons cométaires: retour de la mission spatiale Stardust

L'idée de collecter des poussieres cométaires a ¢été initiée dans les années 1980 par
Donald Brownlee (Université de Washington, Seattle) et Peter Tsou (Jet Propulsion
Laboratory, Pasadena). La mission, appelée Stardust, commence en 1994. Son objectif est le
retour des premiers échantillons cométaires. L’aspect le plus difficile de la mission a été de
trouver un moyen de collecter des particules cométaires de fagon la moins destructive
possible. Pour cela, un aérogel de silice, caractérisé par une trés faible densité (0,05 g.cm™), a
été choisi comme collecteur.

Le 7 février 1999, la sonde est lancée par la NASA vers la cométe 81P/Wild 2 (Wild 2
dans le texte ci-apres). Le 2 janvier 2004, elle traverse la queue de poussieres de la comeéte
Wild 2 et picge des particules de poussicre. Le 15 janvier 2006, la capsule entre dans
'atmosphere terrestre et atterrit avec succes sur le sol du désert de 1'Utah (Figure 1.11).

14fév. 2011

Lancement de la Poussieres de cometes La capsule atterri avec succés Les particules cométaires Stardust explorera
sonde Stardust collectées par Stardust Wild 2 dans le désert de I'Utah dans I'aérogel la cométe 9P/Tempel

Figure 1.11. Chronologie de la mission Stardust (d'aprés http://stardust.jpl.nasa.gov). La sonde

Stardust explorera le 14 février 2011 la comeéte 9P/Tempel (ou Tempel 1), comete déja étudiée par la mission
Deep Impact (NASA).

Les échantillons cométaires de la mission Stardust ont été partiellement détruits en
raison de leur capture & grande vitesse (6,1 km.s™) dans I'aérogel de silice et sur les feuilles
d'aluminium (c¢f. Brownlee et al., 2006). Les particules ont subi des températures élevées,
jusqu'a plusieurs milliers de degrés. Des études minéralogiques sur la diffusion de MgO et
Si0, montrent que les particules les plus transformées ont subi des conditions d'échauffement
séveres (~ 1800°C pendant 0,1 ms, Roskosz et al., 2008). Ces durées sont 100 a 1000 fois
supérieures a ce que suggéraient les expériences de laboratoire réalisées sur des analogues
(~2500°C/um pres de la surface d’un échantillon de >4 pm, pour une durée de chauffage
d'environ 0,1-1,8 ps, Noguchi et al., 2007). Dans ces conditions, les matériaux friables a grain
fin submicrométrique ont probablement été détruits (Roskosz et al., 2008).

Les particules de la comete Wild 2 sont classées en deux groupes: les silicates
cristallins ou amorphes (Nakamura et al., 2008b). Ce dernier groupe présente des similitudes
avec la texture des micrométéorites partiellement fondus (MMAs scoriacées), et contient une
grande proportion d'aérogel fondu mélangé avec la mati¢re cométaire.
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Les résultats les plus importants de cette mission spatiale sont discutés dans le
Chapitre 3 en comparaison avec les micrométéorites. Ils sont brievement résumés ici :

composition globale chondritique des échantillons de Wild 2;

échantillons non équilibrés;

présence de chondres et de CAls;

présence d’une large gamme de phases cristallines, avec les olivines, les pyroxenes

et les sulfures de fer comme minéraux les plus abondants; quelques rares alliages

Fe-Ni sont observés;

absence ou faible abondance de phases hydratées;

présence de rares carbonates de calcium;

o présence de phases amorphes, difficile a dissocier de 'aérogel fondu mélangé a du
matériau cométaire;

o faible abondance de matiére carbonée, peut-étre détruite lors de la collecte des
¢chantillons;

o faible abondance de grains interstellaires.

O O O O

o O

1.3.4. Astromatériaux dans les corps non différenciés

Il y a aujourd’hui plus de 4 000 minéraux acceptés par la “Commission on New
Minerals, Nomenclature and Classification (CNMNC)” de I’International Mineralogical
Association - IMA), et seulement ~ 280 minéraux sont connus dans les météorites (Rubin,
1997) (cf. Annexe B pour plus d'informations sur la description des minéraux).

Les astromatériaux qui composent aujourd’hui les objets les plus primitifs du systéme
solaire peuvent étre classés en différentes catégories (par abondance décroissante):

o minéraux anhydres et hydratés
minéraux réfractaires

silicates amorphes

matiere carbonée

grains présolaires

O O O O

- Minéraux anhydres : Parmi les minéraux trouvés dans la matiére primitive du systéme
solaire, quatre d'entre eux se distinguent comme les plus abondants et les plus importants dans
les météorites peu évoluées : I’olivine [(Mg,Fe),Si0O4], le pyroxeéne [(Mg,Fe),Si20¢], les
sulfures de fer, et les alliages Fe-Ni. L'olivine et le pyroxéne constituent des solutions solides
entre les deux constituants purs riches en Mg et Fe — forstérite-fayalite et enstatite-ferrosilite,
respectivement. Les pyroxeénes peuvent également contenir des quantités variables de
calcium. Les sulfures principaux sont des sulfures de fer : la troilite” (FeS), la pyrrhotite
(Fe1xSx) et la pentlandite [(Fe,Ni)oSg]. Les alliages Fe-Ni sont principalement la kamacite
(< 5% Ni) et la taenite (> 5% Ni).

- Les minéraux hydratés sont généralement interprétés comme étant des phases formées
par des processus secondaires d’altération aqueuse sur le corps parent des météorites. Ils sont
présents dans différentes proportions dans tous les groupes de chondrites, a I'exception des
chondrites a enstatite. Cette altération est généralement indiquée par la présence de
phyllosilicates hydratés (principalement des serpentines et des smectites), souvent associés
aux carbonates, aux sulfates, aux oxydes de fer (magnétite) et aux sulfures secondaires

eme

* 7. . A . . . g . ,
Le terme troilite vient du nom d’un prétre italien, Domenico Troili qui a vécu au XVIII
s’est beaucoup intéressé aux météorites.

siecle et qui



Chapitre 1. Le systéme solaire vu par la matiére extraterrestre 28

(pentlandite). De petites quantités de silicates hydratés auraient également pu étre observées
dans la mati¢re cométaire (Lisse et al., 2006).

- Minéraux réfractaires (phases riches en Ca, Al, Mg + Ti): ce sont les premicres
phases formées dans le systéme solaire primitif. Ils composent les CAls : I’hibonite
(CaAl;TipsMgos019), la pérovskite (CaTiO3), le diopside (CaMgSi,0g), le corindon (Al,O3),
le spinelle (MgALOy), la mélilite [(Ca,Na)(ALMg,Fe)[(Al,Si)SiO]] et 1’anorthite
(CaAlzsi208).

- Les silicates amorphes sont les principales phases observées dans le milieu
interstellaire diffus. En conséquence ces phases caractérisent aussi le nuage moléculaire
duquel notre systeme solaire s'est formé. L’abondance de silicates cristallins est contrainte a
moins de 0,2% en masse dans le milieu interstellaire (Kemper et al, 2004). Cette
amorphisation pourrait étre induite par le rayonnement cosmique. Des phases amorphes sont
identifiées dans les IDPs, comme les GEMS (Glass with Embedded Metal and Sulfides), qui
pourraient étre des phases présolaires.

- Matiere carbonée: elle est identifiée dans les différents objets extraterrestres dans
diverses proportions:

les chondrites carbonées peuvent contenir jusqu'a 3-4 wt% de C (Alexander et al., 2007)

les chondrites ordinaires contiennent au maximum 0,4 wt% de C (Alexander et al., 2007)

les chondrites a enstatite contiennent au maximum 0,3 wt% de C (Alexander et al., 2007)

les IDPs peuvent contenir jusqu’a 45 wt% de C (Thomas et al., 1993).

les micrométéorites, a I’exception des micrométéorites ultracarbonées (cf- Chapitre 5)

contiennent des teneurs en C qui varient entre 0,2 wt% et 2,8 wt% (Maurette et al., 2000;

Matrajt et al., 2003 ). Les micrométéorites ultracarbonées contiennent jusqu'a ~ 64 wt%

de C (c¢f. Chapitre 5).

o les particules cométaires rapportées par la mission Stardust contiennent seulement de
faibles quantités de matiere carbonée, probablement détruite en grande partie lors de la
méthode de collecte des échantillons (Sandford et al., 2006; Glavin et al., 2008).

o des particules de matiere carbonée CHON (pour Carbone, Hydrogéne, Oxygene, Azote)

ont été détectées dans la poussiere de la queue de la comete 1P/Halley lors de son survol

par les missions VEGA et Giotto en 1986. Ces particules CHON représenteraient 22%

des particules de poussiére analysées dans la coméete 1P/Halley (Fomenkova et al., 1994).

0O O O O O

- Grains présolaires (graphite, diamant, carbure de silicium, corindon, silicates,
oxydes ?) ont été¢ découverts dans les météorites primitives au milieu des années 1980 (Zinner
et al., 1984), et plus récemment dans certaines poussieres cosmiques (Messenger et al., 2003).
Ces grains de tailles micro- ou nanométriques se sont probablement formés dans les
enveloppes d’étoiles évoluées du milieu interstellaire et dans les é&jectas d’explosions
stellaires. Leur origine stellaire est démontrée par leurs compositions isotopiques, qui sont tres
différentes de celles du systeéme solaire.

1.4. Informations apportées par les météorites sur la formation du systeme solaire
1.4.1. Minéralogie des météorites : séquence de condensation

Les premicres études des propriétés physico-chimiques du matériel a partir duquel les
planétes se sont formées ont été menées par Urey dans les années 1950 (e.g. Larimer, 1973).

La composition et la minéralogie des objets primitifs (avant leur accrétion dans un corps
parent) sont compréhensibles dans le cadre d’un refroidissement d’un disque circumstellaire
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gazeux. Lorsque la température d’un gaz de composition solaire (a I’exception des ¢léments
volatils) diminue, les éléments se condensent en fonction de leur volatilité dans un intervalle
de température limité (Figure 1.12). Au-dessus de 1600 K, les premiers solides qui
condensent sont les oxydes de Ca, Al, et Ti comme le corindon, I'hibonite, la grossite, la
gehlenite et la pérovskite (c¢f. Annexe B). Ces minéraux sont les constituants des inclusions
réfractaires (CAls) dans les météorites chondritiques. Les éléments réfractaires (€léments du
groupe du platine, Al, Ti, Zr, W, et la plupart des terres rares et des actinides) se condensent
¢galement dans cette gamme de températures, et sont abondants dans ces inclusions
réfractaires. De 1600 K a 1300 K, les éléments modérément réfractaires se condensent. Ce
sont les ¢léments constitutifs des chondres (Mg, Si, Cr, Fe, Ni). Ils sont présents sous forme
de silicates riches en Mg qui condensent en méme temps que les alliages Fe-Ni. Entre 1150 K
et 530 K, les ¢éléments chalcophiles et alcalins se condensent. Il est généralement admis que
les sulfures de fer dans le disque protoplanétaire sont des minéraux provenant de la
sulfuration du fer métallique et/ou des oxydes de fer par un gaz (H,S) (Zolensky and Thomas,
1995 ; Lauretta et al., 1998). Le processus de sulfuration a pu €tre un phénomene durable ou
épisodique.
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Temperature (K)

Metal, olivine, orthopyroxene

il Plagioclase, clinopyroxene
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Fraction condensed

Figure 1.12. Séquence de condensation d’un gaz qui a la composition de la photosphére solaire, a
I’exception des éléments volatils, montrant la fraction de matiére condensée dans le disque protoplanétaire dans
une gamme de températures données (Albarede, 2009). Aprés la formation des phases réfractaires (plagioclase et
clinopyroxéne, en violet foncé), les phases les plus abondantes des météorites (olivine, orthopyroxéne et alliage
Fe-Ni) sont rapidement éliminées du gaz du disque protoplanétaire (violet). Les phases qui contiennent des
¢léments alcalins et chalcophiles (en vert et rouge) se sont formées ensuite. Elles sont omniprésentes dans
presque tous les types de météorites.

Dans les régions internes du disque protoplanétaire, ou la température est supérieure a
1000 K, la chaleur n’entraine pas seulement la condensation des cristaux mais aussi un
changement d’état de la matiére conduisant a la transformation de silicates amorphes en
cristaux.

La composition globale des corps primitifs donne une indication sur leur formation dans
le systéme solaire. Les météorites chondritiques non équilibrées présentent des abondances
¢lémentaires qui sont proches de celles de la photosphére solaire. Leur abondance en éléments
modérément volatils est corrélée avec la température de condensation, ce qui suggeére un
appauvrissement progressif du gaz du disque protoplanétaire pendant la condensation.

A D’exception de certaines anomalies isotopiques qui ont pu &tre produites a partir de
processus locaux (par exemple, pour les isotopes de 1’oxygene et de I'hydrogéne), le gaz
initial et la poussiére du disque protoplanétaire semblent avoir été bien mélangés (Palme,
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2001), méme a de grandes distances radiales de 1’étoile. Les processus dynamiques
responsables de cette homogénéisation sont encore a préciser. La présence de minéraux
cristallins dans les matériaux cométaires (cf- section 1.3.3 et Chapitre 3) indique un transport
radial jusqu’a des distances importantes de 1’étoile qui peut étre expliqué théoriquement par
un disque protosolaire turbulent (Bockelée-Morvan et al., 2002), par transport visqueux
(Ciesla, 2009), et/ou par la présence de jets de matiére vers les régions externes (Shu et al.,
1996). Ces processus ont pu augmenter substantiellement la quantité de phases cristallines
dans les régions froides, externes, du disque (Wooden, 2008).

1.4.2. Contraintes isotopiques

Les variations isotopiques observées dans les matériaux extraterrestres sont des
empreintes du réservoir a partir duquel les échantillons se sont formés. Ces variations peuvent
étre attribuées a de nombreux processus ainsi qu’a des hétérogénéités dans le disque
protoplanétaire.

Les hétérogénéités isotopiques des éléments 1égers sont observées a toutes les échelles.
Les exemples les plus remarquables, sont les mesures des grains présolaires. Les variations
isotopiques observées dans ces grains micrométriques ou submicrométriques sont de un a
plusieurs ordres de grandeur, alors que dans les autres types d'échantillons les variations
isotopiques s'expriment généralement en pour mille. Ces phases présolaires ont acquis leurs
caractéristiques isotopiques avant que le systeme solaire se soit formé. Ils apportent de
précieuses informations pour les modeles stellaires. L'abondance de grains présolaires dans
les météorites est généralement de quelques dizaines de parties par million (ppm) (Zinner,
1997).

Parmi les variations isotopiques les plus importantes des objets extraterrestres sont
celles de I’oxygéne et de 1’hydrogeéne, que nous présentons brievement ci-dessous. Dans le
cadre de cette étude nous nous sommes principalement intéressés a la composition isotopique
de I’hydrogene de la matiére carbonée des UCAMMs (cf. Chapitre 5)

1.4.2.1.  Les isotopes de ’'oxygene

Les premicres observations montrant 1’existence d'hétérogénéités isotopiques dans le
systéme solaire primitif ont été faites par Clayton et collaborateurs dans les années 1970 par
l'analyse de la composition des trois isotopes stables de l'oxygeéne (‘°0, 70, '0O) des
météorites (Clayton et al., 1973). L’isotope de 1’oxygéne '°0 est ~ 500 fois plus abondant que
Iisotope '*O et ~2500 fois que I’oxygéne ''O. La référence est V-SMOW (noté ensuite
SMOW) et ses rapports en B0/°0 et en 0/°0 sont de 2,0052 x 107 et 3,8288 x 10,
respectivement (Baertschi, 1976 ; Fahey et al., 1987).

Tous les processus physiques et chimiques produisent des fractionnements isotopiques
dépendant de la masse. Dans le cas des isotopes de 1’oxygéne ces fractionnements définissent
une droite avec une pente de 0,52 dans le diagramme '’0/'°O versus '*0/'°0, appelée la droite
de fractionnement terrestre (en anglais : Terrestrial Fractionation Line - TFL) (Figure 1.13).
Certains minéraux anhydres de haute température présents dans les chondrites carbonées, en
particulier les minéraux des CAls (notamment dans Allende) n’ont pas cette tendance, mais

"Le fractionnement isotopique est un processus qui produit des variations de la composition isotopique
d’un élément pendant des réactions thermodynamiques, cinétiques et de diffusion.
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définissent une droite de pente ~ 1. Cette droite n'est pas une droite de fractionnement en
masse, mais une droite de mélange entre plusieurs pdles, dont I'origine fait toujours I’objet de
débats. Des mesures récentes de la composition isotopique du vent solaire grace a la mission
spatiale GENESIS montrent que la valeur primitive du systéme solaire se trouvait vers
8'%0 - 8'70 ~ -60%0 (McKeegan ef al., 2009).

Les différences de la composition isotopique globale en oxygéne des météorites
suggerent qu’elles se sont formées a partir de différents réservoirs isotopiques (Figure 1.13).
Quand, ou, et comment ces anomalies isotopiques ont été produites restent des questions
ouvertes (cf. Yurimoto et al., 2008). Les isotopes de 1'oxygeéne sont utilisés pour classer les
météorites et relient les météorites a leurs précurseurs (Clayton, 2005). Les chondrites
carbonées sont toutes situées en dessous de la droite de fractionnement terrestre a 1’exception
des chondrites de type CI. Les chondrites ordinaires se trouvent au-dessus de la TFL. Seules
les chondrites & enstatite sont sur la TFL, ce qui pourraient suggérer qu’elles sont
représentatives des corps a partir desquels la Terre se serait formée (e.g. Clayton, 2005).
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Figure 1.13. Variations des isotopes de 1’oxygene dans les météorites chondritiques (TF — Terrestrial
Fractionation line) (Clayton, 2005).

1.4.2.2.  Les isotopes de I’hydrogene

L’hydrogéne a deux isotopes stables: le protium (‘H) qui est le plus abondant
(~99,98%) et le deutérium (“H ou D) qui est beaucoup moins abondant (~0,015% en
moyenne ; de 0,0184% a 0,0082% de 1'hydrogene naturel) . La formation de ’hydrogéne (H
et D) a eu lieu pendant la nucléosynthése primordiale’ au cours de laquelle se sont formés les
premiers éléments. Depuis ce moment, le deutérium primordial a été transformé en *He au
cours des réactions thermonucléaires dans les étoiles, son abondance décroit donc au cours du

"La valeur de référence est le SMOW avec D/H = 155,76 x 10°. Dans le cas de petites variations

isotopiques de I'hydrogéne, il est plus pratique de manipuler des chiffres en pour mille,
oD = [((D/H)échantillon/(D/H)SMOW) - 1] x 1000.

La nucléosynthése primordiale est responsable de la formation quelques minutes aprés le Big Bang des
¢éléments chimiques les plus 1égers : hydrogene (H et D), hélium et lithium.
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temps dans la Galaxie. Les calculs d’astration” prédisent une destruction globale du D d’un
facteur 2 ou 3 depuis la naissance de la Galaxie. Ces calculs sont confirmés par des
observations astronomiques. La valeur de référence du rapport D/H du milieu interstellaire est
de 16 + 1 x 10 et celle du Big Bang (théorique) varie entre 20-50 x 10 (Robert, 2006).

La valeur originale du rapport D/H du systéme solaire ne peut donc pas étre déterminée
par des observations directes du Soleil, bien que des estimations puissent &tre faites en
fonction du rapport d'abondance de *He/*He dans le vent solaire. Des observations
astronomiques de l'hydrogene galactique suggérent une valeur moyenne protosolaire du
rapport D/H de ~20 x 10° (avec une incertitude de ~25%). Lors de leur formation, les
planétes joviennes (Jupiter et Saturne), ont capturé une quantité importante du gaz du disque
protoplanétaire, le rapport D/H de leurs atmospheres représente également la valeur
protosolaire : 20-30 x 10°° (Figure 1.14).

L’atmosphére des planétes externes du systéme solaire (Uranus et Neptune) présente
des rapports D/H supérieurs d’un facteur ~ 3 a la valeur protosolaire (e.g. Feuchtgruber et al.,
1999; McKeegan and Leshin, 2001 ). Cet enrichissement suggére une contribution de
matériaux riches en D des noyaux de ces planétes glacées. Les glaces y constituent une
fraction importante de leur masse par opposition aux planetes joviennes ou leur masse est
dominée par des enveloppes gazeuses.

A T'exception des planétes joviennes, les planctes du systéme solaire présentent des
enrichissements variables du rapport D/H par rapport a la valeur protosolaire. Les planétes
telluriques présentent les valeurs les plus élevées du rapport D/H. Les océans terrestres sont
enrichis en deutérium d'un facteur ~ 8 par rapport a la valeur protosolaire du rapport D/H
(McKeegan and Leshin, 2001). Les mécanismes responsables de ce fractionnement ne sont
pas encore complétement compris (e.g. Figure 1.14).

Des valeurs trés élevées du rapport D/H ont été observées dans les comeétes. La
composition isotopique de 1'hydrogene de la vapeur d'eau a été¢ déterminée avec une précision
d'environ 10% a 30% dans 4 cometes: 1P/Halley, C/1996 B2 (Hyakutake), C/1995 O1 (Hale-
Bopp) et C/1999 S4 (LINEAR) (Eberhardt et al., 1995 ; Bockelée-Morvan et al., 1998 ; Meier
et al., 1998b ; McKeegan and Leshin, 2001 ; Hutsemekers et al., 2008). Toutes les quatre ont
des valeurs de D/H d’approximativement 3 x 10™* ou 8D ~ 1000%o dans la vapeur d’eau. Les
mesures des molécules DCN/HCN dans la comete C/1995 O1 (Hale-Bopp) suggérent que les
especes organiques pourraient étre enrichies en deutérium d'environ un ordre de grandeur par
rapport a la molécule d’eau (D/H de HCN =23 + 0,8 x 10) (Meier et al., 1998b).

Les compositions isotopiques de I'hydrogéne de diverses composantes primitives
extraterrestres sont résumeées par Robert et al. (2000) (Tableau 1.4) et dans la Figure 1.14 par
McKeegan (2001).

La composition globale des isotopes de I’hydrogéne dans les météorites chondritiques
est relativement homogene comparée aux mesures faites dans leurs différentes composantes
(par exemple, la matrice, la mati¢re carbonée) qui, elles, révelent des variations en 6D de
~-500%0 a 6000%o suivant les composants. Renazzo (du groupe des CR) est la météorite
chondritique qui contient 1’enrichissement en deutérium le plus important en roche totale
(Figure 1.15).

* . . . . . r1r A
Astration — processus qui enrichit les galaxies en éléments lourds au cours du temps, grice aux
générations d’étoiles qui se succédent.
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Figure 1.14. Compositions isotopiques de 1'hydrogene de différents objets, matériaux et réservoirs du
systéme solaire et de la galaxie (McKeegan and Leshin, 2001). Les données sont résumées dans le Tableau 1.4
(d’aprés Robert et al., 2000).

La matiére carbonée des météorites peut étre séparée en deux composantes. Une
composante soluble, qui contient les acides aminés, les acides carboxyliques et d'autres
hydrocarbures, et une composante insoluble qui présente une structure complexe (Derenne et
al., 2005). Cette matiére organique insoluble (MOI) des météorites présente toujours de forts
enrichissements en D par rapport aux valeurs terrestres. La valeur globale 8D mesurée dans la
MOI de chondrites carbonées varie de ~ 1400%o0 a 3000%0. La maticre carbonée des
chondrites ordinaires non-équilibrées de type LL3 montre des valeurs encore plus élevées
(0D ~ 4000%o0 a 6000%o) (e.g. McKeegan and Leshin, 2001).

L'eau des minéraux tels que les phyllosilicates des météorites chondritiques montrent
¢galement de grandes variations isotopiques, avec des valeurs allant de dD ~ -400%o a 3700%o
(Robert et al., 1979 ; Deloule et al., 1998).
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Echantillon Espéce (D/H) x 10 Références

Disque protoplanétaire H, 21£5 (Geiss and Gloeckler, 1998)

Planétes gazeuses

—_
7
(98]
W

Saturne H, (Griffin et al., 1996)

(Feuchtgruber et al., 1999)

W
W

Uranus H,

Terrestre H,O 149+ 3 (Lécuyer et al., 1998)

Mars

o H,0 780 + 80 (Owen et al., 1988)
(atmospheére in situ)

Cometes

La cométe C/1995 O1

(Hale-Bopp) HCN 2300 + 400 (Meier et al., 1998a)

H,O et matiére
MMs carbonée 99-4600
(UCAMMs)

(Engrand ef al., 1999a ; Duprat et al., 2010)
(¢f- Chapitre 5)

CI H,0 141,3-202,5 (e.g. Robert, 2003)

cM H,0 126,4-310,0 (e.g. Robert, 2003)

CR H,0 236-263 (e.g. Robert, 2002; Robert, 2003)

oC H,0 165-390 (Robert, 2002)

Tableau 1.4. Compositions isotopiques de I’hydrogéne dans différents réservoirs du systéme solaire et de
la galaxie. D'aprés Robert et al. (2000), Engrand et al. (1999a) et Duprat et al., (2010). Pour les MMs, les seules
données disponibles concernant la matiére carbonée concernent les UCAMMs (cf. Chapitre 5).
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Les rapports D/H des chondrites carbonées apportent des informations sur les conditions
de synthése de I’eau, des molécules carbonées ainsi que sur l'origine de l'eau sur Terre
(Engrand et al., 1999a ; Maurette et al., 2000; Robert, 2006 ).

Les analyses de micrométéorites antarctiques montrent une gamme restreinte des
valeurs 6D de ~ -300%0 a 200%o dans 1’eau des silicates (Engrand et al., 1999a). Ces données
sont en accord avec le fait que les micrométéorites sont reliées aux chondrites carbonées qui
ont subi des processus d’altération aqueuse, qui montrent la méme gamme restreinte (Figure
1.15). Les analyses du rapport D/H des micrométéorites ultracarbonées sont présentées dans
le Chapitre 5.

Les IDPs montrent aussi des variations du rapport D/H entre ~9 x 10 et ~8 x 107
(0D ~ -423%0 a ~ 50 000%0) (Messenger, 2000). La répartition des isotopes de I'hydrogene au
sein d'une seule particule de poussiere interplanétaire montre que les enrichissements en
deutérium sont généralement dans des régions que 1’on appelle des “hotspots” (Aléon et al.,
2001). Certaines valeurs du rapport D/H s’approchent de celles observées dans les nuages
moléculaires froids. Cette observation a été interprétée par la présence de matériaux
présolaires dans ces IDPs (Messenger, 2000). La présence de composantes avec différentes
compositions isotopiques suggere que ces échantillons contiennent une variété de matériaux
primitifs qui se sont formés a différentes distances héliocentriques dans le disque
protoplanétaire (Aléon et al., 2001).

25 - Earth [J CLCM.CV Chondrites

B CR Chondrites

120 145 170 195 220 270 320
D/H (x 10-9)

Figure 1.15. Distribution du rapport D/H dans les chondrites carbonées (nombre total de mesures — 106)
(d’aprés Robert, 2003).

Les enrichissements isotopiques en deutérium peuvent étre expliqués par des réactions
chimiques qui ont des taux de réactions plus importantes pour le D que pour le H. Le rapport
D/H dans le H, (ou H) du milieu interstellaire représente I’abondance isotopique universelle
du milieu interstellaire. Les molécules enrichies en D représentent une infime partie du H
total (Robert, 2006).

Dans I’espace, les réactions d’échanges isotopiques peuvent se produire dans trois
environnements:

o le disque protoplanétaire par un échange isotopique thermique entre I’hydrogene
moléculaire et les composés qui contiennent du H ;
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o le milieu interstellaire dense a T < 50 K par des échanges isotopiques entre les
especes ionisées et les molécules ;

o les nuages interstellaires denses a des températures intermédiaires (T < 200 K), par
échange isotopique entre les radicaux’ (H ou D) et les molécules neutres (Robert,
2006).

L’interprétation des variations isotopiques de I’hydrogeéne peut se faire a deux échelles :

o a D’échelle globale du systéme solaire en expliquant les enrichissements en
deutérium par rapport a la valeur protosolaire (D/H =25 + 5 x 10%)
o al’échelle de I’objet (e.g. Robert, 2003).

L’origine des enrichissements en deutérium des chondrites par rapport a la valeur
protosolaire est fondée sur 1’analogie avec les observations astrophysiques des nuages
moléculaires froids du MIS. Ces régions de la galaxie ont une basse densité (10-100 atomes
d’H par cm’), des températures de 10-30 K et contiennent de nombreuses molécules
carbonées. Ces molécules sont enrichies en deutérium d'un facteur qui peut aller jusqu’a 5000
(avec une valeur moyenne de 2000) par rapport a la valeur de I'hydrogéne du milieu
interstellaire (D/H ~ 16 + 1 x 10°°) (Tableau 1.4) (McCullough, 1992; Linsky et al., 1993).

A cause de son enrichissement systématique en deutérium, une origine interstellaire a
été proposée pour la MOI des météorites (Yang and Epstein, 1983). Pourtant, le rapport D/H
dans la MOI reste nettement inférieur a celui mesuré dans les molécules carbonées
couramment observées dans le milieu interstellaire (MIS, D/H ~ 10%) (Robert, 2002). Deux
interprétations ont été proposées pour expliquer cette différence.

o Il est possible que les composés les plus riches en deutérium aient des rapports D/H
comparables a ceux observés dans le milieu interstellaire mais ils sont
suffisamment dilués pour empécher leur détection directe. L'analyse de la MOI par
pyrolyse progressive révele en effet une grande hétérogénéité isotopique, le rapport
D/H global représente donc un mélange de divers composants enrichis en deutérium
a différents degrés.

o Une deuxiéme possibilité serait que la MOI soit formée dans le milieu interstellaire,
mais a des températures plus élevées (120 K) que les températures canoniques
(10-20 K). L'enrichissement en deutérium diminue de fagon proportionnelle a la
température de formation de la MOI.

Enfin, Remusat et al. (2006) proposent que la MOI apres sa synthése ait été transportée
dans les régions du disque protosolaire ou les conditions physiques sont comparables a celles
du milieu interstellaire. Dans ce milieu froid, ionisé, ou des réactions ions-molécules peuvent
avoir lieu, la MOI aurait également pu acquérir son enrichissement en deutérium.

Alexander et al. (2007) proposent que les corps parents des chondrites carbonées aient
initialement accrété une MOI de méme composition isotopique. La diversité des compositions
isotopiques actuelles de ces objets serait alors due a des processus d'altération secondaire sur
le corps parent. Pourtant, I’identification dans la météorite d'Orgueil (météorite ayant été
totalement altérée par I'eau) d’un “hotspot” isotopique en deutérium (Remusat et al., 2010),
montre:

o que les météorites de type CI ne sont pas des météorites de type CM ayant subi plus
d’altération

"Radical — assemblage d’atomes qui contient un ou plusieurs électrons non apparié(s).
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o que la MOI des météorites de type CI et CM provient plutdt de sources différentes

et que leur composition isotopique de I'hydrogéne ne résulte pas de différents
degrés d’altération aqueuse

Remusat et al. (2010) suggerent donc que les chondrites carbonées n’ont pas accrété une
population de précurseurs carbonées isotopiquement homogéne mais un mélange hétérogene.
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2. Outils et méthodes

“Give me a lever long enough and a fulcrum
on which to place it, and I shall move the world.”
Archimedes

L’analyse des micrométéorites est réalisée en étudiant ’interaction de la lumicre, des
¢lectrons et des ions avec la matiére. La premicre partie du chapitre présente la préparation
des échantillons requise pour pouvoir les observer par les différentes techniques employées.
Puis les sous-chapitres suivants décrivent les techniques utilisées et leurs principes
(microscopie a balayage et microsonde électronique, spectroscopie Raman, microscopie
¢lectronique en transmission et sonde ionique - NanoSIMS).

2.1. Préparation des échantillons

2.1.1. Des filtres antarctiques a la premiere visualisation (microscopie
électronique a balayage et microsonde électronique)

Les micrométéorites sont rapportées d’Antarctique sur des filtres nylon d'ouverture
~ 30 um (Figure 2.1, a). Une fois arrivés au laboratoire, les échantillons sont triés dans la salle
blanche” sous une hotte a flux laminaire vertical. Toutes les particules sont prélevées en
fonction de leur taille et placées dans des plaques en verre de 12 alvéoles. Chaque alvéole
recoit un grain (Figure 2.1, b). L’extraction se réalise avec des pinceaux a poils blancs (en
nylon) humidifiés, pour ne pas perdre le grain pendant le transport entre le filtre et la plaque
(Figure 2.1, ¢). Les plaques sont numérotées afin de référencer les grains qu’elles contiennent
(ex. PL 07-08-20; PL — plaque, 07 — année, 08 — no du filtre, 20 — la vingtiéme plaque réalisée
en 2007). Chaque particule est ensuite photographiée, puis fragmentée a I’aide d'une pointe de
scalpel, afin de pouvoir réaliser différents types d’analyses et de conserver un témoin de la
méme particule. Seules les sphérules cosmiques ne sont pas fragmentées. Au final, sur le
filtre, ne vont rester que des pollutions telles que des fibres, des fragments de plastique ou de
métal.

La caractérisation des échantillons s’effectue au début au microscope électronique a
balayage (MEB ou en anglais : Scanning Electron Microscopy — SEM). Pour cela, le plus
petit fragment de chaque échantillon est placé sur un stub (rondelle d’aluminium mesurant un
pouce de diameétre) recouverte d'une pastille autocollante double-face conductrice (Figure 2.1,
d). Cette technique est employée pour faciliter le transport de particules jusqu’au microscope
qui se trouve dans un autre laboratoire. On choisit le plus petit fragment de chaque échantillon
car une fois posé sur un stub, il est difficile de le récupérer pour 1’analyser avec d’autres
techniques. Les particules sur le stub sont numérotées (ex. ST 07-14-09; ST — stub, 07 —
année, 14 — le quatorzieme stub réalisé en 2007 et 09 — numéro de la particule en fonction de

"Salle blanche — piéce ou la concentration de particules terrestres est controlée dans le but d’éviter la
contamination des particules extraterrestre. La salle blanche du CSNSM est de classe 10 000, et de classe 100
sous la hotte a flux laminaire.
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la position sur le stub) et la correspondance avec les autres fragments de la méme particule
restant dans la plaque de provenance est mémorisée dans un fichier.

@]

Figure 2.1. (a) Filtre dont les micrométéorites vont étre extraites. (b) Plaque a 12 alvéoles dans lesquelles
les particules vont étre fragmentées et stockées. (¢) Outils avec lesquels les micrométéorites vont étre extraites et
fragmentées (de gauche a droite pinceau, pince, scalpel). (d) Stub vide (haut) et stub avec des micrométéorites
collées sur une pastille autocollante double-face en carbone (en bas).

Avant d’observer les échantillons au MEB, ils sont métallisés au carbone pour les
rendre conducteurs. Cette procédure est nécessaire car l'interaction électron/matiére conduit a
des effets d’accumulation de charges a la surface de 1’échantillon si celle-ci n’est pas
conductrice. Dans le cas d'un isolant leur accumulation déforme le faisceau d'électrons et
modifie son énergie. Le principe du MEB est décrit plus bas (cf. section 2.3)

Une fois caractérisées au MEB, les particules sont ensuite préparées pour étre analysées
a la microsonde électronique. Cette technique exige une surface parfaitement plane pour
réaliser des mesures quantitatives. Les échantillons du stub sont donc enrobés dans une résine
époxy (EMBed-812 — ¢f- Annexe D) et passent par une étape de polissage (disques abrasifs de
granulométries 12, 6, 3 et 0,25 um). Ces techniques ont été utilisées en particulier pour les
analyses décrites dans le Chapitre 3.

2.1.2. Pour la spectrométrie Raman

Aucune préparation n’a été nécessaire pour les mesures Raman. Les observations ont été
réalisées sur la surface extérieure de micrométéorites posées chacune dans une alvéole d'une
lames de verre. Les résultats obtenus sont décrits dans le Chapitre 4.

2.1.3. Pour la microscopie électronique en transmission

Les échantillons doivent étre ultra-minces pour qu’ils soient transparents aux électrons
et qu’ils puissent étre observés par microscopie €lectronique en transmission (MET, ou TEM
en anglais pour Transmission Electron Microscopy). L’épaisseur maximum pour conserver
cette transparence dépend de 1’énergie du faisceau d’électron et de la moyenne du numéro
atomique (Z) de I’échantillon. Pour la haute résolution (HR), I’épaisseur des échantillons doit
étre entre 50 nm et 10 nm. Pour les deux types de microscopie électronique en transmission
utilisées ici (MET-HR et MET analytique, cf. section 2.3), les échantillons ont été préparés de
deux fagons différentes : par broyage pour la haute résolution, et par ultramicrotomie pour le



Chapitre 2. Outils et méthodes 42

MET analytique. Les deux méthodes présentent des avantages et inconvénients dus a la
préparation mécanique des échantillons.

Le broyage est effectué a sec entre deux lames de verre propres. La poudre fine est mise
en suspension dans quelques gouttes d’alcool, puis récupérée a ’aide d’une seringue. Le
liquide est ensuite déposé sur une grille de MET en cuivre recouverte d'une membrane de
carbone amorphe percée de trous. Grace a l'intensité des forces de tension superficielle, cette
poudre reste attachée a la membrane de facon stable méme sous vide. Cette technique a
l'inconvénient de faire perdre |’organisation microstructurale a grande échelle de
I’échantillon. L’avantage est de retrouver parmi les petits fragments, des particules qui vont
avoir une épaisseur variable, et méme inférieure a 50 nm.

L’ultramicrotomie permet d’obtenir de coupes ultraminces d’épaisseur constante (50-80
nm pour nos échantillons). La découpe se réalise avec un couteau en diamant, a température
ambiante. Dans le cas d'échantillons rocheux, cette technique doit étre appliquée sur de petits
¢chantillons (<30 um). Nous avons utilisé 1’ultramicrotome Leica Ultracut (UCT) qui est
constitué¢ d’un ensemble support-couteau et d’un porte échantillon posés sur une table anti-
vibration. Le couteau orientable dans trois directions. Il est en diamant avec des angles d’aréte
de 35° ou de 45°. L angle est choisi en fonction de la dureté de 1’échantillon : il faut réduire
I’angle pour les échantillons fragiles et mous (exemple UCAMM, cf. Chapitre 5).
L’échantillon est monté sur un bras mobile. Ce bras se déplace verticalement et avance
réguliérement par rapport a I’aréte du couteau. La vitesse de coupe est variable (1-12 mm.s™).
Plus on coupe vite, plus on garde de la matic¢re au centre de la coupe, mais il faut aussi tenir
compte des limites du couteau (1 mm.s”' est recommandé). Ce dispositif est muni d’un
systtme d’avancée micrométrique et nanométrique, et de réglages fixant les positions
relatives du bloc, du couteau, de la vitesse de coupe et de 1’épaisseur. Toutes les opérations
sont suivies sous la loupe binoculaire (Figure 2.2).

Echantillon dans le
bloc époxy

, l cuve,du couteau
-y )0~

loupe binoculaire

Ruban des coupes minces

Figure 2.2. (a) Ultramicrotome Leica Ultracut UCT. (b) Echantillon monté sur le bras mobile et couteau
diamant. (¢) Grilles MET. d) Image en microscopie optique d’un ruban de coupes déposé sur une grille MET en
cuivre recouverte d'une membrane de carbone.

Des fragments des micrométéorites (5-20 um) sont enrobés dans la résine époxy (Spurr
Low Viscosity, c¢f. Annexe D). Le bloc cylindrique d’époxy va étre taillé en forme de
pyramide dont la pointe est tronquée pour obtenir la surface de coupe. Les conditions de
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coupe (vitesse, épaisseur, angle) ont été adaptées au type de matériel. Les coupes successives
constituent un ruban qui flotte a la surface de 1’eau contenue dans la cuve du couteau. Elles
sont généralement récupérées par capillarité et déposées sur une grille qui a comme support
une membrane de carbone a trous, ou une membrane continue. Cette technique a pour
avantage de préserver la structure globale de Il'échantillon et les associations de phases
minérales et carbonées, mais elle peut introduire des compressions du matériau, des
arrachements des zones les plus dures ou des déchirures le long de deux zones de dureté
différentes, et des déplacements de mati¢re. Les résultats sont présentés dans le Chapitre 5.

2.1.4.  Pour la sonde ionique (NanoSIMS)

Les analyses isotopiques ont été effectuées sur des fragments de micrométéorites
ultracarbonées (UCAMM, cf. section 1.3.2.2.3 et Chapitre 5) pressées sur des feuilles d'or.
Sur chaque feuille d'or, le fragment de micrométéorite a été entouré par quatre standards
utilisés pour corriger le fractionnement de masse instrumental du NanoSIMS : un kérogeéne de
type III (fourni par F. Robert & S. Derenne, KDIII — delta du Mahakam), une anthracite
(fourni par J. Aléon, Don HS), une amphibole (fournie par E. Deloule, Bamble) et une olivine
de San Carlos (Figure 2.3). Pour les mesures des isotopes de I’hydrogene et du carbone, nous
avons utilis¢ KD III, DonH8 et Bamble. Pour les mesures isotopiques de l'oxygéne nous
avons utilisé I’olivine de San Carlos.

Figure 2.3. (a) Image optique d’une feuille d’or sur laquelle les échantillons ont été écrasés. Au milieu
c’est une micrométéorite, entourée de deux standards KD III et Don H8, d’une amphibole (Bamble) et d’une
olivine (San Carlos). (b) Mosaique de micrographies électroniques en électrons rétrodiffusés de la feuille d’or.
(¢) Micrographie électronique en électrons secondaires d’une micrométéorite écrasée sur la feuille d’or.
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2.2. Spectroscopie Raman

2.2.1. Principe de [’effet Raman

La spectroscopie Raman est une technique basée sur la détection de photons diffusés
inélastiquement suite a [’interaction de [’échantillon avec un faisceau de lumicre
monochromatique. Cette technique donne des renseignements, a température ambiante, sur les
¢tats vibrationnels d’une molécule et permet de caractériser la composition moléculaire et la
structure d'un matériau. Elle est non destructive et nécessite une petite portion de matériau (de
I’ordre du micrométre cube).

Les photons incidents sont en grande partie transmis, réfléchis ou absorbés et une
fraction bien plus faible est diffusée :

o une partie de la lumiére est diffusée a la méme fréquence que la radiation incidente,
c’est la diffusion Rayleigh (diffusion élastique) (Figure 2.4)

o une partie infime des photons incidents est diffusée avec changement de fréquence,
c’est la diffusion Raman (diffusion inélastique)

La Figure 2.4 montre les deux mécanismes de diffusion Raman pour deux niveaux
d’énergie séparés par une énergie hv, ou h est la constante de Planck et v la fréquence. Si la
fréquence v-vy (vy fréquence d’un mode de vibration) du photon diffusé est inférieure a celle
du photon incident (v), il y a gain d’énergie vibrationnelle pour la molécule (et perte d’énergie
pour le photon) : on parle de raie Stokes. Si au contraire le photon incident est diffusé a une
fréquence v+vy, il y a perte d’énergie vibrationnelle pour la molécule (et gain d’énergie pour
le photon) : on parle de raie anti-Stokes.

S
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hv v hy hv hwv-v) |
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d) diffusion (e) diffusion () diffusion Raman
Rayleigh Raman Stokes anti-Stokes

Figure 2.4. Interaction entre un photon et la mati¢re caractérisée pas des niveaux d’énergie vibrationnelle.

Un spectre Raman présente ’intensit¢é Raman diffusée en fonction de la différence de
fréquence entre photon incident et photon diffusé : si ’on considére les raies Stokes, cette
différence est positive, et nulle dans le cas de la diffusion Rayleigh. En pratique, il faut
convertir cette différence de fréquence entre photon incident et photon diffusé en nombre
d’onde (Figure 2.5).

Le nombre d’onde V est défini par la relation suivante :

_ 1 v
V=—=—
A cC

avec V — nombre d’onde (cm™), A — longueur d’onde de la radiation (cm), v — fréquence
de la radiation (Hz) et ¢ — vitesse de la lumiére dans le vide.
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Rayleigh
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Figure 2.5. Correspondance entre fréquence et nombre d’onde.

Dans le cas des matériaux carbonés, tout photon est préalablement absorbé avant d’étre
diffusé : la spectrométrie est dite dans ce cas résonnante. Deux conséquences importantes :

o La premiere est I’augmentation de la section efficace de diffusion, ce qui fait que la
technique est trés sensible a la détection de composés carbonés. Dans les
micrométéorites étudiées, la matiére carbonée a été détectée dans une grande partie
des cas alors qu’aucun minéral ne 1'a été, bien que ceux-ci constituent plus de 95%
des particules.

o La seconde conséquence est 1’effet dit de dispersion : les spectres Raman dépendent
de la longueur d’onde excitatrice. Cet effet a été observé dans nos expériences du
fait de I’utilisation de deux longueurs d’ondes excitatrices (514 nm et 244 nm) (cf.
Chapitre 4).

Cette technique a été appliquée avec succes sur différents types de matiére carbonée
(graphite, kérogéne, diamant) dispersés dans des roches extraterrestres ou terrestres (e.g.
Wopenka and Pasteris, 1993; Quirico et al., 2009 ). Elle présente un nombre important
d'avantages :

o elle permet des réaliser des mesures a 1'échelle micrométrique et exige seulement
une tres petite quantité de matériel

o pour une excitation dans le visible, elle ne nécessite pas de séparation de la matiere
carbonée de sa matrice minérale par attaque acide

o il s’agit d’un outil non destructif, rapide et facile a mettre en ceuvre

2.2.2. Protocole expérimental

Les expériences Raman ont été effectuées au Laboratoire de Sciences de la Terre (LST,
ENS-Lyon, France), avec deux micro-spectroméetres Raman. Le premier est un modele
HR800 Labram (Horiba Jobin Yvon), équipé avec un laser Ar" Spectra Physics délivrant une
longueur d’onde A =514 nm. Le faisceau laser est focalisé avec un objectif 50x, formant un
spot approximativement circulaire de diamétre ~2-3 pm. La profondeur de pénétration du
laser dans le matériau est d'environ 200 nm. Le deuxiéme micro-spectrométre Raman est un
modele HR800 Labram (Horiba Jobin Yvon) congu pour le rayonnement UV. L'excitation a
244 nm est ici générée par doublage de fréquence & partir d’un laser A7 (Spectra Physics). Le
faisceau est focalisé par un objectif 40x formant un spot de diamétre 4-5 pm.
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La reproductibilit¢ des mesures de micro-spectroscopie Raman sur les matériaux
carbonés est un probléme crucial, en raison de la densité de photons élevée qui arrive a la
surface de I'échantillon. Afin de garantir la cohérence des mesures, les paramétres
expérimentaux doivent étre maintenus rigoureusement constants pendant la méme session de
mesure (Bonal ef al., 2006a). Ces paramétres sont : la puissance a la surface de 1'échantillon,
le temps d'acquisition et les conditions atmosphériques. La puissance du laser a la surface de
I'échantillon a été fixée a 300 uW, et le temps d'acquisition a 120 secondes. Les mesures ont
été réalisées sous une atmosphére inerte d’argon afin de limiter les processus de photo-
oxydation (Quirico et al., 2005b). Pour vérifier I'absence de dommages sur la matiére
carbonée, des séries de mesures résolues dans le temps ont été effectuées a la méme position.
Aucune évolution significative n’a été observée dans les spectres Raman mesurés. Les
mesures a 514 nm ont été effectuées sur les surfaces extérieures des fragments des
micrométéorites déposées sur des lames de verre, mais également sur des maticres carbonées
insolubles extraites de chondrites (cf. Chapitre 4). Les mesures a 244 nm n'ont été réalisées
que sur des échantillons de matiére organique insoluble de météorites et sur deux UCAMMs,
en raison de la plus faible sensibilité de cette configuration de mesure (Quirico et al., 2008).

2.2.3. Analyse des spectres Raman

Les bandes les plus intenses dans le spectre Raman d'un matériau carboné
polyaromatique sont les bandes du carbone du premier ordre, dites G (pour "graphite") et D
(pour "défaut") qui ont des pics autour de ~ 1600 cm” et ~ 1350 cm’, respectivement
(Tuinstra and Koenig, 1970). La bande G est attribuée au mode de symétrie Ez, qui
correspond aux mouvements relatifs des atomes de carbone de type sp” localisés soit dans des
cycles soit dans des chaines oléfiniques. La bande D est attribuée a un mode de symétrie A,
des cycles aromatiques (Ferrari and Robertson, 2000).

SR es

A) Ea, G Mode
B) A1y D breathing mode

Figure 2.6. Modes de symétrie des bandes Raman du 1 ordre G (gauche) et D (droite) de la matiére
carbonée.

Les spectres Raman a 514 nm présentant un rapport signal/bruit significatif ont été
sélectionnés. Leur fond de fluorescence a été soustrait en considérant une ligne de base
linéaire entre 700 cm™ et 2000 cm™, et l'intensité du signal a été normalisée. Les spectres
Raman ont été ensuite traités avec deux méthodes :

o La premiére consiste a ajuster les bandes D et G avec une Lorentzienne et un profil
Breit-Wigner-Fano (LBWF), respectivement (Bonal ef al., 2006a). Cet ajustement
permet d’obtenir les parametres spectraux suivants (les labels G et D désignant les
bandes G et D, respectivement): les positions au pic op et wg, le rapport des
intensités au pic Ip/lg et les largeurs a mi-hauteur FWHM-D et FWHM-G (Figure
2.7).

o La deuxiéme méthode appliquée aux spectres Raman est une Analyse en
Composantes Principales (ACP). Cette analyse statistique multivariée permet de
rendre compte de I’ensemble de la variation spectrale, et de 1’exprimer avec un
nombre réduit de parameétres en réduisant la dimensionnalit¢ du jeu de données
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initial. Elle a été appliquée avec succes a un ensemble de spectres de maticre
carbonée issue de chondrites métamorphisées (Quirico et al., 2009). L’ACP a été
utilisée ici pour sélectionner les traceurs spectraux issus de 1’ajustement LBWF les
plus appropriés pour rendre compte de la variation du signal spectral, & savoir
FWHM-G, og et Ip/lG.
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Figure 2.7. Spectre Raman de la matiére carbonée et ses paramétres spectraux : la position des bandes
(op, ®g), la largeur a mi-hauteur des bandes (FWHM-D, -G — Full Width at Half Maximum), les intensités des
bandes (Ip, Ig) (Bonal et al., 2006a).

2.3. Microscopies électroniques analytiques

Les microscopes ¢lectroniques utilisent un faisceau d'électrons pour “illuminer”
I’échantillon, avec des énergies de quelques dizaines de keV (MEB) ou de quelques centaines
de keV (MET). De par la petite longueur d’onde associée aux électrons, la résolution est bien
meilleure que celle d’un microscope optique. Le faisceau d'électrons qui balaye ou traverse
I’échantillon, interagit avec les atomes constituant 1’échantillon. Ces interactions produisent
différents signaux (en particulier des rayons X) qui sont ensuite analysés car ils contiennent la
signature de 1’atome ayant interagi avec les électrons incidents.

2.3.1. Microscope électronique a balayage

La microscopie électronique a balayage (MEB) est une technique standard qui permet
une visualisation rapide de 1'échantillon. Un faisceau d’¢lectrons primaires balaye la surface
observée, pénétre dans 1’échantillon et interagit avec la maticre, plus particuliérement avec les
¢lectrons des atomes du matériau. Ces interactions conduisent aux émissions
suivantes (Figure 2.8):

o Une émission électronique secondaire, de faible énergie (typiquement de I’ordre
de 10 eV) : celle-ci résulte de 1’¢jection d’électrons arrachés aux atomes par
ionisation.

o Une émission électronique rétrodiffusée, constituée d’électrons primaires qui,
apres avoir subi un certain nombre de chocs €lastiques avec les noyaux atomiques et
inélastiques avec les électrons orbitaux, ressortent de I’échantillon, avec une énergie
plus ou moins proche de I’énergie incidente en fonction de la masse moyenne des
atomes avec lesquels ils ont interagi.
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o Une émission d’électrons Auger, caractéristique d’un atome excité qui éjecte un
électron peu lié pour retourner sur son état fondamental.

o Une émission d’un rayonnement électromagnétique situé¢ dans le visible ou proche
du visible, phénoméne appelé¢ cathodoluminescence, dans le cas de phases
isolantes ou semi-conductrices.

o Une émission de photons X : sous l'action du faisceau incident, des électrons des
atomes de la cible passent sur des niveaux d'énergie plus élevée. La désexcitation de
I'atome (retour des électrons sur leurs niveaux d'origine) entraine I'émission d’un
photon X (cf. section 2.2.3 pour plus d’informations).
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Figure 2.8. Principales émissions électroniques et électromagnétiques dues aux interactions d’un faisceau
d’¢électrons avec un échantillon.

La résolution spatiale est différente pour les électrons secondaires, rétrodiffusés et pour
les photons X. Elle est en général limitée par les aberrations, mais est aussi liée a la dimension
de la zone d’ou provient le signal. Les électrons secondaires proviennent d’une zone
d’émission superficielle (quelque nm) et donc la résolution spatiale est limitée par la taille de
la sonde incidente (3 a 5 nm). La résolution spatiale diminue quand on passe aux électrons

rétrodiffusés qui proviennent d’une zone plus profonde (10* 2 10°nm’) et diminue encore
pour les photons X (de 1’ordre du pm’).

Le microscope électronique a balayage a été utilisé pour enregistrer des images (en
¢lectrons secondaires et rétrodiffusés) et pour caractériser la composition globale (qualitative)
des micrométéorites par spectroscopie X. Dans cette étude, nous avons utilisé les microscopes
¢lectroniques des services d'analyse de la Plateforme Analytique IDES (bat. 504, CAMPUS
Orsay 1'Université¢ Paris XI), et de la Centrale de Technologie Universitaire IEF/Minerve
(Orsay).
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2.3.2. Microscope électronique en transmission

Les observations MET ont été réalisées en utilisant trois microscopes : deux Tecnai
G2-20 (filament LaBg) a I'Université de Lille (UMET) et au CSNSM Orsay, et un Jeol 2011 a
'Université Paris VI Jussieu.

Dans le microscope é€lectronique en transmission, un échantillon en forme de lame
ultramince (typiquement 50-100 nm) est traversé par des é€lectrons d’énergie de 1’ordre de
200 keV dans cette étude. Les interactions entre les €lectrons et I’échantillon produisent une
image dont la résolution peut atteindre quelques Angstroms. L'image ne provient pas
seulement d'un contraste d'absorption mais surtout d’un contraste de diffraction (pour les
¢chantillons cristallins). En effet, lors de la traversée d’un échantillon cristallin les électrons
peuvent se trouver en condition de diffraction (loi de Bragg’). Les électrons concernés sont
ainsi déviés de leur trajectoire initiale, ceci en plusieurs faisceaux diffractés. L image est alors
formée de fagon sélective grace aux électrons transmis ou diffractés (cf. paragraphe suivant).
Cette image est projetée, grace a des lentilles électromagnétiques, sur un écran fluorescent,
une plaque photo ou un scintillateur couplé a une camera CCD.

Dans le cas d’un échantillon mince, des électrons incidents traversent 1’échantillon et
subissent, avec D’échantillon, des interactions élastiques. Dans ce cas les ¢électrons
interagissent essentiellement avec le noyau des atomes, ce qui entraine une diffusion
¢lastique, c’est-a-dire une déviation de 1’angle du faisceau d'électrons sans perte d'énergie.
Lors d’une interaction inélastique, 1’électron interagit avec le nuage électronique des atomes
du solide et perd une certaine quantité d’énergie transmise aux atomes qui se trouvent donc
momentanément dans un état excité. Pour le faisceau d'électrons, cela se traduit par une
déviation de faible angle, connue sous le nom de diffusion inélastique.

Dans les paragraphes qui suivent, nous allons détailler les modes d’imagerie (I’imagerie
conventionnelle, la diffraction électronique, le mode STEM) et la microanalyse X.

s Le mode imagerie
* Imagerie conventionnelle

Un canon a électron permet de produire un faisceau. Ce faisceau passe alors par une
série de lentilles condenseurs, dont le role est de pouvoir régler la taille et I’angle d’incidence
du faisceau. Ce dernier atteint alors 1’échantillon, dont une premiére image est produite par la
lentille objectif. Cette lentille est trés importante car de sa qualité dépend la résolution de
I’image. Son grandissement est faible (~ x10), ce rdle étant dévolu aux lentilles de projection
(Figure 2.9, a). L'écran est placé dans le plan d’observation. Un diaphragme objectif est placé
dans le plan focal, de maniére a sélectionner soit le faisceau transmis ou soit un des faisceaux
diffractés. Dans le cas de la sélection du faisceau transmis, ce sont uniquement les électrons
non-diffractés qui formeront 1'image sur l'écran. Les zones de ['échantillon diffractant
fortement le faisceau apparaissent alors en sombre. Le contraste de I’image est donc ici un
contraste de diffraction. En I'absence de fortes conditions de diffraction, une grande partie du
faisceau est transmis et 1'image apparait claire, d'ou le nom : champ clair (en anglais : bright
field — BF) (Figure 2.10, a). Il existe aussi un mode champ clair sans diaphragme. Dans ce
cas, tous les faisceaux transmis et diffractés sont utilisés pour former 1'image. Le contraste

*Zdhk,sinOB = nA ; dyg — distance interréticulaire, 05 — angle de diffraction en condition de Bragg, et A —
longueur d’onde des ¢électrons incidents.
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dépend alors du numéro atomique des constituants de I'échantillon et de I’épaisseur de
I’échantillon. En effet, les €électrons traversant 1'échantillon peuvent subir des chocs élastiques
et étre déviés. Ils ne sont alors pas détectés. La probabilit¢ de subir un choc élastique
augmente avec le numéro atomique (Z) des constituants de I'échantillon et 1'épaisseur de
I'échantillon. Les éléments lourds apparaissent donc plus sombres et les éléments 1égers plus
clairs. De méme, les zones de 1'échantillon les plus €paisses apparaissent plus sombres et les
zones plus fines plus claires. Ce mode d'imagerie offre un moins bon contraste que le mode
champ clair avec diaphragme d'objectif.

Si un faisceau diffracté est sélectionné par le diaphragme dans le plan focal du
microscope (le faisceau est ramené sur I’axe optique en inclinant le faisceau incident), on
obtient une image dite en champ sombre (en anglais : dark field — DF) ou seules les régions de
I’échantillon possédant des plans cristallographiques en condition de diffraction sont claires
(Figure 2.10, b-c). Ce mode d’imagerie en champ sombre permet d'observer par exemple des
défauts cristallins comme une dislocation puisqu'elle distord localement la maille du cristal et
donc modifie localement des conditions de diffraction.

* Imagerie haute résolution

Le mode haute résolution (contraste d’interférences) permet d’observer 1’image dite de
structure qui, selon la résolution du microscope, révele des colonnes ou des petits ensembles
de colonnes atomiques (Figure 2.11). Dans cette approche, les défauts cristallins peuvent étre
observés et leurs caractéristiques déterminées.

s Le mode diffraction

Les électrons du faisceau primaire, une fois qu’ils traversent un échantillon cristallin,
sont diffractés par les plans atomiques du cristal suivant la loi de Bragg. Les rayons diffractés
paralléles entre eux sortent de ’objet avec un angle de 205" par rapport a I’axe optique et
forment un diagramme de diffraction dans le plan focal de la lentille objectif. La diffraction
par sélection d’aire (en anglais : Selected Area Electron Diffraction — SAED) a été le mode
employ¢ dans cette étude. Ce type de diagramme est obtenu en introduisant un diaphragme de
sélection d’aire dans le plan d’une image intermédiaire (le premier plan image de la lentille
objectif) afin de sélectionner une zone de I’échantillon (Figure 2.9, b). Le faisceau qui éclaire
la zone sélectionnée est parallele et ainsi le cliché de diffraction est un cliché de points dans le
plan focal de la lentille objectif (plan de la diffraction).

s Le mode STEM

Dans le cas de I’imagerie conventionnelle en MET, I’échantillon est illuminé par un
faisceau large, trés souvent paralléle, qui n’est pas le cas en mode STEM (en anglais :
Scanning Transmission Electron Microscopy). En mode STEM on balaye 1’échantillon par un
faisceau focalisé, et on mesure les signaux d’intérét en chaque point de ce balayage. Cette
technique peut étre comparée a celle utilisée en microscopie électronique a balayage. L’image
est formée de fagon séquentielle, en attribuant a chaque point du balayage 1’intensité du signal
mesuré. Toutefois en STEM le volume d'interaction est beaucoup plus faible, étant donné que
I'échantillon est mince. Une deuxiéme grosse différence est la nature des détecteurs. En

"0 — angle de Bragg associé a chacun des plans réticulaire de 1’objet.



Chapitre 2. Outils et méthodes

51

STEM, il s’agit d’un détecteur annulaire, permettant une imagerie en champ clair et en champ
sombre). Ce mode est bien adapté a I’analyse chimique car il permet I'utilisation d’une petite
taille de sonde (typiquement entre 5 et 10 nm de diameétre) tout en ayant une image de I’objet,

ce qui permet de sélectionner facilement les régions de 1’échantillon

cartographier chimiquement.
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Figure 2.9. Schémas de principes d’un microscope électronique en transmission pour les trois principaux
modes de fonctionnement : a) le mode imagerie, b) le mode diffraction c¢) le mode STEM — pour Scanning

Transmission Electron Microscope.
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Figure 2.10. Schémas de principe d’un microscope ¢électronique en transmission pour le mode d’imagerie
conventionnelle en champ clair (a) et champ sombre (b).
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Figure 2.11. Schéma du principe de la microscopie électronique en transmission en mode d’imagerie
haute résolution.

% Longueur de caméra et constante du microscope

La taille réelle du diagramme de diffraction dans le plan focal de la lentille objectif est
de quelques dizaines de micromeétres. Sur 1’écran fluorescent, on peut observer 1’image de ce
diaphragme agrandi par le systeme des lentilles du microscope. Le grandissement total du
microscope, au niveau de 1’écran, est défini, en ce qui concerne les diagrammes de diffraction,
par le paramétre L, dit longueur de caméra. En augmentant le grandissement des lentilles, on
accroit la distance effective L entre I’échantillon et I’écran fluorescent (Figure 2.12).

La distance Dy entre la tache hkl de diffraction sur 1’écran fluorescent ou le plan-film
et celle du faisceau transmis est reliée a I’angle de Bragg (05) et a la longueur de caméra (L)
par la relation :

D
— —tan26, =26,
L
D’aprés I’équation de Bragg, on peut ainsi écrire : Dy diny = AL = C
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Figure 2.12. Relation entre la distance Dy, 1’angle de Bragg correspondant aux plans (hkl), le faisceau
transmis et la longueur de caméra L.
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Le terme AL = C ne dépend que des conditions expérimentales. Il est souvent appelé
constante de diffraction. Pour pouvoir déterminer les distances interréticulaires a partir des
clichés de diffraction, il faut toujours calibrer la longueur de caméra L, car ses valeurs réelles
peuvent étre treés différentes des valeurs nominales données par le constructeur du
microscope. Pour la calibration on utilise un échantillon avec une distance interréticulaire dny
connue. Au CSNSM L = 1050 mm. A Lille, L = 1200 mm. A Jussieu L =400 mm.

2.3.3. Microanalyse X

La microanalyse X permet une analyse élémentaire par détection des raies
caractéristiques X des ¢léments. Au MEB ou a la microsonde électronique, le volume analysé
sera de lordre du pm’ alors qu’au MET, 1’utilisation d’échantillons ultraminces permet
d’accéder en routine a des résolutions de 1’ordre de 10~ pm’.

Elle se pratique sur trois types d'appareils:

o La microsonde électronique, ou microsonde de Castaing avec un spectromeétre a
dispersion de longueur d'onde (en anglais: Wavelength Dispersive X-Ray
Spectroscopy — WDS).

o Le microscope électronique a balayage, avec un spectromeétre a dispersion
d’énergie (en anglais : Energy-Dispersive X-ray Spectroscopy — EDS) et parfois en
WDS.

o Le microscope électronique en transmission, en EDS exclusivement.

Les deux types de spectrométres WDS et EDS ont été utilisés dans cette étude:

o WDS — L’identification des radiations caractéristiques émises d’une cible est
obtenue en utilisant les propriétés de diffraction sélective des rayons X par les
cristaux. La dispersion du spectre X (monochromatisation) est effectuée par un
spectromeétre qui a comme role de transformer le rayonnement polychromatique issu
de la cible en un faisceau monochromatique et de le focaliser sur la fente d’entrée
d'un compteur. Ce type de spectrometre est en général équipé de plusieurs cristaux,
naturels ou synthétiques, automatiquement interchangeables, et ayant chacun un
domaine d’utilisation. Les énergies analysables avec un tel dispositif sont situées
entre 10 keV (énergie du pic Zn Ka par exemple) et 100 eV (énergie du Be Ka).
Tout au long de son trajet dans 1’enceinte du spectrométre le cristal
monochromateur présente un angle 6 différent au rayonnement polychromatique
issu de la source. Ce dernier est dispersé en composantes monochromatiques de
longueur d’onde A selon la loi de Bragg.

o EDS — Cette technique de spectrométrie des rayons X utilise un détecteur solide
(diode semi-conductrice) couplé a une chaine de traitement du signal et & un
calculateur. Lorsqu’un photon X pénétre dans la diode, il subit une absorption
photoélectrique avec ¢émission d’un photoélectron, puis d’une succession
d’¢lectrons Auger, la somme totale des énergies cinétiques de ces électrons étant
¢gale a I’énergie du photon incident. Cette énergie cinétique est dissipée par
création de paires électron-trou, dont le nombre moyen est directement
proportionnel a I’énergie du photon incident et a I’énergie moyenne de création de
paires. Une charge électrique est libérée vers les bornes de la diode et forme une
impulsion électrique qui permet de remonter aux nombre de paires électrons-trous
créées et donc a 1’énergie du photon X incident. Ces photons sont ensuite classés
selon leurs énergies pour construire un spectre en énergie.
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La microsonde électronique consiste a bombarder un échantillon avec un faisceau
incident d’¢électrons et a analyser le spectre des rayons X caractéristiques émis par
I'échantillon pour connaitre la composition ¢lémentaire d’un matériau. Cette technique utilise
la spectrométrie des rayons X WDS décrite ci-dessus. Elle présente les limitations et
contrainte suivantes :

o il est difficile de quantifier les éléments 1égers ou en traces

o la surface des échantillons doit étre parfaitement plane, les reliefs empéchant les
rayons X d'arriver jusqu'au détecteur

o le faisceau d'électrons excite quelques um* de mati¢re; on analyse donc sur une
profondeur de quelques pm, avec une résolution latérale d'environ 3 um. Les
cartographies chimiques ont donc une résolution spatiale inférieure aux images en
¢lectrons secondaires.

La microsonde électronique reste un des seuls instruments capable d’effectuer des
quantifications avec une grande précision sur une large plage d’éléments (du béryllium a
I’uranium) et de compositions (quelques ppm a 100%). Dans les conditions usuelles
d’utilisation (typiquement des faisceaux de 15 keV™ et 10 a 40 nA, pour les éléments majeurs
ou mineurs) la microanalyse X est non destructive pour la plupart des minéraux et verres.
Moins contraignante que les appareils fonctionnant sous ultravide, la microsonde électronique
autorise des changements fréquents d’échantillon avec des durées de remise sous vide trés
bréves. Dans cette étude, nous avons utilisé la microsonde ¢€lectronique Cameca SX100 du
service d'analyse CAMPARIS de ['Université Paris VI, Jussieu. Nous avons typiquement
travaillé¢ a 15 kV avec un courant de 10 nA.

2.3.3.1.  Analyse quantitative et calculs de correction

En microanalyse X (WDS) par microsonde électronique, les parameétres liés a la
détection du rayonnement X ne sont pas connus avec suffisamment de précision, a cause de
certains termes liés a D’émission X. On les élimine en utilisant des échantillons de
composition connue (témoin de référence). On mesure l’intensité maximale de la raie
analysée sur I’échantillon et sur le t¢émoin, et on calcule le rapport des intensités mesurées (le
“k-ratio” ou la “concentration apparente”).

En EDS, les paramétres de détection sont supposés €tre mieux connus et on peut, en
premicre approximation, quantifier directement (analyse “sans témoin”). On peut également
faire appel a des spectres de référence, préalablement enregistrés. Cependant, pour une
précision maximale, il est conseillé de se référer a de véritables témoins de référence pour
chaque analyse.

La quantification des analyses EDS peut étre obtenue en utilisant la procédure de Cliff-
Lorimer. L’intérét de cette méthode est qu’elle ne nécessite pas de témoins lors de I’analyse.
Localement, le rapport des concentrations des ¢léments A et B (B étant I’¢élément de référence
choisi en fonction de la nature des échantillons analysés) peut s’exprimer en fonction du
rapport des intensités mesurées :

* , . , . . . . rqr .
15 keV - c’est I’énergie nécessaire pour exciter le niveau Ka du nickel. Tous les autres éléments majeurs
présents dans les échantillons extraterrestres ont des énergies d’excitations inférieures a celle du nickel.



Chapitre 2. Outils et méthodes 55
& = IZCh f(XB) 1

A
;
AB yech A
Cy Iy" f(x) 1, ]

ou kap est le coefficient de Cliff-Lorimer, qui est indépendant de la composition
chimique et dépend des ¢éléments A et B et de la tension d’accélération, f(y) la correction
d’absorption et Iy la correction de fluorescence. Ces deux derniéres corrections ne sont
nécessaires qu’en cas de fortes absorptions ou de lames épaisses. Dans le cas d’échantillons
trés minces (inférieur a 50 nm) les effets d’absorption et de fluorescence sont ignorés. Le
facteur de sensibilité¢ des différents éléments doit alors étre déterminé par des échantillons
standards si on veut une valeur précise.

2.3.3.2.  Cartographies spectrales et hyperspectrales

En cartographie X traditionnelle, on balaye point par point la plage choisie avec le
faisceau d'électrons et les signaux X sont enregistrés en chaque point dans des régions
d'intéréts en énergie préalablement définies pour chaque élément dans le spectre EDS.

Au MET, on peut en chaque point de balayage acquérir un spectre EDS, créant ainsi des
images hyperspectrales d'ou I'on peut ensuite extraire pour chaque pixel un spectre X complet
en énergie. Les images et les spectres EDS une fois enregistrées sont traitées avec plusieurs
logiciels comme DigitalMicrographTM, ES Vision et Imagel. Avec le dernier on a réalisé la
superposition des images chimiques et la coloration en rouge vert bleu — RVB des
hétérogénéités.

2.4. Sonde lonique (NanoSIMS)

Les mesures isotopiques ont été effectuées avec la sonde ionique NanoSIMS-50 (SIMS
— en anglais: Secondary lon Mass Spectrometry) du Laboratoire de Minéralogie &
Cosmochimie du Muséum (LMCM — Muséum National d’Histoire Naturelle - MNHN, Paris)
(cf- Chapitre 5). Cet appareil a été concu dans les années ‘80 par G. Slodzian (Slodzian et al.,
1992) et il est fabriqué par CAMECA sous la licence UPS-ONERA. 11 est utilisé aujourd’hui
dans divers domaines scientifiques (géologie, science de 1’espace, des matériaux, biologie,
pharmacologie, microbiologie environnementale). La NanoSIMS-50 permet d’analyser des
zones ou des volumes extrémement petits tout en conservant une sensibilité extrémement
élevée.

En utilisant cette technique on génére avec un faisceau primaire d’ions de Cs' une
cascade de collisions conduisant a la pulvérisation de la cible sous forme d’ions secondaires
(Figure 2.13). Ce sont ces particules chargées qui sont filtrées en énergie et en masse pour
accéder a la composition de 1’échantillon. Le bombardement est réalisé sur une surface
donnée, dans notre étude elles varient entre 10x10 et 50x50 pm?. La sonde est focalisée et
correspond a un courant ionique instantané de 10 et 30 pA. Ces valeurs sont choisies pour
obtenir un taux optimal de comptage qui ne doit pas excéder 500 000 coups.s™.

"La résolution latérale est meilleure si on utilise un faisceau primaire de Cs' (~50 nm) plutét qu’un
faisceau de O," ou O™ (~ 150 nm).
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Primary ion beam
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Figure 2.13. Faisceau primaire d’ions qui interagit avec le matériau et pulvérise la partie superficielle de
I’échantillon (quelque nm) et produit des ions secondaires.

Une fois les ions secondaires formés et accélérés, ils sont triés dans deux types de
secteurs :

o Electrostatique — trie les ions secondaires en fonction de leur énergie cinétique,
indépendamment de leur masse (Figure 2.14)

o Magnétique — un champ magnétique variable qui se trouve perpendiculaire au
faisceau d’ions secondaires trie les ions en fonction de leur rapport masse/charge
(m/z) (Figure 2.14)

Primary oxygen
ion source

Primary cesium
ion source

=0

Electron

CCcD
camera

Vertical Plane

Multi
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Figure 2.14. Schéma du principe NanoSIMS. (http://presolar.wustl.edu/nanosims/schematic.html).
Les principaux composants : la source d’ions primaires dans la colonne primaire ; I’échantillon et le canon a
¢électrons dans la colonne objectif ; la colonne secondaire et les deux secteurs : magnétique et électrostatique.

Les ions qui ont le méme rapport m/z sont guidés dans un spectrométre de masse soit
dans une cage de Faraday pour la mesure du courant total d’ions, soit vers un écran pour
visualiser les images. Le systéme dans son ensemble est maintenu constamment sous un vide
poussé (107 Torr).

Le NanoSIMS utilise un systéme optique coaxial du canon a ions primaires et
secondaires ce qui conduit & une diminution de la distance de travail entre 1’échantillon et les
lentilles d’extraction (Figure 2.15). Cette distance étant faible, elle garantie une taille de spot
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trés fine pour un courant du faisceau donné et une collecte plus efficace. Cette géométrie
coaxiale diminue les effets d’ombre et de topographie.

Primary ion beam Secondary ion beam

sample

Figure 2.15. Systéme coaxial de la NanoSIMS. (a) les déflecteurs, (b) lentilles d’extraction.

Pour les mesures de compositions isotopiques dans les UCAMMs (Chapitre 5), la
résolution spatiale des mesures était de 100-200 nm et la résolution en masse 8 M/AM ™ ~ 3500
(~ 9000 pour le carbone et oxygene). Les données ont été traitées a l'aide du logiciel
L’Image® (Larry R. Nittler, Carnegie Institution of Washington) par J. Duprat. La durée
d'acquisition des cartes isotopiques a vari¢ de 1 a 7 heures. Les compositions isotopiques sont
présentées comme des rapports (D/H), ou comme valeurs delta (8D, 8"°C et §'°0)
représentant un écart aux valeurs terrestres en pour mille (%o). Les valeurs delta (9) :

0D = [((D/H)schantitton/(D/H)smow) - 1] x 1000
870 = [((""0/"°0)schanition/(' "0/ °O)smow) — 1] x 1000
"0 = [(("*0/"°0)cchanition/( *0/ °O)smow) — 1] x 1000

Les rapports SMOW en 30/1°0 et en "0/'°0 sont de 2,0052 x 107 et 3,8288 x 10,
respectivement (Baertschi, 1976 ; Fahey et al., 1987) et de D/H = 155,76 x 10°®.

"AM est I’écart entre les centres des pics de masse
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3. Une origine cométaire pour les micrométéorites chondritiques?

Comets : "Man will some day be able to
understand their nature and paths in the heavens”
Seneca

Une grande partie des résultats de ce chapitre ont été publiés dans Dobricd E., et al.
(2009) Connection between micrometeorites and Wild 2 particles: from Antarctic snow to
cometary ices. Meteoritics & Planetary Science 44, 1643-1661. Cette partie concerne
seulement les micrométéorites chondritiques et non pas les particules ultracarbonées qui sont
décrites dans le Chapitre 5.

3.1. Introduction

Les cométes” ont toujours été attendues avec fascination et peur. Elles ont longtemps été
considérées comme les précurseurs des malheurs comme la guerre, la peste et la mort. Leur
histoire commence par le débat qui concerne leur origine. Les cométes sont soit considérées
comme des corps célestes (le monde supralunaire), soit comme des phénoménes
atmosphériques (le monde sublunaire). La nature céleste des cometes a €té acceptée a la fin du
XVII®™ siécle aprés de nombreuses observations (Fernandez, 2005). L’étude des cométes se
renouvele en 1864, par des mesures spectroscopiques réalisées par Giovanni Battista Donati.
Il décrit le premier spectre d’une comete comme étant similaire a celui des métaux
(Heidarzadeh, 2008). Plus tard dans les années cinquante le débat a évolué¢ mais n’a pas été
tranché. La controverse se trouve maintenant entre 1'origine principalement interstellaire ou
solaire des cometes.

Les connaissances sur les cometes, notamment celles de leurs noyaux, ont progressé
aprés le rendez-vous des comeétes avec les navettes spatiales. L’exploration spatiale des
cometes commence en 1982 avec la mission ICE (en anglais : International Cometary
Explorer) qui a été a l'origine connue sous le nom ISEE-3 (en anglais: International
Sun/Earth Explorer-3). ICE a été le premier satellite qui, en septembre 1985, a traversé la
queue de la comete 21P/Giacobini-Zinner. La méme année a eu lieu le lancement de la sonde
européenne Giotto vers la cométe 1P/Halley. L exploration spatiale des cométes continue par
deux missions japonaises (Sakigate et Suisei), soviétiques (Vega 1 et 2) et américaines (Deep
Space 1 — lancée en 2001 et Deep Impact — lancée en 2005). En 1999 a été lancée la sonde
américaine Stardust, qui a collecté et a rapporté sur Terre en Janvier 2006 des échantillons
provenant de la comete 81P/Wild 2. Avant le retour des premiers échantillons cométaires en
2006, les cometes étaient universellement décrites comme les matériaux les plus primitifs du
systéme solaire, riches en poussicres interstellaires (Brownlee, 2005). Les informations sur les
propriétés des volatils et des poussieres cométaires, avant 1’observation de particules de la
comete Wild 2, venaient d'observations spectroscopiques, de mesures in situ des sondes

*, \ . . . . ’, . . . N

Le mot comete vient du mot grec kometes qui signifie étoile chevelue, qui est une allusion a leur
principale caractéristique, une queue de vapeur d'eau et de poussicres (et une queue ionique positionnée dans la
direction antisolaire).
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spatiales, et d'analyses des particules interplanétaires dont on présume 1’origine cométaire
(e.g. Bockelée-Morvan et al., 2004 ; Feldman et al., 2004 ; Festou et al., 2004 ; Hanner and
Bradley, 2004 ; Keller et al., 2004a ; Bradley, 2005 ; Crovisier, 2006; Lisse et al., 2006 ;
Okada et al., 2006 ; A'Hearn, 2008 ; Disanti and Mumma, 2008 ; Wooden, 2008). Les
cometes sont décrites comme des matériaux reliques formés dans les régions externes du
systéme solaire. Elles se distinguent des astéroides en raison de la présence d’une activité
cométaire: la formation de la chevelure (coma) et les queues. Avant 2005, la meilleure
compréhension que nous avions du noyau d'une comeéte était obtenue en étudiant la matiére
¢mise dans la queue. La compréhension de ces corps primitifs du systéme solaire suppose que
l'information obtenue a partir de la queue pouvait étre extrapolée a la surface et aux régions
sous la surface du noyau. Il y a maintenant plus de preuves que les cométes évoluent avec leur
désintégration progressive. Des processus physico-chimique modifient le noyau cométaire qui
induit le vieillissement des cometes, ce qui implique que les cometes ont une durée de vie
limitée (Meech and Svoren, 2004).

En Janvier 2006, la sonde Stardust est retournée sur Terre aprés une mission de 7 ans,
rapportant des milliers de particules solides (< 30 um) de la coméete Wild 2 (Brownlee et al.,
2006). Wild 2 est une cométe qui a une orbite de relativement courte période (6,4 - 6,9 ans
Weaver, 2004), qui fait partie de la famille de Jupiter (JFC — Jupiter Family Comet) formée
dans les régions de la ceinture de Kuiper. Wild 2 a été perturbée en 1974 par Jupiter et
transférée dans son orbite actuelle. Grace aux résultats de l'examen des échantillons de
Wild 2, il est maintenant possible d'explorer les liens entre les micrométéorites, les cometes et
les astéroides. Ce chapitre est consacré a la comparaison chimique, minéralogique et
isotopique des micrométéorites antarctiques et des échantillons de la comete Wild 2, et aux
implications des résultats obtenus.

3.2. Echantillons

3.2.1. Micrométéorites Antarctiques (MMAs)

Dans ce chapitre, nous discutons les résultats obtenus a partir des micrométéorites
collectées dans la glace a Cap Prudhomme (Maurette et al., 1991) et de micrométéorites
CONCORDIA issues de la neige (Duprat et al., 2007). Les détails de la méthode de collecte
des micrométéorites & Cap Prudhomme sont décrits dans Maurette et al. (1991), Kurat et al.
(1994), Engrand et al. (1998) et Duprat et al. (2007) et le mode de collecte des
micrométéorites de Dome C est décrit dans le Chapitre 1. Pendant ma thése, j’ai observé et
classifi¢ les MMAs de six filtres provenant de Dome C avec ’aide ponctuelle de stagiaires de
L3-MI. Les échantillons trouvés sur chaque filtre représentent les particules piégées dans la
neige entre les années 1955 et 1970 (Duprat et al., 2010). Dans le meilleur des cas,
correspondant a quelques journées de collecte 8 Dome C (23-25/01/2006, pour un volume de
3 m’ de neige, filtre 9), nous avons identifi¢ 411 particules extraterrestres parmi 515 grains
(soit 80% de poussiéres extraterrestres) (cf. Tableau 3.1 pour les données sur les autres
filtres). L’identification des particules extraterrestres a été réalisée sur des caractéristiques
texturales et sur leurs compositions chimiques globales déterminées a I’aide de la microscopie
¢lectronique a balayage, équipée d'un détecteur de rayons X (cf- Chapitre 2).

Si on suppose une densité moyenne de 2,5 g.cm™ pour les micrométéorites non-fondues
et de 3 g.cm™ pour les sphérules cosmiques, et en utilisant une approximation d’ellipsoide, la
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masse totale de matiére extraterrestre contenue dans ce volume de 3 m’ est
approximativement de ~ 330 pg (c¢f. Tableau 3.1).
Date
collecte Volume Taille
(janvier de neige Masse | moyenne
2006) Filtre (m*) T ET** FgF FgC UCAMM Xtal Sc CS (ng) (um)
14-16 Filtre 4 2 33 49 12 17 4 7 9 42 50 38
16-17 Filtre 5 1 27 64 26 14 1 6 17 50 52 37
19-20 Filtre 7 2 78 104 | 33 33 2 5 31 84 172 45
21-23 Filtre 8* 3 19 29 8 6 1 2 12 121 183 54
23-25 Filtre 9 3 119 294 | 29 81 3 35 146 116 330 54
26-27 Filtre 10 2 51 36 7 15 0 3 11 31 45 35
Total 14 312 576 | 115 166 11 58 226 444 832 -

Tableau 3.1. Caractéristiques des filtres examinés lors de ma theése. Volume de neige fondu et filtré a
Dome C en janvier 2006; nombre des particules terrestres (T) et extraterrestres (ET - % hors CSs) trouvées et
caractérisées ce volume de neige. Classification des particules extraterrestres (cf. Chapitre 1, d’apres Genge et al.
2008) : FgF — a grain fin poreuse, FgC — a grain fin compact, UCAMM - ultracarbonée, Xtal — cristalline, Sc —
scorie, CS — sphérule cosmique). Masse totale collectée (ng) et taille moyenne (um) des micrométéorites (sans
les sphérules cosmiques dont la taille a varié¢ lors de l'entrée atmosphérique). 'Le dépouillement du filtre 8 est
incomplet.

Deux nouvelles familles de particules (FgF & UCAMM) ont été identifiées dans la
collection CONCORDIA. Les friables-poreuses a grain fin (FgF — Fine-grained fluffly) sont
des micrométéorites non-fondues dominées par une texture a grain fin qui présentent une
porosité importante. Leur texture est similaire a celle des particules interplanétaires
chondritiques poreuses anhydres (CP IDP — Chondritic Porous Interplanetary Dust Particles)
collectées dans la stratosphére (cf- Chapitre 1) (Figure 3.1). Les micrométéorites
ultracarbonées (UCAMMs — Ultracarbonaceous Antarctic Micrometeorites) sont riches en
carbone (Figure 3.2). Ces particules sont similaires a celles briévement décrites par Nakamura
et al. (2005). Les UCAMMs de la collection CONCORDIA sont dominées par la maticre
carbonée, avec des proportions allant jusqu’a ~ 88% en volume (cf. Chapitre 5 pour plus de
détails).

ET T FgF FgC Xtal UCAMM Sc CS
Filtre ) )| ) () (%) (%) () ()
Filtre 4 73 27 13 19 8 4 10 46
Filtre 5 81 19 23 12 5 1 15 44
Filtre 7 71 29 18 18 3 1 16 45
Filtre 8* 89 11 5 4 1 1 8 81
Filtre 9 80 20 7 20 9 1 36 28
Filtre 10 57 43 10 22 4 0 16 46
Moyenne 83 17 11 16 6 1 22 44

Tableau 3.2. Pourcentages de particules extraterrestres (ET avec les sphérules cosmiques) et terrestres
(T) sur chaque filtre. Les proportions de chaque type de particules sont aussi présentées : non-fondues (FgF — a
grain fin poreuse, FgC — a grain fin compact, UCAMM — ultracarbonée, Xtal — cristalline), partiellement fondues
(Sc — scorie) et complétement fondues (CS — sphérule cosmique). Le dépouillement du filtre 8 est incomplet.

Dans les 6 filtres observés, en utilisant la classification définie par Genge et al. (2008)
d'apres le degré d’échauffement des micrométéorites lors de leur entrée atmosphérique, 27%
des particules extraterrestres sont a grain fin (11% sont a grain fin poreuses — FgF et 16% sont
a grain fin compact — FgC), 6% sont des micrométéorites cristallines (Xtal), 22% des
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particules scoriacées (Sc) et 44% des sphérules cosmiques (CS)’. Parmi les micrométéorites
non fondues (Fg et Xtal), 1% sont des ultracarbonées (Figure 3.3 et Tableau 3.2). La
distribution en taille des particules extraterrestres montre que 49% (avec les CSs) des grains
ont une taille comprise entre 35 um et 60 um (Figure 3.4). Les particules terrestres sont en
nombre variable (T — 11-43%) et présentent des compositions non-chondritiques et des
textures étranges (Figure 3.5). Ces particules peuvent provenir des outils et des vétements
utilisés au moment de la collecte des échantillons.

DC06-05-495

DC06-05-487

Figure 3.1. Micrographies électroniques en électrons secondaires (a, c, e, g) et rétrodiffusés (b, d, f, h, 1,
j) de la surface extérieure de fragments de micrométéorites a grain fin poreuses (a-b) et a grain fin compacts (c-
d), cristallins (e-f), scories (g-h) et des deux sphérules cosmiques (i-j).

"La forte proportion de sphérules cosmiques dans le filtre 8 (Tableaux 3.1 et 3.2) est un artefact dd au
dépouillement incomplet du filtre (les sphérules cosmiques sont extraites en premier du filtre).
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Figure 3.2 Micrographies électroniques en électrons rétrodiffusés (a-c) et secondaires (d) de la surface
extérieure de fragments des micrométéorites ultracarbonées (UCAMM) (a-c) et d’une particule entiere de

micrométéorite ultracarbonée (d).
"Sc
Xtal
" UCAMM
"FgC
= FgF
1800

Filtre 4 Filtre 5 Filtre 7 Filtre 8 Filtre 9 Filtre 10
70%

100%
“l B
Xtal
"UCAMM
60% =FgC
50% —
40%
30%
20%
10%
0%

80%
Filtre 4 Filtre 5 Filtre 7 Filtre 8 Filtre 9 Filtre 10

100%
90%
80%
70%
60%
50%
40%
30%
20%
10%

0%

a.

Figure 3.3. Types de particules extraterrestres extraites des filtres de CONCORDIA 2006 étudiés au
cours de cette these (le dépouillement du filtre 8 est incomplet) : (a) en prenant en compte des sphérules
cosmiques — CS; (b) sans les sphérules cosmiques; (c¢) valeurs moyennes sur les 6 filtres. CS — sphérule
cosmique, Sc — scorie, Xtal — cristalline, UCAMM - ultracarbonée, FgC — a grain fin compact, FgF — a grain fin
poreuse.
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Figure 3.4. Distribution en taille des échantillons extraterrestres des filtres CONCORDIA examinés lors
de cette étude, soit en prenant en compte les sphérules cosmiques (a), ou sans les sphérules cosmiques (b).
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Figure 3.5. Micrographies électroniques en électrons rétrodiffusés (a-d - gauche) et leurs spectres de
rayons X (EDS) de la surface extérieure d’exemples de fragments de particules terrestres.
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3.2.2. Echantillons Stardust (comete 81P/Wild 2)

La mission spatiale Stardust (NASA) a rapporté sur Terre des échantillons de la comeéte
Wild 2. Ces échantillons ont été collectés soit dans un aérogel” de silice soit dans des cratéres
d’impacts dans des feuilles d'aluminium (Brownlee et al., 2006; Horz et al., 2006). Ces
derniéres avaient initialement ét¢ mises en place pour faciliter l'extraction des briques
d’aérogel (Tsou et al., 2004). Le nombre estimé de particules capturées dans 1'aérogel de taille
supérieure a 1 um est d'environ 1200 (Burchell et al., 2008). Les traces d'impact laissées par
les particules cométaires dans 1'aérogel ont été classées en trois catégories en fonction de leur
morphologie (Burchell et al., 2008). Les morphologies de type A, en forme de carotte, de type
B qui présente des cavités bulbeuses avec des particules terminales, et de type C qui se
composent seulement d'une cavité bulbeuse assez courte (Figure 3.6) (Horz et al., 2006). La
longueur totale des traces d’impact dans ’aérogel de la mission Stardust est de quelques
millimeétres. Burchell et al. (2008) suggérent ’existence de particules cométaires relativement
solides qui présentent une certaine cohésion (traces d’impact de type A) mais aussi des
particules a grain-fin, plus friables avec une faible cohésion (type B et C). Les cratéres sur les
feuilles d’aluminium contiennent des résidus de grains de taille sub-micrométrique de
silicates, des sulfures de fer-nickel et parfois de deux types de verres, riches en alcalins ou
ferromagnésiens (Kearsley et al., 2008). Les particules analysées sur les feuilles d'aluminium
présentent l'avantage que les résidus ne sont pas mélangés avec la silice de 1’aérogel, ce qui
permet de déterminer la composition des silicates quand ils sont préservés lors de I’impact
(Kearsley et al., 2008; Leroux et al., 2008c ) (Figure 3.6). D’apres Leroux et al. (2010), la
densité de la plupart des particules d’impact est relativement élevée. Les cratéres ont souvent
une morphologie irréguliére, ce qui suggeére que les poussieres de la comete Wild 2 sont des
agrégats avec une faible cohésion. Les résidus sont retrouvés principalement au fond de
crateéres, et rarement sur les parois latérales pres des rebords des crateres (Leroux et al., 2010).

3.7 mm

Figure 3.6. Morphologie des traces d’impact des particules cométaires de la mission Stardust dans
I’aérogel (a). Ces traces ont été classifiées en types A, B, C (voir texte) en fonction de leur aspect. (b-c)
Morphologies des cratéres d’impacts observées sur les feuilles d’aluminium entourant les briques d’aérogel
(Horz et al., 20006).

*Aérogel — un matériau de trés faible densité semblable a un gel ou le composant liquide est remplacé par
du gaz.



Chapitre 3. Une origine cométaire pour les micrométéorites chondritiques? 67

3.3. Compositions globales

La composition moyenne en ¢éléments majeurs et mineurs des micrométéorites de la
collection CONCORDIA est comparée a celle de la comete Wild 2 pour les échantillons
prélevés a la fois dans l'aérogel et dans les résidus de cratéres. Pour réduire les biais
d’analyses et d'échantillonnage, nous avons compilé une moyenne de toutes les données
disponibles des compositions des échantillons de Wild 2. La Figure 3.7 compare les
compositions des micrométéorites avec les mesures des échantillons Wild 2 collectés dans les
cratéres (a) ou ’aérogel (b). Toutes les valeurs sont normalisées au Si (a - cratéres) ou au Fe
(b - aérogel), et aux valeurs CI (valeurs CI d’aprés Lodders, 2003). (Les données de Wild 2
Flynn et al., 2006 ; Ishii et al., 2008b ; Kearsley et al., 2008 ; Lanzirotti et al., 2008 ; Leitner
et al., 2008 ; Leroux et al., 2008b ; Leroux ef al., 2008c ; Stephan et al., 2008 ; Joswiak et al.,
2009).
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Figure 3.7. Comparaison des abondances chimiques en éléments majeurs et mineurs des micrométéorites
antarctiques (MMAss) de la collection CONCORDIA et des échantillons de la comete Wild 2 collectés soit dans
les cratéres (a) ou dans I’aérogel (b). Les valeurs sont toutes normalisées par rapport & la composition de
référence CI et au Si (a) ou au Fe (b).

Le matériel a grain fin des micrométéorites de la collection CONCORDIA présente une
composition en éléments majeurs et mineurs comparable a un facteur 2 a la composition CI de
référence (Figure 3.7). Cette composition est en bon accord avec celle des particules
cométaires mesurée dans l'aérogel, sauf pour I’enrichissement en K observé dans un
¢échantillon de Wild 2 par Ishii et al. (2008b). D’autres ¢léments comme le S et le Ca sont
légérement appauvris dans les particules de Wild 2 collectés dans I’aérogel comparés a la
composition CI et aux micrométéorites (Figure 3.7). La teneur en Si des particules cométaires
collectées dans 1’aérogel ne peut pas éEtre mesurée par suite de mélange/fusion des
¢chantillons avec 1’aérogel de silice (Figure 3.7) (Leroux et al., 2008b ; Nakamura et al.,
2008b). La composition des particules de la cométe Wild 2 dans les résidus de crateres
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présentent une abondance chondritique a un facteur 2, a I'exception d’enrichissements 1égers
en Na et K et un appauvrissement léger en Fe.

3.4. Proprietés minéralogiques

3.4.1. Minéraux réfractaires et chondres

Vingt-huit micrométéorites antarctiques contenant des phases minérales réfractaires (par
exemple spinelle, anorthite, mélilite, hibonite, pyroxene riche en Al et Ca, et pérovskite) ont
¢été identifiées jusqu'a présent (Figure 3.8, a et Tableau 3.3) (Hoppe ef al., 1995 ; Engrand et
al., 1999c¢). Ces minéraux sont typiques des inclusions riches en calcium et aluminium (CAI —
Calcium Aluminium-rich Inclusions) trouvées dans les météorites. L'abondance totale des
MMAs contenant des minéraux réfractaires dans la matrice (13 MMAs) ou des assemblages
similaires a des CAls (15 MMAS) est inférieure a 1% des micrométéorites (Tableau 3.3).

Dans les échantillons cométaires de la mission Stardust, certains minéraux réfractaires
(anorthite, clinopyroxeénes riches en Ca-Al-Ti, gehlenite, spinelle, corindon, osbornite
contenant du vanadium et une phase qui est probablement pérovskite) ont été identifiés
(Zolensky et al., 2006b ; Simon et al., 2008) (Figure 3.8, b).

Spinel, Al-diopside, Anorthite, Gehlenite

compressed
aerogel

Figure 3.8. Micrographies électroniques (en électrons rétrodiffusés) de sections polies de particules
contenant des fragments d’inclusions riches en calcium et aluminium: (a) micrométéorite Cap Prudhomme
94-4-36 ; (b) fragment de la comete Wild 2 (b) (Zolensky et al., 2006b).

Des fragments ayant appartenu a des chondres sont également observés dans les
micrométéorites non-fondues (Figure 3.9, a). Par exemple, un fragment (~ 80 vol.%) de
chondre de type pyroxeéne radial (~ 120 um de diameétre) (Kurat et al., 1996) a été d'abord
classifi¢ par erreur comme étant une sphérule cosmique grace a sa forme globalement
arrondie (#94-4-32). Seuls quelques assemblages montrant une texture porphyrique ont été
trouvés dans les micrométéorites jusqu'a présent (Walter et al., 1995a ; Kurat et al., 1996).
Pour expliquer la faible concentration d’objets similaires aux chondres dans les
micrométéorites, il a été¢ proposé par Walter et al. (1995a) puis par Genge et al. (2005) que les
micrométéorites cristallines (Xtal) pourraient représenter des fragments de chondres (Figure
3.9, a). Genge et al. (2008) proposent également que le corps parent des micrométéorites
cristallines soit li¢ aux chondrites ordinaires (de quelques % jusqu’a ~ 15% des MMAs, selon
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Walter et al, 1995b; ou Genge, 2008, respectivement) et appartiendrait a la famille
d’astéroides Koronis .

Echantillons Minéral Assemblage

97-05-35 Anorthite

99-21-40 Anorthite

95-02-16 Spinelle

98-28-09 Spinelle

94-4B-05 Spinelle

99-23-18 Spinelle, hibonite, enstatite

98-23-42 Spinelle, pyroxeéne

98-03-04 Spinelle, pérovskite, forsterite, enstatite
94-4-36 Spinelle, pérovskite, phyllosilicate
99-22-17 Spinelle, enstatite

98-07-32 Spinelle, pérovskite, enstatite, phyllosilicate
99-01-40 Spinelle, phyllosilicate

99-05-30 Spinelle

99-21-26 Spinelle

99-1D Hibonite

03-30-1 Anorthite

94-19-05 CAI (?)

03-26-47 Spinelle

92-13-C-23* Spinelle, Melilite

92-08-80* Spinelle, pérovskite, phyllosilicate
92-15-23* Spinelle, pérovskite, phyllosilicate, pyroxéne
94-04-19* Spinelle, pérovskite, phyllosilicate, pyroxéne
93-03-31* Hibonite

94-01-28* Spinelle, ilménite

94-04-05* Spinelle

95-01-20* Spinelle

BI54-B3#31* Pyroxéne, enstatite

BI54-B4#17* Pérovskite, ilménite

Tableau 3.3. Liste des micrométéorites contenant des phases réfractaires. *rapportés par Gounelle
(2000).

Figure 3.9. Micrographies ¢électroniques (en électrons rétrodiffusés) de sections polies d’une
micrométéorite (a) et d’une particule de la comete Wild 2 (b) (Nakamura et al., 2008b) contenant des fragments
des chondres.

"La famille d’astéroides Koronis fait partie des trois populations distinctes d’astéroides qui sont reconnues
dans la ceinture d'astéroides. Les familles Thémis-Koronis, EOS et Veritas, et la ceinture principale se
différencient par les valeurs des excentricités et des inclinaisons de leurs orbites.
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Parmi les particules cristallines examinées jusqu'a présent dans la cométe Wild 2,
Nakamura et al. (2008b) ont identifié quatre particules qui ont une texture, une minéralogie et
une composition similaires a des fragments de chondres identifiés dans les chondrites
carbonées (CCs) (Figure 3.9, b). Des associations a grain fin (sub-um) entre des
clinopyroxénes riches en Na et Cr avec de 1’olivine riche en FeO (Joswiak ef al., 2009) ont été
observés dans les échantillons de Wild 2. Ces associations sont appelées Kool (Joswiak et al.,
2009).

3.4.2. Silicates

Les silicates riches en Mg (olivine et orthopyroxéne) sont les minéraux les plus
fréquemment rencontrés dans les micrométéorites. A 1’échelle des minéraux de plus de 5 um,
le rapport d’abondance en nombre de pyroxéne/olivine dans les micrométéorites
d’Antarctique est d'environ 1 (184 pyroxénes pour 201 olivines analysées dans les
micrométéorites de Cap Prudhomme, 56 pyroxeénes et 54 olivines dans la collection
CONCORDIA). La valeur de ce rapport est supérieure a celle observée dans les chondrites de
type CM (pyroxeéne/olivine ~ 0,2), ces météorites ayant €té proposées comme un des plus
proches analogues des micrométéorites (Kurat et al., 1994 ; Engrand and Maurette, 1998). Si
I’on considére ce critére, la meilleure similarité entre les micrométéorites et les météorites est
représentée par les chondrites carbonées du groupe des CR (Kurat et al., 1994 ; Engrand and
Maurette, 1998 ; Gounelle et al., 2003).

Les compositions des olivines et des pyroxenes ferromagnésiens de la collection
CONCORDIA ont été mesurées dans les micrométéorites cristallines, dans les minéraux
isolés de la matrice a grain fin, dans des scories et des minéraux reliques des sphérules
cosmiques. Dans la Figure 3.10 sont représentées ces compositions. Il n’y a pas de différence
significative avec les compositions des olivines et des pyroxeénes des micrométéorites de Cap
Prudhomme (Engrand et al, 2006). La composition des olivines de la collection
CONCORDIA (N = 54) montre une large gamme de compositions, qui varie entre Fojgy et
Fous, avec une fréquence plus importante des olivines riches en Mg (Fogg) (Figure 3.10). Les
compositions des pyroxenes ferromagnésiens (N = 56) varient de EnoggsFs;4 a EngsoFssas,
avec Woq.s. Ils ont un pic important vers Engg (Figure 3.10). Les pyroxénes calciques des
micrométéorites ont des compositions qui varient entre Engg; et Ensj9 et de Wos et Wouy
(pigeonite et augite). Trois micrométéorites de la collecte CONCORDIA contiennent des
pyroxenes et des olivines riches en manganése (MnO 1,7 wt% ; Cr,O3 2,1 wt%) et pauvres en
fer (appelé en anglais : Low Iron-Manganese Rich — LIME) (Figure 3.11). Une olivine et un
pyroxéne contiennent des teneurs plus importantes en MnO (4,5 wt% et 3,5 wt%,
respectivement) mais ils sont également riches en FeO (7,9 wt% et 8,5 wt%, respectivement).

Les échantillons de la coméete Wild 2 sont aussi dominés par des cristaux d'olivine et de
pyroxeéne (Nakamura er al, 2008b). La liste de tous les minéraux identifiés dans les
¢chantillons de la cométe Wild 2 est présentée dans 1’Annexe B. Le rapport d’abondance
pyroxéne/olivine est de l'ordre de 1 (olivine N =143 et pyroxéne N =152, données de
Joswiak et al., 2007 ; Leroux et al., 2008b; Nakamura et al., 2008b ; Tomeoka et al., 2008 ;
Jacob et al., 2009 ; Joswiak et al., 2009 ; Stodolna et al., 2009; 2010 ). Nakamura et al.
(2008b) estiment le rapport en nombre de pyroxenes/olivines dans une seule trace d’impact a
approximativement 1,1. La taille de ces minéraux dans Wild 2 varie du sub-um a plus de
10 um (Zolensky et al., 2008).
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Figure 3.10. Comparaison des teneurs en Mg des olivines et pyroxénes ferromagnésiens exprimées en Fo
ou En = Mg/(Mg+Fe) des micrométéorites antarctiques (MMAs) (haut) et des échantillons de la cométe Wild 2
(en bas Zolensky et al., 2006a; Leroux et al., 2008b; Leroux et al., 2008c ; Tomeoka et al., 2008 ; Zolensky et
al., 2008 ; Jacob et al., 2009 ; Joswiak et al., 2009).
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Figure 3.11. Distribution de MnO et Cr,O3 en fonction de la teneur en FeO (wt%) des pyroxénes et des
olivines de micrométéorites antarctiques (MMAS) (losanges violets) par rapport aux échantillons de la cométe
Wild 2 (carrés verts) (données de Wild 2, Zolensky et al., 2006a ; Nakamura ef al., 2008b).
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Les compositions des olivines (N = 107) et des pyroxénes (N =117) sont comparées
dans la Figure 3.10 avec celles des micrométéorites (Zolensky et al., 2006a; Leroux et al.,
2008a ; Leroux et al., 2008b; Leroux et al., 2008c ; Tomeoka et al., 2008 ; Zolensky et al.,
2008 ; Jacob et al., 2009 ; Joswiak et al., 2009). La composition des olivines de la comeéte
Wild 2 présente une large gamme de valeurs (Fojgo.4), avec une fréquence prononcée a Fogg
(Zolensky et al., 2006a; Leroux et al., 2008b; Leroux et al., 2008c ; Tomeoka et al., 2008 ;
Zolensky et al., 2008 ; Jacob et al., 2009 ; Joswiak et al., 2009). Dans les échantillons de
Wild 2 ont été observés quelques olivines enrichies en MnO, Al,Os et Cr,O3 (LIME) jusqu’a
6,5 wt%, 0,7 wt% et 1,5 wt%, respectivement (Zolensky et al., 2006a). La composition des
pyroxénes ferromagnésiens présente aussi une large gamme de valeurs (Enjg.s2) et une
fréquence prononcée a Enogs (Zolensky et al., 2006a; Leroux et al., 2008b ; Tomeoka et al.,
2008 ; Zolensky et al., 2008 ; Jacob et al., 2009 ; Joswiak et al., 2009). Une dizaine de
pyroxenes calciques sont également décrits dans les échantillons de Stardust (Leroux et al.,
2008a ; Leroux et al., 2008b; Tomeoka et al., 2008 ; Jacob et al., 2009).

Leroux et al. (2008a) signalent la présence dans les échantillons de la cométe Wild 2
d’un cristal de diopside avec une microstructure d’exsolution de pigeonite. La présence de
cristaux de pigeonite maclée, d’enstatite avec des domaines clino/ortho et des exsolutions de
pyroxenes calciques est conforme avec une formation par refroidissement d’un liquide de
fusion qui peut étre associé a un processus igné (Jacob et al., 2009). Joswiak et al. (2009)
montrent la présence dans les échantillons de la comete Wild 2, de clinopyroxénes riches en
Na et Cr, appelé kosmochloric’ dans Iarticle de Joswiak et al. (2009) qui sont souvent
associés avec des olivines riches en FeO. Ce type de clinopyroxeénes (riches en Na et Cr) n’a
pas été observé jusqu’a présent dans les micrométéorites.

3.4.3. Sulfures de Fe-Ni

Les sulfures de fer sont présents dans tous les types d'échantillons extraterrestres, ils
représentent donc un outil important pour réaliser des comparaisons. La troilite (FeS), la
pyrrhotite (Fe;«S) et la pentlandite [(Fe,Ni)oSg] ont été identifiées dans les micrométéorites et
dans les échantillons de la cométe Wild 2.

Les sulfures de fer de grandes tailles (entre >1 pm et ~ 15 um) présents dans les
micrométéorites de différents types (des MMAs a grain fin jusqu’aux scories) ont été analysés
par microsonde électronique (Engrand et al., 2007). Les sulfures de fer de tailles inferieures a
<1 pm ont également été observés par microscopie électronique en transmission et leurs
compositions ont été mesurées par EDS (cf. Chapitre 5 pour les analyses de sulfures de Fe-Ni
présents dans les micrométéorites ultracarbonées). Ces dernicres sont similaires a celles des
cristaux de tailles supérieures a 1 pm mesurée par microsonde électronique (Figure 3.12)
(Engrand et al., 2007 ; Dobrica et al., 2009b). La plupart des sulfures de fer ont une
composition proche de celle de la troilite avec moins de 3 at% Ni. Seuls quelques cristaux de
pentlandite ont été détectés, principalement dans les micrométéorites de type scoriacées.

Les échantillons de la cométe Wild 2 ont montré que cette comeéte contient d’abondants
sulfures de fer. La plupart ont subi une altération due a I’explosion des grains lors de 1'entrée
dans l'aérogel (Zolensky et al., 2006a ; Ishii et al., 2008a ; Leroux et al., 2008b; Leroux et al.,
2009), mais certains d'entre eux ont probablement conservé leur composition initiale et leur
structure (Zolensky et al., 2008). Les sulfures de fer de la cométe Wild 2 ont généralement

"Kosmochlor — NaCrSi,Og, est un minéral de la famille des silicates, classe des inosilicates, groupe de
pyroxeénes.
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moins de 2 at% Ni (Zolensky et al., 2006a). Jusqu'a présent, seuls quelques cristaux de
pentlandite sont observés dans les particules de Wild 2 (Zolensky et al., 2006a ; Leroux et al.,
2008b; Zolensky et al., 2008 ). Des sulfures plus exotiques ont été identifiés dans les
¢chantillons de la comeéte Wild 2, comme la sphalérite [(Zn,Fe)S] (Berger et al., 2008) et la
cubanite (CuFe,S;) (Berger et al., 2009). Voir ’Annexe B pour la liste des minéraux
retrouvés dans la comete Wild 2.
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Figure 3.12. Diagrammes ternaires (Fe-Ni-S) (at%), des sulfures de fer dans les micrométéorites
antarctiques (MMAs) (diagramme de gauche), et des échantillons Wild 2 (diagramme de droite, données de
Zolensky et al., 2006a ; Leroux et al., 2008b). Dans le diagramme de gauche les données de microscopie
électronique en transmission (MET — losanges oranges) des micrométéorites sont similaires a celles de la
microsonde électronique (EMPA — losanges violets) mesurées dans les sulfures de fer de plus de ~2 pm
observés sur des sections polies (Engrand et al., 2007). Dans le diagramme de droite, 1'échauffement da a
I'impact lors de la capture des échantillons de Wild 2 a modifié une large proportion de sulfures de fer en
appauvrissant leur composition en S (fleche verte).

3.4.4. Silicates hydratés

Des phyllosilicates comme la saponite ou la serpentine ont été observés dans les
micrométéorites non-fondues (Maurette et al., 1990 ; Kurat et al., 1994 ; Genge et al., 1997 ;
Nakamura et al., 2001 ; Noguchi et al., 2002). Méme en prenant en compte les collections de
micrométéorites japonaises, leur abondance totale dans les micrométéorites analysées jusqu'a
présent ne dépasse pas 1% (Noguchi ef al., 2002). L’association de phyllosilicates avec des
phases anhydres observée dans les micrométéorites est typique des météorites des groupes
CM et CR. Jusqu'a présent, aucun phyllosilicate n’a été trouvé dans les micrométéorites de la
collecte CONCORDIA, mais seules quelques particules ont été examinées par microscopie
¢lectronique en transmission.

Les analyses des échantillons Stardust de la cométe Wild 2 ont montré 1’absence de
phyllosilicates (Zolensky et al., 2006a; Zolensky et al., 2008). Ces phases fragiles on pu étre
détruites lors de leur impact avec 1'aérogel, ou étre tout simplement absentes de Wild 2. Des
expériences simulant les conditions d’impact entre les particules cométaires et 1’aérogel ont
été réalisées pour comprendre comment les phyllosilicates pouvait étre modifiés lors de la
collecte (Burchell et al., 2006; Noguchi et al., 2007 ; Wozniakiewicz et al., 2010).
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Wozniakiewicz et al. (2010) montrent que de petits fragments de phyllosilicates (lizardite et
cronstedtite) sont complétement détruits par l'impact qui les a transformés en un résidu
amorphe, trés vésiculé. Cette texture vésiculée est peut-tre la signature d’impacts de
phyllosilicates dans 1’aérogel.

3.4.5. Carbonates

Les carbonates sont rarement observés dans les micrométéorites collectées a Cap
Prudhomme a cause de leur altération et dissolution dans la glace Antarctique. Plusieurs
calcites (CaCOs) et une dolomite [CaMg(COs),] ont été identifiées dans les micrométéorites
collectées a CONCORDIA (Duprat et al., 2007). Ces carbonates sont présents dans les
micrométéorites a grain fin poreuses et dans les ultracarbonées (cf. Chapitre 4). Aucune étude
systématique de la minéralogie des carbonates n’est pas actuellement disponible dans les
micrométéorites. Toutefois, la teneur moyenne en calcium de la matrice a grain fin des
micrométéorites de la collection CONCORDIA (Ca = 0,54 at%) n'est plus appauvrie par
rapport au CI (Ca = 0,5 at%, cf. Lodders, 2003) et CM (Ca = 0,62 at%), comme dans les
¢échantillons collectés a Cap Prudhomme.

Des carbonates (calcite, dolomite et breunnerite) sont également présents dans les
¢chantillons de la comeéte Wild 2, avec des tailles variant de 0,1 pm a 0,7 pum (Mikouchi ef al.,
2007; Wirick et al., 2007; Flynn et al., 2008; Tomeoka et al., 2008). 11 est toutefois difficile
d'estimer 1'abondance des carbonates dans les échantillons de Wild 2 et d'exclure totalement la
possibilité d'une contamination de carbonates dans l'aérogel de Stardust (Wirick et al., 2007).

3.5. Compositions isotopiques

Les mesures isotopiques de 1’hydrogéne et de 1’oxygene réalisées dans les
micrométéorites de Cap Prudhomme n’ont pas été obtenues pendant cette thése. Ces données
ont été reprises dans cette partie pour réaliser la comparaison entre les micrométéorites et les
mesures obtenues dans les échantillons de la comeéte Wild 2.

3.5.1. Composition isotopique de l'hydrogene

Les compositions isotopiques de 1’hydrogéne de 26 micrométéorites de Cap
Prudhomme révélent une distribution centrée sur la valeur terrestre SMOW (Figure 3.13)
(Engrand et al., 1999a). La distribution du rapport D/H des minéraux hydratés des
micrométéorites de Cap Prudhomme est cohérente avec celle des chondrites carbonées
(Engrand et al., 1999a ; Robert, 2003). Des valeurs similaires ont ét¢é mesurées dans des
xénolites (micrométéorites anciennes), inclues dans des météorites de type HED (Gounelle et
al., 2005a) (HED - cf. Figure 1.4 et Chapitre 1). Les mesures les plus récentes réalisées dans
les micrométéorites ultracarbonées sont présentées dans le Chapitre 5.

Les rapports D/H des échantillons de la mission Stardust sont difficiles a évaluer car
l'aérogel est trés hygroscopique et se contamine facilement. Les valeurs mesurées jusqu’a
présent ne révelent pas d’excés en deutérium supérieur a environ 3 fois la valeur SMOW
(Figure 3.13) (McKeegan et al., 2006).
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Figure 3.13. Distribution des isotopes de 1’hydrogéne dans les corps du systéme solaire (MIS — milieu
interstellaire, CC — chondrites carbonées, IDP — particules de poussieres interplanétaires de la NASA, MMAs-
micrométéorites antarctiques (les données des micrométéorites ultracarbonées ont été inclues dans ce diagramme
¢f. Chapitre 5) (e.g. Engrand et al., 1999a ; Meier and Owen, 1999; Robert et al., 2000 ; McKeegan ef al., 2006 ;
Duprat et al., 2010).

3.5.2. Composition isotopique de l'oxygene

La composition isotopique de l'oxygene des minéraux anhydres mesurée dans les
différents types de micrométéorites met en évidence des similarités avec celle des minéraux
isolés et des minéraux des chondres présents dans les chondrites carbonées (Engrand et al.,
1999b). Les isotopes de I’oxygene des sphérules cosmiques sont également compatibles avec
des précurseurs de type chondrites carbonées (Clayton et al., 1986 ; Herzog et al., 1999 ;
Engrand et al., 2005 ; Taylor et al., 2005 ; Yada et al., 2005).

Les données isotopiques de l'oxygene des échantillons de la mission Stardust ont été
obtenues dans plusieurs minéraux (olivine et pyroxene riche en magnésium), une inclusion
réfractaire (CAI - Inti) et des objets similaires aux chondres (McKeegan et al, 2006 ;
Messenger et al., 2008 ; Nakamura et al., 2008a ; Simon ef al., 2008; Nakamura-Messenger et
al., 2009b). La Figure 3.14 présente les mesures des isotopes de l'oxygene dans les
micrométéorites et dans Wild 2, qui montrent des similarités pour les minéraux anhydres. Ces
données sont compatibles avec celles des matériaux similaires (olivines, pyroxénes et
minéraux réfractaires) mesurés dans les chondrites carbonées (Clayton, 1993).
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Figure 3.14. Comparaison des compositions isotopiques de l'oxygeéne mesurées dans les minéraux
anhydres des micrométéorites antarctiques (MMAs) (d'aprés Engrand et al., 1999b) et dans les échantillons de
Wild 2 (données de McKeegan et al., 2006 ; Messenger et al., 2008 ; Nakamura et al., 2008a ; Simon et al.,
2008; Nakamura-Messenger et al., 2009b ). Les barres d’erreur de 20 sont affichées pour les données obtenues
sur les micrométéorites (diagramme de gauche). Pour les échantillons de la comeéte Wild 2 les barres d’erreur
varient entre 1o (Messenger et al., 2008; Nakamura-Messenger et al., 2009b) et 26 (McKeegan et al., 2006 ;
Nakamura et al., 2008a ; Simon et al., 2008). La droite de fractionnement terrestre (TF) et la ligne définie par les
minéraux anhydres des chondrites carbonées (CCAM — Carbonaceous Chondrites Anhydrous Mineral Clayton,
1993) sont données pour référence.

3.6. Connexion entre les micrométéorites et les échantillons de la comete Wild 2

Des similarités sont observées entre les micrométéorites et les échantillons cométaires
de Wild 2, en termes de compositions chimiques, minéralogiques et isotopiques (Tableau 3.4).

Les micrométéorites et les échantillons de Wild 2 ont une composition compatible avec
la composition CI. Les enrichissements en K et Na observés dans un échantillon de Wild 2
peuvent étre di a un effet d’échantillonnage ou de contamination (Ishii et al., 2008b).
L'appauvrissement en Fe observé dans les résidus des cratéres de la mission Stardust est
peut-étre la seule déviation significative de la composition chondritique observée dans ces
¢chantillons cométaires. Cet appauvrissement avait déja été observé dans la comete 1P/Halley
par spectrométrie de masse par les sondes Giotto et Vega (Jessberger, 1999).

Des minéraux réfractaires ont été observés dans les micrométéorites antarctiques mais
aussi dans Wild 2. Les constituants des CAls sont les objets les plus anciens et les plus
primitifs formés dans le systéme solaire (c¢f. Chapitre 1). Ces objets existent généralement
dans les météorites chondritiques dans de faibles proportions (<13% en volume)
(MacPherson, 2005). La formation de ces minéraux réfractaires est prédite par les calculs
thermodynamiques par condensation a partir d'un gaz de composition solaire (Grossman,
1972). Leur présence parmi les échantillons de la cométe Wild 2 implique 1’existence de
transport radial du matériel provenant des régions interne du disque protoplanétaire, proche
du proto-Soleil, vers les régions extérieures du disque (Shu et al., 1996 ; Bockelée-Morvan et
al., 2002 ; Zolensky et al., 2006b ; Simon et al., 2008 ; Ciesla, 2009; Ogliore et al., 2009 ).

Des matériaux similaires aux chondres ont ¢té (rarement) observés dans les
micrométéorites et dans les échantillons de Wild 2 (Kurat ef al., 1994; Engrand et al., 19990b ;
Genge et al., 2005 ; Nakamura et al., 2008a ). La texture des associations Kool (Joswiak et
al., 2009) suggere également que ces minéraux ont cristallisé a partir d’un liquide en fusion.
Les associations de gros grains (> 1 um) ont pu se former par métamorphisme thermique des
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corps dans le disque protoplanétaire. Ces minéraux de hautes températures contenues dans les
associations Kools sont souvent observés dans les échantillons de Wild 2 et dans les IDPs.
Leur présence suggere que ces associations auraient pu étre les précurseurs des chondres de
type II dans les chondrites ordinaires. Cependant, ces associations Kools n’ont pas été
observées dans les micrométéorites ni dans les météorites, ce qui suggere qu’elles ont été
détruites pendant la formation et le recyclage des chondres ou qu’elles n’étaient pas présentes
dans le disque protoplanétaire a 1’endroit et/ou au moment de la formation des chondres
(Joswiak et al., 2009). La présence dans la cométe Wild 2 d'un pyroxeéne avec des
intercroissances lamellaires entre la pigeonite et un diopside indiquent que certains des
matériaux cométaires ont été soumis a des processus ignés (Leroux et al., 2008a). La présence
d’objets similaires a des fragments de chondres dans la comete Wild 2 suggere fortement
l'existence de(s) mécanisme(s) de transport efficaces dans le disque protoplanétaire. L'absence
de chondres de grandes dimensions dans les échantillons de Wild 2 peut s'expliquer par une
relative inefficacité du transport d'objets de grandes tailles vers les grandes distances
héliocentriques. Des résultats récents ont confirmé que les chondres des météorites se sont
formés ~ 2 millions d’années apres les CAls (Amelin et al., 2002 ; Connelly et al., 2008).
Cela suggere que le(s) mécanisme(s) de transport a(ont) existé dans le disque protoplanétaire
pendant au moins quelques millions d'années.

Les silicates riches en magnésium (olivine et pyroxéne ferromagnésiens) sont les
minéraux les plus communément rencontrés dans les micrométéorites. Les échantillons
cométaires de Wild 2 présentent également une grande variété de minéraux, avec 1’olivine et
le pyroxeéne comme phases dominantes (Brownlee et al., 2006 ; Zolensky et al., 2006b). Les
pyroxenes sont approximativement aussi abondants que les olivines dans les micrométéorites
et les échantillons Wild 2. Ce résultat a été également observé dans la matiére éjectée de la
comete 9P/Tempel 1 par la mission Deep Impact (Lisse et al., 2006). Le rapport d’abondance
pyroxene/olivine qui varie autour de l'unité pourrait donc étre une indication utile d’une
origine cométaire. D'autres auteurs ont également proposé que les chondrites du groupe CR
(avec une forte abondance de pyroxéne par rapport a 1'olivine) puissent provenir de cometes
(Weisberg and Connolly, 2008).

Méme si les tailles des olivines et des pyroxeénes dans les micrométéorites sont
généralement supérieures a celles mesurées dans Wild 2, ces silicates présentent des plages de
variation similaires en Mg/(Mg + Fe). Les olivines et les pyroxénes enrichis en manganése et
pauvres en fer (LIME) trouvés dans les micrométéorites pourraient se former par
condensation d'un gaz de composition solaire (Klock et al., 1989). Ces minéraux sont
¢galement présents en faibles quantités dans les particules de la comete Wild 2 (Zolensky et
al., 2006b ; Zolensky et al., 2008). La présence de ces minéraux formés par différents
processus et dans différentes zones du disque protoplanétaire dans les micrométéorites et dans
Wild 2 montre que ces échantillons n’ont pas subi de processus d’équilibration.

En ce qui concerne la taille des cristaux, ces deux types d’échantillons montrent
¢galement une forte ressemblance, avec un large éventail de phases. Les micrométéorites a
grain fin contiennent des minéraux de taille inférieure au micron. Le reste des
micrométéorites non fondues, les micrométéorites cristallines (Xtal), contiennent des cristaux
qui couvrent une large gamme de tailles (1-20 um). Les échantillons de la cométe Wild 2
contiennent des particules cristallines (jusqu'a plusieurs dizaines de micromeétres) qui
pourraient étre comparées a la population des micrométéorites de type cristalline (Xtal).
D'autre part les morphologies bulbeuses des traces d’impacts dans [’aérogel révelent
I’existence avant I’impact d’agrégats a grain fin peu cohérents qui contiennent des cristaux de
tailles variables, de quelques dizaines de nanomeétres a plusieurs centaines de micrometres
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(Horz et al., 2006 ; Burchell et al., 2008). Malheureusement, la matrice fragile a grain fin a
¢été¢ endommagée lors du processus d'impact et mélangée avec ’aérogel (Leroux et al., 2008b;
Leroux et al., 2009). Cela empéche une comparaison précise de la taille des grains des

particules cométaires avec les micrométéorites a grain fin (Fg).

MMAs

Echantillons Stardust

Corps parents

Astéroides et comeétes ?

Comeéte 81P/Wild 2

Composition globale

~ CI abondance

~ CI abondance

Minéraux réfractaires

Dans 28 MMAs
Abondance < 1%

2 CAI (Inti et Coki)
Abondance?

Présents MMAS s cristallines

Présents
4 fragments (Torajiro,

Chondres Faible abondance << 1% Gozen-sama}, Gen-chan et
Lilly)
Abondance?
Olivine (FO mol%) F048_100 (N = 54) F051_100 (N = 84)
Pyroxénes pauvres en Ca (mol%) Engs.99; Woes (N = 56) Ensg 190 (N = 85)
Silicates Pyroxénes riches en Ca (mol%) Woss Wo.s;
LIME Rare (4) Rare (4-5)
Phyllosilicate Yes No
Rapport Pyroxéne/Olivine ~1 ~1
Carbonates Tailles (um) 0,5-7 0,1-0,7

3 types de sulfures. La 3 types de sulfures. La troilite

Sulfures de fer

troilite domine domine
1to2x10™ 4
Composition D/H (OH des silicates) 12105x 10
isotopique

Oxygéne Similaire aux CCs Similaire aux CCs

Tableau 3.4. Comparaison de caractéristiques chimiques, minéralogiques et isotopiques pour les
micrométéorites et les échantillons de la cométe Wild 2 (Kurat ef al., 1996 ; Engrand ef al., 1999c¢ ; McKeegan et
al., 2006 ; Zolensky et al., 2006a; Leroux et al., 2008b; Leroux et al., 2008c ; Nakamura et al., 2008a ;
Nakamura et al., 2008b ; Simon et al., 2008; Tomeoka et al., 2008 ; Zolensky et al., 2008 ; Jacob et al., 2009 ;
Joswiak et al., 2009 ).

Les silicates amorphes ne sont que rarement présents dans les micrométéorites (cf. aussi
Chapitre 5). Cette observation est une des différences majeure notée entre les micrométéorites
et les IDPs. Ces derniers contiennent de fortes abondances en GEMS (Bradley, 1994a;
Keller and Messenger, 2005). Ce matériel silicaté amorphe est également présent dans les
météorites treés primitives (Brearley, 1993 ; Greshake, 1997). Dans les échantillons de la
mission Stardust, I'abondance des silicates amorphes n'est pas bien contrainte en raison des
modifications induites thermiquement lors de la collecte (Leroux et al., 2008b; Leroux et al.,
2009). Une partie significative de maticre a grains fins a ét¢ fondue et mélangée avec
l'aérogel, conduisant a une microstructure proche de celle des GEMS des IDPs, empéchant
ainsi une identification claire de la composante de silicate amorphe dans Wild 2.

L’abondante présence de sulfures de fer dans les micrométéorites CONCORDIA
indique qu'une fraction importante des échantillons (environ 1/3) n’a pas été¢ fortement
chauffée au cours de la décélération a l'entrée atmosphérique. Ces sulfures de fer sont
dominés par la troilite, avec quelques sulfures de fer qui présentent une tendance qui va
depuis la troilite vers le pole Ni (pentlandite) (Figure 3.12). Les sulfures riches en Ni ne sont
observés que dans les micrométéorites particllement fondues (scoriacées) (Engrand et al.,
2007). La tendance observée dans les micrométéorites vers le pole Ni suggere une formation
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secondaire de la pentlandite lors de I'évenement thermique d'entrée atmosphérique. Les
compositions des sulfures de Wild 2 (Figure 3.12) montrent un appauvrissement en S
(Zolensky et al., 2006b). Cette tendance suggere fortement un effet de collecte de matériaux
qui a subi une décomposition thermique lors de 1'impact avec I’aérogel (Leroux et al., 2008b).
Les sulfures de fer de la comeéte Wild 2 qui n'ont pas été transformés pendant la collecte dans
I’aérogel ont une composition similaire a celle de micrométéorites. Elles sont dominés dans
les deux échantillons par la troilite, qui est considéré comme le premier minéral contenant du
soufre qui se forme dans le disque protoplanétaire a partir de la sulfuration des alliages Fe-Ni
par des gaz riches en soufre (H,S, S,) (Lauretta and Fegley, 1994).

Les carbonates sont généralement associés a I’altération aqueuse dans les météorites. Ils
sont présents dans les micrométéorites CONCORDIA (Duprat et al., 2007) et dans les
particules de la comete Wild 2 (Mikouchi et al., 2007 ; Wirick et al., 2007 ; Flynn et al.,
2008 ; Tomeoka et al., 2008). Ils auraient également été observés en 1986 dans la coma de la
cométe 1P/Halley (Bregman et al., 1987), ou environ 5% des composés carbonés pourraient
appartenir a des carbonates (Fomenkova et al., 1992; Fomenkova, 1999). Contrairement aux
carbonates des météorites, les carbonates trouvés dans les cometes pourraient se former en
absence d'eau liquide par condensation dans les environnements circumstellaires en présence
de vapeur d'eau (Toppani et al., 2005 ; Wooden, 2008).

Les compositions isotopiques de 1'oxygeéne de micrométéorites antarctiques et celles des
échantillons de Wild 2 sont en bon accord. Cela renforce les similarités observées pour leurs
compositions chimiques et minéralogiques. La situation est plus compliquée pour I'hydrogéne
car la composition isotopique de I’hydrogéne des micrométéorites (a 1’exception des
UCAMMs qui seront discutées dans le Chapitre 5) et celles de Wild 2 sont incomplétes pour
les deux populations: seule la composante des silicates hydratés a été systématiquement
¢tudiée jusqu'ici dans les micrométéorites (Engrand et al., 1999a); dans Wild 2, seuls des
enrichissement modérés sont associés avec la matiere carbonée et le rapport D/H est
probablement perturbé par 1'aérogel (McKeegan et al., 2006).

3.7.  Un échantillonnage non biaisé de la matiere interplanétaire primitive ?

La poussiere cosmique dans la gamme de taille des micrométéorites représente
actuellement la contribution dominante de mati¢re extraterrestre accumulée par la Terre,
environ 1000 fois plus que les météorites (Love and Brownlee, 1993 ; Bland et al., 1996 ;
Taylor et al., 1998). L'évolution dynamique des micrométéorites dans 1'espace interplanétaire
est dominée par des forces non gravitationnelles comme I’effet Poynting-Robertson (Burns et
al., 1979), tandis que les météorites arrivent sur Terre en raison d'interactions avec des
résonances planétaires, subissent la focalisation gravitationnelle par la Terre, et leur
accumulation est influencée par I’effet Yarkovsky" (Vokrouhlicky and Farinella, 2000). Les
particules de poussieéres cosmiques sont donc peut-étre plus représentatives de la matiere
interplanétaire que les météorites. De plus, les météorites fragiles comme les chondrites
carbonées sont probablement détruites préférentiellement pendant I’entrée atmosphérique et
par l'altération terrestre par rapport aux autres classes de météorites (seulement 4% des
météorites sont des chondrites carbonées). Les micrométéorites sont liées uniquement aux
chondrites carbonées (Kurat et al., 1994 ; Engrand and Maurette, 1998). Cette derniére
observation, couplée a la forte proportion d’astéroides de type C par rapport aux type S

"L’effet Yarkovsky se manifeste par une force due au rayonnement thermique anisotrope. Cette force
affecte fortement a long terme 1’évolution des orbites des corps (méme des petits astéroides) du systéme solaire.
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(Meibom and Clark, 1999), avaient conduit a la proposition que les micrométéorites sont les
meilleurs représentants sur Terre de la matiére présente dans l'espace interplanétaire (Kurat et
al., 1994 ; Gounelle et al., 2003). 11 existe également des indications que la composition du
flux de micrométéorites n'a pas changé en fonction du temps (Gounelle et al., 2003; Gounelle
et al., 2005a) ou en fonction de la taille (Gounelle et al., 2005b ; Aléon et al., 2009). Les
micrométéorites de trés grandes tailles (> 400 pm) récemment collectées en Antarctique (van
Ginneken et al., 2008 ; Suavet et al., 2009) montrent une plus grande contribution d’objets
similaires aux chondrites ordinaires que les micrométéorites de 25-400 um (Suavet et al.,
2009). Ces objets se rapprochent donc plus de “mini-météorites” que de micrométéorites.

L'observation inattendue de I’existence d’une population de micrométéorites
relativement homogene et reliée aux chondrites carbonées est difficile a réconcilier avec deux
sources distinctes de poussieres identifiées dans l'espace interplanétaire, les astéroides et les
cometes. Cela avait déja conduit a la proposition d'un continuum astéroide-comeéte par
Maurette et collaborateurs (cf. Maurette, 2006a pour une revue). Les échantillons de la
comete Wild 2 et les micrométéorites présentent beaucoup de similarités, ce qui suggere une
origine commune de leurs principaux constituants. Les analyses des échantillons cométaires
Wild 2 montrent 1’existence d’un continuum entre la matiére astéroidale primitive (la matiére
des chondrites carbonées) et des comeétes (Gounelle et al., 2008). Bottke et al. (2008) ont
récemment proposé une formation préférentielle de grandes quantités de poussi¢re lors de
collisions dans la ceinture externe d'astéroides de type C (anciens noyaux de cométe éteints?)
qui pourraient expliquer la forte abondance d’objets similaires aux chondrites carbonées dans
les collections de micrométéorites. Récemment, Nesvorny et al. (2010) proposent également
un modele dans lequel les particules produites par les cométes de la famille de Jupiter (JFC)
sont dispersées par Jupiter et dérivent jusqu’a 1 unité astronomique. Dans le cadre de ce
modele, ces particules représentent approximativement 85% du flux total de la matiére
extraterrestre accrétée par la Terre. Les plus petites particules (10-300 um) ont des orbites
circularisées grace a ’effet Poynting—Robertson et des vitesses typiquement astéroidales
d’entrée atmosphérique sur Terre (~ 14,5 km.s™ pour des tailles de 100 a 200 um).

Les particules de poussiere cosmique, sous la forme de micrométéorites et des IDPs
(Ishii et al., 2008a) sont donc les objets privilégiés pour étudier le continuum entre les
astéroides primitifs et les cometes.

3.8. Conclusions

Les micrométéorites antarctiques et les particules de la cométe Wild 2 présentent des
similarités importantes. Ces derni¢res sont les seuls matériaux sur Terre dont on peut
confirmer la provenance cométaire. Ces échantillons cométaires sont proches des chondrites
carbonées, des IDPs anhydres et des micrométéorites, en termes de composition chimique,
minéralogique et isotopique, suggérant ainsi un continuum entre la matiére primitive des
astéroides et des comeétes.

Les micrométéorites collectées en Antarctique, et en particulier celles de la collection
CONCORDIA, illustrent bien ce continuum astéroide-cométe, et avec les IDPs, eclles
pourraient étre les meilleurs représentants de la matiére interplanétaire primitive actuellement
disponible pour des analyses en laboratoire. La poussiére cosmique dans la gamme de taille
des micrométéorites représente la maticre extraterrestre dominante accrétée par la Terre, et
elles auraient pu jouer un rdle important pour l'apport de volatils et d'apport de maticre
prébiotique au début de la formation de la Terre. La présence de chondres et de fragment de
CAls dans les deux types d’échantillons, les micrométéorites et Wild 2, suggerent des
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origines et des processus de formation multiples de ces composés, ainsi qu’un transport radial
a grande échelle dans le disque protoplanétaire qui a duré pendant au moins quelques millions
d'années.

11 faut cependant retenir que la mission Stardust n’a échantillonné qu’une cométe, parmi
une population de plusieurs millions ou plus. Des indications supplémentaires sur 'origine et
la composition d'une autre cométe seront fournies par la Mission Rosetta, qui va rencontrer la
comete 67P/Churyumov-Gerasimenko en 2014. Le retour possible des premiers échantillons
d'astéroide (Itokawa) de la mission Hayabusa en Juin 2010 pourrait nous fournir un moyen
supplémentaire d'étudier le lien entre les astéroides et les cometes.
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4. Caractérisation structurale de la matiére carbonée des micrométéorites
antarctiques

The aim of science is not to open the door to
infinite wisdom, but to set a limit to infinite error.
Bertolt Brecht

4.1. Introduction

Les micrométéorites “chondritiques” contiennent de la matiére carbonée, avec une
teneur allant de quelques pourcents (en masse) (0,2-2,8 wt%, Engrand and Maurette, 1998;
Maurette et al., 2000; Matrajt et al., 2003; Matrajt et al., 2004 ), jusqu’a 48-88 vol.% dans le
cas des micrométéorites ultracarbonées qui constituent moins de 4% de toutes les particules
non fondues (c¢f. Chapitre 5 et Chapitre 3).

Contrairement aux chondrites carbonées, et dans une moindre mesure aux particules de
poussieres interplanétaires (IDPs) (Allamandola et al., 1987; Wopenka, 1988; Quirico et al.,
2005a; Bonal et al., 2006b), la structure et la composition de la matiére carbonée d’une seule
micrométéorite a été analysée avant cette étude, dans le cadre d’un consortium frangais pour
I’analyse des échantillons Stardust (Gounelle et al., 2006a). Des informations structurales et
éventuellement chimiques peuvent é&tre obtenues en utilisant la micro-spectroscopie
(u-spectroscopie) Raman. Cette technique est un puissant outil pour caractériser le degré
d’ordre structural des matériaux carbonés polyaromatiques, mais aussi pour distinguer des
différences au niveau de la structure de la mati¢re carboné (Ferrari and Robertson, 2000,
2001) (¢f- Chapitre 2).

L'objectif de cette étude est d'effectuer des mesures systématiques de la matiére
carbonée par micro-spectroscopie Raman sur une série de micrométéorites de la collection
CONCORDIA, couvrant un large éventail de degré d'altération thermique due a l'entrée
atmosphérique. La caractérisation de la matiére carbonée désordonnée comme celle présente
dans les micrométéorites peut étre ambigiie en utilisant une seule longueur d'onde excitatrice.
Ainsi deux excitations (514 nm et 244 nm) ont été utilisés sur les micrométéorites
ultracarbonées (UCAMMs) (Ferrari and Robertson, 2001). Des mesures utilisant I’excitatrice
ultraviolette (244 nm) n’ont pas été possibles sur les autres MMAs car cette méthode exige
une forte teneur en matiére carbonée. Grace a cette approche analytique, nous avons pu
caractériser le degré d'ordre structural de la mati¢re carbonée des micrométéorites, mettre en
évidence des différences structurales avec la matiere carbonée les chondrites carbonées et de
certains IDPs, et enfin identifier la présence des groupements nitrile (-C=N).

4.2. Echantillons

Les micrométéorites sélectionnées pour cette étude ont été collectées en Janvier 2006 a
proximité de la station CONCORDIA en Antarctique. Nous avons délibérément choisi des
échantillons qui présentent une altération thermique croissante liée a leur décélération dans
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I’atmosphere terrestre. Ils comprennent des micrométéorites non fondues a grains fins (Fg),
partiellement fondues (les scories — Sc ou les échantillons intermédiaires — Fg-Sc) (Figure
4.1) et des sphérules cosmiques, totalement fondues. Cette classification texturale est
présentée dans le Chapitre 1 (cf. Genge et al., 2008).

Nous avons analysé : 10 micrométéorites a grains fins (Fg), 3 particules ultracarbonées
(UCAMMs), 15 particules intermédiaires (a grain fin-scories — Fg-Sc), 10 particules
scoriacées (Sc) et 2 sphérules cosmiques (CS) (Figure 4.1 et Tableau 4.1). Les échantillons a
grain fin ne montrent pas d'indice indiquant une transformation importante lors de 1'entrée
l'atmosphérique (cf- Chapitre 1). Les échantillons intermédiaires (Fg-Sc) sont caractérisés par
la présence d'une coquille compléte ou partielle de magnétite, qui montre qu’ils sont
partiellement fondus lors de l'entrée dans I'atmosphére. Les micrométéorites scoriacées sont
des particules trés vésiculaires formées par fusion partielle, et les sphérules cosmiques sont
des particules sphériques ou subsphériques dominées par une phase vitreuse, issues d’une
fusion compléte ou quasi-compléte (cf. Chapitre 1 et Genge et al., 2008).

Les micrométéorites ont été fragmentées en plusieurs morceaux et un fragment de la
particule initiale a été déposé sur une lame de verre pour étre analysé. La taille des
micrométéorites analysées avant fragmentation s’étendait de 40 um a 180 um (Tableau 4.1).
Deux fragments d’UCAMMs, différents de ceux mesurés avec une excitation de 514 nm
(DC06-09-19 et -119) ont aussi été analysés avec une excitation de 244 nm directement sur la
préparation faite pour la NanoSIMS (les grains sont écrasés sur les feuilles d’or, cf.
Chapitre 5). Pour tous les autres échantillons aucune opération d’écrasement n’a été appliquée
pour pouvoir préserver la texture initiale de I’échantillon.

DC06-09-50 DC06-09-45

DC06-09-90

Figure 4.1 Images en électrons rétrodiffusés des surfaces externes des différents fragments de
micrométéorites antarctiques (MMA) analysés par micro-spectroscopie Raman (a) a grain fin - Fg; (b)
micrométéorite ultracarbonée - UCAMM; (c) particule intermédiaire - Fg-Sc; (d) scorie — Sc. Classification
définie dans le Chapitre 1, d'aprés Genge et al. (2008).
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No. Echantillon Type I:ype df: Nombre total Nombre de ) ) ]?iamétre
préparation de spectres spectres utilisés équivalent (um)
1 DC06-09-37 Fg Roche totale 5 1 50
2 DC06-09-50 Fg Roche totale 13 1 120
3 DC06-09-73 Fg Roche totale 9 8 100
4 DC06-09-74 Fg Roche totale 6 3 100
5 DC06-09-84 Fg Roche totale 11 *t 80
6 DC06-09-150 Fg Roche totale 4 ok 60
7 DC06-09-159 Fg Roche totale 9 3 70
8 DC06-09-192 Fg Roche totale 7 s 60
9 DC06-09-194 Fg Roche totale 8 6 50
10 DC06-09-243 Fg Roche totale 8 7 40
11a DC06-09-19 UCAMM Roche totale 109 50 60
11b DC06-09-19 UCAMM Feuille d'or 80 42 60
12 DC06-09-45 UCAMM Roche totale 9 9 50
13a DC06-09-119 UCAMM Roche totale 29 24 150
13b DC06-09-119 UCAMM Feuille d'or 15 14 150
14 DC06-09-49 Fg-Sc Roche totale 3 *1 170
15 DC06-09-17 Fg-Sc Roche totale 8 ot 70
16 DC06-09-38 Fg-Sc Roche totale 7 ot 60
17 DC06-09-86 Fg-Sc Roche totale 8 5 70
18 DC06-09-105 Fg-Sc Roche totale 9 1 70
19 DC06-09-113 Fg-Sc Roche totale 7 90
20 DC06-09-122 Fg-Sc Roche totale 5 #1 90
21 DC06-09-163 Fg-Sc Roche totale 4 ok 75
22 DC06-09-193 Fg-Sc Roche totale 18 12 60
23 DC06-09-205 Fg-Sc Roche totale 1 ok 40
24 DC06-09-209 Fg-Sc Roche totale 10 10 60
25 DC06-09-212 Fg-Sc Roche totale 4 #1 75
26 DC06-09-224 Fg-Sc Roche totale 16 4 100
27 DC06-09-228 Fg-Sc Roche totale 8 s 90
28 DC06-09-250 Fg-Sc Roche totale 6 5 95
29 DC06-09-1 Sc Roche totale 7 *1 180
30 DC06-09-21 Sc Roche totale 8 6 110
31 DC06-09-23 Sc Roche totale 7 *1 135
32 DC06-09-55 Sc Roche totale 3 ok 80
33 DC06-09-72 Sc Roche totale 9 s 70
34 DC06-09-90 Sc Roche totale 8 4 125
35 DC06-09-100 Sc Roche totale 9 7 90
36 DC06-09-108 Sc Roche totale 2 ot 85
37 DC06-09-124 Sc Roche totale 8 s 80
38 DC06-09-146 Sc Roche totale 6 ot 60
39 DC06-07-400 CS Roche totale 5 -
40 DC06-07-403 CS Roche totale 6 -
41 Murchison CM2 Roche totale 8 2
42 Murray CM2 MOI 11 11
43 Cold Bokkeveld CM2 MOI 17 17
44 Alais CIl MOI 21 16
45 Semarkona LL3.0 Roche totale 10 5
46 Bishunpur L/LL3.15 Roche totale 10 10
47 TagishLake O CuSifice Mol 23 2
Total 519 253

Tableau 4.1. Echantillons analysés avec une longueur d'onde d'excitation laser de 514 nm pour tous les
échantillons sauf DC06-09-19 et DC06-09-119 en préparation "Feuille d'or", qui ont été analysés avec une
excitation de 244 nm. Micrométéorites antarctiques : a grain fin — Fg, ultracarbonées — UCAMMs,
intermédiaires a grain fin-scorie — Fg-Sc, scories — Sc, et sphérules cosmiques — CS ; chondrites (Murchison,
Murray, Cold Bokkeveld, Alais, Semarkona, Bishunpur, Tagish Lake). Type de préparation : roche totale —
fragment (micrométéorites) ou portion de matrice (météorites) ; Feuille d'or — grains écrasés sur une feuille d'or
(montage NanoSIMS); MOI — matiére organique insoluble extraite des météorites par attaque chimique. Le
nombre de spectres utilisables est nul dans certain cas (*fluorescence élevée et d’absence de signal Raman
exploitable, **faible rapport signal sur bruit, ou *** présence de phases non identifiées. fbandes G et D non
observées ; Tbandes G et D observées mais de qualité (intensité, bruit) insuffisante pour étre exploitées).

Dans cette étude, nous avons ¢également analysé avec les mémes parameétres
expérimentaux la matiere organique insoluble (MOI) et des fragments de matrice de
chondrites primitives. Ces objets ont été utilisés pour comparaison avec les micrométéorites.
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Les échantillons de matrice ont été extraits de Murchison (CM2), Semarkona (OC, LL 3.0) et
Bishunpur (OC, LL 3.15). Des échantillons de la MOI ont été extraits des chondrites
carbonées suivantes : Murray (CM2); Cold Bokkeveld (CM2) ; Tagish Lake (C2 non
classifiée) et Alais (CI1). Cette matiere organique insoluble est extraite par déminéralisation
de la roche totale par attaque acide (HF/HCI) (pour plus de détails sur le protocole cf. Quirico
et al., 2009). Les échantillons de chondrites ont ét¢ mis a disposition par le Muséum National
d'Histoire Naturelle de Paris.

4.3. Resultats

Les mesures ont été réalisées sur 38 MMAs (10 Fg, 15 Fg-Sc, 10 Sc et 3 UCAMMs),
2 sphérules cosmiques et 7 chondrites (Tableau 4.1). Les spectres de 25 micrométéorites
présentent les bandes G et D du carbone du premier ordre (Figure 4.2). Pour cinq d'entre elles,
le faible rapport signal/bruit des spectres, et un fond de fluorescence élevé n'ont pas permis
une détermination fiable des paramétres spectraux. Parmi les différents groupes de
micrométéorites, 20% de Fg, 40% des Fg-Sc et 50% de Sc ne présentent pas les bandes
caractéristiques du carbone. Les bandes D et G du carbone n'ont pas été observées dans les
deux sphérules cosmiques analysés.

Alais (CI1)

Tagish Lake (C2)

Cold Bokkeveld
(CM2)

UCAMM - L02

800 1000 1200 4 1600 1800 2000
Raman shift(cm'1)

Figure 4.2. Spectres Raman normalisés (514 nm) représentatifs des échantillons analysés (de haut en
bas : Alais (CIl), Tagish Lake (C2), Cold Bokkeveld (CM2) ; micrométéorite ultracarbonée (UCAMM), a grain
fin (Fg), a grain fin—scorie (Fg-Sc) et scorie (Sc).

Les spectres Raman a 514 nm sont caractérisés par des bandes G et D larges,
superposées a un fond de fluorescence qui présente une intensité variable. Les parameétres
spectraux sont obtenus a partir de 1’ajustement LBWF de 253 spectres (Tableau 4.2). Les
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positions au pic des bandes D et G varient entre 1344 cm™ et 1373 cm™, et entre 1578 cm™ et
1603 cm™, respectivement. Les rapports d’intensités des bandes D et G varient entre 0,76 et
1,32. Les largeurs a mi-hauteur des bandes D et G sont comprises entre ~200 cm™ et
300 cm™, et ~85cm™ et 135 cm™, respectivement. L'analyse en composantes principales
révele que plus de 95% de la variance est expliquée par six composantes principales. Elle
démontre surtout que les paramétres FWHM-G, wg et Ip/lg sont les meilleurs traceurs
spectraux, présentant les meilleures corrélations avec composantes principales (Figure 4.3).

Nombre de
spectres FWHM-D FWHM-G
Echantillon utilisés Ip/Ig 1o op cm’™ 1o g em™! 1o cm’ 1c em™! 1o
Fg

DC06-09-37 1 1,13 1364,2 1588,4 271,7 108,8

DC06-09-50 1 0,99 13712 1593,3 284,5 100,9
DC06-09-73 8 098 0,10 13718 80 15950 42 2939 239 1021 14,1
DC06-09-74 3 L1 0,10 13722 72 1583 36 2001 262 1107 18,2
DC06-09-159 3 102 0,04 1360,9 3,0 15962 24 294,1 15,4 91,9 6,0
DC06-09-194 6 101 0,03 1356,1 3.4 15846 12 2463 134 1202 41
DC06-09-243 7 091 0,10 1361,7 3,1 15779 4,1 288,9 12,5 121,5 50

UCAMM
DC06-09-19 2 089 0,08 13636 29 15866 42 2843 152 1092 8.9
DC06-09-45 9 1,00 0,06 1358, 24 15792 53 292,5 18,1 122,5 9.8
DC06-09-119 52 086 0,06 13648 2.4 15827 33 214 177 1141 6,8
Fg-Sc

DC06-09-86 5 120 0,04 13584 47 1587,7 3,0 2517 314 1264 77

DC06-09-105 1 1,05 1352,1 1586,6 189,1 1103
DC06-09-113 4 1,08 0,04 13535 57 1587, 24 263,8 7.4 1158 9,7
DC06-09-193 12 106 0,07 13614 19 15954 12 261,8 9.6 104,4 43
DC06-09-209 10 102 0,04 13709 53 15864 29 30,0 208 109,0 5.6
DC06-09-224 4 103 0,03 13579 29 1596,8 12 2458 113 98,8 46
DC06-09-250 5 132 0,08 1369,6 58 1600,5 103 2504 9.6 1303 62

Sc
DC06-09-21 6 107 0,03 13555 24 15049 12 2364 42 105,1 44
DC06-09-90 4 1,10 0,08 13547 37 15879 3,6 2294 363 13,2 10,8
DC06-09-100 7 1,16 0,05 13570 35 15923 26 259,1 139 1217 44
Météorites

Murchison 2 097 0,01 13666 02 15926 03 2586 49 952 12
Murray 1 091 0,02 13640 1,0 1591,2 1,1 263,0 9,7 100,2 3,0
Cold Bokkeveld 17 0,90 0,03 1371,7 4,1 1591,0 2,2 280,4 18,4 97,2 1,3
Tagish Lake 2 082 001 1370,3 1,1 15922 07 292,7 3,7 884 12
Alais 16 092 0,02 1366,3 14 15946 04 242,0 43 85,2 12
Semarkona 5 0,76 0,01 1357,3 18 16022 08 2498 38 68.8 15
Bishunpur 10 094 0,06 13443 09 16028 0,7 1574 162 71,6 2,1

Tableau 4.2. Parameétres spectraux (positions des pics wp g, rapport des intensités des pics Ip/I et largeur
a mi-hauteur FWHM-D, G) des bandes D et G observées dans les micrométéorites antarctiques (MMAS) (2 grain
fin — Fg ; ultracarbonées — UCAMM ; intermédiaires - a grain fin-scorie — Fg-Sc et scoriacées — Sc) et des
météorites (fragments de matrice extraits de Murchison - CM2, Semarkona - OC, LL 3.0 et Bishunpur - OC, LL
3.15 ou maticre organique insoluble extraite de Murray - CM2; Cold Bokkeveld - CM2; Tagish Lake - C2 et
Alais - CI1). Les valeurs moyennes et écarts types sont donnés.
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Figure 4.3. Représentation graphique des données de I’analyse en composantes principales (ACP) en
fonction de la largeur totale a mi-hauteur (FWHM) de la bande G pour les micrométéorites non fondues (carrés
verts pleins — Fg et ouverts — UCAMM), les micrométéorites intermédiaires (triangles oranges — Fg-Sc), les
micrométéorites partiellement fondues (losanges rouges — Sc) et les météorites utilisées comme standard (cercles
bleus — Tagish Lake, triangles bleus — Alais - CI1 et les losanges bleus — les météorites de type CM : Murchison,
Murray, Cold Bokkeveld).
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Figure 4.4. Parametres spectraux caractérisant la largeur a mi-hauteur (FWHM) de la bande D par rapport
aux rapports d'intensité des bandes D et G (Ip/Ig) pour la matiére carbonée des micrométéorites a grain fin (Fg,
carrés verts pleins), des ultracarbonées (UCAMM, carrés verts ouverts), des intermédiaires (Fg-Sc, triangles
oranges), des scories (Sc, losanges rouges) et des météorites utilisées comme références (C2, Tagish Lake —
cercles bleus ; CI1, Alais — triangles bleus et CM, Murchison, Murray, Cold Bokkeveld — losanges bleus). La
fleche indique une maturation croissante de la matiére carbonée pour les chondrites ordinaires non équilibrée
(LL3.0 Semarkona, LL3.15 Bishunpur, et LL3.7 chondrite Parnallee) (¢f. Bonal et al., 2006a).

Dans le diagramme FWHM-D vs. Ip/lg (Figure 4.4) on peut distinguer clairement les
micrométéorites, les chondrites CI, CM et la chondrite C2 Tagish Lake, des météorites
chondritiques métamorphisées (série des LL3). Le diagramme FWHM-G vs. g montre une
corrélation linéaire de ces parametres mesurés dans les UCAMMs et les Fg, tandis que les
paramétres relatifs aux objets Sc et Fg-Sc se situent hors de cette tendance (Figure 4.5). Les
chondrites carbonées forment trois régions distinctes dans le méme diagramme (Figure 4.5).
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Figure 4.5. Paramétres spectraux caractérisant la largeur a mi-hauteur (FWHM) de la bande G vs. la
position de la bande G (w¢) de la mati¢re carbonée des micrométéorites a grain fin (Fg, carrés verts pleins), des
ultracarbonées (UCAMM, carrés verts ouverts), des intermédiaires (Fg-Sc, triangles oranges), des scories (Sc,
losanges rouges) et des météorites (C2, Tagish Lake — cercles bleus; CI1, Alais — triangles bleus; CM :
Murchison, Murray, Cold Bokkeveld — losanges bleus).

Les spectres Raman des micrométéorites ultracarbonées mesurés avec une excitatrice de
244 nm sont caractérisés par :

o l'absence de fluorescence

o un rapport faible des intensités des bandes (In/I)

o une valeur de position du pic de la bande G plus élevée par rapport a la position du
pic mesuré avec 514 nm (autour de 1600 cm™) (Figure 4.6 et Tableau 4.3)

-CN/|— ucamm
—— |IDP (Quirico et al. 2008)
......... Alais

500 1000 1500 2000 2500 3000 3500 4000
Raman shift (cm™)

Figure 4.6. Spectres Raman UV (244 nm) d'une micrométéorite antarctique ultracarbonée (UCAMM —
fragment de la particule DC06-09-119) et une particule de poussiére interplanétaire (IDP) (L2008x3, Quirico et
al., 2008) et du météorite Alais (CI1). Le groupement nitrile (-C=N) est identifié¢ dans ’'UCAMM et I’'IDPs.
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Dans les spectres d’un fragment de 'UCAMM DC06-09-119 nous avons identifié¢ le
groupement nitrile (-C=N) par la bande d’étirement & 2224 cm™ (Figure 4.6). Celui-ci avait
été également détecté dans I’IDP L2008x3 (Quirico et al., 2008). Dans la matiére organique
insoluble des chondrites carbonées, le groupement nitrile apparait au mieux comme une
signature trés faible, a la limite de détection (cf. Alais dans la Figure 4.6).

Excitation FWHM-D FWHM-G
Echantillon (nm) I/l 1o wpem” 1o wg cm’ 1o cm’! 1o cm’ 1o
DC06.09-119 - 033 0,02 13803 58 15973 36 253,5 7.6 852 28
s1as 0.86 0,06 13648 24 15827 33 291,4 17,7 1141 638
DC06.09-19 - 027 0,01 14064 128 16041 3.4 245,1 28,0 834 38
s1as 0,89 0,08 13636 29 15866 42 2843 152 1092 8.9

Tableau 4.3. Parameétres spectraux des bandes D et G de la matiere carbonée des micrométéorites
ultracarbonées (UCAMM) (les positions des pics wp g, le rapport des intensités des pics Ip/Ig et la largeur a mi-
hauteur des bandes FWHM-D, G). Les mesures ont été réalisées avec deux longueurs d'onde (244 nm et
514 nm). Les valeurs moyennes et les écarts typés sont aussi présentés.

4.4. Discussion

4.4.1. Effets d'oxydation de la matiéere carbonée lors de ['entrée dans
l'atmosphere terrestre

L'analyse par p-spectroscopie Raman de la série d’MMAs révele que 25 des 38
¢chantillons contiennent une matiére carbonée polyaromatique. L'absence de détection des
bandes G et D dans ~ 35% des échantillons peut étre interprétée par :

o I’absence de matiére carbonée initialement dans 1'échantillon;

o la destruction de la matiére carbonée durant la décélération dans 1I’atmosphere ;

o la nature brute des échantillons, qui n'a pas permis d’optimiser l'intensité du signal
et peut avoir conduit a l'absence de détection des bandes du premier ordre du
carbone, méme en présence de matiére carbonée.

Le diagramme FWHM-G vs. o¢ (Figure 4.5) montre que les scories et les
micrométéorites intermédiaires se situent légerement en dehors de la tendance linéaire formée
par les micrométéorites a grain fin et par les UCAMMs. Cette observation suggere que la
maticre carbonée a probablement subi des processus d'oxydation dans l'atmosphére terrestre.
L'oxydation de la matiére carbonée est un processus bien connu en géochimie. Les kérogénes
et les charbons exposés a l'atmosphére ambiante, méme dans les conditions du laboratoire,
peuvent étre oxydés (Van Krevelen, 1993). Cette altération thermique n’est pas comparable
au métamorphisme sur le corps parent car elle n’a pas affecté de facon significative la
structure de la matiére carbonée des micrométéorites. A la suite de ce processus d'oxydation,
des atomes d'oxygene s’insérent dans le réseau macromoléculaire, formant de nouvelles
liaisons chimiques et transformant les unités polyaromatiques. Cette modification de la
structure polyaromatique a été mise en évidence par spectroscopie Raman sur une série de
charbons de différentes maturités (Raynal, 2003). Les micrométéorites a grain fin qui se
trouvent en dehors de la tendance générale ont pu subir de faibles processus d’oxydation, qui
ne sont pas détectés par la classification texturale (cf. Chapitre 1 et Genge et al., 2008). Ces
résultats montrent que la spectroscopie Raman peut étre utilisée comme outil complémentaire
pour la classification systématique des micrométéorites. La derni¢re étape de ce processus
d’oxydation est la perte totale de la matiére carbonée. Des évidences suggerent que ces
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processus ont eu lieu pendant la décélération a 1’entrée atmosphérique car la proportion de
micrométéorites dans lesquelles la matiére carbonée n’a pas été détectée augmente avec
l'altération thermique des particules, des non fondues (Fg et UCAMM) jusqu’aux particules
completement fondues (CS) dans lesquelles les bandes du carbone ne sont pas détectées. Dans
le cas de non-détection de la matiére carbonée dans les micrométéorites non fondues a grain
fin, nous favorisons l'interprétation d'un effet instrumental (absence d’une surface plane des
¢chantillons).

4.4.2. Comparaison avec les chondrites carbonées et ordinaires, les particules
de poussiere interplanétaire (IDPs) et les échantillons Stardust

Les spectres Raman des micrométéorites sont visuellement différents de ceux obtenus
sur des chondrites carbonées (Figure 4.2). Les chondrites carbonées étudiées avec la longueur
d’onde 514 nm se trouvent dans trois régions différentes dans le diagramme des parameétres
FWHM-G vs. og (Figure 4.5). Cette observation suggere des différences dans leur structure
polyaromatique. Quelques mesures obtenues dans les micrométéorites a grain fin ont des
paramétres FWHM-G et wg similaires aux chondrites carbonées. Cependant la plupart des
UCAMMs, et au moins la moitié des micrométéorites a grain fin présentent des valeurs des
positions au pic (og) inférieures et des largeurs a mi-hauteur de la bande G (FWHM-G)
supérieures a celles des chondrites carbonées. Les spectres Raman des micrométéorites
ultracarbonées réalisées avec une longueur d’onde de 244 nm présentent également des
différences significatives avec les chondrites carbonées: par exemple, le rapport Ip/Ig est plus
¢levé dans le cas des UCAMMs, et les bandes du premier ordre du carbone ressemblent
davantage a celles de la particule de poussiére interplanétaire L2008x3 (Figure 4.6). Les
mesures obtenues a 244 nm aident également a discriminer les deux familles d'échantillons
(MMAs vs. CCs). La structure polyaromatique de la matiére carbonée présente dans les
micrométéorites n'est pas strictement similaire a celle observée dans les météorites
chondritiques carbonées de type C1 et C2. L’obtention de résultats concordants avec deux
longueurs d’onde excitatrices différentes conforte les résultats obtenus.

Deux autres parameétres spectraux comme la largeur a mi-hauteur de la bande D
(FWHM-D) et le rapport des intensités des bandes D et G (Ip/lg) (Bonal et al., 2006a),
montrent différents degrés de maturités entre la matiére carbonée des chondrites ordinaires
(OCs) et celle des micrométéorites et CCs. Ces deux parametres caractérisent le degré d’ordre
structural de la matiére carbonée polyaromatique et ils sont des traceurs du degré de
métamorphisme (Bonal et al., 2006a). Les variations de ces paramétres impliquent que :

o la matieére carbonée des micrométéorites n’est pas modifiée de facon significative
par le métamorphisme thermique comme pour les OCs;

o les MMAs et les OCs ont des histoires différentes en ce qui concerne la nature et
I’origine des leurs corps parents;

o la mati¢re carbonée des MMAs présente plus d'affinités avec celle des CCs qu'avec
celle des OCs.

Ces résultats sont en accord avec les observations antérieures (Kurat et al., 1994;
Engrand and Maurette, 1998) qui suggerent que les micrométéorites qui ont une taille qui
varie entre 25 um et 400 um sont plus liés aux CCs qu'aux OCs. Les micrométéorites plus
grandes (> 500 um) collectés dans la chalne des montagnes Transantarctiques (van Ginneken
et al., 2008) montrent des relations avec les OCs (van Ginneken et al., 2008; Suavet et al.,
2009; van Ginneken et al., 2009). Les mesures Raman de cette étude montrent des différences
significatives entre la matiére carbonée des micrométéorites et des OCs, renforcant la
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similarit¢ avec les Ccs, et la différence avec les grandes MMAs des montagnes
Transantarctiques.

L’analyse en composante principale (ACP) est utilisée dans cette étude pour faciliter la
compression des données en diminuant le nombre de dimensions sans une perte importante
d'informations. Une corrélation entre les ACP d’un c6té et les FWHM-G, wg et le rapport
In/Ig d’un autre suggere que ces trois dernieres sont les traceurs les plus sensibles du degré de
maturité de la matiére carbonée. Le parameétre FWHM-D est plus sensible pour les objets
modifiés thermiquement par le métamorphisme.

Les spectres Raman obtenus avec une longueur d’onde de 514 nm montrent des données
homogenes entre les micrométéorites a grain fin et les ultracarbonées. Tous les spectres sont
superposés sur un fond de fluorescence. Les bandes D et G sont larges et montrent la présence
des matériaux trés désordonnés. Méme si les résultats des mesures Raman UV (244 nm)
présentent des similarités entre la structure de 'UCAMM DC06-09-119 et celle d’une
particule de poussiére interplanétaire (Figure 4.6) (cf- L2008X3, Quirico et al., 2008), et que
les IDPs ont également des positions de la bande G basses comme celles des micrométéorites
(Quirico et al., 2005a), il est peu probable que toutes les IDPs soient similaires aux MMAs.
Wopenka et al. (1988) et Bonal et al. (2006b) montrent que certaines IDPs ont subi un épisode
de métamorphisme thermique sur leur corps parent, et elles ont donc certainement une origine
astéroidale. De plus, les spectres Raman a 514 nm d’IDPs présentent des variations plus
importantes de 1’intensit¢ du fond de fluorescence et de la forme globale des bandes du
premier ordre du carbone (Allamandola et al., 1987; Wopenka, 1988; Quirico et al., 2005a;
Bonal ef al., 2006b). La matiére carbonée 1égerement graphitisée est parfois identifiée dans
les IDPs au microscope électronique en transmission (Rietmeijer, 1992). La signature du
graphite n'a pas détectée dans les micrométéorites et les CCs par la spectroscopie Raman dans
cette étude, mais cette détection dépend du volume analysé et de la taille des cristaux des
graphites. Les observations par microscopie électronique en haute résolution (cf. Chapitre 5)
des micrométéorites ultracarbonées montrent une contribution trés mineure (< 1%) du
graphite dans la mati¢re carbonée des UCAMMs (Dobrica et al., 2009b). Une analyse
systématique, employant plusieurs longueurs d’onde excitatrices, est nécessaire dans le cas
des IDPs pour mieux comprendre la nature de I’hétérogénéité de la matiere carbonée.

Les analyses des échantillons de la cométe Wild 2 montrent la présence des composés
carbonés qui ont subi de faibles altérations pendant la collecte dans 1’aérogel (Sandford et al.,
2006). Les mesures Raman de la matiére carbonée cométaire montrent des similarités avec les
résultats obtenus sur les micrométéorites, comme par exemple la présence des bandes D et G
qui indiquent la présence de la mati¢re carbonée polyaromatique. Cependant, les mesures ne
sont pas strictement comparables car elles sont faites avec des conditions expérimentales
différentes. En premiére approximation, les paramétres spectraux de Wild 2 semblent
similaires a ceux des MMAs, des IDPs et de la plupart des météorites primitives (Rotundi et
al., 2008).

Les micrométéorites ultracarbonées présentent des enrichissements importants en
deutérium (cf. Chapitre 5 et Duprat et al., 2010). Wopenka (1988) propose que les
enrichissements en deutérium des IDPs soient liés a la présence de matiere carbonée
désordonnée. Ce résultat n’a toutefois pas été retrouvé dans les mesures systématiques des
chondrites (Alexander ef al., 2007), et aucune différence structurale majeure n’apparait entre
les paramétres spectraux des UCAMMSs trés enrichies en D et des micrométéorites a grain fin.
Il semble donc pas ne pas y avoir des relations entre la structure et la composition isotopique
de la matiere carbonée ces objets.
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4.4.3. Le groupement nitrile (CN)

Les spectres Raman UV a 244 nm montrent pour la premicre fois la présence du
groupement nitrile (-C=N) dans une micrométéorite ultracarbonée (DC06-09-119). Le signal
a 2224 cm’' est généralement attribué & ce groupement (Ferrari et al., 2003). Sa présence
montre que la structure polyaromatique de cette UCAMM contient des radicaux CN.

Un signal comparable du groupement nitrile a aussi été observé dans une IDP
(L2008X3, Quirico et al., 2008) et un signal plus faible est également détecté dans la matiére
organique insoluble des chondrites carbonées (Figure 4.6). Cette faible abondance peut étre le
résultat du protocole de déminéralisation par attaque acide, car HCI réagit avec ce groupement
chimique (Carrasco et al., 2009). Toutefois, il pourrait également étre le résultat de 'action
des processus hydrothermaux sur le corps parent (Sephton ef al., 2003). Cette derniére
hypothése est cohérente avec le fait que les chondrites les moins altérées par l'eau, par
exemple les météorites de type CRs, présentent les enrichissement les plus élevés en °N/"*N,
ce qui pourrait signer une meilleure préservation de la phase porteuse de 'azote dans la MOI
(Alexander et al., 2007).

Les cométes sont riches en matiére organique, et HCN et CN ont été observés dans la
phase gazeuse de plusieurs comeétes (Arpigny et al., 2003). Bien que l'origine du radical CN
dans les cometes a des distances supérieures a 3 unités astronomiques reste une question
ouverte, sa présence dans la phase gazeuse cométaire pourrait résulter de la dégradation
thermique de grains micrométriques composés de matiére organique réfractaire complexe
(Ahearn et al., 1986; Kissel et al., 1986a; Kissel et al., 1986b; Fray et al, 2005). Le
groupement CN est en effet plus labile sous I'effet de la température que les atomes d'azote
présents dans les hétérocycles du réseau macromoléculaire de la MOI. La phase porteuse du
radical CN observé dans les sources distribuées des cometes pourrait donc provenir
partiellement d'un groupement nitrile provenant de mati¢re organique réfractaire. Fomenkova
et al., (1992; 1994; 1999) ont posé des contraintes sur la composition de la matiére organique
présente sous forme solide dans les grains de poussiéres de la comete Halley (analyses
PUMA). En ce qui concerne les phases porteuses de l'azote, la présence de polymeres de
HCN sous forme solide n'a pas été démontrée dans ces analyses (Fomenkova et al., 1994),
mais des polymeres de type cyanopolyynes (-C=C-C=N) pourraient faire partie des différents
composés carbonés identifiés dans la cométe de Halley (Fomenkova, 1999).

La signature Raman du radical CN détectée a 2224 cm’' dans 'UCAMM
DC06-09-119 n’est pas compatible avec celle des polymeres de HCN, mais ne permet pas
d'identifier la nature exacte du composé porteur de ce radical. La forte abondance de CN dans
cette UCAMM suggere toutefois une origine cométaire de cette particule, comme 1'indiquent
¢galement sa forte teneur en carbone et son enrichissement en deutérium (cf. Chapitre 5).

4.5. Conclusions

Nous avons caractérisé par spectroscopie Raman, en utilisant deux longueurs d’onde
excitatrice (514 nm et 244 nm), la matiére carbonée des différents types de micrométéorites
de la collection CONCORDIA. Cette étude montre que la matiére carbonée de ces
micrométéorites n'est pas similaire a un seul type d'échantillons de maticre extraterrestre déja
connue (météorite, IDPs, Stardust), mais posséde une signature primitive unique.
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Les principaux résultats de notre étude sont les suivants:

o ~65% des micrométéorites analysées contiennent une quantit¢ importante de
mati¢re carbonée comme le montre la présence des bandes D et G du carbone,
indiquant la présence de mati¢re carbonée primitive désordonnée ;

o les proportions d'échantillons dans lesquelles le carbone n’est pas identifié
augmentent depuis les Fg jusqu’aux Sc, et il n'y a pas de carbone détecté dans les
CSs. Ces résultats suggerent qu'une proportion croissante de carbone est perdue lors
d'un échauffement croissant pendant la décélération a I’entrée atmosphérique. En
'absence de corrélation avec le type textural des micrométéorites, ce résultat
pourrait également résulter d'effet instrumentaux (absence d’une surface plane qui
n’a pas permis d’optimiser 1’intensité du signal Raman), ou simplement révéler
I’absence d’une teneur significative en matiére carbonée dans les micrométéorites ;

o la faible dispersion des paramétres spectraux des Sc par rapport aux
micrométéorites non fondues peut étre produit par des réactions d’oxydation de la
maticre carbonée a I’entrée atmosphérique ;

o I’analyse en composante principale montre des corrélations avec le FWHM-G, wg
et In/Ig qui sont des traceurs sensible au degré de maturité de la matiere carbonée ;

o les mesures Raman montrent que la matiére carbonée des micrométéorites et celle
des chondrites ordinaires ne sont pas liées. Les MMASs sont plus similaires aux CCs,
bien qu'il y ait de petites différences de leurs paramétres structuraux. Ceci est
cohérent avec les résultats précédents des caractérisations chimiques,
minéralogiques et isotopiques (e.g. Kurat et al.,, 1994; Engrand and Maurette,
1998) ;

o les spectres Raman de la matiére carbonée de micrométéorites a grain fin et des
ultracarbonées ne montrent pas de différences significatives méme si leurs
compositions isotopiques sont différentes: il n'y a pas de corrélation entre
I'enrichissement en deutérium et la structure de la matiére carbonée ;

o D’identification pour la premicre fois du radical CN dans une UCAMM suggere une
origine cométaire pour ces objets.
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5. Les micrométéorites ultracarbonées : une nouvelle famille de grains
cométaires?

“The scientist is not a person who gives the
right answers, (s)he’s one who asks the right
questions.”

Claude Lévi-Strauss

Les résultats de ce chapitre concernent les micrométéorites ultracarbonées
(UltraCarbonaceous Antarctic Micrometeorites — UCAMMSs). Les UCAMMSs sont dominées
par la matiére carbonée, dans laquelle sont inclues différentes phases minérales, cristallines et
vitreuses. Les composantes carbonées et minérales sont décrites dans ce chapitre grace aux
observations minéralogiques et pétrographiques par microscopie €électronique en transmission
et aux mesures isotopiques réalisées a la NanoSIMS-50 (MNHN Paris).

L’¢étude isotopique a été publiée dans larticle : Extreme Deuterium Excesses in
Ultracarbonaceous Micrometeorites from Central Antarctic Snow. Duprat J., Dobrica E.,
Engrand C., Aleon J., Marrocchi Y., Mostefaoui S., Meibom A., Leroux H., Rouzaud J.-N.,
Gounelle M., and Robert F. (2010), Science 328(5979), 742-745.

La caractérisation minéralogique de ces UCAMMSs fera l'objet d'un article en
préparation : Transmission Electron Microscopy of CONCORDIA UltraCarbonaceous
Antarctic MicroMeteorites: mineralogical properties. E. Dobrica, C. Engrand, H. Leroux, J.-
N. Rouzaud, J. Duprat.

5.1. Echantillons et méthodes d’analyses

Parmi les derniéres collections de micrométéorites antarctiques dans la neige 8 Dome C
(2002 et 2006, cf. Chapitre 1), nous avons identifié des particules riches en carbone appelées
micrométéorites ultracarbonées (UCAMMSs) (Dobrica et al., 2008 ; Dobrica et al., 2009;
Dobrica et al., 2009b).

Quatre micrométéorites ultracarbonées (DC06-09-45, DC02-09-41, DC06-09-19 et
DC06-09-119, dans le texte suivant appelées #45, #41, #19 et #119) sont analysées dans cette
étude (Figure 5.1 et Tableau 5.1). Les tailles et les masses (calculées’) des UCAMMs
analysées sont reportées dans le Tableau 5.1. Des fragments des particules #45 et #19 et d’une
particule entiére (#41) sont étudiées en sections ultraminces par microscopie électronique en
transmission (MET) analytique et en haute résolution (MET-HR) (c¢f. Chapitre 2 pour la
description des méthodes d'analyses). D’autres fragments des mémes micrométéorites
ultracarbonées (#19 et #119 — Figure 5.2) ont été écrasées sur des feuilles en or et analysés
isotopiquement grace au service national NanoSIMS-50 (LMCM-MNHN Paris) (cf.
Chapitre 2).

"La masse des particules est calculée en supposant une densité de 2,5 g.cm™ pour la partie silicate et
1,2 g.cm™ pour la partie carbonee et en utilisant I’approximation d’un ellipsoide (4/3*n*a**b*d ot a — demi-petit
axe mesuré sur les images MEB, b — demi-grand axe, d —densité).
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Figure 5.1 Micrographies électroniques en électrons rétrodiffusés (a-c) et secondaires (d) de la surface
extérieure de fragments des micrométéorites ultracarbonées (UCAMM) (a-c) et d’une particule entiere de
micrométéorite ultracarbonée (d).

Echantillon Taille Masse Type de préparation MET, MET-HR NanoSIMS
(nm) (ng)
DC06-09-45 40 x 80 0,1 Fragment *
- Sections ultraminces
DC02-09-41 50 x75 0,1 Particule entiére *
- Sections ultraminces
DC06-09-19 50 x 80 0,2 Fragment * *

- Sections ultraminces
- Ecrasé sur feuille d'or

DC06-09-119 110x 275 2,3 Fragment *
- Ecrasé sur feuille d'or

Tableau 5.1. Tailles, masses et type de préparation de chaque micrométéorite ultracarbonée analysée par
microscopie électronique en transmission (DC06-09-45, DC06-09-41 et DC06-09-19) et a la NanoSIMS
(DC06-09-19 et DC06-09-119). La masse a été calculée en utilisant une approximation d’ellipsoide et une
densité de 2,5 g.cm™ pour la portion silicatée, et 1,2 g.cm™ pour la partie carbonée (les proportions ont été
estimées d'apres le niveau de gris sur 1'image en électrons rétrodiffusés).

Figure 5.2. Micrographies en électrons rétrodiffusés (a, d) et secondaires (b, c, e, f) de fragments de
micrométéorites ultracarbonées (DC06-09-19 — a-c ; DC06-09-119 — d-f) écrasés sur des feuilles en or et analysé
a la NanoSIMS-50 (e-f — zoom des micrographies en électrons secondaires). Le contour en pointillés désigne une
zone qui pourrait &tre une contamination (cf. aussi section 5.2.2).
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5.2. Resultats

5.2.1. Etude des microstructures et compositions par microscopie électronique
en transmission

5.2.1.1.  Matiere carbonée

La matiére carbonée est la phase dominante des quatre UCAMMSs étudiées. A grande
échelle, elle présente une morphologie homogéne qui enrobe des phases minérales qui sont
généralement de taille sub-micrométrique. L’étude de la mati¢re carbonée en microscopie
¢lectronique en transmission a haute résolution montre qu’elle est fortement désorganisée et
présente différents degrés de désordre (voir les analyses Raman du chapitre 4, et Figure 5.3)
(Dobrica et al., 2009¢c). L’UCAMM #41 présente des longueurs de cohérence des plans
aromatiques plus longues (nm) que les UCAMMs #45 et #19. En général la matiere carbonée
des UCAMMs n'est pas stricto sensu amorphe.

La matiére carbonée des UCAMMs présente généralement un seul type de morphologie
(Figure 5.4), sauf pour I’échantillon #19 qui présente une région dans laquelle la matiére
carbonée contient des pores (Figure 5.4, e).

Les teneurs en carbone des UCAMMSs ont été estimées a partir de la surface de maticre
carbonée identifiée sur les micrographies en électrons rétrodiffusés (MEB) et les images en
champs clair prises au microscope ¢lectronique en transmission (MET) (Tableau 5.2) pour
quatre UCAMM . Les surfaces analysées varient de 706 um” a 1247 pm?, et de 13 pum?* a
483 pm” dans les micrographies MEB et MET, respectivement. La matiére carbonée occupe
une surface comprise entre 48% et 85%, et entre 57% et 88% de la surface des UCAMMs
analysé sur les micrographies MEB et MET, respectivement. La différence relative en surface
de carbone entre les mesures effectuées a différentes échelles (MEB et MET) pour un méme
¢chantillon (#19) est de seulement 9% (cf. Tableau 5.2). Les pourcentages en masse de
carbone sont calculés en prenant en compte des surfaces mesurées sur les images MEB et
MET avec une densité moyenne de 2,5 g.cm™ pour les silicates et de 1,2 g.cm™ pour la
maticre carbonée. Les teneurs en carbone varient entre 25 wt% et 64 wt% dans les UCAMMs
(Tableau 5.2).

Echantillon Surface (um?) % C wt%
. . Minéraux 97 43
DC06-09-19 (3 sections ultramince)
Carbone 130 57 32
MET Minéra 3 25
DC06-09-45 (1 section ultramince) o
Carbone 10 75 48
. . Minéraux 56 12
DC02-09-41 (2 sections ultramince)
Carbone 427 88 64
Minéraux 647 52
DC06-09-19
MEB Carbone 600 48 25
Minéraux 109 15
DC06-09-119
Carbone 597 85 60

Tableau 5.2. Surfaces et pourcentages de matiere carbonée et de minéraux pour les quatre
micrométéorites ultracarbonées (UCAMMs) mesurés soit d'apres les micrographies électronique en transmission
(MET) ou sur les micrographies en électrons rétrodiffusés (microscope électronique a balayage - MEB).
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La matiére carbonée contient des éléments mineurs, identifiés par EDS, comme le S, Si et
Fe.

Figure 5.3. Micrographies électronique en transmission en haute résolution (MET-HR) de la matiére
carbonée des micrométéorites ultracarbonées (a - DC06-09-45, b - DC06-09-19 et ¢ - DC02-09-41).

'/.
4
\% L& e

Figure 5.4. Micrographies €lectroniques en transmission en champ clair des différentes morphologies de
la matiére carbonée dans les micrométéorites ultracarbonées (UCAMMs). En général, la mati¢re carbonée est
caractérisée par des zones lisses qui dominent dans toutes les UCAMMs (a, b - DC06-09-45; ¢ - DC02-09-41; d -
DCO06-09-19), mais plusieurs petites régions vésiculées ont également été observées (e - DC06-09-19). La
section ultramince est soutenue par une membrane de carbone a trous (Lacey carbon).
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5.2.1.2.  Phases minérales

La proportion de phases minérales est inférieure ou approximativement égale a celle de
la matiere carbonée (Tableau 5.2). Les compositions globales moyennes des phases minérales
sont déterminées par EDS sur des zones dominées par les minéraux. Cette composition
globale en ¢éléments majeurs et mineurs est proche des valeurs de référence des météorites
chondritiques de type CI, a un facteur 2 prés (Tableau 5.3 et Figure 5.5) (Lodders, 2003).

Echantillon Mg Al Si S Ca Cr Mn Fe Ni
DC06-09-45 16,9 2,3 38,7 13,2 0,9 0,3 0,2 243 1,0
DC06-09-19 274 1,9 35,0 16,5 1,0 0,4 0,2 15,8 0,9
DC02-09-41 32,4 1,6 33,9 7,1 1,5 0,4 0,3 20,7 0,6
CI (Lodders,

2003) 29,2 2,3 28,1 12,5 1,7 0,4 0,3 24,2 1,3

Tableau 5.3. Abondance des éléments majeurs et mineurs (at%) déterminée par EDS dans les UCAMMs
comparées aux valeurs de référence des météorites CI.

Une large proportion des minéraux des UCAMMSs est de type cristallin. La mesure
précise du rapport d'abondance entre les phases amorphes et cristallines n’est pas triviale a
obtenir. Il impose d'analyser des données de diffraction d'électrons sur chaque phase minérale
de 1I'échantillon. Sur un fragment de la particule #41, nous sommes parvenus a obtenir une
limite inférieure. Cette limite est obtenue a partir du rapport entre la surface totale des phases
minérales sur une section ultramince (37 pm?, échantillon DC02-09-41) et la surface de tous
les cristaux analysés (principalement des olivines, des pyroxénes et des sulfures de fer,
9 um?). Dans cet échantillon, les minéraux cristallins représentent donc au moins 24% de la
surface des phases minérales. La valeur réelle d'aprés 1'observation en champ sombre est

probablement de l'ordre de 50%, mais nous ne disposons pas de données chiffrées pour
I'étayer.

La taille de minéraux varie de quelques nm a 1 pm. En général, les minéraux sont
observés comme des assemblages complexes polycristallins. Seuls de rares monocristaux
isolés sont observés.

10.0

""" DC06-09-45
——DC06-09-19
= =DC02-009-41

1.0

Abondance/CI

0.1

Mg Al Si S Ca Cr Mn Fe Ni

Figure 5.5. Abondance des éléments majeurs et mineurs, normalisée aux valeurs de référence CI
(Lodders, 2003), dans les micrométéorites ultracarbonées (DC06-09-45 — ligne en pointillées bleu ; DC06-09-19
— ligne verte; DC02-09-41 — ligne en pointillées orange). Les abondances sont calculées a partir de
cartographies EDS (DC06-09-45 - 4 cartes ; DC06-09-19 - 3 cartes et DC02-09-41 - 5 cartes), des analyses
globales de plusieurs agrégats (<200 nm de diamétre), et pour 1'échantillon DC02-06-41 une moyenne de toutes
les analyses (~ 300) est calculée.
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5.2.1.2.1. Phases cristallines

La matieére cristalline est présente sous forme d'assemblages polycristallins. Ces
assemblages sont de tailles variables (~ 100 nm a 4 um) et ont une minéralogie complexe. Les
rapports Mg/Fe sont homogenes au sein d’un assemblage donné. Dans plusieurs assemblages,
les cristaux sont cimentés par une phase vitreuse riche en SiO, (Figure 5.6). La Figure 5.6
montre plusieurs agrégats cristallins qui sont généralement composées des cristaux a grain fin.
Il y a aussi des agrégats constitués de grands cristaux mais leur abondance est moins
importante (Figure 5.6).

Figure 5.6. Micrographies en champ clair (microscopie électronique en transmission — MET) de
différents agrégats minéraux de micrométéorites ultracarbonées (UCAMMs) (DC06-09-45 — a; DC02-09-41 — b;
DC06-09-19 — ¢, d). (a) Agrégat minéral dans 'UCAMM #45 contenant des minéraux a grain fin qui se
composent de phases vitreuses riches en Al et SiO, contenant de petites inclusions cristallines d’ alliages Fe-Ni
(kamacite) et de sulfures de fer pauvres en Ni. Plusieurs phases minérales ont des tailles inférieures a 5 nm ;
(b) Agrégat minéral présent dans 'UCAMM #41 contenant des sulfures de fer pauvres en Ni (<1 at% Ni) et de
l'enstatite inclus dans une matrice amorphe riche en SiO,. La composition globale de cet agrégat est
chondritique, a un facteur 2, a l'exception de Ca et Ni. (c-d) Agrégats identifiés dans 'UCAMM #19 qui
contiennent des cristaux des tailles différentes : (c) Agrégat a grain fin contenant des sulfures de fer inclus dans
une phase vitreuse riche en Mg et Si. (d) Agrégat contenant des minéraux de plus grandes tailles, comme des
sulfures de fer (FeS), des olivines relativement riches en Fe (Fogs) et des pyroxénes riches en Fe et Mg (Enge.os).

La majorité des cristaux des UCAMMSs sont des olivines, des pyroxénes et des sulfures
de fer pauvres en nickel (< 1 at% Ni). Les olivines et pyroxénes sont présents dans toutes les
UCAMMs mais dans des proportions et des compositions différentes. Les pyroxeénes pauvres
en Ca sont toujours plus abondants (4, 2 et 2 fois plus que les olivines pour #45, # 19 et #41,
respectivement) et plus grands que les olivines (Figure 5.7 et Figure 5.8). Dans les UCAMMs
#45, #19 et #41 la taille apparente’ des pyroxénes est de 200 nm, 220 nm et 260 nm,
respectivement et celui des olivines est de 170 nm, 160 nm, 170 nm) (cf. Tableau 5.4).

*, . . oy . . . , . , .
Taille des cristaux en position de Bragg et pour une inclinaison du porte-échantillon donnée. La taille de
plusieurs minéraux a été mesurée avec des inclinaisons différentes; la différence mesurée est inférieure a 10 nm.
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La teneur en magnésium des olivines présente des variations importantes sans pic
significatif en fréquence (Figure 5.7). Les pyroxénes pauvres en Ca présentent des
compositions variables avec plusieurs pics de fréquence. L'UCAMM #45 présente deux pics
de fréquence a Eng, et Enjgo (Figure 5.7, a), et TUCAMM #41 autour de Engs et Enjgo (Figure
5.7, b). UCAMM #19 montre un seul pic de fréquence bien défini a Enjoo (Figure 5.7, c).
L’olivine ne présente pas de défauts dans la structure cristalline. Les pyroxénes pauvres en Ca
contiennent couramment des intercroissances entre la phase clino- et ortho- dans la direction
(100). Un whisker d’enstatite a été identifié¢ (Enjgo, 310 nm de longueur) dans 'UCAMM #19,
présentant des défauts d'empilement dans la direction (100). Seuls quatre pyroxenes riches en
Ca ont été identifiés dans les UCAMMs (cf. Tableau 5.4).
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Figure 5.7. Histogrammes différentiels présentant les compositions Mg/(Fe+Mg) (mol%) des olivines
(gris clair, ligne en pointillé) et des pyroxenes (gris foncé, ligne continue) de trois micrométéorites
ultracarbonées (a - DC06-09-45, b - DC06- 09-41 et ¢ - DC02-09-19) et le nombre (N) de mesures effectuées
dans chaque échantillon pour chaque type de minéral (olivine et pyroxéne).

Une tendance est observée entre la teneur en fer des olivines et des pyroxénes pauvres
en Ca par rapport au diametre apparent de ces minéraux dans les échantillons #19 et #45
(Figure 5.8). En général, la plus grande gamme de variation de leur teneur en fer est observée
pour les minéraux les plus petits (< 200 nm) (Figure 5.8).

Les sulfures de fer sont abondants dans toutes les UCAMMs (31% des minéraux
analysés pour le #45; 44% - #19; 18% - #41). Ils sont pauvres en Ni (moyenne = 3 at% Ni -
#45; 1,9 at% - #19; 0,6 at% - #41, cf. Tableau 5.4). Seuls quelques petits sulfures de fer
(40-90 nm, diamétre apparent) sont riches en Ni (jusqu'a ~ 38 at%) (Figure 5.9). Ces sulfures
de fer riches en Ni ne sont observés que dans deux UCAMMs (#45, #19).
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Figure 5.8. Compositions des olivines (gris) et pyroxénes pauvres en Ca (noir) [Mg/(Fe+Mg)] (mol%)
des micrométéorites ultracarbonées (DC06-09-19 — triangles, DC06-09-45 — cercles; DC02-09-41 — losanges) en

fonction de leurs tailles (nm, diametre apparent).

Echantillon N Taille (nm) Composition
40-270
DC06-09-45 Olivine 14 (moyenne 170) Fog4.95 (moyenne Fog;)
Pyroxéne pauvre en Ca 57 50-450 (moyenne 200) Ens7_190 (moyenne Eny,)
Pyroxeéne riche en Ca 2 150-160 Eng7 1Wos,9Fsg; Engg 4sWousFss.s
40-1100
Sulfure de fer 33 (moyenne 200) Ni (at%) 0-38 (moyenne 3 at%)
DC06-09-19 Olivine 39 80-495 (moyenne 160) Fos9.100 (moyenne Fogr)
Pyroxéne pauvre en Ca 85 50-485 (moyenne 220) Enz6.100 (moyenne Engyy)
Pyroxeéne riche en Ca 1 110 Eng; iWoys3Fss 7
Sulfure de fer 105 15-500 (moyenne 95)  Ni (at%) 0-24 (moyenne 1,9 at%)
DC02-09-41 Olivine 55 60-335 (moyenne 170) Fos1.100 (moyenne Fogy)
Pyroxéne pauvreen Ca 114 45-1000 (moyenne 260) Eng;.100 (moyenne Eng,)
Pyroxeéne riche en Ca 1 110 Engs sWo477Fss g
Sulfure de fer 44 30-990 (moyenne 150)  Ni (at%) 0-4,2 (moyenne 0,6 at%)

Tableau 5.4. Tailles et compositions des olivines, des pyroxenes et des sulfures de fer identifiées dans les
UCAMMs DC-06-09-45, DC06-09-19, DC02-09-41 (N : nombre de cristaux analysés).

Les phases métalliques (FeNi - kamacite et taenite) sont rares dans les trois échantillons.
Un ou deux cristaux de kamacite sont trouvés dans I'échantillon #45. Trois cristaux d’alliage
Fe-Ni contenant jusqu'a 15 at% Ni (FeogsNig 14, FeogsNig 15, Feo92Nigos) sont identifiées dans
I’'UCAMM #19 inclus dans la matiére carbonée, prés d'un cristal de forstérite. Le fer est
présent dans deux états d'oxydation dans 'UCAMM #41
N = 14) et des magnétites (N = 23) sont identifiés dans cet échantillon.

: des kamacites (< 5,7 at% Ni;
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Figure 5.9. Concentrations en nickel de sulfures de fer des micrométéorites ultracarbonées
(DC06-09-45 — cercles gris; DC06-09-19 — triangles noirs et DC02-09-41 — losanges blancs) par rapport a leur
taille (nm, diamétre apparent).

Des phases exotiques ont été identifiées dans les UCAMMs. Un agrégat de ’'UCAMM
#19 contient des sulfures riche en Zn [(Zn,Fe)S], et Mn [(MgFeMn)S] et un spinel (MgAL,O4)
(Figure 5.10). Un possible cristal de perryite (Fe,Ni)s(Si,P);, a été identifi¢ dans ’'UCAMM
#45, a coté d'un pyroxene riche en Al et Cr (2 at% Al, 4 at% Cr). Deux cristaux métalliques
contiennent de teneurs importantes en P, leurs compositions (EDS) sont : 80 at% Fe, 5 at% Ni
et 15 at% P, et 61 at% Fe, 5 at% Ni et 34 at% P. Nous n'avons pas trouvé de correspondance
pour le premier minéral, dont la composition sera a confirmer. La steechiométrie du second
cristal pourrait &tre compatible avec un des polymorphes allabogdanite ou barringerite
[(Fe,Ni),P].

" -

Figure 5.10. Micrographie en champ clair (microscope électronique en transmission - MET) de la
micrométéorite ultracarbonée DC06-09-19 dans laquelle on observe plusieurs phases exotiques tels qu’un sulfure
de Zn [(Zn, Fe)S], un sulfure de Fe-Mn-Mg, et un spinel (MgAl,O4). On a également identifi¢é une olivine
relativement riche en Fe (Fog), des sulfures de fer pauvres en Ni, et de la matiére carbonée.

Dans 'UCAMM #19 on observe une phase qui présente des similarités avec la
ferrihydrite (5Fe,Os3 - 9H,0) (Tomeoka and Buseck, 1988). Cette phase entoure généralement
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les agrégats. La diffraction montre deux anneaux diffus a ~2,58 A et ~ 1,45 A (Figure 5.11).
Ces anneaux sont compatibles avec la ferrihydrite (Cornell and Schwertmann, 1996), qu1 est
caractérisée par deux anneaux diffus & ~ 1,5 A et 2,5 A pour la ferrihydrite a 2-lignes” et
1,48 A et 2,5 A pour la ferrihydrite a 6-lignes. Cette phase contient une quantité importante de
Si (7,6 wt%) et des ¢léments mineurs tels que le P, le S, le Mn et le Ni (0,3 wt%, 0,1 wt%,
0,4 wt% et 1,2 wt%, respectivement’). Aucun phyllosilicate n’a pas été identifié dans cet
¢chantillon.

DC06-09-19

Figure 5.11. Micrographie électronique en transmission (MET — champ clair) de la micrométéorite
ultracarbonée DC06-09-19 montrant la présence possible de ferrihydrite (b). Dans le coin supérieur gauche (a) se
trouve le cliché de diffraction de cette phase qui présente deux anneaux de diffraction diffus a ~1,5 A et
~2,5A.

Des carbonates (calcite) ont été identifiés dans les UCAMMs #19 et #119 (Figure 5.12
et Figure 5.13). L’identification est réalisée soit a I’aide des spectres EDS (#19 — au MEB)
soit avec des clichés de diffraction (#119 — haute résolution MET). Les carbonates de
I’échantillon #19 ont une taille de maximum de 7 um. Le cliché de diffraction de la Figure
5.12 (b) indique la présence d’oxyde de calcium. Les carbonates sont facilement détruits sous
le faisceau d’électrons, ou ils se transforment en oxyde de calcium. C’est sans doute ce qui est
observé.

DC06-09-19 Carbonate
e N

Figure 5.12. Micrographies électroniques (microscopie €lectronique en transmission haute résolution —
a, et microscopie électronique a balayage en électrons rétrodiffusés — c) de carbonates de calcium dans les
micrométéorites ultracarbonées (DC06-09-119 — a et DC06-09-19 —b). Dans le cliché de diffraction (b) on
observe les anneaux de ’oxyde de calcium (CaO) qui est un produit de transformation des carbonates sous le
faisceau d’¢électrons.

Le diagramme de diffraction de rayons X d’une poudre de ferrihydrite présente plus ou moins de raies de
diffraction selon I’état de cristallisation : 2-line (état le plus désordonné) ou 6-line ferrihydrite (maximum de
lignes dans son état le plus cristallin).

"Moyenne de 4 mesures.
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DC0609-19 15.0kV 11.7mm x3.50k SE(M)

Figure 5.13. Micrographies en électrons secondaires d’un autre fragment de la micrométéorite
ultracarbonée DC06-09-19 (a, b et d) qui a été analysée a la NanoSIMS et dans laquelle on a identifi¢ par EDS
(spectres ¢ et d) des carbonates de calcium (b, d — zoom sur les carbonates).

5.2.1.2.2. Des objets similaires aux GEMS

Nous avons identifi¢ de nombreux objets arrondis amorphes dans 'UCAMM #19
(N =43, Figure 5.14). Ils se composent d’'une matrice amorphe riche en Si et Mg, dans
laquelle des sulfures de fer nanométrique et trés peu des alliages FeNi sont inclus (Figure
5.14, ¢). Ils ressemblent aux GEMS (Glass with Embedded Metal and Sulfides Bradley,
1994b) identifiés dans les IDPs. La distribution en taille de ces objets varie entre 70 nm et
345 nm de diametre, avec une taille moyenne de 180 nm. La composition globale moyenne
(N = 43) est chondritique a un facteur 2 pour les éléments majeurs et mineurs (Tableau 5.5 et
Figure 5.14, d). Ces objets ont des compositions similaires a celle des GEMS observés dans
les IDPs (Keller and Messenger, 2004 ; Keller et al, 2005 ; Keller and Messenger, 2008)
(Tableau 5.5. et Figure 5.15). Leurs compositions globales (Fe4Seo @ FesoSa0) correspondent
aux GEMS les plus riches en soufre observés dans les IDPs (Keller et al., 2005). Il n’existe
aucun objet similaire aux GEMS pauvres en soufre dans 'UCAMMs #19 (Figure 5.15). A
I’exception du soufre, les rapports élémentaires (normalisé au Si) des GEMS dans ’'UCAMM
#19 sont compatibles avec ceux mesurés dans les IDPs (Figure 5.16 et Tableau 5.5). Les
compositions globales de la matrice riche en Si des GEMS des UCAMMSs sont présentées
dans le Tableau 5.6.

Mg/Si Fe/Si S/Si Ca/Si
GEMS des IDPs 0,7 0,6 0,3 0,03
UCAMMs 0,8 0,6 0,6 0,03
CI (Lodders, 2003) 1 0,8 0,45 0,06

Tableau 5.5. Rapports élémentaires (normalisés au Si) des compositions des GEMS dans les IDPs (Keller
and Messenger, 2004), des objets similaires aux GEMS de la micrométéorite ultracarbonée (UCAMM)
DCO06-09-19, et des valeurs de référence CI (Lodders, 2003).
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Mg Al Si S Ca Cr Mn Fe Ni (0]

Matrices des objets GEMS 16,0 L3 198 08 02 00 0,0 L2 0,1 60,6

Tableau 5.6. Abondance (at%) des éléments majeurs et mineurs (moyenne de 6 mesures) déterminée par
EDS dans la matrice riche en Si des objets similaires aux GEMS dans la micrométéorite ultracarbonée

DC06-09-19.

u | -+-DC06-09-19 GEMS

1.0 - /"/\
] \/‘\'\R_,

Abondance/Si/CI

0,1 T T T T T T T T
Mg Al Si S Ca Cr Mn Fe Ni

Figure 5.14. (a) — Micrographie électronique en transmission prise dans une région enrichie en objets
similaires aux GEMS (Glass with Embedded Metal and Sulfides) dans la micrométéorite ultracarbonée
DCO06-09-19). (b-c) Cartes de distribution élémentaire (EDS) du rectangle noir (a) pour le Mg, le S, le Fe et le
Ni. (d) Distribution des éléments mineurs et majeurs, normalisée a Si et CI (Lodders, 2003) de 43 objets
similaires aux GEMS mesurés dans la micrométéorite ultracarbonée DC06-09-19.
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Figure 5.15. Diagrammes ternaires Mg-Fe-S et Si-Fe-S (at%) des compositions globales des 43 objets
similaire aux GEMS de la micrométéorite ultracarbonée DC06-09-19 (losanges noirs) et des IDPs (zones grises)
(Keller and Messenger, 2004; Keller et al., 2005; Keller and Messenger, 2008).

20 T 0.12 :
]
* ; ©IDPs (Keller et al. 2004, 2009) : © IDPs (Keller et al. 2004)
18 : ©DC06-09-19 ® © DC6-09-19
! H
° ! 0.10
L6 ; : L 4
! |
e |
0.08 :
|
P - |
X X ’ e ! ¢
) ° S ° i °
3 o ° Z 006 (-2 ° 0 &
2 =000 7 o 9o & % *
E Oé ° = ] ° ' 8 '} e®
: °
¢ © C oo % X 'o ® 9 °®
® o @ % | ® ®
° C©Qo ®Ye o
og © %o @®» o ¢
®, @ e
BN L 4 0.02 %@ 19 * g) 0® *
é § ° ® ¢ %o °
? ° o o 0
o © SBloce °
0.00 DD P——-
00 02 04 06 08 10 12 14 16 18 20 0.00 0.50 1.00 1.50 2.00 24
Mg/Si (at.%) S/Si (at.%)

Figure 5.16. Distribution élémentaire (normalisée au Si) (at%) (Fe/Si vs. Mg/Si — a ; Ca/Si vs. Mg/Si —b)
dans les objets similaires aux GEMS de 'UCAMM DC06-09-19 (losanges verts) et dans les GEMS des IDPs
(cercles oranges) (Keller and Messenger, 2004 ; Keller and Messenger, 2009).

5.2.1.2.3. Microtextures ignées

Les UCAMMs #19 et #41 contiennent des objets avec une texture hypocristalline

(composé de cristaux et de verre) et des objets sphériques avec une texture compacte (Figure
5.17 a Figure 5.21).

Ces objets sont dominés par des olivines et des pyroxénes avec un verre interstitiel riche
en Si0,. Ces objets présentent aussi des sulfures de fer pauvres en Ni. Le verre interstitiel
contient des quantités importantes de Ca, Al, Fe, Mg et Na. Les minéraux ont souvent une
forme automorphe’. Tous ces indices suggérent que ces objets ont été portés a des
températures €levées et refroidis a partir d'un liquide. Du verre riche en SiO; est souvent
observé dans 'UCAMM #41 (Figure 5.18 a Figure 5.21). La phase vitreuse contient quelques
¢léments mineurs tels que Mg (3-4 at%), Al (5-6 at%) et Ca (3-4 at%). Les compositions des

* . \ < 7 . , . . . . “
S’applique a un minéral qui se présente sous la forme d’un cristal parfait, ou au moins limitée par des
faces cristallines planes.
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phases vitreuses observées dans les Figure 5.17, Figure 5.19 a Figure 5.21 sont présentées
dans le Tableau 5.7, comparées a celles de la mésostase des chondres (Figure 5.22). Plusieurs
phases vitreuses sont en contact avec la matiére carbonée et contiennent des olivines
xénomorphes (Foos) et de la kamacite (4 at% Ni) (Figure 5.17 a Figure 5.21).

Figure 5.17. Micrographie électronique en transmission (MET — image champ clair) de la micrométéorite
ultracarbonée DC06-09-19. La ligne en pointillés montre un objet sphérique, compact qui ressemble a un nano-
chondre. Cet objet contient des olivines riches en Mg (Fogg), un pyroxéne (En;q) et du verre interstitiel riche en
Si0,. Le diamétre apparent de cet objet est de 380 nm. A moins de 100 nm de distance, il y a un agrégat
polycristallin de forme irréguliére, qui contient des olivines plus riches en fer que dans 1’agrégat précédent
(Fo73.76) et des sulfures de fer (noté S, 1 at% Ni).

Verre riche en SiO, Mg Al Si Ca Cr Mn Fe (0]

Figure 5.17; DC06-09-19 6,3 0,4 24,9 0,0 0,0 0,0 0,1 68,2
Figure 5.19 ; DC02-09-41 3.4 5,8 20,8 10,0 0,0 0,0 0,8 66,3
Figure 5.20 ; DC02-09-41 3,0 6,6 20,9 3,2 0,0 0,1 0,3 65,9
Eiég(;lzr_%g_fiz 15 moyemne 2,7 19,9 3,0 0,0 0,0 29 69,7

Variations dans la mésostase oy 4¢ 31938 167275 069 001 002 028 61,8664
dans les chondres

Mésostase dans les chond
ésostase dans les chondres 15 8.7 213 37 0.0 0.0 0.9 63.8
(moyenne de 12 chondres)

Tableau 5.7. Abondance des éléments majeurs et mineurs (at%) déterminée par EDS dans les phases
amorphes observées dans les Figure 5.17, Figure 5.19 a Figure 5.21. Ces abondances sont comparées avec les
valeurs des mésostases des chondres (variations et moyenne obtenue dans 12 chondres, Brearley and Jones,
1998). Voir Annexe E pour les compositions des mésostases des 12 chondres.

L’UCAMM #41 contient la plupart des objets ignés. Dans cette particule, nous avons
identifié 25 olivines et 15 pyroxenes. Ces chiffres sont a comparer a ceux de I'échantillon #19
dans lequel seul un petit nombre de silicates avec une texture ignée sont observés (5 olivines
et 2 pyroxenes). La composition moyenne des olivines de texture ignée est Foss pour
I"UCAMM #41 et Foyg pour TUCAMM #19. Les pyroxénes pauvres en Ca identifiés dans ces
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objets ignés ont une composition moyenne de Engs et Engg pour TUCAMM #41 et #19,
respectivement.

Figure 5.18. Micrographies électronique en transmission (MET — image en champ clair) d'un objet
sphérique identifi¢ dans la micrométéorite ultracarbonée DC02-09-41 (a-b, différentes inclinaisons du porte-
échantillon) et cartographies de distributions élémentaires (EDS) (Mg, Al, Ca, S et Fe — c-d). Cet objet sphérique
a une texture porphyrique et ressemble a un nano-chondre (373 nm de diamétre apparent). I contient des
pyroxénes (Enjg), des sulfures de fer pauvres en Ni (S) (~ 0,8 at% Ni) et de la kamacite (5 at% Ni, N = 2).
Toutes ces phases sont inclues dans une phase vitreuse riche en SiO,, contenant de 1’Al (5 at%), du Ca (1,2 at%)
et du Mg (7-9 at%) (zones riches en Al et Ca — zones roses, c). Les pyroxénes sont automorphes et présentent
une texture poecilitiquefk avec des alliages Fe-Ni inclus a P’intérieur. La composition globale de cet objet est
chondritique a un facteur 2, a I'exception de Fe, Ni et S qui sont appauvries d'un facteur 3 a 5.

\M &b

Figure 5.19. Micrographies électroniques en transmission (MET — image en champ clair (a) (b, zoom -
image de droite) de la micrométéorite ultracarbonée DC02-09-41. On observe une olivine xénomorphe (Foos) et
des cristaux d'alliages Fe-Ni inclus dans la phase vitreuse riche en SiO,. Des alliages Fe-Ni et des sulfures de fer
pauvres en Ni (S) sont inclus dans la matiére carbonée.

* . 4 . . < g
Minéral contenant de nombreux petits cristaux d’un autre minéral.
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arbc:feous
matte!

Figure 5.20. (a)-(b) Micrographies électroniques en transmission (zoom - image de droite, en haut) de la
micrométéorite ultracarbonée DCO02-09-41 contenant des phases vitreuses riches en SiO, et des olivines
xénomorphes (Fogs). (c)-(d) Cartographies de distributions élémentaires (EDS) correspondantes pour Mg, S, Fe
(c), et Mg, Al, Ca (d).

< AB

Figure 5.21. Micrographies électroniques en transmission (a, d), et cartographies EDS de distribution
¢élémentaires (b, ¢ — Mg, Al, Ca, Cr et Fe) de la micrométéorite ultracarbonée DC02-09-41. Dans cet agrégat on a
identifié¢ des olivines riches en fer (Fo;o.74) et un grand nombre des cristaux de magnétite riche en Cr (b: zones
vertes, 20-95 nm de diamétre apparent) avec un habitus” automorphe. Ces phases sont inclues dans un matériau
vitreux riche en Si0O,, avec des teneurs importantes en Al (4,7 at%), Fe (3,4 at%) et Ca (3,3 at%, zones verts - c).

* . . . .
Forme prise par une substance, un corps, un objet, et notamment forme cristalline.
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Figure 5.22. Diagrammes ternaires Ca-Al-Si (a) et Ca-Al-Mg (b) (at%) des phases vitreuses observées
dans les Figure 5.17, Figure 5.19 a Figure 5.21. Ces abondances sont comparées avec les valeurs mesurées dans
la mésostase des chondres (variations et moyenne dans 12 chondres, Brearley and Jones, 1998). Voir Annexe E
pour les compositions des mésostases des 12 chondres.

5.2.2. Mesure des compositions isotopiques par NanoSIMS

Les cartes isotopiques de deux fragments des micrométéorites ultracarbonées #19 et
#119 ont été réalisées dans le cadre du service national NanoSIMS-50 du MNHN. Les deux
fragments ont des tailles comprises entre 20 x 40 um et 18 x 21 um (aprés écrasement) pour
"'UCAMM #19 et #119. Les cartographies isotopiques du carbone ('*C/"°C) et de I’oxygéne
(**0/'°0) présentent des distributions isotopiques assez homogeénes et pas de fortes variations
isotopiques (Figure 5.23 et Figure 5.24). Les compositions isotopiques globales moyennes du
carbone et de l'oxygéne sont 8°C = -43 + 20%o et -12 + 18%o et 3'°0 = -6 + 15%o et
-44 £+ 10%o, pour les particules #19 et #119, respectivement (Figure 5.23 et Figure 5.24). La
précision est de 26 pour ces rapports isotopiques. Sur les cartes isotopiques du carbone et de
I’oxygeéne on n'observe pas d'écart statistiquement significatif par rapport a ces valeurs
moyennes qui pourraient €tre corrélés a des minéraux identifiés sur les cartes élémentaires de
I’oxygene et du silicium. Les émissions d'ions secondaires du carbone de la matiére carbonée
dominent ceux du carbone contenu dans les divers minéraux, comme les carbonates ou les
carbures de silicium (SiC). Cette observation implique que les valeurs isotopiques moyennes
du carbone reflétent celles de la matiére carbonée. En revanche, les cartes d'ions secondaires
en oxygéne coincident avec celle de silicium, les valeurs 8'*0 sont donc plus susceptibles de
refléter la composition isotopique des minéraux inclus dans la matiére carbonée.

Les cartographies isotopiques des rapports D/H révelent de forts exces en deutérium
associ¢ aux zones riches en carbone pour les deux UCAMMSs (Figure 5.25). La matiére
carbonée de la particule #119 présente des valeurs supérieures en D/H par rapport a
I"'UCAMM #19. Le rapport D/H le plus élevé observé est mesuré dans la particule #119 :
D/H=4,6+0,5x 10” (8D = 29.000 % 3.000%o) soit prés de 30 fois la valeur terrestre (Figure
5.25). Apres plusieurs heures de mesures cette composante carbonée riche en deutérium
commence a étre pulvérisée par le faisceau primaire de Cs'. Ces rapports élevés en deutérium
ont 6té observés sur des surfaces de quelques dizaines & quelques centaines des pm’.
Contrairement aux autres échantillons extraterrestres ou des rapports similaires peuvent étre
observés mais dans des “hotspots” de quelques microns. Les régions qui présentent des
valeurs du rapport D/H supérieures a 10~ (8D > 5.400%o0) s'étendent sur des surfaces entre
135 um® et 280 um* pour 'TUCAMM #19 et entre 65 pm” et 200 um” pour "'UCAMM #119
(Figure 5.25). La particule #19 contient une région avec un faible rapport D/H qui est peut-
étre due a une contamination par une composante terrestre (Figure 5.2).
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Figure 5.23. Cartographies en ions secondaires de la micrométéorite ultracarbonée DC06-09-19. Les
données montrent les cartes élémentaires de I’hydrogéne (H), du carbone (**C), de I'oxygéne ('°0) et du silicium
(**Si) et les cartographies des valeurs 8'"°C et & 0. Voir Chapitre 2 pour la définition des valeurs 8.
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Figure 5.24. Cartographies en ions secondaires de la micrométéorite ultracarbonée DC06-09-119. Les
données montrent les cartes élémentaires de I’hydrogéne (H), du carbone (**C), de I'oxygéne ('°0) et du silicium
(**Si) et les cartographies des rapports 8"°C et 8 '®0. Voir Chapitre 2 pour la définition des valeurs .

Sur le graphique des rapports D/H versus C/H on observe une tendance qui va d’une
composante qui a des valeurs de C/H = 1-2 et des valeurs du rapport D/H = 0,5 - 1 x 107,
jusqu’a une composante avec des valeurs plus importantes en C/H qui varient entre 3 et 7 et
des rapports en D/H allant de 1 x 10~ jusqu’a 1,4 x 10” (Figure 5.26). Le code de couleur
(échelle de couleur Figure 5.26) représente la surface sur laquelle le couple de valeur (C/H,
D/H) correspondant a été mesuré. Au dessus de cette tendance principale, les valeurs sont
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largement étalées vers des rapports D/H supérieurs a 2,5 x 107 et C/H = 2-6 (Figure 5.26).
Cette composante étant statistiquement beaucoup plus faible.

Figure 5.25. Cartes isotopiques et élémentaires obtenues a la NanoSIMS-50 sur les micrométéorités
ultracarbonées (DC06-09-19 — a,b ; DC06-09-119 — ¢,d). (a, b) 8D en %o et rapport atomique C/H de la particule
DCO06-09-19. Le contour de la figure (a) indique une région avec un faible rapport D/H (cf. Figure 5.2). (¢) D
(%o0) de la particule #119, (d) zoom sur la cartographie en 6D (%o) de la zone encadrée par le rectangle blanc dans
la figure (c).

x10°

analysed surface (umz)

CH

Figure 5.26. Distribution du rapport D/H en fonction du rapport atomiques C/H des micrométéorites
ultracarbonées #19 et #119. Le code de couleur (échelle sur la droite) représente la surface totale correspondante
au couple de valeurs (D/H, C/H) considéré. Sont aussi représentées : les valeurs mesurées pour la matiére
organique insoluble des météorites de type CR (losanges blancs) et des chondrites ordinaires non équilibrées
(points noirs) d'aprés Alexander et al. (2007); la gamme des “hotspots” riches en deutérium observés dans les
chondrites primitives (fleche blanche) d'aprés Busemann et al. (2006); les valeurs mesurées dans les IDPs
(surface grise) d'apres (Aléon et al., 2001 ; Busemann et al., 2009).
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5.3. Discussion

5.3.1. Structure de la matiere carbonée

La matiére carbonée est la phase dominante dans toutes les micrométéorites
ultracarbonées. Elle est caractérisée par une morphologie homogeéne. Matrajt et al. (2010)
décrit quatre types de morphologies présentes dans la maticre carbonée des IDPs et des
¢chantillons de la comete Wild 2:

o globulaire - globules remplis ou vides, de forme ronde
o vésiculaire
o lisse
o solide avec des bulles

La matieére carbonée observée dans les UCAMMSs ressemble a la morphologie lisse
observée dans les IDPs et dans les échantillons de la cométe Wild 2. Les UCAMMs #45 et
#41 contiennent une seule morphologie (lisse), et 'UCAMM #19 présente deux morphologies
(lisse et vésiculaire). Les zones lisses dominent dans 'UCAMM #19, mais il y a des régions
contenant un matériau carboné vésiculaire. Cette zone restreinte peut étre interprétée comme
¢tant due a une hétérogénéité intrinséque de la matiere carbonée échantillonnée ou a une
transformation de la matic¢re carbonée par chauffage a 1’entrée atmosphérique. La présence de
zones étendues de matiére carbonée caractérisées par une texture homogene suggere que ces
matériaux sont probablement formés dans les mémes conditions dans le systéme solaire. Il est
possible que I’hétérogénéité de la matiere carbonée observée dans les IDPs et les échantillons
de la comete Wild 2 (qui présentent au moins deux morphologies par échantillon) soit due a
I’échantillonnage de matieres carbonées formées dans des conditions différentes dans le
systéme solaire (Matrajt et al., 2010), ou peut étre due a des gradients thermiques intra-
particules.

Les observations MET-HR de la matiére carbonée des UCAMMs montrent un degré
important de désordre qui est cohérent avec les résultats des analyses Raman (cf. Chapitre 4).
La matiere carbonée des UCAMMSs n’a donc subi qu’une faible transformation pendant leur
chauffage a l'entrée atmosphérique. Dans 'UCAMM #41, elle est plus ordonnée que dans les
UCAMMs #45 et #19 (#41, #45, #19 - en ordre croissant). Cette différence peut étre due au
fait que la particule #41 a été coupée enticrement par ultramicrotome et que les coupes
analysées proviennent de la surface qui a ét€ en contact avec l'atmosphére pendant le
processus de décélération. Les autres échantillons (#45 et #19) sont des fragments des
micrométéorites qui peuvent provenir du centre de la particule.

La matiére carbonée des météorites est rare et disséminée dans la matrice, avec une
concentration globale maximale de 1'ordre de quelques % en masse (Gilmour, 2005). Elle est
surtout accessible en tant que composant insoluble aprés déminéralisation de grandes
quantités (grammes) de météorites primitives. Dans les UCAMMs les tailles et les teneurs en
carbone permettent ’analyse in situ d’un composé carboné primitif avec ses minéraux
associés sans procédure d'extraction chimique. Les UCAMMs offrent 1’accés a l'association
entre la matiere formée a haute et basse température dans le disque protoplanétaire dans un
¢tat de conservation sans précédent.
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5.3.2. Formation des minéraux des UCAMMSs

La matiére carbonée des UCAMMs inclut un nombre important des phases minérales de
taille submicrométrique. Les minéraux sont généralement présents sous forme d’agrégats de
composition globalement chondritique. Seuls quelques minéraux sont isolés ou dans des
objets de texture ignée.

Les principaux minéraux identifiés dans les UCAMMSs sont les pyroxénes pauvres en
Ca, les olivines et les sulfures de fer.

Les pyroxénes sont toujours plus abondants et plus grands que les olivines et les
sulfures de fer. Deux (#19, #41) sur trois (#45) micrométéorites ultracarbonées analysés
contiennent des olivines plus riches en FeO que les pyroxénes. En général, les minéraux les
plus riches en Fe sont plus petits que les minéraux riches en Mg.

Tous les agrégats contiennent des silicates (olivines et pyroxénes) équilibrés selon leurs
rapports Mg/Fe. Cependant ces rapports varient d’un agrégat a un autre. Ces informations
suggerent que ces agrégats sont en €quilibre chimique, cependant ces conditions ayant permis
d'atteindre ces équilibres n’ont pas été les mémes pour tous les agrégats. Des agrégats
polycristallins équilibrés ont été identifiés dans les IDPs (Bradley, 1994b; Keller and
Messenger, 2009; Messenger et al., 2010). Ils contiennent des silicates riches en Mg, des
pyrrhotites, des phases vitreuses riches en Mg-Al-Si, des quantités mineures en diopside mais
pas d’alliage métallique (Keller and Messenger, 2009). Ces agrégats sont interprétés comme
des objets fondus (Bradley, 1994b), ou formés par le recuit de précurseurs amorphes (Keller
and Messenger, 2009). Les agrégats des UCAMMSs ont des minéraux et des compositions
similaires aux agrégats équilibrés observés dans les IDPs mais ils n’ont pas les mémes
textures.

L’UCAMM #19 contient des objets sphériques avec d’abondants sulfures de fer inclus
dans une matrice vitreuse riche en Mg et Si, qui présentent des similarités avec les GEMS des
IDPs (Bradley, 1994b). Des GEMS ont été¢ également observés dans les micrométéorites
collectées en Antarctique par une équipe japonaise a Tottuki Point, (Noguchi et al., 2008).
Ces GEMS des micrométéorites japonaises contiennent une quantité d'alliages Fe-Ni
compatible avec celle des IDPs, et plus importante que pour les GEMS observés dans
I"'UCAMM #19 ou ces phases sont extrémement rares. L’absence d'alliages Fe-Ni dans les
GEMS de I'UCAMM #19 suggere qu'ils se sont formés par des processus différents que les
GEMS des IDPs. Keller et al. (2010) montrent que l'irradiation de sulfures de fer peut
conduire a une pulvérisation préférentielle du S et a la formation d'alliages Fe-Ni sur des
zones d’une épaisseur de 2-3 nm. L’absence d'alliages Fe-Ni dans les GEMS des UCAMMs
suggere donc qu’ils n’ont pas été soumis a une telle irradiation. Une autre possibilité est que
les alliages Fe-Ni initialement présents dans les GEMS des UCAMMSs auraient subi des
processus de sulfuration (Lauretta et al., 1998). La majorité des GEMS des IDPs et les objets
similaires aux GEMS de 'UCAMM #19 ont généralement des teneurs en Mg, Fe et Ca
inférieures a celles du systéme solaire (Keller and Messenger, 2004). Seule la teneur en soufre
des objets similaires aux GEMS de 'UCAMM est plus élevée que dans le systéme solaire et
les GEMS des IDPs. Ces informations suggerent que cette UCAMM a subi un processus de
sulfuration dans le disque protosolaire plus intense ou de fagon plus prolongée que dans les
IDPs.

Les UCAMMSs contiennent des objets de petites tailles (~ 100 nm a ~ 4 pm) et de forme
quasi-sphérique qui pourraient faire penser a des nano-chondres. Leurs formes sphériques et
leurs textures suggerent en effet qu’ils ont subi des processus de fusion. Les chondres ont
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généralement des tailles allant de la dizaine de um jusqu'au mm (Aleon, 2010), mais il existe
des exemples de chondres de trés petites tailles dans la littérature : un nano-chondre (mais de
taille encore environ quatre fois supérieure a celles observées dans les UCAMMs) a été
identifiée dans la météorite Semarkona (Alexander et al., 1989); un petit chondre de 250 nm
de diamétre a été observé dans la chondrite ordinaire de type LL3 — Piancaldoli (Rubin et al.,
1982). Comparés aux objets sphériques observés dans les UCAMMs, les dimensions, les
textures et les compositions minéralogiques de ces petites chondres (Rubin et al., 1982;
Alexander et al., 1989 ) ne sont pas les mémes. L’objet sphérique observé dans 'UCAMM
#41 est similaire a celle des chondres de type porphyriques, du type IB (pauvres en FeO) (cf.
Annexe C). La présence d'alliages Fe-Ni et des pyroxénes riches en Mg indique que cet objet
s’est formé dans un environnement réducteur. La composition des phases vitreuses de ces
objets est compatible avec les compositions mesurées dans la mésostase de chondres de
différents types des météorites chondrites (Brearley and Jones, 1998). Le(s) processus de
formation de ces objets reste(nt) a déterminer avec précision, mais ils se sont clairement
formés a partir d'un liquide porté a haute température, probablement dans les régions internes
du disque protosolaire.

Apres les silicates, les sulfures de fer sont les minéraux les plus abondants dans les
UCAMMs. Ils sont les minéraux le plus souvent identifiés dans les matériaux météoritiques et
cométaires (Bradley, 2005; Zolensky et al., 2006b). Dans les mod¢les thermodynamiques du
disque protoplanétaire les éléments qui composent les sulfures de fer sont sous forme gazeuse
(H2S-H;) a une température supérieur a 1400 K (e.g. Grossman and Larimer, 1974; Kelly and
Larimer, 1977; Sears, 1978; Lauretta et al, 1998). Lorsque la température baisse
(1200-1400 K) des grains métalliques commencent a condenser. Les sulfures peuvent se
former a partir d’une température inférieure a 710 K (Grossman and Larimer, 1974; Kelly and
Larimer, 1977; Sears, 1978). Des ¢études expérimentales faites sur des fragments de la
météorite Canyon Diablo montrent que la kamacite peut subir des processus de sulfuration a
des températures et des compositions du gaz compatibles avec les conditions existantes dans
le disque protoplanétaire (Lauretta et al., 1998). La sulfuration est un processus rapide qui
pourrait avoir eu lieu dans un environnement riche en gaz. Il est possible que 1’abondance
relative des sulfures par rapport aux alliages Fe-Ni soit liée aux réactions chimiques entre les
gaz et les grains (sulfuration).

Les alliages Fe-Ni sont tres rares dans les UCAMMSs par rapport aux chondrites. Des
phases comme la kamacite (o) et la taenite (8) ont été observés mais jamais ensemble dans le
méme ¢échantillon. La taenite est rare dans les échantillons d’origine cométaire (i.e. les
CP-IDPs ou les échantillons de la cométe Wild 2) (Fraundorf, 1981; Bradley, 1994b; Chi et
al., 2007).

La plupart des phases exotiques identifiées dans ce travail (comme les sulfures de Fe-
Mn-Mg et du Zn et la perryite) sont des minéraux secondaires rencontrés dans les chondrites a
enstatite (e.g. Brearley and Jones, 1998). Sauf pour la spinelle, elles se forment dans des
conditions extrémement réductrices (Brearley and Jones, 1998). Deux de ces minéraux
(spinelles Mg-Al-Cr et sulfures de Zn) ont été identifiés dans des échantillons de la comete
Wild 2 (Berger et al., 2008; Leroux, 2009; Leroux and Stodolna, 2009). L’identification des
sulfures de Zn dans les échantillons de la cométe Wild 2 suggérent que ces phases n’ont pas
subi des températures supérieures a 600 K (Berger et al., 2008).

La ferrihydrite a été identifiée dans les météorites (Tomeoka and Buseck, 1988S;
Brearley, 1989; Treiman et al., 1993; Lee et al., 1996), les micrométéorites (Maurette, 1998 ;
Matrajt, 2001) et les IDPs (Rietmeijer, 1996; Matrajt et al., 2002). Cette phase est interprétée
comme résultant de 1’altération aqueuse sur le corps parent (Treiman et al., 1993; Lee et al.,
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1996). Aucun signe d’altération aqueuse n’est observé dans les UCAMMs, ce qui suggere que
cette phase pourrait se former par des processus différents. Cornell et al. (1996) et Mendoza et
al. (1991) suggerent que la ferrihydrite pourrait étre formée par la déposition en phase vapeur
d’une solution de Fe(CO)s suivie d’une phase d’irradiation UV. La formation de ferrihydrite
par un procédé de ce type dans les UCAMMSs est donc a considérer.

La minéralogie des UCAMMSs montre donc un mélange de phases formées a haute
température (silicates magnésiens), de phases ayant subi des épisodes de chauffage (silicates
équilibrés) voire de fusion (textures ignées). Ces minéraux sont largement cristallins, et sous
forme de petits agrégats inclus dans une mati¢re carbonée dominante. Cette coexistence de
phases formées dans différentes conditions de pressions et de températures suggérent
I’existence d’un transport de mati¢re a grande échelle dans le disque protoplanétaire (Shu et
al., 1997; Shu et al., 2000; Bockelée-Morvan et al., 2002; Ciesla, 2009).

5.3.3. Origine des UCAMMs

Les UCAMMS présentent les caractéristiques suivantes :

o Les teneurs en carbone exceptionnellement élevées des UCAMMSs sont égales ou
supérieures a celle des IDPs les plus riches en carbone (Thomas et al., 1992 ; Keller
et al., 2004b). Ces abondances en carbone se rapprochent des particules CHON qui
représenteraient 22% des particules de poussiére détectées dans la comeéte 1P/Halley
(Lawler and Brownlee, 1992 ; Fomenkova et al., 1994).

o Les exces en deutérium des micrométéorites ultracarbonées sont compatibles avec
ceux des “hotspots” des IDPs les plus riches en deutérium (Messenger, 2000 ;
Aléon et al., 2001). Une valeur élevée du rapport D/H est mesurée dans HCN des
cometes (Meier et al., 1998a).

Une origine cométaire est proposée pour certaines IDPs chondritiques poreuses
anhydres sur la base de leurs teneurs en gaz rares, leur importante porosité, leur teneur en
carbone et les rapports en D/H ¢élevés (Thomas et al., 1992 ; Messenger, 2000 ; Bradley,
2005). Des IDPs collectées par la NASA en avril 2003 sont également associés plus
précisément a la cométe 26P/Grigg-Skjellerup grace a leur période de collecte qui montrait un
flux important de particules provenant de cette comete de la famille de Jupiter (Busemann et
al., 2009).

On observe dans les micrométéorites ultracarbonées que la composante la plus riche en
deutérium a des rapports C/H supérieurs a 2-3. Cette tendance est aussi observée dans les
IDPs cométaires en particulier ceux collectés dans le sillage de la comeéte 26P/Grigg-
Skjellerup (Busemann et al., 2009). Les données de microscopie électronique en haute
résolution montrent une structure trés désorganisée de cette maticre carbonée. Cette
observation exclut I’hypothése que les valeurs élevées en C/H puissent résulter d’une
graphitisation significative de la matiere carbonée. Les régions dans lesquelles ces
¢chantillons se sont formés sont les régions froides.

Les phases cristallines et amorphes des UCAMMSs sont comparables a celles détectées
dans la poussiere de différentes cometes (Wooden, 2008). Elles sont compatibles avec le
matériau de la cométe 81P/Wild 2 (Zolensky et al., 2006b).

L’ensemble de ces données indique que ces particules ont trés probablement une origine
cométaire.
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Si cette hypothése est en accord avec les caractéristiques minéralogiques, les teneurs
chimiques et les rapports isotopiques des grains, en revanche elle souléve une question
concernant I’entrée atmosphérique. Les particules interplanétaires d’origine cométaire sont
supposées préférentiellement détruites a 1’entrée atmosphérique par rapport a celles d’origine
astéroidale. Ainsi certains modéles dynamiques prévoient que les particules cométaires de
tailles supérieures a 70 um ont des vitesses d’entrée atmosphérique supérieures a 15 km.s™ a
cause de leurs orbites trés excentriques (Love and Brownlee, 1991). Pourtant, des études
théoriques récentes montrent qu’une fois libérées de leur corps parent, les trajectoires des
poussieres de cette taille 1a peuvent évoluer (en raison de résonances avec des planéctes
géantes, de la pression de radiation, de ’effet Poynting-Robertson et du vent solaire) et la
poussiere cométaire peut finalement avoir des orbites difficiles a distinguer des trajectoires
typiquement astéroidales (Liou ef al., 1996 ; Nesvorny ef al., 2010). La nature non fondue des
UCAMMs indique des vitesses d’entrée atmosphérique faibles sans doute liées a une telle
évolution orbitale.

5.3.4. Origine des enrichissements en deutérium

Les rapports D/H ¢élevés observés dans les matériaux interplanétaires ont longtemps été
attribués a la chimie interstellaire car de forts enrichissements en deutérium (D/H > 0,01) sont
observés dans la phase gazeuse des nuages moléculaires froids (Millar ef al, 1989). Les
UCAMMSs nous procurent une fenétre extrémement intéressante sur cette question dans la
mesure ou elles permettent d’étudier en détail 1’association entre une matic¢re carbonée riche
en deutérium et ses minéraux associ¢s.

Il existe une limite supérieure sur la fraction de minéraux cristallins par rapport aux
silicates amorphes dans le milieu interstellaire (< 0,2% en masse, Kemper et al., 2004). Si la
matiere carbonée des UCAMMs était un héritage direct d'origine interstellaire, on pourrait
s'attendre a ce que les minéraux associés a ces particules soient largement dominés par des
silicates amorphes, ce qui n'est pas le cas. La quantit¢ de matériau cristallin dans les
UCAMMs (au minimum 24%) est trés largement supérieure au degré de cristallinité des
silicates dans le milieu interstellaire. La mati¢re carbonée de UCAMMSs contient aussi des
phases cristallines typiques des silicates transformées dans le disque d'accrétion (Scott and
Krot, 2005), telles que les agrégats équilibrés observés également dans les IDPs anhydres
(Bradley, 1994b) et dans la fraction fine des particules de la cométe 81P/Wild 2 (Brownlee et
al., 2006). Les UCAMMs ne peuvent donc pas é&tre considérées comme un héritage
interstellaire direct. Elles représentent plus probablement un échantillonnage de la maticre
carbonée et minérale présente dans le disque protoplanétaire a plusieurs dizaines d'unités
astronomiques du proto-Soleil. La présence de molécules riches en deutérium dans les disques
protoplanétaires a été abondamment décrite, tant du point de vue théorique qu’observationnel
(e.g. Ceccarelli and Dominik, 2005). Nos données sont compatibles avec la formation et la
deutération de la mati¢re carbonée des UCAMMs dans le systéme solaire lui-méme (cf. aussi
Remusat et al., 20006).

5.3.5. Heétérogenéiteé isotopique de la matiere carbonée

La matiere carbonée extraterrestre présente des compositions hétérogénes en
deutérium. Des valeurs en 0D %o aussi ¢élevées que celles des UCAMMs ont été identifiée
comme "hotspots" dans la matiére carbonée des IDPs (Messenger, 2000) mais aussi dans la
maticre organique insoluble des météorites (Busemann et al., 2006).
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Dans les IDPs ces enrichissements extrémes en deutérium ont ét¢ mesurés dans un
agrégat anhydre appelée Dragonfly, qui présente des valeurs du rapport D/H qui varie entre
9x 107 jusqu’a ~ 8 x 107 (8D ~ -423%o et 5D ~ 50 000%0) (Messenger, 2000).

Dans les météorites, Busemann et al. (2006) ont identifi¢ des “hotspots” avec des
enrichissements importants en deutérium dans la MOI des chondrites de type CR. La valeur la
plus élevée est 6D = 19 400 + 4 600%o0. Dans les cartographies isotopiques réalisées in situ
dans la matiére organique insoluble des chondrites primitives, la contribution des “hotspots”
enrichis en deutérium dans les valeurs globales du rapport D/H reste faible (Busemann et al.,
2006 ; Remusat et al., 2009).

Dans les comeétes, les premicres valeurs du rapport D/H de 1’eau cométaire ont été
obtenues avec la contribution des spectrométres de masse a bord de la sonde spatiale Giotto
qui a survolé la comete 1P/Halley. D’autres observations ont été réalisées depuis le sol dans
les molécules (HDO, DCN) des comeétes C/1996 B2 (Hyakutake) et C/1995 O1 (Hale-Bopp)
et C/1999 S4 (LINEAR). La détection dans ces cométes du nuage d'Oort de vapeur d’eau et
de molécules organiques contenant des exces en deutérium avec des valeurs du rapport D/H
de 2 a 15 fois la valeur terrestre montrent la présence d’une composante cométaire solide
enrichie en deutérium (Meier and Owen, 1999). Cependant, les mesures isotopiques des
fragments de la cométe 81P/Wild 2 collectés par la mission Stardust montrent des rapports
D/H modérés qui ne dépassent pas 3 fois la valeur terrestre (D/H =119 £20 — 505 + 153 ;
oD = -238£130%0 - 2243 +984%0) (McKeegan et al., 2006). Cette observation peut indiquer
une modification importante des échantillons au cours du processus de collecte dans 1’aérogel.

La valeur moyenne du rapport D/H de UCAMMSs est compatible avec celles des
“hotspots” riches en deutérium identifiés dans les autres matériaux interplanétaires.
Cependant, les enrichissements en deutérium dans les UCAMMs sont identifiés sur des
surfaces beaucoup plus larges que celles rapportés antérieurement dans les autres matériaux
extraterrestres. Les régions riches en D ayant des valeurs supérieures a 10 fois la valeur
terrestre représentent la quasi-totalité de la surface analysée.

Une premiere tendance des données D/H vs. C/H des UCAMMSs correspond a celle
rapportée dans les analyses globales de la matiére organique insoluble (MOI) des chondrites
CR (Alexander et al., 2007). Alexander et al. (2007) identifient cette MOI des valeurs du
rapport D/H qui varient entre 5,6 x 10™ et 7,1 x 10™ (8D = 2619-3527%o). Cependant, les
“hotspots” de la matiére organique insoluble de météorites CR présentent des rapports C/H
limités a une zone plus restreinte (1 < C/H < 1,5) que dans les UCAMMSs (Busemann et al.,
2006). La composante enrichie en deutérium des micrométéorites ultracarbonées semble
s’étendre a des valeurs de C/H plus élevées (> 3).

Les données D/H et C/H des UCAMMs suivent également une évolution comparable a
celle observée dans la matieére organique insoluble des chondrites ordinaires non équilibrées
(UOCs) (Alexander et al., 2007). Les valeurs du rapport D/H des UOCs varient entre
2,1 x10% et 11 x 10 (8D = 346-6181%o) (Figure 5.26).

Alexander et al. (2007) suggerent que cette tendance pourrait étre due a des processus
secondaires sur le corps parent. Cependant, il est difficile de concevoir que cette hypothése
soit valable pour les UCAMMs:

o les UCAMMs et les chondrites ordinaires non équilibrées ont des différences
chimiques et minéralogiques trés importantes. En particulier la concentration de la
matiere carbonée des chondrites ordinaires non équilibrées (<0,5% en poids)
(Alexander et al., 2007) est de trés loin inférieure a celle observée dans UCAMMs

o iln’y apas de signe de métamorphisme thermique dans les UCAMMs
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o la gamme de variation des rapports D/H est observée dans les UCAMMs sur des
surfaces réduites (quelques dizaines de pm?), alors que les tendances observées
pour les UOCs s'appliquent a des analyses de MOI extraits de plusieurs grammes de
météorites. La comparaison entre les deux jeux de données est donc difficile a
interpréter.

Les données recueillies sur les UCAMMs sont donc plutdét compatibles avec un
¢chantillonnage d'un réservoir hétérogéne de matiére carbonée (e.g. Remusat et al., 2010).

5.4. Conclusions

Les micrométéorites ultracarbonées sont des particules non équilibrées, qui n’ont pas
subi de processus d’altération ni avant D’entrée atmosphérique, ni dans la neige en
Antarctique. Elles contiennent des minéraux complexes qui sont en général sous forme
d'agrégats et rarement isolés ou dans des objets présentant une microtexture ignée. Une
diversité d’objets et de minéraux formés par des processus différents sont identifiés: des
objets similaires aux GEMS, des whiskers d’enstatite, des minéraux formés dans des
différentes conditions d’oxydo-réduction et enfin des objets ignés montrant des ressemblances
avec les chondres. Toutes ces phases sont incorporées dans une matiére carbonée
désorganisée avec des rapports D/H trés €levés, jusqu’a 10-30 fois la valeur terrestre. Ces
enrichissements en deutérium s’étendent sur des surfaces (des centaines de um?) tres
supérieures a celles des “hotspots” observés dans les autres objets extraterrestres.

La forte teneur en carbone et les fortes teneurs en deutérium de la matiére carbonée,
ainsi que leur minéralogie compatible avec celle des poussiéres cométaires, suggerent une
origine cométaire des UCAMMs.

L'association entre la matiére carbonée enrichie en deutérium et des minéraux cristallins
formés a haute température suggere que le matériel condensé ou transformé proche du proto-
Soleil peut étre efficacement transportés a plusieurs dizaines d'unités astronomiques
(Brownlee et al., 2006). Le réservoir de matiére carbonée révélé par les UCAMMs a pu se
former dans le systéme solaire lui-méme plutdt que d'étre directement hérit¢ du milieu
interstellaire. La masse des particules varie entre quelques dixiemes a quelques
microgrammes, ce qui dépasse de plus d'un ordre de grandeur la taille moyenne des plus

grands échantillons collectés par la mission Stardust dans la queue de la coméete 81P/Wild 2.

La compréhension des conditions (température, pression et composition) de formation
des cométes dans le systéme solaire reste limitée méme avec les résultats fournis par la
mission Stardust sur la cométe Wild 2 (Flynn et al., 2006; Horz et al., 2006 et Brownlee, 2006
#2383; Keller et al., 2006; McKeegan et al., 2006; Sandford et al., 2006; Zolensky et al.,
2006b).

Les UCAMMs offrent I’acces a 1'association entre la matiére formée a haute et basse
température du disque protoplanétaire, dans un état de conservation sans précédent. Ces
¢chantillons sont des objets trés primitifs, leur analyse peut nous permettre d’obtenir des
informations sur les conditions de formation de la matiére cométaire et les processus physico-
chimique qui ont pu avoir lieu dans le systeme solaire primitif.
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6. Conclusions et perspectives

“Il ne me reste que peu de temps pour réver a ma
destinée I” Edgar Allan Poe

Les corps glacés des régions externes du systéme solaire permettent de fournir des
renseignements sur les premicres étapes de formation du systéme solaire, il y a
~ 4,56 milliards années. Notre compréhension de la formation du systeme solaire a évolué
grace au retour d'échantillons cométaires par la mission Stardust (NASA) en 2006. La surprise
dévoilée par les particules micrométriques de la comete 81P/Wild 2 est leur affinité avec la
matiere des météorites primitives et I’identification de phases minérales formées dans les
régions internes du systéme solaire. Ces résultats suggérent 1’existence pendant quelques
millions d'années de mécanisme(s) de mélange radial a grande échelle dans le disque
protoplanétaire. Ces résultats impliquent également 1’existence d'un continuum entre matiere
astéroidale et cométaire.

Les micrométéorites antarctiques sont des échantillons primitifs de tailles allant
jusqu'a plusieurs centaines de microns, intermédiaires entre les météorites primitives et les
poussicres interplanétaires collectées dans la stratosphére par la NASA (IDPs) ou les
particules cométaires collectés par la mission Stardust. Elles constituent 1'essentiel de 1'apport
extraterrestre sur Terre et proviennent des astéroides et des cometes. Elles constituent des
objets privilégiés pour étudier le continuum astéroide-comete.

La derniére collection de micrométéorites CONCORDIA 2006 réalisée par le groupe
d'Astrophysique du Solide du CSNSM dans la neige ultra-propre de Dome C, proche de la
station antarctique CONCORDIA, constitue la collection la moins biaisée de particules de
poussieres cosmiques “géantes” disponibles pour analyses en laboratoire. La qualité de cette
collection a permis d'identifier deux nouvelles familles de micrométéorites : les friables-
poreuses a grain fin (FgF, Fine-grained Fluffy) et les micrométéorites ultracarbonées
(UCAMM, Ultracarbonaceous Antarctic MicroMeteorite).

Une comparaison entre les micrométéorites et les échantillons de la comete
81P/Wild 2 a ¢été réalisée. Des similarités importantes sont observées en termes de
compositions chimiques, minéralogiques et isotopiques. Une grande diversité de composés
comme des chondres, des fragments de CAls (les plus anciens objets connus du systéme
solaire) et différents composés organiques formés dans une large gamme de distances
héliocentriques sont identifiés dans les deux populations d'échantillons extraterrestres. Ces
observations confirment I’existence d’un continuum dans le disque protoplanétaire entre la
matiere primitive astéroidale et cométaire et la primitivité des micrométéorites.

Nous avons réalisé une étude systématique de la matiére carbonée des micrométéorites
par micro-spectroscopie Raman afin de les comparer avec d’autres objets primitifs et d'étudier
la possible modification de cette mati¢re carbonée a 1’entrée atmosphérique. Parmi la gamme
d'échantillons choisis, avec une gradation d'altération thermique liée a I'entrée atmosphérique,
environ 65% d'entre eux contiennent une quantité importante de matiére carbonée
polyaromatique présentant un fort degré de désordre. La caractérisation ce type de matiére



carbonée de faible degré de maturité a été faite en utilisant la largeur a mi-hauteur et la
position de la bande G du carbone et le rapport d’intensité des bandes D et G du carbone.
L’absence de bandes du carbone dans les autres échantillons (35%) peut s'expliquer soit par
une perte du carbone pendant le chauffage a I’entrée atmosphérique, soit par un artefact de
préparation d'échantillons pour I'analyse, ou enfin par une faible abondance intrinséque de
maticre carbonée. L'échauffement a 1'entrée atmosphérique n'a pas d'incidence sur la structure
de la mati¢re carbonée des micrométéorites. Seuls de légers processus d'oxydation de la
matiere carbonée ont été observés dans les micrométéorites partiellement fondues (scories) a
I’entrée atmosphérique. Les résultats Raman confirment la primitivité de la matiére carbonée
des micrométéorites. Les objets se rapprochant le plus des micrométéorites sont les chondrites
carbonées, les IDPs et les échantillons de Wild 2.

Nous avons poursuivi la caractérisation des micrométéorites de la collecte
CONCORDIA grace a des observations spectroscopiques, minéralogiques, pétrographiques et
isotopiques de la matiére carbonée et des minéraux des micrométéorites ultracarbonées
(UCAMMs). La forte teneur en carbone de ces particules est exceptionnelle et ne se retrouve
que rarement dans d’autres objets extraterrestres (quelques IDPs et micrométéorites de la
collection japonaise). La phase carbonée présente un fort degré de désordre et montre la
présence du groupement nitrile. De forts enrichissements en deutérium (30 fois la valeur
terrestre) ont ét¢ mesurés dans cette maticre carbonée, sur des surfaces de plusieurs centaines
de micrométres carrés. Cette matiére carbonée est isotopiquement différente de celle des
micrométéorites chondritiques a grain fin (qui ne présentent pas de tels enrichissements en
deutérium). Pourtant cette matiére carbonée ne montre pas de différences significatives du
point de vue structural. La forte teneur en matiére carbonée et son enrichissement en
deutérium suggerent une origine de ces échantillons dans les régions froides du disque
protoplanétaire. La matiére carbonée inclut des phases minérales cristallines. Les minéraux
sont observés soit sous forme d'agrégats de phases de petites tailles (quelques centaines de
nanometres), des phases ressemblant au GEMS, plus rarement sous forme de minéraux isolés
de plus grandes tailles (de 1'ordre du micrométre). On observe aussi, mais plus rarement des
objets présentant une microtexture ignée. La minéralogie des UCAMMSs est dominée par les
olivines, pyroxenes et sulfures de fer pauvres en nickel. Des phases ressemblant au GEMS
(Glass with Embedded Metal and Sulfides) des IDPs sont identifiées. Les GEMS n'existent
que dans les objets extraterrestres les plus primitifs. Il est possible qu’ils soient d'origine
présolaire. La minéralogie des UCAMMSs montre que ce sont des objets non-équilibrés et qui
n’ont pas subi de processus d’altération. La matiere carbonée s'est formée a basse
température, en revanche, les fractions minérales montrent des compositions et des textures
suggérant une formation a haute température. Leur grande diversité confirme ’existence d’un
processus de transport radial dans le systéme solaire primitif, ayant conduit les phases
formées a haute température prés du Soleil vers les régions froides du disque. L'association de
cette matiére carbonée fortement enrichie en deutérium avec des minéraux formés dans le
systéme solaire interne plaide pour une origine solaire de cette matiére carbonée (et de sa
deutération), alors que jusqu'a présent les forts enrichissements en deutérium observés sous
forme de "hotspots" dans les météorites et les IDPs étaient interprétés comme un héritage
interstellaire.

Les particules de poussiere interplanétaires (micrométéorites et IDPs), sont les
¢chantillons disponibles en laboratoire pour analyser le continuum astéroides-cometes. Les
UCAMMSs offrent une opportunité unique d'étudier les processus des régions froides du
systéme solaire.



L’étude effectuée nous ameéne a proposer d’autres voies d’investigations bri¢vement
décrites ci-dessous.

Les objets similaires aux GEMS des IDPs, identifiés au microscope électronique en
transmission dans la micrométéorite ultracarbonée (UCAMM) DCO06-09-19 vont étre
examinés avec le SuperSTEM en utilisant une énergie de 1’ordre de 300 kV. Je vais réaliser
cette ¢tude en collaboration avec J. P. Bradley a [’Institute of Geophysics and Planetary
Physics, Lawrence Livermore National Laboratory (USA). L’objectif de cette étude est de
réaliser une comparaison précise entre les GEMS identifiés dans les IDPs et ceux observés
dans ’'UCAMM pour comprendre les mécanismes et les régions de formation de ces objets.

Des nouvelles informations sur la composition chimique de la matiére carbonée des
micrométéorites ultracarbonées pourront étre apportées par des observations avec le STXM
(Scanning Transmission X-ray Microscope) et le XANES (X-ray Absorption Near Edge
Structure). Les mesures seront réalisées en collaboration avec Karim Benzerara de /’Institut
de Minéralogie et de Physique des Milieux Condensés, Paris. La technique d’enrobage dans le
soufre pour l'ultramicrotomie devra étre développée pour ces analyses dans les UCAMMs.

Des investigations par micro-spectroscopie Raman avec différentes longueurs d’ondes
pourront nous donner des informations supplémentaires sur les caractéristiques de la matiere
carbonée. De plus, des renseignements sur les groupements fonctionnels de cette matiere
carbonée pourront étre apportés par des analyses infrarouges. Ces observations seront
réalisées en collaboration avec Eric Quirico (Laboratoire de Planétologie de Grenoble).

La mission Hayabusa est revenue sur Terre et la capsule a été retrouvée intacte le 14
Juin 2010. Elle pourrait contenir les premiers échantillons astéroidaux rapportés sur Terre
(astéroide 25143-Itokawa), et servir de comparaison pour mieux comprendre la formation et
I'évolution de la matiére du systéme solaire. D'autres missions spatiales d'analyses in situ ou
de retour d'échantillons pourront également contribuer a une meilleure compréhension de la
formation du systéme solaire. C'est le cas de la mission Rosetta qui rencontrera la comete
67P/Churyumov-Gerasimenko en 2014 pour des analyses in situ. Une mission "Hayabusa 2"
est en cours d'étude auprés de l'agence spatiale japonaise et pourrait inclure une contribution
francaise (équipe de "MARCO POLQO" qui n'a pas été retenue dans le programme Cosmic
Vision de I'ESA).
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ANNEXE B
GLOSSAIRE MINERALOGIQUE

Minéraux dans les météorites

La liste et les caractéristiques des minéraux présents dans les météorites ont été
compilées d'apres plusieurs livres et articles :

Deer W. A., Howie R. A. et Zussman J. (1992) An Introduction to the Rock-Forming
Minerals. 2e édition, Longmans Scientific and technical, Harlow, England. pp. 696.

Foucault A. & Raoult J.-F. (2005) Dictionnaire de Géologie. Dunod, Paris, 5e édition.

Klein C. & Dutrow B. (2008) Mineral Science. John Wiley & Sons. 23e édition.

Norton O. R. & Chitwood L. A. (2008) Field Guide to Meteors and Meteorites. Springer,
London.

Rubin A. E. (1997) Mineralogy of meteorite groups - an update. Meteoritics and Planetary
Science 32, 733-734.

SILICATES

Andradite Ca3Fez(SiO4)3
- nésosilicate, variété du grenat calcique ferrugineux.
Anorthite CaAl;Si,Og

- tectosilicate du systéme triclinique qui est chimiquement un feldspath sodocalcique ou
plagioclase (abréviation An). Il s'agit du pdle calcique (90-100%, Angg.100) d’une série
isomorphe continue avec 1’albite pour le pdle sodique (0-10%, Ang.1o).

Augite (Ca,Mg,Fe),(Si,Al),0¢

- inosilicate qui fait partie de la famille des clinopyroxénes (cf. ci-dessous). Pyroxéne
ferromagnésien et calcique du systétme monoclinique. Cristaux souvent maclés et zonés,
pouvant contenir entres autres de 1’Al et du Ti.

Clinopyroxéne (Ca,Mg,Fe)SiOs

- inosilicate qui fait partie de la famille des pyroxénes, de structure monoclinique. Ils
sont classifiés en fonction de leur composition chimique en: (i) clinopyroxénes
ferromagnésiens et calciques ((Ca,Mg,Fe)SiO; classés en fonction des pourcentages de Ca,
Mg et Fe comme le diopside, la pigeonite, I’augite, la clinoenstatite), et (ii) clinopyroxenes
alcalins (spodumene, jadéite).

Cristobalite Si0,

- tectosilicate, polymorphe haute température du quartz (i.e. de méme composition
chimique). Voir aussi la tridymite.

Diopside CaMgSi,0¢

- inosilicate appartenant a la famille des clinopyroxénes riches en calcium et
magnésium, membre d'une solution solide avec I’hédenbergite comme pdle ferreux.
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Eifelite (KNa)3Mg4Si1203o

- cyclosilicate qui appartient a de la série eifelite-roedderite, systéme de cristallisation
hexagonal.

Enstatite MgSiO;

- inosilicate, pole magnésien de la solution solide enstatite-ferrosilite de
l'orthopyroxeéne.

Fayalite Fe,Si10,4
- nesosilicate, pole ferreux de la solution solide fayalite-forstérite de 1’olivine.

Feldspath

- tectosilicates du systéme monoclinique ou triclinique possédant deux solutions solides
entre 3 poles :

- Feldspaths sodo-potassiques (Na,K)[SizAlOg]
- Plagioclases ou feldspaths sodo-calciques (Na,Ca)[Si3Alog]
Il existe aussi des feldspaths formés a partir d'éléments lourds (ex. Ba[SizAlOg)).

Feldspathoide

- tectosilicates qui forment une famille avec les principaux minéraux suivants :
néphéline Na;K[SiAlO4], leucite K[Si,AlO¢], sodalite (NagCly)[SiAlO4]s, noséane
(NagSO4)[SiAIO4]6, hal'iyne (Na,Ca)4-6(SO4)1.2[SiAIO4]6.

Forsterite Mg;SiO4

- nesosilicate, pole magnésien de la solution solide fayalite-forstérite de I’olivine.
Géhlénite Ca,Al[AISiO/]

- sorosilicate, pole alumineux de la mélilite.
Verre

- se forme lors d'un refroidissement trés rapide d'un liquide, et n'a donc pas de structure
cristalline. Un verre peut recristalliser quand il est soumis a de fortes contraintes, ou a des
températures élevées (sans fusion) suivies d'un refroidissement lent.

Hédenbergite CaFeSi,O¢

- inosilicate de la famille des clinopyroxénes, avec une structure monoclinique, de
composition intermédiaire entre la wollastonite et la ferrosilite.

Mélilite
- sorosilicate de structure cubique, formant une série allant de la géhlénite
Ca,Al[AlSiO7] a I’dkermanite Ca,Mg[Si,07].
Montmorillonite (Na,Ca), 3(Al,Mg),S140,0(OH),-nH,O
- phyllosilicate, du groupe des smectites.
Néphéline Na;K[siAlO4]
- feldspathoide qui fait partie du systéme hexagonal.
Olivine (Mg,Fe),Si04

- nésosilicates de structure orthorhombique, comprenant une solution solide allant de la
forstérite Mg,[SiO4] a la fayalite Fe,[Si0O4]. La composition de I'olivine peut étre exprimée en
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pourcentage molaire de forstérite (par exemple - Foo signifie que Mg/(Mg+Fe) = 0,9 en
fraction molaire).

Orthopyroxéne (Mg,Fe)SiO;

- inosilicate qui forment une série isomorphe (systéme orthorhombique) allant d’un pole
magnésien (enstatite) a un pole ferreux (ferrosilite). Ils sont souvent appelés pyroxénes
pauvres en calcium (en anglais : low-Ca pyroxene).

Phyllosilicates

- silicates dont les tétraédres [SiO4]* sont disposés en feuillets. Cette grande classe des
silicates contient le groupement -OH, appelé aussi hydroxyle et aussi de l'eau. Ils
comprennent plusieurs groupes et minéraux comme le groupe des serpentines, des smectites,
des micas et des chlorites.

Pigeonite (Fe,Mg,Ca)SiO;

- inosilicates de la famille des clinopyroxénes pauvres en calcium avec 5-15 moles % de
CaSiOs.
Pyroxenes

- inosilicates en chaine simple, ferromagnésien avec, en proportions variables, Ca et Na,
du systeme orthorhombique (orthopyroxeéne, par exemple, enstatite) ou monoclinique
(clinopyroxene, par exemple, augite, diopside et pigeonite). La composition d'un pyroxene est
notée plus précisément en fonction des trois poles du diagramme ternaire CaSiO3;-MgSiOs-
FeSiOs. Les poles de ce diagramme correspondent a la wollastonite (Wo), a I’enstatite (En), et

a la ferrosilite (Fs). La composition est présentée en terme de pourcentages molaires (par
exemple, Wos,EngsFsy).

Quartz SiO,
- tectosilicate, du systéme trigonal.
Richterite Na[CaNaMgs] [(OH)Q[SlgOZQ]

- inosilicate a tétraédres disposés en chaine double (amphibole) du systéme
monoclinique.

Roedderite (KNa),MgsSi;,03

- cyclosilicate qui fait partie de la série eifelite-roedderite et du systeme de
crystallisation hexagonal.

Serpentine Mg;Si,05(OH)4
- phyllosilicate en feuillets, du systéme monoclinique ou orthorhombique.
Silicate

- minéral caractérisé par le motif élémentaire tétraédrique [SiO4]* comportant un atome
Si au centre, et des atomes O aux 4 sommets. Ces tétra¢dres sont reliés entre eux soit par des
cations, soit en partie, par un ou plusieurs atomes O communs de ce fait a 2 tétracdres ; plus
ce nombre d’atomes O communs est grand, plus la température de cristallisation du silicate
correspondante est faible.

La classification structurale des silicates comporte les familles suivantes :

1. Nésosilicate a tétraédres isolés, c’est-a-dire sans O commun, et reliés par des cations
(olivine)
2. Sorosilicate a tétraédres unis par deux, avec un O commun (épidote)
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(98]

Cyclosilicates a tétraeédres disposé€s en anneau (tourmaline)

4. Inosilicate a tétrae¢dres disposés en chaine droite simple (pyroxéne), ou double
(amphibole)

Phyllosilicate a tétracdres disposés en feuillets (micas)

6. Tectosilicate a tétrae¢dres li€s par leurs quatre sommets, tous les atomes O étant alors
communs (quartz)

)]

Smectites

- groupe de minéraux argileux avec des compositions complexes, notamment la
montmorillonite et la saponite. Famille des phyllosilicates

Tridymite SiO,
- tectosilicate, forme de haute température du quartz.
Wollastonite CaSiOs

- inosilicate du systéme triclinique. Souvent, la composition d'un pyroxéne est indiqué
en terme de pourcentages moléculaires des trois membres du systeme CaSiOs—MgSiOs—
FeSiOs: Wo (wollastonite), En (enstatite), et Fs (ferrosilite).

CARBONATES

Breunnerite (Mg,Fe)COs3

- carbonate du méme systéme cristallographique que la calcite (rhomboédrique). C’est
la variété ferreuse de la magnésie (MgCQOs).

Carbonate

., , ., . 2- crN . ;o
- minéral caractérisé par 1’ion (CO3)™, associé a des cations, généralement Mg, Ca, Mn,
Cr

Calcite - CaCO;

- carbonate de calcium, qui fait partie du systéme rhomboédrique. La calcite est dite
magnésienne si le cristal contient 5 a 15% de Mg.

Dolomite — (Ca,Mg)(COs3),

- carbonate de calcium et de magnésium appartenant au systeme rhomboédrique

OXYDES

Brownmillerite Cay(Fe,Al),Os
- oxyde du systéme orthorhombique
Corindon Al,O5

- oxyde du systeme rhomboédrique trouvé dans des roches alumineuses a déficit de
Si0,, formées a haute température.

Chromite FeCr,O4

- oxyde du groupe des spinelles, pouvant contenir Mg (magnésio-chromite), du systéme
cubique.




Annexes 137

Hibonite (Ca,Ce)Al,019
- oxyde du systéme hexagonal.
Ilménite FeTiO;
- oxyde du systéme hexagonal.
Magnétite Fe;O4
- oxyde de fer du systéme cubique et du groupe des spinelles.
Pérovskite CaTiO;

- oxyde de calcium et de titane qui fait partie du systéme cristallographique
orthorhombique.

Rutile TiO,
- oxyde de titane du systéme tétragonal.
Spinelle MgA1,04
- oxyde du systéme cubique de structure spinelle.
Ulvospinelle Fe,TiO4
- minéral du méme systéme (cubique) et groupe (spinelles) que la magnétite.
Wiistite FeO
- oxyde de fer

SULFURES

Cubanite (CuFe,S3)

- sulfure de cuivre qui cristallise dans le systéme orthorhombique.
Pentlandite (Fe,Ni)oSg

- sulfure de nickel
Pyrrhotite Fe, S

- sulfure de fer (avec x compris entre 0 et 0,2) du systéme hexagonal, magnétique qui a
un déficit en fer par rapport au soufre.

Sphalérite [(Zn,Fe)S]
- sulfure de zinc qui cristallise dans le systéme cubique.
Troilite FeS

- sulfure de fer qui cristallise dans le systéme hexagonal.

CARBURE

Carbure de silicium SiC

ELEMENTS NATIF ET METAUX

Diamant C
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- carbone pur cristallis¢é dans le systéme cubique. C’est un polymorphe du graphite
produit par la pression.

Graphite C
- carbone cristallisé dans le systéme hexagonal.
Kamacite o-(Fe,Ni)

- phase alpha (basse température) de I’alliage Fe-Ni, de structure cubique centrée. Elle
contient typiquement entre 4 et 7,5% en masse de nickel.

Osbornite TiN

- nitrure de titane
Perryite (Ni,Fe)s(Si,P),

- minéral du systéme trigonal
Taenite y-(Fe,Ni)

- phase gamma (haute température) de 1’alliage Fe-Ni. Elle est plus riche en nickel que
la kamacite. Elle a une structure cubique a face centrée.

PHOSPHATES

Fluorapatite Cas(PO,);F
- phosphate de calcium riche en Fluor. Il cristallise dans le systéme hexagonal.
Merrillite Ca1 gNazMgz [PO4] 14

- phosphate qui cristallise dans le systéme trigonal qui fait partie du groupe de la
whitlockite.

PHOSPHURE

Schreibersite (Fe,Ni);P

- phosphure de fer et de nickel qui cristallise dans le systéme tétragonal.
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Minéraux identifiés dans les échantillons de la cométe 81P/Wild 2

Minéral Référence
Silicates Olivine (Flynn et al., 2006 ; Zolensky et al., 2006b ; Leroux et al., 2008b ;
(forstérite, fayalite) Leroux et al., 2008c ; Nakamura et al., 2008a ; Nakamura et al.,
2008b ; Tomeoka et al., 2008 ; Zolensky et al., 2008 ; Jacob et al.,
2009 ; Joswiak et al., 2009)
Pyroxéne (Flynn et al., 2006 ; Zolensky et al., 2006b ; Leroux et al., 2008a ;
(enstatite, diopside, Leroux et al., 2008b ; Leroux et al., 2008c ; Nakamura et al.,
clinopyroxeénes riches en Ca, Al  2008a ; Nakamura et al., 2008b ; Simon et al., 2008 ; Tomeoka et
et Ti, fassaite, pigeonite, al., 2008 ; Zolensky et al., 2008 ; Jacob et al., 2009 ; Joswiak et al.,
wollastonite, augite) 2009 ; Brownlee et al., 2010)
Richterite (?) (Joswiak et al., 2007)
Na[CaNaMgS] [(OH)z[SlgOn]
Meélilite (Zolensky et al., 2006b ; Simon et al., 2008 ; Brownlee et al., 2010)
- Géhlénite Ca,Al[AlISiO5]
- 8kermanite Ca,Mg[Si,05]
Feldspaths (Zolensky et al., 2006b ; Nakamura et al., 2008a ; Simon et al.,
- potassiques K[SizAlOg] 2008 ; Joswiak et al., 2009 ; Brownlee et al., 2010)
- sodi-calciques (plagioclases)
Néphéline Na;K[SiAlO,] (e.g. Wooden, 2008)
Eifelite-Roedderite (Zolensky et al., 2006b ; Joswiak et al., 2009)
(KNa);MgySi1,030—
(KNa),MgsSi1,030
Cristobalite SiO, (Stodolna et al., 2010)
Tridymite SiO, (Mikouchi et al., 2007 ; Joswiak et al., 2009)
Eléments Kamacite Fe,Ni (Zolensky et al., 2006b ; Leroux et al., 2008b ; Nakamura et al.,
natifs & 2008a ; Nakamura et al., 2008b ; Simon et al., 2008; Tomeoka et
alliages al.,2008)
Fe-Ni
Osbornite (Zolensky et al., 2006b ; Simon et al., 2008 ; Brownlee et al., 2010)
TiN (riche en V)
Taenite Fe Ni (Leroux et al., 2008b)
Diamant C (Nakamura-Messenger et al., 2009a)
Sulfures Troilite FeS (Zolensky et al., 2006b ; Leroux et al., 2008b ; Zolensky et al.,
2008)
Pyrrhotite Fe, S (Brownlee et al., 2006 ; Zolensky et al., 2006b ; Leroux et al.,
2008b ; Zolensky et al., 2008 ; Joswiak et al., 2009)
Pentlandite (Fe,Ni)ySg (Brownlee et al., 2006 ; Zolensky et al., 2006b ; Zolensky et al.,
2008 ; Joswiak et al., 2009 ; Brownlee et al., 2010)
Sphalérite (Zn,Fe)S (Berger et al., 2008; Zolensky et al., 2006b)
Cubanite (CuFe,S;) (Berger et al., 2008; Zolensky et al., 2006b)
Carbonates Calcite CaCO; (Wirick et al., 2007; Flynn et al., 2008; Tomeoka et al., 2008)
Dolomite (Ca,Mg)(COs), (Flynn et al., 2008)
Breunnerite (Mg, Fe)CO, (Mikouchi et al., 2007 ; Joswiak et al., 2009)
Oxydes Ilménite/ulvospinelle FeTiO;/ (Stodolna et al., 2010)

FezTiO4

Brownmillerite Ca,(Fe,Al),Os

(Stodolna et al., 2010)

Magnétite Fe;0,

(Joswiak et al., 2009; Stodolna et al., 2010 )

Chromite FeCr,04 (Mikouchi et al., 2007 ; Jacob et al., 2009 ; Joswiak et al., 2009 ;
Butterworth et al., 2010)

Corindon Al,O3 (Zolensky et al., 2006b)

Perovskite CaTiO; (Zolensky et al., 2006b ; Simon et al., 2008 ; Brownlee et al., 2010)

Spinelle (Zolensky et al., 2006b ; Nakamura et al., 2008a ; Simon et al.,

(Cr-Al-Mg, Mg-Fe-Al)

2008 ; Joswiak et al., 2009; Stodolna et al., 2010 )

Phosphates

Fluorapatite Cas(PO,);F

(Stodolna et al., 2010)
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Merrillite Ca;sNa,Mg,[PO4] 4 (Joswiak et al., 2009)

Phosphure Schreibersite (Fe,Ni);P (Joswiak et al., 2009 ; Brownlee et al., 2010)
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ANNEXE C
TYPES DE CHONDRES

Classification texturale d’aprés Lauretta et al. (2000) :

Abréviation Abondance Texture Image
dans les
OCs (%)
POP 47-52 Porphyrique avec olivine et pyroxene
PO 15-27 Porphyrique avec olivine dominante
PP 9-11 Porphyrique avec pyroxéne dominant
RP 7-9 Pyroxeéne radial

Olivine barrée

BO 3-4
CC 3-5 Cryptocristallin
GOP 2-5 Granulaire avec olivine et pyroxéne

M <1 Meétallique
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Classification en fonction de la composition des chondres d’aprés Lauretta et al.
(20006) :

Type Compositions des silicates Sous-type Abondances des silicates
Pauvres en FeO A Forte abondance en olivines
| (Fo, En > 90) (> 80 vol.%)
AB Abondances intermédiaires

d’olivine et de pyroxéne

Riches en FeO B Forte abondance en pyroxeénes

I
(Fo, En < 90) (> 80 vol.%)
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ANNEXE D
RESINES EPOXY

EMBed-812

EMBed-812 est un moyen d’enrobage qui présente les caractéristiques suivantes :
pénétration rapide a ’intérieur des pores de I’échantillon, un bon contraste, une coupe facile
et un bonne stabilité sous le faisceau d'électrons.

Ingrédients et quantités :

- EMBed-812 =>8ml

- NMA => 7 ml

- DMP => 16 gouttes

Le mélange se fait sur une plaque chauffante a environ 50°C pour rendre les composés
plus fluides. L’époxy va polymériser dans 1I’étuve a 70°C pendant 48 heures. Une fois
polymérisée, la résine est transparente et ne casse pas.

LOW VISCOSITY SPURR

Le Spurr est recommandé pour ses qualités excellentes d'imprégnation. C’est une résine
facile a préparer. Sa dureté est ajustée en modifiant les quantités de la composante DER 736.

Ingrédients et quantités :
-ERL 4221 =>10g

-DER736 =>6¢g
-NSA =26¢g
- DMAE =>04¢g

Le mélange se fait sur une balance. Il est ensuite remué pendant environ 10 minutes sur
une plaque chauffante a 50°C. Une fois le mélange versé sur I'échantillon, la préparation est
mise sous vide pour chasser 1’air emprisonné dans la résine et dans les pores de 1’échantillon.
La résine polymérise dans une étuve a 70°C pendant 10 heures. La résine devient cassante si
elle est laissée plus de 10 heures dans I’étude a 70°C. Cette résine est plus fluide que EMBed
812.
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ANNEXE E
COMPOSITION DE LA MESOSTASE DES
CHONDRES

D'apres Brearley (1998) , annexe A3.4., page 3-315. Les compositions sont en at%.

Météorite  Type Mg Al Si Ca Cr Mn Fe 0]

2.9 10.2 17.8 6.9 0.1 0.0 0.1 61.8

Semarkona LL3.0
2.6 4.7 23.3 3.1 0.1 0.1 2.1 641
0.8 12.7 17.9 5.5 0.0 0.0 04 62.7

Sharps H3.4
0.2 3.6 27.5 1.3 0.0 0.1 2.1 652
Ornans C03.3 0.6 13.8 16.7 5.7 0.0 0.0 0.5 628
ALH77003 CO3.5 2.3 8.3 19.6 5.3 0.1 0.2 1.6 626
Y 75293 CM2 2.1 7.8 20.8 6.4 0.0 0.1 0.0 628
Y 790123 CM2 04 6.2 22.6 3.5 0.0 0.0 28 645
Y-86751 cV3 0.8 13.6 16.8 6.3 0.0 0.0 0.3 623
Leoville CV3 0.9 12.0 20.6 0.6 0.0 0.0 0.6 652
Qingzhen EH3 4.8 3.1 26.3 0.2 0.0 0.0 0.6 649

Y-691 EH3 0.1 8.2 25.2 0.0 0.0 0.0 0.0 664
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ANNEXE F

NOTATIONS USUELLES

AGB
BF
CAI
CP IDP
CS
DF
EDS
FgF
FgC
ICE
IDP
IMA
ISEE
JFC
LIME

LISM

MEB/SEM
MET/TEM
METHR/HRTEM

MIS
MOI
SAED
Sc
SMOW

STEM
TFL
UCAMM

WDS

Xtal

Asymptotic Giant Branch — branche asymptotique des géantes
Bright Field — champ clair (MET)

Calcium-Aluminum-rich Inclusion — inclusion réfractaire
Chondritic Porous Interplanetary Dust Particle — IDP chondritique poreuse
Cosmic spherule — Sphérule cosmique

Dark Field — champ sombre

Energy Dispersive X-ray — spectroscopie X dispersive en énergie
Fine-grained fluffly — a grain fin poreuse

Fine-grained compact — a grain fin compact

International Cometary Explorer (mission spatiale)

Interplanetary Dust Particle — particule de poussiere interplanétaire
International Mineralogical Association

International Sun/Earth Explorer (mission spatiale)

Jupiter Familly Comet — comete de la famille de Jupiter

Low Iron-Manganese Rich — pauvre en fer, riche en Mn (s'applique aux olivines
et pyroxenes)

Local Interstellar Medium — Milieu Interstellaire Local
Microscopie Electronique a Balayage/ Scanning Electron Microscopy
Microscopie Electronique en Transmission/Transmission Electron Microscopy

Microscopie Electronique en Transmission a Haute Résolution/ High Resolution
Transmission Electron Microscopy

Milieu interstellaire

Matiere Organique Insoluble

Selected Area Electron Diffraction — diffraction en sélection d'aire
Scorie

Standard Mean Ocean Water — référence pour les compositions isotopiques de
I'oxygene et de I'hydrogene

Scanning Transmission Electron Microscopy — MET a balayage
Terrestrial Fractionation Line — droite de fractionnement terrestre

Ultracarbonaceous Antarctic Micrometeorite — micrométéorite antarctique
ultracarbonée

Wavelength Dispersive Spectrometer — spectroscopie X dispersive en longueur
d'onde

Cristalline
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