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Introduction

Les météorites ou les poussieres extraterrestres sont les messagers du systeme solaire. La
diversité de leur composition souligne leurs différentes origines. Certaines contiennent des phases
minérales ou organiques qui ont été formées avant |'effondrement du nuage moléculaire ayant
donné naissance a notre systéme solaire et signent donc une origine interstellaire, tandis que
d'autres se sont formées aprés cet effondrement. Les objets les plus primitifs sont ceux ayant
subi le moins de modifications depuis leur formation, ils sont donc de véritables sondes pour
témoigner des conditions qui existaient dans le disque protoplanétaire. Dans cette catégorie, les
chondrites carbonées renferment également de la matiére organique. L'origine de cette derniere
- interstellaire ou protoplanétaire - est toujours débattue bien que les avancées scientifiques dans
ce domaine tendent a s'orienter vers la seconde possibilité. La réponse a cette question n'est pas
triviale, la difficulté consistant a avoir acces en laboratoire a cette matiére premiére renfermant
une partie organique. Les récentes campagnes de collectes de micrométéorites dans les neiges
de I'Antarctique ont permis de révéler une nouvelle classe de poussieres exceptionnellement
riches en matiére organique : les micrométéorites antarctiques ultracarbonées ou UCAMMs.
Les analyses conduites sur ces poussiéres ont fait émerger plusieurs scénarios de formation
dont I'un suppose qu'elles proviendraient d'objets orbitant dans la région transneptunienne ou
leur surface glacée serait exposée pendant des millions d'années aux effets radio-chimiques du
rayonnement cosmique galactique. Les objets pourraient ensuite étre injectés dans le systeme
solaire interne sous la forme de cométes qui éjecteront des poussieres qui tomberont sur Terre.

Cette thése s'articule autour de deux thématiques. La premiére est expérimentale et consiste
a simuler les effets des ions lourds sur des analogues de glace d'objets du nuage de Oort. L'ob-
jectif étant d'étayer et de contraindre le scénario de formation de la matiére organique présente
dans les UCAMMs. La seconde est technique et consiste a développer et tester un nouveau
dispositif expérimental pouvant suivre I'évolution chimique, par spectrométrie d'absorption in-
frarouge, visible et ultraviolette, de glaces sous irradiation dans un environnement ultra-vide.

Les chapitres 2 et 3 de ce manuscrit développent les éléments qui ont permis d’'élaborer le
scénario de formation de la matiére organique des UCAMMs ainsi que les bases de I'interaction
entre des ions lourds et rapides avec des matériaux glacés. lls abordent également les princi-
paux dispositifs expérimentaux qui ont été utilisés pour produire les résultats de ce travail de
recherche.

Ces derniers sont présentés dans un quatrieme chapitre. Les modifications induites par les
ions y sont décrites ainsi que la comparaison entre la matiére organique produite en laboratoire et
celle trouvée dans les UCAMMs. Ces résultats sont ensuite discutés dans un cadre astrophysique.




1 Introduction

Un cinquiéme chapitre aborde le développement du nouveau dispositif de production de
glace IGLIAS. Ses caractéristiques y sont discutés, tandis que les premiers résultats obtenus par
son utilisation sont détaillés dans le dernier chapitre.
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Les météorites et micrométéorites qui tombent a la surface de la Terre sont une importante
source de matiére extraterrestre, disponible pour des études scientifiques. Leurs compositions
chimique, structurelle et minérale sont autant d'indices qui renseignent sur leur provenance. Ces
objets, issus de corps parents plus massifs et volumineux qui orbitent dans différents réservoirs
du systeme solaire, témoignent de I'évolution de la matiére durant les différentes étapes qui

ont marqué la formation de notre systéme solaire.

Je décris dans ce chapitre cette formation, telle que nous la comprenons actuellement, dans
un ordre chronologique puis propose une description des différents objets qui évoluent dans le
milieu interplanétaire. Je termine par discuter de la matiére extraterrestre collectée sur Terre, en
s'intéressant plus particulierement aux micrométéorites ultracarbonées qui seront le fil d’Ariane

de ce manuscrit.




2 Les poussiéeres extraterrestres, du systéme solaire externe aux neiges de I'’Antarctique

2.1 Le systeme solaire

2.1.1 Formation du disque proto-planétaire

L'dge du systeme solaire est estimé a 4 568,22 + 0,17 millions d'années par la datation
isotopique des inclusions riches en calcium et aluminium les plus anciennes dans les météorites.
[I définit le temps de formation des premiers solides dans le disque de la nébuleuse proto-solaire
suite a I'effondrement d'un nuage moléculaire [1,2]. Initialement, un tel nuage présente une

Figure 2.1.1 : Représentation de la formation d’une proto-étoile. Un nuage moléculaire se contracte
autour d’'une inhomogénéité jusqu’a former un coeur qui sera la future étoile.

température d'environ 10 K et est principalement composé d'hydrogene moléculaire (densité de
~ 10?7 3 10% cm™3). Suite a une instabilité gravitationnelle ou d’une force extérieure, ce nuage
s'effondre sous I'effet de sa propre gravité en quelques dizaines de milliers d'années [3—6]. Cette
contraction permet au systeme de convertir son énergie gravitationnelle en énergie thermique,
conduisant ainsi a une élévation de la température interne du nuage et a la formation d'une
proto-étoile, marquant la fin de la phase pré-stellaire (figures 2.1.1 et 2.1.2, [7]). La phase qui
suit, dite phase proto-stellaire, se décompose en 2 étapes significativement différentes : classe
0 et classe I. Elle est suivit par la phase dite de pré-séquence principale, qui couvre également
deux étapes : classe Il et classe Il (figure 2.1.2).

Classe 0 : La proto-étoile commence sa vie en tant qu’objet dit de classe 0. Il s’agit d'une
étoile froide (Tpotometrique <70 K) dont le spectre d’émission est comme un corps noir.
Cette température basse s'explique par le fait que le rayonnement de I'objet n'est pas
encore retenu par la poussiére I'entourant. Cette phase dure moins de 30 000 ans.

Classe | : En raison de la rotation initiale de la proto-étoile et de la conservation du
moment cinétique, son enveloppe évolue géométriquement sous la forme d’un disque
circumstellaire. L'émission spectrale caractéristique de cette classe se décompose en un
corps noir a la température de la proto-étoile en formation (entre 70 et 650 K)et en une
émission en infrarouge correspondant a I'échauffement de la matiere contenue dans le
disque. Cette phase dure pres de 200 000 ans puis la proto-étoile entre dans la phase
dite de pré-séquence principale lorsque sa luminosité ne provient plus de la combustion
de ses constituants - grace a I'énergie thermique dégagée lors de la contraction - mais
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de la fusion d'hydrogene en hélium.

Classe Il : Au cours de cette étape, le disque circumstellaire va subir de nombreuses
modifications. A sa surface les molécules vont subir une photodissociation importante
en raison de leur interaction avec le rayonnement UV de |'étoile. Par ailleurs, les grains
situés dans le plan du disque vont condenser a leur surface les molécules volatiles
présentes en raison des basses températures existantes a cet endroit [8]. Cette phase
va durer plusieurs millions d’années; les étoiles de faible masse (< 3M!) de ce type
sont appelées des étoiles T Tauri.

Classe Il : Cette derniere étape s'accompagne de la disparition progressive du disque cir-
cumstellaire pour devenir un disque proto-planétaire composé de débris et de précurseurs
planétaires. Cette phase va durer quelques dizaines de millions d'années.

1. Mg désigne la masse du Soleil et vaut environ 1,99x103° kg.
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Figure 2.1.2 : Schéma tiré de [9] des différentes étapes de la formation stellaire, de la phase
pré-stellaire jusqu'a la naissance du disque proto-planétaire.
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Une partie de la matiere du disque proto-planétaire va s'accréter pour former, dans cer-
tains cas, des corps qui deviendront des proto-planétes puis des planétes [10]. Ce processus de
formation planétaire laisse derriere lui des traces sous forme de planétésimaux ou corps glacés
qui, s'ils sont assez loin du soleil échappent aux modifications profondes inscrites dans les corps
plus gros. Dans le cas du systeme solaire, ils peuvent nous parvenir aujourd’'hui sous la forme
de petits corps relativement bien préservés, présents dans différents réservoirs.

2.1.2 Les petits corps du systéme solaire

2.1.2.1 Astéroides

Les astéroides sont des corps rocheux dont la taille peut s'étendre de quelques meétres a
plusieurs centaines de kilométres. Il peut arriver que la taille de I'astéroide soit suffisante pour
que sa température interne dépasse 1000 degrés, |'objet se rapproche alors de son équilibre
hydrostatique. Dans ce cas, I'objet peut devenir sphérique et pourrait passer du statut de petit
corps a celui de planéte naine (comme Céres dans la ceinture principale ou Pluton, Hauméa,
Makemake et Eris dans le systéme solaire externe). Dans le systéme solaire interne (i.e 2
I'intérieur de I'orbite de Jupiter), les astéroides sont majoritairement présents dans la ceinture
principale, un disque de débris qui se situe entre Mars et Jupiter (figures 2.1.3 et 2.1.4). Cette
ceinture comporte au moins 500 000 corps et sa masse est estimée a 5x10™% Mg, 2 [11-13].

Historiquement, les astéroides ont été classés en 1975 par Chapman, Morrison et Zell-
ner [16]. Cette classification s'est depuis complexifiée, néanmoins les types principaux sont les
suivants [13] :

— Type C -carboné : |l s'agit du type d’astéroides le plus commun, prés de 75% sont
de ce type. lls sont a |'origine des chondrites carbonées.

— Type S -siliceux : |l s’agit du second type d'astéroides le plus courant avec une
représentativité de 17%. lls sont composés de silicate de fer et de magnésium.

— Type M -métallique : Les astéroides restant sont de ce type et sont composés de fer
qui peut étre mélangé avec du nickel. lls sont a I'origine des météorites de fer.

La ceinture principale est peu dense et il est possible d'y envoyer des sondes spatiales afin
de procéder a des analyses in situ, voire de ramener des échantillons sur Terre a l'instar des
missions récentes ou a venir suivantes :

— Mission Hayabusa 1 : Cette sonde de I'agence spatiale japonaise (JAXA) a été lancée
en 2003 et est arrivée autour de l'astéroide de type S ltokawa en 2005. La sonde a

2. Mg, désigne la masse de la Terre et vaut environ 5,97 x10%* kg.
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Figure 2.1.3 : Représentation du systéme solaire interne et notamment des principaux astéroides
de la ceinture principale (blanc). Sont également représentés les astéroides troyens de Jupiter (vert,
résonance 1 : 1 avec Jupiter), les astéroides de la famille de Hilda (orange, résonance 3 : 2 avec
Jupiter) ainsi que les astéroides géocroiseurs (rouge). Crédits : NASA/JPL et Minor Planet Center.

récupéré pres de 1500 particules de la surface de I'astéroide qu'elle a pu ramener sur
Terre en 2010 [17-20].

— Mission Hayabusa 2 : Cette seconde sonde de la JAXA a été lancée en décembre 2014
et se dirige vers |'astéroide de type C Ryugu qu'elle atteindra en juillet 2018. Aprés une
phase d’analyse scientifique et technique d'un an, elle prélevera un échantillon qu’elle
ramenera sur Terre en décembre 2020 [21,22].

— Mission OSIRIS-REx : Cette sonde de I'agence spatiale américaine (NASA) a été
lancée avec succes en septembre 2016. Elle a pour objectif d'approcher I'astéroide
carboné Bennu. Elle devrait le rejoindre en novembre 2018, puis prélever un échantillon
du sol (entre 60 gr et 2 kg) en juillet 2020, pour le ramener sur Terre en septembre
2023 [23,24].
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Figure 2.1.4 : Distribution du nombre d'astéroides en fonction du demi grand axe. Ce diagramme
met en évidence I'existence des lacunes de Kirkwood appelées 3 : 1,5 :2,7:3 et 2: 1. Elles sont
dues a des résonances orbitales entre Jupiter et les astéroides qui entrainent des modifications des
paramétres orbitaux de ces objets, expliquant ainsi leur distribution en dents de scie [14,15]. Crédits :
NASA/JPL.
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2.1.2.2 Objets transneptuniens

Au-dela de I'orbite de Jupiter s'étend le systeme solaire externe ou les planetes telluriques
laissent place aux planétes gazeuses Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune. De nombreux ob-
jets orbitent au dela de cette derniére et sont appelés les objets transneptuniens (TNOs -
transneptunian objects, figure 2.1.5).

Solar System

Inner extent Orbit of
of Oort Cloud Sedna

Figure 2.1.5 : Représentation du systéme solaire interne, puis du systéme solaire externe, du TNO
(90377) Sedna et enfin du début du nuage de Oort. Crédits : NASA/JPL .

Découvert en 1930 et longtemps considéré comme étant la neuvieme planéte du systéme
solaire, Pluton est en réalité le premier TNO référencé. Depuis, un grand nombre de ces objets
ont été observés (figure 2.1.6) avec une grande diversité de tailles et de distances héliocentriques
[25—27]. Une partie d’entre eux appartient a la ceinture de Kuiper. Il s'agit d'un réservoir situé
entre 30 et 55 UA 3, beaucoup plus étendu et massif (environ 0.1 Mg, [28,29]) que la ceinture
principale. Cet endroit a récemment été étudié directement par |'intermédiaire de la sonde
américaine New Horizons lorsque cette derniere a survolé Pluton et Charon, une de ses lunes,
le 14 juillet 2015. La sonde continue actuellement sa route vers un second objet de la ceinture
de Kuiper, 2014 MUgg, qu'elle devrait atteindre en 2019. Du fait de leur distance au Soleil, la
température a la surface de ces objets est suffisamment basse pour favoriser la condensation
de gaz tres volatiles comme le méthane, le monoxyde de carbone ou I'azote qui forment des
couches de glaces sur ces objets [30-32].

3. Une unité astronomique correspond a la distance entre la Terre et le Soleil, elle vaut environ 150 millions
de kilométres.

10
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De trés nombreux objets se situent au dela de ce réservoir. Certains d'entre eux - comme
Eris, la plus massive des planétes naines - font partie du disque des objets épars qui s'étale de
la ceinture jusqu'a une centaine d’unités astronomiques [33]. Ce disque laisse place au nuage
de Oort, un vaste réservoir d'objets glacés dont la masse totale pourrait aller de 14 a 1000
Mg [34,35]. Bien que ses limites internes et externes ne soient pas précisément déterminées, ce
nuage se situe a des distances comprises de quelques milliers a quelques centaines de milliers
d'unités astronomiques. Les orbites des objets présents a cet endroit peuvent étre perturbées
par |'interaction avec des étoiles de passage ou par les effets de marée dans la Voie Lactée.
Suite a ces perturbations, ils peuvent étre amenés a pénétrer dans le systéme solaire interne
sous la forme de cometes [36-40].

11



2 Les poussiéeres extraterrestres, du systéme solaire externe aux neiges de I'Antarctique

ects

Scattered disk

Q
o
-

g
-
3
W
)

2
0
-

S

Centaurs-
Chariklp .

Chiron

Figure 2.1.6 : Distribution d'une partie des petits corps du systéme solaire, dont des objets de la
ceinture de Kuiper et du nuage de Oort, en fonction de leur demi grand axe ainsi que de leur période
de révolution et de leur inclinaison orbitale. Les cercles sont proportionnels aux diamétres des objets.
Crédits : Minor Planet Center Orbit Database.
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2.1.2.3 Cométes

Les comeétes sont des objets constitués de glaces et de poussiéres [41]. Lorsque leur orbite
les amene dans le systéeme solaire interne, sous I'effet du Soleil leur surface se réchauffe et
se sublime. Ce dégazage induit la formation d'une coma - ou chevelure - ainsi que de deux
queues : une de poussiére et une de gaz ionisé [42]. Les cometes dites a courte période (< 20
ans) viennent probablement de la ceinture de Kuiper, tandis que les cométes de plus longue
période sont originaires du nuage de Oort. Elles en sont chassées a cause de perturbations
gravitationnelles internes ou externes qui tendent a diminuer le demi grand axe de leur orbite
jusqu'a ce qu’elles soient suffisamment proches du Soleil (1-3 UA) pour que la chevelure se
forme. Les comeétes peuvent étre caractérisées par la durée de leur période orbitale, c'est-a-dire
le temps qu'elles mettent pour compléter intégralement une orbite (figure 2.1.7).

— Cometes de courte période de la famille de Jupiter : Ce sont des cometes dont la
révolution orbitale est inférieure a 20 ans. |l s’agit de cométes provenant de la ceinture
de Kuiper qui, en approchant de Jupiter, voient leurs parametres orbitaux se modifier
pour finir piégées par I'influence gravitationnelle de cette planéte. Ces cométes prennent
le nom de cometes de la famille de Jupiter (JFCs -Jupiter family comets). La comete
67P /Churyumov-Gerasimenko en fait partie (période : entre 6 et 7 ans).

— Cometes de courte période de type Halley : Il s’agit de cometes dont la période de
révolution est comprise entre 20 et 200 ans. Elles proviennent du nuage de Oort (OCCs
-Oort cloud comets). La récente comeéte C/2017 C1 est de celles-la (période : 95 ans).

— Cometes de longue période : Ces cométes sont également des OCCs mais leur
période orbitale dépasse les 200 ans, comme la comeéte Hale-Bopp (période : 2533
ans).

— Cometes non périodiques : Cette catégorie regroupe les cométes qui ne reviendront
jamais dans le systéme solaire interne. |l peut s'agir de cometes dont I'orbite est para-
bolique ou hyperbolique comme pour la comete C/1973 EL.

— Cometes perdues : Il s’agit de cométes qui n'ont plus été observées. Elles sont sup-
posées perdues ou détruites, a l'instar de la comete D/1993 F2 qui s'est disloquée en
approchant Jupiter pour finalement la percuter.

Plusieurs comeétes ont été étudiées in situ par des missions spatiales :

— Comete 1P /Halley (1986) : Profitant d'un passage a proximité de la Terre de cette
cométe, les agences spatiales européenne, soviétique et japonaise ont envoyé des sondes
(respectivement Giotto, Vega et Sakigake/Suisei) a sa rencontre afin de I'étudier [43,
44].

— Comete 19P/Borrelly (2001) : La sonde-test américaine Deep Space 1 a réussi a

13
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67P/Churyumov-Gerasimenko | C/2017 C 1 (NEOWISE)

19/07/2020

C/1995 (Hale-Bopp)

01/01/2003 19/07/2071

Figure 2.1.7 : Représentation de I'orbite (en bleu) d'une cométe de la famille de Jupiter (en haut a

gauche), d’'une cométe de courte période (en haut a droite), d'une cométe de longue période (en bas

a gauche) et d’'une cométe non périodique - ici hyperbolique - (en bas a droite). L’orbite (en blanc)

la plus au centre est celle de la Terre, la suivante est celle de Jupiter et la derniére, lorsqu’elle est

visible, est celle de Neptune. Les planétes sont indiquées par un point vert. Crédits : JPL Small-Body

Database Browser .

traverser la queue de la cométe et a analyser son noyau [45,46].

— Comete 9P /Tempel 1 (2005) : La sonde américaine Deep Impact a permis d'obtenir

de nombreuses informations sur la composition du noyau de cette cométe grace a un

impacteur de 372 kg qui est allé percuter le noyau cométaire a prés de 10 km s~! [47,48].
— Comete 81P/Wild2 (2006) : La sonde américaine Stardust est allée a la rencontre
de cette cométe pour collecter des poussiéres issues de sa chevelure afin de les ramener

sur Terre [49,50]. Il s’agit du seul retour d'échantillons cométaires a ce jour.

— Comete 67P/Churyumov-Gerasimenko (2014-2016) : La sonde européenne Ro-
setta s'est mise en orbite autour de cette JFC, apres plus de 10 ans de transit, en aofit

2014. De nombreuses mesures ont été éffectuées par I'intermédiaire des instruments

scientifiques de I'orbiteur. L'exploit technologique a été de réussir a poser un atterris-

seur (Philae) sur la comeéte qui a pu transmettre des données scientifiques depuis sa

surface [51,52].

14
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2.2 La matiére extraterrestre collectée sur Terre

2.2.1 Les météorites

La compréhension de I'histoire du systéme solaire ne repose pas uniquement sur des obser-
vations a distance. Les astrophysiciens peuvent accéder a de la matiére provenant directement
du milieu interplanétaire. Plusieurs missions spatiales ayant pu ramener sur Terre des échan-
tillons provenant d'astéroides ou de cometes ont été présentées dans la section précédente.
Toutefois, les missions spatiales ont leurs propres contraintes qui limitent le nombre et la qua-
lité des échantillons accessibles. La premiere est le temps nécessaire pour accomplir une telle
mission. |l s'est en effet écoulé prés de 7 ans avant qu'Hayabusa 1 ne rentre sur Terre, New
Horizons aura mis 9 ans pour atteindre la ceinture de Kuiper, Voyager 1 a atteint les limites
du systeme solaire en 28 ans et devra encore poursuivre pendant prés de 300 ans avant de
pénétrer dans le nuage de Oort [53,54]. La seconde limite réside dans le risque inhérent a
toute mission spatiale : celui d'un échec de celle-ci, réduisant a néant des années de travail
ainsi que les attentes scientifiques qui lui sont liées. La derniére raison est spécifique a la col-
lecte d'échantillons extraterrestres. Telle qu'effectuée par la mission Stardust, ces particules
peuvent avoir été altérées et notamment chauffées lors de leur capture* dans les collecteurs en
aérogel [55, 56].

En parallele des missions spatiales, les scientifiques collectent de la matiere extraterrestre
arrivée sur Terre sous forme de météorites. Les météorites, principalement issus de la cein-
ture d'astéroide, sont entrés dans I'atmosphere terrestre, s'y sont fragmentés sous |'effet du
chauffage di aux frottements et a la compression de I'air avant d’atteindre le sol. Deux grands
types de météorites se distinguent : les météorites dites différenciées et les météorites non
différenciées, représentant respectivement 13 et 87% des chutes [57, 58].

Les premiéres sont issues de corps suffisamment grands (des centaines de kilométres) pour
que leur matiére soit chauffée par I'intermédiaire de la chaleur résiduelle issue de I'accrétion
ainsi que la chaleur issue de la désintégration d'éléments radioactifs comme I'aluminium 26.
Lors de la différentiation, les éléments lourds comme le fer ou le nickel migrent pour former
un noyau central, tandis que les éléments plus légers forment un manteau et une crolite. Les
météorites issues de ces corps différenciés peuvent étre des achondrites (8%) et venir d'une
crolite, des météorites de fer (5%) et provenir d'un noyau ou des météorites mixtes (1%) et
étre originaires de la zone de transition entre le noyau et le manteau de ces objets.

A l'inverse, les météorites non différenciées - ou chondrites (87%) - proviennent d'un corps
parent relativement petit (des dizaines de kilométres) qui n'a pas subi le processus de différencia-
tion. Ces météorites se divisent en sous groupes dont notamment les chondrites ordinaires (79%)
et les chondrites carbonées (5%). Cette derniére catégorie regroupe des météorites primitives

4. La vitesse relative entre la sonde et la cométe lors de la capture était de prés de 6 km s™!, vitesse
suffisamment élevée pour que les impacts aient lieu a hypervitesse, altérant thermiquement et mécaniquement
les poussieres collectées.
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Figure 2.2.1 : A gauche : flux annuel des chutes d'objets extraterrestres sur Terre en fonction
de leur masse. L'axe des ordonnées donne le nombre de chutes par année sur I'ensemble du globe
d'objets dont la masse dépasse la valeur m [59]. A droite : distribution en masse et en diamétre des
micrométéorites [60].

(i.e n'ayant que peu subies d’altération depuis leur formation dans le disque protoplanétaire)
qui renferment du carbone (1-5 % en masse) sous forme de matiére organique [61,62].

L'accés a ces objets, en particulier aux chondrites carbonées, permet d'obtenir de la matiere
contenant des phases solides primitives, c'est-a-dire parmi les premiéres a s'étre formées dans le
systeme solaire, voire des grains pré-solaires. Le flux massique annuel sur Terre de cette matiére
est estimé 3 une dizaine de tonnes (figure 2.2.1).

2.2.2 Les micrométéorites

La grande majorité de la masse de matiere extraterrestre qui tombe sur Terre se trouve dans
des objets de tailles allant de 100 a 200 um et sont de fait appelées micrométéorites (a droite
de la figure 2.2.1). Il s'agit de poussiéres interplanétaires qui se déposent continuellement a la
surface de la Terre. Le flux massique annuel sur Terre est estimé entre 15 000 et 40 000 tonnes
pour la gamme de taille allant de 10 a 500 um (a gauche de la figure 2.2.1). Ces poussiéres sont
difficiles a séparer des poussieres terrestres issues de processus de combustions naturelles ou
humaines et des poussiéres volcaniques. Leur collecte doit donc étre effectuée dans des zones
réduisant les possibles contaminations.
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2.2 La matiére extraterrestre collectée sur Terre

2.2.2.1 Micrométéorites Antarctiques

Historiquement, les premieres campagnes de collecte de micrométéorites ont été effectuées
au Groenland [63, 64] puis sur les cotes de I'Antarctique [65]. L'équipe d'Astrophysique du
Solide du CSNSM (Centre de Sciences Nucléaires et de Sciences de la Matiére, Orsay) a initié
le programme de collecte dans les régions centrales du continent polaire, autour de la station
franco-italienne Concordia, prés du Déme C (figure 2.2.2).

Ce site est idéal pour pouvoir récupérer dans de bonnes conditions des micrométéorites et
ce, pour plusieurs raisons :

— La station se situe a pres de 1000 km des cotes et le sol continental se trouve sous une
calotte polaire de prés de 3,5 km. Ceci permet de limiter au maximum les contaminations
par des poussieres d'origines humaine ou terrestre.

— La distance séparant le site de Dome C de la cote est balayée par des vents catabatiques®
qui permettent de chasser les poussiéres vers les cotes.

— La température extérieure varie de -30 a -70°C, laissant la neige suffisamment froide
pour que les micrométéorites ne soient pas altérées par de |'eau liquide.

— Les poussieres sont collectées dans de la neige et non dans de la glace, ce qui limite les
altérations mécaniques pouvant détruire les particules les plus précieuses et fragiles.

La récupération des micrométéorites commence par le prélévement de blocs de neige extraits
de couches profondes d’environ 5 a 8 métres, correspondant a des chutes bien antérieures a
I'installation de la station (1995) et a I'arrivée des premieres équipes de recherche au Déme C
(voir en bas a gauche de la figure 2.2.2 et la légende). Cette neige est ensuite fondue rapidement
dans un fondoir maintenu a 60 °C et I'eau de fonte passe au travers d'un filtre avec des mailles
permettant de garder toutes les particules dont la taille est supérieure a 25 um (en bas a
droite, figure 2.2.2). Ces filtres sont ensuite stockés et expédiés au CSNSM o ils sont analysés
individuellement sous microscope en salle blanche. Les particules intéressantes sont prélevées
manuellement, placées sur un support et numérotées. Apres les quatre premieres missions, la
collection de micrométéorites Antarctique de Concordia du CSNSM est riche de plus de 5000
poussieres extraterrestres.

Les micrométéorites forment trois grandes familles classées en fonction de leur altération
thermique au cours de leur rentrée atmosphérique : les completement fondues, les partiellement
fondues et les non fondues (figure 2.2.3, [66]). Cette derniére famille est la plus intéressante
car il s'agit des micrométéorites ayant subi le moins de modifications chimiques ou structurelles
lors de la rentrée atmosphérique [67]. Cette famille contient notamment les micrométéorites
dites ultra-carbonées.

5. Vents gravitationnels descendants
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Figure 2.2.2 : En haut : emplacement et photographie des habitations de la base Concordia en
Antarctique (75° 06" S, 123° 20" E). En bas a gauche : tranchée avec les années correspondant aux
chutes de neige lors de la campagne de 2014-2015. Cette estimation est possible en raison des chutes
2 an=1, [68]). En bas a droite : fondoir pour la neige
extraite de la tranchée afin de récolter les poussiéres sur un filtre pendant la campagne 2015-2016.

trés réguliéres ayant lieu a cet endroit (3,5 gr cm™

Photographies fournies par Marie Godard.
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2.2 La matiére extraterrestre collectée sur Terre

Figure 2.2.3 : Classification des micrométéorites en fonction de leur altération thermique. FgC -
Fine-grained Compact (MMs non fondues a grains fins compacts), FgF - Fine-grained Fluffy (MMs
non fondues a grains fins poreux), UCAMM - Ultracarbonaceous Antarctica MicroMeteorite (MMs
non fondues ultracarbonées), Xtal - cristallines (MMs non fondues a gros grains), Sc - Scories (MMs
partiellement fondues), CS - Cosmic Spherule (MMs complétement fondues) [69, 70].

2.2.2.2 Micrométéorites ultra-carbonées Antarctique ou UCAMMs

Les UCAMMs (UltraCarbonaceous Antarctica MicroMeteorites) représentent environ 1%
des micrométéorites de la collection Concordia. Des équipes japonaises qui cherchaient égale-
ment des poussiéres interplanétaires en Antarctique prés du Déme F (77° 19" S, 39° 42" E) ont
également montré I'existence de cette famille dans leur collection [73]. Le CSNSM a trouvé les
premieres UCAMM s dans sa collection en 2010 et en a fait une étude approfondie [72,74,75].
La composition de ces particules est exceptionnelle pour différentes raisons (figure 2.2.4) :

— Les UCAMMs sont tres riches en carbone avec au moins 50% en masse de matiére
organique. Ceci est totalement atypique car la matiére organique contenue dans les
chondrites carbonées représente au mieux 4-5 % en masse de la météorite. L'analyse
de la composition élémentaire de ces micrométéorites montre que la matiere est globa-
lement chondritique sauf pour la teneur en carbone et en azote [71].

— La mesure des compositions isotopiques, notamment le rapport entre le nombre d'atomes
de deutérium et le nombre d'atomes d'hydrogéne des UCAMMs, a révélé que ces grains
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Figure 2.2.4 : En haut 3 gauche : image en électrons rétro-diffusés de quatre UCAMMSs. En haut
a droite : image en électrons secondaires (a,b) de 'UCAMM DC06-09-65 et cartes en X du carbone,
du silicium, du soufre et du fer (c,f) [71]. En bas a gauche : carte de I'enrichissement isotopique
en deutérium mesuré par NanoSIMS (spectrométrie de masse a ionisation secondaire) [72]. En bas
a droite : mesure du rapport d'abondance atomique N/C dans deux particules UCAMMs et pour
comparaison la chondrite carbonées Orgueil [71].

présentent plusieurs phases enrichies en D, avec une valeur moyenne environ 3 fois su-
périeure 3 la valeur standard de référence prise dans les océans terrestres® et certaines
trés enrichies avec des rapports D/H jusqu'a 30 fois le VSMOW [72].

— La proportion de matiére minérale sous forme cristalline est d’au moins 20%, ce qui
dépasse largement la limite supérieure de cristallinité d'environ 2,2 % du milieu inter-
stellaire. Ce qui indique qu'une large fraction des minéraux des UCAMMs provient du
disque protoplanétaire puisque les minéraux du milieu interstellaire était majoritairement
amorphes [75].

6. Vienna Standard Mean Ocean Water, D/H VSMOW = 155,76 ppm, elle-méme dix fois supérieure au
rapport D/H protosolaire [76].
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2.2 La matiére extraterrestre collectée sur Terre

— L’analyse de la matiere organique des UCAMMs a révélé qu’elle était riche en azote
avec des enrichissements en N/C de 5 a 15-20 %, tout en étant par endroits appauvrie
en oxygene par rapport a celle des chondrites carbonées [71].

L'ensemble de ces points soulignent I'importance de comprendre d'ou proviennent ces pous-
sieres.

2.2.2.3 Hypotheses sur I'origine des corps parents des UCAMMs

L'ensemble des spécificités physico-chimiques issues des UCAMMSs permet d'extraire des
informations sur |'histoire de ses corps parents. L'enrichissement en deutérium d'une molécule
trouve son origine dans des réactions ions-molécules entre des rayons cosmiques et de |'hydro-
géne moléculaire. Ces réactions produisent des ions H3 qui réagissent avec les molécules de
HD pour former la molécule HyD*. Cette derniére est un précurseur de la matiére enrichie en
deutérium (figure 2.2.5, [77]). Toutefois, étant trés réactive et notamment avec le monoxyde
de carbone, cet enrichissement est favorisé dans un milieu pauvre en CO. Cette situation peut
notamment exister lorsque cette molécule est piégée sous forme de glace a la surface d'objets.

H-bearing Gas species
molecules (DCO*, NH,D,
(HCO*, NH;,, N,D*...)
H,CO ...)
Step 3a
COSMIC RAYS
0 o] Dt 1w oy |
Step 1 Step 2
e e’ e e’
v
H, H, ’T‘JDL
Grain mantle
species
(HDO, HDCO,
CH,DOH..)
Step 3b

Figure 2.2.5 : Schéma des trois étapes expliquant la formation de matiére enrichie en deutérium
dans un environnement froid (T<30 K). Figure extraite de [77].

Ainsi, un rapport D/H aussi élevé que celui mesuré dans les UCAMMs suggere que les corps
parents aient évolué dans un environnement froid et donc éloigné du Soleil. Par ailleurs, le fait
d’'avoir un objet aussi riche en carbone implique qu'il devait contenir un précurseur carboné.
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2 Les poussiéeres extraterrestres, du systéme solaire externe aux neiges de I'Antarctique

Enfin, des expériences en laboratoire ont montré que l'insertion d'azote dans de la matiere
organique pauvre en oxygene requiert de fournir suffisamment d'énergie a un mélange riche en
carbone et en azote [78-81]. A la lumiére de ces observables, trois scénarios de formation dans
le systéme solaire ont été proposés [71] :

Scénario 1 : Les UCAMMSs sont un héritage du disque protoplanétaire.
Scénario 2 : Les UCAMMs viennent de corps parents originaires de la ceinture de Kuiper.
Scénario 3 : Les UCAMMSs proviennent de corps parents provenant du nuage de Oort.

Le premier scénario propose que les UCAMMs soient des grains directement issus du disque
protoplanétaire. Cette origine est peu probable car les grains de poussiéres du disque présentent
des mélanges en silicates et matiére organique dont les rapports ne sont en moyenne pas
compatibles avec celui des UCAMMs. Si les UCAMMs provenaient du disque protoplanétaire,
elles devraient contenir une fraction plus importante en minéraux et donc des rapports C/Si
plus faibles. La trés forte teneur en matiére organique indique que les UCAMMS ne proviennent
probablement pas d'un tel environnement. Un second argument en défaveur de ce scénario est
que les grains de poussiéres du disque étaient riches en glace d'eau. On s'attendrait donc a
une incorporation plus élevée d'atomes d'oxygene dans la matiere organique des UCAMMs.
Or, elles sont appauvries en oxygeéne par rapport a la matiere organique des météorites, ce qui
implique qu’elles ne proviennent probablement pas d'un tel environnement. Les deux autres
scénarios sont donc favorisés. En effet, la région transneptunienne est suffisamment froide pour
que |'on trouve des objets dont la surface contient des glaces d'azote et de méthane, apportant
respectivement la source atomique d'azote et de carbone que I'on retrouve dans les UCAMMs,
tout en étant relativement pauvre en glace d'eau qui peut se trouver plus en profondeur [82,83].
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2.3 Rayonnements présents dans le systéme solaire et processus énergétiques

2.3 Rayonnements présents dans le systéme solaire et
processus énergétiques

2.3.1 Source solaire

L'activité solaire génere un flux de particules énergétiques appelé vent solaire (figure 2.3.1),
composé essentiellement de protons (73%) et de noyaux d'hélium (25%). Le vent solaire expose
I'ensemble du systéme solaire a des particules dans une gamme d'énergie allant du keV (Soleil
calme) au MeV (Soleil éruptif). Plusieurs régimes de vitesses coexistent, le vent lent (400 km
s~!) issu de la couronne solaire et le vent rapide (800 km s™!) provenant de la photosphére.
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Figure 2.3.1 : Distribution en énergie de différents éléments du vent solaire, intégrée sur I'année
2002. Figure extraite de [84].

Le vent solaire est dominant aux faibles distances héliocentriques mais sa densité énergé-
tique diminue lorsqu'on se rapproche de I'héliopause (limite de la dominance du champ ma-
gnétique solaire par rapport au champ magnétique interstellaire) marquant le début du milieu
interstellaire.
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2 Les poussiéeres extraterrestres, du systéme solaire externe aux neiges de I'’Antarctique

2.3.2 Source galactique

Le systéme solaire baigne dans un rayonnement de particules de beaucoup plus haute
énergie : le rayonnement cosmique galactique. En provenance du milieu interstellaire, il est
essentiellement composé de protons (87%) et d'hélium (11%). Le reste représente des éléments
lourds, principalement du carbone au fer, produits lors d'événements de supernovae ou de
kilonovae (figure 2.3.2). Ce rayonnement dont I'énergie peut atteindre 102 eV pénétre dans
le systeme solaire en traversant |'héliopause. Cette barriere ne retiendra ou ne déviera que les
particules les moins énergétiques, tandis que les autres pourront se propager dans le systéme
externe jusqu'au systeme interne. Ces rayonnements peuvent étre détectés et étudiés sur Terre
en observant les gerbes atmosphériques - rayons cosmiques secondaires - qu'ils induisent en
interagissant avec les molécules de la haute atmosphere. Comme nous le verrons dans le chapitre
suivant, ces rayonnements peuvent déposer de |'énergie et modifier les surfaces des poussiéres
et petits corps du systéme solaire [85-87]. La figure 2.3.3 montre que ce rayonnement est plus
intense a de grandes distances héliocentriques, indiquant que les objets transneptuniens sont
plus exposés a ces irradiations que les objets du systéme solaire interne.
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Figure 2.3.2 : Distribution en énergie du rayonnement cosmique pour des protons, des alphas et
différents éléments lourds. Crédits : Juan A. Aguilar, Universidad de Granada.
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Figure 2.3.3 : Comparaison entre le flux de protons & 40 UA (3 gauche) et a 85 UA (a droite)
en fonction de leur énergie. GCR : galactic cosmic rays, SEP : solar energetic particles et ACR :
anomalous cosmic ray. Les premiers proviennent de sources interstellaires, les seconds du Soleil et les
derniers sont des rayons cosmiques accélérés par ondes de choc au niveau de I'héliopause. Figure issue
de [86].

2.4 Objectifs de la these

La nouvelle famille de micrométéorites ultracarbonées, découverte suite aux collectes de
poussieres extraterrestres en Antarctique, souleve des interrogations concernant leur origine et
leur formation. La composition extrémement riche en carbone sous forme de matiére organique
(> 50% en masse des UCAMMs) est inédite par rapport aux autres poussiéres ou météorites
carbonées. Les mesures de I'enrichissement isotopique conduisent a penser que les précurseurs
de ces micrométéorites ont évolué dans un environnement suffisamment froid et éloigné du
Soleil. Par ailleurs, des expériences d'irradiation en laboratoire ont montré que la production
d'un matériau, dont la matiere organique est a la fois riche en azote et pauvre en oxygene,
nécessite d'avoir un précurseur azoté et carboné associé a un environnement radiatif.

L’ensemble de ces contraintes peut étre expliqué si I'on envisage que les UCAMMs pro-
viennent de la surface d'objets glacés transneptuniens. Le précurseur de la matiére organique
des UCAMMs peut alors avoir été formé par irradiation d’'un mélange de glaces comportant du
carbone, de |'azote et peu d'oxygene - donc pauvre en eau -. On pourrait alors, aprés sublima-
tion de ces glaces, obtenir a la surface de tels objets une matiére riche en matiére organique
présentant les caractéristiques propres aux UCAMMs (figure 2.4.1).

La mission New Horizons a permis de cartographier la composition de la surface de Pluton,
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Figure 2.4.1 : Schéma du systéme solaire externe et du début du milieu interstellaire. Le scénario
étudié dans le cadre de cette thése correspond a un objet glacé qui orbite dans le systéme solaire
externe pour arriver ensuite dans le systéme solaire interne sous la forme d’une cométe qui y injectera
de la matiére, dont une fraction tombera sur Terre.

confirmant qu'elle était composée de glaces d'azote, de méthane, de monoxyde de carbone
et d'eau, montrant ainsi que les objets transneptuniens pourraient avoir une composition en
accord avec les contraintes tirées des UCAMMSs. La ceinture de Kuiper et le nuage de Oort
représentent deux importants réservoirs glacés du systéme solaire, tandis que le vent solaire et
le rayonnement cosmique galactique sont des sources d'énergies disponibles pour former une
matiére organique complexe en partant de glaces simples. L'intensité du rayonnement cosmique
galactique est plus importante dans le systéeme solaire externe, ainsi, si les corps parents des
UCAMMs sont des objets qui orbiteraient a grande distance héliocentrique, ils se trouveraient
exposés de facon plus efficace a I'action radiochimique du rayonnement cosmique galactique.
Suite a une perturbation gravitationnelle, ces objets ont ensuite pu étre injectés dans le
systéme interne, devenant des cométes. L'action du Soleil sur la surface de ces objets entraine
des modifications de leur composition et une partie de la matiere de leur surface se trouve
éjectée dans I'espace. Une fraction des poussiéres issues de ce type d'objets croisent I'orbite
terrestre et peuvent ainsi étre collectées en Antarctique. L'objectif de cette these est de tester et
de contraindre un tel scénario. Pour ce faire, j'ai utilisé des dispositifs permettant de produire
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en laboratoire des glaces attendues ou observées dans le systeme solaire externe afin de les
irradier avec des ions a haute énergie, simulant |'effet du rayonnement cosmique galactique.
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L'étude en laboratoire des glaces présentes dans le milieu interplanétaire et dans le mi-
lieu interstellaire requiert I'utilisation de dispositifs expérimentaux permettant de reproduire
les conditions extrémes des environnements étudiés. CASIMIR (Chambre d'Analyse par Spec-
troscopie Infrarouge des Molécules IRradiées) est un outil disponible au CIMAP (Centre de
recherche sur les lons, les MAtériaux et la Photonique) permettant d'étudier par spectroscopie
infrarouge en transmission d'échantillons a basse température sous irradiation. Je présente dans
ce chapitre les différentes installations expérimentales qui ont été utilisées dans le cadre de ces
recherches ainsi que quelques notions théoriques concernant I'interaction ions-matiere.
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3 Techniques de production, d’irradiation et d’analyse d'analogues glacés

3.1 Production et irradiation de glaces in situ

3.1.1 Le dispositif CASIMIR

CASIMIR se compose d’une chambre sous vide, d'un cryostat, d'un spectromeétre infrarouge
et d'une rampe de mélange des gaz. Ce dispositif permet de produire en laboratoire des échan-
tillons d'épaisseur micrométrique de glaces, issues de la condensation d'un gaz sur une fenétre a
basse température. L'épaisseur des échantillons est adaptée a la profondeur de pénétration des
ions (voir partie 3.3.1). L'échantillon peut ensuite &tre orienté suivant différentes positions afin
notamment d’en analyser la composition par spectroscopie infrarouge ou de l'irradier. En effet,
il s'agit d'un dispositif expérimental pouvant étre installé sur I'ensemble des lignes du GANIL,
permettant ainsi de couvrir une gamme compléte d'énergies lors des irradiations (voir partie
3.1.2). CASIMIR a été construit au laboratoire au milieu des années 1990, optimisé pour la
préparation de glaces résultant de la condensation de gaz dans les années 2000 et reste toujours
fonctionnel aujourd'hui [88].

3.1.1.1 Enceinte

Le pompage de I'enceinte est assuré par une pompe primaire (Adixen ACP 15) couplée a
une pompe turbomoléculaire (TurboV 70 LP). La chambre a vide de CASIMIR (figure 3.1.1)
peut atteindre une pression de |'ordre de 10~7 mbar lorsqu'elle est a température ambiante, la
refroidir a 13 K permet de gagner un ordre de grandeur. Ce refroidissement est possible grace
a une téte froide insérée au centre de la chambre.

3.1.1.2 Téte froide

CASIMIR dispose d'un porte échantillon relié a un cryostat a hélium fonctionnant en cycle
fermé (APD CS 320). En fonctionnement, cet élément permet de maintenir la température
d'une fenétre de ZnSe ou de Csl (substrat transparent dans I'infrarouge) fixée mécaniquement
sur le porte échantillon a des températures allant jusqu'a 13 K (figure 3.1.2). Afin d’isoler ther-
miquement au maximum cette partie, le porte échantillon est entouré d'un bouclier maintenu
a la température de 70 K par le second étage du cryostat. Le contrdle visuel de la température
s'effectue par l'intermédiaire d'un contrdleur Lakeshore (340 TC), tandis que la mesure est
réalisée par deux sondes, une résistance de carbone - plus sensible a basse température - et
une CLTS (Compound Linear Thermal Sensor). L'ensemble de ces pieces (téte froide, porte
échantillon et bouclier) est solidaire et peut étre tourné de 0 a 180 ° afin d'orienter la fenétre
en fonction de I'utilisation voulue (figure 3.1.3).
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Figure 3.1.1 : Photographie du dispositif CASIMIR. La rampe de mélange est visible au premier
plan, tandis que la téte froide et le spectrométre infrarouge le sont au second plan.

3.1.1.3 Rampe de mélange des gaz

[l est possible, en fonction du type d’expérience, d’utiliser une fenétre avec un échantillon
préalablement déposé a sa surface ou de le préparer directement lorsque la téte froide est en
place. Dans ce dernier cas, une rampe (figure 3.1.1) permet de réaliser un mélange de gaz grace a
deux volumes distincts. Cette partie présente un vide de I'ordre de 10~¢ mbar, obtenu grace a une
pompe primaire (Adixen ACP 15) et une pompe turbomoléculaire (Turbovac 50). Le mélange
est contr6lé par simple lecture des pressions dans ces deux parties. Aprés avoir positionné
correctement la fenétre, le gaz peut étre injecté dans la chambre par I'intermédiaire d'une buse
coulissante (figure 3.1.3). Le dép6t s'effectue au moyen d'une vanne micrométrique qui insére
le gaz a quelques millimetres de la fenétre, la buse rentrant dans le bouclier, permettant ainsi
de minimiser la pollution dans la chambre. Au contact de la fenétre, le gaz va se condenser
pour former une glace dont I'épaisseur sera typiquement de I'ordre du micrometre a la dizaine
de micrometres. L'épaisseur de la couche sera mesurée a I'aide d'un spectrometre infrarouge.

3.1.1.4 Spectrométre infrarouge

La chambre a vide, la téte froide et |'échantillon sont installés sur le chemin optique d'un
spectrometre infrarouge (figure 3.1.3), un Nicolet Magna 750 a transformée de Fourier. Il fonc-
tionne sur les bases d'un interférométre de Michelson qui dispose d'une source lumineuse infra-
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Figure 3.1.2 : Photographies de la téte froide de CASIMIR (a), du porte échantillon avec le bouclier
(b) et du porte échantillon sans bouclier avec une fenétre de ZnSe (c).

rouge constituant le faisceau incident. Un miroir mobile permet d'acquérir un interférogramme
qui servira a obtenir le spectre infrarouge des échantillons de glaces.

L'utilisation de ce dispositif permet d'obtenir des informations sur I'évolution de la composi-
tion chimique et/ou structurelle des glaces au cours d'une irradiation. En effet, la spectroscopie
infrarouge permet de sonder les absorptions correspondantes a des modes de vibrations (élon-
gation, cisaillement, torsion, figure 3.1.4) dont les énergies sont spécifiques a des groupes
fonctionnels moléculaires. Ces énergies sont habituellement exprimées en nombre d'onde! et ce
spectrométre couvre une zone qui s'étale de 5000 a 500 cm~! avec une résolution de 1 cm™!.

L'analyse d'un spectre infrarouge permet d'identifier les molécules produites au cours d'une
irradiation et également d'en estimer le nombre. En effet, I'intensité transmise par le film de
glace s'écrit :

I(v) = I(v)e o (3.1.1)

Ou Ip(v) est l'intensité recue par le détecteur avant condensation, o(v) représente la
section efficace d’absorption du mode de vibration considéré (en cm? molécule™), n la densité
volumique de molécule (en molécule cm™2) et [ I'épaisseur traversée (en cm). On peut utiliser
la densité de colonne de I'échantillon N = nl et obtenir :

I(v) = Ih(v)e @@V (3.1.2)

1. 1em™ 1 =1,24 107 % eV.
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Faisceau d’ions
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Injection des gaz

Figure 3.1.3 : Schéma du dispositif CASIMIR laissant apparaitre le porte échantillon et son bouclier,
'aiguille d’injection des gaz et le faisceau infrarouge du spectrométre. Le faisceau d’ions est en rouge,
tandis que le gaz injecté est en bleu.
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Figure 3.1.4 : Différents modes de vibration pour une molécule d'eau. Crédits : Martin Chaplin.

De 13, on extrait la profondeur optique :

r(v) = in (I;((V)>>_U(V)N (3.1.3)

En intégrant sur un intervalle [v1,155] couvrant un mode de vibration la relation 3.1.3, on

obtient la densité de colonne N en molécule cm—2 :

_rr)de (i) dv
2 o) dv 4

En appelant A la section efficace d'absorption intégrée entre les raies vy et vy (en cm

(3.1.4)

molécule™). Des valeurs de cette quantité pour de nombreuses molécules sont disponibles
dans la littérature, en fonction de différents parametres comme la composition des mélanges
ou la structure des glaces.
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Cette derniere relation permet donc d'obtenir la densité de colonne pour chacune des
molécules étudiées et ainsi de remonter a |'évolution au cours de l'irradiation de leur nombre,
afin de rendre compte des effets de destruction et de production des espéces chimiques.

3.1.2 Le Grand Accélérateur National d’lons Lourds

Le GANIL, en fonctionnement a Caen depuis 1983, est un accélérateur d’ions qui concentre
des recherches en physique nucléaire mais également dans des domaines interdisciplinaires
comme la radiobiologie, la physique des matériaux ou |'astrochimie [89-91]. L'installation pro-
pose aux expérimentateurs une grande gamme de faisceaux d'ions atomiques allant du carbone
a I'uranium pour des énergies allant jusqu'a la centaine de MeV par nucléon (MeV/n).

Les faisceaux peuvent étre produits dans deux sources distinctes, ce qui permet de faire
fonctionner simultanément ['installation avec un faisceau en haute et moyenne énergie ainsi
qu'un second en plus basse énergie. Ces sources vont ioniser des atomes puis extraire les ions
ainsi formés vers un premier cyclotron nommé C01 ou C02 (figure 3.1.5). En sortant de ce
cyclotron, les ions ont une énergie typiquement de I'ordre du MeV par nucléon.

Le faisceau peut alors étre dirigé vers la ligne IRRSUD ou vers le premier cyclotron a
secteurs séparés CSS1. En sortie de cet appareil, le faisceau va traverser une mince feuille de
carbone qui va permettre d'éplucher les ions et d'obtenir un faisceau distribué en charge a une
énergie de |'ordre de la dizaine de MeV par nucléon. En fonction de I'état de charge des ions, une
fraction sera dirigée vers la sortie a moyenne énergie SME, tandis que le reste peut étre injecté
au besoin dans un second cyclotron a secteurs séparés, CSS2. Cette troisieme accélération va
permettre d'atteindre des énergies de la centaine de MeV par nucléon. Les ions seront alors
aiguillés vers les lignes de haute énergie et les salles d'expérience associées. Les résultats qui
seront présentés dans ce manuscrit ont été obtenus sur les lignes IRRSUD (=~ 1 MeV/n) et
SME (= 10 MeV/n).
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Figure 3.1.5 : Plan du GANIL comprenant notamment les sources couplées aux cyclotrons C01 et
C02, la ligne a basse énergie IRRSUD, les cyclotrons a secteurs séparés CSS1 et CSS2 ainsi que la
sortie 3 moyenne énergie SME. Les autres installations visibles sont essentiellement exploitées pour la

physique nucléaire.
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3.2 Analyses ex situ

Le dispositif CASIMIR permet d'irradier a basse température et sous vide des glaces dé-
posées sur une fenétre. Comme cela sera détaillé dans la partie 4.2.2, lorsque les échantillons
obtenus aprés irradiation sont lentement réchauffés jusqu'a température ambiante, il est pos-
sible d'obtenir un résidu fixé sur le substrat. Ces résidus sont ensuite conditionnés sous vide
primaire et analysés ex situ afin d'établir leurs compositions atomique et isotopique. Les deux
dispositifs qui ont été utilisés par nos collaborateurs du CSNSM sont le NanoSIMS a haute
résolution spatiale et haute résolution en masse ainsi que la microsonde électronique dont des
descriptions succinctes suivent.

3.2.1 NanoSIMS

Ce dispositif se situe au LMI (Laboratoire de Microscopie lonique) de I'Institut Curie d'Or-
say. |l s'agit d'un spectrométre en masse a ionisation secondaire (secondary ion mass spec-
troscopy) dont la résolution en masse a été optimisée pour permettre de différencier les ions
12C,D~ /12CyH™ ou 2CIN~/12CHMN~ [92,93]. Cette technique consiste a exposer la surface
d'un échantillon a cartographier avec un faisceau primaire d'ions césium Cst a 16 keV. Ce
dernier est produit en ionisant, par |'intermédiaire d'une plaque de tungsténe a 1100 °C, le gaz
obtenu apres vaporisation d'une pastille de carbonate de césium. Le faisceau est alors dirigé
vers |'échantillon et les ions secondaires produits sont collectés et accélérés dans une seconde
ligne pour étre amenés dans un spectrometre de masse. Les fragments sont ensuite sélection-
nés en masse, convertis en cascades d'électrons secondaires et détectés par des multiplicateurs
d’électrons. La séparation en masse permet de donner des informations sur la composition ato-
mique et isotopique de |'échantillon avec une résolution spatiale de I'ordre de la centaine de
nanometres. Dans le cadre de cette these, le NanoSIMS a été utilisé afin de mesurer le rapport
isotopique en D/H et >N /1N des résidus formés aprés irradiation puis chauffage des glaces.
Une description exhaustive du fonctionnement du NanoSIMS est disponible dans la these de
Noémie Bardin (figure 3.2.1 et [70]).
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Figure 3.2.1 : Schéma du NanoSIMS. Le faisceau de césium est préparé au niveau de la source
(cercle rouge), les ions produits sont dirigés vers la cible (cercle vert). Les ions secondaires sont alors

extraits vers le spectrométre de masse (fléche verte). Crédits : Cameca.
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3.2.2 Microsonde électronique

Deux moyens permettent d'étudier les émissions X d'un échantillon. L'un d’eux est I'analyse
dispersive en énergie (EDX - Energy Dispersive X-ray Spectrometry) qui permet de détecter
toutes les transitions X d'un échantillon simultanément et ainsi de donner sa composition
globale. Toutefois, la résolution en énergie de cette technique ne permet pas de déterminer
avec précision la composition atomique d'un échantillon. La microsonde électronique (Cameca
SX-100, CAMPARIS, Université Pierre et Marie Curie, Jussieu) se base sur le second moyen,
I'analyse dispersive en longueur d'onde (WDX - Wavelength Dispersive X-Ray Spectrometry).
La méthode consiste a provoquer des transitions électroniques dans un échantillon en I'exposant
a un faisceau d’électrons. Lors des désexcitations, le matériau va émettre un rayonnement X vers
un cristal dont I'orientation sélectionnera une longueur d'onde (loi de Bragg) pour la diriger vers
un détecteur (figure 3.2.2). Une analyse préalable en EDX permet de connaitre la nature des
atomes constituant I'échantillon puis I'analyse en WDX avec la microsonde permet de donner
les rapports de composition avec précision. Dans le cadre de cette thése, ce dispositif a été
utilisé afin de déterminer le rapport atomique N/C de différents résidus.
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Figure 3.2.2 : Schéma fonctionnel de la microsonde électronique CAMECA SX-100. Crédits :
CAMPARIS.
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3.3 Introduction a l'interaction ions-matieére

3.3.1 Pouvoir d’arrét d’un ion dans un solide

En pénétrant dans la matiére, un projectile chargé va céder toute ou une partie de son
énergie incidente en interagissant avec les atomes et molécules la constituant [94]. Il s’en suivra
donc une perte d'énergie par unité de distance parcourue dans la cible, souvent appelée pouvoir
d'arrét. Il est la somme de deux contributions, une due a des collisions inélastiques et I'autre a
des collisions élastiques. La premiére provient de I'interaction du projectile avec les électrons de
la cible et la seconde rend compte de l'interaction avec les noyaux. Ces deux pouvoirs d'arrét
sont respectivement appelés pouvoir d'arrét électronique et nucléaire (formule 3.3.1). Les détails
du calcul des deux contributions sont présentés en annexe A.
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Figure 3.3.1 : Calculs effectués par le logiciel SRIM2008 donnant les contributions nucléaire et
électronique dans une glace d'azote (90% ) et de méthane (10% ) en fonction de I'énergie d’un projectile

d’argon. Cela confirme qu'il est tout a fait possible de négliger le pouvoir d’arrét nucléaire pour les
énergies des lignes IRRSUD et SME.

Le pouvoir d'arrét total de I'ion dans le matériau peut se calculer en utilisant un logiciel de
la physique nucléaire The Stopping and Range of lons in Matter (SRIM-2008, [95]). Comme
cela est illustré sur la figure 3.3.1, la contribution nucléaire est dominante aux basses énergies -
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typiquement en dessous de la centaine de keV - pour des ions lourds, tandis que celle électronique
I'est aux hautes énergies.

Calculation using SRIM-2006
SRIM version —> SRIM-2008.04
Calc. date > avril 09, 2017

Disk File Name = SRIM Outputs\Xenon in C- H- N
lon = Xenon [54] , Mass = 131,904 amu

Target Density = 9,4000E-01 g/cm3 = 4,8549E+22 atoms/cm3
======= Target Composition ========

Atom Atom Atomic Mass

Name Numb Percent Percent

C 6 00435 00448

H 1 017,39 001,50

N 7 07826 094,02

m

Bragg Correction = 0,00%
Stopping Units = keV / micron
See bottom of Table for other Stopping units

lon dE/dx  dE/dx Projected Longitudinal Lateral
Energy  Elec Nuclear Range  Straggling Straggling

91,00 MeV  6,513E+03 4.270E+01 2848um 9369 A 1,07 um

Multiply Stopping by for Stopping Units
1,0000E-01 eV / Angstrom
1,0000E+00 keV / micron
1.0000E+00 MeV / mm
1,0639E-02 keV / (ug/cm2) -
Print '
e —

Figure 3.3.2 : Calculs effectués par le logiciel SRIM-2008 pour un ion de xénon dans une glace
d'azote (90%) et de méthane (10%). Le logiciel permet d'avoir accés aux pouvoirs d'arrét électronique
et nucléaire, au parcours projeté ainsi qu’aux déviations longitudinale et latérale.

3.3.2 Parcours projeté d’un ion dans un solide

Lorsque qu'un ion pénétre dans un matériau avec une certaine énergie, il va progressivement
ralentir au fur et 3 mesure des différentes interactions avec les électrons et les noyaux de la
cible. L'ion va s'implanter dés que son énergie incidente aura été intégralement transférée et
déposée dans le matériau. La distance qu'il aura alors parcourue a l'intérieur de la cible peut
étre estimée par la formule suivante :

T 332
_/0 S(E) (332)

Néanmoins, afin de prendre en compte les possibles collisions sur le parcours de I'ion qui
pourraient le dévier de sa trajectoire initiale, le parametre que |'on utilise est le parcours projeté
(R, projected range). Le logiciel SRIM permet de calculer les valeurs de R, et ainsi connaitre
la profondeur de pénétration d'un ion dans une cible (figure 3.3.2).
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3.3.3 Dose déposée dans un solide

Lors d'une irradiation, un échantillon est exposé a un flux ¢ d'ions exprimé en cm=2 s~ 1,

L'expérience dure un certain temps ¢ ce qui permet d'estimer le nombre de projectiles I'ayant
atteint : on parlera de fluence en cm~2. Comme cela a été vu précédemment, chaque ion va
déposer, en fonction de sa masse et de sa vitesse, de I'énergie dans |'échantillon. Les expériences
au GANIL sont réalisées avec des ions de natures et d'énergies différentes, par conséquent la
fluence n'est pas une unité permettant de comparer aisément deux expériences distinctes. C'est
la raison pour laquelle nous utilisons le concept de dose afin de s'affranchir de ces différences.

1

La dose D, en eV molécule™, correspond a I'énergie déposée par molécule au cours d'une

irradiation et s'exprime de la maniére suivante :

M
D =107 x ¢tsm (3.3.3)

— ¢t étant la fluence en cm~2

— S étant le pouvoir d'arrét (en keV um~!) de I'ion dans I'échantillon. Comme indiqué 2
la partie 3.3.1, la composante électronique domine et nous pouvons écrire S = S,

— M la masse molaire initiale de I'échantillon en gr mol™!

— p étant la densité de I'échantillon en gr cm ™3

— N, étant le nombre d'Avogadro en mol~!

3.4 Pourquoi utiliser des ions lourds et rapides pour
simuler le rayonnement cosmique galactique ?

3.4.1 Flux et composition du rayonnement cosmique galactique

Le rayonnement cosmique galactique - GCR, Galactic Cosmic Rays est un flux de particules
en provenance du milieu interstellaire. Deux contributions énergétiques se détachent de ce
rayonnement, séparées par une frontiere énergétique a environ 0.1-1 GeV par nucléon. Les flux
des noyaux ayant une énergie supérieure s'obtiennent facilement contrairement a ceux dont
I'énergie est inférieure [96,97]. Les interactions de ces derniers avec les particules du vent solaire
rendent difficile la mesure des flux aux basses énergies au niveau de la Terre. Ces spectres ont
été déduits en étudiant ces composantes lors des périodes d'activités solaires minimales a I'aide
de ballons détecteurs et des données transmises par les sondes Voyager [98,99]. Les données
ont permis d'extrapoler une formule modélisant le flux (42, ions cm=2 s=* sr=! (Mev/n)~!) en

fonction de I'énergie (E, MeV nucléon™!) des protons aux énergies inférieures au GeV :

dn C EO3
__vE 3.4.1
dE ~ (E + Ey)? (34.1)
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Ou C est une constante valant 9.42x10* et E, un paramétre libre. Ce dernier influe surtout
sur les contributions aux basses énergies des ions et une valeur typique est de 300100 MeV
nucléon—! [87,98].

Table 3.4.1 : Abondance normalisée 3 H = 1.0 x 10° de quelques ions du GCR :

, ]
Numéro atomique Noyau Abondance
6
1 H 1.0x10
18 Ar 15
26 Fe 713
28 Ni 40
54 Xe 18x10~*
3,5e-03 25006
N 1 & hydrogene . ® fer
_03.] =
S 30e-033 S 2e-06]
(] ] 2
£ 25e-03] T :g
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A 1 o A .
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Figure 3.4.1 : Flux différentiel de différents éléments présents dans le GCR et en particulier des ions
utilisés au cours des différentes expériences. Le flux de proton et de fer sont également présentés. Les
données ont été obtenues en utilisant la distribution des protons dans le GCR corrigée des abondances
des éléments considérés.

Cette formule permet d’obtenir le flux de protons a des énergies inférieures a 1 GeV. Les flux
des autres éléments s'obtiennent au premier ordre en le multipliant par les abondances respec-
tives de ces éléments dans le GCR. Celles des ions utilisés au cours de cette thése sont présentées
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dans la table 3.4.1 et les autres abondances sont disponibles dans la littérature [96,100]. Les
flux correspondants (figure 3.4.1) montrent que le maximum de la distribution est atteint pour
des valeurs en énergie de |'ordre de 60 MeV nucléon™!. Ceci indique qu'afin de simuler les effets
de l'irradiation par le GCR, il est nécessaire d'avoir un accélérateur suffisamment puissant pour
se rapprocher de cette valeur. |l existe néanmoins des lois d'échelle dans le dépdt d'énergie qui
nous autorisent a utiliser des ions moins énergétiques pour explorer les effets du GCR sur des
analogues en laboratoire.

3.4.2 Dépot d’énergie a la surface d’objets glacés
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Figure 3.4.2 : Contribution du pouvoir d’arrét total (pouvoirs d’arréts électronique et nucléaire) pour
différents composants du GCR dans une glace représentative de la surface d’'objets transneptuniens.
Les ions d'argon, de nickel et de xénon ont été utilisés au cours de nos expériences, tandis que les
ions de fer et d’hydrogéne sont donnés a titre de comparaison. La partie colorée correspond a la zone
ou le flux des particules est maximal.

Les objets du nuage de Oort orbitent au-dela de I'héliopause - la frontiere entre le vent
solaire et le milieu interstellaire - et sont donc exposés au GCR. Les ions de ce dernier peuvent
alors pénétrer leur surface et y déposer de I'énergie. Les protons sont beaucoup plus présents
dans ce rayonnement que les ions lourds. Mais le flux n'est qu'un parametre pour rendre compte
de I'effet du GCR sur ces objets. En effet, les ions lourds cédent plus d’énergie que les éléments
légers. La figure 3.4.2 montre |'évolution, en fonction de |'énergie, du pouvoir d'arrét total -
électronique et nucléaire - de différents projectiles dans une glace composée de 90% d'azote et
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de 10% de méthane. Les valeurs ont été obtenues en utilisant le code SRIM [95]. On constate
que les ions lourds déposent beaucoup plus d'énergie dans ces manteaux glacés par rapport aux
protons.

Les protons sont majoritaires dans le flux de particules du GCR. Cependant, bien que
beaucoup plus faibles en abondance (table 3.4.1), les éléments lourds - du carbone au fer -
représentent une fraction non négligeable de la contribution au rayonnement galactique. De
plus, la possibilité offerte par les accélérateurs d'explorer une large gamme de pouvoir d'arrét
avec des ions différents permet d'établir une relation entre les sections efficaces de différents
processus et ces pouvoirs d'arrét. Ces données peuvent alors étre extrapolées sur des modeles et
des codes astrophysiques qui rendent compte de |'effet du GCR dans sa globalité sur la matiére
présente dans le systéme solaire externe ou dans le milieu interstellaire.
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Le but de cette étude est de montrer que les précurseurs de la matiére organique particu-
liere présente dans les UCAMMSs ont pu étre produits par l'interaction entre un rayonnement
énergétique avec des glaces riches en carbone et en azote et relativement pauvre en oxy-
geéne [78-81,101,102]. Ces conditions sont réunies a la surface d'objets orbitant au-dela de la
ligne des glaces de |'azote, dans la région transneptunienne (figure 4.0.1 [31,103]). De nom-
breux objets de la ceinture de Kuiper présentent a leur surface des glaces d'azote et de méthane,
comme par exemple les planétes naines Pluton, Eris ou Makemake [82,83,104-110]. Ces glaces
existent également a la surface d'objets transneptuniens plus petits ou de cométes et tout laisse
a penser que cette composition se retrouve a la surface de nombreux objets de la ceinture de
Kuiper et du nuage de Oort [111-116].

Une glace composée d'azote et de méthane pourrait donc étre le point de départ de I'étude
de la formation de la matiere organique des UCAMMs. Une source d'énergie dominante a de
telles distances héliocentriques est celle du rayonnement cosmique galactique qui pénétre plus
profondément a la surface de ces corps que ne le fait le vent solaire de plus basse énergie, qui
par ailleurs est trés dilué a de telles distances [86]. Les effets de I'irradiation de glaces d'azote
et de méthane ont largement été étudiés au cours de ces dernieres années [81,101,117-119].
Ces études sont limitées par des contraintes expérimentales aux ions, électrons ou rayonnement
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dont |'énergie ne dépasse pas quelques MeV. Nous explorons ici les effets des ions lourds
et rapides présents dans le rayonnement cosmique galactique. Je décris dans cette partie les
résultats obtenus concernant l'irradiation par des ions lourds et rapides d'analogues glacés de
la surface d'objets orbitant dans la ceinture de Kuiper ou dans le nuage de Oort, dans I'objectif
de contraindre les scénarios de formation de la matiére organique contenue dans les UCAMMs.

Volatiles retained

Tri;on 4
T -
é Pluto ]
g— o y
o i
B akemake .
c [ ]

) Haumea i
g X
= e N
8. Eris 1
D J

500 1000 1500 2000 2500

diameter (km)

Figure 4.0.1 : En haut : ligne des glaces pour les molécules de Ny, CHy et CO en fonction de la
température et du diamétre des objets du systéme solaire externe. Les objets a gauche de ces lignes
ne peuvent pas retenir ces molécules volatiles a leur surface, contrairement aux objets indiqués a leur
droite qui présentent tous, a l'exception d’'Hauméa, des glaces de méthane [30]. En bas : Carte de
Pluton obtenue avec I'instrument LESIA sur la sonde New Horizons. Elle y indique la présence de
glace de méthane, d’'azote et de monoxyde de carbone a la surface de la planéte naine [83].

46



4.1 Caractérisation des dépots

4.1 Caractérisation des dépots

4.1.1 Préparation des dépots

Les glaces sont formées par condensation d'un mélange No-CH,4 sur une fenétre en Csl
refroidie a 14 K placée au centre du dispositif CASIMIR. Les gaz proviennent de deux bouteilles
contenant un mélange controlé par Air Liquide. La premiére présente une concentration en
méthane de 10%), tandis que la seconde comporte 2% de méthane afin de simuler deux rapports
de mélange possibles a la surface d'objets gelés du systéme solaire externe. La préparation d'un
dépdt suit un protocole éprouvé par de nombreuses expériences de ce type conduites sur le
site [120-125] . La bouteille est tout d'abord connectée a la rampe de mélange de gaz de
CASIMIR, puis I'ensemble du dispositif est purgé au moins deux fois afin de passiver la ligne,
avant de stabiliser la pression dans la rampe a quelques dizaines de mbar. La téte rotative
est alors tournée jusqu’'a la position de dépot et une buse d’'injection des gaz est amenée
manuellement a 16 mm de la surface de la fenétre. L'ouverture d'une vanne micrométrique
permet d'injecter le gaz sur la fenétre, qui s'y condensera. La quantité de gaz envoyée dans la
chambre se contréle en suivant la baisse de la pression dans la rampe; les dépéts représentent
typiquement une diminution de moins de 5 mbar pour un dépot de l'ordre de la dizaine de
micrometres d’'épaisseur. Le retrait de la buse puis la rotation de la téte visant a la positionner
en face du spectrometre infrarouge marquent la fin du dépét. Quatre échantillons ont été
préparés pour cette étude, deux avec un mélange contenant 90% de molécules d’azote et 10%
de molécules de méthane et deux avec un mélange contenant 98% de molécules d'azote et 2%
de molécules de méthane.

4.1.2 Analyse des dépots par spectroscopie infrarouge

4.1.2.1 Composition des échantillons

Les spectres infrarouges des glaces déposées présentent de nombreuses bandes d’'absorp-
tions (figure 4.1.1). Ces derniéres peuvent étre attribuées a différents modes de vibration de
la molécule de CH4 qui est responsable des bandes présentes a 4550, 4310, 4210, 4110, 3850,
3010, 2820 et 1305 cm ™! [126-128]. La bande de I'azote est, quant a elle, visible a 2328 cm™!,
cependant, du fait de la faible activité de cette transition, son intensité |'améne a étre rapide-
ment noyée dans le signal de la purge du spectrometre [129,130]. Des bandes supplémentaires
sont visibles & 3720, 3635, 1600 et 2346 cm ™. Les trois premiéres trahissent la présence d'eau
piégée dans une matrice d'azote, tandis que la derniére est une bande caractéristique du CO,
solide [131,132]. Ces absorptions mettent en évidence une légére contamination des échantillons
par un apport d'eau et de dioxyde de carbone lors du dépdt qui s'explique par le relativement
mauvais vide de la rampe.

Les tables 4.1.1 et 4.1.2 regroupent les compositions initiales des quatre échantillons
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Figure 4.1.1 : Détail du spectre infrarouge d'un échantillon d’azote-méthane (90 :10). Les bandes
du méthane sont indiquées par leurs modes de vibration v; correspondant. Le dépdt laisse également
apparaitre une absorption liée au CO, ainsi qu'au Ny (glace majoritaire). Les bandes liées a une
contamination du dépét par des molécules d'eau ou de dioxyde de carbone sont indiquées avec une
étoile.

évaluées en prenant les valeurs de section efficace d’absorption intégrée Acyr, (3010 cm™!)
=6x10718 cm molecule™, Ap,0(1600 cm~1) =1.2x 10717 cm molecule™! et Ao, (2346 cm™1)
=7.6x1071" cm molecule™!. La transition de I'azote étant induite par I'interaction avec la glace,
la valeur de sa section efficace d'absorption intégrée peut varier avec I'environnement. Cela rend
difficile I'estimation de la densité de colonne correspondante par ce mode. Son calcul se base
sur la composition mesurée par chromatographie par Air Liquide et fournie avec chacune des
bouteilles des mélanges. Ces densités de colonne indiquent que le dépot de dioxyde de carbone
peut étre négligé (<0.0004%), tandis que la contamination en eau représente environ 0.1% du
mélange No-CHy.

4.1.2.2 Epaisseur des échantillons

Une donnée importante a considérer lors d'une expérience d'irradiation est I'épaisseur des
glaces. En effet, comme cela a été brievement évoqué chapitre 3, les ions pénetrent la matiere
puis sont arrétés apres une certaine distance appelée "parcours projeté". Il est ainsi primordial de
s'assurer que |'épaisseur des échantillons est suffisamment inférieure a cette valeur, sous peine
d'y implanter les ions. De plus, |'ion perdant de |'énergie lors du parcours, l'irradiation n'est pas
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Table 4.1.1 : Expériences réalisées avec un faisceau de > Ni''* & une énergie de 44 MeV sur une
glace No-CHy avec 10% de méthane dont les abondances ont été calculées avant irradiation :

Echantillon Epaisseur (um) Molécule N (cm~2)

a 8.4+ 0.4 Ny 3.5 x 1017
CH, 39x10
H,O 3.7 x 10
CO, 1.5 x 10

b 99405 N, 3.1 x 101
CH, 3.4 x 10'8
H,O 3.7 x 10
CO, 9.0 x 103

Table 4.1.2 : Expériences réalisées avec un faisceau de *°Ar*>* 3 une énergie de 160 MeV sur une
glace No-CH, avec 2% de méthane dont les abondances ont été calculées avant irradiation :

Echantillon Epaisseur (um) Molécule N (cm™2)

C 10.0 £ 0.6 N, 2.9 x 10"
CHy4 6.0 x 107
H,O 1.9 x 106
CO, 3.0 x 10™

d 20 £ 2 Ny 6.9 x 10
CH, 1.4 x 10'8
H,0 1.0 x 1017
CO, 3.6 x 10

effectuée a la méme énergie si le dépot est trop épais puisque le pouvoir d'arrét électronique
dépend de I'énergie du projectile.

L'épaisseur des glaces peut étre déterminée de deux facons indépendantes. La premiére
consiste a utiliser les densités de colonne (N - cm~2) des différents constituants, la masse
molaire (M - gr mol™!) de la glace, sa densité (p - gr cm™3) et le nombre d'Avogadro (N,4)
pour en déduire |'épaisseur (e - um) avec la formule suivante :

e =100 MM (4.1.1)
PN 4

On peut également se servir des figures d'interférence générées par le Fabry-Perot induit

par l'interface glacée. Ces figures se traduisent par une oscillation sinusoidale de la ligne de base
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du spectre infrarouge particulierement marquée aux bas nombres d'onde ou la cohérence par
rapport a la planéité du dépdt est la plus grande. La mesure de la période de ces oscillations
(A, - cm™1), associée a I'indice de réfraction (n) du film de glace permet de remonter a son
épaisseur (e - um) a I'aide de la formule suivante :

1
2nA,

Les épaisseurs indiquées dans les tables 4.1.1 et 4.1.2 ont été établies avec la seconde

e = 10* (4.1.2)

méthode, cette derniére étant précise lorsque les interférences sont exploitables.

4.2 Irradiation des glaces et obtention des résidus

4.2.1 Parameétres des faisceaux d’ions

Une fois le dépdt terminé et |'épaisseur obtenue, les glaces peuvent étre irradiées. Les deux
premiéres |'ont été sur la ligne IRRSUD, tandis que les deux dernieres I'ont été sur la ligne SME.
Les données relatives aux ions utilisés sont regroupées dans la table 4.2.1. Le calcul des pouvoirs
d'arrét a été fait en utilisant le logiciel SRIM et en prenant une densité des glaces de 0.94 gr
cm™3 [133]. Les ions vont donc traverser le mince film de glace en y déposant de I'énergie pour
ensuite aller s'implanter dans le substrat, le parcours projeté étant supérieur aux épaisseurs des
échantillons. Les échantillons ont été irradiés a différentes fluences - respectivement 1.0x10'3,
3.0x10%, 3.4x10' et 2.2x 10" ions cm~2. La table 4.2.2 indique la dose déposée par molécule
correspondante en appliquant la formule 3.3.3.

Table 4.2.1 : Caractéristique des faisceaux utilisés :

Echantillons Noyau Energie (MeV) Pouvoir d'arrét (keV pm~!) Parcours projeté (um)

aetb PENjLLT 44 3900 25
cetd 40 pp15+ 160 1600 87

Table 4.2.2 : Dose déposée dans les échantillons :

Echantillons  Fluence (ions cm™2) Dose (eV molécule™)

a 1.0x10'3 18
b 3.0x10"3 54
C 3.4x10"2 3
d 2.2x10% 18
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4.2.2 Evolution de la composition chimique des glaces sous
irradiation

Les effets de |'irradiation sur les échantillons sont suivis a différentes fluences intermédiaires
par spectroscopie infrarouge. lls sont présentés dans les figures 4.2.1, 4.2.2, 4.2.4 et 4.2.3.

La décroissance des bandes relatives au méthane sur les quatre glaces montre que ces
molécules sont détruites pendant |'irradiation. Au cours de cette derniere, de nombreuses bandes
d’absorptions apparaissent, témoignant de la production de nouvelles especes dans les mélanges.
Ces molécules se forment suite a la radiolyse des molécules méres d'azote et de méthane ainsi
que celles d'eau, provenant de la contamination, présentes initialement dans les échantillons.
La radiolyse du méthane conduit a la formation - dans les échantillons a 10% - de molécules
de CyHg dont les absorptions sont visibles 3 2975, 2950 et 2890 cm~!. Celle de I'azote méne
aux molécules de NH; (1640 et 1100 cm™1) et du radical NH} (1470 cm™!). La contamination
des échantillons par des molécules d'eau se traduit par |'apparition de molécules comportant
des atomes d’oxygéne comme CO (2140 cm™!), CO, (2346 cm™!), HNCO (2260 cm™1) ou
encore le radical OCN™ (2170 cm™!). La recombinaison de radicaux ou de molécules provenant
de I'azote et du méthane conduit également a la formation de HCN (2100, 3130, 1730 et 820
cm™!) et d'ions CN™ (2090 cm™1). Certaines bandes d'absorption peuvent &tre attribuées a
des molécules autrement plus complexes comme le dicyandiamide, CoHyN, (2210 cm™1) ou le
methylenimine, HoCNH (1342 cm™!). Leur identification est néanmoins supposée, en effet elle
ne se base que sur une seule absorption, les autres étant noyées dans des bandes relatives a
différentes autres molécules. La table 4.2.3 répertorie les nouvelles molécules identifiées dans
les échantillons au cours de I'irradiation.

Table 4.2.3 : Sélection de molécules formées pendant I'irradiation. Celles présentées dans la seconde
partie ne sont pas formellement identifiées :

Molécule Bande d'absorption (cm™!) Référence
HCN 2100 [134,135]
CoHg 2075 [128,136]
NH; 1100 [137,138]
co 2140 [139, 140]
HNCO 2260 [141,142]
NH 1470 [143, 144]
CN- 2090 [145, 146]
OCN- 2170 [144,147]
CoHaNy 2210 [81, 148]

H,CNH 1342 [81, 149]

51



4 A la recherche des potentiels corps parents des UCAMMs

0,9+

0,8-

0,7-

0,6-

Absorbance

0,5-

0,4-

0,3-

0,2+

0,1-

0,0

Nombre d’onde (cm™?)

Figure 4.2.1 : Spectres infrarouges de I'échantillon [a] pris aux fluences (doses) suivantes : 0 (0),
8x 10 (<1), 1.6x10" (<1), 3.2x10" (<1), 6.4x 10" (1), 1.13x10"% (2), 2x10'? (4), 3x 10"
(5), 5x10'? (9), 7.5x10'2 (14) et 1x 10" ions cm™2 (18 eV molécule™!).
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Figure 4.2.2 : Spectres infrarouges de I'échantillon [b] pris aux fluences (doses) suivantes : 0 (0),
3.2x 10" (<1), 1.25x 102 (2), 5x 10*2 (9), 1x 10*3 (18), 1.7x 10" (31), 2.25x 10'3 (40), 2.75% 10*3
(49) et 3x10"3 ions cm™2 (54 eV molécule™?).
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Figure 4.2.3 : Spectres infrarouges de I'échantillon [c] pris aux fluences (doses) suivantes : 0 (0),
3.5x 10" (<1), 1.4x10"% (1), 2.4x10'? (2) et 3.4x 10'? jons cm™2 (3 eV molécule™?).

0,25-
0,20-
0,15-

0,10~

Absorbance

0,05~

0.00+

3500 3000 2500 2000 1500 1000
Nombre d’onde (cm™)

Figure 4.2.4 : Spectres infrarouges de I'échantillon [d] pris aux fluences (doses) suivantes : 0 (0),
7.4x10° (<1), 1.7x 10" (<1), 3.5x 10" (<1) et 2.2x 10" ions cm™2 (18 eV molécule™! ).

53



4 A la recherche des potentiels corps parents des UCAMMs

Dans le cas de I'échantillon [d], un probléme technique sur I'accélérateur nous a obligé a
stopper l'irradiation pendant environ 12 heures, le faisceau n'étant pas disponible. Une fine
couche de glace s'est déposée a sa surface, provenant de la condensation du gaz présent dans
le vide résiduel de I'enceinte. Cette couche étant localisée a la surface de I'échantillon, nous
avons poursuivi |'expérience pour atteindre la fluence finale attendue sans prendre de spectres
infrarouges aux fluences intermédiaires (figure 4.2.3). La contribution relative de cette conta-
mination surfacique semble peu importante notamment car les ions pénetrent profondément
I'échantillon. Elle ne permet cependant pas une étude fine de I'évolution chimique de la glace

durant I'expérience car nous ne pouvons isoler les contributions provenant de l'irradiation des
deux différentes couches.
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Figure 4.2.5 : Evolution de la densité de colonne de différentes molécules en fonction de la dose
déposée dans les glaces des échantillons [a], [b], [c] et [d].

La figure 4.2.5 présente I'évolution des densités de colonne des molécules et radicaux qui
peuvent étre identifiés sans ambiguité dans les spectres en fonction de la dose déposée dans
les glaces. Ces graphiques montrent qu'il n'y a plus d'évolution chimique significative pour les
molécules simples qui apparaissent dés le début de |'irradiation, aprés une dose déposée d'envi-
ron 10 eV molécule™!. Cela suggére que les abondances des molécules radio-induites atteignent
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4.2 Irradiation des glaces et obtention des résidus

un équilibre entre production et destruction, bien que les échantillons continuent a évoluer vers
un résidu macromoléculaire alimenté par ces especes produites ou leur évolution, comme en
témoignent les larges bandes d'absorption dans les spectres infrarouges de ces derniers. Un
résultat notable est que la concentration initiale de la glace entre 2 et 10% de méthane ne
change pas significativement ['évolution chimique globale des glaces pendant I'irradiation, a
I'exception de la production de molécules d'éthane qui semble étre limitée aux glaces les plus
riches en carbone. Les irradiations des différents échantillons produisent donc globalement les
mémes molécules et notamment du HCN et des ions CN™ qui dominent le spectre. Cependant,
I'efficacité de production change avec la concentration en CH, qui est la seule source de carbone
dans ces expériences.

La dose influe, quant a elle, sur l'intensité relative de la structure émergeant autour de
3010 cm™! et 2200-2000 cm~!. En effet, I'échantillon [c] n'a été exposé qu'a une dose de 3
eV molécule™!, faibles par rapport aux autres irradiations, et ces absorptions se distinguent
difficilement. Cela peut s'expliquer par le fait qu'une trop faible proportion de méthane - et
probablement d'azote - a été détruite, comme le montre la quantité de méthane restante a la
fin de I'irradiation. Néanmoins, la molécule de HCN est produite méme a cette faible dose.

4.2.3 Formation de résidus a température ambiante

Un objet évoluant dans le nuage de Oort peut voir son orbite modifiée a cause d'une
perturbation gravitationnelle externe. Ses paramétres orbitaux peuvent alors le conduire a se
rapprocher du Soleil et a pénétrer dans le systéme solaire interne [36, 37, 39, 40]. Sa surface
commence alors a se sublimer sous I'effet du rayonnement solaire au fur et a mesure de ce
rapprochement. Afin de simuler cet effet, chaque échantillon irradié a été chauffé jusqu'a 300
K suffisamment doucement pour éviter des effets d'emballement lorsque la température de
sublimation de I'azote et du méthane est proche. Le Lakeshore présent sur le dispositif CASIMIR
permet de controler la remontée en température de |'échantillon en appliquant une rampe. Cette
derniére a été programmée a 0.2 K min~! de 14 2 70 K puis 8 1 K min~! de 70 a 150 K et
enfin 3 1.5 K min~! de 150 3 300 K. La premiére rampe permet de chauffer I'échantillon
suffisamment doucement pour pouvoir diffuser et sublimer les espéces volatiles comme |'azote,
le méthane ou le monoxyde de carbone sans désorption explosive. Sans cette précaution, des
bulles de gaz pourraient se former dans la glace encore présente et exploser, détruisant ainsi
I'échantillon ou induisant une cinétique de réaction trop rapide. Des spectres infrarouges, pris
a différentes températures pour rendre compte de I'évolution chimique complexe des mélanges,
sont présentés sur la figure 4.2.6.

Ces derniers montrent que le monoxyde de carbone est une des premiéres espéces chimiques
a disparaitre, comme en témoigne sa bande a 2140 cm™! qui n’est plus visible au-dela de 35 K,
température a laquelle I'azote et le méthane restant dans les glaces apres I'irradiation subliment
également [150]. Une fois les molécules les plus volatiles disparues, les échantillons poursuivent
leurs modifications chimiques, avec notamment d'importants changements entre 2200 et 2050
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Figure 4.2.6 : Spectres infrarouges entre 2300 et 2000 cm~" pris & différentes températures au
cours du recuit des quatre échantillons.

cm~!. Le HCN et les radicaux CN~ disparaissent progressivement avec |'augmentation de
la température et se recombinent dans la matrice jusqu'a former des absorptions relatives a
des liaisons nitriles et isonitriles. Lorsque les échantillons sont a 300 K, I'analyse du spectre
infrarouge de la fenétre montre qu'il y subsiste un film solide que I'on appelle résidu. Les quatre
spectres des résidus des échantillons [a-d] sont présentés en bleu sur la figure 4.2.7.

Les spectres infrarouges des résidus mettent en évidence différentes absorptions correspon-
dant a des liaisons entre atomes de carbone et d'azote référencées dans la table 4.2.4. Une

1 est attribuée a la présence dans

bande supplémentaire présente aux environs de 1720 cm™
les résidus de la formation de de liaisons C=0. Elle provient de la contamination en eau des

échantillons, comme cela a été détaillé précédemment.

Une fois obtenus, les résidus sont stockés dans des porte-échantillons individuels sous vide
primaire et envoyés a I'|AS et au CSNSM pour des analyses ex situ au NanoSIMS, a la micro-
sonde électronique ou pour un chauffage sous vide a plus haute température pour connaitre
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Figure 4.2.7 : Superposition des spectres infrarouges de quatre résidus (en bleu), de deux spectres
de polymére de HCN extrait de [151], d'un spectre d’'une UCAMM et d’un spectre d’un résidu d'une
glace de HCN pur irradiée par des protons de 0.8 MeV extrait de [81]. Figure extraite de [152].

I'évolution thermique des résidus. Les données obtenues avec la microsonde électronique (Ca-
meca SX100, 10 kV) ont permis d'établir que les résidus présentaient un rapport atomique NLJFC

' . . . N Y .
d’environ 0.5, soit un rapport atomique % d’environ 1.

Table 4.2.4 : Attribution des différentes absorptions visibles dans le spectre infrarouge des résidus :

Bandes Attribution
3500 - 2400 cm~! N-H
2200 cm™! -C=N / -N=C
1650 cm~! C=C
1600 cm~* C=N
1350 cm™! C-N
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4.3 Discussion

4.3.1 Une matiéere riche en carbone et en azote

Les quatre résidus obtenus (spectres bleus, figure 4.2.7) présentent des similarités, et ce
malgré des conditions expérimentales différentes. lls sont en effet issus de deux glaces présentant
un enrichissement distinct en méthane et ont été irradiés a des doses différentes. |l apparait
ainsi qu'au-dela d'une dose de 3 eV par molécule, cela n'influe pas fondamentalement sur la
structure et la composition finale du résidu. La différence la plus marquée concerne la quantité
de résidu produite. Le spectre du résidu ayant recu la dose la plus faible est en effet multiplié
par 3 pour pouvoir étre comparé aux autres. Cela suggere que les précurseurs nécessaires

a I'élaboration de ce résidu se forment avec des doses de quelques €V molécule™!

et que
cette production continue durant toute I'expérience. Les irradiations ont conduit a la formation
d’espéces chimiques azotés et carbonées réactives, pouvant recombiner/polymériser facilement
et expliquant la ressemblance entre les résidus produits.

La figure 4.2.7 montre également un spectre d'un résidu obtenu en irradiant avec des
protons de 0.8 MeV une glace de HCN pur [81]. Ce spectre présente les mémes bandes carac-
téristiques que les résidus issus de l'irradiation des glaces d'azote et de méthane. Ce résultat
reflete que I'une des molécules les plus produites pendant les irradiations est le HCN et que les
autres ont un réle moins significatif dans la formation des résidus.

Les quatre résidus sont également comparés dans la figure 4.2.7 a des spectres de tholins
ou polymeére de HCN [151]. Ces matériaux sont obtenus a partir de réaction en phase gaz d'un
mélange d'azote et de méthane a 10%, a température ambiante. Encore une fois, le spectre non
chauffé présente les mémes caractéristiques que I'ensemble des résidus, suggérant de nouveau
que les ions lourds et le chauffage conduisent a la formation d'un polymeére a base de HCN et
CN~. Cette supposition est confortée par les mesures des rapports N/C de ces résidus.

4.3.2 Comparaison entre la matiére organique produite en laboratoire
et celle des UCAMMs

La figure 4.2.7 montre un spectre infrarouge d'une micrométéorite ultra-carbonée. La si-
milarité entre ce spectre et ceux des quatre résidus est évidente. Toutes les absorptions y sont
présentes avec toutefois une différence au niveau de I'intensité de la bande des nitriles et isoni-
triles entre 2250 et 2100 cm™!. Le résidu [d] a été choisi pour étre chauffé ex situ jusqu'a 300
°C sous vide pendant 30 minutes afin d'étudier I'évolution de son spectre. Cette température a
été choisie afin de simuler potentiellement un chauffage lors de I'arrivée dans le systéme solaire
interne et lors de I'entrée atmosphérique des poussieres extraterrestres. En effet, les UCAMMs
faisant partie des micrométéorites non fondues, la température a leur surface devrait rester
modérée lors de la descente sur Terre [153-155]. L'expérience consiste a placer la fenétre, sur
laquelle se trouve le résidu, dans un tube de quartz sous vide placé dans un four. Ce dernier

58



4.3 Discussion

porte I'échantillon 3 300 °C en suivant une rampe de 5 °C min~!. Le résidu est maintenu a
cette température pendant 30 minutes puis est extrait du four pour refroidir sous vide avant
d'étre analysé par spectroscopie infrarouge. Le spectre, visible sur la figure 4.2.7, a été mesuré
sur la ligne SMIS du synchrotron SOLEIL (Saclay, France) sur un microscope infrarouge. Le
spectre obtenu montre que la structure principale n'a pas beaucoup été modifiée. Certaines

I se sont renforcées et la bande des nitriles et surtout

bandes dont le massif vers 1300 cm™
des isonitriles a fortement diminué. Apres ce chauffage, le spectre du résidu ressemble encore
plus fortement au spectre de I'UCAMM. Ce comportement se retrouve aussi dans le spectre du
polymére de HCN chauffé (figure 4.2.7).

L'ensemble de ces résultats semble indiquer qu'un résidu de la famille des polyméres de
HCN, Iégerement chauffé, pourrait étre un bon précurseur pour représenter la matiere organique
des UCAMMs. Bien que formant au final des matériaux semblables, ces expériences ne sont pas
identiques et certaines ne correspondent pas a un scénario et a un environnement astrophysique
réaliste. Ainsi, les tholins sont produits a température ambiante par décharge plasma, tandis
qu'un des résidus a été produit par irradiation d'une glace déja complexe de HCN pur par des
protons. L'apparente similitude entre tous ces résidus montre que l'interaction d'un processus
énergétique avec un mélange contenant des atomes d'azote, de méthane et d'hydrogene conduit
a produire au premier ordre la méme famille de matériau. Nos expériences ont été réalisées avec
le souci de respecter un scénario astrophysique envisageable. Les glaces ont été choisies pour
étre les plus simples possible telles qu'observées par télédétection des surfaces des corps glacés
du systeme solaire externe. De plus, I'expérience a eu lieu dans un environnement aussi proche
soit-il des conditions de pression et de température présente a la surface des objets étudiés avec
une irradiation simulant les effets du rayonnement cosmique galactique.

4.3.3 Scénario astrophysique : irradiation dans le systéme solaire
externe

Ces expériences ont montré que les glaces ne présentaient plus de modifications chimiques
significativement visibles au travers des molécules filles issues directement de la radiolyse du
mélange initial, aprés une dose déposée d'une dizaine d'eV molécule™!. Le temps nécessaire pour
que les ions du rayonnement cosmique galactique puissent déposer cette dose peut légitimement
étre considéré comme le temps requis pour produire un précurseur a la matiere organique riche
en azote trouvée dans les UCAMMs.

Ces rayonnements déposent environ 6x 10715 eV molécule™! seconde ~! dans les manteaux
glacés des objets transneptuniens [87]. Cela implique qu'une dose de 10 €V molécule ~! est
atteinte apreés une exposition de I'ordre de 50 millions d'années dans le nuage de Oort. Cette
valeur ne représente qu'une estimation de la limite inférieure au temps nécessaire pour former le

précurseur. Par ailleurs, le résidu obtenu avec une dose de 54 eV molécule™*

, soit a peu pres 280
millions d'années d'irradiation ne permet pas de penser a I'existence d'une limite supérieure.

Ces chiffres ne prennent pas en compte |'exposition de ces objets aux autres radiations telles
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que les photons UV provenant du milieu interstellaire, ce qui suggere que ces doses peuvent
étre atteintes plus rapidement. Dans le cas du rayonnement UV, il ne pénétre pas en profondeur
dans les corps glacés, son action photochimique étant limitée a quelques centaines de nano-
metres a la surface [156]. En revanche, les ions lourds du rayonnement cosmique galactique
peuvent pénétrer sur des distances plus importantes, de |'ordre de la dizaine de micrometres
au millimeétre, modifiant ainsi un volume de matiére plus conséquent.

L'ensemble de ces expériences montre que les ions du rayonnement cosmique galactique ont
un effet important sur les glaces d'azote et de méthane pouvant constituer la subsurface d'objets
glacés du systeme solaire externe. Le résidu d'irradiation de telles glaces conduit a la formation
du matériau macromoléculaire polymérique a base de HCN, qui représente un précurseur possible
a la matiére organique des UCAMMSs. La molécule de HCN est par ailleurs détectée dans les
comeétes de la famille de Jupiter mais aussi dans les cométes provenant probablement du nuage
de Oort qui pourraient étre la source d'injection des UCAMMs [157-161]. Un chauffage modéré
rend encore davantage compte spectroscopiquement du spectre infrarouge de cette derniére.
Ces expériences ont été effectuée dans un cadre respectant un scénario astrophysique réaliste
prenant en compte l'irradiation dans le nuage de Oort, le transfert dans le systeme interne et
I'injection dans I'atmosphére terrestre

Des mesures complémentaires sont envisagées pour améliorer la compréhension de la for-
mation de la matiére organique trouvée dans les UCAMMSs en irradiant par exemple sur des
temps beaucoup plus longs pour suivre le comportement du plateau ou encore en irradiant le
résidu non-chauffé avec des ions de basses énergies ou des photons UV pour simuler I'effet du
vent solaire, dominant dans le systéme solaire interne lors du voyage des micrométéorites et/ou
de leurs corps parents.
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Le dispositif CASIMIR a été a I'origine d'un grand nombre d'études concernant I'évolution
de glaces d'intérét astrophysique sous irradiation. Son utilisation dans le cadre de différentes
collaborations regroupant plusieurs laboratoires nationaux et internationaux comme |'Institut
d'Astrophysique Spatiale (Orsay, France), I'Institut d’'Astrophysique et de Planétologie (Gre-
noble, France), I'Instituto Nazionale Di Astrofisica (Catane, Italie) ou encore Pontificia Univer-
sidade Catdlica (Rio de Janeiro, Brésil) a permis de mieux comprendre I'évolution et la richesse
chimique des glaces dans le milieu interstellaire [162, 163], ou interplanétaire avec notamment
les objets lointains ou les lunes de Jupiter [152,164,165]. Toutefois, CASIMIR présente quelques
inconvénients comme son vide limité 3 quelques 10~% mbar restreignant la durée de certaines
expériences, |'usure de ses différents composants, sa rampe de mélange de gaz limitant la
précision de la composition des mélanges ou tout simplement le fait qu'il soit utilisé par de
nombreuses équipes pour d'autres recherches, réduisant ainsi sa disponibilité.

Ces points ont amené des chercheurs et ingénieurs du CIMAP, de I'lAS, de I'lPNO (Institut
de Physique Nucléaire d'Orsay) et de I'ISMO (Institut des Sciences Moléculaires d'Orsay) a
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concevoir un nouveau dispositif permettant I'étude sous rayonnement d’'analogues de glaces. I
dispose d'une rampe de mélange permettant d'apporter une réponse adaptée aux demandes des
expérimentateurs. Ce nouvel instrument peut étre installé sur les lignes du GANIL et assurer un
suivi infrarouge, visible et ultraviolet des glaces ainsi que, a terme, un suivi de la composition
du gaz de la chambre. Le dispositif IGLIAS a été financé par I'ANR?! en novembre 2013 pour
un développement sur une durée de 48 mois avant la mise a disposition de la communauté
scientifique.

5.1 Présentation générale d’IGLIAS

Sphére intégrante

Fenétres

LN
y&j

{

; Source IR
Détecteur MCT

Faisceau d’ions
0° Entrée fibre UV-Vis Injection des gaz

22,5° 104°

Figure 5.1.1 : Schéma du dispositif IGLIAS laissant apparaitre les trois fenétres, la buse d’injection
des gaz, le spectrométre infrarouge, I'entrée et la sortie des fibres du spectromeétre visible-ultraviolet,
ainsi que la chambre secondaire assurant un pompage différentiel, par laquelle transite le faisceau
d’ions avant de pénétrer dans I'enceinte principale. Les angles indiqués correspondent aux différentes
positions données dans la table 5.2.1 pour fenétre positionnée en face du faisceau d’ions.

IGLIAS est un dispositif permettant I'étude de glaces sous irradiation (figure 5.1.1). Il s’agit
d'un chassis sur lequel est monté une enceinte ultra-vide, une rampe de mélange de gaz, une téte
cryogénique rotative et deux spectrometres couvrant les domaines de I'infrarouge, du visible et
de l'ultraviolet. Un systeme performant de pompage améne la chambre a un vide de I'ordre de
107!% mbar, cent fois meilleur que celui obtenu avec CASIMIR. Les échantillons de glaces sont

1. ANR-13-BS05-0004.
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produits par la condensation de gaz issus d'une rampe de mélange. Trois porte-échantillons sont
montés sur la téte froide dans la chambre ultra-vide. |l est ainsi possible de réaliser 3 irradiations
avec 3 glaces potentiellement différentes sans avoir besoin d'ouvrir la chambre afin de procéder
a un changement de substrat, conservant ainsi le trés bon vide de I'enceinte. Cette disposition
permet un gain de temps substantiel pour des expériences d'irradiation, IGLIAS ayant été pensé
pour pouvoir étre installé sur la ligne IRRSUD ou sur I'aire de recherche a trés basse énergie
ARIBE, également implantée sur le site du GANIL.

Figure 5.1.2 : Photographie du dispositif IGLIAS dont différents éléments sont visibles. Vert :
enceinte principale et téte froide rotative. Jaune : chambre secondaire. Bleu ciel : buse d’injection

des gaz et moteur permettant sa translation. Rose : rampe de mélange de gaz. Rouge : commande
électronique de la rotation de la téte froide et de la translation de la buse d'injection des gaz. Bleu
marine : spectrométre infrarouge. Orange : spectrométre visible-ultraviolet. Marron : compresseur de
la pompe cryogénique et compresseur de la téte froide (non visible).
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5.2 Caractéristiques techniques

5.2.1 Chambres a vide

5.2.1.1 Enceinte principale

La chambre ultra-vide d'IGLIAS dispose d'un systéme de pompage qui lui permet d’atteindre
en fonctionnement optimal une pression de I'ordre de 1.5 x 107!Y mbar. Le vide primaire est
réalisé par une pompe Scrollvac SC 30D et le secondaire avec une pompe turbo-moléculaire Tur-
bovac TMP 361. Ces deux dispositifs font descendre la pression a3 10~® mbar lorsque I'enceinte
est refroidie (voir partie 5.2.3) et sont complétés par |'utilisation d'une pompe cryogénique
RPK. Cette derniere fonctionne avec un compresseur a hélium a cycle fermé qui va refroidir les
étages de la pompe a différentes températures pour fractionner la condensation a leur surface
des molécules présentes dans I'enceinte. La pression dans la chambre est mesurée par deux
jauges lonivac. La premiére est montée au niveau de la pompe turbo-moléculaire et la seconde
directement dans I'enceinte. Néanmoins, le vide d'IGLIAS est en dessous de la capacité de
détection de la jauge, cette derniére étant limitée 3 5 x 107'0 mbar. La mesure du vide limite
a été réalisée une seule fois en utilisant une jauge Bayard-Alpert a filament. Une nouvelle jauge
Bayard-Alpert IE414 sera définitivement installée sur I'enceinte pour septembre 2017.

5.2.1.2 Enceinte secondaire de pompage différentiel

La chambre principale d'IGLIAS n’est pas reliée directement aux lignes expérimentales. En
effet, le vide de ces lignes étant de I'ordre de 10~7 mbar, I'injection directe dans une enceinte
avec un vide 1000 fois meilleur serait une importante source de contamination. Afin de palier
a ce probleme, un volume tampon a été installé sur le dispositif juste avant la connexion vers
les lignes (figure 5.1.1). Cette seconde chambre est pompée par la pompe primaire d'IGLIAS et
par une pompe turbomoléculaire Turbovac TMP 361 qui permettent d’obtenir un vide de 10~%
mbar avec une vanne vers la ligne fermée ou 3x107® mbar pendant l'irradiation. La pression
est obtenue par une jauge Penningvac montée directement dans la chambre. La conductance
du tout permet de maintenir une vide différentiel dans cette enceinte.

5.2.2 Rampe de mélange de gaz

Tout comme CASIMIR, les glaces étudiées sont issues de la condensation d'un gaz ou d'un
mélange de gaz. A ce titre, IGLIAS dispose d'une rampe permettant de réaliser ces prépara-
tions. Elle est composée de quatre volumes identiques et indépendants (figures 5.1.2 et 5.2.1),
chacun pouvant étre relié a un ballon ou une bouteille de gaz par raccordement direct ou par
I'intermédiaire d'un flexible métallique 2. Le vide de la rampe, de I'ordre de 10~ mbar aprés un

2. Swagelok SS-FLATM6TM6-100CM.
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Figure 5.2.1 : Schéma de la rampe de mélange des gaz. Les quatre volumes sont séparés par des
vannes (en noir) et peuvent tous étre vidés indépendamment par la ligne d'évacuation (en gris foncé).
Deux jauges BaroCell (en rouge) permettent une lecture de la pression dans les différents volumes
et d'ajuster les mélanges. L'injection dans la chambre se fait par I'intermédiaire d'une buse (en bleu)
aprés avoir ouvert une vanne micrométrique (en orange).

étuvage a 90 °C d’au moins 48 heures, est assuré par une pompe Turbolab 80. Les volumes V1,
Vs, V3 et V, peuvent étre isolés et pompés indépendamment les uns des autres par différentes
vannes (figure 5.2.1). La pression dans les volumes étant contrélée par deux jauges BaroCell,
I'utilisateur d'IGLIAS peut réaliser des mélanges complexes pour une pression totale typique
d'une dizaine de mbar dans un volume. Il est ainsi possible d'envisager un dépét provenant
d'un mélange de 4 voire 6 gaz différents avec une grande marge de manceuvre concernant leur
proportion respective. L'injection dans la chambre s'effectue en ouvrant une vanne micromé-
trique aprés avoir amené la buse d'injection au plus prés de la fenétre comme cela est détaillé
ci-apres (§5.2.4). Cette vanne permet d'injecter dans un chambre un volume de gaz, mesurable
par les jauges, de I'ordre de 0.01 mbar, ce qui permet de réaliser des glaces d'une épaisseur
sub-micrométrique. La buse conserve la séparation physique entre les volumes V1 /Vs et V3 /Vy,
ce qui permet de réaliser des mélanges de glaces issues de molécules potentiellement réactives.
L'objectif est de pouvoir effectuer la co-déposition sur le substrat sans réaction préalable qui
aurait pu avoir lieu en phase gaz dans la chambre de mélange.
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5 IGLIAS : un dispositif performant dédié a I'astrochimie

5.2.3 Téte froide

IGLIAS est équipé d'un dispositif cryogénique 3 composé d'un compresseur 3 hélium a cycle
fermé qui refroidit une téte froide sur laquelle sont placés trois porte-échantillons. Ces derniers
peuvent ainsi étre maintenus a une température de I'ordre de 10 K, suffisante pour condenser
les gaz qui serviront a produire des glaces. La température de la téte froide est controlée par
un Lakeshore*. Ce dernier convertit des sighaux électriques provenant de deux diodes silicium
DT-670 placées sur la téte, couvrant une gamme de température allant de 2 a 500 K. Le
Lakeshore permet de contrdler la température des porte-échantillons et de piloter un dispositif
de régulation par chauffage fixé sur la téte froide. |l est ainsi possible de programmer une rampe
en température ou de maintenir les glaces a une température constante. Le contact thermique
entre la fenétre et la téte est assuré par la présence de lamelle d'indium entre les deux éléments.
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Figure 5.2.2 : A gauche : spectres infrarouges de la condensation a 10 K du vide résiduel de

I'enceinte principale d'IGLIAS centrés sur la bande d’absorption de I'eau autour de 3200 cm™"' 3

différents temps. A droite : évolution du nombre de monocouches d’eau condensées a la surface de la
fenétre en fonction du temps. Un ajustement linéaire permet d’estimer la vitesse de condensation.

A basse température les molécules d'eau présentes dans le vide résiduel de la chambre vont
se condenser a la surface des échantillons produits, fournissant ainsi une source parasite d'eau
a la glace qui peut influencer son évolution. Le vide dans la chambre principale d'IGLIAS étant
de deux ordres de grandeurs meilleurs que celui de CASIMIR, cette "pollution" est grandement
diminuée. Son estimation a été faite en laissant une fenétre vierge a 10 K pendant plusieurs
heures, tout en enregistrant régulierement un spectre infrarouge de celle-ci. L'apparition d'une
absorption autour de 3200 cm™! (figure 5.2.2) témoigne de la condensation de glace, son
intégrale permet alors de remonter aux nombres de mono-couches® d’eau qui s'y sont déposées.

3. Sumitomo CH-204S.
4. Modele 336.
5. Une monocouche correspond a une densité colonnaire de 10'® molécules cm—2.
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5.2 Caractéristiques techniques

La vitesse de condensation avec CASIMIR était de I'ordre d'une mono-couche toutes les 100
secondes, tandis qu’avec IGLIAS cette derniere est d’environ une toutes les trente minutes
(figure 5.2.2). Cette vitesse reste toutefois dépendante de la température et donc de la pression
dans la chambre, néanmoins la qualité du vide de I'enceinte permet de pouvoir effectuer de
longues expériences a basse température sans avoir besoin de réchauffer les fenétres pour
sublimer et pomper la glace formée.

5.2.4 Asservissement rotation et translation

5.2.4.1 Rotation

IGLIAS dispose de trois fenétres, toutes d'un diametre de 20 mm, d'une épaisseur de 2
mm et montée tous les 52°, par rapport a la position d'irradiation, sur trois porte-échantillons
fixés sur la téte cryogénique (figure 5.2.3). Toutes ces fenétres doivent pouvoir étre placées en
différentes positions référencées dans le tableau 5.2.1. La premiére permet d'acquérir simulta-
nément un spectre infrarouge et d'irradier la fenétre. La seconde sert a enregistrer un spectre
visible-ultraviolet de I'échantillon. La troisiéme position est utilisée pour réaliser le dépot d'une
glace. Enfin, la position "plume" servira a faire passer un LASER parallélement a la surface de
la fenétre mais ce dispositif n'est pour I'instant pas implanté sur IGLIAS.

——l & A

Ly QPR ——— ,,w.' &

Figure 5.2.3 : Photographie des trois porte-échantillons sur lesquels se fixent des fenétres en ZnSe,
Csl, SiOs ou MgF.
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5 IGLIAS : un dispositif performant dédié a I'astrochimie

Table 5.2.1 : Tableau des angles indiqués sur la figure 5.1.1 des différentes positions accessibles
aux trois fenétres :

Position Nom | Fenétre 1 | Fenétre 2 | Fenétre 3
Irradiation et IR A 0° 52° 104°
Visible-UV B 22,5° 74,5° 126,5°
Dépot C 52° 104° 156°
Plume D 90° 142° 196°

Afin de pouvoir atteindre I'ensemble de ces positions, IGLIAS est équipé d'un moteur
permettant d’entrainer une couronne dentée (180 dents, figure 5.2.4) qui, a son tour, fera
tourner la téte froide et donc les fenétres. Le moteur utilisé est un Mclennan dont un tour
permet de déplacer la téte de 2°, couplé a une unité de puissance ST5-Q du méme fournisseur.

2l (v | fooror] 78

aj

[ 3

r

Figure 5.2.4 : En haut a gauche : dispositif assurant la translation de la buse d'injection des gaz
(visible aprés les vannes micrométriques). En haut a droite : dispositif assurant la rotation de la téte
froide. En bas : télécommande permettant de piloter la translation de la buse.
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5.2 Caractéristiques techniques

5.2.4.2 Translation

Lorsque I'utilisateur souhaite produire une glace sur une fenétre, il doit d'abord placer cette
derniére dans la position "Dépot" appropriée, a savoir C;, Cy ou Cs. L'injection du gaz dans
la chambre se fait par I'intermédiaire d'une buse qui doit étre positionnée suffisamment pres
de la surface de la fenétre pour que la condensation soit optimale sur celle-ci et minimale
sur les autres - lors d'un dépdt, le vide dans I'enceinte principale monte jusqu'a 10~7 mbar. La
translation de la buse est pilotée par un moteur Lin Engineering couplé a une unité de puissance
ST5-S de Mclennan dont un tour permet d'avancer la buse de 0.028 mm (figure 5.2.4). Cette
derniere peut parcourir 100 mm avant de rentrer en contact avec la fenétre. Néanmoins, afin
d'éviter tout risque de détérioration des substrats, les dépots sont effectués a 15 mm de la
surface soit a une distance parcourue de 85 mm.

5.2.4.3 Interface Homme-Machine

Le pilotage de la rotation et de la translation s'effectue au moyen de deux dispositifs
distincts.

La téte froide est pilotée par I'intermédiaire d'une interface LabView (5.2.5). Aprés authen-
tification, I'utilisateur peut commander trés simplement le positionnement des trois fenétres.
[l suffit de cliquer sur le bouton "Move Xx" pour que le logiciel communique avec le moteur
qui tournera la téte jusqu'a I'endroit voulu. La lecture en temps réel de I'angle est possible en
regardant en haut a droite et |'utilisateur peut interrompre a tout moment le mouvement en
cours en pressant le bouton "Stop move". |l suffira alors de cliquer a nouveau sur un "Move
Xx" pour que la rotation continue vers cette nouvelle position.

La translation, quant a elle, est effectuée par I'intermédiaire d'une télécommande (figure
5.2.4). Cette derniére ne peut étre manipulée que lorsqu’une fenétre est positionnée en "Dépét".
A ce moment, |'utilisateur peut indiquer, via un bouton réglable "Setpoint", la distance a
parcourir pour la buse (typiquement 85 mm). La commande "Goto T" va initier la translation,
tandis que la position de la buse sera visible en temps réel sur I'’écran LCD. A tout moment
I'utilisateur peut arréter le mouvement en pressant "Stop T" et ajuster le setpoint. Lorsque le
dépot est terminé, la commande "RAZ T" permet de faire revenir la buse a sa position d’origine.
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5 IGLIAS : un dispositif performant dédié a I'astrochimie

Motorisation IGLIAS

MMM

J!m- JM

o HIE
Sctpdntczl

Move C2

Physicien CIMAP
Please enter your password access approved
here:

Figure 5.2.5 : Interface LabVIEW du pilotage d'IGLIAS depuis laquelle tous les déplacements moto-
risés s'effectuent manuellement. L’image montre que la téte rotative est en position By correspondant
a un angle de 74,5° par rapport a l'origine Ay, c'est-a-dire que la seconde fenétre est placée en face
de I'entrée du faisceau du spectrométre visible-ultraviolet.
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5.3 Spectroscopie

5.2.4.4 Sécurité

Afin de limiter au maximum les erreurs de manipulations pouvant entrainer une casse du
dispositif et notamment de la buse d'injection des gaz. En effet, I'utilisation de CASIMIR a
révélé que le dépot était la phase la plus critique pendant laquelle une erreur pouvait conduire a
I'immobilisation technique du dispositif et compromettre la suite de I'expérience. C'est pourquoi
les commandes des moteurs sont sujettes a différentes sécurités. Ainsi, alors que la commande
de la rotation peut s’effectuer a distance par I'intermédiaire de I'interface LabView, le pilotage
de la translation est possible uniquement en local, c’est-a-dire avec un utilisateur physiquement
présent a coté d'IGLIAS pour pouvoir surveiller et, si besoin, intervenir pendant le dépot.

Un autre dispositif de sécurité empéche I'utilisateur de commander une rotation lorsque la
buse d'injection des gaz est en cours de translation. Un interrupteur permet de détecter si cette
derniére est complétement sortie de la chambre (0 mm). C'est seulement a ce moment |3 que
le logiciel de controle de la rotation peut étre utilisé ; il retournera un message d'erreur dans le
cas contraire. Un second interrupteur est installé en bout de course pour empécher la buse de
venir au contact de la fenétre et ainsi prendre le risque de les endommager.

Un dernier dispositif de sécurité permet de faire revenir la téte froide a sa position d'origine
lorsque I'utilisateur quitte et ferme l'interface. Une commande manuelle de cette rotation est
possible par I'intermédiaire de la télécommande ("CMD R") mais elle n'est utilisée qu'en cas de
coupure électrique pour repositionner la téte en A; au démarrage. En effet, les boutons "Move
XX" sont débloqués lorsqu’'un interrupteur détecte la téte en position A;. Ces sécurités sont
résumées dans le tableau 5.2.2

Table 5.2.2 : Tableau récapitulatif des interrupteurs de sécurité de la rotation et de la translation :

Interrupteur Effet en cas de fermeture
Origine rotation A, Autorise I'utilisateur a utiliser les boutons "Move"
Fin de course rotation D3 Met fin a la rotation
Origine translation Autorise les mouvements de rotation
Fin de course translation Met fin a la translation
Détection position "Dépét" Autorise |'utilisation de la télécommande

5.3 Spectroscopie

5.3.1 Spectromeétre infrarouge

IGLIAS est équipé d'un spectrométre d'absorption infrarouge permettant de suivre I'évolu-
tion chimique ou structurelle des glaces lors d'irradiation. |l s'agit d'un spectrometre infrarouge
a transformée de Fourier Vertex 70v de chez Bruker pouvant enregistrer des spectres de 500 a
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5 IGLIAS : un dispositif performant dédié a I'astrochimie

6000 cm™! a une résolution de 1 cm™!. Cet instrument a la particularité d'avoir en permanence
le faisceau infrarouge qui évolue dans un vide au moins primaire assuré par une pompe primaire
indépendante du systéeme de vide d'IGLIAS. En effet, I'interférométre, les optiques en amont
de la chambre et le détecteur MCT sont exposés a un vide inférieur 3 1 mbar®. Cette améliora-
tion permet d’'obtenir, aprés une dizaine d’heures de pompage ’, des spectres en minimisant les
absorptions liées a I'air (H,O et COs) et en stabilisant le trajet optique dans le spectrométre.
Ceci rend possible, par exemple, la détection et |'utilisation de la bande de la molécule de N,
dans les glaces produites dans I'enceinte ultra-vide. En effet, cette derniére absorbant a 2328
cm~! se retrouvait auparavant noyée dans les variations de signal du CO, atmosphérique, le
spectrométre de CASIMIR ne disposant pas d'un tel vide mais seulement d'une purge (figure

5.3.1, [129, 130]). Comme le montre la figure 5.1.1, le faisceau infrarouge est injecté dans la

N,-CH, (98:2) CASIMIR et IGLIAS

Absorbance
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Figure 5.3.1 : Spectres obtenus avec CASIMIR (rouge) et IGLIAS (bleu) d’une glace issue de
la condensation d’'un mélange Ny-CHy (98 :2). L'effet du meilleur vide dans la rampe de mélange
d’IGLIAS se traduit par I'absence de molécules d'eau piégées dans une matrice d’azote, tandis que
celui du pompage du spectrométre infrarouge se constate en observant clairement - sans les bandes
du COy gazeux - la bande liée a la présence d’azote moléculaire solide.

chambre et traverse la glace déposée sur une des trois fenétres en ZnSe, Csl ou MgF,. La
lumiere transmise est collectée dans un détecteur MCT refroidi a I'azote liquide. Contrairement
au dispositif précédent, il est possible d'irradier simultanément une fenétre tout en enregistrant

6. Mesure communiquée par le spectrométre sans plus de précision.
7. Durée arbitraire afin de garantir une pression optimale dans l'interférométre, le pompage des optiques

s'effectuant par de faibles conductances.

72



5.3 Spectroscopie

un spectre infrarouge de cette méme fenétre. Pour des raisons évidentes d'encombrement,
I'irradiation se fait en incidence normale, tandis que I'angle entre le faisceau infrarouge et la
fenétre est de 12°. L'ensemble des données - densités de colonne et épaisseurs - produites avec
IGLIAS présentées dans la suite de cette these auront pris en compte cette légere correction
trigonométrique.

Le logiciel OPUS, fourni par Bruker, contrdle les paramétres du spectrometre et permet
en particulier d'acquérir des spectres automatiquement en fixant préalablement une fréquence
temporelle d'enregistrement. Cette fonctionnalité permet, par exemple, de suivre I'évolution
chimique d'un résidu en cours de formation pendant le recuit. L'analyse fine de spectres pris
a intervalle régulier pendant 40 heures permet une meilleure compréhension des processus
physico-chimiques en jeu lors de la recombinaison /polymérisation du résidu décrite au chapitre
précédent.

5.3.2 Spectromeétre visible-ultraviolet

Figure 5.3.2 : Photographie montrant I'arriére d’IGLIAS par rapport a la figure 5.1.2. Jaune : sphére
intégrante du spectromeétre visible-ultraviolet. Rouge : détecteur MCT du spectrométre infrarouge.

En complément de I'analyse infrarouge, IGLIAS dispose d'un spectrométre Lambda 650 de
chez Perkin Elmer, fonctionnant dans le domaine visible et ultraviolet. Le faisceau lumineux
est amené dans la chambre par I'intermédiaire d'une fibre optique®. Malgré une coupure aux

8. QP1000-2-SR de chez IDIL Fibres Optiques.

73



5 IGLIAS : un dispositif performant dédié a I'astrochimie

basses longueurs d'onde limitant I'analyse de 200 a 800 nm, I'utilisation d'un faisceau fibré a
été choisi en raison des contraintes d’encombrement du chassis d'IGLIAS qui ne permettent pas
d'avoir un faisceau classique en transmission ou en réflexion. Un connecteur SMA relie la fibre
a un collimateur qui focalise le faisceau sur une fenétre adaptée (MgF; ou SiOs) a incidence
normale. Le faisceau transmis est collecté ensuite dans une sphére intégrante (figure 5.3.2) qui
convertit le signal lumineux en signal électrique par l'intermédiaire d'un photo-multiplicateur.
Le spectre est obtenu en comparant I'intensité du faisceau transmis a un faisceau de référence
collecté directement dans la sphére par une seconde fibre.

L'utilisation de ce second instrument permet d'étendre la gamme de longueur d’onde pour
I'analyse des glaces sous irradiation. Néanmoins, |'utilisation de ce spectrometre requiert de
tourner la fenétre irradiée en position "Visible-UV" et ne permet donc pas une analyse auto-
matisée pendant |'expérience. Les expériences décrites dans la suite de cette thése n'ont pas
utilisé ce domaine. Cette spectroscopie se révele par exemple utile pour I'analyse de la produc-
tion d'ozone ou d'especes soufrées. Comme cela est indiqué dans le chapitre 7, IGLIAS pourrait
également servir pour des études de matériaux semi-conducteurs sous irradiation dont le suivi
est effectué dans le visible et |'ultraviolet.
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L'hydrogéne et I'azote possédent deux isotopes stables : 'H et ?H (ou D pour deutérium)
et "N et °N. Les rapports D/H et >N /N servent a caractériser la matiére dans le systéme
solaire. En effet, les valeurs sur Terre sont connues - D/H! = 1.56x10~* pour le premier et
15N /14N = 3,678x 1073 pour le second - et font office d'étalon de référence pour la comparaison
avec ceux d'objets extraterrestres (figure 6.0.1, [166,167]).

Les mesures de ces rapports dans différents objets ou réservoirs comme les atmospheres
planétaires [168-170], les cometes [160,171-173] les météorites [62,174] ou le milieu interstel-
laire [175] permettent de contraindre leurs origines et de mieux comprendre celle de I'hydro-
sphere terrestre. .

Les analyses conduites sur la matiére organique contenue dans les chondrites carbonées
révelent que cette derniére contient de la matiere isotopique avec des enrichissements en deu-
térium §D et en azote 15 5N atteignant jusqu'a 1000 9%y [176,177]. Ces caractéristiques se
retrouvent partiellement dans la matiere organique des UCAMMs. Ces derniéres présentent un
enrichissement 0D moyen de 2000 a 3000 9/y. Des phases particulierement riches en deuté-
rium font monter cette valeur a prés de 24000 9o, soit pres de 30 fois la valeur de référence
sur Terre. En revanche, les rapports >N/“N des UCAMMs sont globalement proches de la
référence atmosphérique et donne un enrichissement 6N de I'ordre de 60 %y, [70].

Les irradiations conduites avec le dispositif CASIMIR ont montré que I'action du rayon-
nement cosmique galactique sur des objets glacés du nuage de Oort, puis leur transit vers le
systéme solaire interne et enfin I'entrée atmosphérique produisaient un résidu similaire a la ma-
tiere organique trouvée dans les micrométéorites ultracarbonées. La mise en service du dispositif
IGLIAS a permis de réaliser des expériences visant a comprendre la formation de cette matiére
enrichie, en irradiant deux types de glaces d'azote et de méthane : une non marquée et une
marquée isotopiquement en deutérium.

1. SMOW : Standar Mean Ocean Water.
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Figure 6.0.1 : Représentation du rapport >’ N/**N en fonction du rapport D/H pour différents
objets du systéme solaire comme des planétes, des cométes ou des chondrites carbonées (Cl, CM,
CO, CV, CR et CB-CK). Figure extraite de [167]. Le faible D/H du Soleil s’explique par les réactions
thermonucléaires qui convertissent le D en 3 He.

6.1 Fractionnement isotopique durant l'irradiation d’une
glace N,-CH,

La premiére expérience utilisant le dispositif IGLIAS a eu lieu en octobre 2016. Le premier
objectif de cette campagne était de s'assurer que le dispositif s'insérait correctement sur la
ligne de faisceau IRRSUD du GANIL et de vérifier le bon fonctionnement des divers systemes de
pompage et d'analyse aprés un déplacement sur une centaine de metres sur chariot. Les objectifs
scientifiques étaient d’irradier un mélange de glaces No-CHy, de recuire a température ambiante
et d'obtenir ainsi un résidu afin de pouvoir mesurer ex situ les rapports isotopiques en D/H et
1N /14N de ce dernier. En effet, notre collaboration s'intéresse désormais a la compréhension
de l'origine du fractionnement isotopique trouvé dans la matiere organique des UCAMMs. La
premiere expérience conduite avec IGLIAS visait donc a clarifier le role de I'irradiation sur
ce fractionnement; les ions du rayonnement cosmique galactique peuvent-ils étre la source
des fractionnements isotopiques en D/H et >N /N observés dans la matiére organique des
UCAMMs ? Prévue initialement pour produire un seul résidu, la premiere expérience avec ce
nouveau dispositif a été un succes et a permis d’en produire trois.

Les parameétres du faisceau utilisé pour ces irradiations sont indiqués dans le tableau 6.1.1.
Trois fenétres ont été installées sur la téte froide : deux fenétres en Csl (W; et W3) pour la
spectroscopie infrarouge et une en SiOy (W3) pour la spectroscopie visible-ultraviolette. Les
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6.1 Fractionnement isotopique durant l'irradiation d’une glace No-CH,

analyses des premieres expériences avec le dispositif CASIMIR ont montré que le mélange avec
10% de méthane et 90% d’azote permettait d'obtenir un résidu assez épais et de composition
finale similaire au mélange avec 2% de méthane. Nous avons opté pour que les expériences
effectuées avec le dispositif IGLIAS utilisent la méme bouteille de gaz d'azote et de méthane a
10% des précédentes irradiations. Les résultats présentés dans la suite de cette partie concerne
ceux obtenus sur la fenétre Wy, en Csl.

Table 6.1.1 : Caractéristique du faisceau utilisé :
Energie (MeV)

Noyau Pouvoir d'arrét (keV um~!) Parcours projeté (um)

129Xe13+

92 4600 28

6.1.1 Irradiation de la glace

Les dépots sont obtenus en injectant au moyen d'une buse le mélange de gaz au devant
d'une fenétre. Cette derniere est maintenue a la température de 9 K sous une pression d'environ
7x1071% mbar. Le gaz se condense alors et forme une fine couche de glace qui est analysée par
spectroscopie infrarouge. Les informations concernant ces trois dépdts sont indiquées dans la
table 6.1.2. La fenétre W5 n'étant pas adaptée pour la spectroscopie infrarouge, I'épaisseur est
estimée en se basant sur la quantité de gaz injectée dans la chambre lors du dépot. La qualité
du vide de la rampe de mélange des gaz - de I'ordre de 10~7 mbar - permet d'obtenir des glaces
sans contamination en eau contrairement a ce qu'il se passait avec le dispositif CASIMIR.

Table 6.1.2 : Résumé des trois irradiations :

Fenétre Epaisseur (um) Fluence (ions cm™2) Dose (eV molécule™)
W, 189 £ 0.2 8 x 102 18
W, ~ 19 4 x 102 9
W3 13.0 £ 0.1 8 x 10'2 18

L'irradiation du premier échantillon a été menée jusqu'd une fluence finale de 8 x 10'2

ions cm ™2

correspondant a une dose déposée de |'ordre de 19 eV molécule™

! Des spectres

infrarouges ont été pris a différentes fluences intermédiaires afin de caractériser I'évolution

chimique de la glace. Les spectres ainsi obtenus sont présentés aux figures 6.1.1 et 6.1.2.

La figure 6.1.1 montre que la structure générale de |'échantillon évolue comme lors des

précédentes expériences. Cela se confirme en comparant les spectres dans la région entre 3600
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6 Premiéres irradiations avec IGLIAS

0,50+

0,40!
0,35:

0,304

0,20-

Absorbance

Nombre d’onde (cm™)

Figure 6.1.1 : Spectres infrarouges de la fenétre W, pris aux fluences (doses) suivantes : 0 (0),
5x 10" (<1), 1x 10" (<1), 2x10" (<1), 5x 10' (1), 1x10"% (2), 2x10'? (5), 3x 10'? (7), 5x 10'?
(12), 6x 10'? (14), 7x10'% (16) et 8x10'% ions cm™2 (18 eV molécule ). Le spectre le plus en haut
est celui de I'échantillon [b] obtenu avec CASIMIR.

et 2600 cm~!, la structure émergeant a cet endroit ne différe pas notablement des expériences
précédemment conduites dans CASIMIR. Ce n'est pas le cas lorsque I'on regarde la région
ol s'identifie le HCN. Alors que des molécules de CO (2140 cm™') et des radicaux OCN™
(2170 cm™!) étaient abondamment produits, I'irradiation avec IGLIAS ne conduit a aucune
formation de ce dernier et a des traces de CO. Le dernier spectre montre que le monoxyde

2 soit prés de 15 fois moins

de carbone a une densité de colonne de 6.4x10'* molécules cm™
que pour I'échantillon [b], produit avec CASIMIR, a la méme dose. Il s’agit d'une preuve de
la réduction drastique de contamination en eau des échantillons pendant le dépét et au cours
de l'irradiation. Une seconde différence est dans I'aspect de I'absorption relative au HCN et
au radical CN™, respectivement a 2100 et 2090 cm~!. La bande du HCN est plus intense que
lors des précédentes expériences et sa densité de colonne est doublée par rapport a celle de
I'échantillon [b] a la méme dose. Le processus menant a la formation du HCN est plus efficace
lorsqu’il n'y a pas de compétition avec la production de molécules oxygénées. Cette efficacité
n'est en revanche pas modifiée dans le processus radiolysant les molécules de méthane, les deux
dispositifs montrant une diminution d'environ 90% du méthane a dose équivalente.

L'absence d'eau dans les échantillons ne modifie pas I'action radiochimique des ions lourds
sur le méthane mais elle contribue a une augmentation du rendement de production de la
molécule de HCN. Ses probables précurseurs n'ont pas I'opportunité de former des molécules
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6.1 Fractionnement isotopique durant l'irradiation d'une glace Ny-CH,

0,18+

OCN-  CO HCN/CN-

Absorbance
Absorbance

3600 3400 3200 3000 2800 2200 2100 2000

Nombre d’onde (cm™?) Nombre d’onde (cm™)

Figure 6.1.2 : Spectres infrarouges centrés autour de 3000 cm™' montrant la destruction du méthane
et montrant la formation de molécule de HCN autour de 2100 cm™'. Les fluences des spectres sont
celles de la figure 6.1.1.

comportant de I'oxygene.

6.1.2 Obtention des résidus

Une fois les trois irradiations terminées, le dispositif chauffant placé sur la téte froide et
piloté par le Lakeshore d'IGLIAS permet de controler la remontée en température des échan-
tillons. Comme avec CASIMIR, cette étape vise a sublimer doucement les espéces volatiles
et a former un résidu stable a température ambiante afin de le récupérer pour des analyses
ultérieures. La chambre bénéficiant d'un vide permettant de travailler a froid avec une conta-
mination en eau négligeable, il a été décidé de réchauffer les échantillons de 9 K a 210 K avec
une rampe de 0.1 K min~! puis de 0.2 K min~! pour atteindre 300 K. Durant la remontée,
des spectres infrarouges de la fenétre W, ont été enregistrés. Le nouveau logiciel de contrdle
du spectrometre infrarouge permettant d’enregistrer de maniére automatique des spectres en
réglant une fréquence temporelle d’enregistrement, ces derniers ont été sauvés toutes les 10
minutes pendant toute la durée de la rampe. Ce chauffage a donc été suivi en direct de 8 K
a 300 K pour un total de 240 spectres infrarouges. L'analyse fine de ces spectres permettra
de mieux comprendre la formation du résidu. En raison de leur nombre, I'affichage complet de
ces spectres n'est pas envisageable mais certains d'entre eux sont présentés afin d'illustrer les
comportements décrits ci-apres. Voici une description qualitative de |'évolution des spectres en
fonction de la température :

— 9 K -29 K : Diminution des bandes liées au méthane montrant une disparition progres-
sive de cette molécule.
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— 39 K - 53 K : Les bandes du méthane ne sont plus significativement présentes. Leurs

structures continuent néanmoins a évoluer, témoignant d'un processus sous-jacent plus
complexe qu’une simple sublimation. Il se pourrait que les bandes restantes soient dues
a des contributions de méthane piégé dans le résidu en formation et qui diffuseront
par la suite. Aux alentours de 39 K, la bande attribuée au radical CN~ & 2090 cm~!
commence également a diminuer probablement par recombinaison, sans que celle du
HCN a 2100 cm™! ne soit modifiée.

54 K - 120 K : La structure allant de 3600 3 1600 cm~* évolue fortement : elle absorbe
la bande présente a 3400 cm~!, tandis que la bande a 3142 ~! augmente. Dans la
région du HCN, la bande relative au CN™ a été diminuée de moitié, tandis que celle du
HCN augmente fortement (figure 6.1.3).

121 K - 134 K : La bande a 3142 cm~! diminue pour se retrouver noyée dans le large
signal allant de 3600 & 1600 cm~!. La bande du CN™~ est encore diminuée d'un facteur
deux. Celle du HCN diminue brusquement d'un facteur 10 alors qu’elle n'avait pas subi
de modification jusqu'a présent. A 133 K, la bande présente depuis la fin de I'irradiation
3 1460 cm ™! commence a se dédoubler avec une seconde absorption a 1440 cm™* (figure
6.1.4).

135 K - 154 K : La structure allant de 3600 a 1600 cm~! ne se complexifie pas mais

12 complétement disparu

perd un facteur deux en intensité. L'absorption a 2100 cm™
et il en va de méme pour la bande a 1460 cm™" (figure 6.1.5).

155 K - 170 K : La structure allant de 3600 a 1600 cm~! continue 3 étre réduite,
perdant cette fois un facteur 15. L'absorption a 1440 cm™! disparait également.

171 K - 300 K : Le spectre a 171 K et celui a 300 K sont tres semblables surtout
dans la zone allant de 3600 a 1600 cm~! et dans celle allant de 1660 a 1550 cm™!.
En revanche, entre 2300 et 2000 cm™! les spectres évoluent fortement. Cette région
comporte, a 171 K, 4 absorptions a 2212, 2142, 2102 et 2034 cm~!. Toutes sauf
celle 3 2142 cm~! disparaissent au cours de la remontée. La température exacte n'est
cependant pas connue pour |'instant pour des raisons instrumentales, elle est néanmoins

supérieure a 266 K (figure 6.1.6).
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Figure 6.1.3 : Superposition de spectres a différentes températures montrant I'augmentation de la
bande liée au HCN (2100 cm™!) en paralléle & la diminution de celle du CN~ (2090 cm™1).
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Figure 6.1.4 : Superposition de spectres a différentes températures montrant la diminution de la
bande liée au HCN.
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Figure 6.1.5 : Superposition de spectres a différentes températures montrant I'évolution de la
structure entre 1500 et 1400 cm™'. Elle n'est pour le moment pas encore clairement comprise et

expliquée.
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Figure 6.1.
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6 : Superposition de spectres a différentes températures montrant I'évolution de la

structure responsable de la bande associée aux nitriles et isonitriles des résidus.
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Fenétre 1, Csl Fenétre 2, SiO, Fenétre 3, Csl

Figure 6.1.7 : Photographies des différents résidus obtenus au cours de I'expérience.

Lorsque la température atteint 300 K, apres thermalisation puis la prise d'un spectre -
figure 6.1.8 -, les résidus sont extraits de la chambre et stockés dans des containers individuels
sous vide avant de partir pour le CSNSM (figure 6.1.7).

Les spectres de ces derniers ne présentent pas |'absorption caractéristique des liaisons C=0
autour de 1720 cm™!, ce qui est cohérent avec I'absence de pollution en eau des échantillons. Les
bandes en dessous de 2500 cm~! sont concordantes avec les résultats obtenus avec CASIMIR,
toutefois la bande des liaisons N-H semble légerement plus complexe. Elle présente de maniere
marquée deux bandes a 2972 et 2940 cm~! qui étaient présentes mais moins intenses sur les
précédents résidus. Cependant la différence la plus importante est dans la partie supérieure de
la structure, les deux résidus possedent deux absorptions bien distinctes dans cette zone. Cette
sous-structure était présente dans I'échantillon [b] mais elle était masquée par la bande liée aux
liaisons O-H relatives a la contamination en eau de |'échantillon. Toutefois, il est important de
remarquer que les deux résidus obtenus dans les mémes conditions expérimentales sont tout
a fait similaires entre eux. Cela montre que I'absence ou la présence d'eau en petite quantité
n'impacte pas outre-mesure la formation du résidu de type "polymere de HCN", réduisant ainsi
les contraintes sur la composition de la surface glacée des potentiels corps parents.
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Figure 6.1.8 : Spectres infrarouges des résidus des fenétres 1 (rouge), 2 (vert) et de celui provenant

de I'échantillon [b] (bleu).
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6.2 Irradiation de glaces marquées : mélange Ny-CH,-CD,

6.1.3 Analyse ex situ des résidus par NanoSIMS

L'objectif de cette premiere expérience était de d'étudier dans quelle mesure les ions lourds
pouvait ou non affecter |'enrichissement isotopique des résidus. Afin de pouvoir trancher, un
résidu a été analysé au NanoSIMS dont la description succincte se trouve dans le chapitre 3.
L'échantillon est sorti de son container et une partie est recouverte d'une trés fine couche d’or
- une vingtaine de nm - afin d'évacuer convenablement les charges apportées par le faisceau
d'ions primaires lors des mesures. Il est ensuite placé sur un support disposé a l'intérieur de
la chambre d'analyse de I'appareil, préparation montrée en figure 6.1.9. Les réglages de I'ins-
trument permettent de séparer les éléments et leurs isotopes [70]. L'analyse par spectrométrie
de masse du rapport de production des couples de molécules CoD~/ CoH™ et CI°N~ /CI4N~
permettra d’estimer les rapports D/H et >N /1N des résidus pour conclure quant au réle des
ions dans le fractionnement isotopique des résidus. Les échantillons sont stockés sous ultra-vide
et ces analyses sont en cours.

Résidu de la fenétre 1 (ZnSe — juin 2017) 3 el

Figure 6.1.9 : Photographie de deux navettes préparées pour I'analyse au NanoSIMS. Le premier
est monté avec un résidu obtenu sur une fenétre en Csl obtenu en octobre 2016 avec une glace d'azote
et de méthane a 10%. Le second I'est avec un résidu sur une fenétre en ZnSe obtenu en juin 2017
avec une glace d'azote et de méthane a 10% ainsi que de méthane marqué isotopiquement.

6.2 Irradiation de glaces marquées : mélange N,-CH,-CD,

La seconde expérience en ligne avec le dispositif IGLIAS a eu lieu en juin 2017. Elle a
consisté a irradier différentes glaces contenant du méthane marqué isotopiquement. Nous avons
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6 Premiéres irradiations avec IGLIAS

utilisé deux bouteilles de gaz, la premiere étant celle des précédentes expériences comprenant
un mélange de 90% d'azote et de 10% de méthane. La seconde est une bouteille de méthane
lourd CD4 (pureté 99%). Trois fenétres de ZnSe - Wy, W, et W3 - ont été montées sur les
porte-échantillons de la téte froide d'IGLIAS. Les dépdts en "sandwich" réalisés sur chacune
des fenétres sont présentés sur la figure 6.2.2. Les ions utilisés pour l'irradiation proviennent
d'un faisceau de 12?Xe!3* 3 88 MeV dont les paramétres sont sensiblement les mémes que ceux
de la table 6.1.1. Les expériences ayant eu lieu tres peu de temps avant la finalisation de ce
manuscrit, seule une description de I'évolution chimique de la glace condensée sur la fenétre
W, sera présentée ici.

W, et W, W, N,-CH,
~16 pm
cD,

~0,1pm i

1 .004um

129%e13+ 3 88 MeV + chauffage

Enrichissement
isotopique des ou ou
résidus

Pas d’enrichissement  Enrichissement local Enrichissement global

Figure 6.2.1 : Schéma des deux types de dépét réalisés et de I'objectif de I'expérience. Un "sand-
wich" a été condensé sur les fenétres Wi et W3, tandis qu’une fine couche de méthane isotopique
recouverte par une épaisse couche du mélange non marqué a été condensée sur la fenétre Ws. Le but
de I'expérience est d’irradier puis de chauffer ces différents échantillons pour obtenir des résidus. Ces
derniers seront analysés par NanoSIMS afin de déterminer si, et comment, la matiére isotopique s'est
incorporée dans le résidu.

Les vibrations du méthane lourd sont décalées par rapport a celle du méthane a cause des
différences de masse réduite de ces deux molécules, comme cela est visible sur la figure 6.2.2.
La correspondance entre les absorptions du CH,4 et du CDy est présentée dans la table 6.2.1.
Le dépot de couche de CD, est recouvert par une seconde couche du mélange d'azote et de
méthane afin de la protéger des effets de pulvérisation, tout en préservant la présence conjointe
de molécules riches en carbone et azote pour la formation du résidu.

Les trois fenétres ont été exposées a la méme fluence et donc a la méme dose (table 6.2.2).
Cette derniére a été choisie car elle est atteinte relativement rapidement et les précédentes
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cp, cp,

Absorbance

o INNTERN IS R I

so00 4000 30 200 4000

Nombre d’onde (cm™)

Figure 6.2.2 : En vert : spectre infrarouge de la premiére couche d’azote et de méthane déposée
sur la fenétre Wy. En rouge : spectre infrarouge apreés I'ajout d'une fine couche de méthane lourd. Les
bandes d’absorptions indiquées par une fléche correspondent aux absorptions des molécules de CDy.

Table 6.2.1 : Correspondance des deux absortions les plus intenses entre le méthane marqué ou

non :

Vibration du méthane (cm™!) Vibration du méthane lourd (cm™1)
Elongation C-H : 3010 Elongation C-D : 2252
Déformation C-H : 1305 Déformation C-D : 990

expériences ont montré qu'elle était suffisante pour produire un résidu de bonne qualité. L'irra-
diation est toujours suivie par spectroscopie infrarouge et les spectres enregistrés sont présentés
sur la figure 6.2.3.

Les spectres sont plus complexes que les précédents obtenus par irradiation d’'une glace non
marquée car des especes deutérées sont formées, augmentant ainsi le nombre d'absorptions. Les
spectres n'ont pas pu étre analysés pour I'instant, mais il est néanmoins possible de constater
que |'évolution du spectre dans sa globalité est similaire aux expériences passées. En particulier,
le phénomene du plateau semble de nouveau se reproduire, les deux spectres correspondants aux
fluences élevées ne présentant pas d'évolution spectrale significative. Bien que les deux glaces
ne different que par leur structure, un résultat - qui mériterait une analyse plus approfondie - est
que le spectre a la dose finale des fenétres W, /W3 et W, présente quelques légéres différences.

1

Bien qu'ils soient dans leur ensemble similaires, des absorptions a 2551, 2401 et 1888 cm™" ne
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Table 6.2.2 : Résumé des trois irradiations :

Fenétre Résumé Epaisseur (um) Fluence (ions cm™2) Dose (eV molécule™)
W1 NQ-CH4 / CD4 / NQ-CH4 ~ 8 / 0.1 / 3 1 x 1013 22
W2 CD4/N2-CH4 ~ 0.04 / 16 1 x 1013 22
W3 NQ—CH4 / CD4 / NQ—CH4 ~ 8 / 0.1 / 38 1 x ].013 22

1,3-5
1,6-5
1,4-5
1,2-i
g |
2
<

Nombre d’onde (cm™)

Figure 6.2.3 : Spectres infrarouges de la fenétre W, pris aux fluences (doses) suivantes : 0 (0),
8x 100 (<1), 5x 10 (1), 1x10'? (2), 2x10'? (5), 4x10'? (9), 6x 10'? (14), 8x 10 (19) et 1x 10*3
ions cm™2 (23 eV molécule™!).

sont visibles que sur les fenétres W, et W3 (figure 6.2.4). Il est certain que ces trois absorptions
sont dues a des molécules deutérées car elles n'apparaissent pas dans les spectres obtenus lors
de la premiéere expérience. Dés lors, il se pourrait que les ions n'arrivent pas avec suffisamment
d'énergie dans la couche de CD, - dans le cas de W, - puis qu'ils en perdent une grande partie
dans la couche de 16 um d’azote et de méthane. L'énergie des ions lorsqu'ils arrivent dans cette
couche est d’environ 18 MeV pour un pouvoir d'arrét de 3900 keV um~!. Ceci montre que la
dose déposée dans la couche de CDy est inférieure a celle déposée dans le mélange No-CHy. Les
ions ne peuvent donc pas avoir une action radiochimique suffisamment efficace pour conduire a
la formation d'espece comportant un ou plusieurs atomes de deutérium. L'intensité de la bande
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relative au CDy, indiquée sur la figure 6.2.4 montre que l'irradiation sur la fenétre W5 n'a pas
radiolysé la méme fraction de cette molécule, ce qui étaye I'hypothése précédente.

0,304
0,28
0,26

l],24-E CD4
0,22

0,204 v

=0 ﬂ

0,12,
0,10
0,08
0,06
0,04
0,02:
0,00}

Absorbance

2400 2200 2000

Nombre d’onde (cm™)

Figure 6.2.4 : En rouge : spectre d’'une glace d’azote et de méthane lors de la premiére expérience
conduite avec IGLIAS 3 une dose de 18 eV molécule™'. En vert : spectre a la dose finale de I'échantillon
Ws. En violet : spectre a la dose finale de I'échantillon sur W5. En orange : spectre a la dose finale de
I"échantillon sur Wy. Les fléches indiquent les trois bandes n'apparaissant qu'avec l'irradiation sur les
fenétres avec un dépét "sandwich". Le triangle pointe sur une des bandes du CDy, dont la structure
est différente pour I'échantillon porté par W.

Une fois les trois irradiations terminées, les échantillons sont chauffés doucement jusqu'a
300 K avec une rampe a 0.1 K min~! de 9 3 148 K, puis une rampe 3 0.2 K min~! jusqu'a la
température finale. Le recuit a été suivi sur la fenétre W3 avec des spectres enregistrés a tous
les degrés. Un probléme de connexion entre le spectrométre et |'ordinateur a toutefois empéché
la prise de spectres a partir de 180 K.

A 300 K, les spectres des résidus sont pris puis extraits de la chambre, conditionnés sous
vide et expédiés a I'lAS et au CSNSM. lIs seront analysés ultérieurement au NanoSIMS afin
d'établir I'éventuelle incorporation d'atomes de deutérium dans la matiere organique formée
pendant I'irradiation (figure 6.1.8).

Les spectres infrarouges de deux résidus sont visibles sur la figure 6.2.5. Ces spectres, issus
de résidus obtenus dans les mémes conditions expérimentales, sont similaires. lls ressemblent
également aux spectres des résidus obtenus précédemment avec IGLIAS ou avec CASIMIR. Les
différences avec les résidus précédents peuvent s'expliquer par la présence de liaisons impliquant
des atomes de deutérium, ce que les analyses au NanoSIMS devraient confirmer.
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Figure 6.2.5 : Superposition des spectres infrarouges des résidus obtenus sur les fenétres W, et
W3 au cours de cette expérience. Le spectre du résidu de la fenétre W de la premiére expérience est

également affiché sous le nom W'y.
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Conclusion

7.1 Origine de la matiére organique des UCAMMs

La mise au point d'un programme de collecte de poussieres extraterrestre dans les neiges du
Pdle Sud a permis de découvrir deux nouvelles familles de micrométéorites non fondues : celles
a grains fins poreux et les ultracarbonées. La composition de ces derniéres est exceptionnelle et
laisse penser a une probable origine cométaire. En particulier, la présence d'une matiere orga-
nique tres abondante, riche en azote et appauvrie en oxygéne par rapport a la matiére organique
insoluble généralement observée dans les météorites carbonées, souléve des interrogations quant
a son origine. L'obtention d'une telle matiére organique requiert l'interaction entre un rayon-
nement énergétique et un précurseur carboné et azoté. Des scénarios de formation expliquant
I'origine de cette matiére ont été proposés, dont le plus prometteur consistait en I'exposition,
dans le systeme solaire externe, de corps parents glacés au rayonnement cosmique galactique.
Des expériences en laboratoire visant a reproduire la surface d'un objet orbitant dans le nuage
de Oort qui serait exposé a l'action radiochimique d'un tel rayonnement ont été menées.

Les résultats, qui ont été présentés dans la premiére partie de ce manuscrit, ont mis en
évidence que l'irradiation par des ions de glaces représentatives de la surface d'objets transnep-
tuniens conduisait a la formation dans la glace initiale de nombreuses molécules filles comme
HCN ou espéces radicalaires comme CN™. Les temps caractéristiques d’irradiation correspon-
dant aux expériences réalisées sont de I'ordre de la centaine de millions d'années, a une distance
héliocentrique ou les petits corps glacés sont exposés au rayonnement cosmique galactique.

Un chauffage lent jusqu'a 300 K a servi a simuler I'augmentation de la température a la
surface d'un corps glacé lorsqu'il se rapproche du Soleil dans le systeme solaire interne. Cette
étape modifie en profondeur les échantillons en favorisant la mobilité des produits d'irradiation
dans la glace. Les especes les plus volatiles se subliment progressivement, tandis qu'une matiere
réfractaire plus complexe - un matériau présentant des similarités avec la famille des polymeres
de HCN - se forme tout au long de la remontée en température.

Un second chauffage a 600 K reproduit un chauffage modéré lors de |'entrée atmosphérique
des poussieres et le spectre infrarouge de I'échantillon apres cette ultime manipulation présente
de nombreuses similarités avec celui de micrométéorites ultracarbonées. L'ensemble de ces
résultats nous amene a conclure que ce résidu de type "polymere de HCN" serait un précurseur
potentiel de la matiére organique contenue dans les UCAMMs.

La mise au point d'un nouveau dispositif pour effectuer des irradiations en ligne de glaces
d'intérét astrophysique a permis de réaliser des expériences dans des conditions d'ultra-vide.
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7 Conclusion

Elles ont mis en évidence que la production des résidus était plus efficace en |'absence de glace
d’'eau mais qu'elle ne donnait pas lieu, a température ambiante, a un résidu significativement
différent dans sa structure principale, mais sans incorporation d'oxygene dans le réseau macro-
moléculaire. L'absence de production de molécules ou de radicaux oxygénées pouvant entrer
en compétition avec la formation d'un résidu constitué de carbone et d'azote explique cette
efficacité. La reproductibilité globale des expériences précédemment conduites a pu étre véri-
fiée et ouvre de nouvelles opportunités dans la compréhension de |'origine des micrométéorites
ultracarbonées.

7.2 Perspectives

Les mesures des différents rapports isotopiques effectuées au NanoSIMS sont en cours.
Les expériences visent a éclaircir le role des ions ou de la composition de la surface glacée
concernant |'origine des enrichissements en matiére isotopique mesurés dans les UCAMMs. |
est toutefois possible de conjecturer que I'irradiation par des ions lourds de glaces non marquées
ne devraient pas entrainer de fractionnement isotopique important aux doses considérées, ni
en deutérium, ni en azote 15. Les ions du GCR possédent des rapports '°N/!“N relativement
élevés. Il n'est cependant pas réaliste de considérer que leur fractionnement isotopique puisse
étre a l'origine, par implantation, des enrichissements observés dans la matiere extraterrestre.
En effet, le GCR est riche en azote 15 mais |'implantation de ces atomes dans les manteaux
glacés ne pourrait expliquer, par leur abondance, les enrichissements mesurés sur les UCAMMs.
Le nombre maximum de noyaux implantés dans les objets du systeme solaire externe reste
négligeable par rapport aux atomes d'azote 14 présent dans la matiere organique.

Les mesures qui seront menées sur résidus obtenus apres l'irradiation d'un "sandwich"
d’'azote-méthane et méthane marqué en deutérium permettront, quant a elles, d'apporter des
contraintes expérimentales de la distribution d'enrichissement isotopiques dans les corps parents
des UCAMMs. La question est ici de savoir si I'incorporation est homogene sur |'ensemble du
résidu ou, au contraire, si elle se traduit par des "points chauds" enrichis en matiére deutérée ou
des "points froids" pauvres. Les UCAMMs ont en effet la particularité de présenter une phase
globalement riche en deutérium avec un enrichissement 6 H moyen de 2400 %y, mais avec
parfois des inhomogénéités avec des points chauds et froids. La compréhension des mécanismes
formant la matiere enrichie permettra de contraindre et de quantifier plus encore le scénario de
formation des corps parents des UCAMMs.
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7.3 IGLIAS, un dispositif ouvert a la communauté
scientifique

La partie du CIMAP installée sur le campus scientifique du GANIL est un laboratoire
d'accueil pour les expérimentateurs utilisant les faisceaux du GANIL. A ce titre, le dispositif
IGLIAS a vocation a étre mis a la disponibilité de toutes personnes ayant besoin d’'étudier les
effets de I'irradiation sur des échantillons sous ultra-vide et ayant une proposition d'expériences
acceptée par le comité IPAC (GANIL Interdisciplinary Program Advisory Committee). Un grand
nombre d’expériences diverses peuvent étre réalisées avec IGLIAS d’autant plus que de nouveaux
appareils vont venir élargir les techniques d'analyses de glaces.

Le dispositif a été utilisé pour les premiéres expériences d'accueil a la suite des irradiations
de glaces isotopiques. L'expérience retenue était d'étudier la réponse chimique d'une surface
carbonée - polystyrene ou adénine - aux rayonnements. L'ultra-vide permet de réaliser une
premiere étude a basse température sans contamination en eau. Nous avons ensuite déposé a
la surface de ces échantillons une fine couche de glace d'eau. L'objectif était de savoir quel
role pouvait jouer l'interface carbone-eau dans la production de molécules CO5 ou CO et il
semblerait que ce processus de formation par irradiation d'une interface eau/carbone ne soit
pas efficace pour produire ces molécules (figure 7.3.1).

Le dispositif sera également amélioré en installant avant la fin de I'année un spectrométre
de masse quadrupolaire pour des mesures de TPD (Temperature Programmed Desorption).
L'analyse des molécules volatiles sublimées pendant les phases de chauffage sera alors possible
et viendra compléter I'analyse par spectroscopie infrarouge et visible-ultraviolette.

Enfin, IGLIAS dispose d'un spectrométre fonctionnant dans le visible et |'ultraviolet. Ces
gammes d'énergies sont utiles pour analyser des molécules absorbant dans ce domaine comme
I'0zone ou les molécules soufrées. Il pourra ainsi étre mis a contribution pour |'étude de systemes
joviens par exemple.

Ces capacités ne sont pas limitées a I'astrochimie, IGLIAS pourra également étre utilisé par
des équipes étudiant le comportement de semi-conducteurs ou de polyméres a basse tempéra-
ture sous irradiation.
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Figure 7.3.1 : Spectres infrarouge d’'un film de polystyréne avant puis aprés avoir été recouvert
d’une fine couche de glace d’eau. L’'encart est centré sur la bande d’absorption du COy et montre
que sa production n'est pas significative au cours de I'irradiation menée avec des ions de xénon de 88
MeV.
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Précisions sur l'interaction
ions-matiere

La facon dont un ion chargé va céder son énergie en traversant un matériau a été brievement
décrite au chapitre 3. Deux processus mettant en jeu des interactions différentes sont a I'ceuvre :
le pouvoir d'arrét nucléaire et le pouvoir d'arrét électronique. Le premier est dominant pour
des ions de basse énergie, tandis que le second I'est pour des ions de plus haute énergie. Cette
annexe détaille de maniére plus précise ces deux contributions.

A.1 Collisions élastiques et pouvoir d’arrét nucléaire

M,
Z
A%

Eincidente - Etransmise

aaaa

Cible ‘

Cible

M,
Z,

Vv,
E

transmise

Figure A.1.1 : Schéma représentant une collision élastique entre un ion de masse My, de numéro
atomique Z1, de vitesse V1, d'énergie cinétique E;;ciqent €t de paramétre d'impact p et un atome-cible
de masse My, de numéro atomique Zy au repos dans le référentiel du laboratoire. Aprés l'interaction,
I'atome-cible est dévié d'un angle 1 avec une énergie cinétique Eyrqnsmise- L'ion est dévié d’un angle

¢ avec une énergie cinétique diminuée de Eiransmise-

Lors d'une collision élastique, I'ion d'un faisceau incident va interagir avec un atome de la
cible. Ce processus peut étre décrit par un potentiel d'interaction U(R) dépendant de la distance
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A Précisions sur l'interaction ions-matiére

R entre les deux noyaux. L'ion va alors transmettre une partie de son impulsion a cet atome,
provoquant ainsi son déplacement et déviant le projectile. Cette énergie transmise s'exprime de
la maniere suivante, avec les notations de la figure A.1.1 :

AM; M,

Et’ransmise = T(E7 gb(p)) = m

sin2(§)Emdent (A.1.1)
La perte en énergie en fonction de |'épaisseur de matiere traversée s'exprime a partir du

1

potentiel d'interaction éventuellement écranté U(R). Firsov' en se basant sur le modeéle de

Thomas-Fermi en a donné I'expression suivante :

216226
=—0
R

Ou Zie et Zye sont les charges des noyaux considérés, ®(R) la fonction de Fermi représentant

U(R) (R/a) (A.1.2)

le role du nuage électronique qui va limiter la force de répulsion coulombienne entre le projectile
et le noyau de I'atome-cible. Enfin, a est le rayon d'écrantage valant? :

0.8853ay

T T, (A.1.3)
(Zf +23)3
La perte d'énergie par unité de longueur est donnée par :
dE. _ <T(E,¢(p)) >
— (=), = A.l4
() NE) (A.1.4)

Ou < T(E,f0(p)) > est I'énergie moyenne transmise par collision et A(E) le libre parcours
moyen de |'ion dans la cible. Ce dernier terme est égal a N%f ou N est la densité de noyau dans
la cible et o la section efficace de I'interaction. On a donc :

dE

_ (4B 2mpdp
dx

)o = No < T(E, $(p)) >= No /0 " TE, 6(p) (A.15)

o

La résolution numérique de cette intégrale passe par I'utilisation du parameétre sans dimension

CZMQ

€= E A.1.6
Z1Z262(M1 + MQ) ( )
Il en découle alors I'expression analytique du pouvoir d'arrét nucléaire suivante :
dF 47TGNM12122€2 Ine
— (=) = . (A.1.7)
dz M, + M,y 2¢(1 — €9)

OuU c est une constante valant approximativement —%. Cette expression modélise fidelement
les résultats expérimentaux pour des ions de basse énergie, typiquement de 'ordre du keV
par nucléons. Lorsque ces derniers sont plus énergétiques - si € > 0,3 - le pouvoir d'arrét
électronique n'est plus négligeable [178].

1. Firsov, O.B., Journal of Experimental and Theoretical Physics, vol : 5, 1957.
2. ap étant le rayon de Bohr de I'atome d'hydrogene et valant environ 52,9 pm.
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A.2 Collisions inélastiques et pouvoir d’arrét électronique

A.2 Collisions inélastiques et pouvoir d’arrét électronique

Contrairement aux cas des ions de basse énergie, la trajectoire d'un ion incident de haute
énergie n'est pas fortement déviée lorsque qu'il pénétre dans une cible. L'interaction dominante
aura lieu avec les nuages électroniques des atomes présents dans le matériau irradié. Il existe
trois domaines distincts pour ces dépdts inélastiques dépendants de la vitesse de I'ion par
rapport a la vitesse moyenne des électrons dans le modele de Thomas-Fermi V_p = Zlgvo ou
v est la vitesse de Bohr3.

— le régime des hautes vitesses V| >> Vr_p

— le régime des vitesses intermédiaires V) ~ Vp_p

— le régime des basses vitesses V| << Vp_p

A.2.1 Régime des hautes vitesses

Dans ce régime de vitesse (régime perturbatif), 'ion incident est complétement épluché,
c'est-a-dire qu'il a perdu I'ensemble de son cortege électronique. Il peut donc étre traité comme
une charge ponctuelle valant Zje. L'interaction suit un potentiel purement coulombien et, en
prenant en compte les excitations électroniques, la perte d'énergie s'exprime dans ce cas de la
maniére suivante [179] :

dE A Z%et 2m, V2
_ (a)e = 7me‘/12 NZ5In 7

(A.2.1)

Ou m, est la masse de I'électron et | le potentiel moyen d'ionisation de la cible. Le pouvoir
d’'arrét est donc proportionnel au numéro atomique des atomes de la cible et inversement
proportionnel a I'énergie de |'ion incident.

A.2.2 Régime des vitesses intermédiaires

Dans ce premier régime, |'ion va pouvoir capturer des électrons aux atomes de la cible,
menant ainsi une compétition avec le processus d'ionisation. En effet, il progresse dans le
matériau avec une vitesse dans le méme ordre de grandeur que la vitesse des électrons de la
cible. Sa charge va alors diminuer, tandis que le pouvoir d'arrét associé ne va plus suivre une loi
en 1/E mais en V'E aprés qu'il soit passé par un maximum. Il n’existe pas d'expression simple
du pouvoir d'arrét électronique dans ce domaine de vitesse en raison de cette compétition entre
capture électronique et ionisation.

3. Vitesse orbitale de I'électron 1s de I'hydrogeéne, valant ca =~ 2.2 x 10°m s™!. Avec c la vitesse de |a
lumiere et « la constante de structure fine.
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A Précisions sur l'interaction ions-matiére

A.2.3 Régime des basses vitesses

Lorsque I'ion est suffisamment ralenti, il entre alors dans le régime des basses vitesses. Son
cortege électronique est presque plein, les nuages de l'ion incident et ceux des atomes de la
cible se recouvrent jusqu'a former des quasi-molécules. Le pouvoir d'arrét serait proportionnel a
I'énergie dans ce régime. Les formulations disponibles a ces vitesses décrivent une évolution du
pouvoir d'arrét proportionnel a la vitesse de I'ion incident. Une d’entre elle propose |'équation

suivante [180] :

dE 1
—(=2)e =8N Z{me*ag 21 Zy—5——5—— (A.2.2)

d (Z§ + 73

A.3 Validité des calculs donnés par le logiciel SRIM

Les différents calculs de pouvoirs d'arrét ou de parcours projetés utilisés au cours des
diverses expériences menées pendant cette these ont été effectués par le logiciel de physique
nucléaire SRIM. Ce dernier fait partie d'une offre relativement large pour réaliser ce genre de
calculs avec une grande gamme d'ions, d'énergies et de cibles possibles. Comme le montre la
figure A.3.1, le logiciel reproduit plutét fidelement les mesures expérimentales. D'importants
écarts - jusqu'a 30% - entre les calculs théoriques et les données issues d'expériences demeurent
pour certains ions lourds. Néanmoins, plusieurs études comparatives des différents calculateurs
placent le logiciel SRIM dans les premiéres places pour les calculs de pouvoir d'arrét dans un
large éventail de cibles et d'énergies incidentes, justifiant ainsi son utilisation dans le cadre de
nos recherches [181-183].

100



A.3 Validité des calculs donnés par le logiciel SRIM
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Figure A.3.1 : Graphique extrait du site du logiciel SRIM présentant les écarts entre les calculs
des pouvoirs d’arrét et les expériences pour différents ions dans une cible de carbone. Ills peuvent étre
importants pour des projectiles lourds ayant une énergie de I'ordre de la dizaine de MeV nucléon™!.
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ABSTRACT

Context. Extraterrestrial materials, such as meteorites and interplanetary dust particles, provide constraints on the formation and
evolution of organic matter in the young solar system. Micrometeorites represent the dominant source of extraterrestrial matter at the
Earth’s surface, some of them originating from large heliocentric distances. Recent analyses of ultracarbonaceous micrometeorites
recovered from Antarctica (UCAMMSs) reveal an unusually nitrogen-rich organic matter. Such nitrogen-rich carbonaceous material
could be formed in a N,-rich environment, at very low temperature, triggered by energetic processes.

Aims. Several formation scenarios have been proposed for the formation of the N-rich organic matter observed in UCAMMs. We
experimentally evaluate the scenario involving high energy irradiation of icy bodies subsurface orbiting at large heliocentric distances.
Methods. The effect of Galactic cosmic ray (GCR) irradiation of ices containing N, and CH, was studied in the laboratory. The
N,-CH, (90:10 and 98:2) ice mixtures were irradiated at 14 K by 44 MeV Ni''* and 160 MeV Ar'>* swift heavy ion beams. The evo-
lution of the samples was monitored using in-situ Fourier transform infrared spectroscopy. The evolution of the initial ice molecules
and new species formed were followed as a function of projectile fluence. After irradiation, the target was annealed to room tem-
perature. The solid residue of the whole process left after ice sublimation was characterized in-situ by infrared spectroscopy, and the
elemental composition was measured ex-situ.

Results. The infrared bands that appear during irradiation allow us to identify molecules and radicals (HCN, CN~, NHj, ...). The
infrared spectra of the solid residues measured at room temperature show similarities with that of UCAMMSs. The results point
towards the efficient production of a poly-HCN-like residue from the irradiation of N,-CH, rich surfaces of icy bodies. The room

temperature residue provides a viable precursor for the N-rich organic matter found in UCAMMs.

Key words. astrochemistry — Oort Cloud — cosmic rays — meteorites, meteors, meteoroids — methods: laboratory: solid state

1. Introduction

Interplanetary dust particles (IDPs) and meteorites provide infor-
mation about primitive solar system matter and its chemical evo-
lution. Micrometeorites recovered in Antarctic snow (AMMs)
near the CONCORDIA station (Dupratetal. 2007) or near
Dome Fuji (Nakamura et al. 1999; Ebihara et al. 2013) provide
a unique source of pristine interplanetary dust particles. Among
the fraction of AMMs that underwent a minimal weathering at
atmospheric entry, a few percent are characterized by a very
large carbon content (Nakamura et al. 2005; Duprat et al. 2010).
The carbonaceous phase of these so-called ultracarbonaceous
Antarctic micrometeorites (UCAMMSs) is an organic matter that
exhibits extreme deuterium excesses (Duprat et al. 2010). These
particles are different from classical IDPs and AMMs and rep-
resent a new class of interplanetary material (Nakamura et al.
2005; Duprat et al. 2010; Dobrica et al. 2011, 2012; Yabuta et al.
2012; Engrand et al. 2015). Analysis by Raman and infrared

Article published by EDP Sciences

absorption spectroscopy of these UCAMMs revealed that they
contain nitrogen-rich organic matter with atomic N/C up to
~0.15 (Dartois et al. 2013; Dobrica et al. 2011).

An important issue is how organic matter of meteorites, in
general, and of UCAMMs, in particular, is formed. The first in-
frared spectroscopy studies of insoluble organic matter (IOM),
extracted from primitive carbonaceous chondrite meteorites sug-
gested that their chemical composition was similar to that ob-
served in interstellar medium (e.g. Ehrenfreund et al. 1991 and
onwards citations). However, these first studies were limited to
the 3.4 um spectral window. The extension to the full infrared
spectral domain, covered later on by space telescopes, showed
that the spectroscopic signatures of the meteorite organic ex-
tract is not fully similar to that of interstellar medium (ISM)
carbonaceous matter. In particular, studies in the atmosphere-
free mid-infrared region showed that many spectroscopic sig-
natures of the IOM in the 5 to 10 yum window are different
from that of hydrogenated carbon dust observed in the ISM
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(Kebukawa et al. 2011; Orthous-Daunay et al. 2013, lower spec-
trum in Fig. 1). The IOM structure in the Orgueil meteorite
and the labile fraction in CM chondrites (Kitajima et al. 2002;
Remusat et al. 2007, right structure Fig. 1; Derenne & Robert
2010) both possess a chemical network that is different from
that of ISM components. The IOM absorption features absent
in the spectra observed in diffuse ISM dust are mainly related
to the presence of oxygen heteroatoms in the organic network.
In the ISM dust, there is no evidence for the incorporation of
such oxygen or nitrogen heteroatoms. In contrast, the UCAMM
infrared spectra are characterized by absorption bands related
to nitrogen heteroatoms (Dartois et al. 2013). The evolution of
the carbonaceous phase from diffuse to dense medium is still
poorly constrained. It is possible that the ISM carbonaceous
matter contains early precursors that were subsequently modi-
fied at various stages during evolution from the dense molecular
cloud core to the protoplanetary disk and, eventually, later on
during the meteorite formation process. Laboratory experiments
allow the replication of space energetic environments to which
the ices are exposed and to produce residues after slow sublima-
tion of the ice. However, residues both obtained at room temper-
ature (e.g. Muifioz Caro et al. 2004; Nuevo et al. 2006) and ex-
posed directly to cosmic radiation in space (e.g. EURECA ex-
periment, Greenberg et al. 1995) do not match the residues of
the IOM from meteorites. Moreover, the macromolecular organ-
ics expected to be formed from ice mantles processed in the lab-
oratory under simulated dense cloud conditions are distinct from
that of IOM. Such laboratory residues may be considered a pos-
sible starting (or precursor) material, provided that the subse-
quent evolutionary pathways, such as thermal metamorphism or
strong post-formation irradiation, can lead to further evolution
(Mufioz Caro & Dartois 2013). Such an evolution may eventu-
ally produce the IOM found in carbonaceous chondrites mete-
orites, however, it is clearly different from the N-rich organic
matter with lower O content found in UCAMMSs and some IDPs.
The UCAMM organic matter may have formed early in the his-
tory of the solar system from the protosolar cloud dust grains.
Alternatively, this organic matter may have endured more recent
evolution on its parent body. Nevertheless, the mere formation
of an organic material with spectral characteristics close to that
observed in UCAMMs, i.e. in which up to several tens of per-
cent of N have been incorporated and with low amounts of oxy-
gen, requires the presence of a carbonaceous precursor and en-
ergetic processes in a N-dominated environment (Dartois et al.
2013; Ong et al. 1996; Hammer et al. 2000; Rodil et al. 2001;
Quirico et al. 2008; Gerakines et al. 2004; Moore et al. 2003;
Hudson et al. 2001). Such conditions are gathered at the sur-
face of some objects, which are orbiting at large heliocentric
distances, beyond the trans-Neptunian region, with Nj-rich icy
surfaces (Schaller & Brown 2007; Levi & Podolak 2011). The
energetic process can indeed be provided by irradiation with cos-
mic rays and/or visible-ultraviolet (VUV) photons (Cooper et al.
2003). Three different scenarios have been proposed to explain
the formation of UCAMMs in Dartois et al. (2013). We provide
hereafter a brief summary of these scenarios and implications;
see this article and the references therein for further details.
Thus UCAMMSs may be (1) a heritage from the protoplane-
tary disk; (2) a fragment from a large Kuiper belt object (KBO);
or (3) aresidue of irradiated ices formed on a comet-parent body
in the Oort cloud. However, the macromolecular residues formed
according to the first irradiation scenario should be different
in composition from that found in UCAMMs (Dartois et al.
2013). Indeed because of the presence of abundant water ice
in protoplanetary disk and dense interstellar environments, the
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matter recovered should present some features related to a
higher amount of incorporated oxygen atoms in the solid net-
work, whereas the organic matter of UCAMMs exhibits a low
O/C ratio. In the last two scenarios, the formation of nitrogen-
rich organic matter in the outermost regions of the solar sys-
tem can be explained, since nitrogen and methane rich ices are
condensed at the surface of icy bodies (Protopapa et al. 2016;
Grundy et al. 2016; Licandro et al. 2006; Lorenzi et al. 2015;
Cruikshank et al. 2015), and water ice is buried and protected
from the ambient radiation fields. These scenarios are favoured
to explain the formation of N-rich organic matter because of the
expected final organic matter composition and the volume of ir-
radiated material. However, experimental constraints on irradia-
tion times corresponding to these locations in the solar system
(e.g. Cooper et al. 2003) and on the volume of matter affected
are needed to better distinguish the most fitting scenario. The
third scenario permits the largest affected volume, combining a
region where icy bodies are exposed to higher energy cosmic
rays penetrating deeper in the subsurface, with potentially more
small icy bodies with a N,-CHy rich subsurface than in the sec-
ond scenario.

Several publications have reported experimental studies on
ion bombardment of interplanetary ice analogues with N
and CHy included in the mixture (e.g. Gerakines et al. 2004;
Moore et al. 2003; Hudson et al. 2001; Barrata et al. 2015).
These experiments were mainly performed at low ion energies,
less than a few MeV. Here, we report on the effect of swift heavy
ions corresponding to GCR (Galactic cosmic ray) irradiation of a
typical large KBO or Oort cloud icy body surface. We thus eval-
uate experimentally UCAMM formation scenarios proposed in
Dartois et al. (2013) and discuss the astrophysical implications
for the formation and evolution of the organic matter observed
in UCAMMs

2. Experiments and methods
2.1. Experiments

The irradiation experiments were performed at the heavy ion ac-
celerator Grand Accélérateur National d’Ions Lourds (GANIL;
Caen, France) with Ni!'* (44 MeV) at the IRRSUD beam line
and Ar'>* (160 MeV) at the SME beam line. The experimen-
tal procedures have been reported before (Pilling et al. 2010;
Seperuelo Duarte et al. 2009). The CASIMIR set-up (Chambre
d’ Analyse par Spectroscopie Infrarouge des Molécules IRadiées,
Fig. 1), which can be mounted on both of these beam lines, is
a high vacuum chamber (~1078 mbar) with a rotatory platform
holding an infrared (IR) transparent ZnSe substrate. This sub-
strate can be cooled down with a closed-cycle helium cryostat
to a temperature of about 14 K, allowing a controlled substrate
temperature from 14 K to 300 K. The irradiation beam lines are
equipped with a beam sweeping device, which provides a homo-
geneously irradiated surface. In the present experiments, we con-
densed a gaseous mixture of N, and CH, onto the ZnSe substrate
at 14 K. We used two N,-CH, mixtures, the first with a nominal
concentration of 1.99% of methane (98:2) and the second with
9.98% of methane (90:10). Both were acquired from Air Liqg-
uide and used as received (see Table 1). Such mixtures are rep-
resentative of the main composition for methane and nitrogen-
rich surfaces of the dwarf planet Pluto (Cruikshank et al. 2015;
Grundy et al. 2016) and are also relevant for some surfaces on
other dwarf planets (e.g. Eris, Makemake, see Licandro et al.
2006; Lorenzi et al. 2015). Thousands of smaller objects in the
Kuiper belt and Oort cloud regions should possess the same kind
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Fig. 1. Experimental CASIMIR set-up. The gas is injected and con-
densed on a ZnSe window. This window can be rotated to be exposed
to the ion beam or to the Fourier Transformed Infrared (FTIR) beam.

of surface composition, but their spectra are not yet accessible
owing to their magnitudes that are too low.

The substrate on the cold head can be rotated into three po-
sitions: to deposit the ice, to irradiate it, or to record IR spec-
tra at normal incidence in transmission. Spectra were recorded
in-situ with a FTIR spectrometer (Nicolet Magna 750) before
and during irradiation at different fluences, and at different tem-
perature steps during heating. The slow warming up was per-
formed from 14 K to 300 K with a ramp at ~0.2 K min~' for
T < 70 K (to allow a gentle non-processed N, and CHy subli-
mation) and with a 1-1.5 K min~! ramp for T > 70 K. When the
sample reached 300 K, a final IR spectrum was recorded. The
chamber was then opened to dismount the ZnSe window cov-
ered with the residue. The residue was kept under primary dry
vacuum for further ex-situ analysis. Electron microprobe mea-
surements (Cameca SX100) were performed at the Pierre and
Marie Curie University (Paris VI, CAMPARIS) at 10 kV to mea-
sure the atomic N/C ratio of the residues. One of the residues was
also post-annealed under primary vacuum up to 600 K to observe
the evolution of the organic matter composition, as monitored by
FTIR. The residue was placed under dynamic primary vacuum
in an evacuated quartz tube placed into an oven, and the temper-
ature increased to 600 K at 5 K min~'. The sample was main-
tained at 600 K during 30 min and then removed from the oven.
The sample was allowed to cool down under vacuum at room
temperature before any further measurement.

2.2. Ice samples

Figure 2 presents the spectra of four different deposited N-
CH, ices. Two of these (sample a and sample b) were prepared
with a (90:10) mixture with a thickness of 8.4 and 9.9 um, re-
spectively. The others (sample ¢ and sample d) were prepared
with a (98:2) mixture with a thickness of 10 and 20 um, re-
spectively. The thickness was determined using residual inter-
ference fringes measured on the IR spectra as summarized in
Table 1. The IR spectra of freshly deposited ice films (Fig. 2) re-
veal different absorption bands at 4550, 4310, 4210, 3010, 2820,
and 1305 cm™!, which can all be assigned to the CH4 molecule

09 H,0(N,)  CH, (v5)

o8 |

H,0 (v,) CH,4 (v,)

Sample d

Absorbance
o
iy

Sample ¢

Sample b J

Sample a

4500

4000 3500 3000 2500
Wavenumber [cm]

2000 1500

1000

Fig. 2. Infrared spectra of samples a to d. Samples a and b were de-
posited using a (90:10) N,-CH4 mixture, and samples ¢ and d using a
(98:2) mixture. Spectra were shifted for clarity. Small amounts of water
contamination are present in the spectra. The major bands are identified,
see text and Table 1 for details.

(Gerakines et al. 2005). Other bands observed at 3720, 3635, and
1600 cm™! correspond to small amounts of water residual pollu-
tion trapped into the N, matrix (Bentwood et al. 1980) whereas
N; is IR inactive. This water comes from a residual gas contam-
ination in the injection chamber.

The deposited ice column density can be calculated from

N = %j:/z T(v)dv 1

1

where N is the column density in molecules cm™2, 7(v) the fre-
quency dependent optical depth of the considered infrared band
and A the integrated band strength in cm molecule™!. The band
strengths we adopted for the different molecules can be found
in Escobar et al. (2014), Moore et al. (2003) and Gerakines et al.
(2005). The effective initial composition was obtained using the
methane band at 3010 cm™! and the water band at 1600 cm™! as
reference. The adopted band strength values are Acy, = 6x107!8
and Ap,o = 1.2 x 1077 cm molecule™, respectively. Table 1
summarizes the mixtures composition for the deposited ice films,
estimated sample thickness, and molecule column densities, tak-
ing the presence of H,O into account.

The two ice films with 10% of methane (samples a and b)
were irradiated with Ni''* at 44 MeV and the ice films with
2% of methane (samples ¢ and d) with Ar'>* at 160 MeV. The
beam parameters are given in Table 1. The samples were irradi-
ated until a total fluence of 1.0 x 10'3, 3 x 10'3, 3.4 x 10'2, and
2.2 x 10'3 jons cm~2, for samples a to d, respectively. The total
dose deposited in the ices (given in Table 1) was calculated using
the SRIM code (Ziegler et al. 2010), assuming an ice density of
0.94 g cm™3 (Satorre et al. 2008).

3. Results
3.1. Irradiation of the ice mixtures

Infrared spectra taken before, during and at the end of the irradi-
ation for the four samples are shown in Figs. 3—6. These spectra
clearly show the decrease of the CH4 bands related to the de-
struction of this molecule under irradiation. Figure 6 exhibits
a strong water ice contamination at the end of the experiment
as shown by the broad water ice bands around 3280 cm™! and
1600 cm™'. For this particular sample (sample d), the beam was
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Table 1. Deposited molecules.
Sample  Conc.®  Thickness® Molecule® N? Beam  Energy NS Fluence Dose’
N,:CH,4 [um] [cm™2] [MeV] [keV um™'] [ionscm™] [eV molecule™']

a 90:10 84+04 CHy 1.7 x 10" BNjll+ 44 3794 1.0 x 1013 18
H,O 1.6 x 10

b 90:10 99+05 CH4 1.5x 101 BNjll+ 44 3794 3.0x 108 54
H,O 1.6 x 101°

c 98:2 10.0 £ 0.6 CH,4 2.6x 1017 40Ar+ 160 1617 3.4x10"7 3
H,O 8.3 x 10

d 98:2 20+2 CH,4 6.3 x 1017 40ArS+ 160 1617 22 x 10" 18

H,O 4.4 x 10

Notes. @ Concentration given by Air Liquide. ” The thickness is estimated from the interference fringes period via the formula e ~ 1/2nAv,

where e is the thickness, n the refractive index of the ice film, and Av th

e period of interference fringes. ) Taking into account the water pollution.

@ The calculated water contamination is about 1-7% with respect to CH,. © Calculated with SRIM (Ziegler et al. 2010), assuming an ice density
of 0.94 g cm™ (Satorre et al. 2008). ¢’ D = F x S./p, where F is the ion fluence, S, its electronic stopping power, and p the target density.
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Fig. 3. Sample a: IR spectrum from 5000 to 600 cm™! of N,:CHy;
9.4 um thickness (top). From bottom to top, initial deposited ice sample
(red), after a fluence of 5x10'? ions cm~2 (purple) and 1x 10" ions cm~2
(green). The final dose is 18 eV molecule™!. Spectra were shifted
for clarity. Evolution of the column density of selected molecules in
the sample during the irradiation as a function of the deposited dose
(bottom).

stopped during 12 h as a result of a technical incident, and an im-
portant layering of water ice, accreted from the residual vacuum
gas, occurred on top of the N,-CHy film. Nevertheless the ex-
periment was pursued immediately up to the final fluence when
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Fig. 4. Sample b: IR spectrum from 5000 to 600 cm™' of N,:CHy;
9.2 um thickness (top). From bottom to top, initial deposited ice sample
(red), after a fluence of 1x10' ions cm~2 (purple) and 3x 10" ions cm™
(green). The final dose is 54 eV molecule™!. Spectra were shifted
for clarity. Evolution of the column density of selected molecules in
the sample during the irradiation as a function of the deposited dose
(bottom).

the beam was recovered. The water-ice deposition occurred at
the surface of the ice mixture only, whereas the irradiation af-
fected the whole bulk sample. Indeed, the range of the projectile
(87 um) is much larger than the target thickness (23 ym)



B. Augé et al.: Irradiation of nitrogen-rich ices by swift heavy ions

05 -
04 -
v 03
H 3 eV molecule?
£ ,
B |
5 02
1%}
.<Q 70.6 eV molecule® X ) R
0.1 -
0o | initial | J\ ]
5000 4000 3000 2000 1000
Wavenumber [em]
@ CH,
[ —y = CO
o
le+17- - -+~ HNCO
€ e CN-
e T
&
£
S 1e+16- v
v
E \ ¥\*—;;; 77/)7,7
@ ) =
5 / =
o / - —=
Siertsy | —
H / P o
= /
<) . e
o v - e
e | p
e
T ./ T T T T T 1
0 0,5 1 1,5 2 2,5 3

Dose [eV molecule™]

Fig. 5. Sample c: IR spectrum from 5000 to 600 cm™' of N,:CHy;
9.3 um thickness (fop). From bottom to top, initial deposited ice sam-
ple (red), after a fluence of 6.9 x 10'! ions cm™? (purple) and 3.4 x
10'? ions cm™ (green). The final dose is 3 eV molecule™!, which is not
enough to obtain a final spectra equivalent to those of other samples ir-
radiated with higher doses. Spectra were shifted for clarity. Evolution
of the column density of selected molecules in the sample during the
irradiation as a function of the deposited dose (bottom).

Numerous molecules can be formed as a result of the ra-
diolysis of CHy4, N, (and H,O). For high CH4 concentration,
molecules such as C,Hg are formed, as demonstrated by the fea-
tures at 2975, 2950, and 2890 cm™!. The production of NHj3
(1640 and 1100 cm™) or NHj (1470 cm™") is due to the de-
struction of N, combined with hydrogen coming from CHy4 or
H,0. The production of small amounts of CO (2140 cm™!), CO,
(2345 cm™!), HNCO (2260 cm™"), and OCN~ (2170 cm™) re-
sults from the small water ice contamination, which is the only
source of atomic oxygen in the ice mixtures. The feature around
2100 cm™! can be assigned to the formation of the CN~ an-
ion (2090 cm™!') and HCN (2100 cm™"). This molecule is also
present at 3130, 1730, and 820 cm™!.

The evolution of the column density of the most relevant
molecules as a function of the deposited dose is reported in
Figs. 3—6, and the infrared bands used to evaluate the column
densities are listed in Table 2. After about 10 eV molecule™, the
column densities of the main species do not further evolve sub-
stantially. This suggests that after such a dose the abundances of
the irradiation-induced molecules reach a plateau, although the
sample still evolves towards a refractory residue as seen through
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Fig. 6. Sample d: IR spectrum from 5000 to 600 cm™! of N,:CHy; 23 um
thickness (fop). From bottom to top, initial deposited ice sample (red),
after a fluence of 1.7 x 10'! jons cm~2 (purple) and 2.2 x 10'3 ions cm™2
(green). The final dose is 18 eV molecule™'. The final spectra indicates
the presence of solid water. Spectra were shifted for clarity. Evolution
of the column density of selected molecules in the sample during the
irradiation as a function of the deposited dose (bottom). As a result of a
technical incident, there is no point between 1 and 18 eV molecule™.

the presence of broad bands in the IR spectra. Also, we note that
the initial composition does not significantly change the overall
chemical evolution (Figs. 3, 4, and 6). The final spectra for ir-
radiations starting with a 2% or a 10% methane ices are similar
(see samples a, b, and d in Figs. 3, 4, and 6). To infer the rele-
vance of the dose deposited in the ices, we exposed samples ¢
to a total dose of only about 3 eV molecule™" (Fig. 5). The final
spectra shows that the complex features around 3010 cm™! and
2200-2000 cm™! are much weaker than in other experiments,
i.e. that the final dose is not sufficient to radiolyse enough CHy
and N, to produce higher molecular weight species (see Fig. 5).
Indeed at the end of the irradiation a substantial fraction of the
initial methane is still present in the ice.

3.2. Annealing of irradiated ices to 300 K: Formation
of organic residues

While transferring to the internal solar system, Oort cloud ob-
jects are heated. During this period, solar radiations sublimate
particles from the surface of the object, allowing chemical
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Fig. 7. Evolution of IR spectra between 2300 and 2000 cm™' during
annealing of sample a to 300 K (top). Evolution of IR spectra between
2300 and 2000 cm™! during annealing of sample b to 300 K (bottom).
Spectra were shifted for clarity.

Table 2. Formed molecules or radical ions, only the most intense band
is given for each species.

Molecule Band (cm™') Reference

HCN 2100 Burgdorf et al. (2010)

CyHg 2975 Bennett et al. (2006)

CoH Ny 2210 Gerakines et al. (2004)

NH; 1100 Pilling et al. (2010)

CO 2140 Palumbo & Strazzulla (1993)
HNCO 2260 Jheeta et al. (2013)

NH} 1470 Moon et al. (2010)

CN~ 2090 Moore et al. (2003)

OCN~ 2170 van Broekhuizen et al. (2004)

modifications. This is the reason why, after each irradiation, the
samples were slowly heated from 14 K to 300 K (annealing).
At the beginning, the temperature ramp was chosen to be
slow enough (0.2 K min~!) to allow for gentle diffusion and sub-
limation of the matrix and avoid explosive desorption of the ice
matrix when nitrogen and methane sublimate (volcano effect).
For T > 70 K, the ramp was increased to 1 or 1.5 K min~'.
During annealing, infrared spectra were recorded to monitor the
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Fig. 8. Evolution of IR spectra between 2300 and 2000 cm™' during
annealing of sample ¢ to 300 K (top). Evolution of IR spectra between
2300 and 2000 cm™! during annealing of sample d to 300 K (bottom).
Spectra were shifted for clarity.

chemical evolution of the sample. The corresponding spectra in
the 2300-2000 cm™! region are shown in Figs. 7 and 8 for the
four samples.

The first species that sublimates is CO, as demonstrated by
the disappearance of the 2140 cm™' band beyond 35 K. CH,
and N, also sublimate around this temperature. Once the most
volatile molecules have evaporated, as the temperature increases,
strong modifications related to the band complex between 2200
and 2050 cm™! are still observed. The CN~ and HCN bands
disappear progressively and the band complex evolves towards
higher frequencies corresponding to nitrile and isonitrile transi-
tions in a solid residue.

The absorbance of the N-H feature between 3500 cm™! and
2400 cm™' increases with the final dose deposited during the
irradiation. The same evolution is observed in the nitrile region
at 2200 cm™', however, in the region of C=C, C=N, and C-N (at
1650 cm™!, 1600 cm™', and 1350 cm™!), the most intense spectra
are that of samples b and d followed by samples a and c.

The spectra of the room temperature residues of samples a—d
are shown in Fig. 9. The spectrum of residue d, after heating to
600 K under primary vacuum, is shown in the same figure. This
second annealing was an attempt to reproduce the atmospheric
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Fig. 9. Superposition of FTIR spectra of different residues compared
to the spectrum of an UCAMM. From top to bottom: poly-HCN be-
fore and after annealing to 600 K (Bonnet et al. 2015); spectrum of a
UCAMM (Dartois et al. 2013); spectrum of residue “d” of this work,
post-annealed to 600 K (in red), spectra of residues “a” to “d” produced
in this work after irradiation and annealing to 300 K (in blue); spectrum
of pure HCN ice after irradiation with 0.8 MeV protons (Gerakines et al.
2004).

Table 3. Infrared absorption bands observed in the residue formed after
irradiation, and their attribution.

Bands Attribution
3500-2400 cm™! N-H
2200 cm™! C=N
1650 cm™! C=C
1600 cm™! C=N
1350 cm™! C-N

entry. The main bands identified in the residue are reported in
Table 3.

Although sample ¢ was irradiated at a lower total dose
(3 eV molecule™"), the residue IR spectrum is similar to those
obtained for higher doses. The final spectra indicate that even if
the evolution of the spectra are different and even if the initial
composition are slightly different, the residues are similar.

These results suggest that the raw matter needed to process
the residue during annealing is formed starting at the very begin-
ning of the irradiation. The formation process seems to continue
during the whole irradiation period. Further experiments will in-
vestigate this hypothesis by processing a more important part
of the ice, by irradiating the ice at much higher doses. We con-
strained the minimum and typical required irradiation dose, and
cthe corresponding astrophysical timescale, to form a meaning-
ful residue.

4. Discussion
4.1. Residue formation

Although starting with different initial concentrations and de-
positing different final doses, the produced residues share sim-
ilar spectral signatures. If the initial conditions for the starting
ice mixtures are different, they all contain CHy in a N, domi-
nated matrix, but in varying proportions reflecting the expected

chemical diversity of the subsurface of outer solar system bod-
ies (e.g. as mapped on Pluto; Protopapa et al. 2016). As shown
in Figs. 3 to 6, the same main molecules and radicals are pro-
duced upon ion irradiation, but their amount and the saturation
dose change as a result of both the initial molecule concentration
and the total deposited doses. The irradiation process produces
mainly CN-related species, which are reactive species and eas-
ily polymerizable. Consequently, this leads to the synthesis of
a rather common residue within the dose regime explored here.
At the end of the process, once the nitrogen-rich polyaromatic
material is formed, it is expected to stay more resilient to further
irradiation. This will be explored in future experiments.

Figure 9 shows the similarity between a spectrum from
Gerakines et al. (2004) obtained after low energy proton irradia-
tion of pure HCN ice, two poly-HCN spectra from (Bonnet et al.
2015) and the four residue spectra of this work. The pure HCN
residue and both poly-HCN present the same features as listed
in Table 3. Moreover, the nitrile band presents a similar relative
intensity compared to the C=N region as that of the residues ob-
tained in this work. This indicates that, as stated above, one of the
most abundant molecules formed during irradiation is HCN and
CN™ and that other molecules present before annealing are con-
tributing less significantly to the residue. Swift heavy ions trans-
form an N,-CHy ice into a poly-HCN like polymer compound.
This is confirmed by ex-situ electron microprobe measurements
performed on the residues maintained under primary vacuum,
show atomic N/(N+C) ratio of the order of 0.5, supporting the
hypothesis of formation of a HCN-like polymer.

The four residues can also be compared to tholins spectra,
such as those presented in Bonnet et al. (2015). Such experi-
ments are performed from gaseous products in laboratory re-
actors at room temperature aimed at produceing nitrogen-rich
cometary dust and/or Titan atmosphere analogues. These spec-
tra, produced from N,-CHy4 (90:10) starting gas mixtures, are
relevant to compare the structure and chemical signatures of ana-
logues with extraterrestrial materials and are a means to to syn-
thesize analogues with the foreseen spectral signatures. These
experiments show that the formation of a HCN-like polymer
is a stable chemical pathway also expected in a plasma poly-
merization. Beyond the mere structure of an irradiation-induced
analogue, the experiments described in this work are simulat-
ing solar system environments and processes that are directly
relevant for the formation of the organic compound observed in
UCAMMs. Therefore, the starting bricks are simple and elemen-
tary, such as relatively ubiquitous simple ices, and processed at
low temperature and under high vacuum relevant for outer so-
lar system environments. In the same way, the spectra of the
residues shown in Gerakines et al. (2004) are similar, although
they are obtained starting with different initial ices. This suggests
that a similar residue is obtained when a molecular mixture con-
taining C, N and H is processed by an energetic source. However,
the purpose of the present work is to reproduce a realistic astro-
physical scenario, leading us to use the simplest possible ices as
starting point. A constraint on the irradiation environment is set
by the need for energetic processes to make it possible for large
amounts of N to be incorporated in the final residue. We empha-
size again that a lower volume is affected by UV photons than
by energetic ions for large icy bodies. Even if CO is observed
in a small amount in the astrophysically targeted object ices and
H,O is present as a contaminant in our experiments leading to
small carbonyl contributions, the residues obtained from the ir-
radiations that match the nitrogen-rich organic matter found in
UCAMMs imply the absence of large amounts of O or co-mixed
H,0 in the starting ices. Much larger initial O content would
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lead to very different organic residues and final chemical com-
positions. All together, these points show that heavy ions are able
to process N,-CHy ices and that annealing of the irradiated ices
provides a stable poly-HCN-like residue, in a reasonable astro-
physical scenario.

The residues obtained by irradiation of the above ice samples
can also be compared with the spectra of an UCAMM (Fig. 9).
The similarity between the spectra is striking, as the five major
bands observed in the residues are also present in the UCAMM
spectrum. There are still differences, such as the intensity of the
nitrile and isonitrile region of the spectrum (2250-2100 cm™),
which is more important in the residues. As shown in Fig. 1
of Bonnet et al. (2015) and following the vacuum annealing at
600 K of our residue from sample d, however, slight thermal
evolution of the poly-HCN and residue at 7 above 300 K (up to
600 K in our case) produces a better match to UCAMM spec-
tra. This second annealing is performed to simulate the entry
of micrometeroites into the atmosphere. Thus the as-produced
residues appear as meaningful precursors to UCAMMs.

4.2. Timescale

The present work allows us to obtain constraints on the ability to
produce the organic matter of UCAMMs or their precursors us-
ing simple processes occurring in the solar system. Furthermore,
this work also allows us to evaluate the associated timescales to
form a precursor of the N-rich UCAMM organic matter from the
starting ice material. The cosmic ray dose experienced at large
distances in the solar system can be evaluated by modelling their
distribution and fluences (Shen et al. 2004).

The ice composition does not significantly change after a
dose of 10-20 eV molecule™ (see Fig. 4). The time correspond-
ing to the deposition of this dose may therefore be considered as
the time needed to produce a precursor of the N-rich UCAMM
organic matter.

In the study reported by Shen et al. (2004) exploring cosmic
ray (and secondary UV photons) interactions with icy grains, the
mean rate of energy deposition to the ice mantles is on the or-
der of 6 x 10715 eV molecule™ s~!. The equivalent timescale
to reach an irradiation dose of about 10 eV molecule™' corre-
sponds to about 53 million years, a dose at which an organic
residue is already efficiently produced in the experiments pre-
sented in this work. This value represents a lower limit to the
time needed to produce a solid organic matter precursor. Irradi-
ating for longer times would produce more residues of similar
nature (54 eV molecule™!, the dose reached for sample b, cor-
responds to 270 millions years). At large heliocentric distances,
interstellar UV photons add their contribution to the formation
of a residue, lowering the required timescale at the very near
surface. The volume affected by UV photons is much lower for
planetesimals or bodies with sizes exceeding their penetration
depth (hundreds of nm) as compared to heavy ions, unless they
act in the very early stages of the protosolar nebula disk. Typi-
cally hundreds of millions year are required to produce a signif-
icant amount of residues. The irradiation process can be effec-
tive as soon as the N-rich ice mantles were formed. It may have
started as soon as the planetesimals were formed, but it can still
be ongoing today for bodies at large heliocentric distances, i.e.
beyond the “nitrogen snow-line”, as discussed in Dartois et al.
(2013).

According to Cooper et al. (2003, Table 5), within this
timescale, at large heliocentric distances and in the local ISM
a radiolytically significant dose can be deposited and affect up
to several um of ice layer. Although affecting only the top layer,
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such a process may produce substantial amounts of organic mat-
ter in particular for small-to-intermediate size icy bodies in the
Oort cloud.

5. Conclusion

We irradiated nitrogen-dominated ice mixtures of N,-CHy
(90:10 and 98:2) at 14 K with swift heavy ions. This allows us
to simulate modifications induced by cosmic rays on transnep-
tunian to Oort cloud object surfaces. During the irradiation, nu-
merous intermediate species were produced, including predomi-
nantly HCN and CN~, but also including HNCO, CO, or OCN~
from traces of water in the matrix. Starting from simple ice mix-
tures representative of icy surfaces of outer solar system objects,
we effectively produce complex molecules and radicals. During
the annealing of the irradiated ices to room temperature, these
species recombine and react to produce a solid residue. The
analysis of the residue confirms the formation of a poly-HCN-
like material, which is stable at room temperature. These poly-
HCN-like materials are potential precursors of organic mate-
rial observed in ultracarbonaceaous micrometeorites collected in
Antarctica. The associated formation timescales are compatible
with an irradiation of icy bodies orbiting in the outer solar sys-
tem. Further studies should explore in detail the post-irradiation
history of such residues when travelling to the internal parts of
the solar system.
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Effets du rayonnement cosmique galactique sur les petits corps glacés du systéme solaire
externe : indices pour la formation de la matiére organique des micrométéorites antarctiques
ultracarbonées

Les météorites et particules de poussiére interplanétaire apportent des contraintes sur la formation et |'évo-
lution de la matiére dans le systéme solaire. Les micrométéorites, dont certaines proviennent des régions
externes du systéme solaire, représentent la source dominante de matiére extraterrestre arrivant sur Terre.
Les micrométéorites collectées dans les neiges antarctiques sont dans un excellent état de conservation du
fait de conditions géographiques et météorologiques favorables a leur préservation. La collection CONCOR-
DIA/CSNSM de micrométéorites contient en particulier des micrométéorites peu altérées thermiquement lors
de leur entrée atmosphérique. Certaines sont caractérisées par une trés haute teneur en matiére organique,
dépassant 50% en volume, trés largement au dessus des valeurs habituelles trouvées dans les météorites.
Cette matiére organique présente de plus la spécificité d'étre fortement enrichie en deutérium et contient
jusqu'a cinqg fois plus d'azote celle extraite des météorites. Les différents scénarios proposés pour expliquer la
formation de cette matiére et satisfaisant a I'ensemble des caractéristiques de ces micrométéorites impliquent
des corps parents orbitant au-dela de Neptune, dans la ceinture de Kuiper ou dans le nuage de Oort. La
température y est suffisamment basse pour condenser a leur surface les molécules volatiles comme |'azote
et le méthane tandis qu'ils sont exposés a I'action radiochimique du rayonnement cosmique galactique. Afin
de contraindre ces scénarios, des expériences ont été conduites en exposant différentes glaces No-CH4 aux
faisceaux d'ions du GANIL simulant ce rayonnement. L'évolution chimique des glaces au cours de I'irradiation
et pendant le recuit des échantillons a été suivie au moyen de deux dispositifs disponibles au CIMAP : la
chambre CASIMIR et le nouvel appareil IGLIAS. Des analyses complémentaires ex situ ont été menées par
spectrométrie de masse. Les résultats apportant des éléments de réponse a |'origine de la matiére organique
des micrométéorites ultracarbonées ainsi que sur I'origine de leur enrichissement isotopique seront présentés
et discutés.

Effects of Galactic Cosmic Rays on the surface of icy bodies from the outer solar system.
Clues for the formation of organic matter found in ultracarbonaceous Antarctica microme-
teorites

Extraterrestrial materials, such as meteorites and interplanetary dust particles, provide constraints on the
formation and evolution of organic matter in the young solar system. Micrometeorites represent the dominant
source of extraterrestrial matter at the Earth’s surface, some of them originating from large heliocentric
distances. Micrometeorites recovered from Antarctica snows provide a unique source of pristine interplanetary
dust particles, which underwent a minimal weathering at atmospheric entry. A few percent are characterized by
very large carbon content with at least 50% in volume, much higher than the value found in meteorites. This
organic matter exhibits extreme deuterium excesses and is unusually nitrogen-rich. Several formation scenarios
have been proposed for the formation of the N-rich organic matter observed in UCAMMs, suggesting that
these particles come from a parent body orbiting beyond the nitrogen snow line, in the outer Solar System
where they are exposed to ions from the galactic cosmic rays. We experimentally evaluate the scenario
involving high energy irradiation of icy bodies subsurface orbiting at large heliocentric distances by irradiating
No-CHy ices with swift heavy ions provided by the GANIL facility. Chemical evolution was monitored by
Fourier transform infrared spectroscopy with two experimental set-up : CASIMIR and IGLIAS. Ex situ mass
spectroscopy measurement where also conducted. Results concerning the origin of the organic matter found in
ultracarbonaceous micrometeorites and the origin of its deuterium enrichment will be presented and discussed.

Laboratoires

Centre de recherche sur les ions, les matériaux et la photonique, CIMAP, Caen
Institut d’astrophysique spatiale, IAS, Orsay



