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CHAPITRE I: TITAN,
LABORATOIRE NATUREL DE

CHIMIE ORGANIQUE

I.1.  Que savons-nous de Titan ?
Titan est le plus grand des 62 satellites (connus en 2014) de Saturne et le deuxieme plus grand
dans le systeme solaire, juste apres Ganymede (lune de Jupiter). A bien des égards, il présente
des caracteristiques uniques a la fois pour un satellite mais aussi pour un corps du systéme

solaire.

En effet, il s’agit de la seule lune connue a ce jour détenant une atmosphere dense et sicge d’une
chimie organique complexe (que nous détaillerons ici). De plus, avec la Terre et Pluton, Titan
fait partie des seuls corps du systeme solaire a posséder une atmosphére composée

majoritairement d’azote moléculaire No.

Figure 1. Photographie de Titan prise par ’instrument ISS a bord de Cassini (caméra grand angle) a une distance de 191 000 km.
Crédits: NASA/JPL-Caltech/Space Science Institute

La premiere observation de Titan remonte a 1655 grace a ’astronome hollandais Christian
Huygens. Puisque dans la mythologie grecque, les Titans sont les fréres et sceurs du dieu
Saturne (ou Kronos), traditionnellement, la plupart de ses lunes sont nommées d’apres les
Titans de cette mythologie (Hypérion, Japet, Rhéa, Thétys...).
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En 1908, José Comas Sola, un astronome espagnol, publie un article dans lequel il fait part de
ses observations de Titan : il pense percevoir un assombrissement au limbe, ce qui indiquerait

la présence d’une atmosphére (Sola 1908)...

Toujours dans ce sens, dans les années 1930, James Jeans, qui fut le premier a étudier
I’échappement dans les atmospheéres planétaires, avance que les conditions de température sur
Titan (T < 100 K) sont favorables au maintien d’une atmospheére, sauf si elle composée

d’hydrogene ou d’hélium (éléments 1égers pouvant s’échapper plus facilement).

Il faut attendre 1944 et Gerard Kuiper pour obtenir une confirmation finale : grace a des
observations par spectroscopie infra-rouge au sol, il détecte du méthane (CHa4) et prouve ainsi

I’existence d’une atmospheére (Kuiper 1944).

l.a. Observations et découvertes
Des analyses complémentaires, effectuées dans les années 1970, ont apporté de nouveaux
éléments sur la composition du satellite. Grace a (Gillett 1975), la présence de méthane deutéré
(CHz-D) ainsi que des hydrocarbures éthyléne (C2Has), acétyléne (C2H>), et éthane (C2He) a été
établie. En parallele, (Danielson et al. 1973) cherchent a expliquer le profil de température et
propose pour cela un modele prenant en compte I’absorption des radiations solaires par des
« poussiéres atmosphériques » qui seraient issues de la photolyse du méthane. De plus, ils

avancent 1’idée que ce dernier ne serait qu’un composé€ mineur dans I’atmosphere. ..

La présence d’azote moléculaire fut, elle, suggérée par (Lewis 1971) et seul le modele
photochimique de (Atreya et al. 1978) la prend en compte a cette époque, tandis que les autres

se focalisent sur les voies de formation des hydrocarbures.

Il faut attendre le passage des sondes VVoyager 1 et VVoyager 2, au début des années 1980, pour
obtenir des confirmations. En effet, elles ont mis en évidence une atmosphére majoritairement

composée d’azote N2 et ont aussi permis d’établir les pressions et températures de surface (1.5

bar et 94 K) (Lindal et al. 1983)(Broadfoot et al. 1981).

Grace aux instruments IRIS (spectroscopie infrarouge d’absorption dans la gamme 200 a 1400
cm-1) et UVS (spectroscopie UV) a bord de Voyager, les concentrations de méthane mais aussi
de C2Ha, C2Ha, CoHs et HCN ont été mesurées (Maguire et al. 1981).

De cette maniere, les deux missions VVoyager ont apporte des informations qui ont mis en avant

la physico-chimie complexe de I’atmosphére de Titan.



Elles n’ont cependant pas pu apercevoir la surface puisque toutes les analyses se heurtaient a
I’atmosphere épaisse composée d’aérosols, et de composés chimiques divers, au fort pouvoir

d’absorption.

Cette surface conservera ses mysteres pendant encore deux décennies avant ’arrivée de la

mission Cassini-Huygens dans le systéme Saturnien en 2004.

1.b. Lamission Cassini-Huygens
Cette mission, projet conjoint entre la NASA, responsable de 1’orbiteur Cassini, et I’ESA, qui
a construit I’atterrisseur Huygens, fut lancée en 1997 et arriva dans le systeme kronien en
décembre 2004. Son but principal consiste a étudier la planéte Saturne ainsi que ses différentes
lunes, avec un accent sur Titan. Aprés deux extensions, la mission prendra fin le 15 Septembre

2017 par une plongée dans 1’atmosphére de Saturne’.

La sonde Cassini, équipée de douze instruments, et I’atterrisseur Huygens, qui en possede lui
six, doivent apporter des réponses aux principaux objectifs scientifiques de la mission qui sont,
d’aprées (Coustenis et al. 2009):

e Déterminer précisément les concentrations des composés atmosphériques et leurs
profils horizontaux et verticaux ;

e Détecter des especes chimiques non observées par des mesures précedentes ;

e S’intéresser aux sources d’énergies initiatrices de cette chimie atmosphérique unique ;

e Etudier la formation, la composition et la distribution des aérosols ;

e Etudier la haute atmosphére, sa partie ionisée et son réle comme source de composés a

la fois neutres et ioniques.

Figure 2. Vue d’artiste de la sonde Cassini autour du systéme Saturnien (ici : Titan, Encelade et Saturne)

1 https://saturn.jpl.nasa.gov/mission/grand-finale/overview/
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Maintenant qu’elle arrive a sa fin, la mission est largement considérée comme un succes. Elle
a notamment levé le voile sur la chimie organique complexe a 1’ceuvre dans 1’atmosphére de
Titan. Cette chimie, réductrice et a base de carbone et d’azote, vaut a Titan le titre de

« laboratoire naturel » d’une chimie organique dans un environnement a priori abiotique.

Ces conditions, qui ne vont pas sans rappeler celles de la Terre Primitive, mettent en exergue
I’intérét exobiologique de Titan : quel degré de complexité peut atteindre un systéeme chimique
organique dans un environnement abiotique régit par les simples forces de la physique et de la
chimie ? (Smith et al. 2010)

Car la chimie dans 1’atmosphére de Titan se distingue non seulement par son caractére
sophistiqué mais surtout par I’efficacité de ses processus de croissance. C’est ce que nous allons

maintenant présenter.

.2.  Lachimie complexe de la haute atmosphere
Gréace aux mesures de Cassini-Huygens, nous savons maintenant que la chimie organique a
I’ceuvre dans les hautes couches de 1’atmosphére et la présence globale d’aérosols constituent

deux phénomenes liés.

2.a. Lachimie ionosphérique en phase gaz
Si I’atmosphere de Titan s’étend sur environ 1500 km, les processus chimiques commencent,
eux, des les couches les plus externes, au-dela de 1000 kilometres d’altitude, la ou s’effectue
I’interaction entre les espéces neutres majoritaires (N2 et CHa4) et les différentes sources

d’énergie.

Parmi ces sources d’énergies capables de dissocier ou d’ioniser les molécules d’azote ou de
méthane, nous pouvons citer : les photons solaires UV, VUV (4 < 150 nmm) et EUV (1 <
50 nm), les électrons issus de la magnétosphere de Saturne, des ions ou des photoélectrons

énergétiques (issus de ’ionisation par des rayons X ou EUV) ou encore les rayons cosmiques.

Ces dissociations et/ou ionisations vont ouvrir la voie a des réactions chimiques qui vont aboutir
a la formation d’hydrocarbures ou encore de composés azotés comme des nitriles (ex. H-C=N

cyanure d’hydrogéne ou encore CH3-C=N acétonitrile).

Ces composes ont été détectés dans la haute atmosphére dés 1000 km d’altitude, notamment
par I’instrument INMS (Ion and Neutral Mass Spectrometer) ((Waite et al. 2005) (Vuitton et al.
2006)) (Figure 3).
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Figure 3. Spectre de masse provenant des mesures INMS du flybys T, entre 1174 et 1230 km d’altitude. Les segments au-dessus
représentent les différents fragments de dissociation des espéces dus a la mesure par spectrométrie de masse. Extrait de (Waite et

al. 2005).

D’apres (Waite et al. 2007), ces espéces chimiques vont croitre dans 1’ionosphére pour

rapidement devenir les précurseurs aux aérosols comme schématisé sur la Figure 4.

Figure 4. Schéma de formation des aérosols dans la haute atmosphere de Titan.
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2.b. Les limites des modeéles photochimiques
Des modeéles photochimiques existent pour tenter de reproduire numériquement ces processus,
cependant reproduire cette croissance de maniere précise et en prenant en compte tous les

phénomenes en jeu s’avere compliqué.

On distingue deux types de modeéles : ils sont soit homogénes avec une description soignée des
réactions chimiques en phase gazeuse en jeu mais sans pouvoir mettre en évidence les éléments
importants pour la formation des aérosols (Loison et al. 2015) ; ou ils sont soit hétérogenes,
avec un focus sur la microphysique des aérosols (Rannou et al. 2004). Des embryons d’aérosols
sont alors injectés dans le modele dans le but de prévoir leur évolution ; mais la encore sans

vraiment savoir comment ils se sont formés.

IIs ne se focalisent donc pas sur les mécanismes de conversion entre la phase gaz, neutre et
ionique, vers la phase solide qui demeure la problématique principale de I’atmosphére de Titan.
Quelles especes jouent un role crucial dans cette conversion ? Quels sont les mécanismes

physico-chimiques en jeu ?

2.c. Formation et détection des aérosols
De maniere simple, le schéma le plus communément proposé pour expliquer la croissance
organique observée dans I'atmosphere de Titan est le suivant: une recombinaison des produits
dits « primaires », car issus directement de la photolyse de N2 et CH4, pour former des especes
de plus en plus lourdes et précurseures de molécules aromatiques, qui finiront par devenir des

molécules polyaromatiques puis des aérosols (Figure 4).

Pendant trés longtemps, on ne regardait presque que les voies chimiques issues de la photolyse
du méthane puisque les aérosols ne devaient étre composés que de PAHs synthétisés a partir
des hydrocarbures présents dans I’atmosphere. Cependant, les mesures effectuées par
I’instrument ACP-GCMS (Aerosol Collector and Pyrolyser-Gas Chromatograph and Mass
Spectrometer) a bord de Huygens ont montré la présence d’HCN et d’ammoniaque NH3 dans
les aérosols (Israél et al. 2005). De cette maniére, les aérosols contiennent aussi des composes
azotés et poly-heteroaromatiques (PANH), hypothese supportée par des analyses et expériences
de laboratoire (Gautier et al. 2011) (Imanaka & Smith 2010). Tous ces resultats montrent
I’importance de mieux comprendre le couplage dans la chimie azote/méthane responsable de la

formation de ces aérosols.

De plus, la détection d’ions négatifs lourds dans la haute atmosphére (z > 1000 km) par

I’instrument CAPS (CAssini Plasma Spectrometer) supporte ce modele de croissance rapide
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(Waite et al. 2007) (Lavvas et al. 2013). On identifie ces ions, de masse m/z = 100 Da, comme
des embryons d’aérosols qui vont petit a petit croitre grace a 1’interaction avec les ions positifs
environnants. Les données collectées montrent d’ailleurs une croissance de leur masse a mesure
que I’on descend dans 1’atmosphére. Une description plus détaillée des mécanismes de

croissance des aerosols, avant leur sédimentation en brumes, est donnée au début du chapitre 4.

1.3.  Ce que la mission Cassini-Huygens nous apprend sur les aérosols de Titan
Les instruments VIMS (Visible and Infrared Mapping Spectrometer) et CIRS (Composite
InfraRed Spectrometer), tous les deux des spectromeétres IR en absorption, ont apporté les

premieres informations sur la signature chimique des aérosols.

1 , .

—— This work 1450
— CIRS spectrum (adapted from Anderson & Samuelson 2011) 4
T e CIRS spectrum (adapted from Vinatier et al. 2011) i
Data from Khare et al. 1984 (adapted from Quirico et al. 2008) :'
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Figure 5. Signatures des aérosols dans I’atmosphére de Titan mesurées par ’instrument CIRS dans I’infra-rouge lointain jusqu’a

1500 cm ™. Extrait de (Gautier et al. 2012) avec des données de (Vinatier et al. 2010) et (Anderson & Samuelson 2011).

Sur la Figure 5 qui présente les données de CIRS en dessous de 1500 cm™2, les liaisons

aliphatiques —CHs et —CH> sont visibles par les bandes a 1320, 1380 et 1450 cm™2.

En parallele, et comme dit précédemment, I’instrument ACP a bord de I’atterrisseur Huygens a
lui aussi fourni des informations sur la composition de ces aérosols par GC-MS. Le résultat
principal réside dans la détection des composés azotés HCN et NHsz (pics am/z 17 et m/
z 27 dans la Figure 6), détection seulement visible lorsque 1’échantillon est chauffé a 600 °C,
ce qui va dans le sens d’une phase réfractaire qui ne peut donc pas étre composée simplement

d’hydrocarbures (Israél et al. 2005).
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Figure 6. Spectre de masse du gaz issu de la pyrolyse des aérosols dans I’instrument ACP publié dans (Israél et al. 2005).

Finalement, la mission Cassini-Huygens et sa suite d’instruments ont apporté des éléments
d’information sur cette physico-chimie atmosphérique complexe : par exemple, par des
mesures in-situ, ils ont notamment permis de confirmer la nature solide et organique des
aérosols; mais surtout, cette mission a mis en évidence, de maniére inédite et surprenante, la
formation rapide de ces grains dés les plus hautes couches de 1’atmosphére et a partir de

composés a la fois carbonés mais aussi azotés.

1.4, Reproduire Titan en laboratoire
Ces processus sont rendus possibles dans I’ionosphére grace a une chimie ionique efficace, mais
qui demeure aujourd’hui encore mal connue. Les modéles actuels reproduisent assez
précisément les mécanismes de croissance jusqu’a des molécules de type Cs mais restent
incomplets au-dela (Carrasco et al. 2008) et de multiples zones d’ombre persistent pour former

des aérosols.

De cette maniére, il devient difficile de contraindre en detail leur composition ainsi que leurs
voies de formation par une chimie ionosphérique qui couple a la fois 1’azote et le méthane ainsi

que des neutres et des ions.

Une des manieres d’aller plus loin, en complément des observations depuis la Terre, des
instruments embarqués, ou encore des modeles, consiste a mettre au point des expériences de

laboratoire reproduisant les conditions présentes dans I’ionosphére de Titan.

Pour reproduire une chimie de haute atmosphere, il faut en général une source d’énergie et un

systeme a irradier (mélange de gaz par exemple). Ici, la chimie dans la haute atmosphére de
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Titan est initiée par la dissociation et I’ionisation du mélange principal d’azote et de méthane
par les différentes sources d’énergies citées précédemment. Puis le systéme irradié produit une
phase solide formée par les aérosols, toujours sous I’action des différentes sources d’énergie

présentes.

On retrouve dans le milieu interplanétaire des radiations a toutes les longueurs d’onde du
spectre électromagnétique, en conséquence de I’activité solaire ou encore des rayons cosmiques
par exemple. De I’infra-rouge aux rayons gammas, en passant par le visible, ces rayonnements
d’intensités et d’énergies différentes auront des comportements et des interactions divers et

variés avec les différents milieux du systeme solaire.

1011 1
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Figure 7. Flux solaire a la distance moyenne de Titan par rapport au Soleil (10 UA) dans la gamme de longueur d’onde inférieure a
150 nm qui correspond au VUV. Adapté de (Thuillier et al. 2004).

Titan, qui est situé a environ 10 unités astronomiques, recoit, au niveau de sa haute atmospheére,

environ 1% du flux solaire qui parvient a la Terre (Figure 7) (Thuillier et al. 2004).

Cependant, les molécules de N2 et CHa, qui composent majoritairement cette haute atmosphére,
seront transparentes a une large partie du rayonnement incident, comme nous pouvons le voir
a travers leurs sections efficaces d’absorption (Figure 8): le methane est activé pour des
longueurs d’onde inférieures a environ 150 nm tandis que pour I’azote moléculaire elles doivent
étre en dessous de 100 nm. Pour les deux, cela correspond au domaine du VUV ou Vacuum

Ultraviolet qui comprend la gamme entre 50 et 200 nm.

Travailler avec le VUV, c’est donc s’assurer de rentrer dans un régime d’activation du méthane

mais aussi de I’azote, ou il devient possible d’étudier le couplage entre ces deux espéces.
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En effet, les études actuelles ne se focalisent en général que sur une molécule a la fois. Par
exemple, (Lavvas et al. 2011) regardent les sections efficaces a haute résolution de 1’azote
moléculaire afin d’améliorer la précision des modéles, surtout dans la fenétre de longueur

d’onde comprise entre 80 et 100 nm.

10-16 — —— CH4 (total cross section)
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Figure 8. Sections efficaces totales d’absorption du méthane CH, (courbe rouge) et de I’azote moléculaire N, (courbe verte). La coupure
est nette pour N, & 100 nm, la molécule devient alors totalement transparente pour des longueurs d’onde supérieures. La diminution
est plus progressive pour le méthane, la valeur de sa section efficace devenant quasi négligeable a partir de 150 nm. (Données de la
base de données du SWRI : http://phidrates.space.swri.edu/ )

En parallele, les études VUV sur le méthane se concentrent surtout sur sa photolyse soit a
Lyman-a (Gans et al. 2011) (Romanzin et al. 2010), puisqu’il s’agit de la contribution
majoritaire du spectre d’émission solaire et qu’expérimentalement, les lampes a deutérium ’ont
rendu bien accessible en laboratoire ; soit a des longueurs d’onde supérieures a 100 nm, la ou

I’azote reste inerte.

De plus, les mécanismes intervenant juste apres la premiére étape de photolyse restent encore
peu documentés, méme si des efforts sont faits dans ce sens avec, par exemple, les travaux de
(Bourgalais et al. 2015) sur la réactivité des especes radicalaires ou encore la mise en place de
base de données sur les vitesses de réaction telle que KIDA?Z. Il faut cependant noter que les
données relayées par KIDA ne concernent que des réactions a température ambiante et que
I’extrapolation a basse température (de type environnement Titan) peut s’avérer difficile. Elles

seront tout de méme utilisables dans notre étude puisque nous travaillons aussi a température

2 http://kida.obs.u-bordeauxl.fr/
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ambiante. De plus, ce type d’expérience ne permet pas d’explorer des effets chimiques non

linéaires liés au couplage entre ces deux especes.

A ce jour, nous ne savons donc que peu de choses sur la photochimie VUV du systéme couplé
N2-CHa.

Comment ce rayonnement contréle-t-il les réactions photochimiques de la haute atmosphére ?
Quelle différence entre une chimie du méthane seul et une chimie couplée entre I’azote et le

méthane ?
C’est sur ces questions que je me suis penchée pendant ma these.

Ce type de rayonnement, trés énergétique, interagit principalement avec la haute atmosphere
ou il pourra étre absorbé non seulement par la phase gaz mais aussi par les aérosols déja formés

dans I’ionosphére.

Quels sont alors les mécanismes d’interaction physique entre les photons VUV rémanents et

les aérosols formés ?

Nous nous intéresserons aussi a cette problématique dont I’enjeu est corrélé avec le manque de
données a ce sujet. En effet, il n’existe que tres peu de données sur 1’interaction du VUV avec
les tholins, que ce soit en termes d’ionisation ou de comportement optique. Par exemple, les
derniéres mesures expérimentales publiées d’indices optiques des tholins dans le VUV datent

de (Khare et al. 1984).

Pour répondre a ces questions, les expériences de laboratoire constituent un outil précieux,
méme si le VUV représente une gamme d’énergie avec laquelle il est difficile de travailler
expérimentalement, notamment a cause des contraintes de vide associées et a la délicate mise

au point de sources VUV.

Pour une revue complete des différentes plateformes de simulation de I’atmosphére de Titan,
le lecteur peut se référer a (Coll et al. 2013) et (Cable et al. 2012). De maniére génerale, on
estime a environ 80 le nombre de publications faisant référence a une expérience de ce type.
Chacune utilise ses propres parametres expérimentaux, a savoir une pression, une température,
une composition chimique ou encore une source d’énergie différentes. Nous allons en détailler
ici quelques-unes, choisies pour leur lien avec la réactivité entre le rayonnement VUV et

I'atmosphéere de Titan.
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4.a. Leslampes a deutérium
Les lampes a deutérium, qui présentent un pic d’émission a Lyman-a (121.6 nm), constituent
une bonne source de photons VUV, cependant, si elles permettent la dissociation du méthane,

elles n’activeront pas 1’azote et ne permettront aucune ionisation du systéme.

Par exemple, 1’équipe de (Trainer et al. 2006) a utilisé une lampe a deutérium car ils voulaient
justement se focaliser sur le r6le du méthane dans la formation des aérosols et des brumes de
Titan. Leur source émet un fond continu de 115 a 400 nm avec un pic proche de 121 nm, ou la
section efficace de dissociation du méthane est importante. De plus, leur expeérience, qui
requiert une pression en gaz de 1I’ordre de 600 Torr, nécessite la mise en place d’une fenétre de
séparation entre la source VUV (qui fonctionne a une pression plus faible) et le réacteur afin
d’éviter une gestion des flux épineuse. Ici, les fenétres typiques en LiF ou MgF2 conviennent
puisqu’elles ne coupent le rayonnement que pour des longueurs d’onde inférieures a 100 nm

et 117 nm respectivement.

Ce type d’expérience fonctionne alors lorsqu’on veut isoler un phénomeéne pour le comprendre
en détails, mais la dissociation du méthane seul n’est pas totalement représentative de la chimie
en jeu dans la haute atmosphere de Titan qui implique aussi celle de 1’azote, assez mal connue,

et dont la compréhension représente un enjeu de taille.

Une alternative qui a fait ses preuves consiste a remplacer les photons par des électrons comme

source d’énergie a 1’aide d’une décharge plasma.
C’est le principe de la plateforme expérimentale PAMPRE installée au laboratoire LATMOS.

4.b. L’expérience PAMPRE
PAMPRE (Production Aerosols en Microgravité par Plasma REactif) est un plasma

radiofréquence (13.56 MHz) au sein duquel nous injectons un mélange réactif de N2-CHa.

La Figure 9 propose un schéma du montage experimental : la décharge est génerée entre deux
électrodes, 1’une polarisée, 1’autre reliée a la masse et permettant de confiner le plasma. En

général, toutes les expériences sur PAMPRE sont réalisées a une puissance RF de 30 W.

Le réacteur est lui-méme un cylindre en acier inoxydable de 30 cm de diameétre sur une hauteur
de 40 cm.
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Figure 9. Schéma de I’expérience PAMPRE et de ses différents diagnostics.

Les flux de gaz sont injectés de maniére continue via 1’électrode supérieure, et le ratio N2/CH4

peut étre modifié car deux bouteilles sont reliées au réacteur : une a 100 % de N2 et une autre a

90% N, + 10% CH,.

Une description détaillée du dispositif est donnée dans (Alcouffe & et al. 2010) et (Szopa et al.

2006). Le plasma a été modé¢lisé afin d’établir la distribution d’énergie des €lectrons.

(Alves et al. 2012) ont modelisé un plasma de N2 pur et la fonction de distribution de I’énergie
des électrons est présentée sur la Figure 10, adaptée en longueur d’onde par (Fleury 2016). On
remarque que les électrons du plasma contiennent suffisamment d’énergie pour dissocier
I’azote (et aussi par extension le méthane), et par extrapolation de la courbe, nous savons qu’ils

peuvent aussi I’ioniser en N2* (seuil & 79.5 nm). De méme pour I’ionisation dissociative qui

conduit a N*.
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Figure 10. Fonction de distribution des électrons d’un plasma d’azote pur similaire a celui de PAMPRE calculé par (Alves et al.
2012) et adapté par (Fleury 2016). Les barres rouges marquent les seuils d’activation des réactions de dissociation et d’ionisation
de No.

Ceci est confirmé par d’autres études qui ont pu conduire a ’observation de I’ion N* par
spectrométrie de masse ionique dans une décharge radiofréquence d’azote moléculaire
(Mutsukura 2001) : PAMPRE et son plasma N2-CH4 permettent donc une activation compléte
de N2 et constituent donc une bonne plateforme représentative des phénomeénes chimiques de

type Titan induits par le rayonnement VUV solaire.

Active depuis 2002, cette expérience a permis une étude plus poussée de la chimie azote-
méthane en phase gaz (exemples de résultats dans (Gautier et al. 2011)(Carrasco et al. 2012))
mais est surtout devenue incontournable pour produire des poudres analogues aux aérosols
présents dans 1’atmosphére de Titan (exemples dans (Gautier et al. 2013) (Sciamma-O’Brien et
al. 2010) (Cunha de Miranda et al. 2016)). Une présentation des propriétés des analogues aux
aerosols titaniens est fournie au début du chapitre 4 puisque nous allons les soumettre a du

rayonnement VUV pour en étudier les effets.

Pourtant, méme si PAMPRE, et de maniére générale, les décharges plasma radiofréequence de
N2-CHs représentent un moyen efficace pour produire des aérosols (cf. chapitre 4), leur point
faible est de fournir de I’énergie sous forme d’¢électrons alors que les photons solaires, surtout
VUV et dans une moindre mesure les rayons X, constituent la source principale d’énergie dans
la haute atmosphere de Titan (Robertson et al. 2009). Raison pour laquelle nous n’allons pas
utiliser PAMPRE pour notre étude de photochimie ici.
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4.c. Leréacteur APSIS et les expériences de photochimie VUV
C’est pourquoi, au LATMOS, nous avons mis au point, de fagon complémentaire, un réacteur
photochimique nommeé APSIS afin de se focaliser sur les processus de la photochimie VUV en

phase gaz d’un mélange N2-CHa.

APSIS, ou Atmospheric Photochemistry SImulated by Synchrotron, doit donc étre couplé a une
source de photons VUV. Concrétement, APSIS est un réacteur parallélépipédique en acier
inoxydable de dimension 50 x 11.4 X 9.2 cm. Ces dimensions et la géométrie globale ont été

choisies afin d’accommoder la profondeur optique du méthane CHs sur une certaine distance.

Le flux de gaz réactif est contr6lé par un débitmetre MKS et la pression interne, mesurée par
une jauge a capacitance (MKS) est maintenue a I’aide d’un pompage primaire. Les expériences
de photochimie sont prévues pour fonctionner a une pression de I’ordre du millibar a des fins
de comparaison avec les expériences menées sur PAMPRE (mémes conditions expérimentales,
seule la source d’énergie change). En utilisant une pompe turbomoléculaire, le vide limite
atteint entre chaque expérience descend a 107 mbar. La principale difficulté consiste a

trouver une source de photons VUV pouvant étre couplée au réacteur fonctionnant au mbar.

Les sources synchrotron constituent une trés bonne source de VUV. En effet, elles émettent un
fort flux de photons, accordable, ce qui permet de mettre en évidence, a 1’échelle de quelques
heures en laboratoire, des effets qui prendraient des milliers d’années sur le milieu en question
(Pilling et al. 2009). C’est pourquoi la ligne DISCO du synchrotron SOLEIL? a été choisie pour
mener les premiéres campagnes d’expériences avec APSIS. La ligne de lumieére DISCO est
décrite en details dans (Giuliani et al. 2009). Bri¢vement, il s’agit d’une ligne a aimant de
courbure qui délivre un flux de photons blanc uniforme, sans pic a Lyman-a, et 10* a 10° fois

plus intense que le flux solaire a la distance de Titan (Figure 11).

Puisque DISCO est une ligne VUV émettant des photons jusqu’a 60 nm, aucune membrane de
séparation en MgF2 ou LiF ne pourra étre utilisée ici pour accommoder la différence de pression
entre le réacteur APSIS et la branche d’utilisation de la ligne, sous peine de perdre une
importante part du spectre d’émission (photons avec 4 < 110 nm). Heureusement, cette ligne

est équipée de son propre systeme de pompage différentiel nommé APEX pour Atmospheric

3 https://www.synchrotron-soleil.fr/fr/lignes-de-lumiere/disco
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Figure 11. Comparaison entre les flux de photons solaire (ligne bleue, pleine) et celui délivré par la ligne DISCO du synchrotron
SOLEIL (ligne bleue, pointillée). En rouge sont tracées les sections efficaces de N, et CH..

Pressure EXperiment (Giuliani et al. 2011) qui adapte les pressions entre la ligne sous Ultra

Vide (~10~2 mbar) et le réacteur au mbar.

Les résultats de cette campagne d’expérience se trouvent dans (Carrasco et al. 2013) et dans
(Peng et al. 2013).

La seule autre expérience de photochimie VUV type Titan a été menée par 1’équipe formeée
d’H. Imanaka et M. Smith, toujours sur une ligne synchrotron a 1’ Advanced Light Source (ALS)
de Berkeley (USA) sur la ligne a onduleur Chemical Dynamics Beamline (Imanaka & Smith
2007) (Imanaka & Smith 2010). Leur réacteur photochimique, deux fois plus long qu’ APSIS
(100 cm), travaille a une pression basse de 0.066 mbar pour un mélange composé de 95%

d’azote et 5% de méthane.

Ici aussi, le réacteur est couplé sans fenétre de separation avec la source VUV afin de permettre
aux photons aux courtes longueurs d’onde de passer. La ligne utilisée par cette équipe délivre
environ 10%® photons.s~! dans une gamme de 50 a 150 nm avec un spectre pseudo-gaussien

ayant une bande passante de A1/A ~2%.

17



4.d. Comparaison entre les différentes techniques et les résultats INMS
Les détails des résultats obtenus par ces différentes expériences sont disponibles dans les
articles correspondant mais nous allons, ici, les résumer et les comparer. La Table 1 rapporte
les taux de production relatifs par normalisation par rapport a la quantité d’azote N2 des
differents groupes de produits C, N, H, désignés sous la forme C,, oun = x + y. Cette méthode
de comparaison met en évidence le degré de croissance des molécules produites dans chaque

configuration.

C2 Cs Ca
PAMPRE (plasma) 103 10 Entre 10™* et 1075
APSIS @ DISCO 10° 10°® 107
(synchrotron, spectre
blanc)
Imanaka & Smith 107 10 10°
(synchrotron, 60nm)
INMS (Cassini) 10 Entre 10® et 107> | Entre 107 % et 107°

Table 1. Tableau récapitulatif des différents résultats obtenus avec les différentes expériences de simulation de ’atmosphére de Titan
pour mieux mettre en perspective les taux de production du réacteur APSIS branché sur la ligne DISCO (2e ligne). Les données pour
PAMPRE sont tirées de (Carrasco et al. 2012) et celles d’INMS de (Waite et al. 2005).

Nous remarquons qu’APSIS couplé a DISCO est ici moins efficace que PAMPRE en termes de
production (deux ordres de grandeur en moins) ainsi que par rapport aux expériences d’Imanaka
et Smith. Dans le premier cas, c’est la source d’énergie qui change a une pression comparable
d’environ 1 mbar (¢électrons dans PAMPRE contre photons VUV dans APSIS) tandis que dans
le second cas il s’agit de flux, de longueurs d’onde et de pressions différentes (spectre blanc
VUV au mbar contre faisceau quasi monochromatique centré a 60 nm a des pressions trés

faibles a environ 0.1 mbar).

Si nous comparons maintenant aux données de I’instrument INMS a bord de Cassini, APSIS
semble sous-produire les C; et les C4 d’un ordre de grandeur mais est le plus représentatif pour

les Cs.
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Il serait intéressant de modifier les parametres expérimentaux, tels que la pression ou encore
les longueurs d’onde afin d’optimiser le systéme, de se rapprocher le plus possible des mesures
in situ dans I’atmosphéere de Titan mais aussi de tester les effets des différentes longueurs

d’onde sur la photochimie couplée N2-CHa.

Pourtant, obtenir du temps de faisceau sur une installation synchrotron n’est pas une mince
affaire puisqu’il faut participer tous les six mois a un appel d’offre et faire en sorte que le projet
soit sélectionné parmi tant d’autres. Le temps alloué¢ de cette maniére est alors de 1’ordre de

quelques jours, ce qui ne laisse pas beaucoup de temps pour 1I’expérimentation.

Dans le but de s’affranchir de ces contraintes, nous avons donc décidé, dans le cadre de ma
these, de mettre au point notre propre source VUV de laboratoire, au LATMOS, afin de réaliser

des expériences de photochimie type Titan avec couplage N2-CHa dans le réacteur APSIS.
Cette source devra donc :

e Délivrer des photons dans la gamme [50; 150] nm afin de pouvoir tester
différentes longueurs d’onde en dessous et/ou au-dessus des différents seuils de
dissociation ou d’ionisation et éventuellement mettre en évidence des tendances
au sein méme du VUV ;

e Fournir un flux de photons (ph.s~1.cm™2) élevé (>> flux solaire a Titan) afin de
pouvoir effectuer des irradiations de courte durée (~ 1h) par rapport a un jour
titanien (~1.4 x 10%5s);

e Travailler a basse pression pour étre couplée sans séparation avec le réacteur qui

sera a environ 1 mbar.

I.5.  Objectifs de cette thése

En cohérence avec le chapitre introductif ci-dessus, le but généeral de cette these est, par
la voie expérimentale, de s’intéresser a I’interaction entre le rayonnement VUV solaire et
la haute atmosphére de Titan, que ce soit avec ses composés gazeux neutres et majoritaires

ou avec les aérosols formes des les plus hautes couches.

Dans un premier temps, nous nous focaliserons sur I’interaction entre le rayonnement VUV et

la phase gaz composée d’un mélange N2-CHa.

Ainsi, le chapitre 2 présente la source VUV de laboratoire que nous avons tout spécialement

congue pour nos expeériences et pour laquelle nous avons réalise un diagnostic complet. Le défi

19



principal était de s’assurer qu’elle n’active nos molécules réactives qu’a I’aide des photons

VUV émis, défi surmonté a I’aide de différentes techniques décrites dans cette partie.

Ensuite, dans le chapitre 3, nous nous penchons sur les résultats de photochimie obtenus par
irradiation du mélange azote-méthane par les trois longueurs d’onde émises par notre source
VUV, avec une analyse par spectrométrie de masse sur des neutres. Nous verrons que les
differents régimes de nos molécules (dissociation, ionisation ou encore ionisation dissociative)

influent grandement sur les processus photochimiques a I’ceuvre, neutres ou ioniques.

Dans un second temps, nous étudierons, cette fois ci, I’interaction entre le rayonnement VUV
et la phase solide, a savoir, concrétement, les analogues aux aérosols produits par PAMPRE.
La méthodologie mise en oeuvre sera expliquée en début de chapitre 4. La source VUV sera ici
la ligne VUV a onduleur du synchrotron SOLEIL, nommée DESIRS, qui couplée a I’enceinte
SAPHIRS permet I’irradiation de nanoparticules libre (ici les analogues de PAMPRE) par des
photons VUV.

Nous nous intéressons de fagon quantitative a la physique de D’interaction entre ces

nanoparticules et le VUV par photoémission, la aussi en deux temps.

Dans le chapitre 4, nous chercherons a déterminer le seuil d’ionisation de ces aérosols sous
irradiation VUV. Ce rayonnement est-il suffisamment énergétique pour les ioniser ? Sont-ils
une source non négligeable d’électrons libres pour leur environnement ? Et si oui, quid de ces

électrons ?

Enfin, le dernier chapitre 5, notre travail de modélisation des interactions en jeu donnera acces
en paralléle au comportement dit optique de ces grains en déterminant leur indice de réfraction

ainsi que leur longueur d’absorption dans le VUV.

La Figure 12 met en perspective la cohérence et la progression entre les différents chapitres par

rapport a un profil atmosphérique de I’atmosphere de Titan :

e Nécessité d’une lampe VUV pour simuler le rayonnement dans la haute atmosphere
e volet photochimique VUV sur les espéces en phase gaz (approche bottom/up de la
complexité moléculaire a partir des briques élémentaires précurseurs des tholins)

e Volet photophysique VUV sur les tholins déja formés
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Chapitre 2: Une nouvelle
source VUV de
laboratoire

Chapitre 3: Les
expériences de
photochimie avec APSIS

Chapitre 4:
Photoionisation VUV des
tholins

Chapitre 5: Asymétries et
comportement optique des
tholins

Figure 12. Vue d’artiste adaptée de la Figure 4 et récapitulant la cohérence et la progression des chapitres de ma these vis-a-vis
d’un profil atmosphérique de I’atmosphére de Titan.
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CHAPITRE Il: UNE
NOUVELLE SOURCE VUV DE
LABORATOIRE

Dans la premiére partie de cette thése, mon objectif scientifique consiste a reproduire de la
meilleure maniere possible la photochimie VUV en phase gaz a I’ceuvre dans la haute

atmosphere de Titan, a I’aide du réacteur photochimique APSIS.

Comme expliqué précédemment, il existe différentes sources de VUV ayant fait leurs preuves,
cependant, certaines émettent dans un domaine qui ne permet pas d’activer a la fois I’azote et
le méthane (ex : les lampes a deutérium) ou encore, d’autres, comme les lignes synchrotron,
s’accompagnent de conditions d’acces et d’utilisation difficiles qui ne permettent pas une étude

continue dans le temps. Surtout dans le cadre d’une these.

C’est pour ces raisons que nous avons souhaité mettre au point notre propre source de lumiere
VUV de laboratoire. Si cette solution offre un certain nombre d’avantages, tels que le fait de
s’affranchir des contraintes techniques et logistiques du synchrotron, ou encore de définir notre
propre cahier de charges, elle impose de fournir des flux de photons comparables pour que nos
expériences de photolyse au laboratoire soient aussi efficaces en termes pratique.

Comme nous le verrons dans ce chapitre, nous avons créé une source VUV a partir des
techniques de physique des plasmas d’excitation micro-onde de gaz rare, tres utilisées dans
differents domaines pour produire un rayonnement fiable. Dans cette configuration, le choix du
gaz excité détermine la longueur d’onde d’émission, c’est pourquoi nous choisissons les gaz

permettant de travailler dans les domaines d’activation de nos deux molécules réactives, N> et
CHa.

Dans un premier temps, nous commencerons par déterminer les flux de photons VUV émis a

des longueurs d’onde données.

Puis, dans la mesure ou un plasma micro-onde est trés efficace, nous nous assurerons que les

photons VUV constituent bien la seule source d’énergie arrivant au réacteur photochimique
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APSIS, dans le but d’éviter toute contribution chimique parasite (initiée par des électrons

énergétiques par exemple).

I1.1. Les sources VUV dites « commerciales »

Dans le domaine du VUV, il existe déja différentes sources fonctionnelles et vendues par
differents fabricants. A priori, elles offrent des avantages expérimentaux non négligeables tels
qu’un faisceau VUV trés lumineux et pouvant atteindre 10> ph.s~1, ou encore une décharge
qui s’effectue a basse pression (plus faible que quelques mbars). Cependant, ces montages sont
le plus souvent vendus sous forme de systémes fermés et non-flexibles, que ce soit en termes
de longueurs d’onde ou de pression. Par exemple, la lampe Scienta VUV 5000 se focalise
seulement sur les raies d’émission de I’hélium dans I’Extréme UV (EUV) a 58.4 nm, 53.7 nm
(He 1) et 30.4 nm (He I1). Ou encore, la source créée par Henniker Scientific, UVS40 A2, ne
peut étre couplée qu’avec des montages travaillant a des pressions inférieures a 10 mbar, ce
qui la rend inadaptée pour certaines simulations de photochimie atmosphérique a des pressions

plus élevées, comme celles effectuées sur APSIS (~ 1 mbar).

C’est pourquoi nous avons choisi de développer notre propre source VUV qui pourra se coupler
a notre montage expérimental et offrir une certaine flexibilité en termes de longueurs d’onde
disponibles et de flux de photons émis, deux parameétres importants ici. Et pour cela, une

technique adaptée est la décharge micro-onde dans un gaz rare.

I1.2. Les décharges micro-onde comme sources de VUV

Les colonnes de plasma excitées par micro-ondes sont utilisées dans un large éventail de
domaines et développer des systemes efficaces est devenu un enjeu majeur ces dernieres
décennies. Dans les années 1970, le premier lanceur d’onde de surface, appelé « surfatron »,
fut mis au point ((Moisan et al. 1974), (Moisan et al. 1975)). Il fonctionne avec une puissance
micro-onde et se caractérise par sa géométrie compacte (Figure 13) qui permet d’obtenir de
longues colonnes de plasma dans une large gamme de pression (de la pression atmosphérique
a la fraction de mbar) mais aussi avec différents diamétres de décharge. Le principal avantage
de ces techniques réside dans le fait qu’elles n’ont pas besoin d’électrodes, ce qui permet

d’éliminer toute pollution par sputtering du métal.

Ces colonnes de plasma produisent aussi bien des particules chargées et réactives que des
radiations a différentes énergies (Moisan & Zakrzewski 1991). La longueur d’onde de ces
radiations est alors totalement déterminée par les propriétés intrinseques du gaz utilisé pour la

décharge avec une gamme allant de 1’infra-rouge jusqu’au VUV.
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L’enjeu de cette these fut donc d’adapter cette technologie robuste et bien développée a une
nouvelle application de photochimie atmosphérique. De cette maniére, nous avons développé
une source VUV a partir d’une décharge micro-onde a 2.45 GHz dans un gaz rare a basse
pression (de 1’ordre du mbar). En effet, puisque nous travaillons dans le domaine du VUV en
dessous de 100 nm, nous ne pouvons pas utiliser de membrane séparatrice en LiF ou en MgF»
entre la source de photons et le réacteur photochimique, comme expliqué dans le Chapitre 1.
Cette configuration implique que le gaz utilisé pour la décharge pénétrera dans APSIS. En
prenant un gaz rare non réactif, on s’assure alors qu’il n’interviendra pas dans les réactions

chimiques observees.

s T

Figure 13. Photographie de notre lanceur d’onde type « surfatron ». L’onde micro-onde arrive par I’antenne branchée en haut de
Pappareil ; les deux piquages latéraux permettent la circulation du systéme de refroidissement (ici de ’eau). L’onde de surface se
déplace le long des parois du tube de quartz placé au centre du surfatron et ou s’effectue la décharge.

De cette maniére, ce chapitre de thése traite du développement expérimental et de I’étude
d’une nouvelle source VUV de laboratoire, de type « surfatron », ainsi que de son
optimisation pour des expériences de photochimie atmosphérique de type Titan. Le but

est alors :

e De coupler la source au réacteur APSIS et de mettre au point un protocole
expérimental pour effectuer des expériences de photochimie avec un mélange
réactif N>-CHs ;

e De caractériser totalement la source en termes de flux de photons dans les

conditions d’irradiation photochimique i.e pour des puissances micro-onde entre
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40 et 100 W et des pressions de gaz rare comprises entre 0.4 et 1.7 mbar, en utilisant
dans un premier temps le néon comme gaz de décharge;

e De s’assurer que les photons VUV constituent la seule source d’énergie délivrée
par la source et pouvant atteindre APSIS. Nous nous pencherons alors sur les
électrons de la décharge et les atomes meétastables énergétiques afin de déterminer
s’ils peuvent ou non initier une chimie parasite ;

e Pour finir, de maniére plus globale, nous utiliserons d’autres gaz rares pour la
décharge, a savoir I’argon et I’hélium, qui émettent a d’autres longueurs d’onde et

permettent d’explorer plus largement le VUV.

I1.3. La source VUV de laboratoire et son application de photochimie

atmosphérique

3.a. Lasource VUV
La décharge plasma micro-onde s’effectue dans un tube en quartz long de 40 cm, de diamétre
interne 8 mm et de diameétre externe 10 mm, entouré par un lanceur d’onde de surface type
surfatron (Figure 13). La puissance est délivrée par un générateur de micro-ondes (Sairem) dont
le maximum monte a 200 W. Le lanceur d’onde surfatron peut étre translaté le long du tube en
quartz afin de modifier la distance entre la fin de la décharge plasma et I’entrée du réacteur
photochimique, parametre critique dans nos expériences comme nous allons le voir plus tard.
Pour éviter toute surchauffe du systéme, une circulation d’air comprimé a été installée, méme
si des mesures de température en surface du tube montrent qu’elle ne dépasse pas les 60 °C

pour des puissances en dessous de 100 W.

Le débit de gaz rare injecté est régulé a I’aide d’un régulateur de débit (MKS Instrument) dans
la gamme 0 — 10 sccm (cm 3min~?! dans les conditions standard de température et pression).
De plus, la pression est mesurée en amont du surfatron par une jauge a capacitance Pfeiffer, a
I’opposé de la partie la plus longue de la colonne de plasma qui se trouve en aval de I’applicateur

de champ.

Pour travailler dans le domaine VUV qui nous intéresse, trois gaz rares, possedant des raies de
résonance intenses, sont a disposition. L’argon émet a 104.8 nm et 106.7 nm, le néon a 73.59
et 74.37 nm tandis que I’hélium émet, lui, a 58.4 nm et 53.7 nm (récapitulatif dans la Table 2).
Pour des raisons pratiques, j’ai commencé par utiliser le néon pour caractériser de manicre

compléte la source VUV.
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Gaz Longueur d’onde (nm)  Energie (eV) Ay (s7h)

He | ‘ 58.43; 53.70 21.2 1.8 X 10% ; 5.66 x 108
Ne | ‘ 73.59 : 74.37 16.8 6.11 % 108 : 4.76 x 107
Ar | 104.8: 106.66 11.8 5.1x 10%;:1.19 x 108

Table 2. Tableau récapitulatif des gaz rares utilisés dans cette étude, avec leurs longueurs d’onde d’émission principales (aussi
exprimées en énergie en eV) ainsi que les coefficients d’Einstein (4,;) respectifs associés (NIST).

Ces longueurs d’onde découlent des propriétés intrinseques des gaz utilisés, et nous allons voir
que leurs valeurs se sont révélées extrémement utiles dans le cadre de notre étude puisqu’elles

permettent de tester différents régimes photochimiques pour le mélange azote-méthane.

Nous allons maintenant examiner quels sont les régimes d’activation (dissociation, ionisation)

concernés par ces longueurs d’onde, pour le méthane mais aussi pour 1’azote moléculaire.

3.b. Les différents réegimes photochimiques de N2 et CH4
I. Néon : irradiation a 73.6 et 74.3 nm
L’azote et le méthane ne présentent pas le méme comportement face a une irradiation a 73.6 et
74.3 nm. En effet, avec (Samson et al. 1987), nous apprenons qu’a ces longueurs d’onde, N>

présente un degré d’ionisation & de 94 % , avec

section ef ficace ionisation

section ef ficace ionisation+section ef ficace dissociation

Soit le rapport entre la section efficace d’ionisation et la section efficace totale d’absorption.

Ce qui signifie, qu’en paralléle, il sera aussi dans un régime de dissociation, et ce a hauteur de
6 %.

En ce qui concerne le méthane, il s’agit d’un régime d’ionisation simple (création de CHJ)

mais aussi dissociative avec des réactions du type :
CH, + v > CHf + H
CH, + hv » CHf + H,

ii. Argon: Irradiation a 104.8 nm et 106.7 nm
Avec de I’argon dans la décharge plasma, nous aurons des photons de longueurs d’onde
légérement supérieures a 100 nm, ce qui nous fait sortir du régime d’ionisation de CHa qui

s’arréte a 98.5 nm (mais dissociation toujours possible), et du régime d’activation totale de No.
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Ici, les photons ne pourront initier que des photo-réactions telles que :
CH,+ hv - CH; + H
CH, + hv - CH, + H,
CH,+ hv » CH, + H + H
CH, + v » CH + H, + H

Nous observerons ainsi les effets de la dissociation neutre du méthane sur la photochimie

initiée, sans ionisation ni chimie de 1’azote.

iii.  Hélium : irradiation a 58.4 nm et 53.7 nm
Il s’agit ici du cas le plus énergétique : les seuils d’ionisation totale sont largement dépassés

(6 = 100 % ) pour les deux molécules N2 et CHa.

L’ionisation dissociative (N* + N) ne sera pas encore atteinte pour ’azote (seuila A <
50 nm) mais tous les cas possibles d’ionisation dissociative pour le méthane sont disponibles,

avec en plus de ceux cités précédemment :
CH, + hv » CH; + H*
CH, + hv » CH* + H, + H

A ces énergies-1a, nous étudierons donc une chimie ionique pour les deux réactifs présents, avec

aussi différents produits de dissociation (ionisés ou pas) issus de la photolyse du méthane.

En conclusion, les trois gaz rares disponibles pour la décharge plasma de notre source
VUV sont adaptés a notre étude en termes de longueurs d’onde émises. Effectivement, ces
dernieres balaient des régimes photochimiques différents et de grand intérét : un régime
totalement ionique pour I’émission de ’hélium, un régime hybride (100% ionique pour le
méthane, encore dissociatif et neutre pour I’azote) pour I’émission du néon, et enfin,
totalement neutre et seulement dissociatif du méthane pour I’argon. Nous nous

pencherons sur les différences de résultats de ces trois régimes dans le Chapitre 3.
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Figure 14. Raies d’émission principales disponibles avec notre source VUV de laboratoire pour I’hélium, le néon et I’argon (lignes
verticales et pointillées). Elles sont ici mises en perspective par rapport aux sections efficaces de nos réactifs N, (courbe bleue) et CH,4
(courbe verte), ainsi que par rapport au flux solaire incident a la distance moyenne de Titan (courbe rouge).

11.4. Caractérisation de la source avec un monochromateur VUV

4.a. Meéthode

Pour caractériser la source VUV, avant utilisation sur APSIS, et ainsi mesurer le flux de photons
émis par la décharge néon dans un premier temps, nous la couplons directement a un
monochromateur VUV de focale 1 m (McPherson NOVA 225), équipé d’un réseau concave de
1200 g.mm™1, blazé a 45 nm et sensible de 30 a 300 nm. La réponse du réseau varie fortement
en fonction de la longueur d’onde donnée, avec un pic de réponse de 13% a 55 nm. Pour le cas
a73.6 nm, les données constructeur I’estiment a environ 6% (fournies par McPherson). De plus,
dans le but d’obtenir un compromis satisfaisant entre bonne résolution spectrale et absence de
saturation du systéme d’acquisition, la largeur des fentes d’entrée du monochromateur est fixée
a 75 um pour une hauteur de 4 mm. Le systéme d’acquisition en sortie du trajet optique est
compos¢ d’une photodiode (Optodiode AXUV 100) couplé a un amplificateur de courant. Le
signal de sortie donne 1 V pour 1 nA et sature a 10 V. Enfin, d’aprés les données Optodiode, la
réponse de la photodiode est d’environ 0.22 A/W a 73.6 nm.

Le monochromateur est pompé par une pompe turbo (Agilent TV 301) et sa pression interne
est mesurée a I’aide d’une jauge Penning (Oerlikon) calibrée pour I’air. Pour obtenir la pression
réelle, il faut donc utiliser un facteur de correction néon/air (égal a 4) fourni par le constructeur.
Avec cette pompe turbo, nous atteignons un vide limite de 10 mbar. 1l faut aussi noter que le

gaz de la source VUV est lui aussi pompé par ce systéme, a travers la fente d’entrée. Pour un
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flux de gaz maximal dans la source (débit de 10 sccm et pression de 1.7 mbar), la pression dans

le monochromateur atteint 102 mbar.

-
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Figure 15. Photo du montage de calibration de la source VUV branchée sur le monochromateur VUV (a gauche).

La puissance lumineuse mesurée par la photodiode est liée au nombre de photons par seconde :

dE  hc o dN,
dt A1 dt
Avec E I’énergie et N,, le nombre de photons mesurés.

Puisque le néon est pompé dans le monochromateur et que la pression monte jusqu’a
1073 mbar, il faut aussi prendre en compte 1’absorption optique sur le trajet. Elle modifie alors
la transmission pour une pression interne donnée avec la loi de Beer-Lambert :

I _ axpueixo
Iy
Ou d designe la longueur du trajet optique (ici, d = 2 X 1 mde focale) ; o est la section
efficace d’absorption soit pour le néona 73 nm, ¢ = 9 x 10717 ¢m? (Hébrard & Marty 2014) ;
et [Ne] représente la concentration en neon, qui est directement liée a la pression via la loi des
gaz parfaits. Notons que dans les quelques centimeétres entre la fin de la décharge et la fente

d’entrée du monochromateur, 1’absorption est négligeable.

Aprés avoir pondéré le nombre de photons final par tous ces facteurs (réponses de la photodiode

et du réseau, en plus de I’absorption du néon), il faudra, au final, diviser par la surface des fentes

éclairées afin d’obtenir le flux de photons en ph.s™1.cm™2.
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4.b. Reésultats
Les flux de photons de la source VUV dans un plasma de néon ont été mesurés dans différentes
conditions de pression dans le tube a décharge et de puissance micro-onde délivrée. Tous les
résultats et les graphes associés sont répertoriés dans ’article (Tigrine et al. 2016) présenté ci-

apres.

raies de résonance du néon
6 — (73.6 et 74.3 nm)

tension de sortie (V)
N
]

I I I I I I
73.0 73.5 74.0 74.5 75.0 75.5
longueur d'onde (nm)

Figure 16. Les deux raies de résonance principales du néon a 73.6 nm et 74.3 nm, mesurées par notre systéme d’acquisition. Le signal
de sortie est donc ici en volts. Pour ces intensités mesurées, la pression en néon est de 1.5 mbar et la puissance micro-onde de 70 W.

Récapitulons les principaux résultats mis en évidence dans l'article (Tigrine et al. 2016):

e Les deux raies de résonance du néon (Figure 16) présentent des comportements
différents, notamment en fonction de la pression. La variation de I’intensité de la
raie a 73.6 nm en fonction de la pression et/ou de la puissance est beaucoup plus
importante que celle a 74.3 nm, dont I’intensité est quasi stable.

e A 73.6 nm, le flux de photons varie entre 2 x 103 ph.s™1.cm™2 (conditions
minimales a 0.4 mbar et 40 W) et 4 x 10 ph.s~1.cm™2 (conditions maximales
a 1.7 mbar et 100 W). L’évolution en fonction de la pression présente une forme
quadratique tandis que celle en fonction de la puissance délivrée est linéaire.

e A 74.3 nm, la variation de l'intensité de la raie avec la pression différe et devient
ici lineaire. Il faut alors déeterminer quel phénomene régit cette raie et freine la
dépopulation radiative du niveau associé par rapport a celle a 73.6 nm quand la
pression en néon augmente. Grace a (Phelps 1959), nous trouvons que le niveau

radiatif du néon 3P1, qui est associé a I’émission a 74.3 nm, posséde un coefficient
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de quenching élevé (k, = 4.2 x 10~ cm3s~1) vers le niveau métastable 3Py,
ce qui n’était pas le cas pour le niveau radiatif *P; associé a la raie a 73.6 nm. De
cette manicre, le premier favorise le transfert d’énergie par quenching tandis que
le dernier va se dépeupler plutét par émission de photons.

e Pour une pression dans la source supérieure a 0.7 mbar, la contribution a 73.6 nm
sera clairement dominante en terme d’intensité ; cependant si I’on travaille a faible
pression (< 0.7 mbar), il faut bien prendre en compte les intensités des deux

raies d’émission, qui deviennent comparables.

I1.5. Les sources de chimie parasites

Comme il n’existe pas de séparation entre le tube a décharge et le réacteur photochimique
APSIS, il faut s’assurer que le plasma de néon n’interagit pas avec le mélange réactif. En effet,
le plasma présente des sources d’énergie autres que les photons VUV pouvant réagir avec notre
mélange N2-CHgs et initier une chimie dont nous ne voulons pas. Les électrons énergétiques
représentent la premiére source supplémentaire identifiée qui pourrait activer I’azote et/ou le
méthane si les deux entraient en contact. Il s’agit donc de faire en sorte que la décharge plasma
ne pénétre pas le réacteur APSIS, et que, de cette manicre, la dissociation ou I’ionisation de
I’azote ne se produisent pas par réaction électronique. Pour cela, nous observons le systéme
néon-azote-méthane par spectroscopie d’émission dans I’UV. Effectivement, cette technique
permet de détecter les bandes du Second Systéme Positif (SPS en anglais) de 1’azote
moléculaire, que 1’on repére facilement car elles sont « dégradées aux courtes longueurs
d’onde ». Ces bandes proviennent du niveau N, (C5I1,,) qui ne peut étre excité par les photons
VUV du néon a 73.6 ou 74.3 nm. Les détecter sur un spectre d’émission signifie alors que
I’azote moléculaire est excité par une autre source d’énergie que les photons, qui, ici, ne peut
étre que les électrons du plasma. Il y aurait alors interaction entre la décharge plasma et le
mélange réactif, ce qui est exactement ce que nous voulons éviter. Nous allons donc ajuster les
parametres de la décharge et notamment sa longueur pour éviter que le plasma ne pénétre a

I'intérieur du réacteur APSIS.

5.a. Diagnostic par spectroscopie d’émission UV
Pour effectuer ce diagnostic, nous positionnons un spectrométre (Hamamatsu TG UV
C9404CAH) dans la ligne de visée de la source VUV, de I’autre c6té du réacteur (Figure 17).
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Cet instrument balaie des longueurs d’onde entre 200 et 450 nm ce qui correspond a la gamme
du SPS comprise entre 300 et 400 nm.

Microwave power

Pressure gauge
Towards the mass

spectrometer

N

Rotary vane
pumping

Tubomolecular
pump

injection
(N2-CH,)

Figure 17. Schéma descriptif du montage expérimental de la source VUV (a droite) couplée sans séparation au réacteur APSIS (au
centre) avec le spectrometre UV (face au hublot de sortie, a gauche).

Afin d’effectuer un diagnostic propre, nous allons procéder par étapes.

Dans un premier temps, il s’agit d’injecter le néon seul dans le but d’identifier sa contribution
en termes de raies d’émission dans I’UV. Sur la Figure 18, ces raies sont représentées par la
courbe noire. Avec la base de données du NIST, nous vérifions que toutes les raies présentes

n’appartiennent qu’au néon.

Dans un second temps, le mélange N2-CHa est injecté dans APSIS. Nous voulons étre sirs de
pouvoir expérimentalement détecter les bandes du SPS, c’est pourquoi nous augmentons
intentionnellement la longueur de la décharge jusqu’a les voir apparaitre sur le spectre (position
ou le plasma excite aussi N2). Cette situation correspond a la courbe rouge de la Figure 18.
Gréace a (Lofthus & Krupenie 1977), nous les identifions toutes ce qui nous aidera a les repérer

dans les prochaines expériences de photochimie. La distance minimale entre la fin de la
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décharge et I’entrée du réacteur pour laquelle nous ne voyons plus les bandes du SPS est de 5

cm.
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Figure 18. Spectre d’émission du néon dans ’'UV (courbe noire), toutes les raies observées sont répertoriées dans la base de données
du NIST. En rouge, nous avons le méme spectre, mais avec ici le plasma qui pénétre intentionnellement le réacteur APSIS : nous
pouvons alors identifier les bandes du SPS de I’azote moléculaire. L’échelle est ici normalisée.

Nous restons donc a cette distance afin de ne pas engendrer de pertes trop importantes en termes
de photons, tout en étant siirs que les électrons du plasma ne viendront pas exciter 1’azote

moléculaire.

Dans cette configuration, les spectres ne présentent plus que les raies d’émission du néon méme
pour un debit maximal de N2-CHas a 10 sccm (Figure 19). Nous sommes alors sirs que le plasma

n’entrera jamais en contact avec 1’azote quelques soient nos conditions expérimentales.

Expérimentalement, nous trouvons que la distance optimale entre la fin de la décharge et
I’entrée du réacteur est de 5 cm. Il s’agit du meilleur compromis pour initier de la seule
photochimie (aucun apport des électrons du plasma) tout en injectant le maximum de
photons VUV.
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Figure 19. Spectre d’émission d’une décharge néon non couplée au réacteur APSIS (courbe bleue) comparé au spectre de la
décharge branchée au réacteur (courbe orange) : le fait que les deux coincident parfaitement indique que dans cette configuration
expérimentale N ne subit aucune excitation électronique, donc le plasma ne pénétre pas dans le réacteur.

5.b. Les atomes métastables
Dans un second temps, les atomes métastables du gaz rare utilisé constituent aussi une source
d’énergie supplémentaire pouvant fausser nos observations photochimiques. En effet, le néon
posséde deux niveaux d’énergie métastables a 16.61 et 16.71 eV qui peuvent donc ioniser N2
dont le seuil se situe a 15.58 eV. De cette maniere, il s’agit de déterminer si leur temps
caractéristique de diffusion 7, est comparable ou non au temps 7, nécessaire au flux de gaz
pour accéder au mélange réactif a partir de la fin de la décharge plasma (donc sur la distance de

5 cm déterminée précédemment).

Dans nos conditions, nous trouvons tp = 1.6 x107*s << 7, = 4x 1072 s, ce qui
signifie que les atomes métastables du néon ne diffusent pas assez pour arriver dans

APSIS et interagir avec notre mélange reactif (tous les détails des calculs se trouvent dans

’article).
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Abstract

®

CrossMark

Microwave plasma discharges working at low pressure are nowadays a well-developed
technique mainly used to provide radiation at different wavelengths. The aim of this work is
to show that those discharges are an efficient windowless vacuum ultra-violet (VUV) photon
source for planetary atmospheric photochemistry experiments. To do this, we use a surfatron-
type discharge with a neon gas flow in the mbar pressure range coupled to a photochemical
reactor. Working in the VUV range allows nitrogen-dominated atmospheres to be focused

on (A < 100nm). The experimental setup makes sure that no energy sources (electrons,
metastable atoms) other than the VUV photons interact with the reactive medium. Neon has
two resonance lines at 73.6 and 74.3 nm that behave differently depending on the pressure or
power conditions. In parallel, the VUV photon flux emitted at 73.6nm has been experimentally
estimated in different pressure and power conditions, and varies in a large range between

2 x 10" phs~' cm~2and 4 x 10" ph s~' cm~2, which is comparable to a VUV synchrotron
photon flux. Our first case study is the atmosphere of Titan and its No—CH,4 atmosphere. With
this VUV source, the production of HCN and C,;Nj, two major Titan compounds, is detected,
ensuring the suitability of the source for atmospheric photochemistry experiments.

Keywords: microwave discharge, plasma VUV source, plasma applications, atmospheric
photochemistry, UV optical emission spectroscopy, photochemistry experiments

(Some figures may appear in colour only in the online journal)

1. Introduction

Microwave plasma columns are widely used, so developing
an effective source has become an important topic over past
decades. In the 1970s, Moisan et al (1974, 1975) created the
first surface-wave launcher, called ‘surfatron’, working in
the microwave range, which is an efficient and compact tool
for creating long plasma columns in a wide range of pres-
sures (from atmospheric pressure to fractions of mbar) and
discharge diameters. One of the main advantages of those dis-
charges is that they are electrodeless and avoid pollution by
metal sputtering. They are also reliable reservoirs of charged,
reactive particles and radiation (Moisan and Zakrzewski
1991). The individual wavelength of these radiations depends
on the gas used for the discharge. It goes from the infrared up

0022-3727/16/395202+12$33.00

to the vacuum ultra-violet (VUV) range (below 200nm), as
shown by Espinho et al (2013, 2016) in their studies of the
VUYV emission of an Ar—H; gas mixture or a helium discharge.

The radiation is mostly used as light sources for different
technical studies. For example, a low pressure Kr VUV source
is used for its photoionization efficiency, as an alternative to
electronic impact in mass spectrometers, in order to avoid
complex fragmentation patterns (Northway er al 2007). At
atmospheric pressure, surface-wave driven plasma find appli-
cations in surface treatment, as they increase the wettability of
silicon (Hnilica et al 2012).

The aim of the present work is to develop a low-pressure
(mbar) microwave plasma discharge (2.45 GHz) in a noble
gas used as a VUV light source for a new application: to per-
form laboratory simulations of the planetary atmospheric

© 2016 IOP Publishing Ltd  Printed in the UK
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photochemistry occurring at high altitudes, where solar VUV
photons are penetrating. This wavelength range is of high
demand in photochemistry laboratory simulations as it per-
mits the dissociation and/or ionization of a lot of molecules,
involving molecular nitrogen, the most abundant component
in the atmospheres of the Earth and Titan, the largest satellite
of Saturn, on which we will focus here. As a matter of fact,
thanks to the Cassini-Huygens mission (NASA-ESA), it is
known now that Titan’s atmosphere is mainly composed of
N, and CHy4, for a methane concentration between 2 and 10%,
depending on the altitude (Waite et al 2007). The observations
revealed that a complex organic chemistry takes place in this
1200 km wide atmosphere, all starting with the dissociation
and ionization of the neutrals N, and CH, by the VUV solar
radiation in the upper layers.

The fast and efficient photochemistry leads to the formation
of heavy C and/or N based species, such as benzene (CgHg) or
pyridine (CsHsN). They will grow into aerosols that globally
surround the whole satellite for several hundreds of kilome-
tres. All those processes make Titan a natural laboratory to
witness and understand this complex organic chemistry but,
despite all the data collected, the possible photochemical
pathways in such a hydrocarbon nitrogen rich environment
are not precisely understood.

Hence, Titan’s atmospheric photochemistry experiments
are of high interest. So far, the main VUV sources have been
mercury lamps at 253.65nm (Clarke et al 2000) or hydrogen
lamps emitting the Ly-« line at 121.6nm, which is the main
source of VUV energy in the solar system (Thuillier et al
2004). Those lamps allow one to work in closed gas cells,
as MgF, windows are transparent to radiation above 110nm,
and focus on the kinetics of heavy hydrocarbon formation
(Adémkovics 2003), or on the influence of benzene (C¢Hg) on
Titan’s atmospheric chemistry (Yoon et al 2014). Also, a gas
mixture of H,—He was used in various conditions in order to
obtain an output comparable to the solar irradiance between
115 and 170 nm (Es-sebbar et al 2015).

Nevertheless, molecular nitrogen requires wavelengths
shorter than 100nm in order to allow a direct photo-disso-
ciation (figure 1). This implies that the flows on both sides
have to be balanced as the gas reactor and the VUV source
would be openly coupled. So far, one way to obtain a VUV
intense photon source has been coupling a gas reactor to a
VUV synchrotron beamline (Imanaka and Smith 2010, Peng
et al 2013). But even if they allow a high photon flux and a
large range of specific energies (Nahon et al 2012), they pro-
vide only a limited access for the experimental campaigns as
the demand has exponentially increased in the past decades.

Still in the VUV range, an alternative could be commer-
cial lamps, which exist in different types and shapes. Most of
them are based on plasma discharge techniques involving noble
gases. A priori, they offer several experimental qualities like a
high intensity VUV beam (10" ph s~!) or a low-pressure dis-
charge (lower than few mbar). Nevertheless, these set-ups do not
provide the flexibility needed in terms of wavelength and pres-
sure that atmospheric photochemistry experiments demand. In
fact, the solar system offers a wide range of atmospheres which
do not share the same conditions, especially regarding the

pressures. The VUV source, which is to be window-less cou-
pled to the photochemical reactor, has to suit an Earth-like strat-
ospheric pressure as well as Titan’s ionosphere conditions. For
example, the Scienta VUV 5000 focuses only on the extreme
UV helium lines at 58.4nm, 53.7nm (He I) and 30.4nm (He II).
Or the UVS40 A2 source from Henniker Scientific is designed
to only be coupled with experiments at pressures lower than a
few 1072 mbar, which makes it inappropriate for some exper-
imental simulations of atmospheric photochemistry.

For this kind of application, new windowless VUV sources
are required and flexible low-pressure microwave discharges
could be a solution, as explored in the present work. We
test here the potential of the surfatron technique with our
experimental setup. One of the main aims is to ensure that
no other energy source other than VUV radiation could reach
the reactor and initiate some unwanted chemistry. The other
energy sources to avoid are electrons from the plasma dis-
charge and metastable atoms.

A complete diagnosis of the system is then performed
regarding the flux of photons delivered by the VUV lamp in
different conditions of pressure and power, in order to compare
it with the flux of other VUV sources like synchrotron facili-
ties. Conclusions regarding its suitability for pure atmospheric
photochemistry experiments are then drawn, with application
to the upper atmosphere of Titan.

2. Experimental setup

2.1 The VUV source: a microwave-plasma discharge

The plasma discharge takes place in a 40cm length tube in
fused silica with an internal diameter of 8 mm and an external
diameter of 10 mm, surrounded by a surfatron surface wave
launcher. The microwave power delivered by a generator
(Sairem) goes up to 200 W goes up to 200W. The surfatron
can be moved along the fused silica tube in order to settle
the end of the discharge regarding the entrance of the pho-
tochemical reactor. A compressed air circulation avoids any
over heating of the system. Surface temperature measurement
showed that it does not go above 60 °C.

The gas flow is regulated with a 0—10sccm (cm® min~
at standard temperature and pressure conditions) range mass
flow controller (MKS Instruments). Moreover, the pressure is
measured with a Pfeiffer capacitor gauge, mounted upstream
the surfatron device, while the main part of the plasma column
is created downstream of the field applicator.

Three noble gases, with intense resonance lines, can
be used in order to work in the VUV range. Argon emits at
104.8 nm (no dissociation of N»), neon at 73.59 and 74.37 nm
and helium at 58.4 and 53.7 nm (ionization of both molecules)
(table 1). Here, we use neon: at this energy, the dissociation
and ionization of N, are both possible (figure 1) in parallel to
the ionization of CHy (threshold at 98.52 nm).

1

2.2. Characterization of the source with a VUV monochromator

The characterization of the VUV source is performed by
coupling it directly to a VUV 1 m focal length spectrometer
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Figure 1. VUV absorption cross sections of N, (blue) and CHy (green), and the VUV solar spectrum at Titan (red). The dotted vertical lines

show the VUV emission lines of the three rare gases He I, Ne I, Ar L.

Table 1. Resonance lines of He I, Ne I and Ar I (NIST database).

Gas Wavelength (nm) Ay (sfl)

Hel 58.43;53.70 1.8 x10%5.66 x 108
Nel 73.59; 74.37 6.11 x 10%;4.76 x 107
Arl 104.8; 106.66 5.1 % 10%1.19 x 108

(McPherson NOVA 225) 225 spectrometer, fitted with a 1200g
mm~! concave grating blazed at 45nm and sensitive from
30nm to 300nm. The efficiency of the grating strongly varies
with the wavelength and is around 6% at 75nm (characterized
by McPherson). In order to avoid the saturation of the acquisi-
tion system but still have a good resolution, the width of the slits
is set up at 75 pm for a height of 4mm. The acquisition system
consists of a photodiode (Optodiode AXUV 100) coupled to
an amplifier. The output signal gives 1V for 1 nA and saturates
at 10V. Moreover, according to the data sheet, at 75nm, the
photodiode responsivity is about 0.22 A W,

The monochromator is pumped with a turbomolecular
pump (Agilent TV 301) and the internal pressure is measured
by a Penning gauge (Oerlikon) calibrated for air. The actual
pressure is obtained using a neon/air correction factor. The
turbomolecular pump ensures an ultimate vacuum of 1078
mbar inside the monochromator; while the VUV source is
also pumped by this system, through the entrance slit. At the
maximum gas flow injected into the VUV source, the mono-
chromator pressure is about 10~ mbar.

The luminous power collected by the photodiode is related
to the number of photons per second:

9 _he N
dr A dr
where E is the energy and N, the number of collected photons.

As neon from the source is pumped in the monochromator,
optical absorption happens. Then the transmission inside the

e))

monochromator at a specific pressure is given by the Beer—
Lambert law:

£ — e—dx[Ne]xa

Iy

where d stands for the length of the optical path (here d = 2 m);
o is the absorption cross section (for neon and around
75nm, 0 = 9 x 1077 cm? (Hébrard and Marty 2014)); and
finally [Ne] is the neon density linked to the pressure via
the perfect gas law. In the few cm between the end of the
discharge and the monochromator entrance slit, the absorp-
tion is negligible.

After weighting the number of photons per second with
all those factors (responses of both the photodiode and the
grating, plus the neon absorption), we divide by the sur-
face of the exposed slits in order to obtain the photon flux
(phs~'em™?).

@)

2.3. The atmospheric photoreactor (‘APSIS’)

The table-top VUV source is to be coupled with a photo-
chemical reactor named APSIS (Atmospheric Photochemistry
SImulated by Surfatron) in order to carry out research on
planetary upper atmospheres and their interaction with the
VUYV solar light. The APSIS reactor is described in detail in
Carrasco et al (2013). Briefly, it is a stainless steel chamber
of dimensions 500mm X 114mm x 92mm where the reac-
tive mixture is introduced via a gas inlet (figure 2). The gas
mixture is chosen in order to simulate Titan’s atmospheric
composition. In the present work, a 95%-5% N,—CH4 mix-
ture is injected up to 10sccm with a gas flow controller (MKS
Instruments). Before each experiment, the reactor is pumped
by a turbo-molecular pump down to 10~ mbar. During the
photochemistry experiments, a rotary vane pump ensures
a stable pressure on the order of 1 mbar.
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Figure 2. Scheme of the photochemical reactor coupled windowless with the VUV source.

2.4. In situ mass spectrometry on APSIS

We use mass spectrometry to monitor the neutral molecules in
the experiment, with a mass spectrometer (Hiden Analytical
HPR-20 QIC). The gaseous products are taken at the closest
spot from the VUV source. In order to maintain a low pres-
sure inside the mass spectrometer at 10~ mbar, a 1 m capil-
lary tube with an internal diameter of 1/16e inch is used. The
multiple ion detection (MID) mode on the mass spectrometer
is chosen, as it follows selected mass signals as a function
of time and shows the evolution of the intensities before and
during the irradiation process.

2.5. UV optical emission spectroscopy on the coupled
system VUV source-APSIS’

In order to ensure that no neon plasma enters the APSIS
reactor, and that the dissociation of nitrogen and methane
only occurs from the VUV photochemistry, optical emis-
sion spectroscopy of the neon—-N,—CH, system is performed
in the UV range. A spectrometer (Hamamatsu TG UV
C9404CAH) is positioned in front of the VUV source at the
opposite side of the reactor (figure 2). The emitted spectra
in the UV range from 200 nm to 450 nm is recorded through
a fused silica window.

3. Results

3.1. Validation of pure photochemistry

In order to work with a clean neon plasma, the discharge
remains on for at least 20 min before starting any measure-
ment. A VUV spectrum of the clean discharge is presented in
figure 3 (black curve). The key parameter in our photochem-
istry experimental platform is the distance between the end
of the discharge and the entrance of the reactor. Indeed, if the
distance is too short, there is a risk that the discharge would
continue inside the reactor and create a N,—~CHy plasma (elec-
tron-driven chemistry) or that the metastable neon atoms will
enter the reactor. But if the distance is too long, a photon loss
is to be considered.

3.1.1. Preventing electron-driven chemistry. Thanks to optical
emission spectroscopy, it is possible to monitor the N, bands
of the second positive system (SPS), which are recognizable
because they are degraded to shorter wavelengths. The SPS is
emitted from the N(C3II,) state which cannot be populated
neither by the 73.6 nm nor the 74.3nm VUYV line. This emission
is then due to the energetic electrons of the plasma in the reac-
tor: seeing those SPS bands means that the plasma discharge
enters the photo-reactor and interacts with the N,—~CH, mixture.
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Figure 3. Typical UV spectrum of the neon discharge (black curve). Only Ne I lines listed in the NIST data base are observed. The red
curve shows the same UV spectrum when plasma reaches the entrance of the reactor and the N, SPS bands are visible (Lofthus and

Krupenie 1977).

First, in order to inject the maximum amount of VUV pho-
tons, the surfatron has been placed as near as possible from
the entrance of the APSIS reactor. However, in this configura-
tion, N, bands of the SPS appear on the spectrum (figure 3,
red curve).

It is then relevant to balance the distance from the end
of the discharge and the entrance of the reactor in order to
have enough photons entering the reactive medium without
exciting the nitrogen—methane mixture.

For this reason, the surfatron is pushed back from the
entrance of the reactor until the end of the discharge is 5cm
away from it. Figure 4 compares UV spectra of the only neon
source and the APSIS reactor filled with N,—CH,4 and irradi-
ated by the surfatron source in its new position. N, emission
bands are not observed, even for the maximum (10sccm)
gas flow of N,—CH,. From that we can conclude that N is
not excited by electrons, and that there is no electron-driven
chemistry in the reactor with this position of the surfatron.

3.1.2. Preventing neon metastable atom driven chemistry.
Another possible source of energy could also be the neon meta-
stable states 3P3_0 at 16.61 and 16.71eV. Those metastable
atoms are a potential source of energy for ionizing molecular
nitrogen as its ionization threshold is at 15.58 eV; this is why it
is crucial to determine if they can reach the reactor. As meta-
stable atoms are embattled in the neon flow, their diffusion
characteristic time 7p has to be compared with their travel time
T between the end of the discharge and the reactor entrance.

In our experimental conditions, the depopulation is mainly
done by radial diffusion to the discharge which means that the
metastable atom density depends on the Bessel function of the
first kind Jy (Moisan and Pelletier 2006):

2405 x r
n(r) = ngy x 10(7). 3)
R
The inverse of the diffusion characteristic time is then TL = %

_R
. 24057 .
radius of the tube. The neon metastable diffusion coefficient

is D=170cm? s~ ! at 1 Torr and 300K (Dixon and Grant
1957). In our working conditions, (P = 1 mbar, 7 = 300K,
R = 4mm), the diffusion time of the neon metastable atoms
isTp =1.6 x 107*s.

For a neon gas flow Q =4sccm, the velocity is V=
1.3 x 10> cm s~ ! and the travel time on this S5cm length is
Ti=4 x 1072 s. As 7, > 7p, the neon metastable atoms are
quenched before arriving to the reactive zone.

We are now sure that the only energy input from our lamp
is the VUV photons, making it fully compatible to the kind of
experiments we intend to perform.

where A, the diffusion length, equals where R is the

3.1.3. Discharge length. 1In order to increase the VUV pho-
ton flux, one can increase the microwave power delivered to
the discharge, but this will modify the discharge length, which
could then enter the reactor. This explains why we measured
the length of the discharge downstream of the surfatron device
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Figure 4. UV spectrum with neon in the discharge tube (blue) and neon facing APSIS filled with the N,—CH,4 mixture (orange). The fact
that the two spectra are exactly the same shows that N, is not excited by the discharge.

as a function of pressure in different conditions of power
(figure 5). The length increases with the pressure. Above
1 mbar, it depends only on the microwave power with a maxi-
mum of 18cm at a pressure of 1.7 mbar and a power of 8O0W.

Then, for further use for photochemistry, we know where
the surfatron must be positioned in order to have the maximum
of VUV flux without any induced plasma reactions whatever
the pressure and/or the power are.

3.2. Characterization of the VUV source

In order to fully characterize the source in the VUV range,
the intensities of the two neon resonant lines (table 1) are
recorded in different conditions of pressure and power for the
discharge.

Typical spectra recorded for the two resonance lines of
neon are presented on figure 6. We notice that the two lines
present different behaviours regarding the pressure, and this is
why we will study them separately.

In order to calculate the VUV flux emitted by the surfa-
tron source, we need the spectral responses of both the grating
and the photodetector, without forgetting the absorption of
the neon present inside the monochromator as described in
section 2.2.

The calculations have been performed first on the 73.6nm
line for different gas pressures and microwave powers (figures
7 and 8). The order of magnitude of the source photon flux is
10" ph s~! em™2, with a maximum of 4 x 10'* ph s~! cm™2

(1.7mbar and 100W) and a minimum of 2 x 103 phs~!cm™2
(0.4 mbar and 40W).

Figure 7 shows how the photon flux of the lamp varies
versus the pressure for different values of power. It reveals a
general profile of quadratic growth regarding the neon pres-
sure as fitted on the orange curve on figure 9.

On figure 8, the variations of the photon flux versus the
power delivered into the discharge are presented, for different
values of pressures. Here, the growth looks linear.

These two trends versus the pressure and the power can
be explained by a collisional radiative model. The radiative
level is populated by electron collisions from the neon ground
state and depopulated by line emission. The intensity of the
73.6nm line is given by equation (4) where n, is the electron
density, [Ne] represents the neon concentration in its funda-
mental state, v is the inverse of the lifetime of the radiative
level and k an excitation coefficient function of the electronic
temperature:

ne [Ne] k(7c)
vy, .

I (73.6 nm) < 4)
In our pressure range, we assume that the electron energy
remains practically constant which means that the ionization
degree is supposed to stay constant as well. For a given power,
raising the gas pressure would then directly increase the neon
density [Ne] but also the electron density n., which explains
the quadratic law of the 73.6 nm line intensity. Moreover, at a
fixed pressure, increasing the delivered power would here have
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Figure 6. The two resonant emission lines of Ne [ at 73.6 and 74.3nm at 70 W for two different pressures, showing different intensity ratios

between the two lines.

a linear impact on the electron density 7., while the electronic
temperature 7, and the neon concentration remain constant.

We can now focus on the evolution of the 74.3 nm line.

When the 74.3 nm photon flux is plotted versus the pressure
for an arbitrary power of 70W, it looks like it does not follow the
same quadratic trend as the 73.6nm one (figure 9). In fact, its
intensity varies very linearly with the pressure which means
that another phenomenon counterbalances the expected quad-
ratic rise of the photon flux.

In addition to the depopulation of this energy level by
radiative photon emission, one lead is to involve a quenching
effect. The lifetime of the radiative level *Py, that emits the
74.3nm line, was measured by Phelps (1959) in parallel to the
two metastable states *P, and Py (figure 10). These lifetimes
are quite similar (few ms). As the 74.3nm line is resonant, its
level °P; is re-populated and its density is on the same order of
magnitude as the metastable states that Ricard er al (1988) has
measured in a neon microwave discharge.
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Figure 8. Photon flux emitted by the neon microwave discharge in different conditions of pressure versus the power.

The quenching coefficient of the *P; radiative level (at  quenching is related to the small energy gap of 5.17 x 102 eV
16.67eV) due to the transfer towards the *P, metastable state, ~between those two states. After collision, this energy is shared
isk,=42x10"cm’s™! (Phelps 1959). The efficiency of this  between the two atoms and corresponds to a temperature of
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Figure 9. Compared photon flux evolution, as a function of the pressure, of the two neon emission lines at 73.6 and 74.3 nm for an arbitrary
given power of 70W and their quadratic and linear fits (respectively).
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Figure 10. Gotrian diagram of the neon energy levels. Reprinted with permission from (Phelps 1959). Copyright 1959 by the American

Physical Society.

approximately 300K, which is more or less the gas temperature 1y corresponds to the inverse of the 3P, level lifetime. Then,

in the discharge.

the quenching seems to be dominant here, which is why the

Equation (5) gives the intensity of the 74.3nm line taking 74.3 nm line intensity increases linearly with the electron den-
into account this potential quenching effect. In this equation, sity and thus the pressure
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