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Résume

Les chondres sont de petites sphérules silicatées ignées, ubiquiste parmi les météorites
primitives et dont la formation reste toujours mal comprise. La nature du matériel
précurseur, aussi bien que l'origine du gaz en interaction avec le chondre en formation
dont l'objet d'un intense débat. Via I'¢tude minéralogique, chimique et isotopique de
plusieurs chondres au sein de différentes météorites, cette these essaiera de tracer
lorigine du précurseur des chondres, ainsi que de contraindre I'environnement de
formation des chondres. Dans un premier temps, les résultats n'indiquent pas de lien de
filiation entre les inclusions réfractaires et les chondres contenant des spinelles, la
composition chimiques et en isotopes de 'oxygene (§0) de ces minéraux différant dans
les deux types d’objets. Ces résultats démontrent que les spinelles et les olivines sont co-
magmatiques. A ce titre, il a été possible de contraindre l'histoire thermique des chondres
grace a un géothermometre basé sur le partage de I'Al entre ces deux minéraux. Il semble
que les chondres ont subi un refroidissement non-linéaire, avec une température
moyenne de cristallisation des assemblages olivine-spinelle autour de 1470°C. Par la suite,
des mesures en eéléments traces, notamment les Terres Rares, n'ont pas permis de mettre
en évidence de liens entre les olivines de chondres et celles d'inclusions réfractaires. Bien
que cela n‘ajoute pas darguments a 'hypothése d’'un recyclage d’AOAs en chondre,
d’autres arguments laissent supposer que cette hypothéese reste la plus robuste. Enfin, le
dernier volet de cette these s’est appliqué a contraindre I'environnement de formation
des chondres. L'utilisation d'oxybarometres basés sur le partage du V et du Cr entre les
minéraux des chondres et la mésostase indiquent que ces derniers se sont formés dans
des conditions tres réductrices (IW-5), correspondant a un environnement nébulaire
enrichi en poussiere. Enfin, les mesures de valences du Ti, du V et du Cr dans des olivines
reliques (enrichies en ®O) et hotes (appauvries en '®O) indiquent également des
environnements de formation réducteurs. Malgré la complexité des processus mis en jeu
lors de la formation des chondres, les résultats de cette thése suggerent une formation
des chondres dans un environnement réducteur, en accord avec les scénarios de

formation nébulaire.



Abstract

Chondrules are small igneous silicate particles, ubiquitous among primitive meteorites
yet their formation is still poorly understood. The precursor nature, as well as the origin
of the gas in interaction with the chondrule in formation, is in the center of many debates.
Using mineralogical, chemical and isotopic study of chondrules among several
meteorites, this thesis will try to trace back the origin of the chondrule precursor, as well
as constraining the environment of chondrules formation. In the first place, the results
do not indicate any genetic link between the refractory inclusions and the chondrules,
based on the discrepancies among the chemical and isotopic (§"*0) compositions. These
results prove that the olivine and spinel are co-magmatic. On this basis, it has been
possible to better constrain the thermal history of chondrules using a geothermometer
based on the Al partitioning between the two minerals. It would appear that chondrules
formed along a non-linear cooling path, with a crystallization temperature of the olivine-
spinel assemblages around 1470 °C. Afterward, the measurements of trace elements, such
as the Rare Earth Elements, did not highlighted any link between the olivine of chondrules
and those within refractory inclusions. Even though this does not add new arguments
toward a recycling of AOAs into chondrules, others point toward that this hypothesis is
still the more reliable. Finally, the last section of this thesis focused on constraining the
environment of formation of chondrules. Oxybarometers based on V and Cr partitioning
between minerals in chondrules and the mesostasis suggest that chondrules formed
under highly reducing conditions (IW-5), matching with a nebular environment enriched
with dust. Moreover, XANES measurements of Ti, V and Cr valence in relict olivine
(enriched in 0O) and hosts (depleted in '®O) point toward reducing environments of
formation. Altogether, despite the complexity of the processes at stake during the
formation of chondrules, the results of this thesis suggest a formation of chondrules
under highly reducing conditions, in agreement with the nebular scenarios of chondrule

formation.
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I. La formation du systéme solaire

[.1. La formation des étoiles et des systemes stellaires

Afin de comprendre comment notre systeme solaire s’est forme et a évolué lors

des premiers millions d’'années de son existence, on ne peut que lever les yeux vers le ciel

et s'inspirer de ce que l'on voit dans le ciel lointain. Bien que nos yeux nous permettent

déja d'observer les merveilles du ciel nocturne, ils sont un peu faibles pour observer

d’autres systemes stellaires ou méme les lieux de naissance des étoiles. Cependant,

I'Homme, dans toute sa curiosité, a réussi a outrepasser ses limites en créant de

magnifiques instruments :

qu’ils soient sur Terre tels que 'ALMA (Atacama Large Millimeter Array, observant
dans le domaine des fréquences radio des galaxies lointaines ainsi que les
formations d’étoiles et de planetes) ou le VLT (Very Large Telescope, observant
dans le domaine du visible et du proche infrarouge les régions de formation
stellaire ou d’autre systeme stellaires);

ou dans l'espace comme le bien connu Hubble (observation de l'ultraviolet a
linfrarouge proche, ayant observé entre autres les galaxies proches et lointaines
ou encore le milieu intergalactique) et son nouveau “petit” frere JWST (James Webb
Space Telescope, observant du visible a l'infrarouge moyen et devant observer la
formation des premieres galaxies et leurs évolutions, ainsi que I'évolution des
systemes stellaires jusqu'a 'étude d’exoplanetes), fraichement installé sur son

orbite et qui nous a déja ravi de magnifiques images.

Toutes les images acquises par ces instruments ont permis d'émerveiller le grand

public, mais surtout de ravir le scientifique avide de connaissances. C'est en s'attardant

sur I'une des images prises par le JWST que 'on peut commencer a raconter notre histoire
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Figure 1-1: Nébuleuse de la Caréne - région NGC 3324. C'est l'une des premiéres images prise par le télescope spatial James

-

Webb dans le proche infra-rouge. Un groupe d'étoiles en dehors du cadre de cette image émet un rayonnement UV intense et
de puissants vents solaires, responsables de la forme du front de poussiére et de gaz. Cette perturbation entraine a son tour le

processus permettant la formation d'une nouvelle génération d'étoiles.

Cette image (Figure 1-1) représente un fragment de la nébuleuse de la Carene qui
est une région de formation d’étoiles. Les formes nébuleuses oranges composant cette
image sont en realité des nuages moléculaires, composés de gaz (principalement
dihydrogene - H: - et hélium - He -), de poussieres et de molécules organiques
relativement simples (PAH - Polycyclic Aromatic Hydrocarbons, molécules de carbone et
d’hydrogéne en cycles aromatiques). Ces nuages voguent dans le milieu interstellaire a de
faibles températures (10 a 50 K) et s’étendent sur d'incroyables distances (de quelques a
plusieurs centaines d’années-lumiere), et sont ainsi constitués dimportantes quantiteés
de gaz, pouvant aller de 10? a 10® masses solaires (Mo). Ces nuages ne peuvent pas évoluer
pendant de longues périodes, du fait d'un équilibre fragile entre la pression interne du
nuage, sa force centrifuge et le champ magnétique environnant. Cependant, une
perturbation extérieure, telle que 'explosion d'une supernova “proche” ou le passage du
nuage dans une région du milieu interstellaire un peu plus dense, va suffire a briser cet

équilibre.
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Dans ces conditions, sila masse du nuage dépasse une masse critique (la masse de
Jeans), la gravité va prendre le dessus dans cet équilibre et le nuage commencera a se
contracter. Si la masse du nuage en contraction est suffisamment grande, celui-ci va se
contracter en plusieurs zones qui vont se dissocier de I'enveloppe du nuage. Chaque zone
va atteindre un équilibre hydrostatique et sa surface sera opaque a ses propres radiations,
entrainant une augmentation de sa température et de sa pression : c'est la formation
d’'une protoétoile. L'enveloppe, quant a elle, va nourrir continuellement les nouvelles
étoiles et s'effondrer lentement.

C'est lors de l'effondrement de cette enveloppe qu’il va se former deux nouvelles
structures : dans un premier temps, un disque de gaz et de poussiere en rotation autour
de la protoétoile, puis des jets bipolaires émis a ses poles afin de conserver le moment
angulaire. Ce sont toutefois les évenements qui vont se produire dans ce disque qui vont
retenir notre attention.

Le disque en rotation va alors subir deux effets distincts. Du fait de la conservation
du moment cinétique, le disque va subir un étalement visqueux vers l'extérieur du
systeme, provoquant un agrandissement du disque pouvant alors atteindre plusieurs
centaines d'unités astronomiques (1 UA = 150x10° km = distance moyenne Terre-Soleil ;
Hueso and Guillot, 2005). En parallele de cet étalement, les poussieres du disque vont se
découpler du gaz environnant, générant des forces de trainée et provoquant le

ralentissement des solides. Ainsi, certaines poussieres vont migrer vers I'étoile centrale.

[.2. La formation et I'évolution des premiers solides

Le disque circumstellaire proche de TIétoile est supposé atteindre des
températures de l'ordre de quelques milliers de Kelvins. Ainsi, la matiere est presque
totalement vaporisée (a 'exception de quelques rares poussiéres, les grains présolaires,
mais qui peuvent également avoir été incorporés plus tardivement; Zinner, 2014) et elle
peut, en refroidissant, former par condensation différents minéraux. Différents calculs
thermodynamiques proposent que les premiers objets a se former a partir d'un gaz
nébulaire soient riches en éléments tres réfractaires (Tcso% > 1500 K, Tesos la température
a laquelle 50% de l'élément est condensé [Lodders, 2003]) tels que le calcium et
I'aluminium (Grossman & Clark, 1973 ; Yoneda & Grossman, 1995 ; Davis and Richter, 2003

; Figure 1-2). Les minéraux ainsi formés sont du corindon (AlOs), de I'hibonite (CaAl;2Oy),
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de la melilite (Ca.MgSi>O; - Ca:Al:SiOy), de la perovskite (CaTiOs) ou encore des spinelles
(MgAL:O,), formant des assemblages que l'on retrouve dans les météorites primitives sous
I'appellation CAls (Calcium-Aluminium rich Inclusions) ou AOAs (Ameboid Olivine

Aggregates).
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Figure 1-2 : Séquence de condensation des minéraux majoritaires constitutifs des roches, calculée thermodynamiquement a
partir un gaz de composition solaire avec une pression de 10-3 bar. (David and Richter, 2003; calculs réalisés par Yoneda and

Grossman, 1995)

En refroidissant, d’autres minéraux pourront se former, tels que la forsterite (pole
magnesien de l'olivine - Mg:SiO4) ou l'enstatite (pole magnésien du pyroxene - MgSiOs).
On retrouvera ces deux minéraux a la suite de processus de fusion /recristallisation dans
les chondres, les principaux composants des météorites les plus primitives, les chondrites.
Enfin, en continuant de refroidir, le disque a également vu la formation de phases plus
riches en éléments volatils et en eau.

L'intégralité de ces objets s'est finalement accrétée entre eux pour former des
objets de plus en plus grands. Bien qu'il soit plutdt admis que I'accrétion par coagulation

de particules silicatées soit peu efficace (Giittler et al., 2010) et que d’autres mécanismes
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soient proposés (tel que I'ajout de glaces pour aider a la coagulation des particules ; Ros
& Johansen, 2013), un probleme persiste. Il n'existe pas non plus de consensus au sein des
modeles astrophysiques pour expliquer le passage de particules (sub-)millimétriques a
des objets faisant plusieurs centaines de kilométres de diametre : c’est la barriére du
metre. Les modeles proposent que lorsque les objets atteignent une taille métrique, ces
derniers migrent rapidement vers I'étoile et disparaissent, ou bien sont détruits lors de
collisions catastrophiques. La résolution de ce probléme peut se faire via des modeles
d'instabilités magnéto-rotationnelles ou de streaming instabilities (Johansen et al., 2015),
bien que d’autres problémes apparaissent alors et ne permettent pas non plus de
résoudre l'histoire de l'accrétion des petits objets au début de la formation du systeme
solaire. Par la suite, il est également proposé que les planétésimaux se soient formés
directement gros afin d'expliquer les distributions des astéroides visibles aujourd’hui
(Johansen et al., 2007 ; Cuzzi et al., 2008 ; Morbidelli et al., 2009).

Si la formation des planétésimaux s'est realisée dans les 2 millions d’'années apres
la formation des CAls, ils ont pu engranger suffisamment d’éléments radioactifs a courte
période (Al..) pour permettre un chauffage efficace (Urey, 1955 ; Fish et al., 1960 ; Bizzarro
et al,, 2005 ; Hevey et al., 2006). Ainsi, ces objets ont pu fondre au moins partiellement,
permettant la ségrégation du métal vers le centre et former un corps différencié,
compose d'un noyau métallique et d'un manteau silicaté (Kleine et al., 2002). Une autre
source de chaleur peut également provenir dimpacts avec d’autres embryons planétaires
(Safronov, 1978 ; Wetherill, 1980, 1985 ; Tonks et al., 1993). Si ces objets ne sont pas détruits
lors de ces impacts, ils pourront devenir les planetes que nous connaissons aujourd’hui.
Au contraire, si les planétésimaux ne sont pas assez grands et/ou n'ont pas incorporé
assez d’éléments radioactifs, ces objets ne vont que peu évoluer au cours de leur vie. Ils
pourront potentiellement ne subir que des épisodes thermiques a moyenne température
(500 2900 °C; Huss et al., 2006) ou des circulations de fluides a basse température (<300

°C ; Verdier-Paoletti et al., 2017) altérant en partie leurs composants.

Tous ces corps, qu'ils soient primitifs ou différenciés, subiront potentiellement des
impacts ou des collisions catastrophiques au cours de leur histoire. IIs ne laisseront
derriere eux comme unique témoin de leur existence que des fragments qui pourront
potentiellement tomber sur Terre. Ces objets, s'ils atteignent le sol, forment ces objets si

typiques qui intéressent les cosmochimistes : les météorites.
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II. Les météorites

[I.1.  Panel général des météorites

Les météorites sont des objets de fascination depuis 'Antiquité. Alors utilisées
comme parures ou comme métal pour des armes (Figure 1-
3; Comelli et al., 2016), la plupart des météorites rocheuses
n'étaient alors juste considérées comme de vulgaires
cailloux. Cependant, le météore, le phénomene lumineux de
rentrée dans 'atmosphere d'un météoroide (I'objet voyageant
dans l'espace ; Rubin and Grossman, 2010), a longtemps
conservé son attrait divin. Un évenement historique est le
météore d’Ensisheim observé en Alsace en 1492 (Figure 1-4),
considéré par les Germains comme un présage favorable
dans leur lutte contre le roi de France. Présage divin ou non,
I'armée du Maximilien ler, héritier du Saint-Empire Romain
Germanique, vaincra tout de méme 'armée du roi de France

Charles VIII en janvier 1493. Cette vision divine des météores

perdurera jusquau début du 19¢ siecle, avec les philosophes

des Lumieres qui essaieront de comprendre Figure 1-3 : Dague extraite de la tombe du roi Toutankhamon (XVIIle
, 5 ie, 14e sie .C.). L ’

ces ph énomenes. dynastie, 14e siécle avant J.C.). Les analyses par fluorescence a rayon

X ont révélé la nature météoritique du métal composant la lame.

Figure 1-4
Tract de
Sébastien Brant
illustrant la
chute de la
météorite d'
Ensisheim  ©
INTERPHOTO
/ Alamy Stock
Photo
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Les météorites ne sont plus considérées aujourd’hui comme des pierres envoyées
par une déité ou comme des roches frappées par la foudre, mais sont des objets d’étude
passionnants pour qui veut les regarder de pres. Elles sont ainsi classifiées et cataloguées
de différentes fagons, la premiere étant selon leur récupération.

On distingue premierement les chutes des trouvailles. Les premieres sont des
météorites ayant été récupérées rapidement apres I'observation du météore, telle que la
méteorite d'Ensisheim ou Allende (dont nous reparlerons plus tard). Les secondes sont
des météorites trouvées sans observations de météore, et consistent en la majorité des
collections actuelles grace aux missions de récupération d’échantillons qui ont lieu dans
différents déserts (Sahara, Atacama, Antarctique...). Le principal inconvénient des
trouvailles est que l'on ignore la durée au cours de laquelle elles ont été exposées aux
intempéries, ce qui peut rendre ardu d’estimer une contamination terrestre.

S'ensuit une autre classification beaucoup plus pratique pour la communauté
cosmochimiste, se basant sur des criteres texturaux et chimiques. On peut ainsi séparer
les météorites en deux grands groupes :

- les chondrites : des météorites primitives, non différenciées, dont le trait
essentiel est la présence en leur sein de chondres, des petites sphérules
silicatées. Le corps parent dont elles sont issues n’a pas subi de
différenciation complete, ces météorites refletent donc un matériel tres
primitif.

- les météorites différenciées, issues de corps parents ayant déja subi des
processus de différenciation noyau-manteau.

La classification des météorites est encore plus affinée pour définir des sous-
groupes via d’autres criteres texturaux, ainsi quavec les signatures en isotopes de

I'oxygene (Figure 1-5).
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Figure 1-5 : Classification des différents groupes de météorites. Les encadrés donnent une estimation de la pétrographie globale

du groupe. Modifié d'aprés un cours de Matthieu Genge (2020).
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11.2. L.es météorites différenciées

Les météorites différenciées proviennent de corps parents ayant subi au cours de
leur évolution des processus de différenciation du corps primitif en un noyau métallique,
un manteau silicaté et une crotte (Lee et al., 1976 ; Kleine et al., 2002). Ces corps parents
sont ainsi des objets tels que des astéroides, des planétésimaux ou encore des planetes
completement formées, allant de la centaine de kilomeétres a potentiellement plusieurs
milliers (Morbidelli et al., 2009). Cette différenciation a été uniquement possible si le
corps parent a pu accumuler suffisamment de chaleur pour permettre la fusion du métal.
Cette chaleur provient majoritairement d'isotopes radioactifs a courte période tels que
26Al, ©°Fe, 46Sm, 2Pt et **Hf (Urey, 1955 ; Fish et al., 1960 ; Lee et al., 1976 ; Elkins-Tanton,
2012). L*%Al, de par son abondance et sa courte demi-vie (temps nécessaire pour que la
quantité initiale de l'isotope soit réduite de moitié, soit environ 717 000 ans; Nashiizumi,
2004; Kondev et al., 2021), est l'isotope radiogénique le plus efficace pour fournir cette
énergie. Ainsi, les planétésimaux s'étant accrétés dans les ~2 premiers millions d’'années
de vie du systeme solaire ont pu accumuler assez de chaleur pour atteindre une
température suffisante afin d'entrer en fusion (Elkins-Tanton et al., 2011). Une autre
source de chaleur peut également provenir des impacts entre embryons planétaires

(Safronov, 1969 ; Wetherill, 1980 ; Wiechert et al., 2001).

Ainsi, les météorites différenciées sont des représentantes des différentes parties
de planétésimaux différenciés, avec :
- les achondrites originaires du manteau / crofite du corps parent ;
- les sidérites (météorites de fer) issues du noyau ;
- les météorites mixtes pouvant représenter l'interface noyau-manteau ou étre le

produit dimpacts ayant échantillonné le noyau.

I1.2.1. Les achondrites

Les achondrites sont issues de la partie silicatée du corps parent différencié
(crotGite ou manteau ; McSween, 1999). Ce groupe de météorites est ensuite subdivisé en
se basant notamment sur les isotopes de 'oxygene (Figure 1-6, Clayton 1993), du chrome

et du titane, ainsi qu'avec les compositions chimiques et leur minéralogie. Parmi les

11



Chapitre | : Introduction

différents groupes d’achondrites, trois d’entre eux ont un corps parent formellement
identifié :

- les SNCs (Shergottite-Nakhlite-Chassignite et ALH 84001) sont des météorites
martiennes, ¢jectées de la planete lors d'un impact suffisamment énergétique pour
passer outre la force de gravité martienne.

- les HEDs (Howardite-Eucrite-Diogenite) proviennent de l'astéroide (4)-Vesta,
situé dans la ceinture principale d’astéroides.

- les météorites lunaires.

Les différents modeles d’accrétion des corps parents des achondrites proposent
des ages relativement jeunes, s'étendant entre 0.5 et 4 Ma apres la formation des CAls
(Suguira & Fujiya, 2014 ; Kruijer et al., 2017 ; McCubbin and Barnes, 2019 ; Desch et al.,
2018).

5 O (% rel. SMOW)

o aubrites
o HED .
| ¢ winonaltes
1 a |ABirons -
« urellites
a acapuicoites/ -
lodranites
o i I. __L
3 4 5 6 7 8 9

5°0 (% rel. SMOW)

Figure 1-6 : Composition isotopique en oxygene des différents groupes d'achondrites. La droite de fractionnement terrestre
dépendant de la masse (TF) et une droite de fractionnement indépendant de la masse sur laquelle s'aligne les inclusions
réfractaires (CAI) sont indiquées a titre de comparaison. Les groupes dont les corps parents sont différenciés (SNC, HED,

aubrites) s'alignent sur des droites dont le fractionnement est dépendant de la masse (pente ~0.5) (Clayton, 1993).
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[1.2.2.Les sidérites

Les sidérites, ou meétéorites de fer, sont issues du noyau de corps parents
différenciés. Ces corps parents ont subi des impacts catastrophiques permettant leur
fragmentation puis I'éjection de fragments de leur noyau. Ce groupe est également divisé
en plusieurs sous-groupes, en se basant sur leur composition en éléments majeurs
sidérophiles tels que le nickel, mais également via 'abondance de certains éléments
traces (germanium, gallium, iridium). Les sidérites sont ainsi divisées en 12 groupes, bien
qu'une grande partie de ces météorites demeure non classée.

Les sidérites contiennent usuellement entre 5 et 20 % de Ni, bien qu’il existe
certaines exceptions pouvant montrer des abondances jusqu'a 60 %. La plupart d’entre
elles peuvent eégalement montrer des structures spécifiques lorsqu'un traitement acide
leur est appliqué. Ces structures de Widmannstatten (Figure 1-7) sont des
intercroissances de kamacite (a-FeosNioi) et de taenite (y-FeosNio2), dont la taille et la
teneur en Ni dépendent du taux de refroidissement qu'a subit le corps parent

(Swartzendruber et al., 1991 ; Yang et al., 1996 ; Owen, 1938).

Figure 1-7 : Fragment de la météorite de fer Goose Lake (IAB). La découpe de la météorite a été faite de telle facon que les plans

de kamacite et de taenite sont perpendiculaires. (Goldstein et al., 2022)

Il est possible de distinguer deux sous-groupes a ces météorites : les météorites

de fer magmatiques et non-magmatiques. Pour les représentantes du premier groupe, il

13
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est possible de déterminer les compositions chimiques du métal en leur sein grace a des
modeles de cristallisation fractionnée d'un liquide métallique. Cela n’est pas possible pour
les représentantes des météorites de fer non-magmatiques, nécessitant des lors d’autres
processus de formation (impacts sur un planétésimal non solidifie, par exemple).

Enfin, les datations Hf-W de ces météorites donnent des ages de formation du
noyau compris entre 0.5 et 3 Ma apres les CAls (Qin et al., 2008 ; Kleine et al., 2020),

similaires aux ages d’accrétion des achondrites.

[1.2.3.Les météorites mixtes

La distinction entre les météorites mixtes et les sidérites est parfois arbitraire,
certains groupes de ces dernieres ayant autant de silicates qu'une météorite mixte (telles
que les sidérites IAB, composées jusqu'a 70 % d’olivines, de pyroxenes et de plagioclases
[McCoy et al, 1993 ; Benedix et al., 1997a, b]). Les météorites mixtes sont cependant toutes
majoritairement composeées, en proportions variables, de silicates, de métal, avec parfois
de la troilite. On distingue principalement deux sous-groupes : les pallasites et les
mésosidérites.

Les pallasites sont composées en parts relativement égales de silicates
(principalement de l'olivine) et de métal (avec un peu de troilite). On peut encore
subdiviser ce groupe en se basant sur la minéralogie des silicates et leur composition, la
composition chimique et isotopique (oxygene) du métal. Ces sous-groupes sont : (i)
“Main-group pallasite”, (ii) “Eagle Station” et (iii)) “pyroxene-pallasite”. 1l est
communément admis que les pallasites se soient formées par le mélange d'olivines solides
et de métal liquide au sein d'un corps parent différencié. Cependant, la localisation de ce
processus dans ledit corps parent est encore au sein de nombreuses controverses
(interface entre le manteau silicaté et le noyau métallique, bord de poches de métal
isolées dans le manteau, proche de la surface ou a l'inverse proche du noyau...). Enfin,
certains modeles proposent comme origine une collision entre deux planétésimaux
différenciés, et le meétal de limpactant viendrait se mélanger avec les olivines
mantelliques de I'impacté (Greenwood et al., 2015 ; Kruijer et al., 2022 ; Walte & Golabek,
2022).

Tandis que les pallasites sont composées de matériaux supposés représenter

linterface noyau-manteau, les mésosidérites sont des assemblages plus complexes de
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métal et de clasts de silicates plus représentatifs de roches basaltiques ou gabbroiques,
et seulement une minorité d'olivines (Mittlefehldt et al., 1998). Du fait de cette lithologie
particuliere, de nombreux modeles de formations ont été proposés, leurs points
communs étant principalement (i) que les silicates ont subi un métamorphisme
important, (ii) quils ont subi une forte fusion partielle, et (iii) que le meétal était
(pratiquement) completement fondu lors du mélange meétal-silicate (Hewins, 1983).
Toutefois, un point de dissension provient notamment de l'origine des différentes phases,
certains proposant une origine double avec un impact d'un noyau métallique fondu sur
une crotte silicatée d'un autre astéroide différencié (Hassanzadeh et al., 1990), tandis qu'il
est également proposé que les deux phases des mésosidérites proviennent
majoritairement d'un méme astéroide de grande taille qui aurait été détruit par un

projectile de plus petite taille (Scott et al., 2001).

I1.2.4.Les achondrites primitives

Un dernier groupe de météorites différenciées peut étre défini, bien que l'origine
de ces représentants soit peu comprise. Ces Achondrites primitives sont des météorites
silicatées composées majoritairement de grains d'olivines, de pyroxenes et de
plagioclases, ainsi que quelques autres minéraux accessoires (troilite, métaux...). Elles
n'ont cependant pas les caractéristiques texturales des achondrites, telles que des
minéraux automorphes issus de hauts degrés de fusions partielles. Au contraire, certains
sous-groupes sont probablement issus de fusion partielle a faible température (~ 950 °C
pour les Acapulcoites) ou de processus plus complexes tels que le retrait d'un liquide
basaltique suite a une fusion partielle plus importante (Lodranite). Enfin, d’autres
achondrites primitives sont probablement affiliées de pres aux chondrites, avec des
compositions et des minéralogies similaires, mais des textures recristallisées (Brachinites
et Winonaites; Warren and Kallemeyn, 1989 ; Nehru et al. 1996 ; Mittlefehldt, 2004 ;
Benedix et al., 1998).

I[I.3. Les météorites primitives

La derniere catégorie de météorite, et la plus importante dans le cadre de cette
these, est celle des météorites primitives, également appelées chondrites. Contrairement

aux meéteorites différenciees évoquées précédemment, les chondrites ne présentent pas
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de texture ignée, supposant ainsi qu'elles n'ont pas subi d'événements a trés hautes

pressions et températures au cours de leur histoire. Cependant, nous verrons que ces

météorites ont subi des processus d’altération aqueuse ou thermique lors de leur séjour

sur leur corps parent.

Les chondrites sont majoritairement composées :

de chondres : des sphérules silicatées submillimétriques uniquement présentes

dans ces météorites, leur ayant ainsi donné leur nom.

d’inclusions réfractaires

: des assemblages de minéraux riches en éléments

réfractaires tels que le calcium et 'aluminium (Tc = 1517 et 1653 K respectivement)

de phases métalliques et des sulfures.

d’'une matrice pouvant étre assimilée a un ciment maintenant I'ensemble de ces

composants en place.

11.3.1. Classification globale des chondrites

Refractory Chondrule Fe N1 _ Fall Refractory
R . Chondrules aveage Matrie - .
Group Type | inclusions (vol. %) diameter metal (vol. %) frequency |lithophile/Mg/ Examples
(vol. %) (mm) (vol. %) (%) CI
mm

Carbonaceous
CI 1 =0.01 <5 - =0.01 95 0.5 1 Ivuna, Orgueil
CM 1-2 5 20 03 01 T0 16 1.15 Murchison
cOo 3 13 40 0.15 1-5 30 0.5 1.13 Ornans
CV 2-3 10 45 1.0 0-5 40 06 1.35 Vigarano, Allende
CK 3-6 4 15 0.8 =0.01 T3 0.2 1.21 Karoonda
CR 1-2 05 50-60 07 5-8 30-a30 03 1.03 Renazzo
CH 3 0.1 ~T0 0.05 20 s} 0 1.0 ALH 83085
Ch, =0.1 40 ~3 G0 =5 0 1.0 Bencubhbin
CBb =0.1 30 ~0.5 70 =5 0 14 QUE 94411
Ordinary
H 3-6 0.01-02 B60-80 03 8 10-15 344 093 Dhajala
L 3-6 =0.1 60-80 05 3 10-15 38.1 0.94 Khohar
LL 3-6 =01 B60-80 06 15 10-15 T8 0.90 Semarkona
Enstatite
EH 3-6 =0.1 B60-80 02 =0.1-10 09 087 Qingzhen, Abee
EL 3-6 =0.1 B60-80 06 15 =0.1-10 08 083 Hvittis
Other
K 3 =01 20-30 06 6-9 T0 01 0.90 Kakangari
R 3-6 =0.1 =40 04 =0.1 35 0.1 0.95 Rumuruti

Table 1-1: Les différents groupes de chondrites et leurs principales caractéristiques (Scott & Krot, 2007).

D'une maniere similaire aux autres grands groupes de météorites, la communauté

cosmochimique a classé les chondrites en différents groupes. Originellement basée sur

la teneur en carbone, cette classification se base maintenant sur des arguments de
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composition chimique, de minéralogie et également via les signatures en isotopes de
loxygene des chondres. (Table 1-1 et Figure 1-8). Les chondrites sont ainsi d’abord
séparées en 5 groupes, que sont les chondrites carbonées (C), ordinaires (O), a enstatites
(E), ainsi que les kakangarites (K) et les rumurutites (R). Le groupe des chondrites
carbonées est ensuite subdivisé en 7 autres groupes, portant le nom de la premiere lettre
de la météorite phare ayant décrit ce groupe (par exemple, CV pour les chondrites
carbonées similaires a la météorite Vigarano). Les chondrites ordinaires sont quant a elles
groupées en fonction de la teneur en fer et de 'abondance en métal de la météorite,
donnant les groupes H (high - haute teneur de Fe), L (low - pauvre) et LL (low-low - faible
teneur de fer métallique par rapport au fer total, et faible teneur de fer total). Le nom des
chondrites a enstatites provient de la part importante de pyroxeénes magnésiens, i.e.
d’enstatite (MgSiOs), en leur sein. De maniere identique aux chondrites ordinaires, ces
chondrites sont décomposées en deux groupes en fonction de leur teneur en fer : les EH

et les EL.

a b

20 | . R
L Chondrules .
Atmospheric oxygen A

|
| Chondrules
J' and matrices

-10 -
-20 =}
co
-30 - 4
-40 - BF
Pristine refractory inclusions
(CAls and ADAs) B
50 | | | 1 | | B 1 1 1 ! | 1 ] ! ! ] !
-50 -40 -30 =20 -10 0 10 20 30 -4 -2 0 2 4 6 8
8'80%. 3'%0%.

Figure 1-8 : Diagrammes des trois isotopes de l'oxygéne, exprimant un rapport 7O /"0 en fonction du 0 ,/0 normalisé a un
standard d'eau terrestre, exprimé en pour mille (notation delta). (a) Extension compléte du diagramme des trois isotopes de
l'oxygeéne. Les échantillons terrestres s'alignent le long d'une droite de pente ~0.52, la droite de fractionnement terrestre (TFL
- Terrestrial Fractionation Line), tandis que la plupart des chondrites sont le long d'une droite de pente 1 et les inclusions
réfractaires sont dans le coin inférieur gauche, fortement enrichies en 0. Les chondres et la matrice des chondrites sont plus
enrichis en isotopes lourds de l'oxygéne, et ont des valeurs comprises dans l'encadré orange. (b) Elargissement de l'encadré
orange de (a). Les différents groupes de chondrites sont définis en fonction de la composition en oxygéne de leurs chondres.

(données issues de Rubin et al., figure de Scott, 2007)

17



£207j

Chapitre | : Introduction

11.3.2. La dichotomie NC - CC

Mis a part la classification via les isotopes de 'oxygene, des études ont mis en
valeur un autre trait marquant séparant différents groupes de chondrites. Ainsi, en se
basant sur des systemes isotopiques dits non traditionnels (e.g. Ti, Cr, Ni, W...), il a été
montré l'existence d'une différence fondamentale entre les chondrites carbonées (CC,
certains groupes de sidérites [IIC, IID, IIF, IIIF, IVB] et quelques achondrites) et les
chondrites non-carbonées (NC, i.e. chondrites ordinaires et a enstatite, les R et K) ainsi
que la plupart des achondrites, indépendante du caractere primitif ou évolué des
météorites (Figure 1-9; Trinquier et al., 2007, 2009 ; Warren, 2011 ; Budde et al., 2018 ;
Kruijer et al., 2017 ; Burkhardt et al., 2019 ; Kruijer et al., 2020 ; Kleine et al., 2020 ; Spitzer
et al., 2021).

| # CC achondrites (a) L (b)
| © CGC chondrites 'y
| # NC achondrites __E ._EEL | 2 RC
| © NC chondrites K | .tl}c? Rl &
| = Earth, Moon, Mars oM c--éi_u- I O(g_o- Mars /
CB | Tt 0+ T ¥ arth ._"}
j —u—|0‘§CF D - & CEjE:EI 4 Moori ‘i
- s o 0
< 2| _.-.'4’
. Earth B CMJ, -O-%0
oc __:?l}.-_& Moan L €8
i —ab-Mars EC ci Ligv
- il L i
[ &% —4r — R
B . | co|
C | i | i | i | i | i | i gL | i | i | i | i | i
-1 0.5 0 0.5 1 1.5 2 -1 0.5 0 0.5 1 1.5
g4cr e34cr

Figure 1-9 : (a) °Ti et (b) A"O en fonction de e*Cr. Ces deux graphiques sont a l'origine de la définition de la dichotomie NC-

CC. (Kleine et al. 2020, données issues des compilations de Burkhardt et al. (2017) et Dauphas & Schauble (2016).

Cette dichotomie NC-CC ne peut s’expliquer que par une séparation précoce du
disque d’accrétion en deux réservoirs différents, effective lors de la formation de ces
météorites. Il a été proposé initialement que cette séparation soit temporelle, avec la
formation d’'un groupe de météorites puis d'un autre a partir d'un réservoir plus évolué,
ou bien physique, avec deux réservoirs différents séparés par une “barriere”. En se basant
sur les études chimiques et isotopiques réalisées dans les différents types de météorites
(chondrites comme achondrites et sidérites), ainsi que sur les datations, il est dorénavant
admis que cette dichotomie soit due a une séparation physique de deux réservoirs lors

du premier million d’années du systeme solaire (Kruijer et al., 2017), ne formant plus un
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disque uni mais en deux parties : le systeme solaire interne (ISS - Inner Solar System), lieu
de formation du réservoir NC, et le systeme solaire externe (OSS - Outer Solar System)
ou se sont formés les représentants du groupe des C (Kruijer et al., 2017 ; Desch et al.,
2018 ; Nanne et al., 2019 ; Kruijer et al., 2020 ; Kleine et al., 2020). Cette barriere physique
peut prendre la forme de plusieurs phénomenes, le plus en vogue étant la formation
précoce de 'embryon planétaire de Jupiter (Kruijer et al., 2017), mais également un
maximum local de pression (Brasser and Mojzsis, 2020) ou encore la ligne de glace (i.e. la
zone dans le disque ou 'eau se condense en glace) qui aurait un role plus important

qu'imaginé précédemment (Lichtenberg et al., 2021).

11.3.3. Composition chimique des différents groupes

e Les chondrites de type CI (similaires a Ivuna)

Bien que peu représentées dans les collections avec quelque 9 représentants, les
méteorites de type CI sont d'une importance capitale en cosmochimie. En effet, ces
chondrites sont considérées comme les plus primitives au regard de leur composition
chimique peu/pas fractionnée par rapport a la composition de la photosphere solaire.
Les CI sont cependant loin d’étre primitives au regard de leur texture et de leur
minéralogie. Elles sont principalement constituées de matrice, consistant largement en
de fins silicates fortement hydratés (Hyman and Rowe, 1983) et d'une tres faible
proportion de chondres. Ce faisant, les CI ressemblent a de grossiers morceaux de
charbon friables, faisant qu'elles ne résistent pratiquement pas a l'altération terrestre. Il
existe cependant quelques phases de haute température telles que de l'olivine et des
pyroxenes, dont les compositions en isotopes de l'oxygene peuvent refléter un héritage
d’inclusions réfractaires (A”O < 20 %o) ou de chondres fragmentés (A"O € [-6, 0] %o)

(Morrin et al., 2022).
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Si les chondrites de
type CI sont si importantes,
cela est di au fait que leur
composition globale reflete
presque parfaitement la
composition de la
photosphere solaire, hormis
avec les éléments les plus
volatils (de T'hydrogeéne a
I'azote ; Figure 1-10 ; Lodders,
2003). Similairement, en
comparant la composition
des CI a d’autres groupes de
chondrites ainsi qua la
photosphere solaire (Figure 1-
11 ; Palme et al., 2014), il est

alors évident que les CI sont

Abondance élémentaire des météorites de type Cl
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Abondance élémentaire de la photosphére solaire

Figure 1-10 : Abondance élémentaire des chondrites CI en fonction de l'abondance
élémentaire de la photospheére solaire. La droite en pointillés gris est une droite de pente
1. La plupart des éléments sont présents en méme proportion dans les CI et dans la
photosphére solaire, a l'exception des plus volatils (H, He, Li, C et N).

les plus a méme de représenter un stade précoce de I'histoire du systeme solaire. De ce

fait, on peut estimer que les CI refletent chimiquement le matériel initial du disque

d’accrétion, et on prendra soin d'utiliser leur composition comme référence pour les

études des travaux présentés dans ce manuscrit.
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Figure 1-11 : Ratio élémentaire normalisé au silicium et normalisé a la composition des CI pour différents types de chondrites

et pour la photosphére solaire. On voit au travers de ces graphiques que les chondrites CI sont les seules a correspondre presque

parfaitement a photosphére solaire. Les autres groupes dévient des valeurs de la photosphére, déviation pouvant étre au moins

en partie expliquée par des fractionnements gaz-solide lors de la formation de ces chondrites. (Palme et al., 2014)

e Les compositions en roche totale

En considérant la composition des chondrites CI comme un proxy de la composition

moyenne du systeme solaire (Lodders, 2003), on peut des lors étudier les variations des

compositions des autres groupes de météorites par rapport aux CL.

21



Chapitre | : Introduction

On peut notamment étudier les variations de concentrations des éléments lithophiles

(affinité avec les silicates) ou sidérophiles (affinité avec les métaux) de chaque groupe

(Figure 1-12). Chaque groupe se démarque des autres via ces profils de concentrations,

mais permet également d’observer via la chimie la dichotomie NC-CC (chondrites

ordinaires + enstatites versus chondrites carbonées).
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Figure 1-12 : Abondances en roches totales normalisées au Mg et a CI des éléments lithophiles (a, c) et lithophiles (b, d) pour les

chondrites carbonées (a, b) et non-carbonées (c, d). (Krot et al., 2014; données de Kallemeyn & Wasson, 1981, 1982, 1985;
Kallemeyn et al., 1978, 1989, 1991, 1994, 1996)
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e FEtat doxydation et type pétrologique

Il est également possible de classer les groupes en fonction de I'état d’'oxydation
quelles ont enregistré. Il faut cependant noter que ce degré d'oxydation reflete la
combinaison des processus ayant abouti a la formation des chondrites, mais également
de ceux ayant eu lieu sur leur corps parent (Krot et al., 2000 ; Rubin et al., 1987). Le moyen
le plus aisé de déterminer cet état d'oxydation est d’évaluer la quantité de fer présent
sous ses différents états :

- metallique : 0+, dans les phases métalliques et les sulfures notamment;

- ferreux : 2+, dans les silicates tels que l'olivine ([Fe,Mg].SiO4);

- ferrique : 3+, dans les oxydes comme la magnétite (Fe*'Fe;* Os).
On peut ainsi afficher ces mesures dans un diagramme de Urey-Craig, ou on exprime les
concentrations en fer réduit dans le métal et les sulfures, en fonction du fer présent sous
des formes oxydées dans les silicates et les oxydes (Figure 1-13). On peut ainsi voir que les
chondrites a enstatites sont les plus réduites de toutes les chondrites, tandis qu'il existe
une gradation parmi les chondrites ordinaires, les H étant les plus réduites et les LL les
plus oxydées. A l'extréme opposé, les chondrites CI sont les plus oxydées, avec

pratiquement pas de fer métallique en leur sein.

71 "7 1 71— Figurel-13: Diagramme dit "de Urey-Craig'

] Solartotal iron 1 exprimant la variation du fer dans le métal

1.0 ‘ ( 7 en fonction du fer présent sous des formes
oxydées dans les silicates et les oxydes dans

0‘8{ 7 les différents groupes de chondrites. On

P s'apercoit facilement que les chondrites a
@E 0.6 1 7] enstatites (EH et EL) sont les plus réduites,
&g ] tandis qu'a l'opposé se trouvent les CI,
= 0.4 7] majoritairement composées de matrices de
phyllosilicates. Le groupe des CV est celui

0.2 1 7] présentant la plus grande variabilité d'états
d'oxydation, et peut étre divisé en deux

O‘OO X J sous-groupes (CV réduit et CV oxydé).

(Wurm et al., 2013)
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Afin de pouvoir remonter dans le temps et comprendre la formation des
chondrites, il faut également étre capable de distinguer les modifications effectuées par
le métamorphisme, I'altération aqueuse ou encore par les impacts (métamorphisme de
chocs ; Fritz et al., 2017 ; Xie et al., 2006), de la minéralogie initiale reflétant la formation
de la météorite. Ainsi, depuis 60 ans, de nombreuses études mettent en évidence les
changements ayant eu lieu par les mécanismes évoqués précédemment, en commencant
par les travaux de Van Schmus & Wood (1967) qui les premiers ont réparti les chondrites

selon 6 groupes pétrologiques a partir de critéres pétrographiques et chimiques.

Increase in degree of Increase in degree of thermal
aqueous alteration Pristine metamorphism
Chd./type 3 4 5 6 7
Cl
o Figure 1-14 : Diagramme indiquant les types pétrologiques
CB représentés pour chaque groupe de chondrite. Le type 1
cv correspond aux chondrites les plus altérées par le passage de
co
CK fluide, tandis que le type 6 a subi un métamorphisme intense
H (Weisberg et al., 2004).
L
LL
EH
EL
R
K
*Grouplet.

Chd. = chondrite group.

Cette échelle (Figure 1-14), centrée sur 3, s'étend de 12 6 :

- de 3 a 6 : les caractéristiques des chondrites refletent des altérations
graduelles dues au métamorphisme a relativement haute température
ayant eu lieu sur le corps parent (~500 a 900 °C ; Huss et al., 2006).

- de 2 a 1 : les chondrites ont subi des altérations aqueuses a basse
température (en dessous de 100 °C ; Brearley, 2003, 2006)

Le type 3 correspond aux chondrites n’ayant pas ou peu subi d’altération,
cependant ce groupe pétrologique a été deétaillé pour donner plus de précisions sur le
degré daltération, se subdivisant de 3.0 a 3.9 (Chizmadia et al., 2002). Enfin, un dernier
groupement basé sur la concentration de chrome dans des olivines ayant un peu de fer
(>2 wt% de FeO) s’est fait entre les types 3.0 et 3.1, s'étalant alors 3.00 et 3.15 (Grossman

& Brearley, 2005). Ainsi une météorite de type 1 est fortement altérée par des passages
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de fluides (par exemple les chondrites de type CI, Figure 1-15 (a)), tandis qu'une météorite
de type 5 ou 6 a subi un fort métamorphisme et on discernera plus difficilement les
composants de la météorite (Figure 1-15 (b)).

Dans le cadre de cette thése, nous allons uniquement nous intéresser aux

chondrites les moins altérées, c'est-a-dire a des types 3, ou s’en approchant.

(a) lvuna-Cl1 (b) Saint-Sauveur—EH5

Figure 1-15 : Photographie de la météorite Ivuna (CI1, crédit MeteoriteCollector.org) et Saint-Sauveur (EH5, crédit Meteorites
Australia). Ivuna a l'apparence d'un morceau de charbon et est fortement friable, du fait qu'elle n'est pratiquement composée
que de matrice. Saint-Sauveur est nettement plus robuste, mais ses chondres sont peu visibles du fait du métamorphisme

qu'elle a subi.

II.4. Les composants des méteorites primitives

Maintenant que nous avons décrit a I'échelle globale les météorites ainsi que leur
classification, nous pouvons dorénavant nous concentrer sur les composants des
chondrites. Comme évoquées précédemment, les chondrites sont composées (i)
d'inclusions réfractaires, (ii) de chondres, (iii) de métaux et sulfures et (iv) d'une matrice
a grains fins. Nous allons nous intéresser aux deux phases d'importance pour cette these :

les inclusions réfractaires et les chondres.

1.4.1. Les inclusions réfractaires

Décrits pour la premiere fois il y a un peu plus de cinquante ans (M. Christophe
Michel-Lévy, 1968), les inclusions riches en calcium et en aluminium (CAls) sont
considérés comme les objets sétant formés a plus haute température (Figure 1.2,

paragraphe 1.2). Sensuit les AOAs, composés de phases légerement moins réfractaires.
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Ces deux types d'objets forment les inclusions réfractaires. Elles sont présentes en
différentes proportions au sein des chondrites (cf Table 1-1; Scott & Krott, 2007), entre
0.01 vol% dans les CI et les chondrites ordinaires, et jusqua 10 vol% dans les CV. En ne
considérant que ces proportions, on peut supposer que ce sont des objets relativement
importants pour comprendre lhistoire des chondrites. Des modélisations de
condensation a partir d'un gaz solaire a trés haute température (> 1800 K) sont également
parvenues a reproduire les minéraux que l'on observe dans les inclusions réfractaires
(Grossman & Clark, 1973 ; Yoneda & Grossman, 1995 ; Davis and Richter, 2003 ; Figure 1-
2), riches en calcium et 'aluminium (Tes09 = 1517 et 1653 K respectivement). Ces minéraux,
tels que le corindon (Al:Os), 'hibonite (CaAlzOw) ou les spinelles (MgAl:O,), forment les
CAls (Ca- Al- rich inclusions). A plus basse température se forment des assemblages
d’olivine (pole magnésien presque pur - Mg,SiOs), avec en plus faibles proportions des
“coeurs” de spinelles, d’anorthite (CaAl,Si:Os) ou de pyroxenes ((Mg,Fe,Ca)SiOs) formant
les AOAs (Ameboid Olivine Aggregate s; MacPherson, 2003 ; MacPherson et al., 2005).

Les CAls sont classés principalement selon des parametres pétrographiques en
trois classes différentes (Figure 1-16) : les type A (a grains fins et riches en mélilite ; (Ca,
Na):(Al,Mg,Fe>)(Si, Al).O;, solution solide de Gehlenite-Akermanite [Gehlenite : pole
alumineux - Akermanite : pole magnésien]), B (4 grains grossiers, riches en pyroxénes) et

C (a grains grossiers, riches en anorthite).

26



Chapitre | : Introduction

Figure 1-16 : (a-d) Images composites en rayons X (R = Mg, V = Ca, B = Al) de différents types de CAls : (a) Type A compact, (b)
Type B, (c) Type C, (d) Type B contenant de la forstérite. (e) Image au microscope électronique a balayage d'une CAI a grains
fins riche en spinelles, et l'encadré délimite l'image zoomée en (f). Le code couleur des images composites traduit les minéraux
suivants : rouge = forstérite - fo (Mg2SiO4), bleu foncé = anorthite - an (CaAlzSizOs), vert clair = melilite - mel, bleu clair =
Al Ti-diopside (CaMgSi2Os), violet = spinelle - sp (MgAl204) ainsi que la perovskite - pv (CaTiOs, uniquement sur les images
BSE). (Connolly, 2005)
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Les signatures en isotopes de 'oxygene des inclusions réfractaires montrent que
les CAls sont fortement enrichis en '*O (60 = -50 %o, 6'®0 = -50 %o ; Yurimoto et al., 2008
; Krot et al., 2010) par rapport aux autres composants des chondrites, proches des valeurs
solaires (80 = -58.5 %o, 6"*0 = -59.1 %0 ; McKeegan et al., 2011).

De plus, en effectuant des datations sur les CAls via la décroissance de I'uranium
en plomb (**U en ?’Pb avec une demi-vie de ~704 Ma, et I'>**U en ?*°Pb avec une demi-vie
de 4468 Ma), ceux-ci présentent des ages de ~4567.3 = 0.16 Ma, en faisant les objets les
plus anciens a s'étre formés dans le systéme solaire (Amelin et al., 2010 ; Connelly et al.,

2012).

1.4.2. Les chondres

Les chondres sont les composants les plus emblématiques des chondrites, leur
ayant donné leur nom, ils en représentent entre quelques pour cent et 80 vol% (CI vs
chondrites ordinaires respectivement). Ces objets ont été décrits pour la premiere fois il
y a 220 ans, par Jacques Louis Comte de Bournon (1751 - 1825) et publié¢ en 1802 par
Edward Charles Howard dans “Experiments and observations on certain stony and
mettaline substances, which at different Times are said to have fallen on the Earth; also on

various Kinds of native iron”. Le Comte de Bournon décrit les chondres comme suit :

“One of these substances, which is in great
abundance, appears in the form of small bodies, some
of which are perfectly globular, others rather
elongated or elliptical. They are of various sizes, from
that of a small pin’s head to that of a pea, or nearly so:
some of them, however, but very few, are of a larger
size. The colour of these small globules is gray,
sometimes inclining very much to brown: and they

are completely opaque. ..."

“L'une de ces substances [dans la météorite],
présente en grande abondance, apparait sous la
forme de petits corps, certains étant parfaitement
globulaires, d’autres plutdt allongés ou elliptiques.
IIs sont de différentes tailles, allant d’'une téte
d’épingle a celle d'un petit pois ou presque :
certains cependant, mais rarement, sont encore
plus grands. La couleur de ces petits globules est
grise, parfois penchant franchement vers le

marron: et ils sont completement opaques...”

Cette description, bien quelle date un peu, permet d’avoir une premiere idée de

ce qu'est un chondre : un objet globalement arrondi, submillimétrique mais parfois plus

grand, de couleur foncée mais pouvant varier.
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En sapprochant de plus pres, on peut ensuite sattarder sur la texture des
minéraux visibles a lI'intérieur des chondres : des textures ignées, indiquant une formation
lors d'un processus de cristallisation, ainsi que souvent la présence d'une mésostase
vitreuse qui traduit une fin de refroidissement rapide du chondre.

La minéralogie des chondres est relativement simple, avec quune poignée de
minéraux principaux : de lolivine et des pyroxénes. A cela vont sajouter quelques
minéraux secondaires : des feldspaths plagioclase, des spinelles (stricto-sensu/MgAl,O,
et chromite /Fe? Cr,0,), et des phases métalliques telles que de la kamacite (FeNi) et de la
troilite (FeS).

Une premiere classification des chondres a été proposée basée sur la minéralogie
des minéraux principaux (Gooding and Keil, 1981) :

- les chondres porphyriques : constitués de minéraux (sub-) automorphes
d’olivines et de pyroxenes avec en leur sein une mésostase vitreuse. Ils sont
ensuite subdivisés en trois autres groupes en fonction des proportions des
rapports volumiques olivine /pyroxene. On obtient alors les porphyriques
a olivine (PO, rapport > 10/1), porphyriques a pyroxenes (PP, rapport <
1/10), ou porphyriques a olivine et pyroxenes (POP) pour les proportions
intermédiaires (Figure 1-17). Les chondres porphyriques représentent la
majeure partie des chondres présents dans les chondrites (jusqu'a 80 % de
la population).

- les chondres non-porphyriques : cela représente l'intégralité des chondres
ne répondant pas aux criteres correspondants aux chondres porphyriques.
Sont ainsi rassemblés dans cette catégorie des chondres avec de grandes
variations de textures : les chondres a olivine barrée (BO - composé de
lamelles plus ou moins épaisses d'olivine, encapsulées dans une bordure
d’olivine), les chondres cryptocristallins (CC - souvent presque totalement
circulaires et composés que d'un seul minéral), les chondres a pyroxenes
radiaux (ayant des textures de croissance des pyroxenes a partir d'un point
de nucléation localisé), ainsi que les chondres granulaires a
olivine/pyroxéene (GO/GOP/GP en accord avec la classification des
chondres porphyriques - proches des chondres porphyriques mais les

grains sont nettement plus petits) et les chondres métalliques (M -
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assemblages de troilite et de taenite, avec quelques minéraux accessoires,

Bevan et al., 1980).

PO (~A)

POP (~ AB)

PP (~B)

Figure 1-17 :Images en électrons rétrodiffusés de chondres porphyriques de Mokoia (CV3) et Semarkona (LL3.0). La premiére
colonne (a-c) indique les différents types pétrographiques (PO, POP, PP) pour les chondres de type I, tandis que la seconde
colonne correspond aux chondres de type II (d-f). Ol = olivine, opx = orthopyroxéne, mes = mésostase, m = Fe-Ni métal.

(Villeneuve, 2010)
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En complément de cette premiere classification minéralogique, il a été développé
une deuxieme classification des chondres porphyriques, cette fois-ci basée sur des
arguments chimiques. Il s’agit ici d'étudier la teneur en fer et en magnésium des olivines
et des enstatites des chondres. On définit donc le Mg# tel que Mg# = Mg / (Mg + Fe) (en
pourcentages atomiques), bien que les termes Fo et En soient utilisés pour évoquer
I'enrichissement en magnésium de la forstérite et de I'enstatite respectivement. Cette
classification appose la limite pour une valeur de Mg# = 90, les chondres ayant des
valeurs supérieures a cette limite étant composé de silicates majoritairement mangésiens
seront appelés “type I”, tandis que ceux ayant des valeurs inférieures a 90 seront
composés de ferrosilicates et seront nommeés “type II". Cela donne ainsi une séparation
(certes arbitraire) des chondres de type I réduits (ayant principalement du fer métallique
Fe®" dans les minéraux) des chondres de type II oxydés (avec du fer ferreux Fe?) (Figure

1-17, (a-c) vs (d-f)).

Dans les travaux de cette these, nous allons principalement nous concentrer sur
des chondres porphyriques a olivine de type I, les plus communs. Cependant, une
derniere population d’objets est a prendre en compte : les grains d'olivine isolés (Figure 1-

18).

NWATD G S SR
Figure 1-18 : Image en électrons rétrodiffusés d'un grain d'o

=matrice.
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Décrit pour la premiere fois il y a 50 ans (Fuchs et al., 1973), les olivines isolées (I0G
- Isolated Olivine Grain) sont, comme leur nom lindique, des grains dolivine
automorphes isolés dans la matrice des chondrites. Ils peuvent parfois contenir des
inclusions de verre, et méme de petits minéraux secondaires tels que des spinelles. Ces
grains d'olivine peuvent avoir des teneurs en fer suffisamment élevées pour considérer,
comme pour les chondres porphyriques, deux populations d'10G : les type I (réduits,
pauvres en fer) et les types II (oxydés, enrichis en fer). Bien que les I0G - type I soient les
plus représentés, les IOG - type II sont cependant largement représenteés, plus que les
chondres de type II par rapport aux chondres de type I (ratio des IOG type 11 /type I € [0.1
; 0.6] par rapport au ratio des chondres type 11 /type I € [0.03 ; 0.11] ; Jacquet et al., 2021).
En ce qui concerne les 10G - type 1, il apparait que leur taille moyenne est comparable, si

ce n'est supeérieure, aux chondres du méme type (Figure 1-19 ; Jacquet et al., 2021).

0.3 — :
A S [ I0G-N=131 B >|I:I 10G - N=52

0.25} 213 chondrules - N=95 - - O3 chondrules - N =77 |
> 02} |L
3 ]
30.15-
o
o 01 - — |

005t H . j

P ] :H'—H'I—I i

0

Figure 1-19 : Histogrammes des tailles des IOG et des chondres a grains d'olivine grossiers pour les chondrites de type CM,/CO

(A) et CV (B). (Jacquet et al., 2021)

De récents travaux ont proposé, via une étude chimique et isotopique, que les
I0Gs soient des sous-produits de chondres, ¢jectés du “chondre parent” lorsque celui-ci
était encore fondu et pas encore cristallisé. En plus de cette éjection précoce, le fragment
nouvellement formé aurait subi des interactions avec le gaz environnant (avant et apres
I'impact), permettant d’expliquer certaines caractéristiques de ces objets (présence d'une

mésostase /de minéraux secondaires... ; Jacquet et al., 2021).
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11.4.3. Chronologie de formation des chondres

La chronologie de la formation des chondres est une question centrale en
cosmochimie, tellement elle apporte des contraintes aux modeles, que ce soit dans la
communauté metéoritique ou en astrophysique pour les modeles de disques. Pour cela
sont utilisés des radiochronometres qui utilisent la décroissance des éléments radioactifs
en une période donnée pour remonter a I'dge des objets. Il existe deux types de
chronometres différents :

- les chronométres absolus a longue période couplant la double
décroissance du plomb (*4U — 2%Pb, demi-vie de ~4 468 Ma, et **U — 2P,
demi-vie de ~703 Ma ; Amelin et al., 2010 ; Connelly & Bizzarro, 2016) et
dont les demi-vies englobent entierement I'histoire du systeme solaire.

- les chronomeétres relatifs a courte période, tels que le *°Al-*Mg (demi-vie
: ~0.717 000 Ma ; Villeneuve et al., 2009 ; MacPherson et al., 2012 ; Kita et
al., 2013 ; Luu et al., 2015) ou encore le ®*Hf-'® W (~9Ma ; Budde et al., 2018a,
2018b), dont les demi-vies sont bien plus courtes que I'histoire du systeme
solaire, en faisant des radioactivités éteintes.

Le chronometre absolu permet de définir un “temps zéro” a partir duquel le
systeme solaire a évolué. Ce “temps zéro” correspond a la formation des CAls, étant
donné que ce sont les premiers solides a s'étre formeés dans le systeme solaire il y a
4 567.2 + 0.2 Ma selon le double chronometre *’Pb-?°Pb (Amelin et al., 2010 ; Connelly &
Bizzarro, 2016). Par la suite, on pourra utiliser les chronometres relatifs en prenant
comme référence I'age des CAls, et on donnera des ages a partir de leur formation.

Les différents chronometres devraient en théorie proposer des chronologies
identiques, ce qui n'est malheureusement pas le cas. En effet, les datations **’Pb-**Pb
suggerent que la formation des chondres a commencé en méme temps que la formation
des CAls, et s’est étendue sur les 4 premiers millions d'années du systeme solaire, tandis
que les deux autres chronometres relatifs indiquent une formation entre 2 et 4 Ma apres
la formation des CAls (Figure 1-20). Cette discordance entre les différents chronometres
agite fortement la communauté a ce jour (Budde et al., 2018 ; Bollard et al., 2017, 2019 ;
Kruijer et al., 2020 ; Gregory et al., 2020 ; Blichert-Toft et al., 2020), bien que de récents
travaux pourraient proposer une unification des différents chronometres (Piralla et al.,

2023 [Figure 1-21]).
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Figure 1-20 : Résumé des ages 207Pb-206Pb,
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II1. Les modéles de formation des chondres

Bien que les chondres soient désormais étudiés depuis plus de deux siecles, les
mécanismes expliquant leurs formations sont aussi divers qu'il y a de cosmochimistes
s'intéressant a ce sujet.

Avant de voir les modeles se multiplier, la formation des chondres eétait
communément expliquée par la fusion de poussieres (i.e. dustballs) formées par
condensation lors du refroidissement du disque protoplanétaire. Cette fusion était
possible via l'augmentation extrémement rapide et breve de la température (flash
heating), entrainant la fusion des poussieres sans que des transferts d’éléments soient
possibles entre le chondre en formation et le gaz (Grossman & Wasson, 1983a, b ; Rubin
& Wasson, 1988 ; Beckett & Grossman, 1988 ; Hewins, 1991 ; Jones, 1994). Ce modele
permettait d'expliquer la diversité des chondres via une diversité du matériel précurseur.
Malheureusement, la nature n’est pas aussi simple et de nombreux arguments, basés sur
des observations chimiques, isotopiques et également pétrographiques, contredisent du
moins partiellement ce modele.

Il a donc été nécessaire de développer de nouveaux modeles afin d’expliquer la
formation des chondres. Sile nombre de modeles est dorénavant si important, c’est parce
qu'un “bon” modele se devrait d’expliquer plusieurs parametres clés spécifiques a ces
objets, tels que :

- la taille des chondres, comprise généralement entre 0.1 et 1 mm de

diametre.

- la proportion de chondres au sein d'une météorite qui, hormis pour

certains groupes (CI, CM et CK) représentent entre 60 et 80 % volumique
de la chondrite.

- la teneur en volatils de certains chondres, notamment par la présence de

troilite qui contraint les modeles thermiques (Rubin et al., 1999).

- une augmentation rapide de la température pour (i) fondre partiellement

le chondre et (ii) prévenir de I'évaporation des éléments les plus volatils.

- des vitesses de refroidissement comprises entre 10 et 10 000 K/h pour

former toutes les textures pétrographiques visibles dans les chondres.
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- laprésence de chondres composés, i.e. plusieurs chondres collés ensemble

lorsqu’ils étaient encore en fusion (Jacquet, 2021).

- la présence de manteaux de poussieres autour des chondres qui nécessite

que ces derniers aient passé une partie de leur histoire dans un

environnement enrichi en poussiere fine (Pinto et al., 2022).

En synthétisant les différentes contraintes permettant de former les chondres, on
peut alors distinguer deux catégories de modeles :

- les modeles planétaires, proposant que les chondres soient les produits de

processus énergetiques dans l'environnement direct ou proche de
planétésimaux.

- les modeles nébulaires, proposant que les chondres se forment lors de

processus dans la nébuleuse solaire, leurs précurseurs étant en suspension

dans le gaz.

I[I1.1.  Les modé¢lisations astrophysiques pour les

cosmochimistes

I11.1.1. Les modeles planétaires

Les modeles planétaires sont, du fait de leur relative simplicité, les plus attrayants
afin d’expliquer la formation des chondres. En effet, de nombreux modeles proposent que
les chondres soient des sous-produits d'impacts entre planétésimaux. Les corps
concernés seraient de plusieurs dizaines a centaines de kilometres de diameétre, entrant
en collision a des vitesses relatives suffisamment importantes pour entrainer la fusion de
matériel silicaté. Les gouttelettes silicatées ainsi formées s'échapperaient de l'attraction
gravitationnelle des corps impactés et refroidiraient dans l'espace, formant ainsi les
chondres. En formant les chondres dans un environnement planétaire, il est alors aisé de
ré-accréter les chondres nouvellement formeés sur de petits corps et ainsi éviter qu'ils ne
tombent dans le Soleil (Weidenschilling, 1977).

La plupart des modeles planétaires ont en commun quils mettent en cause deux

corps simpactant, mais different sur leur nature et leur état respectif au moment de
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limpact : (i) l'impact a grande vitesse de 2 corps solides qui fait fondre le régolithe (la
partie supérieure du corps non consolidé ; Bridges et al., 1998 ; Sears, 2004 ; Symes et al.,
1998 ; Johnson et al., 2015) ; (ii) 'impact a grande vitesse de corps relativement petits (taille
de Vesta, i.e. ~500 km de diametre) déja partiellement fondu (Hutchison et al., 2005) ; (iii)
limpact a faible vitesse de 2 corps fondus qui provoque I'éjection de gouttelettes (Sanders,
1996 ; Sanders and Taylor, 2005) ; et (iv) I'impact de grands corps (taille de la Lune a Mars,
~3000 a 7000 km de diametre) qui génerent des panaches de liquide silicaté et de vapeur
dans lesquels se forment les chondres (Krot et al., 2005 ; Rubin et al., 2003 ; Dullemond

et al., 2016).

Cependant, ces modeéles se trouvent mis a mal lorsque 'on considére les critéres
suivants :

- les impacts auront tendance a briser les corps au lieu de les faire fondre.

- le taux de refroidissement pour produire les textures visibles dans les chondres
nécessitent des conditions tres spécifiques (grandes concentrations localisées de
gouttelettes ; Hood & Ciesla, 2001).

- il est difficile, voire impossible, d’avoir plusieurs épisodes thermiques par ce biais.

- si les chondres se sont formés lors d'impacts énergétiques, la période de leur
formation devrait s'étendre sur toute la période d’accrétion des planetes (voir
meéme avoir des chondres encore plus récents ?).

- les anomalies nucléosynthétiques variables au sein de chondres d'une méme
chondrite, qui nécessiteraient un précurseur completement hétérogene,

difficilement compatible avec des planétésimaux déja formés et différenciés.

Il faut cependant noter que compte tenu de la diversité des chondrites (voir §2.3.1)
et de leurs caractéristiques intrinseques, il est nécessaire d’avoir plusieurs modeles
différents, et non un modele pour les gouverner tous. Par exemple, il a été montré que
les chondrites de type CBb et CH, du fait de leurs textures, de leurs compositions
chimiques et isotopique inhabituelles, ces dernieres se sont probablement formées par
condensation dans un panache de gaz et de liquide silicaté issus dimpact a grande vitesse
(Gounelle et al., 2007 ; Krot et al., 2001d, 2010b ; Scott et al., 2014 ; Florin et al., 2021, Figure
1-22).
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Protoplanetary impact

lume formation Plume evolution

CBa core and CBb Migration of CBa core Ge evaporation Slow cooling and equilibrium
formation / aggregation from core of grains condensation
and small grains agregation.

High cooling rate zone (CB,) 5 [Fast heating of CBa core]

Low cooling rate zone (CB,) { v

Figure 1-22 : Schéma proposant d'expliquer la formation des chondrites de type CB a partir du panache issue d'un impact entre

planétésimaux en fonction du taux de refroidissement du corps parent. (Florin et al., 2021)

Les chondres seraient, selon ces modeles, les produits dimpacts entre
planétésimaux. Cependant nous avons également vu que plusieurs problemes restent
sans réponses avec ces modeles. D'autres modeles ont été également proposeés, basés

cette fois-ci sur des processus nébulaires.

I11.1.2. Les modeéles nébulaires

Contrairement aux modeles planétaires qui justifient des processus a haute
température relativement facilement, il est ardu pour les modeles nébulaires de proposer
une source de chauffage pour fusionner les précurseurs des chondres. Cependant,
certains modeles, appuyés parfois par des observations astrophysiques, proposent des
sources de chaleur suffisantes pour permettre la fusion de silicates.

Des éclairs chauffant localement la nébuleuse ont été proposés dans la littérature
comme source de chaleur (Gibbard et al., 1997 ; Pilipp et al. 1998 ; Desch & Cuzzi 2000 ;
Horanyi et al., 1995). Bien que cela soit physiquement possible, il parait peu probable que
ce soit le mécanisme principal de formation des chondres, I'énergie nécessaire pour
permettre la fusion de suffisamment de poussieres est trop importante pour produire la

quantité de chondre estimée a ce jour. De plus, parmi les arguments contre ce modele se
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trouve que le refroidissement des chondres serait trop rapide pour former les textures
que 'on observe (Horanyi et al., 1995 ; Hewins et al., 2005).

Dans le cadre du modéle X-wind (Shu et al., 1996, 1997, 2001 ; Figure 1-23), les
particules solides en suspension dans le gaz nébulaire proche du Soleil (a une fraction
d’'unité astronomique) sont €jectées le long de lignes de champ magnétique, s’exposant
aux radiations solaires. La combinaison du champ magnétique intense et des
radiations/du vent solaire provoque la fusion des poussieres qui, en refroidissant,
forment les chondres. En s’é¢loignant du Soleil, les chondres nouvellement formés peuvent
se découpler du gaz et retomber dans le disque protoplanétaire et ainsi s'accréter aux
corps parents des météorites. Cependant, parmi les arguments utilisés pour discréditer
ce modele se trouve notamment la conservation presque impossible des éléments volatils
dans les chondres, ou alors au détriment d'une vitesse de refroidissement qui se devra

d'étre extrémement lente.

=« Helmet
Dome

”~ —_— e X Rayy

/,5' Funna] Flow

e [T M Prﬂumh; \
- R.ns i

— ;
e Accretion Disk

"\\ h

T

Figure 1-23 : (a) Image composite de lumiére optique et d'infrarouge acquise par le télescope spatial Hubble d'une étoile
émettant un jet de matiére (étoile HH 111, de Reipurth & Bally, 2001). (b) Schéma du modéle du X-wind (Shu et al., 2001)
proposant que les CAls se sont formés proches du Soleil dans une région appauvrie en gaz et exposée aux particules solaires,
tandis que les chondres se sont formés au méme moment mais dans une région enrichie en gaz (X-Region) mais relativement
protégés des rayonnements solaires. Les CAls et les chondres sont ensuite transportés par le vent X a de plus grandes distances

(1a 20 AU) pour étre accrétés aux corps parents.
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Enfin, il est intéressant de sarréter sur les modeles d'ondes de chocs. Ces
dernieres peuvent étre générées de différentes fagons, qui peuvent étre (sans étre
exhaustif) : (i) des instabilités gravitationnelles (Boss and Durisen, 2005; Boley and
Durisen, 2008), (ii) des éruptions solaires intenses ou des chocs d'accrétion (Nakamoto et
al., 2005), (iii) des arcs de choc lors du passage de planétésimaux sur des orbites
excentriques (Hood et al., 2009 ; Morris et al., 2012). Il est a noter que le dernier exemple
entre dans les modeéles nébulaires, car bien que le mécanisme de fusion ait une origine
planétaire, I'environnement a partir duquel se forme le chondre est bien le gaz nébulaire.
Ces modeles proposent que les ondes de chocs soient a l'origine de la fusion des
poussieres du disque, qui refroidiraient ensuite et formeraient les chondres. Bien que ces
modeles présentent également des failles (température pic atteignant difficilement 2000
K, température ambiante faible pour conserver de la troilite... [Rubin et al., 1999]), ils sont
néanmoins ceux présentant également les meilleurs arguments en faveur de la formation
des chondres, avec des taux de refroidissement (de 10 a 1000 K/h) et des ratios

solides /gaz (10 a 300 fois la valeur nébulaire) cohérents.

[I1.2. Des modeles cosmochimistes pour les

astrophysiciens

Nous avons vu précédemment que de nombreux modeles existent pour expliquer
la formation des chondres, mais que ceux-ci sattardent principalement sur les calculs
physiques pour atteindre les contraintes requises a la formation des chondres. A I'inverse,
certains modeles proposent une approche géologique pour proposer de nouvelles

contraintes pour la formation des chondres.
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Figure 1-24 : Image en électrons rétrodiffusés d'un chondre de type I de Vigarano (CV). Les grains d'olivine montrent des joints
triples formant des angles de ~120° (fleches jaunes), considérés comme les traces d'une formation de roches mantelliques

subissant une pression lithotatique (Libourel & Krot, 2007).

Par exemple, Libourel & Krot (2007) ont proposé que les grains d’olivine au sein de
chondres de type I soient hérités de planétésimaux. Ces grains présentent des jointures
triples, les angles entre trois grains faisant environ 120° (Figure 1-24). Les auteurs
concluent que cette texture granoblastique (sans orientation des minéraux) est typique
des roches mantelliques subissant une pression lithostatique (P > 1 Gpa), comme sur

Terre.

Par ailleurs, d'autres études ont également proposé une origine planétaire des
chondres a partir de mesures réalisées dans des inclusions de verre au sein d'olivines de
chondres (Faure et al., 2012, 2017). Selon ces auteurs, les concentrations en silice de ces
inclusions ne sont possibles qua partir de la cristallisation d'un liquide magmatique, et
ces inclusions seraient les reliques d'un magma primitif ayant une composition proche
des chondrites de type CI.

Cependant, ces modeles trouvent leurs faiblesses lors d’approches isotopiques. En
effet, les développements analytiques au cours des dernieres années de mesures in-situ
des sondes ioniques (Jones et al., 2004 ; Bouden et al, 2021) ont permis de mettre en avant
la grande variabilité isotopique en oxygene inter et intra-chondre pour les chondres de

type I dans les CC et les OC (Figure 1-25; Marrocchi et al., 2018, 2019 ; Piralla et al., 2021
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respectivement). Ces variations isotopiques sont remarquables en deux points : (i) elles
sont particulierement importantes (jusqua 40 %o d’amplitude entre les olivines d'un
méme chondre), et (ii) s’alignent le long d'une droite de fractionnement isotopique
indépendante de la masse (sur un graphique des 3 isotopes de 'oxygene : droite de pente
~1, nommée PCM - Primordial Chondrule Minerals ; Ushikubo et al., 2012). Ces
caractéristiques sont en inéquation avec une origine planétaire, car la cristallisation
d’olivine dans un océan de magma résulterait en des fractionnements isotopiques tres
limités (car le fractionnement est inversement proportionnel au carré de la température
; Richet et al., 1977 ; Eiler, 2001) et dépendants de la masse (i.e. seraient sur une droite de
pente ~0.52 sur un graphique des 3 isotopes de l'oxygene). En plus des isotopes de
I'oxygene, les variations isotopiques de silicium de ces mémes objets (- 10 > §*°Si > 2 %o ;
Villeneuve et al., 2020) et la présence d'anomalies nucléosynthétiques variables (*°Ti et
*Cr) entre les chondres d'une CC donnée (van Kooten et al., 2016 ; Gerber et al., 2017 ;
Schneider et al., 2020 ; Williams et al., 2020) vont également a l'encontre d'une origine
planétaire des chondres. Enfin, les épisodes de fusion au sein de corps parents
différenciés entraineraient une homogénéisation des signatures isotopiques, en
contradiction avec les observations réalisées au sein des chondres (Greenwood et al.,

2005 ; Marrocchi et al., 2019 ; Villeneuve et al., 2020).
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Ainsi, il a été proposé d’'autres modeles en considération de signatures isotopiques
au sein des chondres. Les mesures répétées dans les chondres de type I dans les CC ont
révelé la présence quasi systématique de quelques olivines enrichies en '°O par chondre,
par rapport aux autres silicates présents. De plus, en couplant ces mesures a de I'imagerie
par rayon X a fort courant (900 nA, Batanova et al., 2015), il a été démontré que ces olivines
riches en 'O sont également appauvries en calcium, aluminium et titane (Marrocchi et
al., 2018, 2019). Ces caractéristiques sont similaires aux olivines d’AOAs, formées tot dans
I'histoire du systéme solaire par condensation a partir du gaz nébulaire (MacPherson et
al., 2012; Marrocchi et al., 2019b).

En prenant en compte toutes ces caractéristiques, Marrocchi et al. (2019) ont
proposé que les olivines riches en O soient des reliques d'olivines d’inclusions
réfractaires similaires aux AOAs, qui auraient été recyclées lors d'un (ou plusieurs)
évenement thermique. Ce modele est également supporté par d'autres observations
géochimiques, telles que les signatures en terre rare typiques des inclusions réfractaires
(Misawa and Nakamura, 1988; Ruzicka et al., 2012; Jacquet & Marrocchi, 2017), les
signatures en isotopes du silicium proches de celles des AOAS (Marrocchi et al., 2019b ;
Villeneuve et al., 2020) et les anomalies nucléosynthétiques en *°Ti et >*Cr qui suggerent
un lien génétique avec les inclusions réfractaires (Trinquier et al., 2009; Schneider et al.,
2020; Williams et al., 2020).

En plus de ces contraintes pour la formation des chondres, liées a leur matériel
précurseur, dautres contraintes sont également apposées sur l'environnement
d’évolution des chondres. En considérant les teneurs élevées en éléments volatils dans
les chondres des CC (Na, S et P notamment; Libourel et al., 2006 ; Marrocchi & Libourel,
2013), il est nécessaire de trouver un moyen de les conserver malgré les épisodes a haute
température qu'ont subi les précurseurs des chondres. Il est proposé deux explications
pour cela : (i) les volatils étaient déja présents dans le matériel précurseur (Alexander et
al., 2008), nécessitant alors un environnement de formation fortement enrichi en
poussiere, ou avec des pressions partielles en volatils trés importantes permettant
d'inhiber I'évaporation de ces éléments (Galy et al., 2000 ; Tachibana & Huss, 2005); (ii)
les volatils sont incorporés dans les chondres toujours en fusion a partir du gaz,
permettant un apport important de volatils sans provoquer des variations isotopiques

(Lewis et al., 1993 ; Mathieu et al., 2011 ; Marrocchi & Libourel, 2013 ; Piani et al., 2016).
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De plus, il est maintenant considéré que les variations isotopiques au sein d'un
méme chondre refletent la dynamique de I'environnement de formation. Bien qu'il ait
longtemps été considéré que les chondres se soient formés en systeme fermé (i.e. sans
échange avec lextérieur, les variations isotopiques seraient liées aux différentes
signatures des précurseurs; Grossman & Wasson, 1983a ; Rubin et Wasson, 1987 ; Hewins,
1991 ; Jones, 1994), on estime maintenant que ces variations sont dues aux échanges gaz-
liquide lors des processus de haute température a l'origine des chondres, c’est-a-dire en
systeme ouvert. De méme, la nature du gaz en interaction est fortement discutée, les deux
gaz préférés dans les modeles étant l'eau et le monoxyde de silicium (SiOgy) (e.g.,
Tissandier et al., 2002 ; Libourel et al., 2006 ; Rudraswami et al., 2011 ; Ushikubo et al., 2012
: Tenner et al., 2013, 2015, 2018 ; Marrocchi & Chaussidon, 2015 ; Piani et al., 2016 ;
Chaumard et al., 2018, 2021 ; Marrocchi et al., 2018, 2019b; Villeneuve et al., 2020 ; Jacquet
et al., 2021). Ces hypotheses sont appuyées par la présence de textures visibles dans
certains chondres (Figure 1-26; Marrocchi et al., 2018), impliquant des échanges
importants entre le chondre en cours de cristallisation et un gaz riche en magnésium, en

SiO et en isotopes lourds de 'oxygene ("#0).

100 um .
Figure 1-26 : Cartographie en rayon X du Ti d'un chondre PO de NWA 5958 (C2 ung.). Les cercles colorés localisent les mesures

d’isotopes de l'oxygéne, le code couleur indiquant la déviation en ATO a la moyenne des olivines du chondre. Les variations de
concentration de Ti révelent des structures internes aux olivines ainsi qu'une zonation radiale des olivines externes

(Marrocchi et al., 2018).
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[11.3. Points communs et différences des modéeles

Sans avoir été exhaustif, nous avons vu quil existe pléthore de modeles se
proposant d’expliquer la formation des chondres. Toutefois, on peut mettre en avant les
points communs qui les unissent tous, planétaires comme nébulaires, tout en étant
source de différences :

- un précurseur solide : quel que soit le modele, le chondre n’est pas le matériel

initial mais bien le produit final. La différence se fait alors sur la nature du
précurseur, qui dans le cas des modeles nébulaires peut étre des poussieres
primitives ou des inclusions réfractaires (ou similaires; Harju & Young, 2013 ; Harju
etal., 2014 ; Dauphas & Pourmand, 2015 ; Kadlag et al., 2019 ; Marrocchi et al., 2019).
Dans le cas des modeles planétaires, les précurseurs sont issus de planétésimaux
(manteau, régolithe ...) ayant fondu avant de recristalliser. Dans le cadre de ces
modeles, il est cependant difficile de concilier un précurseur liquide de
planétésimaux et la présence d'olivine riches en ®O. En parallele de la nature du
précurseur se pose également la question de la proportion de ce matériel que 'on
peut retrouver dans les chondres : lintégralité des précurseurs a-t-elle été
completement détruite lors de la formation du chondre, ou bien une partie de ces
précurseurs a-t-elle pu survivre aux évenements thermiques et subsister jusqu'a
ce jour ? Dans le deuxieéme cas, dans quelle proportion ?

- des interactions avec du gaz : afin de reproduire les textures observées dans les

chondres, une interaction avec un gaz est nécessaire. Cependant, l'origine de ce
gaz differe en fonction des modeles considérés : est-il issu de I'impact entre deux
planétésimaux ou bien est-ce un gaz nébulaire ? Dans ce dernier cas, a-t-il les
conditions canoniques de la nébuleuse, ou bien est-il enrichi en poussiere ? En
certaines especes chimiques ?

- Thistoire thermique : bien que les sources de chaleur des modeles different, il est

admis que les précurseurs des chondres subissent une augmentation brutale de
leur température pour provoquer leur fusion. C'est suite a ce pic de température
que les modeles different : quelle a été I'intensité du pic de température ? Doit-on
considérer des températures autour du liquidus du chondre ? En dessous ? Au-

dessus ? De plus, a quelle vitesse le chondre a-t-il refroidi ? Comment a-t-il
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refroidi ? A chaque modéle astrophysique correspond une triplette de paramétres
(tempeérature pic - vitesse de refroidissement - évolution du refroidissement) qui

fait varier les caractéristiques du chondre en formation (Figure 1-27).
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Figure 1-27 : Schéma montrant les différents types de refroidissement communément admis pour la formation des chondres.
T indique la température du liquidus du chondre considéré, tandis que Ty indique la température de cristallisation du verre.
Le modeéle A (pointillés) est le plus simple, avec une augmentation rapide de la température suivi d'un refroidissement linéaire.
Le modele B (courbe noire) est en adéquation avec les modeles d'onde de choc, avec des vitesses de refroidissement évoluant
avec le temps. Enfin, le modéle C (courbe grise) propose une période ou le refroidissement est trés lent, suivi dun

refroidissement tres rapide. (Jones et al., 2018)
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IV. Pourquoi et comment étudier les modeles de

formation des chondres ?

Nous venons de voir que les chondres, ces billes silicatées micrométriques
présentes dans les météorites primitives, sont des objets bien plus complexes qu’il n'y
parait. Sujet de houleux débats au sein de la communauté cosmochimique, il est
nécessaire de les étudier consciencieusement pour tenter de leur proposer une origine.
Ce faisant, nous pourrions compléter et affiner l'histoire représentant les quelques
premiers millions d’années de notre systeme solaire.

Cependant, méme une vie entiere ne suffirait pas pour donner une réponse a la
formation des chondres. A la place, les travaux de cette thése ont été orientés selon deux
axes majeurs : le premier portant sur la question de I'héritage des précurseurs solides, et

le second sur les conditions de formation des chondres.

IV.1.  L’héritage des précurseurs

Nous avons vu précédemment qu'une des questions qu'il se pose a propos de la
formation des chondres est le matériel dont ils sont originaires. Se sont-ils formés dans
un contexte planeétaire, et seraient donc des descendants de planétésimaux ayant été
retravaillés ? Ou au contraire sont-ils hérités de poussieres formées dans la nébuleuse ?

Pour essayer de répondre a ces questions, nous allons d’abord tester le lien
potentiel entre chondres et inclusions réfractaires via un minéral jusque-la peu étudié
dans les chondres : les spinelles. Bien qu'omniprésent dans les inclusions réfractaires
comme les CAls, sous la forme de minéraux automorphes purement magnésiens, ou dans
les AOAs entre les phases d’olivines, nous allons voir que certains chondres contiennent
également ce minéral. La question sous-jacente est alors : les spinelles présents dans les
chondres sont-ils des reliquats de ceux présents dans les inclusions réfractaires ? Nous
aurions dans ce cas un témoin direct de la formation des chondres a partir d'inclusions
refractaires. Au contraire, si les spinelles ne sont pas hérités des inclusions réfractaires
mais formés in-situ lors de la formation du chondre, nous aurons des contraintes

supplémentaires sur cet évenement encore peu contraint.
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Un deuxieme volet de cette étude consistera a chercher un lien entre les chondres
et les inclusions réfractaires a partir de I'étude de la composition chimique des olivines
des chondres. Nous avons vu précédemment que Marrocchi et al. (2019) ont proposé que
certains grains d'olivine présents dans les chondres soient I'héritage de précurseurs
nébulaires similaires aux AOAs. Par la suite, une nouvelle génération d'olivines (dites
“hotes”) ayant une composition isotopique et chimique légerement différente aurait
poussé par-dessus les noyaux hérités pour former les chondres que l'on observe
aujourd’hui.

Dans cette étude, nous allons étudier la composition chimique des éléments
majeurs, mineurs et traces dans les olivines reliques et les olivines hotes afin de mettre

en exergue la proportion de matériel hérité au sein des chondres.

IV.2. Les conditions de formation

Le dernier volet de cette étude se concentrera sur I'environnement de formation
des chondres. Nonobstant le modele considéré, les études texturales des chondres
mettent en évidence une interaction avec le chondre en formation et le gaz. Une question
importante demeure : quel gaz ? Pour étre plus explicite, ce gaz est-il un gaz nébulaire
ou d'origine planétaire ?

Une caractéristique peu a peu mise en avant dans les études cosmochimiques est
la fugacité d'oxygene (fO.). Ce parametre permet de quantifier la proportion d'un systeme
a avoir de l'oxygene disponible pour effectuer des réactions, et ainsi de déterminer la
stabilité et la composition des oxydes du systeme. Si cela est important, c’est qu'un grand
nombre de phénomenes ayant lieu en géologie voient intervenir de 'oxygene :

- la transformation de la forstérite en enstatite en présence d'un gaz de SiO :

Mg:SiOumy + SiOg + 0.5 Oz — Mg2Si206 vy

- la formation d’'un noyau planétaire avec le partage du silicium ou du soufre entre
le métal (Met) et les silicates (Mx), dépendant de la fO. (Cartier & Wood, 2019) :
Sinet + Oz2g < SiO; wix

FeMet + SZ_MX + 0.5 Ozg <:> FeSMet + 02_
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- le dégazage des océans de magma a la surface des planétésimaux (Grewal et al.,
2020): en fonction de la fO., le magma aura tendance a dégazer préférentiellement
du NH; et CH4 en milieu réduit, de I'eau et du CO dans un environnement un peu
plus oxydant, et du CO;, HCN, N, NH: et de I'eau en milieu tres oxydant.

La fugacité d'oxygene est exprimée, en unité logarithmique, en fonction de
'équilibre entre deux assemblages de minéraux, qui seront chacun stable a certaines fO..
Un de ceux les plus utilisés en cosmochimie est I'équilibre fer réduit - fer oxydé (i.e. Fe -
FeO). Pour des fO. inférieures a cet équilibre, le fer sera préférentiellement a I'état
métallique (fer pur), tandis que pour le cas inverse, le fer sera sous sa forme oxydée (FeO).
Ainsi, le gaz nébulaire en conditions canoniques (i.e. 10 bar) est excessivement
réducteur, avec une fO. de l'ordre de IW-7 (i.e. 7 unités log sous I'équilibre IW, le fer sera
principalement a I'état métallique ; Grossman & Clark, 1973). De méme, la fO;va également
évoluer avec la température du milieu, les éléments se condensant avec le
refroidissement du milieu et donc modifiant la proportion d’'oxygene disponible pour des
réactions (Figure 1-28 ; Grossman et al, 2008). Différentes modélisations
thermodynamiques montrent également, qu'en plus d'une évolution avec la température,
que la fO; d'un milieu sera fortement influencée par des enrichissements en glace d'eau
mais également en poussieres (de composition solaire). Ainsi, il est possible d’atteindre
des fO.de l'ordre de IW-3 sans avoir forcément besoin d'un apport d’'eau (Figure 1-29 ;

Grossman et al., 2008).
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Figure 1-29 : Calculs thermodynamiques de
l'évolution de la fO2(par rapport a IW) avec
la  température  pour  différentes
compositions et a deux pressions totales
différentes (107, tracés pleins, et 10~ atm,
tracés pointillés) au cours de la séquence
de condensation. Les calculs sont réalisés
pour un environnement solaire (tracé
rouge), un systéme enrichi 10 fois en glace
d’eau par rapport a la composition solaire
(tracé bleu), et également des systémes
enrichis 120 (tracé rose) et 300 fois (tracé
noir) en poussiére anhydre de composition

chondritique (chondrites ordinaires OC)

par rapport a la composition solaire.
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A T'opposé du gaz nébulaire se trouvent les environnements planétaires qui sont

tres oxydants. Des modélisations thermodynamiques d'impacts entre planétésimaux ont

démontré qu'une vapeur de silice émise lors de ces processus aura une fO: de l'ordre de

IW+4 (Figure 1-30 ; Visscher et al., 2013). Cela peut se comprendre du fait que ce type

d'impact génere des températures extrémes (> 2000 K), favorisant la volatilisation des

especes et donc du dioxygene, augmentant intrinsequement la fO. du milieu.
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Figure 1-30 : Calculs thermodynamiques indiquant (a) la pression et (b) la fOz d'une vapeur saturée en silice suite a un impact

entre un impacteur inconnu et un corps de composition connue. Sont également indiqués a titre de comparaison différents

équilibres redox (MH : magnetite-hematite; QFM : quartz-fayalite-magnetite; IW : iron-wiistite; et QFI : quartz-fayalite-iron).

Ces modeles indiquent des fOztres oxydantes (>IW+4) lors d'impacts entre planétésimaux. (Visscher et al., 2013)

Le dernier volet de cette these va ainsi s'intéresser a la nature du gaz qui était en

interaction avec les chondres en formation, par le biais de la fugacité d'oxygene de ce

milieu. Une fO. réduite impliquera un environnement nébulaire, tandis qu'une fO.

oxydante soutiendra un environnement de formation planétaire.
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I. Choix et préparation des échantillons

Les travaux de cette these se sont articulés autour de nombreuses méthodes
analytiques afin de pouvoir remonter aux conditions de formation des chondres. L’apport
d'une étude pluri-instrumentale telle que celle proposée ici permet de recueillir des
informations complémentaires et ainsi de pouvoir proposer des contraintes fortes sur les
modeles de formation des chondres. En effet, I'¢tude détaillée des olivines ([Fe, Mg]SiOy)
dites reliques, dans le sens ou elles sont supposées étre héritées d'inclusions réfractaires
(similaires aux AOAs - Ameboid Olivine Aggregates -) présentes notamment dans les
chondrites carbonées [Marrocchi et al., 2018, 2019] ou ordinaires [Piralla et al., 2021], doit
nous permettre d'obtenir directement des informations sur leurs environnements de
formation et de tester leur origine (nébulaire vs planétaire). De plus, il est également
possible d’étudier le potentiel lien entre les inclusions réfractaires et les chondres via
I'étude des spinelles magnésiens (MgAl:O,) qui sont présents dans ces deux types d’objets.
Enfin, I'étude a plus grande échelle des minéraux composant les chondres (olivine,
enstatite, diopside et spinelle) doit également nous permettre d’obtenir des informations

sur le redox et la cinétique du dernier épisode de formation des chondres.

[.1. Choix des échantillons

Une contrainte importante pour ces études était de sélectionner des objets les
moins altérés possible. En effet, comme vu dans l'introduction, des poussieres primitives
se sont aggloméreées et accrétées au début de l'histoire du systeme solaire pour former
des petits corps puis des planétésimaux. Ces planétésimaux ont pu subir une fusion totale
et former des météorites différenciées apres leur destruction, ou bien un
métamorphisme plus ou moins important dans le cadre des chondrites. Similairement,
ces eépisodes thermiques ont pu provoquer une fonte des glaces présentes avec les
poussieres du disque protoplanétaire, et provoquer des circulations de fluides entre et
au sein des chondres, affectant alors leur nature.

Puisque l'objectif de cette these est d’étudier la formation des chondres ainsi que
de leurs précurseurs, jai essayé au maximum de travailler sur les objets ayant subi le

moins d’altération au cours de leur histoire, quelle soit thermique ou aqueuse. Les
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méteéorites les plus primitives (ou les moins altérées) sont définies comme ayant un type
pétrographique de degré 3, ce degré augmentant de 3 a 6 avec le métamorphisme, et

diminuant de 3 a 1 avec le degré d’altération aqueuse croissant.

Pour effectuer les études de cette these, jai principalement utilisé deux
météorites appartenant au méme clan, des chondrites carbonées de type CV : Allende
(CV3.6) et Northwest Africa 10235 (CV3). Les chondres de ces chondrites présentent les
avantages (i) d'étre présents en grande proportion (~45 vol%) par rapport aux autres
objets (CAls, AOAs, matrice ; Table 1-1), (ii) d’étre plus grand que dans d’autres clans de
chondrites (certains chondres peuvent dépasser 1 mm de diametre), permettant
potentiellement d’'avoir de plus grandes phases d’analyses, incluant de grandes plages
d’olivines reliques, et (iii) de contenir des grains de spinelles qui serviront de matériel
d’étude en les comparant aux spinelles d’inclusions réfractaires.

Jai également étudié une météorite carbonée, Northwest Africa 5958 (C2-ung),
ayant déja été caractérisée et contenant des chondres avec des olivines reliques. Enfin,
jai étudié une chondrite ordinaire, Bishunpur (LL3.15), afin de rechercher de potentielles

différences entre ce groupe de chondrites et les carbonées via a vis des éléments traces.

La météorite d’Allende est une chute exceptionnelle observée en 1969 au Mexique.
Exceptionnelle sous plusieurs aspects, notamment parce que son entrée dans
I'atmosphere et le météore sous-jacent a été amplement observé et documenté
(McCrosky et al., 1969), mais surtout du fait que les échantillons récoltés, allant de 1 g a
110 kg, forment une masse totale de presque 2 tonnes, en faisant la plus grande quantité
de météorites non différenciées récupérées a ce jour (Clarke et al., 1970). La météorite
d’Allende est, dans son entiereté, une chondrite carbonée de type 3.6, composée
principalement d’'une matrice foncée a grains fins (~60 vol%), de chondres (~30 vol%) et
d'inclusions réfractaires (~10 vol%). Les chondres, allant de quelques dizaines de microns
a 2mm de diametre, sont principalement composés d'olivine forstéritique (<10 % de
fayalite), avec relativement peu d’'enstatite et de mésostase vitreuse.

La combinaison, d’'une part, de la taille relativement importante des chondres et,
d’autre part, quiils soient composés majoritairement de forstérite, font de la météorite
d’Allende un terrain d’'étude idéal pour investiguer 'héritage de ces objets par rapport aux

inclusions réfractaires. Cependant, les premieres études pétrographiques que jai
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réalisées sur les sections a ma disposition ont mis en évidence une diffusion assez
importante du fer dans les cristaux d'olivine a partir de la matrice. La crainte que nous
avions était que cette diffusion nettement visible du fer puisse se répercuter sur d’autres
éléments, et ainsi fausser les mesures que je serais amené a faire. J'ai ainsi cherché une

autre meétéorite présentant de plus faibles traces d’altération thermique.

La deuxiéeme météorite a ma disposition était Nortwest Africa 10235 -
NWA 10235. Cette météorite est une trouvaille de 2014, encore peu étudiée. Selon une
étude préliminaire publiée en 2017 dans le Meteoritical Bulletin [Bouvier et al., 2017], cette
chondrite contient des chondres pouvant atteindre 2.8 mm de diametre et des CAls a
grains fins. A partir des observations d’une premiére section déja préparée, jai pu voir que
les olivines présentes dans les chondres présentaient nettement moins de diffusion du
fer que dans les chondres d’Allende (Figure 2-1). Nous avons donc pris la décision de

préparer plusieurs nouvelles sections a partir du morceau disponible.

Figure 2-1: chondre (a) Ch - 05 de la section Allende-02 et (b) Ch-01de NWA 10235-01. La diffusion de Fer dans les olivines

est facilement observable dans le chondre d’Allende grdce aux images en électrons rétrodiffusés obtenues par microscopie
électronique a balayage, que ce soit en bordure d'olivine ou a lU'intérieur par la diffusion des billes de métal. On ne voit pas de

telle diffusion dans le chondre de NWA 10235.
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Jai également étudié deux autres chondrites :

La météorite Northwest Africa 5958 - NWA 5958 est une trouvaille datant de
2009. Dabord classée comme chondrite carbonée non groupée n’ayant pas subi
d’altération (C3.0-ung, ses caractéristiques chimiques la rapprochant des météorites de
type CM2, mais sa signature isotopique de l'oxygene ne permet pas de la classer dans un
clan spécifique), elle a été reclassée comme une C2.0-ung, proche des CM mais ayant subi
un léger degré d’altération aqueuse (Jacquet et al., 2016).

La section de cette météorite que nous avons a notre disposition nous a été
confiée par le Muséum National d’'Histoire Naturelle de Paris (MNHN, France) et présente
une multitude d’'objets (chondres, inclusions réfractaires, olivines isolées) dont la taille
varie entre 0.05 et 2.5 mm, dans une matrice sombre a grains fins. Les chondres présents
sont principalement porphyriques, avec des olivines, des pyroxenes ou un mélange des

deux. Ony trouve également quelques chondres barreés ainsi que quelques CAI

Enfin, la météorite Bishunpur provient d'une chute observée en Inde en 1895. Ce
n'est pas une chondrite carbonée (CC, formée dans le systéme solaire externe) comme
les précédentes, mais une chondrite ordinaire (OC, formée dans le systeme solaire
interne), appartenant au sous-groupe LL du fait de sa faible teneur en éléments
sidérophiles. Elle a été classée avec un type pétrologique 3.15 (Grossman & Brearley,
2005), en faisant une météorite relativement primitive. La section que jai a ma
disposition (Bishunpur-1) nous a également été confiée par le Muséum National d’Histoire
Naturelle de Paris (MNHN, France). Elle contient plusieurs chondres de grande taille de
type I etde type 1, et a peu de matrice et d'inclusions réfractaires, typique des chondrites
ordinaires. On trouve cependant un nombre important de pépites metalliques dans la
mésostase. On peut également voir un chondre macroscopique de 3 mm de diametre,

majoritairement composé d'olivines avec un peu d’enstatite et de la mésostase.
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[.2. Préparation des échantillons

La plupart des météorites a ma disposition étaient déja sous la forme de sections
polies, c’est-a-dire qu'une tranche de météorite avait déja été coulée dans un plot de

résine d'un pouce de diametre, puis polie pour avoir la surface la plus plane possible.

Dans le cas de la météorite NWA 10235, je n'avais qu'une seule section a ma
disposition. J'ai donc préparé d’autres sections en découpant un bloc issu de la collection
de Camille Cartier. Pour cela, jai donc commencé par découper des tranches d'environ 1
mm d’épaisseur avec une scie circulaire a lame diamantée, puis lorsque les sections
étaient trop grandes, jai rectifié les tranches avec une scie a fil diamanté. Les morceaux
sont ensuite placés dans un moule en plastique, dans lequel on coule une résine. Une fois
que la résine a durci, les sections sont polies sur différents disques de polissage ayant des
tailles de grains décroissantes et avec de I'éthanol pur en guise de lubrifiant. Une fois le
polissage terminé, les sections ont été placées dans une étuve a 50 °C pendant une nuit
pour désorber I'eau potentiellement piégée dans les fractures de la roche.

Une fois les sections polies, celles-ci sont métallisées en déposant un film de
carbone (entre 15 et 20 nm) a leur surface, permettant ainsi la conduction des électrons
(pour les mesures MEB et EPMA) ou des ions (pour les mesures SIMS). Pour les premieres
analyses a la sonde ionique, une métallisation a l'or avait été préférée pour permettre une
bonne conduction des ions. Cette métallisation a ensuite été remplacée par une couche
plus importante de carbone (supérieure a 30 nm), évitant ainsi d’avoir des restes d’'or dans

les fractures des chondres lorsque I'on voudra retirer cette métallisation (Figure 2-2).
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Figure 2-2 : Chondre barré a olivines, Ch-21 de NWA 10235-01. Malgré un polissage minutieux apres une métallisation a lor,

de nombreuses pépites persistent dans les fractures du chondre. Suite a cela, une métallisation au carbone plus épaisse que

précédemment sera favorisée.

Pour les mesures de LA-ICP-MS et de XANES, la métallisation a été retirée en
polissant brievement les sections avec une pate diamantée avec une taille de grains de
1 um afin de retirer uniquement les quelques nanometres de carbone sans éroder la

surface.
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II. Microscopie a balayage

Une grande partie de mon travail préparatoire a été d'observeé mes sections polies
au microscope électronique a balayage (MEB) afin de pouvoir caractériser au mieux les
chondres, inclusions réfractaires et grains d'olivines isolés présents. En effet, le MEB
permet deffectuer des observations avec une résolution allant jusquau nanometre, et
cela sans altérer I'échantillon. Il permet également, en fonction des détecteurs dont il est
équipé, de faire des images en cathodoluminescence (CL), des mesures de
cristallographie et d'orientation des minéraux (EBSD), des mesures de chimie et de
Iimagerie élémentaire. L'instrument présent au CRPG est un JEOL JSM-6510 équipé d'un

détecteur a dispersion d’'énergie ainsi que d'un détecteur de cathodoluminescence.

I1.1. Instrumentation

Le principe de fonctionnement d'un MEB repose sur l'interaction entre un faisceau
d’électrons et la surface de I'échantillon. Un filament de tungsténe est soumis a un
courant de haute tension (~ entre 0.1 et 30 kV). Ce filament va ainsi émettre des électrons
qui seront focalisés et accélérés via des fentes mécaniques, des lentilles magnétiques ou
¢électrostatiques ainsi que par des bobines électromagnétiques. Tous ces mécanismes
vont agir sur le faisceau d’électrons pour réduire son diametre et le focaliser sur la surface
de I'echantillon. Ils vont également agir sur sa position afin de balayer sa surface. Puisque
la surface de l'échantillon est recouverte d'une fine couche de carbone (ou d'or en
fonction du besoin), celle-ci est alors suffisamment conductrice pour permettre
I'interaction entre les électrons et les €éléments la composant, produisant (i) des électrons
secondaires, (ii) des électrons retrodiffusés, (iii) des rayons X, (iv) de la

cathodoluminescence et (v) des électrons Auger (Figure 2-3).

I1.1.1. Les électrons secondaires (SE - Scanning Electron)

Les électrons incidents vont interagir avec le cortege électronique de 'atome visé
et un électron de ce dernier pourra étre expulsé. Etant donné que ces électrons ont une
faible énergie (~50 eV), ils ne pourront traverser qu'une faible épaisseur de matiére avant

d'étre captés par un atome environnant. Ainsi, les électrons secondaires captés ne
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proviennent que de la surface de I'échantillon. Ce sont donc des outils de choix pour avoir

une information sur la topographie de l'objet.

I1.1.2. Les électrons rétrodiffusés (BSE - Back Scattered

Electrons)

Le faisceau primaire d’électrons va produire via des interactions élastiques ces

électrons rétrodiffusés. Comme ils sont fortement énergétiques (jusqu'a 30 keV), ils
peuvent étre émis depuis la profondeur de I'échantillon (poire d'interaction du faisceau
incident : ~1 um?®). De ce fait, 'analyse de ces électrons ne donnera que peu d'informations
sur la topographie de surface, mais au contraire donnera des informations plus en
profondeur.

De ce fait, la résolution des images BSE sera moindre que celle des images en SE,
mais lI'information portée par ce signal est particulierement intéressante pour I'analyse
structurale et chimique. En effet, I'efficacité de la rétrodiffusion des électrons incidents
sera dépendante de la masse de l'atome cible : un atome lourd, plus chargé
électriquement, va renvoyer plus d’électrons qu'un atome léger ayant moins de protons.
Puisque le renvoi d’électrons est dépendant de I'élément, on obtiendra une information
qualitative sur la chimie de I'échantillon. Les images obtenues seront en nuances de gris,
un atome lourd renvoyant beaucoup d’électrons apparaitra plus clair qu'un atome léger
(ex : une bille de fer [numéro atomique Z = 26] apparaitra blanche par rapport a un silicate

magnesien [Zs = 14 et Zyg = 12]).

primary
electron
Secondary beam  Auger
= Electrons
Electrons
_ Characteristic
Backscattered X-rays
Electrons : Figure 2-3 : Schéma de la poire d’interaction entre un

Cathodo-

- luminescence
Continuum

X-rays

Fluorescent
X-rays

Diffracted
Electrons

Scattered
Electrons

Transmitted
Electrons

faisceau d’électrons et un échantillon, avec les différents

types d’interactions qui en découlent (source : Wikipédia).
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I1.1.3. Le rayonnement X

Lors de linteraction des électrons incidents avec le cortege électronique, le
réarrangement des électrons du cortege va mener a 'émission d'un photon dans le
domaine du rayonnement X (10 pm a 10 nm), la longueur d’'onde de ce photon sera alors
caractéristique de l'atome émetteur. Ainsi, en effectuant des mesures ponctuelles on
pourra obtenir une information semi-quantitative du matériel d’'étude, tandis qu'on
pourra obtenir la distribution qualitative de chaque élément dans une phase en acquérant
des images. En effectuant des images des chondres par rayons X, on peut mettre en

évidence les minéraux qui composent I'objet via un simple code couleur (Figure 2-4).

200

15KV WD; 10E mm r"—.'-,l_—l:]? _|'I E-h 1 |::|

Figure 2-4 : Image composite en rayons X du chondre Ch-10 de Allende-07. Le code couleur est Rouge = Mg et Vert = Si, affichant

alors les olivines (Ol) en orange, la mésostase (Mes) en vert et les spinelles (Sp) en rouge. Avec ce code couleur, les spinelles sont

facilement mis en évidence dans les chondres, permettant un recensement facile des chondres a spinelles.

[1.1.4. La cathodoluminescence (CL)

Du fait d’'une structure électronique incomplete, certains éléments permettent a
des électrons excités de passer d'un niveau fondamental a un niveau excité et d’émettre
un rayonnement lorsqu’ils repassent a leur niveau d’origine stable. Ces éléments, nommés
activateurs, produiront une luminescence plus importante que d’autres. Cest le cas du
titane (Ti*"), du manganese (Mn?), du fer et du chrome oxydé (Fe** et Cr** respectivement),
ou encore des Terre Rare (Rare Earth Elements - REE, pour les valences 2+ et 3+). La

longueur d’onde émise sera dépendante a la fois de I'élément activateur (comme pour un
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rayonnement X), mais également du minéral hote (de la structure cristalline ou est inséré
lactivateur). Au contraire des activateurs, il existe des éléments inhibiteurs de
cathodoluminescence, tels que le fer et le cobalt réduit (Fe** et Co*, respectivement). Ces
éléments, activateurs comme inhibiteurs, vont prendre la place de cations constitutifs du
minéral dans la maille cristalline. La cathodoluminescence permet donc de mettre en

évidence des défauts dans le cristal, des impuretés ou des imperfections.

Il existe deux modes de collection d'images de CL : le mode panchromatique et le
mode par bande de longueurs d'onde. La CL panchromatique, récupere l'intégralité du
spectre visible, tandis que l'autre mode acquiert trois bandes de longueurs d'onde du
spectre visible : une dans le rouge, une dans le vert et la derniere dans le bleu, permettant
de créer des compositions colorées. Le premier mode présente I'avantage de récupérer
lintégralité du spectre, et donc de profiter au maximum du signal de CL. Cela peut
cependant s'avérer problématique lorsque les activateurs sont trop intenses (par exemple
le Fe*" dans la mésostase des chondres). Le second mode (par bandes) ne récupere que
des parties du spectre visible, mais permet potentiellement de s'affranchir d’activateurs

trop intenses présents dans une ou deux des trois bandes.

[1.1.5. Les électrons Auger

Lors de la désexcitation d'un électron, celui-ci émettra un rayonnement qui
pourra é€tre capté par un électron voisin. Ce faible gain d'énergie pourra entrainer
I'éjection de cet électron : c’'est I'émission Auger. Bien que ce type d’analyse informe sur
la chimie de I'échantillon, ainsi que sur le type de liaisons chimiques, cette technique n’a

pas été utilisée lors de ces travaux.

[1.2.  Stratégie d'étude

Pour chaque section, jai réalisé une mosaique d'images optiques, ainsi quavec le
MEB une mosaique d'images BSE et élémentaires par rayons X, assemblées en cartes.
Javais ainsi comme base de travail des images globales de chaque section me permettant
de voir les différents objets présents (chondres, CAls/AOAs, olivine isolée, sulfures...),

ainsi qu'une composition colorée avec les éléments de mon choix. En fixant le magnésium
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en rouge et le silicium en vert, on peut mettre en évidence les grains d’olivines en orange,
les pyroxenes en vert clair, la mésostase en vert foncé et les spinelles en rouge. Cela m’a
permis d’avoir un premier apercu de I'homogeénéité (ou non) des différentes phases
composant les chondres.

L'intégralité de ces images a été intégrée dans un systeme d'information
géographique (QGis) afin de me permettre de superposer numériquement toutes les
images. J'ai ainsi pu conserver tout au long de cette these le positionnement de mes

mesures directement et automatiquement sur les images.

Jai ensuite effectué des images en cathodoluminescence sur des chondres qui
pouvaient contenir des olivines reliques. Trois instruments différents ont été utilisés pour
réaliser ces images : un MEB ZEISS Supra 55 VP équipé d’'un photomultiplicateur a la
plateforme Camparis a Sorbonne Université (campus Jussieu), un MEB TESCA VEGA3 LM
équipé d'un détecteur de CL en couleur Gatan ChromaCL2UV a GéoRessources (Nancy),
et enfin sur une microsonde électronique (voir paragraphe suivant) JEOL JXA-8230
équipée d'un détecteur a dérive en silicium doublé d'un spectrometre a dispersion

d’énergie (SSD-EDS) a I'Institut des Sciences de la Terre (Grenoble).

Figure 2-5 : Images en CL acquise en mode (a) panchromatique Camparis) et (b) RGB (GéoRessources) du chondre Ch-01 de
Allende-01. Bien que le CL en RGB montre plus de détails dans les olivines, la luminosité de la mésostase écrase malgré tout le

signal environnant.
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Le systeme de CL de Camparis ainsi que celui de GéoRessources présentent le
méme type de détecteur, constitué d'une matrice de pixel, permettant des acquisitions
d'images completes. Ils different cependant sur leur mode d’acquisition : le premier est
panchromatique, c'est-a-dire qu'il récupere le rayonnement de l'intégralité du spectre
visible, tandis que le second acquiert les rayonnements sur trois gammes de longueurs
d’'onde, permettant de faire des images composites RGB. L'inconvénient est qu'en
acquérant des images de chondres, c’est principalement la mésostase qui luminesce
(riche en activateurs de CL tel que le Fe*"). Méme en utilisant le capteur équipé sur le MEB
de GéoRessources qui permet de faire des acquisitions RGB, on ne peut se soustraire au
probleme de mésostase (Figure 2-5).

C'est pour cette raison que jai acquis des images via la sonde électronique de
Grenoble qui, contrairement aux deux autres instruments, effectue des mesures
ponctuelles en réalisant une image pixel par pixel avec l'intégralité du spectre pour avoir
un maximum de signal (mode panchromatique). Ainsi, on s'affranchit de la mésostase qui
luminesce et on ne récupere l'information que du point de mesure (Figure 2-6). Cela a
permis de mettre en évidence des grains d'olivines de chondres qui ne luminescent pas

(i.e. pauvres en éléments traces) et donc de potentielles olivines reliques.

Figure 2-6 : Image en CL
panchromatique du chondre
Ch-01 de Allende-01, acquise
a UISTerre sur une
microsonde  électronique.
L'acquisition se faisant en
ponctuel, la luminescence de
la mésostase n'écrase pas le
signal des olivines,
permettant alors de voir les

textures au sein des grains.

Cl ———— 200um
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III. Microsonde électronique / Microsonde de

Castaing

La microsonde électronique (EPMA - Electron Probe Micro Analysis) est un

instrument se basant sur le méme principe de fonctionnement que le MEB (Figure 2-7).

Cependant, 'atout de cet instrument est sa précision de mesure non égalée par le MEB,

permettant également des mesures quantitatives d’éléments majeurs et mineurs que le

MEB ne peut faire. Cela va permettre de mesurer les éléments mineurs dans différentes

phases avec une précision pouvant étre de quelques ppm. Trois microsondes ont été

utilisées au cours de cette these : la CAMECA SX-100 située dans la plateforme Camparis

a Sorbonne Université (campus Jussieu), la JEOL JXA-8230 a I'Institut des Sciences de la

Terre a Grenoble, et la CAMECA SX-FIVE au Laboratoire Magma et Volcan a Clermont-

Ferrand.

[1I.1. Instrumentation
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Figure 2-7 : Schéma dune
microsonde électronique
(source : Cameca). Bien que le
fonctionnement soit similaire
au MEB, le systéme d’analyse des
rayons X (en bleu pdle sur la
gauche) permet des analyses
beaucoup plus performantes. Ce
meéme systéme est répété 4
autres  fois  autour  de

l'échantillon.
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De maniere similaire au MEB, un faisceau d’électrons est généré et focalisé vers la
surface de l'échantillon, permettant I'émission des différents produits d'interaction
détaillés auparavant. Toutefois, 'atout qu'a une microsonde par rapport a un MEB est
qu'elle va analyser le rayonnement X émis grace a une méthode plus fine que ce dernier.
L’analyse de ces rayonnements se fait a I'aide de cinq spectromeétres a dispersion de
longueur d'onde (WDS - Wavelength Dispersive Spectroscopy) composé d'un cristal
monochromateur et d'un détecteur, tous deux amovibles. La précision des mesures est
possible grace a un principe d'optique géométrique, la loi de Bragg, exprimée telle que :
2xdxsin(@) = nxA ; avec d le pas du cristal, &'angle entre I'échantillon et le détecteur, n

un nombre entier et A la longueur d'onde du rayonnement (Figure 2-8).

Primary
(a) (b) electrons Crystal
EDS
detector
6 _
—@ o —
i \V/
. Y N
o Famille de plans S . e
réticulaires (hkl) detector
—e @ L 4 @ *—
Rowland circle

Figure 2-8 : (a) Schéma explicatif de la loi de Bragg (source : Gauthier Roisine et Natan Capobianco, licence : CC-BY-NC-ND).
L'angle de réfraction est spécifique pour chaque longueur d'onde et chaque espace inter-réticulaire (i.e. chaque cristal).
(b) Schéma explicatif simplifié de Uappareillage d’'analyse de UEPMA. Le cristal de diffraction est courbé afin de réduire la
distance au détecteur et concentrer les rayons diffusés. Il est alors possible de multiplier le nombre de cristaux sur le cercle de

Rowland, et ainsi augmenter le nombre de mesures simultanées.

Ainsi, pour un cristal donné, donc une distance entre deux plans cristallins
spécifique, ce cristal va diffracter les rayonnements selon un angle précis, dépendant
également de la longueur d'onde du rayon. En déplacant le détecteur associé a un cristal,
on modifie 'angle de diffraction & et on analyse une longueur d’onde spécifique, et ainsi
mesurer la concentration d'un élément sans se soucier de possibles interférences avec
d’autres éléments. Cependant, un cristal, du fait de son pas spécifique, ne pourra
diffracter qu'une gamme de longueurs d'onde spécifique. C'est pour cette raison qu'on
multiplie le nombre de spectrometres et le nombre de cristaux dans chaque

spectrometre, permettant d’effectuer en simultaneé les mesures de plusieurs éléments.
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II1.2.  Analyses

Les mesures effectuées au service Camparis (CAMECA SX100) avaient pour but de
mesurer les éléments mineurs dans de potentielles olivines reliques, mises en évidence
par des images faites au préalable en cathodoluminescence. Les mesures effectuées a
IsTerre a Grenoble (JEOL JXA-8230) avaient un double objectif : obtenir la chimie des
spinelles présents dans les chondres ainsi que dans des inclusions réfractaires, ainsi que
mesurer les olivines des chondres ayant été imagés en CL également a Grenoble. Les
mesures des olivines ont été réalisées avec une configuration spécifique, avec un courant
a tres forte intensité (900 nA par rapport a environ 20 nA habituellement), permettant
d’'obtenir des limites de détection de l'ordre du ppm (Batanova et al., 2015). Enfin, les
mesures au LMV a Clermont-Ferrand (CAMECA SX-Five) avaient comme but de
compléter les données de spinelles en plus de celles analysées a I'ISTerre (avec une
configuration analytique similaire), mais également de mesurer les phases silicatées et la
mésostase des chondres afin de préparer les analyses au LA-ICP-MS.

Les différentes configurations de microsonde électronique utilisées au cours de

cette thése sont résumées dans la table 2-1.
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Configuration
Type analytique du faisceau
Laboratoire de Objectif Commentaire
sonde , Ter}s’l on . | Intensité
d’accélératio (nA)
n (kV)
CAMEC Olivine
Camparis A SX- : N 15 40
relique /hote
100
Limite de
JEOL Olivine 20 900 détection basses
ISTerre JXA- de quelques ppm
8230
Spinelle 20 80
Olivine 15 100 Compléter les
données de
I'ISTerre pour le
Spinelle 15 100 géothermometre
CAMEC (voir partie III)
Y AFiSVi_ Silicate 15 15 Préparation LA-
ICP-MS
Préparation LA-
Mésostase 15 20 ICP-MS (faisceau
20 pm)

Table 2-1: Tableau récapitulatif des configurations de microsondes électroniques utilisées au cours de cette thése.
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IV. Sonde ionique

IV.1.  Principe

Dans le but de détecter des olivines reliques (isotopiquement, i.e. traduisant un
potentiel héritage de précurseurs similaires aux AOAs) dans les chondres de mes
sections, il m’a fallu mesurer les différents isotopes de I'oxygene (O, O et O'®). Pour ce
faire jai utilisé une des sondes ioniques présentes au CRPG (CAMECA 1270-E7). Les
mesures par sondes ioniques permettent une analyse in-situ et a 'échelle microscopique
des concentrations et/ou des rapports isotopiques d’éléments chimiques. De plus, les
mesures par sonde ionique sont relativement peu destructives, avec une zone d’ablation
de quelques microns de diametre (~8 um pour mes analyses) et quelques microns de

profondeur (~1 a 2 microns en fonction de I'intensité du faisceau incident).

Pour présenter succinctement le principe de fonctionnement de cet instrument,
un faisceau de particules chargées (des ions primaires, positifs ou négatifs, en fonction
des éléments a analyser) bombarde la surface de I'échantillon et permet d’en extraire des
ions. Ces ions secondaires vont étre accélérés via des champs électrostatiques, focalisés
par des jeux de fentes mécaniques et de lentilles électrostatiques, puis triés en fonction
de leurs énergies, leurs charges et leurs masses avant d'étre mesurés (d'ou le nom de la

technique : SIMS - Secondary Ion Mass Spectrometry).

IV.2. Instrumentation

Une sonde ionique peut étre découpée schématiquement en quatre parties : (i) la
colonne d’ions primaires, permettant la génération et la focalisation des ions permettant
lablation ; (ii) le sas dintroduction des échantillons ; (iii) la colonne secondaire,
permettant le tri des ions issus de I'échantillon ; et (iv) les détecteurs, pour visualiser le

faisceau d'ions secondaires et les mesurer (Figure 2-9).
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Figure 2-9 : Schéma représentatif d'une sonde ionique CAMECA IMS 1270-1280 (source : Université de Lausanne)
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IV.2.1. La colonne primaire

En fonction des éléments que I'on souhaite mesurer, on n'utilisera pas la méme
source d'ions primaires. Dans le cas ou l'on souhaite mesurer des éléments chargés
positivement (Al**, Mg* par exemple, pour les datations utilisant ce couple de radio-
isotopes), on utilisera une source dions négatifs, typiquement des ions d’oxygene O~
(source radiofréquence a plasma d'oxygene - RF Hypérion-II). Dans le cadre de cette
these ou jai souhaité mesurer les isotopes de l'oxygene, il m'a fallu utiliser un faisceau
d’ions primaires chargés positivement : une source de césium générant des ions Cs*. Pour
genérer ces ions, une vapeur de césium est générée en chauffant une cartouche de
carbonate de césium (Cs:COs). Cette vapeur est ensuite ionisée en entrant en contact
avec une plaque de tungsténe chauffée a haute température (~1100 °C). Grace a un champ
électrique appliqué entre la lentille d’extraction et la plaque de tungstene, les ions Cs*

sont extraits et envoyés vers la colonne primaire.

Les ions sont ensuite accélérés et focalisés dans la colonne primaire via un jeu de
quatre lentilles électrostatiques (nommées L1 a L4), d'un prisme électromagnétique
(PBMF - Primary Beam Mass Filter) et de plusieurs stigmateurs et déflecteurs. En
modifiant leurs courants respectifs, on pourra influencer la position du point focal du
faisceau d’ions sur I'échantillon, ainsi que son homogénéité, sa taille ou encore son

intensité.

Secondary Ions

Sodpend
See00000
Figure 2-10 : Illustration de Uablation par des ions primaires (Cs* dan

w»
—

e

[«)

adre des analyses en oxygene) de la surface de

l'échantillon, produisant un faisceau d’ions secondaires qui sera collimaté vers la suite de l'instrument. (source : CAMECA)
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Le faisceau primaire va ainsi entrer en contact avec I'échantillon et va en ablater
légerement la surface. Les ions nouvellement produits, chargés négativement dans mon
cas, vont étre collimatés et envoyés vers le reste du spectrometre de masse pour analyse

(Figure 2-10).

vV.2.2. Le canon a électrons

La combinaison de lI'implantation de charges positives dans I'échantillon, issues
des ions Cs', et de I'extraction d’'ions chargés négativement vers la suite de I'instrument
peuvent générer un champ électrique local au niveau de la surface de I'échantillon. Ce
champ peut amoindrir l'efficacité de la transmission des électrons secondaires en les
retenant vers la surface, mais également s'il est trop important endommager I'é¢chantillon
en créant un arc électrique. Pour contrebalancer cette augmentation de charges positives
au cours des analyses, on utilise un canon a électron qui va générer et envoyer un flux

d’électrons vers I'échantillon pour compenser cet exces de charges.

Iv.2.3. La colonne secondaire

La partie suivante de l'instrument est composée de (i) 'optique de transfert, dont
le but principal est d'optimiser la transmission d’ions secondaires vers le spectrometre
de masse ; (ii) du secteur électrostatique (ESA - ElectroStatic Analyser), qui permettra un
tri en fonction de I'énergie des ions en appliquant une différence de potentiel le long de
la trajectoire des ions ; et (iii) du secteur magnétique, qui va permettre cette fois-ci un tri
en fonction du rapport masse sur charge (m/z) des ions. A ces différentes parties
sajoutent également différentes fentes mécaniques et lentilles électrostatiques pour

optimiser les trajectoires des ions secondaires ainsi que leur filtrage.

IV.2.4. Le systeme de détection des ions

Une fois le tri des électrons effectué, les ions restants a analyser sont déviés via
un secteur électrostatique soit vers un écran fluorescent (permettant de visualiser le
faisceau d’ions et donc de pouvoir optimiser sa forme), soit vers les systemes de comptage

des ions. En fonction des intensités des différents ions a analyser, on pourra soit utiliser
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des multiplicateurs d’électrons (EM - Electron Multiplier), soit des cages de Faraday (FC

- Faraday Cup).

IV.24.1. Les multiplicateurs d’électrons
Dans le cas ou les ions secondaires ont une faible intensité (moins de 2x10° coups
par seconde - cps), on comptera les ions sur un multiplicateur d’électrons. Ce type de
détecteur permet de générer une gerbe d’électrons a partir de I'impact d'un ion (Figure
2-11). Bien que le taux de conversion entre un ion et le courant induit par les électrons
varie en fonction de I'élément considéré ainsi que de son isotope, on peut obtenir un taux

de comptage pour les faibles intensités.

lan beam
\
\\’,.-""J
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Figure 2-11 : Schéma d’'un multiplicateur délectron. Un ion incident va générer lors d'une premiére collision une gerbe
d’électrons. Chaque électron de la gerbe va générer une nouvelle gerbe d’électrons, augmentant a chaque coup le nombre total

d’électron, qui sera ensuite converti en signal électrique.

Ce détecteur est formé d’'un ensemble de dynodes alignées les unes a la suite des
autres. Lorsqu'un ion secondaire viendra impacter la premiere dynode, celle-ci générera
entre 1 et 3 électrons. En appliquant un potentiel électrique entre cette dynode et la
deuxieme, les électrons seront acceélérés et produiront plus d’électrons lors de I'impact
suivant. Ainsi, en enchainant les dynodes, on augmentera le nombre d’électrons jusqu’a
obtenir un courant mesurable. Cependant, dans le cas ou l'intensité des ions secondaires
est trop importante (> 2 x 10° cps), cela entrainera une dégradation du détecteur et le

rendement de conversion ion - électrons dérivera rapidement au cours du temps.

Dans le cadre de cette theése ou je n’ai eu qu'a mesurer les isotopes conventionnels

de l'oxygene, lintensité des ions secondaires était trop importante pour utiliser les
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multiplicateurs d’électrons, que ce soit dans des olivines (6.7 x 108 cps, 5 x 10° cps et
1.4 x 10° cps pour le %0, "O et 'O respectivement) ou dans des spinelles (6.7 x 108 cps,
2.7 x10° cps et 1.4 x 108 cps pour le 0O, O et O respectivement). Nous avons donc utilisé

en guise de détecteur des cages de Faraday.

IV.24.2. La cage de Faraday
La cage de Faraday consiste simplement en une enceinte métallique qui va générer
un électron a chaque impact d'ion, avec peu d’évolution de ce rendement avec le temps.
A linverse du multiplicateur d’électrons, la cage de Faraday peut mesurer des intensités
beaucoup plus importantes, allant jusqua 1.6 x 10° cps dans le cas d’'une résistance de
10" Q. On ne peut utiliser ce type de détecteur pour de faibles intensités d’'ions, car la

cage mesure le bruit de fond électronique ambiant, de 'ordre de 10° a 10° cps.

IV.2.4.3. Les modes de collection

On peut compter les ions secondaires de deux facons différentes : en mono-
collection ou bien en multi-collection. Dans le premier cas, on mesure les différents ions
considérés successivement sur I'un des détecteurs présents sur I'axe optique (EM, FC1 ou
FC2; Figure 2-12). On change dion a mesurer en modifiant l'intensité du champ
magnétique du secteur magnétique (Figure 2-9). Ce type de collection est utile dans les
cas ou l'on cible des ions ayant des masses €loignées (par exemple les terres rares ou les
isotopes du Pb et de I'U pour les datations U-Pb), ou lorsque I'on souhaite des résolutions

en masse importantes (MRP > 7000, voir paragraphe suivant 2.4.4).
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Figure 2-12 : Schéma du systéme de multicollection de la sonde ionique. Parmi les 7 détecteurs, trois sont des multiplicateurs

d’électrons (partie 4.2.4.1 de ce chapitre) tandis que les quatre autres sont des cages de Faraday (partie 4.2.4.2) (Vacher, 2018).

Le mode de multi-collection permet quant a lui de mesurer jusqu'a cinq isotopes
simultanément. En réglant la valeur du champ magnétique du secteur a une valeur
donnée, on obtient une trajectoire stable pour des ions ayant une m/z proche. On
déplace ensuite des détecteurs amovibles pour qu'ils coincident avec les trajectoires des
ions. La multi-collection consiste en 7 détecteurs, 3 multiplicateurs d’électrons et 4 cages
de Faraday. Les détecteurs L2 et L2, ainsi que H2 et H'2 (EM et FC respectivement dans
chaque cas) fonctionnent conjointement et se déplacent simultanément, tandis que les
trois derniers (L1 -EM-, puis C et H1 -FC-) sont indépendants. Ce mode de collection est
particulierement pratique pour mesurer les différents isotopes d'un méme élément
(e.g. 0O, "O et ®O) lorsqu’on n’a pas besoin d'une résolution de masse tres élevée (MRP de
7000 maximum ; voir paragraphe suivant). Cela permet également d'effectuer des
mesures plus rapidement et avec une bien meilleure précision qu'en mono-collection ou

les mesures se font isotope par isotope.

IV.2.4.4. Larésolution de masse
Le pouvoir de résolution de masse (MRP - Mass Resolving Power ; Figure 2-13)
permets de quantifier la capacité qu'a un spectrometre de masse a séparer deux ions de
masses proches. La relation permettant d’'obtenir la résolution de masse est la suivante :

MRP = M/dM, avec M la masse de l'ion d'intérét, et dM I'écart de masse entre les deux
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ions. On pourra effectuer une mesure lorsque le MRP du spectrometre est supérieur au
MRP des deux isotopes. Par exemple, lors des mesures des isotopes de I'oxygene réalisées
au cours de cette these, la résolution de masse nécessaire pour séparer la contribution
de Thydrure doxygéne OH  du "O  (de masses 17.002739 amu et 16.999131 amu
respectivement) est denviron 5000. On peut modifier la résolution de masse de
linstrument en optimisant les valeurs des secteurs €lectrostatiques et magnétiques, ainsi

qu'en réduisant les fentes en énergie d’entrée et de sortie.
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Fente de sortie fermée Vue du cross-over sur

I'écran fluorescent
Figure 2-13 : Définition de la résolution de masse (Chaussidon, 1988). (a) L'isotope d’intérét a une masse M, qu'il faut différencier
d'un isotope voisin ayant une masse M+AM. (b) Si la résolution de masse (MRP) est assez grande comme c’est le cas sur ce
schéma, on ne prendra l'information que de la masse M, dans le cas contraire l'isotope voisin contaminera (du moins en partie)

le signal.

IV.2.5. Le fractionnement de masse instrumental

Les mesures effectuées par la sonde ionique ne sont pas encore les rapports
isotopiques tels qulils sont dans les échantillons. Lors de la génération des ions
secondaires, les isotopes les plus légers, ayant des énergies de liaisons légerement plus
faibles, sont émis plus facilement que les isotopes les plus lourds qui ont, quant a eux, des
énergies de liaisons plus importantes. Il en résulte un fractionnement de masse purement
instrumental qu'il est nécessaire de corriger (IMF - Instrumental Mass Fractionation). On
utilise pour cela des standards dont les signatures isotopiques sont connues, pour

permettre de quantifier précisément 'IMF.

Cependant, cette IMF va également dépendre de I'échantillon analysé. Puisqu'un
cristal d'olivine n’a ni la méme chimie, ni le méme arrangement cristallographique qu'un

pyroxene ou encore quune meésostase, le fractionnement instrumental ne sera pas le
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méme entre ces différentes phases : c’'est ce qui s'appelle un effet de matrice. Ainsi, le
fractionnement instrumental sera différent entre une olivine et un spinelle, mais
également entre le pole magnésien de l'olivine (forstérite) et son pole ferreux (fayalite). Il
est donc nécessaire de corriger 'MF avec des minéraux dont la matrice et la composition

sont proches de I'échantillon.

Enfin, les conditions analytiques de lI'instrument, telles que les valeurs des lentilles,
des fentes, la trajectoire et la taille du faisceau, ou encore la qualité du vide dans la
chambre d’analyse vont également avoir une influence sur les mesures. Il est donc
nécessaire de mesurer des standards de compositions et de cristallographies proches des
échantillons, mais également de les mesurer régulierement lors des sessions de mesures

afin d’avoir les mémes conditions analytiques que les échantillons.

IV.3. Mesures des isotopes de 'oxygene

Avant chaque session de mesures, les échantillons sont métallisés a I'or ou au
carbone. Bien que la métallisation a I'or soit plus efficace et plus simple a mettre en ceuvre,
jai préféré limiter cette méthode. En effet, il est difficile de retirer cette couche d’or des
fractures des chondres, des mésostases ou de la matrice, laissant des pépites génant
parfois les observations au MEB. J'ai ensuite appliqué une couche de carbone plus épaisse
qua l'accoutumée (>30 nm au lieu d'environ 15 nm pour les observations MEB) pour

permettre une bonne conductivité des ions.

Les échantillons sont ensuite placés dans un banc a dégazer avec un vide primaire
(~107 bar) pour retirer au mieux le gaz présent dans la résine des sections et ainsi avoir

de meilleures conditions analytiques.

Dans un premier temps, les mesures ont été réalisées dans le cadre du projet de
caractérisation des olivines des chondres, afin de mettre en évidence la présence
d'olivines reliques en leur sein (au sens isotopique ; Ushikubo et al., 2012). Des mesures
ont été également realisées dans les chondres contenant des grains de spinelles
magnesiens afin de tracer leur origine de ces derniers (nébulaire ou magmatique, voir
chapitre III). Dans le dernier cas, les analyses ont été réalisées a la fois dans les grains de

spinelles, mais également dans les grains d’'olivine en contact avec les spinelles.
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Les différentes sessions de mesures des isotopes de l'oxygene ont toutes été
réalisées sur la sonde ionique CAMECA IMS 1270-E7 présente au CRPG. Afin de mesurer
les isotopes de l'oxygene, nous avons utilisé la source au Césium pour avoir des ions
chargés positivement (Cs") allant impacter 'échantillon pour générer les ions oxygene
chargés négativement (O"). Le faisceau d'ions primaires faisait environ 8 um de diametre,
et une intensité d’environ 2 nA. La détection des ions s’est fait en mode multicollection,
avec les cages de Faraday L'2 et H'2 en dehors de I'axe optique pour les ions O et 8O-
respectivement, et le long de I'axe optique sur la cage de Faraday FC2 pour les ions "O".
Afin d’éviter l'interférence du *OH" et du "O", nous avons réglé I'instrument pour avoir
une MRP d’environ 6200 (voir partie 2.4.4) sur la FC axiale, et d’'environ 2500 pour les FC
hors axe. Chaque mesure consistait d’'abord en 60 secondes d’ablation pour retirer la
métallisation et les impuretés de surface, ainsi que pour centrer le faisceau et les masses
des isotopes et optimiser le transfert des ions secondaires. La mesure en tant que telle

consistait ensuite en 30 cycles de 5 secondes d'acquisition du signal.

Lorsqu'on mesure les isotopes de 'oxygene, on exprime les résultats via la notation

16
xo/ Osample
*0/*0ysmow

delta : 5180 = ( - 1) X 1000 (en pour mille - %o), qui représente la

déviation de I'échantillon a un standard de composition connue internationalement : le
VSMOW (Vienna Standard Mean Ocean Water), ayant des valeurs 0 /O et "O /%0 de
2.01 X 1073 et 3.83 X 10 respectivement. Ainsi, lorsqu'on mesure des échantillons
terrestres (dans notre cas les différents standards), et qu'on les insere dans un graphique
§"0-6"0 (voir figure 2-14), ils s'alignent le long d’'une droite de fractionnement de masse,

appelée TFL (Terrestrial Fractionation Line). On peut ainsi exprimer les rapports

isotopiques en fonction de leur déviation par rapport a la TFL tels que : A0 = 670 —

0.52 x 80 ; etainsi un point le long de la TFL aura une valeur de A"0 = 0 %o.
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Figure 2-14 : (a) Diagramme des trois isotopes de l'oxygéne, exprimant le 57O en fonction du §®0 (en pour mille). La droite de
fractionnement terrestre (pente ~0.52) est en bleu, et une des droite défini par les matériaux chondritiques, la PCM (Primary
Chondrule Minerals, pente ~1) est en rouge. L'écart vertical entre la TFL et la PCM définit le ATO. (b) Diagramme exprimant le

A"Q en fonction du §®0. Par définition, la TFL est alors horizontale.

Ainsi, il est nécessaire de mesurer différents standards le long de ces sessions pour
(i) vérifier que les standards génerent bien une droite de fractionnement de masse (ici la
TFL), (i) calculer les IMF pour chaque minéral (olivines et spinelles), et (iii) vérifier que les
valeurs de dérivent pas au cours du temps. Les standards utilisés sont listés dans la

Table 2-2.
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Nom Minéral 80 8"0
SCFal0 San Carlos Olivine 5.50 2.86
(Fayalite 10 - (Mg, Fe'*),SiOy))
Burma Spinelle (MgAl>Os) 22.10 11.50
V1 Diopside (CaMgSi»Os) 20.30 10.56
Aragonite [ (CaCOs) 23.50 12.22
Qz Brésil Quartz (SiOy) 19.62 10.20
CLRDO1 Verre basaltique (MORB) 6.10 3.17

Table 2-2 : Liste des standards utilisés pour les mesures des isotopes de U'oxygéne au cours de cette thése.

Afin de pallier la dérive des mesures au cours du temps, et afin d’éviter d’avoir des

valeurs de I'IMF erronées, nous avons mesure tous les 20 points d’analyse environ les

standards nécessaires (olivine et/ou spinelle). Ainsi, en cas de dérive, nous n'avons pris

en compte que les mesures de standards proches de nos mesures d’échantillons.
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V. Spectrométrie de masse par ablation laser

V.1. Principe

La spectrométrie de masse par ablation laser a couplage inductif (LA-ICP-MS -
Laser Ablation Induced Coupled Plasma Mass Spectrometry) est une technique analytique
in-situ et destructive, permettant de mesurer des concentrations d’éléments traces
(concentration inférieure a 0.1 %) avec une précision de mesure pouvant étre inférieure
au ppm. Parmi ces €éléments traces se trouvent notamment les Terre Rare (REE - Rare
Earth Elements) qui nous intéressent pour la compréhension du lien de parenté entre
olivines hotes et reliques. J'ai également analysé d’autres éléments, tels que le vanadium
et le chrome qui sont sensibles au redox de I'environnement de formation des chondres.
Les mesures ont été effectuées dans deux laboratoires différents : a GéoRessources
(Nancy) pour des données collectées lors de mon stage de fin d’études (printemps 2019),
et au Laboratoire Magma et Volcans (Clermont-Ferrand) au cours de cette thése. A
GéoRessources, jai utilisé un laser Geolas Pro avec une longueur d'onde de 193 nm, couplé
a un spectrometre de masse Agilent 7500, tandis qu’'au LMV jai utilisé un systéme excimer
193 nm Resonetics M-50E équipé d'un laser ATL, associé a un spectrometre de masse

Thermo Element XR a secteur magnétique.

V.2. Instrumentation

V.2.1. L’ablation laser

Pour effectuer ce type de mesures, on ablate une zone de '¢chantillon avec un
laser de forte intensité. Cette matiere ablatée est ensuite transportée sous la forme de
nanoparticules via un flux d'un gaz inerte (souvent de I'hélium) pour 'analyser dans un
spectrometre de masse. Le diametre du faisceau laser sur I'échantillon a varié lors de mes
mesures entre 24 et 107 um pour des fréquences de laser comprises entre 3 et 10 Hz, et
des fluences (i.e. intensités) comprises entre 2.75 et 12 J.cm™. Nous avons accommodé la
fréquence du laser avec la taille du faisceau (de 3 Hz pour de petits faisceaux de 30 pm
de diametre, jusqu’a 10 Hz pour les faisceaux de 100 pm), tandis que nous avons diminué
sa fluence pour les analyses de mésostases du fait que ce matériau soit plus friable. Le

détail des parametres analytiques est listé dans la Table 2-3.
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Laboratoire GéoRessources LMV
Excimer 193 nm
Laser Geolas Pro a 193 nm Resonetics M-50E + laser
ATL
ICP-MS Agilent 7500 Thermo Element XR a
secteur magneétique
Fluence 6.4a12J.cm™ 2.75 J.cm™
Fréquence d’ablation 5210 Hz 3a7Hz
Diopside - 53
Enstatite 24 - 50 53 -107
10G 24 - 100 -
Diameétre
du faisceau Meésostase 24 - 60 47 - 60
(wm)
Olivine 24 - 100 33 -107
Olivine Relique 24 -44 33-53
Spinelle - 60

Table 2-3 : Parametre analytiques pour les deux systémes d'ablation laser utilisés au cours de cette these. Suite aux premiéres

mesures effectuées a GéoRessources, la taille du faisceau a été sensiblement augmentée pour les mesures au LMV.

V.2.2.La torche plasma

Une fois la matiere ablatie et transportée jusqu'au spectrometre de masse, celle-
ci est dirigée vers une torche plasma. Cn plasma est généré par lionisation d'un gaz
d’argon en le chauffant par induction au travers d'une bobine électromagnétique. Ce
plasma de tres haute température (~10 000 K) va permettre de détruire les particules
arrivantes et va ioniser les atomes les constituant. Aux températures considérées pour
cette torche, les atomes ne seront ionisés qu'une fois, permettant par la suite d'effectuer
leur tri en fonction de leur masse sur charge (m/z) plus aisément que s’ils étaient

doublement ionisés.
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V.2.3.Le spectrometre de masse

Les ions nouvellement produits sont ensuite dirigés vers la partie analyseur de
linstrument, constitué de deux quadripdles. Un quadripéle est un ensemble de quatre
électrodes, deux positifs et deux négatifs mis en vis-a-vis, auxquels une radiofréquence
sera appliquée pour faire varier leurs champs électromagnétiques respectifs (Figure 2-
15). La trajectoire des ions d'une masse spécifique sera alors stable pour une fréquence
particuliere, tandis qu'une autre masse aura une trajectoire instable. On peut ainsi trier

les ions en fonction de leur masse en faisant varier la fréquence d’oscillation des champs.

Interface

= (V4 - Vs cOS wt)

+(Vy. + Vs cOos wt) |

Figure 2-15 : Représentation schématique d'un quadripéle. Deux paires délectrodes se font face, auxquelles des courant

alternatifs sont appliqués pour déstabiliser la trajectoire d’ions de masse sur charge spécifiques.

Le systeme de détection des ions dépend de l'instrument que jai utilisée. Dans le
cas du spectrometre Agilent 7500 (GéoRessources), le détecteur est uniquement
constitué d'un multiplicateur d’électrons, tandis que dans le cas du Thermo Element XR
(LMV), le détecteur combine une cage de Faraday et un multiplicateur d’électrons,

permettant ainsi d’'analyser de plus grandes gammes de concentrations.
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V.3. Mesures des éléments traces

V.3.1. Déroulement des mesures

Chaque analyse s’est déroulé de la fagon suivante : (i) une préablation de la zone
ciblée afin de retirer la contamination de surface et d’aplanir la zone ; (ii) une mesure
d’'une trentaine de secondes de bruit de fond du gaz porteur ; puis (iii) environ une minute
d’ablation et de mesure. Des mesures de standards internationaux de composition
connues ont également été réalisées en début et fin de session analytique, ainsi que
toutes les 20 mesures environ. L'analyse des standards ont trois buts distincts : (i) calibrer
les éléments (i.e. traduire un nombre de coups par secondes sur le détecteur, en
concentration), (ii) quantifier la dérive instrumentale au cours du temps ainsi que vérifier
la reproductibilité des mesures, et (iii) évaluer le bruit de fond pour chaque élément.

Dans les deux laboratoires, jai utilisé le NIST 612 (National Institute of Standards
and Technology ; verre synthétique) comme standard de normalisation pour les silicates,
avec en guise d'inconnu pour vérifier que le traitement fonctionnait soit les NIST 614
(GéoRessources), soit le BCR-2G (LMV ; verre basaltique synthétique de 'USGS). Dans le
cas des mesures de spinelles, jai utilisé le GSE (verre synthétique) avec comme inconnus

le BCR-2G et le GSD-1G (verre synthétique).

V.3.2.Réduction des données

Une fois les analyses effectuées, il a fallu traiter les données pour les convertir de
coups par secondes en concentrations. Pour cela, jai utilisé le logiciel SILLS (Signal

Integration for Laboratory Laser Systems) développé par I'ETH Ziirich.

Pour effectuer cette conversion, il est d'abord nécessaire de renseigner les
concentrations des standards externes que nous avons utilisés (ici, le NIST 612). Cela va
permettre de traduire le nombre de coups par secondes recu sur le détecteur en
concentrations. Il faut ensuite renseigner la concentration d'un élément pour chaque
analyse effectuée. Cet élément, qui servira de standard interne, permet de traduire le
nombre de coups par seconde en concentration pour la quantité de matiere ablatée
spécifiquement pour cette analyse. Cette valeur de standard interne est habituellement
obtenue au préalable par microsonde électronique. Le standard interne est

communément le silicium pour les silicates, présent en grande quantité dans le minéral
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ainsi que dans le standard externe. Dans le cas de la mésostase, le calcium est préféré au
silicium.

De plus, le logiciel va récupérer automatiquement les dates et heures de chaque
mesure, permettant ainsi de quantifier la dérive instrumentale. Si cela n’était pas fait, les
mesures de standards en fin de session donneraient des concentrations plus importantes

que les standards de début de session.

Pour chaque point de mesure (standard externe et échantillon), il faut spécifier
manuellement les plages de bruit de fond et de signal brut a considérer (Figure 2-16). C'est
potentiellement a cette étape que les analyses peuvent différer entre deux opérateurs,
car les plages utilisées ne seront pas forcément les mémes, entrainant de potentielles

variations sur les concentrations obtenues post-traitement.

'leL ‘ r

[ lf |

Figure 2-16 : Fenétre de traitement SILLS d'un standard externe NIST-612. Le nombre de coups par seconde pour chaque

nk

élément recu sur le détecteur est exprimé en fonction du temps. Chaque ligne de couleur correspond a un élément spécifique.
Une plage du signal est définie pour le bruit de fond, (encadré rouge) puis pour la matiére ablatée ou le signal évolue de maniére

monotone (encadré noir).
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L'inconvénient des échantillons naturels par rapport aux standards est qu'ils sont
inhomogenes. En particulier, les phases des chondres peuvent contenir des billes de
métal, des fractures ou infiltrations, etc... C'est pour cette raison que ce logiciel est
particulierement adapté au traitement des données LA-ICP-MS dans des chondres, car il
est possible a l'opérateur d'utiliser plusieurs plages de signal, si celui-ci pense qu'une
autre phase a momentanément brouillé le signal (Figure 2-17). On conserve donc les

plages ou le signal ne varie que peu au cours du temps pour tous les éléments.
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Figure 2-17 : Fenétre de traitement SILLS d'une IOG (NWA 5958 / I0-08) mesurée a GéoRessources. Le pic a ~30s correspond

a une pré-ablation pour retirer une potentielle contamination de surface. Au sein du spectre d’ablation de l'olivine (entre ~65
et 95 s), un pic de cobalt (violet) et nickel (vert) est clairement visible, sans évolution des autres éléments. Suspectant une bille

de métal microscopique dans le grain d’olivine, jai pris deux plages de signal autour de la bille de métal.

Une fois le traitement des signaux des standards et des échantillons effectués,
ainsi que les concentrations des standards externes et du standard interne renseigné, le
logiciel peut déterminer les concentrations de chaque élément, ainsi que l'erreur (une

déviation standard) associée et les limites de détection.
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VI. Spectroscopie d’absorption par rayon X

Dans le but de tracer le redox de I'environnement de formation des chondres, et
donc de discriminer les différents modeles de formation (nébulaires vs planétaires), une
approche intéressante peut étre de mesurer la fugacité d'oxygene enregistrée par les
chondres lors de leur formation. Etant donné qu'un environnement nébulaire présente
des conditions réductrices (log(fO:) ~IW-7 dans une nébuleuse canonique [Grossman et
al., 2008]), tandis qu'un environnement planétaire (impacts entre planétésimaux) ou
enrichi en poussiere génere des conditions nettement plus oxydantes (log(fO.)>IW pour
le premier, >IW-4 pour le second cas), il serait aisé de discriminer ces modeles en
mesurant directement la fugacité d'oxygene. Pour ce faire, plusieurs études ont montré
que certains éléments, tels que le titane, le vanadium et le chrome, voyaient leur valence
évoluer avec le caractere redox de 'environnement ou ils se trouvent (Papike et al., 2016).
Ainsi, les valences de ces €léments dans les olivines reliques (Marrocchi et al.; 2018, 2019),
proposées comme des héritages d’AOAs, devraient étre radicalement différentes qu'au
sein d’olivines hotes, formées lors d'un épisode de fusion-recristallisation du chondre.

Une méthode pour mesurer les valences de ces é€léments est la spectroscopie
d’absorption de rayon X, via un rayonnement synchrotron. Cette technique permet
d’étudier (notamment) les valences des éléments avec une grande résolution en énergie
(< eV) et spatiale (jusqu'au um). De plus, l'utilisation d'un rayonnement synchrotron
permet d’avoir un faisceau de photons de forte intensité, permettant I'obtention d'un
rapport signal sur bruit important, nécessaire pour effectuer de fines analyses.

Un projet pour effectuer des mesures XANES au seuil K du titane, du vanadium et

du chrome a été déposé et accepté a 'ESRF a Grenoble, sur la ligne de lumiere ID-21.

L'utilisation des techniques synchrotrons pour les analyses in-situ de matériel
extra-terrestre remonte a presque 25 ans, avec des mesures effectuées dans des
fragments d’Allende qui ont servi d’analogues aux échantillons de la mission Stardust
(Flynn et al, 1996). Depuis, de nombreuses études se sont portées sur les analyses des
éléments redox sensibles précédemment évoquées, mais principalement dans des

échantillons de météorites différenciées (Shergottites, Ureilites, verres lunaires [Sutton
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et al, 2020]). L'étude du titane, du vanadium et du chrome dans les olivines reliques et

hotes de chondres sera ainsi une nouveauté dans le domaine.

VI1.1. Théorie

VI.1.1. La fluorescence X

Les rayons X sont des photons dont I'énergie est comprise entre 500 eV et
500 keV, correspondant a des longueurs d'onde comprises entre 2.5nm et 2.5fm
respectivement. A de telles énergies, les photons sont absorbés par la matiére. Lorsque
I'énergie d'un photon incident est proche de I'énergie de liaison de I'électron de coeur d'un
atome, cet électron de coeur peut absorber le photon qui est alors €jecte vers une orbitale
partiellement ou complétement vide, voire méme dans le continuum du milieu (I'énergie
du photon est égale a I'énergie d'ionisation de I'atome) : c'est l'effet photoélectrique
(Einstein, 1905). Afin de retrouver sa stabilité, le cortege électronique de l'atome
nouvellement excité va se réarranger pour venir combler le trou. Un électron d'un niveau
énergétique plus élevé va se déplacer vers le niveau de cceur et la différence d’énergie
entre ces deux niveaux va entrainer 'émission d'un photon ayant une énergie spécifique :

cest la fluorescence X (Figure 2-18).

Faisceau de rayons X

incident . ) . o -
Figure 2-18 : Représentation schématique d'un élément

(selon le modeéle de Bohr) soumis a un faisceau de
rayons X. Cet apport d’énergie peut provoquer l'éjection
Electron éjecté  gun ¢lectron de coeur (couche K), qui sera remplacé par
un électron d’une couche supérieure. La perte d’énergie
lors de cette transition est traduite par Uémission d'un
photon de fluorescence X. (source : Manuel Mufioz,

formation Aster’X 2021)
Photon X de
fluorescence
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Comme les niveaux d’énergies des électrons ont des énergies spécifiques pour
chaque élément, et quil en va de méme pour les différences d'énergies entre deux
niveaux, I'énergie du photon émis est spécifique (i) pour I'élément considéré, et (ii) pour
la transition considérée. Ainsi, la fluorescence X est une technique spectroscopique qui,
si on a la résolution en énergie suffisante, permet de déterminer quels sont les éléments

compris dans le matériau.

Dans le cadre de mes mesures XANES, je vais me concentrer sur la raie d'émission
Ka, c'est-a-dire 'émission générée par la transition entre le niveau L-2p et le niveau K.
Ainsi, on va bombarder les échantillons avec des énergies proches des énergies de liaison

des électrons de la couche K de chaque élément (Table 2-4).

Elément K1s (eV) L12s (eV)
22 Ti 4966 560.9
23V 5465 626.7
24 Cr 5989 696.0

Table 2-4 : Premiers niveaux d’énergies de fluorescence du Ti, V et Cr. Les énergies du niveau L1 sont données a titre de

comparaison. Celles-ci sont a beaucoup plus basses énergies, avec des écarts beaucoup plus restreints. Les raies L sont utilisées

pour les éléments plus lourds dont les énergies de transitions au seuil K sont trop élevées pour étre mesurables.

VI.1.2.

On peut mesurer la spectrométrie

d’absorption des

manieres différentes : par transmission ou

rayons

Spectroscopie d’'absorption des rayons X

Electrons
X de deux

h(?)F, IF

\ / Fluorescence
y 4

et Vo Ve <d

par fluorescence (Figure 2-19). Dans le cas
d’échantillons fins, la mesure se fait en
transmission et on mesure le coefficient
d’absorption des rayons X tel que : u(E) =
In(Io(E)/1(E)). Dans le cas ou l'on étudie des
échantillons tels les

compacts que

météorites en lame mince, supposées

h(l), I
Transmission

Figure 2-19 Schéma explicatif des différents types
d’intéractions possibles entre un faisceau incident d’énergie
donné (E = hw) et un échantillon. Dans le cadre du XANES, les
mesures

s'effectuent soit par transmission, soit par
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homogenes et infiniment épaisses, on analyse la fluorescence, et le coefficient

d’absorption u(E) est proportionnel a Ix(E) /Io(E).

s Figure 2-20 : Représentation simplifiée d'un spectre
XANES pour un atome isolé. Avec l'énergie du photon
incident arrivant a Uénergie seuil EO, le coefficient
d’absorption augmente drastiquement, puis décroit de
maniére monotone. Dans le cas dun milieu plus
complexe, le photoélectron émis peut interagir avec les
\J atomes voisins pour revenir sur l'atome émetteur,
modifiant alors Uabsorption a haute énergie. (Modifié

d’apres Newville, 2014)

Y

E, Energy

Pour des énergies de photons inférieures a I'énergie de liaison des électrons du
niveau 1s, il n'y a pas assez d’énergie pour promouvoir un électron de ce niveau jusqu’au
continuum. Comme tous les niveaux de valence sont remplis, il n'y a aucun état que
I'électron 1s peut remplir, il n'y a donc pas d’absorption de I'échantillon pour ces énergies.
Lorsque I'énergie des photons incidents est similaire a 'énergie de liaison des électrons
du niveau 1s, il y a un pic de probabilité de I'absorption des photons : cest le seuil
d’absorption. Dans le cas d'un atome isolé, le coefficient d’absorption augmente
uniquement au seuil d’'absorption puis diminue lentement avec I'énergie (Figure 2-20).
Cependant, dans un cas naturel, 'atome n’est pas isolé mais entouré d’autres atomes,
dans une maille cristalline (pour les minéraux) par exemple. Ainsi un spectre d’absorption

des rayons X pour le seuil K du titane aura I'allure suivante (Figure 2-21):

1 1 L |-|—|-fOH 1 1 ] !
1.0 4 B
08+  XANES EXAFS r
Figure 2-21: Spectre d'une feuille de Titane
m
=2 0.6 autour du seuil K. En plus de laugmentation
=06 L
E nette du coefficient dabsorption a
o i
E 0.4 - ,Plc . L lapproche de lénergie seuil, on peut voir
2 Pré-seuil
d’autres structures dans le spectre : un pic
0.2 1 F pré-seuil, la région XANES et la région
EXAFS.
0.0 F

4950 4975 5000 5025 5050 5075 5100 5125
E(eV)
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On voit clairement qu'il n'y a pas qu'un seuil d’absorption, mais plusieurs

structures différentes, causées par différents processus physiques.

e Pré-seuil :

Lorsque l'énergie du photon incident est légérement inférieure a I'énergie
d'ionisation de 'atome visé, il y a une probabilité que des transitions électroniques se
produisent entre l'orbitale de coeur (1s) et une orbitale électronique vide ou partiellement
vide. Pour les métaux de transitions que sont le Ti, le V et le Cr, la transition se fait entre
lorbitale 1s et la 3d partiellement vide, puis la fluorescence K est générée par le
remplissage de la couche 1s par la L-2p. La variation de fluorescence p(E) de cette région

correspond au pré-seuil (€galement appelé pré-pic).

Les variations en intensité et en position du pré-pic nécessitent de s'intéresser
d'un peu plus pres aux états quantiques des atomes. Rappelons qu'un atome (noyau +
cortege électronique) peut étre défini par plusieurs nombres quantiques :
- le nombre quantique principal n, identifie la couche électronique considérée
(n=1 — couche K ; n=2 — couche L ; etc...)
- le nombre quantique azimutal /secondaire [, correspond au moment angulaire de
I'électron et identifie la sous-couche électronique, et est compris entre 0 et n-1
(I=0 — sous-couche s ; I=1 — sous-couche p ; etc...)
- le nombre quantique magnétique m,
- le nombre quantique magnétique de spin ms, valant s=%2 pour I'électron.
En tenant compte des interactions spin-orbite (i.e. interactions entre le spin de la
particule et son mouvement propre), on peut ajouter d’autres nombres quantiques
alternatifs tels que, notamment :

- le nombre quantique de moment angulaire totale j, compris entre j €|l £s|.

Lors d'une transition électronique, si 'on considere le modele simplifié qu'un
atome est un dipdle monoé¢lectronique (en ne considérant que le noyau positif et
I'électron négatif en transition), une transition électronique respecte les regles de
sélection suivante : As =0, Al=+1, Aj € [-1; +1], entre la sous-couche électronique initiale

et la finale.
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Ainsi, la sous-couche 1s, définie par n=1, 1=0, s=!%, ne peut en théorie avoir une
transition que vers une couche p, définie par 1 = 1, mais pas de transitions vers une
couche d (1=2, alors la regle de sélection Al = + 1 n’est pas respectée). Cependant, lorsque
I'atome visé est dans une maille cristalline de type octaédrique (site centrosymeétrique,
i.e. structure cristalline avec une symétrie centrale), des transitions quadripolaires sont
autorisées (Heumann et al., 1997 ; Sipr et al., 2001). Ces transitions ont une plus faible
probabilité d’avoir lieu, entrainant par conséquent un pré-pic de faible intensité.
Parallelement, si I'atome est dans une maille tétraédrique (site non-centrosymeétrique),
les orbitales électroniques p et d se combinent partiellement, permettant une transition
dipolaire partielle (une transition mixte “dipolaire-quadrupolaire”). Ce mélange de
transition, couplant une transition quadripolaire de faible probabilité et une transition
dipolaire plus probable, permet de générer un pré-pic de relativement forte intensite.
Ainsi, en se référant a des composés dont I'agencement cristallographique est connu, il
est possible de corréler l'intensité du pré-pic au site cristallographique observé. Nous
verrons par la suite que ce phénomene physique est utilisé dans le cadre des mesures des

valences du titane.

e XANES - X-ray Absorption Near Edge Structure

Le XANES correspond a la gamme du spectre commencgant au niveau du seuil
d’absorption, et s’étendant par convention jusqu'a 50 V par dela ce seuil. L'énergie du
photon incident est alors suffisante pour permettre a un électron de coeur d’étre expulsé
dans le continuum.

L'un des avantages du XANES est qu'il est sensible aux états d’oxydations de
I'élément considéré. En effet, un atome ayant un état d'oxydation élevé (i.e. avec des
¢électrons en moins) aura un potentiel eélectromagnétique plus faible étant donné qu'il y
aura moins d’électrons pour écranter le noyau. Ainsi, 'extraction d'un électron de coeur
de cet atome nécessitera plus d’énergie qu'usuellement.

De plus, comme I'énergie du photon incident est désormais supérieure a 'énergie
du seuil d’'absorption, I'énergie excédentaire sera transmise a I'électron sous la forme
d’énergie cinétique. L'électron subira alors des diffusions (simples ou multiples) avec les
atomes voisins, avant de potentiellement retourner a 'atome d’origine. Ainsi, la région du
spectre XANES apres le seuil est plus complexe a interpréter, mais donne des

informations sur 'environnement atomique local autour de I'atome excité. En utilisant
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des composés de référence de composition connus, il est possible didentifier

I'environnement direct de I'élément étudié.

e EXAFS - Extended X-ray Absorption Fine Structure
L’EXAFS correspond a la zone du spectre apres le XANES, commencant a 50 eV
apres le seuil, et s'étendant jusqu'a environ 1 keV du seuil. L'électron émis par excitation
de 'atome a beaucoup d’énergie cinétique fournie par le photon, et va interagir avec les
atomes environnants et générer des ondes sphériques a chaque interaction. La rencontre
des ondes sphériques entre elles va générer des figures interférences, qui seront la
source des structures du spectre EXAFS. Cela donnera des informations sur la nature des

atomes voisins, leur distance, leur nombre....

VI.2. Instrumentation

VI.2.1. Source de rayonnement

Afin de réaliser des mesures de XANES, il faut un rayonnement X qui couple a la
fois une excellente précision spatiale et analytique, tout en ayant une tres forte brillance
afin de discerner le signal du bruit de fond. La seule méthode pour obtenir ces criteres
simultanément est l'utilisation de synchrotrons, de gigantesques accélérateurs de
particules circulaires.

Pour générer ce rayonnement X, il faut se servir du caractere relativiste des
particules qui, lorsqu’elles sont accélérées a des vitesses proches de celle de la lumiere
dans le vide, pourront générer un photon lorsquelles se trouveront déviées de leur
trajectoire. Le processus qui génere un photon lors de la déviation d'une particule
chargée dans un champ coulombien est appelé rayonnement de
freinage (Bremsstrahlung). Puisque les protons sont environ 1000 fois plus lourds que les

électrons, ces derniers sont préférés pour générer un rayonnement synchrotron.

Avec le développement de la physique expérimentale des particules dans les
années 1960 naissent les premiers collisionneurs. Ces machines ont pour objectif de faire
se rencontrer a tres grande vitesse différentes particules sub-atomiques afin de générer
des cascades de nouvelles particules fondamentales, avec comme objectif d'en découvrir

de nouvelles. A ce jour, le collisionneur le plus puissant est le LHC - Large Hadron Collider
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sous la frontiére franco-suisse, d'une circonférence de 27 km. Du fait du caractére
relativiste des particules dans ces collisionneurs, celles-ci émettent un rayonnement
jusqu’alors considéré comme parasite : le rayonnement synchrotron. Les physiciens ont
alors canalisé ce rayonnement pour dautres expériences, donnant naissance aux
synchrotrons de premiere génération.

Les années 1970 et 1980 voient la naissance des synchrotrons de deuxieme
génération, dédiées uniquement a Iutilisation du rayonnement synchrotron. Le
rayonnement X est alors généré lors du passage des électrons dans des aimants de
courbure ou dans des wigglers (tortilleurs, mais le terme anglais est le plus usité).

Les synchrotrons actuels sont de troisieme génération. Développés depuis les
années 1990, ils sont optimisés pour avoir une source de rayonnement tres intense et un
nouveau systeme d'insertion des photons : les onduleurs. Cest sur l'un de ces
synchrotrons que jai pu faire mes expériences : 'ESRF - European Synchrotron Radiation

Facility.
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Ces synchrotrons de derniere génération sont composés de plusieurs parties
distinctes (Figure 2-22) :

- le pré-injecteur : une cathode génere des électrons qui sont ensuite
accélérés dans un accélérateur linéaire (Linac) jusqua des énergies de
quelques centaines de MeV.

- le booster : il permet d’accélérer les €lectrons jusqu'aux vitesses désirées.
Il est constitué de cavités radiofréquences qui accélerent le faisceau
d’électrons a chaque passage, en plus de les regrouper sous forme de
paquets. Lorsque les électrons sont a leur énergie nominale (6 GeV a
I'ESRF), ils sont envoyeés dans 'anneau de stockage.

- lanneau de stockage : les électrons circulent plusieurs heures dans cet

anneau ou regne un vide intense (~107 bar). Afin de conserver un faisceau
d'intensité constante, les injections d'électrons ont lieu régulierement
(toutes les heures a 'ESRF).

- les dispositifs d'insertion : il en existe 3 types différents : les aimants de

courbures, les wigglers et les onduleurs. Les aimants de courbures font
partie intégrante du synchrotron : ils permettent la déviation du faisceau
afin de former un cercle, et il y aura I'’émission d’'un rayonnement a chaque
déviation. En alignant des aimants les uns a la suite des autres, avec des
polarités alternées, le faisceau d’électrons subira de nombreuses déviations
de faibles intensités mais qui, en se cumulant, génerent un rayonnement
important : ce sont des wigglers. Enfin les onduleurs sont similaires aux
wigglers, mais les déflexions du faisceau sont plus faibles. Le rayonnement
produit est alors discret (i.e. ne comprend que certaines longueurs d’onde
du fait des interférences des photons entre eux), mais nettement plus
intense que pour un wiggler.

- les lignes de lumiere : apres chaque dispositif d'insertion se trouvent une

ou plusieurs lignes de lumieres, qui sont définies par leur brillance
respective (taille et intensité du faisceau de photons). Ce sont les
laboratoires ou ont lieu les expériences, comportant a la fois tout un
systeme de focalisation des photons, les différents détecteurs et les
installations nécessaires aux expériences (haute pression, refroidissement,

etc.).
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Aimant
de courbure

Figure 2-22 : Schéma d'un synchrotron. Le trajet des électrons est symbolisé par le tracé en cyan, tandis que les photons émis
par les dispositifs d’injections (aimant de courbure, onduleurs/wigglers) sont en jaune. Pour chaque dispositif dinjection se

trouve une ou plusieurs lignes de lumiéres, permettant d’effectuer des expériences tres variées. (source : Couprie et al., 2013)

VI.2.2. Ligne de lumiere ID21

Les expériences de fluorescence X du titane, vanadium et du chrome ont eu lieu
sur la ligne ID21 de I'ESRF. Cette ligne est spécialisée dans le u-XANES, c’est-a-dire du
XANES avec un faisceau ayant un diametrede l'ordre de quelques microns, pour des
énergies comprises entre 2 et 9.2 keV. La ligne est équipée de trois onduleurs : deux
délivrant un maximum d'intensité pour des énergies comprises entre 2 et 6 keV, et un
pour des énergies comprises entre 6 et 9.2 keV. Le SXM (Scanning X-Ray Microprobe) est
équipé d’'un double monochromateur constitué de cristaux de silicium Si <111> et Si <220>,
permettant de balayer en énergie le faisceau X. Ce faisceau est finalement collimaté via
des miroirs de Kirkpatrick-Baez (KB mirrors, systeme de deux miroirs elliptiques, un
horizontal et 'autre vertical, principalement utilisés dans des synchrotrons) afin d’avoir
un faisceau de I'ordre du micrometre sur I'échantillon. Ce dernier est monté sur un plan

horizontal, faisant un angle de 69° par rapport au faisceau incident (Figure 2-23).
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Figure 2-23 : Schéma simplifié de la ligne de lumiére ID21 a VESRF. les cristaux monochromateurs permettent de choisir
précisément U'énergie du faisceau, tandis que les miroirs KB focalisent le faisceau sur U'échantillon de maniére a ce qu'il fasse

quelques micrometres de diametre seulement.

L'intensité du faisceau incident est mesurée a l'entrée du SXM, tandis que
I'intensité du faisceau en transmission est mesuré en fin de chemin optique, tous deux
avec des photodiodes. Enfin, la fluorescence est mesurée grace a une série de 7
détecteurs a dispersion de longueur d’onde (WDS - Wavelength Dispersive Detector) au
germanium (Cotte et al., 2017), permettant d’avoir une résolution en énergie allant

jusquau dixieme d’eV.

VI.3. Traitement des données

VI.3.1. Cartographies par fluorescence X

Au préalable de chaque mesure XANES, nous avons réalisé des cartographies par
fluorescence X (cartes XRF) des chondres puis des grains dolivines a différentes
résolutions (jusqu’a 1 um/px). L'objectif était de (i) pouvoir se repérer sur les objets en
parallele du microscope optique, et (ii) repérer de potentielles inhomogénéités au sein
d’'un grain d'olivine (telles qu'une bille de métal, une intrusion de mésostase...) pour ne

pas faire de spectre XANES dans cette zone.
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Chaque carte était réalisée avec une énergie d’excitation au-dela du seuil de
fluorescence K (Ti : 5170 eV pour un seuil a 4966 eV, V : 5700 eV pour un seuil a 5465 eV,
Cr : 6200 eV pour un seuil a 5989 eV). Ainsi, tous les électrons du niveau 1s peuvent étre
éjectés jusqu'au continuum pour I'élément considéré, ainsi que pour les éléments dont
I'énergie d’activation du seuil K en est inférieure. Cela permet notamment d’avoir des
images XRF pour les éléments précédents les métaux de transition, tels que le magnésium
et le silicium. Jai ainsi pu générer via le logiciel Pymca (Solé et al., 2007) des images RGB
multi-éléments pour mettre en valeur les zones d'intérét de chaque grain d'olivines

(Figure 2-24).

Allende:
Grainrelique n®16

NWA 10235 :
Grainreliquen®2 et 3

Figure 2-24 : Ensemble d'images MEB (a, d), composite Mg-Si imitant les compositions MEB (RV; b, e), et composite Ti-V-Cr
(RVB; ¢, fl) du grain d'olivine n°16 d’Allende (a-c) et n°2 et 3 de NWA 10235-02 (d-f). Les compositions Mg-Si permettent de se
repérer par rapport aux images MEB réalisées au préalable. Les compositions Ti-V-Cr permettent de mettre en valeur des

hétérogénéités dans chaque grain qui ne seraient pas visibles autrement.

VI1.3.2. Mesures XANES

Suite au repérage effectué avec les cartographies XRF, nous avons reéalisé entre 5
et 6 spectres XANES par grains d’olivines, pour 21 grains dans le chondre d’Allende et 13

grains pour le chondre de NWA 10235. L'objectif était d’effectuer des mesures a différents
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endroits des grains puis, si les spectres étaient similaires, les mélanger pour réduire le

bruit de mesure. Chaque mesure commencait entre 50 et 100 eV avant le seuil K

d’absorption de I'élément, et balayait en énergie tous les 0.5 eV jusqua environ 150 eV

apres le seuil (Table 2-5).

, Energie seuil | Energie initiale | Energie finale | Pas | Temps mort
Elément
(eV) (eV) (eV) (eV) (s)
Ti 4966 4920 5170 0.5 0.101
\% 5465 5430 5680 0.5 0.201
Cr 5989 5950 6200 0.5 0.201
Table 2-5 : Parametres d'acquisition des spectres pour chaque élément.

Les spectres XANES, quel que soit I'¢lément, nécessitent plusieurs étapes de

traitement avant de pouvoir permettre de conclure sur les valences des éléments :

(i) normalisation des spectres, (ii) énergie du seuil d’absorption de référence pour chaque

élément, (iii) extraction du pic d'intérét. L'intégralité du traitement des spectres a été

réalisée avec lapplication XasViewer, faisant partie du paquet dapplications

Larch (Newville, 2013).

Normalisation : Puisque le détecteur a uniquement détecté le nombre de coups
de photons par seconde, il est nécessaire de normaliser chaque spectre afin de
pouvoir les comparer et faire disparaitre les différences entre des spectres
mesureés en absorption et ceux mesureés en transmission (Wilke et al, 2001 ; Berry
et al., 2003). La premiere partie de la normalisation se fait en modélisant la partie
avant-seuil du spectre en une fonction linéaire qui permettra a cette partie du
spectre d’étre proche de zéro apres la normalisation (Figure 2-25, tracé rouge). La
seconde partie de la normalisation consiste a modéliser la partie aprés-seuil en
une fonction polynomiale (mais le plus souvent linéaire ; Figure 2-25, tracé vert).
La différence entre la fonction avant-seuil et apres-seuil ainsi obtenue est la valeur

du seuil d'absorption. Le spectre est ensuite normalisé en divisant le spectre brut
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par cette valeur seuil, permettant d’'obtenir des valeurs du spectre comprises

entre 0 (avant-seuil) et 1 (apres-seuil).

— H(E)
| == preedge |
0.67 —=- post edge
006 -
@ 0.05 -
i,
ks
~ 0.04 =
©
£
2 0.03 -
0.02 + -
0.01 -
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E(eV)

Figure 2-25 : Processus de normalisation d'un spectre d’olivine au seuil du titane. La droite en pointillés rouge représente la
valeur du signal avant le seuil, tandis que la droite verte représente la valeur du signal apreés le seuil sans tenir compte des

oscillations de UEXAFS.

o Energie du seuil d’absorption pour les composés de référence : Bien que les
énergies de fluorescence soient parfaitement connues, les valeurs auxquelles elles
sont mesurées peuvent varier d’'une ligne de lumiere a une autre. C'est pour cette
raison qu'avant chaque session de mesures XANES, il est nécessaire de mesurer
un composé simple qui servira de référence internationalement. Ce composé est
le plus souvent I'élément considéré, sous sa forme métallique. Ainsi nous avons
mesuré un spectre dans une feuille de titane métallique, et de méme pour le
vanadium et le chrome. On définit alors I'énergie du seuil E, (Figure 2-26, point

rouge) telle que le premier maximum de la dérivée de spectre (Figure 2-26, tracé
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pointillé rouge). C'est ensuite en comparant la valeur obtenue du E, a la littérature

que I'on peut comparer nos données.
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Figure 2-26 : Spectre XANES au seuil K d'une feuille de titane normalisé (bleu). La dérivée du spectre (en rouge pointillé) montre

un maximum net pour une énergie donnée, correspondant a l'énergie de seuil (point rouge).
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¢ Extraction des données :

- Titane :

Le titane voit sa valence évoluer entre le Ti*" et Ti* dans des conditions tres
réductrices (Figure 5-1; Papike et al., 2016). De plus, le XANES est sensible au site
cristallographique dans lequel s'insere 'atome de titane. Dans un cristal d'olivine, il est
attendu que le titane s'insere sous sa forme 3+ uniquement dans un site octaédrique, et
sous la forme 3+ et 4+ dans un site tétraédrique. En couplant a la fois les différentes
valences du titane et les sites cristallographiques de I'olivine, il a été possible de générer
un triangle de calibration indiquant l'intensité du pic de pré-seuil pour chaque valence
du titane, et ce dans chaque site, en fonction de I'énergie de photon incident (Figure 2-
27). Ainsi, le Ti*. aura un pré-pic a faible énergie et intensité, tandis que celui du Ti*
sera a faible énergie mais forte intensité et celui du Ti*.« sera a haute énergie et intensité
(Figure 2-22). Ainsi il est nécessaire de mesurer a la fois la position du pré-pic, mais

également son intensité (Sutton et al., 2005, 2017, 2020).

T
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F tet Ti b —

i ] Figure 2-27 : Triangle de calibration de

800 [ | ] o
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Cependant pour realiser ces calibrations, il faut retirer la contribution du seuil
d’absorption a l'intensité du pré-pic. On modélise le début du seuil d’absorption avec la
convolution d'une fonction linéaire et d'une fonction lorentzienne (Figure 2-28, tracé
vert; Leitzke et al.,, 2018). Le pré-pic est ensuite modélisé comme une fonction
lorentzienne uniquement (Figure 2-28, tracé orange). Cette méthode permet de
récupérer les parameétres d'intérét (taille du pic, largeur a mi-hauteur, valeur de la ligne

de fond...) ainsi que les erreurs qui leur sont associées.
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Figure 2-28 : Modélisation du pic de pré-seuil par la méthode de Leitzke et al. (2018). Le spectre initial (bleu) est modélisé entre
les deux barres verticales grises par la convolution d'une fonction linéaire et d'une lorentzienne (pointillé vert). Le logiciel
déduit du spectre la fonction convoluée, ne laissant en théorie que le signal du pic. Celui-ci est alors modélisé par une

lorentzienne (orange). La combinaison des courbes vertes et oranges permettent une reproduction proche du spectre d'origine

(courbe rouge).
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- Vanadium :

De maniéere similaire au titane, I'étude XANES du vanadium demande de connaitre
lintensité du pré-pic, sans toutefois avoir besoin de mesurer sa position exacte.
L'inconvénient majeur de cet élément réside cependant dans les valences auxquelles on
sattend a le mesurer. En effet, dans des conditions réductrices (<IW) la valence du
vanadium oscille principalement entre V** et V**, ce qui résulte en de faibles intensités de
pré-pic (Figure 2-29 ; inférieure a 100 sur un spectre normalis¢é a 1000 ;

Sutton et al., 2005, 2017).

1400 T 1 T T LI N R I R R 1000
F 6 = 900 - (b)
1200 — .
- Valence - £ 800
1000 — 4.9 - 5 700
- — c ||
600 :_ _: x 600
B - $ 500 -
600 [— g g, 400
- 4.0 Schreiber = 3 ®
400 — calibration glasses — o 300
e AR TN NN SR T S (N TR SR N NN S T S 0 @ .
g460 5480 5500 5520 5540 3 4
Energy (eV) 2

Vanadium Valence

Figure 2-29 : (a) Spectres XANES du vanadium au seuil K pour différents verres de calibration ayant des valences spécifiques
normalisés a 1000 (Sutton et al., 2005). (b) Courbe de calibration des valences du vanadium a partir des verres présentés en

(a). Le vanadium purement divalent n'a pas de pic de pré-seuil.

Le traitement du vanadium s’effectue donc comme pour le titane, en modélisant
le seuil d’absorption puis le pré-pic. Dans certains cas ou le logiciel ne discerne pas le

pré-pic du seuil d’absorption, jai du mesurer manuellement son intensité.
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base pas sur l'analyse du pré-pic mais sur celle du seuil d’absorption :

-  Chrome:

Contrairement aux mesures du titane et du vanadium, le XANES du chrome ne se

il est donc

nécessaire d’étudier la dérivée du spectre (Figure 2-30). Le pic en question est celui

autour de 5995 eV (Figure 2-31 ; la position du pic pouvant varier de quelques eV en

fonction du minéral étudié), et son intensité normalisée ne varie qu'entre 0.20 (Cr*)

et 0 (Cr®).
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Figure 2-31: Analyse d'un spectre du chrome

au seuil K. Le spectre normalisé ne pouvant

donner dinformation, il faut étudier la

valeur d’un pic de la dérivée (fleche noire). La

position de ce pic peut savérer difficile a

déterminer avec les spectres naturels.
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Figure 2-30 : (a) Spectres au seuil K du
de
composition CMAS (Hanson & Jones, 1998)

chrome pour deux standards
de Cr* (en bleu) et Cr* (emn rouge).
L'analyse pour déterminer la valence du
chrome se fera en étudiant la dérivée du
spectre au niveau de la bosse indiquée par
la fleche noire. (b) Dérivées normalisées de
spectre du chrome : le Cr** (en bleu) a un
pic relativement intense par rapport a

celui du Cr®* (en vert) qui est nul.
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Chapitre 3 : Les spinelles de chondres comme traceurs de I'héritage des précurseurs

I. Génése du projet

Le constat initial de ce projet est que les spinelles magnésiens sont ubiquistes dans
les inclusions réfractaires (CAls et AOAs) mais également dans des chondres de type I
riches en olivines (PO). L'idée initiale était donc de savoir sil y avait un lien génétique
entre les spinelles de ces objets. Afin d’éviter toute méprise, les spinelles étudiés dans
cette étude correspondent au pdle magnésien-alumineux de la famille des spinelles,
regroupant les minéraux ayant comme formule structurale A*B;**O,. Ainsi les spinelles
(le minéral) étudiés ont pour formule structurale MgAl:O,4, et seront nommes le plus
souvent “Mg-spinelles”, ou simplement “spinelles”.

Ainsi, en effectuant des cartographies par rayon X au MEB, en utilisant comme
code couleur Vert = silicium et Rouge = magnésium, on peut mettre en évidence les
spinelles en rouge dans des chondres PO dont les olivines apparaissent en orange et la
mésostase en vert clair, le tout baignant dans une matrice verdatre. De méme, on peut
mettre en évidence les spinelles dans les CAls, majoritairement composés de melilite et
de pyroxenes (apparaissant vert clair). S’en est suivi la question de leur origine dans ces
chondres : ces spinelles sont-ils hérités des inclusions réfractaires, type CAls ou AOAs ?
Ou bien se sont-ils formés in-situ lors du processus ayant formé le chondre ?

Pour cela, jai réalisé une étude de la chimie des spinelles et des olivines des
chondres, ainsi que de l'isotopie de 'oxygene. Dans le cas ou les spinelles de chondres
seraient issus d’inclusions réfractaires, ceux-ci devraient avoir conserve les signatures
isotopiques en oxygene de leur précurseur et seraient alors fortement enrichis en *O.
Dans le cas contraire d'une formation in-situ, les spinelles devraient avoir une signature

en oxygene similaire aux autres minéraux constitutifs du chondre.

II. Résumé de l'article

La composition chimique des spinelles a été mesurée par microsonde
électronique a I'ISTerre a Grenoble, tandis que leur composition isotopique a été mesurée
au CRPG a Nancy via une sonde ionique.

Pour réaliser cette étude, un recensement de 175 chondres a été réalisé dans 6
sections de météorites (Allende - CV3 et NWA 10235 - CV3). Parmi ces chondres,

17 d’'entre eux contenaient des spinelles. En plus de ces chondres, jai également recensé
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un grain d’'olivine isolé (I0OG) contenant un spinelle, 2 CAls et 3 spinelles isolés dans la
matrice (ISp - Isolated Spinel). Les spinelles des chondres et de I'TOG sont légerement
enrichis en chrome (entre 0.4 et 2.8 wt% de Cr.0;) par rapport aux spinelles des
inclusions refractaires (< 0.5 wt%) ou aux ISp (~0.23 wt%) qui sont pratiquement des
spinelles purs (Figures 4 et 5 de l'article). Les signatures isotopiques en A"O des spinelles
de chondres et de I'TOG sont comprises entre -6.5 et -1.9 %o, significativement différentes
des CAls qui sont comprises entre -25.3 et -22.2 %o. Les AOAs et les ISps ont, quant a eux,
des signatures en A"O intermédiaires, comprises entre -25.6 et -9.2 %o. Lorsqu’'on
regarde les signatures isotopiques en oxygene des olivines, avec des A”O compris entre
-6.4 et -1%o, il devient évident que les spinelles ne sont pas hérités des inclusions
réfractaires (Figures 6 et 7 de l'article). On peut toutefois noter qu'un chondre, A1-Ch02,
contient également des olivines isotopiquement reliques (voir Chapitre 4). Dans le cadre
de cette étude, les olivines considérées pour le géothermometre ont été uniquement
celles possédant une signature en isotopes de 'oxygene similaire aux spinelles. On peut
cependant penser a juste titre que, du fait de la nécessité de conserver des olivines, ce
chondre possede une histoire qui peut différer légerement des autres chondres.

De plus, les textures des spinelles nous donnent plusieurs indications : étant
donné qu'’ils sont présents sous la forme de regroupements de cristaux automorphes dans
la mésostase du chondre, ou avec une texture pcecilitique (minéral completement en
inclusion dans un cristal) dans le grain d’olivine mais en contact avec une poche de liquide
silicaté, on peut conclure que les spinelles sont a I'équilibre avec les olivines du méme
chondre, et donc qu’ils se sont formés contemporainement aux olivines lors de la

cristallisation du liquide allant former le chondre.

Bien que les spinelles ne puissent nous permettre de tracer un héritage de
précurseurs (nébulaires ou planétaires), le fait qu'ils se soient formés contemporainement
aux olivines, lors du méme processus, nous permet d’avoir des renseignements sur leur
histoire thermique. Cet épisode est peu contraint par les modeles, mais il est admis qu'on
peut le diviser en trois étapes : le chauffage, le maximum de température, et la vitesse de
refroidissement.

Si le premier point est encore largement débattu (cf. Introduction, §3.1), le
maximum de température est mieux contraint par la présence de mésostase dans les

chondres et la nécessité de conserver des nucléi pour permettre la croissance de
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nouveaux cristaux. Ainsi, en fonction de la texture du chondre et de sa composition, cette
température est estimeée entre 1200 et 2000 °C (Desch et al., 2012 ; Jones et al., 2018), et
plus spécifiquement pour les chondres PO de type I des CC, une température autour de
1600 °C est communément acceptée. Enfin, la vitesse de refroidissement est
probablement le parametre le moins bien contraint. Trois trajectoires de refroidissement

sont habituellement considérées, avec différentes vitesses de refroidissement associées

- linéaire : vitesses comprises entre 100 et 1000 °C /h, reproduisant la plupart
des textures, mais peine a expliquer la composition chimique et certaines
observations pétrographiques.

- non linéaire : vitesses comprises entre 1000 et 10 000 °C /h puis entre 10 et
1000 °C/h vers 1000 °C, cohérent pour des modeles astrophysiques d'onde
de choc, mais difficilement réconciliables avec la présence de mésostase
vitreuse dans les chondres.

- en deux phases : quelques degrés par heure sur une courte période, plus
des vitesses tres rapides de I'ordre de 1000 a 10 000 °C/h, en adéquation
avec les modeles d'impacts entre planétésimaux.

Grace a I'utilisation d'un géothermometre basé sur le partage de I'aluminium et du
chrome entre les olivines et les spinelles (Wan et al., 2008 ; Coogan et al., 2014), nous
pouvons avoir des informations sur la température de co-cristallisation des deux
minéraux. Les températures obtenues pour 13 chondres et I'TOG sont comprises entre
1198 et 1637 °C avec un pic de distribution a 1472 °C (Figure 10 de l'article ; la température
anormalement basse d'un chondre, a 1092 °C, est probablement due a sa faible teneur en
Al, proche de la limite de détection et donc n’a pas été considérée pour la discussion).

Ces températures sont en accord avec les températures estimées dans la
littérature, ainsi qu'inférieures au liquidus estimé des chondres de type I (~1600 °C). Cela
est en accord avec les modeles proposant que les chondres porphyriques aient été
chauffés a des températures sub-liquidus afin de préserver des sites de nucléation. De
plus, étant donné que ces chondres sont majoritairement composés de grains d’olivine,
ces résultats laissent supposer que les chondres sont restés a haute température, avec
des vitesses de refroidissement lentes, pendant relativement longtemps pour permettre

la cristallisation de lolivine. Cela est en accord avec les modéles de vitesse de
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refroidissement non linéaire et en deux phases, a condition que le refroidissement soit

lent pour des températures comprises entre 1350 et 1600 °C.

IT11. Spinel in CV chondrules: Investigating

precursor legacy and chondrule thermal histories
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Abstract-In carbonaceous chondrites, Mg-spinel (MgAl,O4) grains are ubiquitous in
refractory inclusions but rarely reported in chondrules, where they may correspond to
minerals either (i) inherited from chondrule precursors or (ii) crystallized from chondrule
melts. Here, we report high-current quantitative electron microprobe measurements and
secondary ion mass spectrometry oxygen isotopic analyses of Mg-spinel-bearing chondrules
in the CV3 carbonaceous chondrites Northwest Africa 10235 and Allende. Compared to
spinels in refractory inclusions, chondrule spinels are characterized by higher Cr contents
and '®O-poorer oxygen isotopic signatures (A'’O = §'70-0.52 x 8'%0, from —2 to —6%o).
Because the similar A'’O values of chondrule olivine and spinel crystals imply their
comagmatic origin, we applied a geothermometer based on the AI-Cr distribution between
these minerals to determine their crystallization temperatures. The calculated temperatures
range from 1200 to 1640 °C (mean = 1470 °C), most being lower than the estimated
liquidus temperature of porphyritic chondrules (~1600 °C). Our results suggest that
chondrules experienced relatively slow cooling rates (slower than a few hundreds of °C h™"),
which is in good agreement with models of chondrule formation invoking nonlinear or two-
stage cooling rates.

INTRODUCTION

'.) Check for updates

! Valentina BATANOVA?Z,

Among extraterrestrial rocks, Mg-spinel occurs as

Spinels compose a broad group of minerals defined
by the general formula A2+B§+O4. Depending on the
dominant trivalent ion, the spinel group is subdivided
into three major series: spinel (AI’*), chromite (Cr*"),
and magnetite (Fe’*; e.g., Barnes & Roeder, 2001;
Gattacceca et al,, 2011). Spinel-series minerals
(A**Al,0,) are common in terrestrial igneous and
metamorphic rocks and occur as detrital grains in many
sedimentary rocks. They form a continuous solid
solution between ferrous (FeAl,O4, hercynite) and
magnesian endmembers (MgAl,Oy, spinel stricto sensu),
the latter being the most common of this series.
Chromite-series minerals (A®*Cr,O4) are commonly
observed in ultrabasic igneous rocks. Finally, the
magnetite series (A°*Fe,0,), including magnetite stricto
sensu (Fe’*Fe,’*0,), is ubiquitous in terrestrial rocks
(e.g., Pilchin, 2010).

© 2022 The Meteoritical Society.

euhedral crystals in type A and B calcium-aluminum-rich
inclusions (CAls; Aléon, 2018; Williams et al., 2017)
whereas it is generally observed as anhedral grains in
type C CAIs and amoeboid olivine aggregates (AOAs).
Mg-spinel also represents a major component of Wark—
Lovering rims, which are a succession of mineral layers
surrounding most CAls (Wark & Lovering, 1977). It has
been proposed that Mg-spinel in refractory inclusions
resulted from condensation processes during the
evolution of the solar protoplanetary disk (Grossman,
1972; Larimer, 1967). According to thermodynamical
calculations, spinel should represent one of the first
minerals to condense at temperatures near 1760 °C from
a gas of solar composition (i.e., 107 bar), only after
highly refractory components such as corundum,
hibonite, and gehlenite (Ebel & Grossman, 2000).
Chondrules are the major high-temperature
components in undifferentiated meteorites, but their
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Origin of chondrule spinels

formation histories are still poorly understood. They
display igneous textures and mostly comprise olivine,
pyroxene, glassy or micro-crystalline mesostasis, and
metal/sulfur beads (Connolly & Jones, 2016; Marrocchi
& Libourel, 2013). The important textural and chemical
diversities observed in chondrules are likely due to the
heterogeneities of the materials they formed from, their
various thermal histories, and/or their environments of
formation. It has been thus proposed that chondrules
must have experienced at least one high-temperature
event (minutes to several days) that reached peak
temperatures near or above the liquidus (estimated to
be 1400-1700 °C depending on chondrule chemistry)
and cooled at rates ranging from a few to thousands of
degrees per hour (Connolly & Hewins, 1991, 1995;
Connolly et al., 1998; Desch et al., 2012; Hewins et al.,
2005; Jones et al., 2018; Radomsky & Hewins, 1990;
Wick & Jones, 2012). However, the thermal histories,
and therefore the heating mechanism(s) of chondrules,
remain only partially constrained. It has been proposed
that chondrules could have formed via (i) the recycling
of early condensates from the protoplanetary disk, (ii)
the recycling of prior chondrules, (iii) the reprocessing
of planetary residues interacting with gas and dust from
the disk, or (iv) impact splashes (Libourel & Krot, 2007;
Libourel & Portail, 2018; Lichtenberg et al., 2018;
Marrocchi, Euverte, et al., 2019; Marrocchi et al., 2018;
Ruzicka et al., 2007).

Although Mg-spinel is relatively uncommon in
chondrules, occurrences have been reported in
ferromagnesian barred olivines (BOs; Rudraswami
et al., 2011), Al-rich chondrules (ARCs; e.g., Guan
et al., 2006; Maruyama et al., 1999), and Na-ARC
(Ebert & Bischoff, 2016). Therefore, they could be a key
to get better insights into the chondrule-forming event
(s). There are two possible explanations for their origin:
they could correspond to (i) magmatic minerals
resulting from the crystallization of the host melts
during the chondrule-forming event, or (ii) unmelted
relict crystals inherited from refractory inclusions that
were preserved during the chondrule-forming event. The
latter scenario could be considered due to the large
stability field of Mg-spinel at high temperature (e.g.,
1325-1550 °C in calcium-magnesium-alumina-silicate
melts at 7 kbar; Presnall et al., 1978). In that case, Mg-
spinel grains should have preserved their initial oxygen
isotopic signatures because the diffusivity of oxygen is
very low at such temperatures (~0.002 um” yr~' at
1500 °C; Tenner et al., 2018). This scenario is consistent
with the fact that several petrographic, chemical, and
isotopic evidences suggest that chondrules may partially
derive from CAIs and AOAs. For instance, rare
occurrences of compound CAl-chondrule objects have
been reported in carbonaceous chondrites (e.g., Krot,
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2019; Russell et al., 2005), and especially in CH
porphyritic chondrules (Krot et al., 2017). In addition,
the rare earth element patterns, chemical features, and
Si and O isotopic compositions of olivine grains suggest
that ferromagnesian type I chondrules are derived from
AOAs (Cohen et al., 2004; Jacquet & Marrocchi, 2017,
Marrocchi, Euverte, et al., 2019; Marrocchi et al., 2018;
Russell et al., 2005; Ruzicka et al., 2012; Schrader et al.,
2018; Villeneuve et al., 2020; Yurimoto & Wasson,
2002).  Furthermore, isolated chondrules from
carbonaceous chondrites show heterogeneous °Ti and
Cr  nucleosynthetic anomalies  suggesting  that
chondrules were partially formed from precursors
isotopically similar to CAIs and AOAs (Gerber et al.,
2017; Schneider et al., 2020).

The origin of chondrule spinels can thus be
investigated by characterizing their chemistry and
oxygen isotopic compositions. Magmatic spinels should
have O isotopic compositions similar to those of
coexisting olivines and low-Ca pyroxenes (Rudraswami
et al., 2011), whereas relict spinels should be enriched in
%0 (e, A0 =8'70-0.52 x 8'%0, <=20%0) relative
to coexisting phases (Aléon, 2018; Bodénan et al., 2014;
Krot et al., 2006; Maruyama et al., 1999). Both cases
have been reported within chondrules, implying that the
O isotopic composition of Mg-spinel is useful for (i)
understanding the genetic link between refractory
inclusions and chondrules, and (ii) distinguishing spinels
that can be used to constrain the temperature of
chondrule formation based on the results of studies on
olivine-spinel assemblages and trace-element distribution
as thermometers (Coogan et al.,, 2014; Wan et al.,
2008).

To better understand the origin of Mg-spinel in
chondrules, we here report a petrographic, mineralogical,
and O isotopic survey of type I chondrules in the CV3
chondrites Allende and Northwest Africa (NWA)
10235. We selected these specific chondrites because
Mg-spinels are common in both their refractory
inclusions and chondrules, thus allowing their putative
genetic link to be tested. Moreover, we use these
observations to provide new constraints on the thermal
history of chondrules.

MATERIALS AND METHODS

We surveyed all chondrules in three thick sections
of Allende (Al, 3, and 7) and three thick sections of
NWA 10235 (N1, 2, and 8), all from the CRPG
(Nancy, France). The Allende sections come from the
well-known chondrite that defined the oxidized Allende-
like CV subgroup. NWA 10235 is a CV3 chondrite
containing relatively large chondrules (up to 2.8 mm in
diameter), AOAs, and fine-grained CAls (Bouvier et al.,
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AL-07 / Ch10

N2 / Ch36

Fig. 1. a, ¢, e) Back-scattered electron (BSE) images and (b, d, f) corresponding X-ray maps of selected chondrules in NWA
10235 and Allende. In the X-ray maps, Mg is shown in red and Si in green: forsteritic olivine appears orange, rare pyroxenes on
the edge appear light green, and mesostasis darker green. Spinels, due to their compositions near the Mg endmember, appear
red.a, b) Porphyritic olivine chondrule A7-Ch10 (Allende, section A7). Spinel is commonly in contact with chondrule mesostasis,
but sometimes enclosed in olivine.c, d) Barred olivine chondrule N1-Ch21 (NWA 10235, section N1). Spinel is always in contact
with olivine bars and glassy mesostasis.e, f) Porphyritic olivine chondrule N2-Ch36 (NWA 10235, section N2). The only spinel
grain present is completely enclosed in olivine. White phase in the BSE images corresponds to the gold coating that could not
have been removed after the secondary ion mass spectrometry measurements. Ol = olivine; Sp = spinel; Mes = mesostasis.

(Color figure can be viewed at wileyonlinelibrary.com.)

2017). We acquired multielement (Na, Mg, Al, Si, P, CI,
K, Ca, Ti, Cr, Mn, Fe, and Ni) X-ray maps of each
section using a JEOL JSM-6510 scanning electron
microprobe (SEM) at the CRPG operating with a 3 nA
primary beam accelerated at 15 kV. False color maps of
Mg (red) and Si (green) were mixed to highlight the
presence of spinel (in red) against olivine (orange) and
low-Ca pyroxene (green) (Figs. 1 and 2). Among the six
sections surveyed in this study, we selected 17 type I

(Mg# = Mg/[Mg + Fe] >90%) porphyritic-olivine (PO)
chondrules and one BO chondrule containing Mg-spinel
grains. We also selected three isolated spinel grains
(ISps), three AOAs, two CAls, and one isolated olivine
grain (IOG; Jacquet et al., 2021) containing Mg-spinel
(Figs. 1 and 2) to compare their chemical (major and
minor element) and O isotopic compositions to those of
chondrule Mg-spinels (see Supplementary information
for images of every object selected).



Origin of chondrule spinels

N1/ CAI-01
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N1/ CAI-01

N2 / AOA-03

Fig. 2. a, ¢, ¢) BSE images and (b, d, f) corresponding X-ray maps of selected refractory inclusions in NWA 10235. In the X-ray
maps, Mg is shown in red and Si in green; augite appears light green, high-Ca pyroxene dark green, and spinel red.a, b)
Macroscopic Ca-Al-rich inclusion N1-CAIO1 (NWA 10235, section N1). Numerous euhedral spinel grains are located within the
CAI and within its Wark-Lovering rim.c, d) Amoeboid olivine aggregate N2-AOA03 (NWA 10235, section N2). Spinels are
present as small nodules enclosed within olivine grains.e, f) Rounded isolated spinel grain N1-ISp01 (NWA 10235, section NI1),
which consists almost exclusively of a >50-um-diameter spinel grain surrounded by olivine crystals (the opaque phase in the
X-ray map correspond to a remnant of gold coating). Sp = spinel; Aug = augite; Hcp = high-Ca pyroxene. (Color figure can be

viewed at wileyonlinelibrary.com.)

Electron probe microanalyses of spinels and
coexisting olivine grains were performed using a JEOL
JXA-8230 at the Institut des Sciences de la Terre
(ISTerre, Grenoble, France). Spinels were analyzed at
accelerating voltage 20 kV, with probe current 80 nA and
a focused beam size. Most elements (Si, V, Ti, Cr, Ni,
Ca, Fe, and Mn) were acquired with WDS (wavelength-
dispersive spectroscopy) using long counting time on
both peak and background positions. Al and Mg were
acquired by EDS (energy dispersive spectroscopy)
simultaneously in combined WDS/EDS mode. Total

counting times (peak plus background) were 480 s for Si
Ka; 240 s for V Ka and Ti Ka; 400 s for Ca Ka; 120 s
for Fe Ko; 400 s for Ni Ka and Mn Ka; and 120 s for
Cr Ka. Natural minerals, pure metal, and synthetic
oxides were used as primary standards and ZAF correction
was applied. Spectral interference (V Ko versus Ti kp) was
corrected using the software-calculated correction factor.
Spinel sample Bar 8601-10 (Ionov & Wood, 1992) was
run as unknown to monitor precision and possible drift
correction. The detection limit values calculated by JEOL
software using 3-sigma criterion (Batanova et al., 2018)
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are below 0.005 wt% for most elements and 0.01 wt%
for Cr, Al, and Mg.

Olivine was analyzed following the high-precision
method for major, minor, and trace elements at an
acceleration voltage of 20 kV, beam current of 900 nA,
and beam diameter of 2 um (see Batanova et al., 2015,
2018; Piralla et al. [2021] for further details). MongOl
sh11-2 olivine reference material (Batanova et al., 2019)
was used as primary standard for Si, Mg, Fe, and
nickel, and was analyzed as unknown after each 40
analyses of olivine to verify precision and accuracy.

The oxygen isotopic compositions of Mg-spinel and
associated olivine grains were measured in situ with a
CAMECA [IMS 1270 E7 secondary ion mass
spectrometer at the CRPG (Bouden et al., 2021).
Secondary '°0~, 707, and '"*O~ ions produced by a Cs*
primary ion beam (~8 pm diameter, ~2 nA, rastered over
5 X 5 um?) were measured in multicollection mode on
two off-axis Faraday cups (FCs, '®'®07) and the axial
FC ("’07). To remove interference of 'YOH™ on the
170~ peak, the entrance and axial exit slits were adjusted
to obtain a mass resolution power (MRP) of ~6200. The
MRP of the off-axis FCs was set at 2500 (slit #1). A
normal-incident electron gun was used for compensating
the charge on the surface of the sample. Each analysis
consisted of 60 s of sputtering the sample surface to
remove the coating and any surface contamination,
automatically centering the secondary ion beam in the
transfer optic and the axial mass, and measuring oxygen
isotopes for 150 s (30 cycles of 55s). To define the
instrumental mass fractionation line for oxygen isotopes
and correct for the matrix effect on spinel and olivine,
we regularly measured a set of terrestrial mineral
standards (Burma spinel, San Carlos olivine, and JVI
diopside) between samples. Typical count rates obtained
on Burma spinel were 6.7 x 10® cps, 2.7 x 10° cps, and
1.4 x 10° cps for 'O, 'O, and 'O, respectively.
Similarly, count rates for San Carlos olivine and JVI
diopside were 1.4 x 10° cps, 5.6 x 10° cps, and 3.0 x 10°
cps for %0, 70, and 'O, respectively. Typical two-
sigma uncertainties are 0.5, 0.8, and 0.8 %o for 8'%0,
8'70, and A'70, respectively. The 6O notation (x = 17
or 18) represents the deviation from Vienna Standard
Mean Ocean Water (VSMOW) in parts per thousand,

calculated as 80 = (w — 1) % 1000. The A'7O

*O/'"*Oysmow
notation indicates the deviation from the terrestrial
fractionation line (A0 =0 by definition) as:
A0 =5"70-0.52 x 8'*0. The quadratic sum of the
errors on 8'%0 and 8'’0O were used to calculate the
errors on A'7O. Every ion probe analytical spot was
carefully checked on the SEM and any spots near
fractures, mesostasis, or not entirely within the targeted
grain were removed from the data set.

N. Schnuriger et al.

RESULTS

In chondrules, Mg-spinel grains occur either as
small euhedral grains surrounded by glassy mesostasis
(Figs. la-d and 3a-c) or poikilitically embedded in
forsteritic olivine crystals (Figs. le—f and 3d). Mg-spinel
grain boundaries show various textures, including
corroded, smooth, and angular shapes (Fig. 3). Mg-
spinel commonly occurs in clusters of several grains that
are in contact or close to each other (Figs. 3a—c). When
Mg-spinel occurs as a single grain in olivine crystals, a
small pocket of silicate melt is systematically observed
in contact with the spinel (Fig. 3d). In refractory
inclusions, Mg-spinel occurs as euhedral grains in type-
B CAIs (Figs. 2a and 2b) or as rounded crystals in
complex association with olivine in AOAs (Figs. 2¢ and
2d). Rarely, Mg-spinels are observed within the matrix
as isolated (hereafter ISp), rounded grains surrounded
by a fine-grained olivine-rich rim, possibly of condensation
origin (Figs. 2e—f; Krot et al., 2012).

Within CAls, Mg-spinels display high Al,O; and
MgO contents (70.2-71.2 wt% and 28.4-28.8 wt%,
respectively), and low concentrations of FeO, TiO,, and
Cr,03 (<0.5 wt%; Figs. 4 and 5; Table 1). Spinels in
AOAs are also nearly pure Mg-spinel, with high Al,O;
and MgO contents (69.5-71.7 wt% and 27.8-28.6 wt%,
respectively), moderate iron contents (0.75-2.5 wt%),
relatively high TiO, concentrations (up to 1 wt%), and
low amounts of Cr,O3; (<0.5 wt%; Figs. 4 and 5;
Table 1). The ISp from Allende (A3-ISp01) displays
relatively low Al,O; and MgO contents (~65.8 wt% and
~16.3 wt%, respectively), but high FeO content
(~17.5 wt%) and low Cr,O3 and TiO, contents (~0.23
and ~0.12 wt%, respectively; Figs. 4 and 5; Table 1);
the two others (N1—ISp0Ol and N8—ISp08) show high
AlLO; and MgO contents (69.7-71.3 wt% and 27.1-
28.1 wt%, respectively), moderate FeO contents (0.6—
1.7 wt%), variable TiO, contents (0.1-0.8 wt%), and
low Cr,05 contents (<0.5 wt%; Figs. 4 and 5; Table 1).
Spinels in type I PO chondrules display relatively high
AlL,O; and MgO contents (61.3-70.9 wt% and 19.43-
28.5 wt%, respectively) with various amounts of FeO
(0.38-12.26 wt%) and moderate amounts of TiO, and
Cr,05 (0.1-0.4 wt% and 0.4-2.8 wt%, respectively;
Figs. 4 and 5; Table 1). Spinel grains within the BO
chondrule (N1—Ch21; Figs. lc-d) contain variable
amounts of Al,O3; (61.3-70.9 wt%), have moderate
MgO contents (26.9-28.3 wt%) compared to other
spinels, and homogeneously low FeO contents (0.93-
1.33 wt%). Among all analyzed spinels, Al,O3 content
is anticorrelated with Cr,O3 content (up to 10 wt%;
Figs. 4 and 5; Table 1), in agreement with the spinel
(AP**)—chromite (Cr**) substitution; spinel (Al*")-
magnetite (Fe**) substitution is also observed (Fig. 5).
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Fig. 3. BSE images of euhedral spinels in (a—c) porphyritic chondrules A7-Ch10 (Allende, section A7), N2-Chl5 (NWA 10235,
section N2), and N1-Ch22 (NWA 10235, section N1), respectively, and (d) isolated olivine grain N2-I003 (NWA 10235, section
N2). Spinel crystals are always in direct contact with glassy mesostasis. Sp = spinel; Ol = olivine; M = mesostasis; Au = gold

contamination due to Au metallization.

Olivines in chondrules are systematically purely
forsteritic grains (Mg# ~ 97%; Table 2).

Among the 64 chemically characterized Mg-spinel
grains, we determined the O isotopic compositions of
43; the eight chondrules containing the remaining spinel
grains were too close to the edge of the sections to
perform isotopic measurements. We also determined the
O isotopic compositions of 84 olivine grains associated
with Mg-spinels in chondrules and 10Gs. The oxygen
isotopic compositions of spinels plot along the primary
chondrule minerals line (Fig. 6; Table 1; Ushikubo
et al,, 2012). Mg-spinels in CAls have 80 = —50 to
—43.2%0, §'70 = =51.3 to —44.6%c, and A'’0 = -25.3
to —22.2%o0. Those in AOAs have wider ranges of O
isotopic values: 8'0 = —48.2 to —31%0, 6''0 = —50.7
to —32.7%0, and A'’O = -25.6 to —16.6%0 (Fig. 6a;
Table 2). FeO-poor ISps (N1—ISp01 and N8—ISp01)
span a broad range of O isotopic compositions, though
most are similar to Mg-spinels in CAIs/AOAs: —48.2 to
—32.5%0 for 80, —50.7 to —33.6%. for 8'’0, and
—-25.6 to —16.7%c for A'’0O. In contrast, the FeO-rich
ISp of Allende (A3—ISp01) presents less negative
isotopic  compositions: 80 = -12.7 to —11%.,
870 = —15.8 to —14.9%0, and A'’O = —9.2%.. Spinel
grains within chondrules have 880 = —9.7 to +1.3%,

8'"0 = -11.4 to —3.9%0, and A0 = -6.5 to —1.9%o
(Fig. 6a; Table 1). Olivine grains within chondrules have
O isotopic compositions of 880 = —6.7 to +7.8%,
6'"0=-9.6 to +3.1%, and A0 =-64 to —1%e
(Table 2). Despite the similar A'’O values of olivine and
Mg-spinel within individual chondrules (Fig. 7), olivines
are, on average, depleted in '°O compared to Mg-
spinels, except in the BO chondrule (Fig. 6b; Tables 1
and 2). This likely results from small matrix effects
affecting both olivine and spinels grains; our standards
having more Cr,0O3 and FeO than meteoritic spinel and
olivine crystals (5 versus 2% of Cr and Mg# of 90
versus 95-99). The oxygen isotopic compositions of Mg-
spinel and olivine in Allende chondrules are
systematically '°O-rich compared to chondrules in
NWA 10235 (Fig. 6b; Tables 1 and 2). All data are
available in the supporting information (Tables S1-S4).

DISCUSSION
Origin of Spinel in Chondrules
Our survey of 175 chondrules in NWA 10235 and

Allende reveals that Mg-spinels are relatively common
in chondrules in the investigated CV chondrites, as 10%
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Fig. 4. a) A1,O; and (b) TiO, concentrations in spinel as a function of spinel Cr,O; content. Symbols indicate the data source
(circles, this study; crosses, literature data) and symbol colors indicate spinel origin: Ca-Al-rich inclusions (CAI, orange),
amoeboid olivine aggregates (AOA, red), porphyritic olivine chondrules (PO, blue), barred olivine chondrules (BO, green),
isolated olivine grains (IOGs, light green), and isolated spinel (ISp, purple). In (a), most of the data plot near 70 wt% Al,O3
with very little Cr,Os3, indicating that these minerals correspond to splnel sensu stricto. However, some data show higher Cr,O3
contents and lower Al,O5 contents, indicating Cr substitution for Al in the chromite spinel series. In (b), no specific A**—Ti**
substitution is observed. Literature sources: Allen et al. (1978); Bodénan et al. (2014); Caillet et al. (1993); Michel-Levy et al.
(1982); Davis et al. (1991); El Goresy (1984); Fuchs et al. (1973); Grossman (1975); Ikeda (1982, 1989); Jones (1992); Kornacki
and Wood (1985); Krot and Keil (2002); Kurat et al. (1975); MacPherson and Grossman (1984); MacPherson et al. (1983);
Maruyama and Yurimoto (2003); McGuire and Hashimoto (1989); Murakami and Ikeda (1994); Simon et al. (1994); Ushikubo

et al. (2017); Zhang et al. (2014). (Color figure can be viewed at wileyonlinelibrary.com.)

of the surveyed chondrules contain at least one Mg-
spinel grain. Furthermore, our analyses underestimate
the abundance of Mg-spinel in chondrules due to (i) the
difficulty in discerning Mg-spinel from olivine in BSE
images (Figs. 1-3), (ii)) the small size of Mg-spinel
compared to other chondrule minerals (Figs. 1-3), and
(iii) sectioning effects leading a biased estimation in 2D
(e.g., Barosch et al., 2020; Cuzzi & Olson, 2017; Ebel
et al., 2009; Hezel & KieBwetter, 2010; Hezel & Palme,
2007). In the porphyritic chondrules studied here, Mg-
spinel occurs either as clusters of euhedral grains in
contact with the mesostasis (Figs. la—d and 3a-c) or as
isolated euhedral grains poikilitically enclosed in olivine
crystals and in contact with melt pockets (Figs. le, If,
and 3d). These textures suggest that the Mg-spinel
grains are in equilibrium with the surrounding olivines.

In contrast, Mg-spinel grains in the BO chondrule
(Figs. 1c,d) and those isolated in the matrix (Figs. 2e
and 2f) display smother edges.

Previous studies have reported evidence for the
recycling of condensed materials in chondrules.
Nucleosynthetic €*°Ti and €>*Cr anomalies attributed to
a dust component isotopically similar to CAIs/AOAs
have been reported in carbonaceous chondrite
chondrules (Ebert et al., 2018; Gerber et al., 2017,
Schneider et al., 2020). Furthermore, oxygen and silicon
isotopic compositions attest to the presence of olivine
relics inherited from AOA-like condensates within type
I chondrules in carbonaceous chondrites (Marrocchi
et al., 2018; Marrocchi, Euverte, et al., 2019; Marrocchi,
Villeneuve, et al., 2019; Tenner et al., 2018; Villeneuve
et al., 2020). Finally, Mg-spinel grains with '°O-rich
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signatures similar to CAIs/AOAs have been reported in
ARCs and BOs (Maruyama & Yurimoto, 2003;
Maruyama et al., 1999; Tenner et al., 2017; Zhang
et al., 2014). Here, two of the three isolated Mg-spinel
grains (N1—ISp01 and N8—ISp01) show A'’O values
and Cr,0O; contents consistent with Mg-spinel grains in
CAls and AOAs (Figs. 6a and 8a; Table 1), indicating
their genetic link with condensates. The third ISp (A3—
ISp01) has a A'’O value intermediate between Mg-spinels
in CAIs/AOAs and chondrules, possibly representing

either the reprocessing of a prior generation of condensates
interacting with a '"'®O-rich gas or a generation that
formed later from an evolved (i.e., non-solar) gas.
Mg-spinel and olivine grains within porphyritic
chondrules show similar A'’O values (Figs. 6b and 7;
Tables 1-3). In addition, chondrule spinels contain
significantly more Cr,O3 than spinels in CAIs/AOAs
(Fig. 8). Of note, the Cr;O3 content of spinels was not
significantly affected by thermal metamorphism due to
the low diffusion of Cr in Mg-spinels (i.e., ~ ym Ma™"



Table 1. Oxygen isotopic (%) and chemical compositions (wt%) of Mg-spinel grains in chondrules (Ch), refractory inclusions (CAI, AOA), and
isolated spinel grains (ISp) of the Allende and NWA 10235 chondrites. Because NiO and MnO content were systematically below the detection
limit, these two elements are not displayed.

5'%0 26 50 26 A0 26 Si0, FeO ALO; Ca0 MgO Cr,0; TiO, V-0, Total

Chondrite Object# %o wt%

Allende-01 A1-Ch02 —10.7 0.5 -11.5 0.8 -5.9 0.8 0.1 4.8 67.8 0.0 25.4 2.8 0.4 0.1 101.4
-11.2 0.5 —11.6 0.8 -5.8 0.9 0.1 9.4 66.7 0.0 22.2 2.2 0.4 0.1 101.2
—11.7 0.6 —13.1 0.6 -7.1 0.7 0.1 9.9 65.7 n.d. 20.7 2.0 0.4 0.1 99.0
Allende-03 A3-Ch01 -8.0 0.5 -10.5 0.8 —6.4 0.9 0.2 1.1 70.2 0.0 27.9 0.9 0.2 0.2 100.7
-84 0.5 —-10.1 0.9 -5.7 0.9 0.2 1.0 70.3 0.0 28.1 0.9 0.2 0.3 100.9
-6.1 0.5 -8.7 1.0 =55 1.1 0.2 2.1 69.4 0.0 27.4 1.3 0.2 0.3 100.9
-7.0 0.5 -10.7 0.8 -7.0 0.8 0.2 5.9 67.9 n.d. 23.9 1.1 0.2 0.2 99.4
-7.2 0.5 -10.2 0.8 —6.5 0.8 0.2 2.9 68.6 n.d. 25.8 1.4 0.2 0.3 99.3
-9.6 0.5 -11.1 0.7 —6.1 0.8 0.2 6.4 67.6 n.d. 23.2 1.3 0.2 0.2 99.2
-8.1 0.4 -10.2 0.6 —6.0 0.7 0.1 12.3 64.8 n.d. 19.4 2.3 0.2 0.3 99.5
-8.2 0.6 -10.0 0.8 -5.8 0.9 2.7 2.8 67.0 n.d. 26.4 1.2 0.2 0.2 100.5
A3-1Sp01 —11.0 0.5 -14.9 0.7 -9.2 0.8 0.0 18.0 65.5 0.0 15.8 0.2 0.1 0.1 99.9
—12.7 0.4 -15.8 0.7 -9.2 0.8 0.0 17.0 66.1 0.1 16.7 0.2 0.1 0.1 100.4
Allende-07 A7-Ch05 -9.6 0.5 —11.0 0.8 —6.1 0.8 0.1 1.0 69.9 0.0 27.8 1.6 0.1 0.0 100.5
A7-Chl10 -9.1 0.7 -10.0 0.9 -5.3 1.0 0.1 3.1 69.8 0.0 26.4 0.6 0.3 0.2 100.7
-10.5 0.5 —12.4 0.8 -7.0 0.8 0.1 1.6 70.4 0.0 27.6 0.6 0.3 0.4 100.9
-10.0 0.5 -12.1 0.8 -6.9 0.9 0.1 1.6 70.8 0.0 27.7 0.4 0.3 0.4 101.4
NWA10235-01 N1-Ch03 1.3 0.5 -39 1.2 —4.6 1.2 0.2 2.5 68.9 0.6 26.6 0.8 0.2 0.2 100.1
N1-Ch21 -3.3 0.5 -8.2 0.7 -6.5 0.8 0.1 1.0 61.3 0.1 26.9 10.5 0.2 0.2 100.4
-5.2 0.6 -4.6 0.6 -1.9 0.7 0.1 0.9 61.5 0.1 27.0 10.6 0.2 0.2 100.7
-3.1 0.5 -7.5 0.8 -5.8 0.8 0.2 1.3 70.9 0.1 28.3 1.0 0.1 0.0 102.0
-4.4 0.5 —-4.2 0.7 -1.9 0.7 0.1 0.9 61.5 0.1 27.0 10.6 0.2 0.2 100.7

-14 0.4 -6.3 0.6 -5.6 0.6 n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d.
N1-Ch22 -6.8 0.4 -9.0 0.7 -54 0.8 0.1 1.4 70.7 0.0 28.0 0.7 0.2 0.2 101.4
N1-CAIO1 —48.5 0.6 -49.9 0.7 -24.7 0.8 0.1 0.1 71.1 0.2 28.5 0.3 0.5 0.3 101.2
-50.0 0.4 -51.3 1.0 =253 1.0 0.0 0.0 71.1 0.1 28.6 0.3 0.2 0.3 100.8
—43.2 0.5 —44.6 0.9 -22.2 1.0 0.0 0.1 71.0 0.1 28.5 0.2 0.2 0.4 100.6
NI1-I1Sp01 —48.2 0.5 -50.7 0.9 -25.6 0.9 0.9 0.6 69.7 0.8 28.1 0.3 0.8 0.3 101.5
NWA10235-02 N2-Ch33 -7.5 0.4 -9.0 0.7 -5.1 0.7 0.2 7.4 69.1 0.0 23.8 0.4 0.3 0.1 101.3
-6.6 0.5 -8.3 0.6 -49 0.7 0.2 14 70.5 0.0 27.6 0.5 0.3 0.1 100.6
N2-Ch37 -9.3 0.6 -114 0.7 —6.5 0.8 0.2 0.6 70.8 0.0 28.4 0.7 0.3 0.2 101.1
N2-1003 -9.1 0.5 -9.3 0.7 —4.6 0.7 0.1 0.9 70.1 0.0 28.3 1.0 0.2 0.3 101.0
N2-AOA02 -31.0 0.4 -32.7 0.6 —16.6 0.7 14 2.5 69.5 n.d. 25.7 0.2 0.9 0.2 100.6
N2-AOA03 -32.1 0.6 -33.1 0.9 -16.4 0.9 0.2 0.8 71.4 0.1 28.4 0.1 0.1 0.3 101.5

-36.0 0.5 -37.1 0.6 -18.4 0.6 n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d.
N2-AOA08 —38.8 0.5 -40.3 0.9 -20.2 0.9 0.6 1.1 69.5 0.7 27.9 0.6 1.0 0.3 101.7
NWA10235-08 N8-Ch01 -54 0.5 -8.0 0.7 -52 0.7 0.1 0.7 69.8 0.0 28.1 1.4 0.2 0.1 100.5
-3.3 0.5 -5.5 0.8 -3.7 0.9 0.2 0.7 68.4 0.0 27.6 1.1 0.3 0.3 98.6
-4.2 0.4 -6.8 0.5 —4.7 0.5 0.2 0.8 69.6 n.d. 27.1 1.1 0.3 0.2 99.4
N8-Ch02 -9.7 0.4 -9.9 0.8 —-4.9 0.8 0.1 0.6 70.4 0.0 28.2 0.8 0.3 0.2 100.8
N8-Ch05 -1.3 0.6 -54 0.9 —4.7 1.0 0.1 1.6 69.6 0.0 27.2 1.2 0.3 0.2 100.2
N8-ISp01 —41.9 0.5 -42.9 0.6 =21.1 0.7 0.0 1.4 71.0 0.1 27.7 0.1 0.2 0.3 100.8
—40.5 0.7 -42.9 0.8 -21.8 0.9 0.1 1.7 70.7 n.d. 27.7 0.2 0.1 0.2 100.8

n.d. = not determined.
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Table 2. Oxygen isotopic (%) and chemical compositions (wt%) of olivine grains in chondrules containing Mg-spinel grains. Because NiO and

MnO content were systematically below the detection limit,

these two elements are not displayed.

%0 20 80 26 A0 26 Si0, FeO AlLO; CaO MgO Cr,0; TiO, Total
Chondrite Object# %o wt% Mg#
Allende-01 A1-Ch02 n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 41.0 1.9 0.1 0.4 54.4 0.2 0.2 98.2 95.62
n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 40.9 6.2 0.0 0.2 52.3 0.0 0.0 99.7 86.79
=55 0.3 -8.4 0.7 =55 0.7 41.3 2.1 0.1 0.2 54.6 0.2 0.1 98.7 95.36
n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 41.3 2.1 0.1 0.2 55.1 0.2 0.1 99.1 95.30
n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 41.0 4.2 0.0 0.2 53.3 0.2 0.1 99.1 90.70
=55 0.3 -8.8 0.7 -6.0 0.7 41.3 2.6 0.1 0.2 54.7 0.1 0.1 99.3 94.14
n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 41.1 3.6 0.2 0.5 53.1 0.1 0.2 98.7 92.03
n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 41.2 1.8 0.0 0.2 55.2 0.1 0.1 98.7 96.02
n.a n.a n.a n.a n.a n.a 41.4 1.4 0.0 0.2 55.1 0.3 0.1 98.5 96.92
n.a n.a n.a n.a n.a n.a 41.1 3.1 0.0 0.2 54.0 0.1 0.1 98.7 93.05
Allende-03 A3-ChO01 —-4.9 0.4 -8.0 0.4 -54 0.5 41.3 5.2 0.1 0.4 52.7 0.1 0.0 99.9 88.70
=59 0.4 -9.0 0.4 =59 0.5 41.8 2.2 0.2 0.4 55.1 0.2 0.1 100.0 95.01
-6.7 0.4 -94 0.4 -5.9 0.5 42.0 1.0 0.0 0.1 56.1 0.0 0.0 99.3 97.75
—6.1 0.4 -8.6 0.4 -54 0.5 n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. —
Allende-07 A7-Ch05 —-6.4 0.2 -9.0 0.3 -5.6 0.3 42.1 1.3 0.0 0.1 55.6 0.1 0.0 99.2 97.09
—-6.4 0.3 -9.2 0.3 -5.9 0.3 41.8 0.6 0.3 0.4 55.9 0.1 0.0 99.2 98.56
-6.1 0.2 -8.7 0.3 =55 0.3 41.9 0.3 0.2 0.2 56.1 0.3 0.0 99.1 99.22
-6.7 0.3 -9.1 0.2 -5.6 0.3 42.2 0.4 0.0 0.0 56.6 0.1 0.0 99.4 99.04
—6.6 0.2 -8.7 0.3 -5.3 0.3 n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. —
A7-Chl0 n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 41.7 0.2 0.4 0.7 55.8 0.1 0.1 98.9 99.46
-8.1 0.2 -10.5 0.2 -6.3 0.3 414 0.2 0.4 0.7 55.7 0.1 0.1 98.6 99.47
-8.0 0.3 -10.9 0.3 -6.7 0.3 41.6 0.3 0.3 0.7 55.8 0.1 0.1 98.8 99.42
n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 41.7 0.3 0.4 0.7 55.9 0.1 0.1 99.1 99.25
n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 41.5 0.4 0.5 0.6 55.6 0.1 0.1 98.7 99.18
n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 41.7 0.4 0.4 0.7 55.6 0.1 0.1 99.1 99.10
NWA10235-01 N1-Ch03 =55 0.5 -8.2 0.5 -53 0.5 41.7 0.4 0.1 0.1 56.5 0.1 0.0 98.9 99.14
-6.3 0.5 -8.1 0.4 —4.38 0.5 414 0.5 0.0 0.1 56.6 0.1 0.0 98.8 98.92
-5.9 0.4 -8.0 0.4 -5.0 0.5 41.4 0.7 0.0 0.2 56.2 0.3 0.1 99.1 98.35
NI1-Ch21 7.8 0.5 3.1 0.4 -1.0 0.5 42.0 1.3 0.1 0.7 55.3 0.2 0.0 99.8 97.11
3.5 0.5 —0.1 0.5 -1.9 0.6 41.9 1.2 0.2 0.8 55.0 0.2 0.0 99.5 97.16
4.1 0.5 0.7 0.5 -14 0.6 42.1 1.1 0.2 0.8 55.3 0.2 0.1 99.6 97.54
5.2 0.5 1.4 0.5 -1.3 0.6 41.4 1.1 0.2 1.5 54.6 0.2 0.1 99.1 97.44
4.1 0.5 0.6 0.5 -1.5 0.6 41.1 1.3 0.2 3.1 53.6 0.2 0.1 99.6 97.05
NI1-Ch22 5.5 0.6 -2.3 0.8 =5.1 0.9 42.2 0.6 0.2 0.7 55.9 0.1 0.1 99.9 98.58
2.8 0.5 -3.7 0.7 -5.2 0.7 41.9 0.7 0.2 0.6 55.5 0.2 0.1 99.2 98.42
2.3 0.6 —4.2 0.6 -53 0.7 414 0.6 0.6 0.7 55.1 0.2 0.2 98.8 98.53
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Table 2. Continued. Oxygen isotopic (%oc) and chemical compositions (wt%) of olivine grains in chondrules containing Mg-spinel grains. Because

NiO and MnO content were systematically below the detection limit, these two elements are not displayed.

%0 20 570 26 A0 26 Si0, FeO ALO; CaO MgO Cr,0; TiO, Total
Chondrite Object# %o wt% Mg#
NWA10235-02 N2-Ch33 -5.0 0.5 —-6.4 0.3 -3.7 0.4 41.9 0.2 0.3 0.7 55.9 0.1 0.1 99.2 99.43
—4.4 0.5 -6.8 0.3 —4.6 0.4 41.8 0.3 0.3 0.8 56.1 0.1 0.1 99.6 99.29
-5.7 0.5 -7.1 0.3 —4.2 0.4 42.0 0.2 0.2 0.7 56.1 0.1 0.1 99.5 99.54
N2-Ch37 -6.2 0.5 -94 0.3 -6.2 0.4 41.9 0.3 0.3 0.8 55.8 0.1 0.1 99.4 99.26
-6.7 0.5 -9.6 0.3 —6.1 0.4 41.9 0.4 0.1 0.4 56.2 0.1 0.0 99.2 99.06
-5.5 0.5 -9.2 0.3 —-6.4 0.4 42.0 0.2 0.4 0.6 56.4 0.1 0.1 99.9 99.46
N2-1003 -2.6 0.5 -6.0 0.3 —4.7 0.4 41.7 0.7 0.3 0.6 56.0 0.1 0.1 99.5 98.49
-2.5 0.5 -5.6 0.3 —4.2 0.4 41.9 0.7 0.3 0.6 55.9 0.2 0.1 99.7 98.35
-2.0 0.5 -5.5 0.3 —4.4 0.4 41.7 0.7 0.3 0.6 56.1 0.1 0.1 99.6 98.44
NWA10235-08 N8-Ch01 n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 42.2 1.6 0.1 0.4 55.7 0.3 0.1 100.5 96.51
n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 42.2 0.7 0.1 0.4 56.0 0.3 0.1 99.9 98.44
=5.1 0.5 -7.1 0.3 —4.5 0.4 41.8 2.2 0.1 0.3 55.0 0.3 0.1 100.0 95.04
-5.0 0.5 -7.1 0.3 —4.5 0.4 42.0 0.5 0.2 0.5 56.0 0.2 0.1 99.6 98.81
n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 42.1 0.6 0.1 0.3 56.0 0.3 0.0 99.6 98.72
N8-Ch02 -2.9 0.5 -6.7 0.3 -5.2 0.4 41.8 0.6 0.1 0.5 56.1 0.3 0.1 99.7 98.57
-23 0.5 -7.0 0.3 -58 0.4 42.0 1.0 0.2 0.3 56.0 0.5 0.1 100.2 97.69
-2.8 0.5 -6.9 0.3 54 04 42.1 0.4 0.2 0.7 56.3 0.1 0.1 100.0 99.00
N8-Ch05 n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 41.8 0.4 0.2 0.7 55.8 0.1 0.1 99.1 99.17
n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 41.7 0.3 0.2 0.7 55.8 0.1 0.1 98.9 99.20
n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. n.a. 42.0 0.3 0.2 0.7 56.0 0.1 0.1 99.4 99.21

n.a. = not analyzed.
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Fig. 6. a) Oxygen isotopic composition of spinel grains within
different objects: CAls (orange), AOAs (red), PO chondrules
(blue), BO chondrules (dark green), IOGs (light green), and ISps
(purple). Data are from this study only. Error bars on the
measurements are smaller than the symbol size. The terrestrial
fractionation line (cyan) and primary chondrule minerals line
(PCM, red; Ushikubo et al., 2012) are shown for reference.
Spinels in CAIs are highly enriched in '°0 (8'%0 = =50 to
—40%o), as is typical for CAls, whereas those from AOAs display
a wider range of values, but still plot along the PCM. In contrast,
all spinel grains from chondrules in this study are relatively
enriched in heavy isotopes. Two measurements in an ISp (ISp-
01, NWA 10235, section N1; see Figs. 2e and 2f) unexpectedly
show values depleted in '®0, similar to spinels from chondrules.
b) Oxygen isotopic compositions of olivine (triangles) and spinel
grains (circles) within NWA 10235 (orange and yellow,
respectively) and Allende (dark and light gray, respectively).
Error bars of the measurements are smaller than the symbols.
Spinel and olivine grains show broadly similar oxygen isotopic
compositions plotting along the PCM line, although those in
NWA 10235 span a larger range of values (6'%0 = —10 to
+10 %o) than those in Allende (8'%0 = —12 to —5 %o). In the
same chondrite, spinel grains are systematically slightly enriched
in '®0. (Color figure can be viewed at wileyonlinelibrary.com.)

at 600 °C; Posner et al., 2016). These results imply that
chondrule Mg-spinels were not inherited from refractory
precursors but are of magmatic origin, resulting from
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Fig. 7. Bulk A0 values of olivines (blue) and spinels (oran%e)
within individual studied chondrules. Most olivines show A'’O
values that overlap those of coexisting spinels, indicating their
common origin. Asterisks (*) indicate chondrules in which only
one spinel was measured; for those chondrules, the error bars
represent analytical errors instead of the standard deviation.
Two separate spinel values are provided for BO chondrule N1-
Ch21 because we subdivided those spinels according to their
oxygen isotopic compositions (see Fig. 6; Table 1). Although
we did not measure olivine in chondrule N8-ChO05, the spinel
value is given for comparison to the other chondrules. (Color
figure can be viewed at wileyonlinelibrary.com.)

the crystallization of the host chondrule melt. Of note,
the oxygen isotopic compositions of Mg-spinel grains
within the BO chondrule define two groups with A'70
~ —6%0 and —2%o, the latter being similar to those of
BO olivines (Fig. 7; Tables 1-3). Interestingly, the
former, '®O-rich Mg-spinels in the BO chondrule,
have O isotopic compositions similar to those of
olivine and spinel in porphyritic chondrules of CV
chondrites, thus suggesting that the BO chondrule
could have been inherited from a previous generation
of chondrules.

Implications for the Thermal History of Chondrules

Knowing the thermal history of chondrules is
fundamental to constraining the environment and
conditions under which they formed. Their thermal
history is characterized by three main features: heating,
peak temperature, and cooling rate. The initial heating
event of chondrules remains controversial, but most
authors agree that a flash heating event brought the
precursor materials from their ambient to peak
temperature within several seconds to a few minutes
(Connolly et al., 1998; Jones et al., 2018; Tachibana &
Huss, 2005). In contrast, the peak temperatures
experienced by chondrules are well constrained by phase
liquidus temperatures and the necessity of preserving
crystal nuclei during heating. Thus, peak temperatures
ranging from 1200 to 2000 °C have been proposed
depending on chondrule texture and chemistry (see
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(light green), and ISps (Purgple) plotted against their Cr,O; contents. Chondrule spinels are characterized by higher Cr,O3
contents but consistently ' "'®0-rich isotopic compositions. AOA, ISp, and CAI spinels contain very little Cr,O3, but AOA and
ISp spinels span a large range of isotopic compositions whereas CAI spinels have extremely low A!'’O values. b) The
distributions of Mg-spinel Cr,O3 contents in CAIs/AOAs (orange) and chondrules (blue). Mg-spinel in refractory inclusions has
lower Cr,0O3 contents than those in chondrules. (Color figure can be viewed at wileyonlinelibrary.com.)

reviews by Desch et al., 2012; Hewins et al., 2005; Jones  cooling paths have been proposed so far: linear,
et al., 2018; Lofgren, 1996). For carbonaceous chondrites  nonlinear, and two-stage cooling models (see fig. 3.10 of
containing mostly type I porphyritic chondrules, a peak  Jones et al., 2018). Although linear cooling models
temperature around 1600 °C is widely accepted.  (100—1000° C h™") can reproduce all chondrule textures,
Interestingly, recent dynamic crystallization experiments many chemical and petrographic observations require a
mimicking chondrule formation from the melting of more complex explanation. Nonlinear cooling models
AOA-like assemblages showed that relict spinel is totally — propose that fast cooling rates of 1000-10,000 °C h™" at
resorbed at temperature >1600 °C (Whattam et al., the onset of cooling slowed to 10-1000 °C h™"' at lower
2021). As no inherited grain was observed within the type  temperatures (around 1000 °C). These models are
I chondrules we surveyed, this suggests they have consistent with thermal histories inferred from shock
experienced peak temperatures of at least 1600 °C. wave models (Desch & Connolly, 2002; Desch et al.,

Cooling rates are probably the most ambiguous 2012; Morris & Desch, 2010). Whereas the
among chondrules’ thermal histories. Three main crystallization of plagioclase and zoning profiles in
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Fig. 9. Olivine-spinel O isotopic fractionations per chondrule.
Most chondrules show positive fractionations (i.e., olivine
being enriched in heavy isotopes relative to spinel) consistent
with theoretical calculations (see Implications for the Thermal
History of Chondrules section). However, chondrule N1-Ch03
displays a negative fractionation, and any conclusions about
this specific chondrule must be taken cautiously and the
calculated temperatures might be wrong. Similarly, the
population of spinel grains of N1-Ch21 with isotopic signature
at A0 ~ —6 %o, which are not at the isotopic equilibrium
with the surrounding olivine dendrites, cannot be used for the
thermometry calculations. These two populations of spinel
grains (N1-Ch03 and part of N1-Ch21 spinel) are highlighted
with triangle symbols.

metal grains, which require slow cooling rates of tens of
°C h™!, are consistent with these models (Chaumard &
Devouard, 2016; Wick & Jones, 2012), the presence of a
glassy mesostasis in chondrules is hardly reconcilable
with slow cooling rates near glass transition
temperatures (~800 °C). Two-stage cooling models
propose that chondrules first cooled slowly at high
temperature during a limited amount of time (minutes
to hours), then cooled much faster (1000-10,000° C h™")
at lower temperatures. These models can explain the
preservation of relict olivine grains by preventing their
dissolution in the chondrule melt, and are supported by
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Fe-Mg interdiffusion profiles between relict and
surrounding olivines (Soulié et al., 2017; Villeneuve
et al., 2015). Two-stage models are also consistent with
thermal histories inferred from planetesimal impact
scenarios (e.g., Dullemond et al., 2016; Johnson et al.,
2018).

The olivine—Mg-spinel mineral pair is promising for
investigating chondrule thermal histories because an
accurate geothermometer based on AIl-Cr partitioning
between olivine and spinel has been developed (Coogan
et al., 2014; Wan et al., 2008). Another geothermometer
exists based on thermodynamical calculations of oxygen
isotopic fractionation, but it is only defined for
temperatures of 0-1200 °C  and requires that
calculations for the quartz—olivine system be combined
with calculations for the quartz—Mg-spinel system to
determine the olivine-Mg-spinel fractionation (Zheng,
1991, 1993). These calculations predict positive 8'°0
fractionations between olivine and Mg-spinel over the
considered temperatures, which is in line with all our
isotopic fractionation data (ranging from —0.7 £ 1 to
+10.3 + 1.8%0; Fig. 9; Table 3) except for one
chondrule that displays a very negative value (N1—
Ch03; -7.2 + 0.7%0). However, the crystallization
temperatures we obtain with this method are as low as
530 °C, clearly inconsistent with chondrule thermal
histories. We therefore exclusively use the Al-Cr
geothermometer, which is based on partitioning between
forsteritic olivine and Mg-spinel, thus obviating the
need to analyze the mesostasis, which is often altered in
chondrules. This empirical geothermometer is given by:

T(°C) =

10,000
0.575(0.162) + 0.884(0.043)Cr# — 0.897(0.025)In(Kq)
—273.15,

. Al, Oglivine

where  Kq =—oomr,  spinel  Cr# = Cr/(Cr+ Al) in
atomic percent 'between 0 and 0.69 (values of
geothermometer calibration), and the wvalues in
parentheses are the standard errors for each the
parameters. Coogan etal. (2014) evaluated the

temperature uncertainties to be +22 °C.

It is therefore possible to calculate olivine-Mg-
spinel crystallization temperatures for our 13 chondrules
and one I0G (Fig. 10; Table 4). The low crystallization
temperature  obtained for chondrule NI1-Ch03
(1092 4+ 24 °C) is probably incorrect because the Al
contents in its olivines (212 ppm atom%,) are the lowest
measured herein and close to the detection limit
(100 ppm atom%); furthermore, the observed olivine—
Mg-spinel 8'%0 fractionation for this chondrule is
negative, whereas a positive fractionation is expected
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Table 3. Bulk oxygen isotopic compositions (%o) of olivine and Mg-spinel in chondrules. Chondrules in which only
one spinel was measured are labeled with an “*”; reported errors for those chondrules are analytical and not
standard deviations. We identified two populations of spinel in chondrule N1-Ch21 (“Spinel-1” and “Spinel-2")

based on their isotopic compositions.

8'%0 26 80 26 A0 26 §"008"0s, 20
Chondrite Object# Mineral n %o

Allende-01 A1-Ch02 Spinel 3 -11.2 0.7 —-12.1 1.3 —6.2 1.1 5.7 0.8
Olivine 2 =55 0.3 -8.6 0.8 =57 0.8

Allende-03 A3-Ch01 Spinel 8 -7.8 0.8 -10.2 1.3 -6.1 1.2 1.9 1.1
Olivine 4 -5.9 0.6 -8.8 0.8 -5.7 0.6

Allende-07 A7-Ch05 Spinel* 1 -9.6 0.5 -11.0 0.8 -6.1 0.8 3.1 0.6
Olivine 5 -6.4 0.3 -9.0 0.4 -5.6 0.4

A7-Chl10 Spinel 3 -9.9 0.9 -11.5 1.6 -6.4 1.3 1.8 0.9
Olivine 2 -8.1 0.3 -10.7 0.5 —-6.5 0.5

NWA10235-01 N1-Ch03 Spinel* 1 1.3 0.5 -3.9 1.2 -4.6 1.2 -7.2 0.8
Olivine 3 -5.9 0.5 -8.1 0.5 -5.0 0.6

NI1-Ch21 Spinel-1 3 -2.6 1.0 -7.3 1.2 —-6.0 0.9 7.5 1.6

Spinel-2 2 —4.8 0.8 —4.4 0.7 -1.9 0.7 9.7 1.5
Olivine 5 4.9 1.3 1.1 1.2 -1.4 0.7

NI1-Ch22 Spinel* 1 —-6.8 0.4 -9.0 0.7 -5.4 0.8 10.3 1.5
Olivine 3 3.5 1.4 -34 1.2 -5.2 0.9

NWA10235-02 N2-Ch33 Spinel 2 -7.0 0.8 -8.7 0.9 -5.0 0.8 2.0 1.0
Olivine 3 -5.0 0.7 —-6.8 0.5 —4.2 0.6

N2-Ch37 Spinel* 1 -9.3 0.6 -11.4 0.7 —-6.5 0.8 3.2 0.9
Olivine 3 —-6.1 0.7 -9.4 0.3 —6.2 0.4

N2-I003 Spinel* 1 -9.1 0.5 -9.3 0.7 -4.6 0.7 6.7 0.7
Olivine 3 -24 0.5 -5.7 0.5 —4.4 0.5

NWA10235-08 N8-Ch01 Spinel 3 —4.3 0.9 —-6.8 1.5 -4.5 1.1 —-0.7 1.0
Olivine 2 -5.0 0.5 -7.1 0.3 -4.5 0.4

N8-Ch02 Spinel* 1 -9.7 0.4 -9.9 0.8 -4.9 0.8 7.1 0.6
Olivine 3 -2.7 0.5 -6.9 0.3 =55 0.5

N8-Ch05 Spinel* 1 -1.3 0.6 -5.4 0.9 -4.7 1.0 — —
Olivine 0 — — — — — —

according to thermodynamic calculations (Zheng, 1991,
1993; Fig. 9). For the other chondrules and the 10G,
we obtained olivine—-Mg-spinel crystallization
temperatures ranging from 1198 to 1637 °C with a
distribution that peaks at ~1470 °C (Fig. 10; Table 4).
This temperature range is below the liquidus estimated
for type 1 carbonaceous chondrite chondrules
(>1600 °C; Jones et al., 2018) and consistent with the
notion that porphyritic chondrules were heated to
subliquidus peak temperatures, thus preserving crystal
nucleation sites (Desch et al., 2012; Hewins et al., 2005;
Jones et al., 2018; Radomsky & Hewins, 1990). Because
olivine is the most abundant constituent of type I
chondrules in carbonaceous chondrites, our results
suggest that these chondrules spent the majority of their
high-temperature history at temperatures near 1470 °C
(£130 °C, 1 SD) and cooled sufficiently slowly (slower
than a few hundreds of °Ch™') to form large,
chemically homogeneous, and porphyritic olivine
crystals. These results are consistent with nonlinear and

two-stage cooling models, provided that cooling rates
are sufficiently low at 1350-1600 °C.

CONCLUSIONS

We surveyed six sections of two CV chondrites
(NWA 10235 and Allende) and found that ~10% of
type I chondrules contain Mg-spinel. We combined
quantitative in situ high-current electron microprobe
measurements and secondary ion mass spectrometry
oxygen isotopic analyses of Mg-spinel and olivine grains
within these chondrules. Our main results are:

1) Chondrule spinels show euheudral textures and are
either surrounded by glassy mesostasis or poikilitically
enclosed in olivine crystals while in direct contact with
a layer of glass (i.e., a quenched melt pocket).

2) Chondrule spinels correspond to the Mg-
endmember of the spinel group (MgAl,Oy).
Although they contain various amounts of Cr,O;



Origin of chondrule spinels 1033

1700

1600 TS~ —ll l !

T
!
!

L]
—

1500

1400 : P e

T
‘ -
\

1300 -7

Ll
N

1200 -,

Temperature (°C)

1100

1000

& N A
< < T

Fig. 10. Olivine—Mg-spinel crystallization temperatures obtained using the AI-Cr distribution geothermometer (Coogan et al.,
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distribution function (dashed curve) because its §'0 fractionation is opposite to that in the other chondrules and predicted by
theoretical calculations (see Implications for the Thermal History of Chondrules section).

Table 4. Olivine—-Mg-spinel cocrystallization temperatures calculated using the Al-Cr distribution geothermometer
as updated by Coogan et al. (2014).

Spinel Olivine

Object# n  ALO; Wt%) 26  CrOs (Wt%) 26 n  AlLO; Wt%) 26  CrO; (wt%) 26  T(°C) 26
NI1-Ch03 1 68.93 0.33 0.82 0.01 3 0.04 0.01 0.19 0.03 1092 24
Al-Ch02 3 66.73 0.33 2.38 0.01 10 0.07 0.01 0.15 0.01 1198 28
A3-ChO01 8 68.21 0.33 1.32 0.01 3 0.09 0.01 0.12 0.01 1258 30
A7-Ch05 1 69.93 0.33 1.56 0.01 4 0.15 0.02 0.14 0.01 1356 34
N8-Ch0l1 3 69.27 0.33 1.22 0.01 5 0.16 0.02 0.27 0.03 1381 35
N1-Ch21 1 6146 0.33  10.62 0.01 5 0.18 0.03 0.21 0.03 1407 36
N8§-Ch02 1 70.42 0.33 0.80 0.01 3 0.20 0.03 0.29 0.44 1435 37
N8-Ch05 1 69.55 0.33 1.15 0.01 3022 0.03 0.09 0.01 1468 38
N2-Ch33 2 69.78 0.33 0.43 0.01 3 024 0.03 0.07 0.01 1496 40
N2-Ch37 1 70.75 0.33 0.66 0.01 3 0.28 0.04 0.09 0.01 1529 41
N2-1003 1 70.14 0.33 0.99 0.01 3 0.28 0.04 0.14 0.01 1530 41
NI1-Ch22 1 70.75 0.33 0.70 0.01 3 033 0.05 0.17 0.01 1580 44
A7-Chl10 3 70.36 0.33 0.53 0.01 6 0.39 0.05 0.09 0.01 1637 46

(0.4-2.8 wt%), they are systematically enriched in  geothermometer based on the AIl-Cr distribution

Cr,O; compared to Mg-spinels in refractory
inclusions.

3) The A0 values of chondrule Mg-spinels differ
significantly from those of Mg-spinels in refractory

inclusions but are similar to those of coexisting

olivine.

From these observations, we conclude that
Mg-spinels in chondrules are not inherited from
refractory inclusions, but instead correspond to

magmatic minerals that crystallized alongside chondrule
olivines. Consequently, we applied the olivine-spinel

between the two minerals. We estimate that olivine—-Mg-
spinel cocrystallization occurred between 1200 and
1640 °C (mean = 1470 °C), and thus below the
estimated liquidus temperature of type I carbonaceous
chondrite chondrules (~1600 °C). This is consistent with
models in which chondrules were heated to subliquidus
temperatures for long enough to produce porphyritic
textures. Furthermore, this implies relatively slow
cooling rates (slower than a few hundreds of °C h™"),
consistent with nonlinear or two-stage chondrule
cooling paths.
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Chapitre 3 : Les spinelles de chondres comme traceurs de I'héritage des précurseurs

IV. Suite du projet

Bien que les spinelles de chondres ne soient pas des minéraux hérités d’inclusions
réfractaires, le fait quils se soient formés lors de la formation du chondre, en parallele
des olivines a son intérét.

Si l'on s'intéresse a la chronologie de la formation des premiers objets du systéme
solaire, on se rend compte quil y a un dilemme entre les chronologies absolues et
relatives (cf. Introduction, partie 2.4.3) : les datations Pb-Pb montrent des ages de
formation des chondres tot dans T'histoire du systéme solaire et s’étendant sur 4 Ma,
tandis que les ages *Al-*Mg indiquent une formation des chondres plus tardive, entre 1.5
et 4 Ma apres la formation des CAls. L'origine de ce décalage n’est pas résolue, bien que
plusieurs pistes aient été proposeées, telles que: (i) la distribution initiale hétérogene du
Al (Bollard et al., 2017, 2019) ; (ii) des ages Pb-Pb de chondres étant un mélange de
constituants d’ages différents (Blichert-Toft et al., 2020 ); (iii) les deux chronometres
datant deux évenements différents (Kita et al., 2013). De plus, les processus secondaires
ayant eu lieu sur les corps parents (altération aqueuse et métamorphisme thermique)
peuvent également modifier les ages des deux chronometres (Siron et al., 2022 ; Kita et
al., 2013 ; Van Orman et al., 2014 ; Lewis et al., 2019).

L'utilisation des spinelles dans les chondres est alors une approche prometteuse
pour dater la formation des chondres, étant donné qu'ils se sont formés en méme temps
que les olivines. De plus, la faible diffusion du magnésium dans les spinelles, a la différence
des phases usuellement utilisées pour les datations (mésostase et plagioclase), assure que
la composition isotopique du magnésium des spinelles a été préservée lors des altérations
secondaires.

Des mesures ont été ainsi réalisées sur les spinelles de chondres de mon étude,
ainsi que sur des méteorites d’autres types : CM (Asuka 12236 et Paris), CR (Dar Al
Ghani 574 et Dhofar 1432), OC-LL (Piancaldoli et Semarkona) et R (NWA 12482).

Les résultats montrent que les datations de formation des chondres par *°Al-*Mg
sont plus vieux d’'un million d’années qu'estimés précédemment et qu'ils s'étendent sur
toute la vie du disque, et que 'age du systeme solaire devrait étre réévalué a 4568.5 Ma,
réconciliant les chronometres Pb-Pb et *Al-*Mg. Les résultats de cette étude ont été

acceptés pour une publication dans Icarus Letter (Annexe A)
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Introduction générale aux chapitres scientifiques

Comme précédemment évoquée, la formation des chondres est encore une
question épineuse pour la compréhension de I'évolution du systeme solaire. Les scénarios
évoqués sont nombreux, mais apportent chacun a leur maniere des réponses tout en
soulevant d’autres questions. Cependant, nous avons vu que les modeles de formation
des chondres peuvent toutefois €tre séparés en deux groupes : les modeles nébulaires et
les modeles planétaires. Favoriser un groupe par rapport a un autre permettra déja une
avancee substantielle dans notre compréhension de notre systeme solaire.

Pour cela, deux sujets distincts seront abordés. D’'une part, je m'intéresserais a la
signature en éléments traces des olivines de chondres. Cela sappuie sur de récents
travaux ayant proposé, sur la base des isotopes de l'oxygene, l'existence dun lien
génétique entre des olivines (dites reliques) et des inclusions réfractaires similaires aux
AOAs (Marrocchi et al., 2018, 2019). En parallele de cela, jétudierais également le partage
entre les silicates et la mésostase des chondres de certains éléments traces sensibles au
redox (vanadium et chrome) pour essayer de déterminer les conditions redox de
I'environnement de formation des chondres, et ainsi tracer de maniere univoque le type
de processus ayant formé les chondres.

Enfin, jétudierai de nouveau les olivines reliques en étudiant les valences de
certains éléments traces sensibles au redox (Ti, V et Cr). Ce faisant, je pourrais

caracteriser le redox de 'environnement de formation de ces minéraux spécifiques.
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Chapitre 4 : Les éléments traces
comme marqueurs des processus

de formation des chondres
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Chapitre 4 : Les éléments traces comme marqueurs des processus de formation des chondres

I. Introduction

L'objectif principal de cette these est de tester le lien génétique potentiel entre les
inclusions réfractaires et les chondres. Nous avons éprouvé ce lien lors du précédent
chapitre via la présence de spinelles dans les chondres. Malheureusement, cette étude
n'a pas permis de démontrer un quelconque lien entre les chondres et les inclusions
réfractaires. Néanmoins, nous avons pu apporter plus de contraintes sur lhistoire
thermique des chondres grace a un géothermometre utilisant le partage de 'aluminium

et du chrome entre les spinelles et les olivines.
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Figure 4-1: Concentrations normalisées a CI en REE dans des chondres, CAls et AOAs au sein de chondrites carbonées. (a) Profil
d’'un CAI de groupe II de la chondrite Murchison (CM2). L'enrichissement global (~10 x CI) est net pour les LREE, tandis qu'un
appauvrissement se fait pour les REE intermédiaires. (b) Profils d’AOAs et de chondres des météorites Efremovka et
Vigarano (CV3). Dans chaque cas, les profils ne sont pas fractionnés et sont enrichis par rapport aux CL (c) et (d) présentent

des profils fractionnés de REE dans des chondres de différentes météorites (Felix - CO3.3 et Allende - CV3). (Russell et al., 2005)

Un autre outil a notre disposition se trouve dans certains éléments traces, et
notamment les Terres Rares (REE - Rare Earth Element). L'intérét d'étudier les REE est

qu’ils présentent des fractionnements tres spécifiques dans les CAls et les AOAs. Dans le
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Chapitre 4 : Les éléments traces comme marqueurs des processus de formation des chondres

premier cas, les REE sont globalement fortement enrichis par rapport aux CI (~10 x CI;
Figure 4-1 a ; Russell et al., 2005) mais présentent dimportants appauvrissements dans
certains éléments (du gadolinium -Gd- a l'erbium -Er- ; Figure 4-1 a). Dans le cas des
AOAs, les profils de REE sont majoritairement plats, malgré un léger appauvrissement en
europium (Eu). L'enrichissement de tous les éléments par rapport aux CI est relativement
important dans le cas des mesures réalisées uniquement sur les inclusions réfractaires
séparées du reste de la météorite (6 a 10 x CI, Figure 4-1 b ; Russell et al., 2005). Il est
cependant intéressant de noter que des mesures in-situ indiquent les mémes tendances
mais dans des proportions moindres, avec des concentrations inférieures aux CI

(comprises entre 0.1 et 1 x CI, Figure 4-2 ; Ruzicka et al., 2012).
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Figure 4-2 : Concentration en sidérophiles et en REE dans une région riche en olivine d'un AOA. Bien que le profil en REE soit

relativement plat, les concentrations sont inférieures a CI. (Ruzicka et al., 2012)

Nous avons déja évoqué précédemment que certaines olivines des chondres sont
considérées comme des reliques du fait de leurs compositions isotopiques singulieres
(Ushikubo et al., 2012). Grace a des analyses pétrographiques et chimiques, il a été
proposé que ces olivines soient héritées d'inclusions réfractaires similaires aux AOAs
(Figure 4-3 ; Marrocchi et al., 2018, 2019). D'autres études ont également proposé la
présence de précurseurs similaires aux inclusions réfractaires via la présence de CAls et
d’AOAs visibles dans certains chondres (Aléon and Bourrot-Denise, 2008; Krot et al.,
2009; Yurimoto and Wasson, 2002), dans des chondres alumineux (Russell et al., 2000;
Krot and Keil, 2002) et grace a des mesures des concentrations de terres rares (Jacquet

& Marrocchi, 201 7; Misawa & Nakamura, 1988 ; Kennedy et al., 1993).
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Figure 4-3 : (a) Diagramme des trois isotopes de l'oxygéne pour deux chondres de Kaba (CV3). Chaque chondre posséde des
grains d’olivines avec des signatures en isotopes de 'oxygéne présentant des variations de plus de 40 %o, jusqu’a des valeurs
similaires aux AOAs (zone bleutée). (b) Image en rayons X indiquant la distribution dans le chondre Ch-11 de Kaba, révélant

plusieurs structures internes au sein du chondre, notamment des olivines de cceur pauvres en Ti étant des reliques.

L'objectif de cette étude est alors de tester le lien génétique entre les inclusions
réfractaires et les chondres en utilisant des analyses in-situ a haute résolution des
éléments traces. Ainsi, si les olivines reliques repérées isotopiquement dans les chondres
sont héritées d'inclusions réfractaires, les analyses des REE devraient mettre en évidence
un tel héritage via des fractionnements en REE similaires aux inclusions réfractaires. Au
contraire, des olivines issues de processus de cristallisation (i.e. lors de I'évenement de
formation du chondre) devraient présenter des fractionnements en REE inconciliables
avec les inclusions réfractaires, avec un fractionnement important des terres rares

légeres par rapport aux lourdes.
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II. Méthodologie

Afin de réaliser cette étude, il a fallu dans un premier temps repérer les chondres
contenant des olivines reliques. Pour cela, jai cherché dans les différentes sections de
météorites a ma disposition (Allende et NWA 10235) des chondres de type I - PO ayant
des textures similaires aux chondres de la littérature. Ces chondres devaient présenter
de multiples grains d’olivines en leur centre, et des surcroissances d’olivines épitaxiales
sur leur pourtour (Figure 4-3 ; Marrocchi et al., 2018, 2019). Une fois ces chondres repérés,
jai alors réalisé des cartographies en cathodoluminescence (CL, Chapitre 2 partie 11.1.4)
afin de mettre en valeur des différences de textures liées a des variations de
concentrations en éléments traces (Figure 4-4). Pour les chondres présentant ces
variations, jai ensuite effectué des mesures des isotopes de 'oxygene a la sonde ionique

afin de mettre en évidence les grains d'olivines reliques au sein des chondres.

(c) §

g a : -
diffusés, (b) de la distribution du Mg, mettant en
évidence les olivines (~orange) et les enstatites (~vert), et (c) en CL, mettant en évidence des olivines automorphes pauvres en

traces, tandis que d'autres présentent des variations de textures.

Jai ainsi caractérisé isotopiquement 15 chondres, et 9 d’entre eux contiennent des
olivines reliques. Jai également utilisé pour la suite de l'étude le chondre de
NWA 5958 / Ch-1 déja caractérisé chimiquement et isotopiquement (Marrocchi et al.,
2018). Au total, jai a ma disposition 47 mesures isotopiques d'olivines reliques, et 301
d’olivines hotes. Certains chondres contiennent des olivines reliques avec de

remarquables enrichissements en O (Figure 4-5). Toutefois, 2 chondres parmi les 10
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contenants des olivines reliques ont été conservés pour des mesures ultérieures de

XANES (voir Chapitre 5).

(a) NWA 10235-01 Ch15 (b) NWA 10235-02 Ch20
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Figure 4-5 : Diagramme des trois isotopes de U'oxygéne pour 4 chondres parmi ceux étudiés au cours de cette these : (a)
NWA 10235-01 Chi5, (b) NWA 10235-02 Ch20, (c) Allende-01 Ch02 et (d) NWA 10235-02 Chl13. La droite de fractionnement
terrestre (TFL) est en cyan, et la PCM en rouge. Pour chaque chondre, les olivines reliques sont en carré vert tandis que les
hotes sont en rond gris. Le chondre NWA 10235-01 Ch15 semble présenter des fractionnements dépendant de la masse (formant
une droite parraleélle a la TFL), sous-entendant une formation potentiellement différente des autres chondres. Les chondres
Allende-01 Ch02 et NWA 10235-02 Chl3 (c et d) contiennent des olivines reliques présentant d'importants fractionnements
indépendants de la masse. De ce fait, ces chondres n'ont pas été analysés au LA-ICP-MS, mais préservés pour les analyses

XANES.

Ainsi, avec les 8 chondres restants, jai effectué des mesures de spectromeétrie de
masse par ablation laser dans les olivines reliques présentes, les olivines hotes, ainsi que
dans les cristaux d’enstatite et dans la mésostase (Figure 4-6). Suite a la réduction des
données, jai finalement a ma disposition des informations dans 6 chondres contenant des

olivines reliques et hotes.
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Allende-01/ Cho1

BEC 20kV
Al01-Ch01

Figure 4-6 : (a-e) Images en électrons rétrodiffusés et (f) au microscope optique de chondres contenant des olivines reliques
(repérées par des cercles blancs). (a-b) Chondre ChO01 de Allende-01. L'encadré blanc en (a) délimite l'image de (b).

(c-d) Chondre Ch20 de NWA 10235-02. (e-f) Chondre Chl de NWA 5958. (b, d et f) Les différents trous d’ablation laser sont
visibles sur ces images, a la fois dans les olivines reliques mais également dans les autres phases disponibles a chaque fois.

(f) En plus des trous d’ablation laser, de plus petits trous sont visibles. Ils correspondent aux ablations réalisées lors des

mesures des isotopes de l'oxygéne a la sonde ionique.
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Au cours de cette étude, jai également voulu en plus tester le lien potentiel entre
les chondres et les olivines isolées. Jai ainsi effectué des mesures dans 5 110G

supplémentaires (Figure 4-7).

ot T

(a) NWA 10235-02 / 1003 (b) NWA 5958 / 1001

X ;

]

N
BEC, "20kV. 3

Figure 4-7 : Images en électrons rétrodiffusés (a-c) et en optique (d) de deux IOGs : (a et c) NWA 10235-02 / 1003 et (b et d)
NWA 5958 / I001. (c-d) Images réalisées apres les mesures d’'ablation laser dont les trous sont visibles. Deux tailles de faisceau
sont observables sur (d) car des différences de textures sont visibles entre la bordure de I'TOG et son centre (voir la figure 4-F

de Jacquet et al. (2021)).
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II1. Résultats

Etant donné que les mesures par spectrométrie de masse par ablation laser
représentent la majeure partie des mesures réalisées au cours de cette these, et ce dans
le cadre de deux projets différents (ce chapitre et le suivant), le volume de données
obtenu est relativement important. Ainsi, lintégralité des tables de résultats est
disponible en annexes, de méme que les graphiques associés (Annexes B et C). Dans le
contexte de ce chapitre, je vais présenter mes résultats en les axant selon plusieurs

questions spécifiques.

III.1.  Les différences entre les olivines reliques et les

olivines hotes.

Le premier objectif de cette étude est de tester l'existence de différences entre les
olivines reliques, pauvres en éléments mineurs et en isotopes lourds de 'oxygene, et les
olivines hotes, plus riches en éléments mineurs et dont la composition en isotopes de
I'oxygene est enrichie en isotopes lourds, vers des valeurs plus typiques pour les
chondres. Dans le cas ou les olivines reliques seraient issues d’inclusions réfractaires
similaires aux AOAs, elles devraient refléter des compositions en REE similaires a ces
derniers, sans enrichissements particuliers quel que soit I'élément considéré. Au
contraire, si les reliques ne sont pas héritées d'olivines d’AOAs, elles devraient présenter
des teneurs en REE relativement fractionnées, comme les olivines hotes.

Les résultats des mesures des éléments traces pour les deux générations d'olivines
sont présentés dans des diagrammes rangeant les éléments en fonction de leurs valences
(du 2+ a 5+) et pour des compatibilité croissantes. Ce faisant, on peut étudier des éléments
ayant a la fois des comportements et des rayons ioniques proches. Les résultats pour les
six chondres ayant des olivines reliques sont présentés en figure 4-8. Les teneurs d'un
AOA mesurées a la sonde ionique sont systématiquement indiquées a titre de

comparaison pour chaque chondre (tracé rouge en pointillé ; Ruzicka et al. (2012)).
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Figure 4-8 : Concentrations en éléments mineurs et traces normalisées a CI dans les olivines reliques (<ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>