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! On ne peut pas toujours se promener au
bord de la mer en pensant au prix du poisson!

Simone de Beauvoir
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Introduction

Les mŽtŽorites primitives formŽes lors de l'Žvolution de la nŽbuleuse protosolaire

prŽsentent des concentrations en gaz rares tr•s importantes. Ils sont essentiellement retenus

dans un rŽsidu organique insoluble qui rŽsulte de l'attaque acide HF/HCl de la mŽtŽorite de

dŽpart (Lewis et al., 1975). Cette dŽcouverte a permis l'identification de grains carbonŽs,

d'origines prŽsolaires et porteurs d'anomalies isotopiques tr•s importantes en gaz rares :

nanodiamants, graphite et carbure de silicium (Lewis et al., 1987; Bernatowicz et al., 1987,

Amari et al., 1990) . Ces grains prŽsolaires sont situŽs dans la fraction non oxydable du rŽsidu

organique insoluble mais ne peuvent rendre compte de la tr•s forte concentration en gaz rares

mesurŽs dans ce rŽsidu. La majoritŽ des gaz rares, rŽfŽrencŽs sous le nom de P1, sont piŽgŽs

dans une Žnigmatique phase, appelŽe phase Q, situŽe dans la fraction oxydable du rŽsidu

organique insoluble. La nature et l'origine de cette phase ainsi que le mŽcanisme de piŽgeage

des gaz rares P1 sont tr•s mal compris et restent sujet ̂  dŽbat. Deux types de mod•les sont

gŽnŽralement proposŽs dans la littŽrature pour expliquer l'origine de la phase Q : (i) un

mod•le local dans lequel elle est formŽe lors de l'Žvolution de la nŽbuleuse protosolaire

(Ozima et al., 1998), (ii) un mod•le interstellaire o• la phase Q est importŽe dans la nŽbuleuse

protosolaire et rŽpartie de mani•re homog•ne (Huss & Alexander, 1987).

Cette th•se a pour but de mieux comprendre l'origine de la phase Q et des gaz rares P1

associŽs afin de pouvoir tester ces deux mod•les. Elle est basŽe sur une double approche :

expŽrimentale et analytique. Apr•s une introduction gŽnŽrale sur les gaz rares piŽgŽs dans la

mati•re organique insoluble et un chapitre consacrŽ aux mŽthodes analytiques utilisŽes lors de

cette th•se, quatre chapitres sont dŽveloppŽs afin de prŽsenter les rŽsultats obtenus.

L'adsorption physique de gaz rares sur des particules carbonŽes est souvent ŽvoquŽ

pour rendre compte des caractŽristiques des gaz rares P1. A ce titre, l'adsorption a re•u un

traitement analytique et thŽorique important en cosmochimie. Les expŽriences ont cependant

souvent ŽtŽ effectuŽes ˆ des pressions ŽlevŽes par rapport ̂  celles qui sont estimŽes pour la

nŽbuleuse protosolaire. L'existence ̂ Nancy, au Laboratoire d'Environnement et MinŽralurgie
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(LEM), d'un appareillage d'adsorption basse pression a permis de quantifier ce phŽnom•ne

dans ces gammes de pression. En association, une expŽrience a ŽtŽ dŽveloppŽe au CRPG afin

de quantifier le fractionnement isotopique induit par adsorption. L'ensemble des rŽsultats est

prŽsentŽ dans le chapitre III.

La dŽtermination de la localisation des gaz rares P1 dans la mati•re organique

insoluble est une contrainte importante afin de comprendre leur origine. Dans ce but, une

expŽrience de solvatation a ŽtŽ effectuŽe sur la mati•re organique insoluble de la mŽtŽorite

d'Orgueil (CI). Ce processus, qui consiste ̂ mettre en contact un solvant (pyridine) avec la

mati•re organique insoluble, entra”ne le gonflement d'un facteur 2 du rŽseau organique

macromolŽculaire. Cette expŽrience, dŽveloppŽe dans le chapitre IV, a pour objectifs : (i) la

localisation des gaz rares P1 dans la mati•re organique insoluble, (ii) d'obtenir des

informations sur les environnements plausibles de formation de la phase Q. A la suite de cette

expŽrience, deux processus physiques ayant pu avoir lieu dans la nŽbuleuse protosolaire ou le

milieu interstellaire ont ŽtŽ testŽs.

Le piŽgeage des gaz rares P1 dans la phase Q a pu avoir lieu lors de phŽnom•nes de

condensation de mati•re organique au cours de l'Žvolution de la nŽbuleuse protosolaire. Afin

de tester cette hypoth•se, une expŽrience de sublimation-condensation d'anthracite dans une

atmosph•re de xŽnon partiellement ionisŽe a ŽtŽ effectuŽe gr‰ce au nŽbulotron III,

appareillage disponible au CRPG (Tissandier et al., 2002). Cette expŽrience, prŽsentŽe dans le

chapitre V, a plusieurs objectifs : (i) quantifier l'influence de la condensation et de l'ionisation

sur l'abondance et la composition isotopique du xŽnon piŽgŽ, (ii) tester si ce mŽcanisme peut

reproduire le signal de la mati•re organique insoluble obtenu par RŽsonance ParamagnŽtique

Electronique.

Les observations en Microscopie Electronique ̂ Transmission (MET) de la mati•re

organique insoluble ont rŽvŽlŽ la prŽsence de nanodiamants ainsi que de structure d'oignons

de carbone (Lewis et al., 1987; Vis et al., 2002). Des travaux en sciences des matŽriaux ont

montrŽ un lien gŽnŽtique entre ces deux structures, le chauffage ou l'irradiation intense de

nanodiamants induisant la formation d'oignons de carbone (Ugarte, 1992; Kuznetsov et al.,

1994). Les caractŽristiques physiques des oignons de carbone prŽsentent des similitudes

troublantes avec celles dŽterminŽes pour la mati•re organique insoluble. Il est possible que ce

changement de phases se soit dŽroulŽ lors de l'Žvolution de la nŽbuleuse protosolaire ou plus

en amont, dans le nuage molŽculaire parent ou le milieu interstellaire. Afin de quantifier le

piŽgeage des gaz rares lors de ce mŽcanisme, une expŽrience de changement de phases par

effet thermique a ŽtŽ dŽveloppŽe au CRPG. Cette expŽrience, prŽsentŽ dans le chapitre VI, a
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pour but : (i) de quantifier le rendement de piŽgeage du xŽnon lors de la transformation des

nanodiamants, (ii) de tester les capacitŽs de rŽtention thermique de la nouvelle structure

obtenue.
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Chapitre I

Introduction gŽnŽrale

Les premi•res minutes de l'univers ont ŽtŽ le thŽ‰tre de la synth•se des premiers

ŽlŽments chimiques, l'hydrog•ne et l'hŽlium, lors de la nuclŽosynth•se cosmologique

primitive. Ces ŽlŽments ont subi une Žvolution lente et complexe qui a conduit ̂  la formation

de structures de plus en plus grandes et organisŽes, observŽes aujourd'hui dans l'univers. Le

syst•me solaire reprŽsente ainsi un syst•me stellaire parmi des milliards d'autres.

L'observation ̂ grande Žchelle de l'univers a rŽvŽlŽ son extraordinaire homogŽnŽitŽ

chimique. Il est constituŽ ̂ 99 % d'hydrog•ne et d'hŽlium hŽritŽs du Big-Bang lors de la

nuclŽosynth•se cosmologique. La plupart des autres mŽtaux (au sens astrophysique Z>2) ont

ŽtŽ synthŽtisŽs par les diffŽrentes gŽnŽrations d'Žtoiles lors de la nuclŽosynth•se stellaire. Le

soleil est une Žtoile de troisi•me gŽnŽration et rŽsulte de l'effondrement gravitationnel d'une

partie d'un nuage molŽculaire dense. La composition de ce nuage primordial est donc le

rŽsultat de l'Žvolution chimique de l'univers et de la galaxie. Un des objectifs fondamentaux

de la cosmochimie est de comprendre les processus physico-chimiques qui se sont dŽroulŽs

lors de la formation du syst•me solaire. Quels sont ceux ̂  l'origine de la formation des

mŽtŽorites? Quelles sont les origines des compositions ŽlŽmentaires et isotopiques observŽes

dans celles-ci? HŽritage nuclŽosynthŽtique ou processus internes ˆ la nŽbuleuse protosolaire?

Les gaz rares, du fait de leur inertie chimique et de leur faible concentration dans le

syst•me solaire, se rŽv•lent •tre de puissants traceurs en cosmochimie. En effet, les mŽtŽorites

prŽsentent des concentrations en gaz rares relativement importantes, piŽgŽes lors de diffŽrents

processus physico-chimiques qui ont eu lieu lors de phŽnom•nes stellaires explosifs, dans le

milieu interstellaire, dans le nuage molŽculaire parent ou dans la nŽbuleuse protosolaire. La

comprŽhension des processus physico-chimiques ˆ l'origine de l'incorporation de ces gaz rares

dans les mŽtŽorites doit permettre de contraindre leur condition de formation.
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I- Les mŽtŽorites

La datation des mŽtŽorites primitives a rŽvŽlŽ des ‰ges de 4.57 milliards d'annŽes

(Gšpel et al., 1994; Amelin & Krot, 2002). Ces observations sont confirmŽes par la prŽsence

de produits de dŽcroissance radioactive d'isotopes de courtes pŽriodes, prŽsents uniquement

au moment de la formation du syst•me solaire (par exemple, 129I => 129Xe : T1/2= 17 Ma,
26Al=> 26Mg : T1/2= 0.7 Ma, 131-136Xe produit par la fission de 244Pu : T1/2= 82 Ma; Reynolds,

1960; Lee et al, 1976; Hsu et al., 2000). Il existe quatre principales classes de mŽtŽorites

reflŽtant des lieux de formations et des Žvolutions diffŽrentes dans la nŽbuleuse protosolaire

(Fig. I-1). Cette classification est basŽe sur des arguments structuraux, chimiques et

isotopiques (Fig. I-2 & I-3).

Fig I-1 : Classification de mŽtŽorites basŽe sur des arguments structuraux et chimiques (Sears & Dodd, 1998).
[mes=mŽsosidŽrire, espal=pallasite (Eagle station), mgpal=pallasite (principal), aub=aubrite, dio=diogŽnite,
euc=eucrite, how=howardite, ure=urŽlilite, SNC= Mars, ano=Lune].

I-1 Les chondrites

Ces mŽtŽorites rocheuses sont constituŽes d'un assemblage hŽtŽrog•ne de phases :

inclusions rŽfractaires, chondres, matrice, sulfures, silicates, alliages mŽtalliques. Elles tirent

leur nom de la prŽsence de chondres, petites billes silicatŽes amorphes ou cristallisŽes d'un

diam•tre variant de 0.1 mm ̂  quelques millim•tres (Sears & Dodd, 1988). L'origine de ces

structures reste encore aujourd'hui tr•s dŽbattue. Leurs distributions de taille et de structure

peuvent reflŽter des variations dans les mŽcanismes de formation, le lieu de formation ou un

tri postŽrieur ̂ leur formation (Brearley & Jones, 1998). Ces variations sont Žgalement
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visibles dans le diagramme dÕUrey & Craig (1953) qui montre l'hŽtŽrogŽnŽitŽ de l'Žtat redox

des mŽtŽorites (Fig. I-2, Sears & Dodd, 1988) mais aussi par le biais des isotopes de

l'oxyg•ne. En effet, les chondrites prŽsentent des valeurs tr•s diffŽrentes, ̂ la fois sur la droite

de fractionnement terrestre (CI, E) et sur la droite de pente 1 (CO, CV, CMÉ, Fig. I-3;

Clayton, 1993). La plupart des chondrites ont subi des processus d'altŽrations secondaires

mais forment une classe homog•ne de mŽtŽorites non diffŽrenciŽes qui n'ont pas subi de

fusion. Les chondrites carbonŽes CI sont considŽrŽes comme Žtant les roches les plus

primitives du syst•me solaire. En effet, exception faite des ŽlŽments tr•s volatils, elles

prŽsentent les m•mes abondances que celles de la photosph•re solaire (Anders & Grevesse,

1989).

Fig. I-2 : Classification des mŽtŽorites selon un crit•re chimique (Diagramme de Urey-Craig). La position des
mŽtŽorites dans le diagramme dŽpend de la spŽciation du fer (oxydŽ-rŽduit) et donc de leur Žtat redox (Bradley
& Jones, 1998).

I-2 Les achondrites

Les achondrites sont des mŽtŽorites relativement hŽtŽrog•nes reprŽsentŽes par huit

groupes. Chaque groupe occupe un champ unique dans le diagramme des isotopes de

l'oxyg•ne (Fig. I-3). Ces mŽtŽorites ont subi une fusion et sont donc des roches magmatiques

diffŽrenciŽes. Elles sont relativement peu reprŽsentŽes en nombre, mais prŽsentent une



Chapitre I. Introduction gŽnŽrale

- 4 -

diversitŽ d'origine tr•s importante (Fig I-1). Toutes ces mŽtŽorites ont subi des processus

planŽtaires importants qui ont, pour la plupart, effacŽ les phases nŽbulaires de leur histoire.

Ces groupes sont caractŽrisŽs par l'absence de chondres par rapport aux chondrites.

Cependant, ils permettent d'obtenir des indications sur l'intensitŽ des processus ignŽs qui ont

eu lieu dans le jeune syst•me solaire.

Fig. I-3 : Composition isotopique de l'oxyg•ne dans les chondrites. Si tous les Žchantillons dŽrivaient entre eux
par fractionnement de masse, ils devraient s'aligner sur la droite de pente 1/2 (Clayton, 1993)

I-3 Les mŽtŽorites mŽtalliques

Les mŽtŽorites mŽtalliques sont constituŽes de quatre groupes (Fig. I-1). Elles sont

composŽes d'une majoritŽ de fer couplŽe ̂ quelques pour-cent de nickel (de 5 wt% jusqu'ˆ 35

wt%, McSween Jr., 1999). La majoritŽ des mŽtŽorites mŽtalliques prŽsente des compositions

isotopiques de l'oxyg•ne, dŽterminŽes dans les inclusions minŽrales, proches de la droite de

fractionnement terrestre (Fig. I-3, Clayton, 1993). L'interprŽtation de l'origine de ces

mŽtŽorites est liŽe ̂  la diffŽrenciation mŽtal/silicate de certains corps parents. Les mŽtŽorites

mŽtalliques reprŽsentent donc des noyaux de corps parents diffŽrenciŽs. Cette hypoth•se

semble confirmŽe par l'existence de mŽtŽorites qui contiennent peu ou pas de mŽtal

contrairement ̂ leur corps parent originel (mŽtŽorites HED, McSween Jr., 1999). Le mŽtal

manquant serait donc le rŽsultat de la sŽgrŽgation dans le noyau lors de la diffŽrenciation

mŽtal/silicate.
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I-4 Les mŽtŽorites mixtes

Les mŽtŽorites mixtes sont un mŽlange de roche et de mŽtal. Elles sont composŽes

d'olivine, de plagioclase et/ou de pyrox•ne inclus dans une matrice de mŽtal. La plupart de ces

fractions silicatŽes sont tr•s similaires aux roches ignŽes des achondrites. Les isotopes de

l'oxyg•ne mesurŽs dans les olivines sont tr•s diffŽrents suivant les mŽtŽorites et rŽv•lent

l'existence de nombreux groupes de mŽtŽorites mixtes. Ces variations sont vraisemblablement

liŽes ̂  des origines et des Žvolutions diffŽrentes (Clayton, 1993). En effet, ce type de

mŽtŽorites peut •tre vu comme un mŽlange de matŽriaux issus du manteau et du noyau d'un

corps parent. Cependant, la texture de ces mŽtŽorites semble indiquer que la phase mŽtallique

a ŽtŽ fondue de mani•re concomitante au mŽlange avec les silicates (McSween Jr., 1999). Un

moyen d'effectuer ce mŽlange est une collision entre deux corps parents diffŽrenciŽs

permettant le mŽlange d'un manteau solide avec un noyau encore sous forme liquide.

II- Gaz rares, mŽtŽorites et mati•re organique

Les gaz rares occupent la derni•re colonne du tableau de Mendele•ev et poss•dent

donc une couche externe saturŽe en Žlectrons. A ce titre, il ne forment pas de liaisons

chimiques entre eux ou avec les autres ŽlŽments mais sont rŽgis par des interactions physiques

de type van der Waals, induites par des effets de polarisation Žlectrique (Ozima & Podosek,

2002). Le syst•me solaire, durant son Žvolution, est passŽ par un stade durant lequel une

partie de ses constituants s'est condensŽe sous forme solide tandis que les autres -les plus

abondants- restaient sous forme gazeuse. Du fait de leur inertie chimique, les gaz rares sont

donc appauvris dans les objets du syst•me solaire, de mani•re parfois tr•s marquŽe. Ils

constituent donc d'excellents traceurs pour identifier les processus liŽs ̂  la formation des

mŽtŽorites.

II-1 La composante solaire

Le soleil est issu de l'effondrement d'une partie d'un nuage molŽculaire froid et dense.

La composition de ce nuage est le rŽsultat d'un mŽlange de diverses sources

nuclŽosynthŽtiques au cours de l'Žvolution de la galaxie. Le soleil reprŽsentant plus de 99 %

de la masse du syst•me solaire, la dŽtermination de sa composition ŽlŽmentaire et isotopique

en gaz rares permet d'obtenir une bonne estimation de celle du nuage molŽculaire parent. Du
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fait de l'impossibilitŽ d'accŽder ˆ un Žchantillon du soleil, les recherches se sont concentrŽes

sur les particules irradiŽes par le soleil, dŽfinies sous le terme gŽnŽrique de vent solaire. Ces

particules ionisŽes Žmises par la surface du soleil sont implantŽes ̂ la surface des corps sans

atmosph•re (Lune, astŽro•des, IDP's). Il est important de noter que les Žmissions

corpusculaires du soleil sont Žmises par la surface du soleil (photosph•re) et ne proviennent

pas du centre du soleil, zone des rŽactions thermonuclŽaires qui modifient sa composition.

Ainsi, l'analyse des gaz rares implantŽs dans les 100 premiers nanom•tres de la surface de

grains lunaires, par le biais de techniques d'ablation laser ou d'attaque acide en ligne, a permis

la dŽfinition de la composante solaire et la comparaison avec les valeurs mesurŽes dans les

mŽtŽorites (Tables I-1 & I-2; Eberhart et al., 1972; Benkert et al., 1993; Wieler & Baur, 1994,

1995). Il est gŽnŽralement admis cependant que l'abondance ŽlŽmentaire mesurŽe dans les

grains lunaires prŽsente un fractionnement par rapport ̂  la composante solaire originale.

Celui-ci peut •tre induit par des diffŽrences dans l'accŽlŽration des diffŽrents ŽlŽments mais

Žgalement par la capacitŽ des cibles exposŽes au vent solaire ̂  retenir les gaz rares. Ce

fractionnement est confirmŽ par la variabilitŽ des rŽsultats sur diffŽrents grains lunaires (Table

I-1, Eberhart et al., 1972). Cependant, l'amplitude de ce fractionnement reste nŽgligeable en

comparaison de ceux qui sont observŽs dans les diffŽrents composants identifiŽs dans les

mŽtŽorites.

Abondances (mol.g-1) 4He 20Ne 36Ar 84Kr 130Xe RŽfŽrences

Vent Solaire
IlmŽnite 12001 (125 µm) 4.64 10-6 1.82 10-8 8.93 10-10 5.66 10-13 1.22 10-14

[1]
IlmŽnite 12001 (10.9 µm) 8.93 10-5 3.39 10-7 1.00 10-8 7.00 10-12 1.53 10-14

[1]
IlmŽnite 12001 (10.4 µm) 7.54 10-6 1.08 10-7 2.14 10-8 1.43 10-11 3.89 10-13

[1]

MŽtŽorite Totale

Allende (CV3) 1.38 10-9 2.09 10-12 9.81 10-12 1.02 10-13 7.58 10-14
[2]

RŽsidu Acide  (HF/HCl)

Allende 8.43 10-8 4.84 10-10 1.41 10-9 1.70 10-11 1.35 10-11
[2]

RŽsidu oxydŽ HNO 3

Allende 7.54 10-8 4.22 10-10 1.74 10-10 1.73 10-12 1.87 10-12
[2]

Table I-1 : Abondance ŽlŽmentaire (mol.g-1) du vent solaire (SW) implantŽ dans l'ilmŽnite du sol lunaire 12001,
de la mŽtŽorite d'Allende (CV3), du rŽsidu acide HF/HCl et du rŽsidu oxydŽ HNO3 de cette mŽtŽorite.
[1] Eberhart et al. (1972), [2] Lewis et al. (1975).
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II-2 Les gaz rares dans les mŽtŽorites

II-2-1 Composante globale

L'analyse systŽmatique des gaz rares dans les mŽtŽorites a rŽvŽlŽ plusieurs

caractŽristiques. Les concentrations ŽlŽmentaires sont relativement hŽtŽrog•nes entre les

diffŽrentes classes de mŽtŽorites et il peut exister jusqu'ˆ trois ordres de grandeur de

diffŽrences pour le xŽnon (Fig. I-4, Mazor et al., 1970; Moniot, 1980). Il existe Žgalement des

hŽtŽrogŽnŽitŽs au sein d'une m•me classe de mŽtŽorites (Fig. I-4; Mazor et al., 1970). La

comparaison avec les roches terrestres laisse appara”tre l'abondance ŽlevŽe des gaz rares dans

les mŽtŽorites. En effet, les basaltes des rides mŽdio-ocŽaniques (MORB) prŽsentent des

abondances ŽlŽmentaires jusqu'ˆ cinq ordres de grandeur infŽrieures aux mŽtŽorites (Fig. I-4,

Marty & Ozima, 1986; Niedermann et al., 1997). Cette diffŽrence peut •tre interprŽtŽe comme

l'existence d'un mŽcanisme de piŽgeage tr•s efficace lors de la formation des mŽtŽorites mais

Žgalement comme un indice d'un tr•s fort dŽgazage du manteau terrestre (Ozima, 1975;

Staudacher & All•gre, 1982; Sarda et al., 1985; Marty, 1989; Moreira et al., 1998). Quoi qu'il

en soit, les mŽtŽorites sont les roches du syst•me solaire connues ̂ ce jour qui prŽsentent les

plus fortes concentrations en gaz rares exception faite des roches du rŽacteur nuclŽaire naturel

d'Okelobondo (Meshik et al., 2000).
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Fig. I-4 : Concentration ŽlŽmentaire (mol.g-1) en gaz rares des mŽtŽorites d'Allende (CV3), Ivuana (CI) et
Orgueil (CI) [roche totale]. La comparaison avec les roches terrestres (MORB) rŽv•le leur tr•s forte
concentration en gaz rares (Mazor et al., 1970; Marty & Ozima, 1986).
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! ! ! ! ! ! ! ! ! ! !

3He/4He 20Ne/22Ne 21Ne/22Ne 36Ar/ 38Ar 78Kr/ 84Kr 80Kr/ 84Kr 82Kr/ 84Kr 83Kr/ 84Kr 86Kr/ 84Kr RŽfŽrences

! ! ! ! ! ! ! ! ! ! !

SW 0.000457 13.8 0.0328 5.6 - - 0.2028 0.2004 0.3037 [1]

SW 0.000426 13.7 0.0333 - 0.006359 0.04075 0.20501 0.20276 0.30115 [2]

SEP 0.000217 11.2 0.0295 4.87 - - - - 0.3205 [3]

P1* 0.000168 - - 5.29 0.0065 0.03997 0.2035 0.2024 0.3077 [4]

P1** 0.000159 10.7 <0.0318 5.29 0.00621 0.03952 0.2015 0.2017 0.3099 [5]

P1*** 0.000153 10.7 0.0294 5.29 0.00611 0.03928 0.2013 0.2019 0.3103 [6]

P3 - 8.91 0.029 0.19 0.00650 0.03990 0.2035 0.2036 0.3111 [7]

P6 - - - - - - - - -

HL - 8.5 0.036 0.227 0.00430 0.03080 0.1600 0.1993 0.3603 [7]

S - - - - - - - - -

! ! ! ! ! ! ! ! ! ! !

124Xe/132Xe 126Xe/132Xe 128Xe/132Xe 129Xe/132Xe 130Xe/132Xe 131Xe/132Xe 134Xe/132Xe 136Xe/132Xe RŽfŽrences

! ! ! ! ! ! ! ! ! ! !

SW 0.004882 0.004234 0.08475 1.042 0.1661 0.8272 0.3666 0.2985 [8], [9]

SEP - - - 0.996 0.1513 0.812 0.3841 0.3172 [1]

P1* 0.00467 0.00414 0.083 1.04 0.163 0.8212 0.3779 0.3165 [4]

P1** 0.00465 0.00406 0.08255 <1.07 0.1627 0.821 0.3807 0.3184 [5]

P1*** 0.00459 0.00409 0.08259 1.036 0.1622 0.8198 0.3799 0.3177 [6]

P3 0.00451 0.00404 0.0806 1.042 0.1591 0.8232 0.3770 0.3100 [7]

P6 0.00438 0.00444 0.089 1.114 0.166 0.8214 0.3291 0.3100 [7]

HL 0.00842 0.00569 0.0908 1.056 0.1544 0.8442 0.6361 0.7000 [7]

S 0 0.00033 0.2159 0.118 0.4826 0.186 0.0222 0.0034 [10]

! ! ! ! ! ! ! ! ! ! !

Table I-2 : Composition isotopique du vent solaire (SW), des particules ŽnergŽtiques solaires (solar energetic
particles ou SEP) et des diffŽrents p™les identifiŽs dans le rŽsidu acide des mŽtŽorites primitives. [1] Wieler &
Baur (1994), [2] Geiss et al. (1972), [3] Benkert et al. (1993), [4] Huss et al. (1994b), [5] Wieler et al. (1991),
[6] Wieler et al. (1992) [7]  Huss & Lewis (1994a), [8] Pepin et al. (1995), [9] Wieler & Baur (1995), [10] Lewis
et al. (1994). * Gaz rares P1 dŽterminŽs ˆ partir du rŽsidu acide HF/HCl d'Orgeuil (Huss & Lewis, 1996). **
Composition isotopique des gaz rares P1 de Murchison dŽterminŽe par attaque acide sŽquentielle en milieu
fermŽ (Closed System Stepwise Etching, CSSE, Wieler et al., 1991, 1992). *** Composition isotopique des gaz
rares P1 d'Allende (CSSE, Wieler, 1991, 1992).

II-2-2 Attaque acide

Lewis et al. (1975) ont rŽalisŽ une attaque acide HF/HCl sur la mŽtŽorite d'Allende

(CV3) afin de dŽfinir la phase porteuse des gaz rares. Ce type d'attaque a pour consŽquence la

dissolution des silicates et la prŽservation d'un rŽsidu de mati•re organique insoluble. Dans le

cas d'Allende, ce rŽsidu reprŽsente environ 1 % de la masse de la mŽtŽorite de dŽpart (Lewis

et al., 1975). Son analyse a rŽvŽlŽ une situation Žtonnante. En effet, 90 % des gaz rares
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prŽsents dans la mŽtŽorite d'Allende sont concentrŽs dans cette tr•s faible fraction organique

de la mŽtŽorite (Fig. I-5, Table I-1). Par la suite, ces auteurs ont utilisŽ HNO3 pour effectuer

une attaque acide oxydante sur ce rŽsidu acide insoluble. Seulement 4 % de la masse du

rŽsidu acide d'Allende est affectŽ par cette attaque, reprŽsentant environ 0.03 % de la masse

de la mŽtŽorite totale. L'analyse du rŽsidu oxydŽ montre que l'hŽlium et le nŽon prŽsentent

une baisse de leur concentration d'environ 10 % - 15 % et sont donc peu affectŽs par cette

oxydation (Lewis et al., 1975; Wieler et al., 1991, 1992). En revanche, l'argon, le krypton et

le xŽnon voient leur concentration chuter d'un facteur dix (Fig. I-5, Table I-1). La phase

sensible ̂ l'oxydation par HNO3, porteuse de la majoritŽ de l'Ar, du Kr et du Xe ainsi que

d'une faible partie de l'He et du Ne, est depuis cette Žtude appelŽe phase Q, pour quintessence

(Lewis et al., 1975).
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Fig. I-5 : Concentration ŽlŽmentaire en gaz rares dans la mŽtŽorite d'Allende (CV3) pour la mŽtŽorite totale, le
rŽsidu acide insoluble et le rŽsidu oxydŽ. Le rŽsidu acide insoluble prŽsente une concentration beaucoup plus
ŽlevŽe induite par la localisation des gaz rares dans une tr•s faible fraction de la mŽtŽorite de dŽpart. L'oxydation
de ce rŽsidu n'affecte principalement que les gaz rares lourds (Ar, Kr, & Xe). Cette phase porteuse des gaz rares
lourds est depuis appelŽe phase Q (Lewis et al., 1975).
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II-2-3 RŽsidu acide insoluble : composants et porteurs des gaz rares

La sŽparation des diffŽrents constituants du rŽsidu acide insoluble par des processus

physico-chimiques couplŽs ̂ des observations par Microscopie Electronique ̂ Balayage et ̂

Transmission (MEB - MET) a permis la dŽcouverte de nombreuses phases prŽsentes dans le

rŽsidu. La minŽralogie reprŽsente un assemblage complexe de mati•re organique de natures

variables, de phases minŽrales rŽsistant ̂ l'attaque acide, ainsi que d'alliages mŽtalliques

(Table I-3, Lewis et al., 1975). L'analyse systŽmatique de ce rŽsidu a amenŽ une des plus

grandes dŽcouvertes dans le domaine de la cosmochimie mais aussi de l'astrophysique : la

conservation dans les mŽtŽorites de grains d'origine prŽsolaire. En effet, il a ŽtŽ dŽmontrŽ la

prŽsence dans le rŽsidu acide des chondrites primitives de plusieurs types de grains d'origines

prŽsolaires : nanodiamants (!  2 nm; Lewis et al., 1987), SiC (Bernatowicz et al., 1987),

graphite (Amari et al., 1990a, b), TiC (Bernatowicz et al., 1991, 1992) et Al 2O3 (Huss et al.,

1992). L'origine prŽsolaire de ces grains est dŽmontrŽe par la prŽsence d'anomalies

isotopiques en gaz rares couvrant des gammes de fractionnement inconciliables avec les

processus physico-chimiques ayant pu avoir lieu dans la nŽbuleuse protosolaire. En revanche,

elles prŽsentent un bon accord avec les mod•les astrophysiques de nuclŽosynth•se stellaire

(Clayton, 1989; Gallino et al., 1990).

MinŽraux Mati•re Or ganique Alliages MŽtalliques
Chromite
Spinelle

SiC
Nanodiamants

Graphite
MacromolŽcules

Hydrocarbures aromatiques
polycycliques

Tro•lite (FeS)
Pentlandite [(Fe, Ni)9S8]
Kamacite (Fe0.94Ni0.06)
Awaruite (Fe0.32Ni0.68)

Table I-3 : Composition minŽralogique du rŽsidu acide insoluble de la mŽtŽorite d'Allende (Lewis et al., 1975)

Les deux composants prŽsentant les anomalies isotopiques du xŽnon les plus marquŽes sont le

composant HL piŽgŽ dans les nanodiamants (Huss & Lewis, 1994a,b) et le composant S situŽ

dans les carbures de silicium (SiC, Fig. I-6a et I-6b; Amari et al., 1994, 1995; Lewis et al.,

1994).
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Fig. I-6 : (a) Xe-HL implantŽ dans les nanodiamants. Il est caractŽrisŽ par un enrichissement en isotopes lŽgers et
lourds. (b) Xe-S piŽgŽ dans les carbures de silicium. (c) DiffŽrents composants identifiŽs pour le xŽnon dans les
mŽtŽorites. Xe-P1 piŽgŽ dans la phase Q, le plus abondant (75-90 % du Xe total). Xe-HL, Xe-P3, Xe-P6 piŽgŽs
dans les nanodiamants. Xe-S piŽgŽ dans les SiC (Lewis et al., 1975, 1987; Huss & Lewis, 1995).
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D'autres composants ont Žgalement pu •tre identifiŽs et sont rŽpertoriŽs sous des noms

diffŽrents et parfois contradictoires qui peuvent pr•ter ˆ confusion. Les diffŽrentes phases

porteuses ainsi que les gaz rares qui leur sont associŽes sont rŽsumŽs dans la table I-4. La

concentration et la composition isotopique des diffŽrents composants en gaz rares localisŽs

dans les grains prŽsolaires sont relativement bien dŽterminŽes aujourd'hui (Table I-4, Fig I-

6c).

Composant Porteur Gaz rares Synonymes1

P1 phase Q He-P1
Ne-P1
Ar-P1
Kr-P1
Xe-P1

gaz planŽtaire2

gaz Q3,4,5

gaz planŽtaire normal6

HL Diamant He-HL
Ne-HL
Ar-HL
Kr-HL
Xe-HL

He-A7,8

Ne-A7,8,9, Ne-A24,10

CCFKr4, Kr-H11

CCFXe4,12,13, Xe-X14,15

P3 Diamant He-P3
Ne-P3
Ar-P3
Kr-P3
Xe-P3

Ne-A14,10

P6 Diamant He-P6
Ne-P6
Ar-P6
Kr-P6
Xe-P6 H-C!  Xe16

Ne-E(H), Kr-S, Xe-S SiC Ne-E(H)
Kr-S
Xe-S

Ne-E(L) Graphite Ne-E(L)

Table I-4 : Terminologie des gaz rares utilisŽe dans la littŽrature. 1Ozima & Podosek (2002), 2Frick & Moniot
(1977a, b), 3Lewis et al. (1977), 4Alaerts et al. (1980), 5Wieler et al. (1991, 1992), 6Huss & Alexander (1987),
7Black (1972), 8Reynolds et al. (1978), 9Pepin (1967), 10Tang & Anders (1988a,b), 11Huss & Lewis (1991a),
12Alaerts et al. (1979a,b), 13Ott et al. (1981), 14Manuel et al. (1972), 15Clayton (1976), 16Verchovsky et al. (1992).

En revanche, la nature exacte de la phase Q, porteur des gaz rares P1 (Table I-4), n'a

pas pu •tre dŽterminŽe jusqu'ˆ aujourd'hui. Si les premiers travaux suggŽraient une

composition riche en Fe et Cr pour la phase Q (Lewis et al., 1975), Ott et al. (1981) ont

montrŽ que les gaz rares Žtaient rel‰chŽs majoritairement en association avec du carbone

plut™t qu'avec le Fe ou le Cr. De plus, les gaz rares sont toujours prŽsents dans un rŽsidu o• le

Fe et le Cr ont ŽtŽ ŽliminŽs. Ces rŽsultats ont ŽtŽ confirmŽs depuis par des expŽriences de
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combustion par paliers de tempŽrature sur le rŽsidu acide insoluble d'Orgueil o• les gaz rares

sont rel‰chŽs de mani•re concomitante avec le carbone et l'azote (Verchosky et al., 2002). Si

la nature organique de la phase Q ne fait plus de doute aujourd'hui, sa structure et son origine

restent encore tr•s mal comprises. Cependant, les nombreuses analyses dŽjˆ effectuŽes depuis

sa dŽcouverte permettent d'esquisser sa carte d'identitŽ.

II-2-4 Fractionnement ŽlŽmentaire

A la suite de la dŽcouverte des grains prŽsolaires dans le rŽsidu acide, de nombreux

travaux se sont concentrŽs sur les gaz rares P1 piŽgŽs dans la phase Q afin de dŽterminer

prŽcisŽment sa composition ŽlŽmentaire et isotopique. Ces analyses ont ŽtŽ effectuŽes sur le

rŽsidu acide insoluble par des syst•mes d'attaque acide en ligne qui ont permis une bonne

caractŽrisation des gaz rares P1 (Wieler et al., 1991, 1992; Busemann et al., 2000). Ces

travaux ont rŽvŽlŽ une similitude remarquable des patrons d'abondance ŽlŽmentaire au sein

d'une m•me classe de mŽtŽorites mais Žgalement entre les classes (Fig. I-7; Table I-5;

Busemann et al., 2000). Ce patron d'abondance ŽlŽmentaire des gaz rares P1 est prŽsent dans

les chondrites carbonŽes par ailleurs les plus riches en carbone (jusqu'ˆ 3 wt%; Sears & Dodd,

1988). Des indices de sa prŽsence ont ŽtŽ Žgalement mis ˆ jour dans les urŽilites et les

mŽtŽorites de fer (Wilkening & Marti, 1976; Goebel et al., 1978; Huss et al, 1996; Busemann

et al., 2000).
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Fig. I-7 : Concentration ŽlŽmentaire des gaz rares P1 piŽgŽs dans la phase Q de diffŽrentes mŽtŽorites dŽterminŽe
par attaque acide sŽquentielle en milieu fermŽ (Closed System Stepped Etching, CSSE, Busemann et al., 2000)
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Il existe des diffŽrences de concentrations absolues importantes entre diffŽrents rŽsidus. Les

chondrites carbonŽes semblent prŽsenter des concentrations plus importantes que les

chondrites ordinaires (Fig. I-7). Cette observation est sans doute ̂ relier au caract•re primitif

des chondrites carbonŽes. La similitude des patrons d'abondance ŽlŽmentaire entre classes de

mŽtŽorites permet d'Žmettre deux hypoth•ses quant ̂ l'origine des gaz rares P1 dans la phase

Q : (i) l'existence d'un rŽservoir homog•ne en gaz rares lors de l'accrŽtion des corps parents,

(ii) un processus unique ̂ l'origine du piŽgeage des gaz rares dans la nŽbuleuse protosolaire

ou, plus en amont, dans le nuage molŽculaire parent.

! ! ! ! ! ! !

Abondances (mol.g-1) Classe 4He 20Ne 36Ar 84Kr 132Xe

! ! ! ! ! ! !

Cold Bokke veld CM2 4.116 10-9 2.543 10-11 3.569 10-10 4.327 10-12 6.826 10-12

Murchison CM2 8.801 10-9 6.379 10-11 9.458 10-10 1.115 10-11 1.516 10-12

Grosjana CV3 2.535 10-9 1.963 10-11 4.019 10-10 3.390 10-12 3.836 10-12

Allende CM2 3.944 10-9 4.193 10-11 7.151 10-10 7.584 10-12 8.031 10-12

LancŽ CO3.4 3.743 10-10 5.019 10-12 1.922 10-10 2.146 10-12 2.145 10-12

Isna CO3.7 1.144 10-9 9.935 10-12 8.356 10-10 7.638 10-12 8.637 10-12

Chainpu r LL3.4 2.279 10-10 2.070 10-12 6.647 10-11 9.324 10-13 1.142 10-12

Dimmitt H3.7 1.079 10-10 1.606 10-12 3.881 10-11 4.015 10-13 7.004 10-13

Orgueil CI 1.231 10-7 2.329 10-10 1.367 10-9 1.452 10-11 1.748 10-11

! ! ! ! ! ! !

Table I-5 : Abondances ŽlŽmentaires (mol.g-1) des gaz rares P1 dŽterminŽs par attaque acide sŽquentielle en
milieu fermŽ (Closed-System Stepped Etching, CSSE, Busemann et al., 2000)

La comparaison des valeurs dŽterminŽes pour les gaz rares P1 avec celles de la

composante solaire confirme le tr•s fort fractionnement ŽlŽmentaire observŽ par Lewis et al.

(1975) (Fig. I-8). Les gaz rares P1 sont fortement appauvris en He et Ne et enrichis en gaz

rares lourds par rapport ̂ la valeur solaire (Eberhart et al., 1972; Busemann et al., 2000). Ces

patrons d'abondance ŽlŽmentaire des mŽtŽorites ont dans un premier temps ŽtŽ rŽfŽrencŽs sous

le nom de planŽtaire. En effet, ils prŽsentent des similitudes avec ceux des atmosph•res des

plan•tes telluriques, exception faite du xŽnon. Cependant, le lien entre les deux n'est pas

confirmŽ par les rapports isotopiques et il est prŽfŽrable d'Žviter ce terme.
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Fig. I-8 : Composition ŽlŽmentaire des gaz rares P1 normalisŽe ̂ la composante solaire pour les mŽtŽorites
d'Orgueil (CI), Murchison (CM2) et Allende (CV3). Le patron d'abondance ŽlŽmentaire des gaz rares P1 est
fortement fractionnŽ, jusqu'ˆ 6 ordres de grandeurs par rapport aux valeurs solaires. Il est caractŽrisŽ par un tr•s
fort appauvrissement en gaz rares lŽgers (He & Ne) par rapport aux gaz rares lourds (Ar, Kr, Xe).

II-2-5  TempŽrature de rel‰che

Des expŽriences de pyrolyse par paliers de tempŽrature sur le rŽsidu acide insoluble

d'Orgueil (CI) ont rŽvŽlŽ une distribution bimodale des gaz rares et surtout leur tr•s forte

rŽtention thermique dans la mati•re organique (Fig I-9, Frick & Moniot, 1977a, b; Eberhart,

1978; Srinivasan et al., 1978). Un premier pic majoritaire en concentration est observŽ ̂

environ 1100¡C, suivi par un second pic ̂  1500¡C. Il est intŽressant de constater que ces deux

pics sont prŽsents pour tous les gaz rares et ce, aux m•mes tempŽratures (Fig I-9). Cette

concomitance semble indiquer que la libŽration des gaz rares en dehors du rŽseau de la

mati•re organique n'est pas liŽe ̂  un phŽnom•ne de diffusion (Frick & Moniot, 1977b). Il est

probable qu'elle soit liŽe ̂  une restructuration interne du ou des porteur(s) des gaz rares sous

l'effet de la tempŽrature ou ̂  l'existence de sites de piŽgeages diffŽrents caractŽrisŽs par des

Žnergies d'activations diffŽrentes. Ces expŽriences ont ŽtŽ confirmŽes par Huss et al. (1996)

pour Orgueil (CI) et Žgalement pour douze autres mŽtŽorites de diffŽrentes classes (LL3.0,

LL3.1, LL3.5, L3.5, L3.7, H3.6, EH3, EH4, EH5, CV3 et CO3). Les gaz rares semblent tr•s

fortement piŽgŽs dans le rŽseau de la mati•re organique ˆ la vue des tempŽratures de rel‰che.
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Fig. I-9 : QuantitŽ de gaz rares rel‰chŽe du rŽsidu acide de la mŽtŽorite d'Orgueil en fonction de la tempŽrature.
Les patrons de rel‰che sont remarquablement similaires pour les cinq gaz rares. Cette similitude indique que la
rel‰che des gaz rares s'effectue probablement par restructuration du porteur et non par diffusion (Huss & Lewis,
1996).
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II-2-6 Fractionnement isotopique

L'incertitude sur la vŽritable nature de la phase Q a rendu tr•s difficile la dŽtermination

de la composition isotopique des gaz rares piŽgŽs. Les premi•res analyses ont ŽtŽ effectuŽes

par diffŽrence, c'est-ˆ-dire en comparant la composition isotopique du gaz d'un Žchantillon de

rŽsidu avant et apr•s l'oxydation par HNO3 (Lewis et al., 1975; Srinivasan et al., 1977). Cette

mŽthode par diffŽrence est adaptŽe pour la dŽtermination de la composition isotopique des

gaz rares lourds P1 (Ar, Kr et Xe) car moins de 15 % de ces gaz sont encore prŽsents dans le

rŽsidu oxydŽ (Lewis et al., 1975). En revanche l'hŽlium et le nŽon sont peu affectŽs par

l'oxydation et restent piŽgŽs dans le rŽseau oxydŽ. La dŽtermination de leur composition

isotopique est donc tr•s dŽlicate par cette mŽthode. D'autres travaux ont utilisŽ des techniques

de pyrolyse par paliers de tempŽrature sur des rŽsidus acides insolubles afin d'isoler la

composition isotopique des gaz rares P1. Cette dŽtermination est relativement prŽcise gr‰ce

aux techniques physico-chimiques qui permettent d'extraire les grains prŽsolaires porteurs

d'anomalies isotopiques du rŽsidu acide (Huss & Lewis, 1994a, b, 1996; Lewis et al., 1996).

L'utilisation de la technique d'attaque acide en ligne (Closed-System Stepped Etching : CSSE)

dŽveloppŽe pour l'analyse du vent solaire implantŽ dans les sols lunaires a permis de

dŽterminer directement et de mani•re prŽcise la composition isotopique des gaz rares P1

(Wieler et al., 1986, 1991, 1992, 1994, 1995; Benkert et al., 1988).

Ces Žtudes ont rŽvŽlŽ que l'hŽlium, le nŽon et l'argon de la phase Q sont tr•s appauvris

en isotopes lŽgers par rapport ̂  la composante solaire (i.e., (20Ne/22Ne)Q = 10.7 contre

(20Ne/22Ne)SW = 13.8; Eberhardt et al., 1972; Wieler et al., 1991, 1992; Benkert et al., 1993;

Wieler & Baur, 1994; Becker et al., 1996). En revanche, le xŽnon prŽsente une variation

isotopique de moindre importance par rapport ̂ la composante solaire, de l'ordre de 1 %/uma

(Fig 1-10, Wieler et al., 1991, 1992; Huss et al., 1996; Busemann et al., 2000). Les rŽsultats

obtenus par CSSE sont en bon accord avec ceux obtenus par pyrolyse (Fig. I-10). Cette

similitude permet d'interprŽter les variations isotopiques observŽes en fonction de la

tempŽrature (Fig. I-11; Huss et al., 1996). Les isotopes de l'hŽlium prŽsentent de lŽg•res

variations (Fig. I-11a) qui peuvent •tre dues ̂ la prŽsence d'hŽlium cosmogŽnique (Huss et

al., 1996). En revanche, la composition isotopique du nŽon prŽsente les plus fortes variations

observŽes pour les gaz rares (Fig. I-11b).
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Fig. I-10 : Composition isotopique du xŽnon pour les gaz rares P1 dŽterminŽe dans les rŽsidus acides insolubles
d'Orgueil (CI), d'Allende (CV3) et Murchison (CM2). Les gaz rares P1 prŽsentent un fractionnement isotopique
d'environ 1%/uma par rapport ˆ la valeur solaire (Wieler et al., 1991, 1992; Huss & Lewis, 1995).

Seul le nŽon extrait durant les paliers de basse tempŽrature et aux environs de 1000¡C

prŽsente une composition isotopique proche de celle dŽterminŽe pour la phase Q (20Ne/22Ne!

10.5, Busemann et al., 2000). La variabilitŽ importante de la composition isotopique du nŽon

en fonction de la tempŽrature est ̂  relier ̂  la faible abondance de Ne-Q (!  15%) ainsi qu'ˆ la

prŽsence de Ne-E, composŽ quasi-pur en 22Ne implantŽ dans les SiC (Ne-E(H)) et dans les

graphites prŽsolaires (Ne-E(L)) lors de phŽnom•nes de nuclŽosynth•se stellaire (e.g., Žtoiles

AGB; Amari et al., 1995). Les compositions isotopiques de l'argon, du krypton et du xŽnon

prŽsentent en revanche tr•s peu de variations en fonction de la tempŽrature (Fig. I-11c, d, e).

Cette constance rŽsulte du fait que les gaz rares lourds P1 sont dominants en concentration par

rapport aux autres composants (P3 + P6 + HL + S). En effet, les gaz P1 reprŽsentent entre 75-

90% des gaz rares lourds piŽgŽs dans les rŽsidus acides des mŽtŽorites. Ils poss•dent

Žgalement un intervalle de tempŽrature de rel‰che tr•s important, de 200¡C jusqu'ˆ !  2000¡C.

Les gaz rares P3 des nanodiamants ne reprŽsentent que 1 ̂  2 % du xŽnon piŽgŽ dans le rŽsidu

et sont rel‰chŽs par pyrolyse ̂ des tempŽratures infŽrieures ̂ 800¡C tandis que le composant

HL, enrichi en isotopes lourds et lŽgers, est rel‰chŽ ˆ des tempŽratures supŽrieures ˆ 1000¡C

et ne peut reprŽsenter plus de 3% du xŽnon total. Les gaz rares P6 et S ne sont libŽrŽs qu'ˆ tr•s

haute tempŽrature et prŽsentent des concentrations tr•s faibles. La composition isotopique des

gaz rares P1 semble donc aujourd'hui relativement bien connue (Table I-2). Ils prŽsentent un

fractionnement ŽlŽmentaire important par rapport aux valeurs solaires mais les rapports
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isotopiques sont en revanche relativement proche. Cette composition peut •tre obtenue par un

processus induisant un fractionnement de masse couplŽ ̂ des apports extŽrieurs mineurs, par

exemple, les produits de fission issus de la dŽcroissance du 244Pu et du 238U.
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Fig. I-11 : Rapports isotopiques des gaz rares dans le rŽsidu acide insoluble de la mŽtŽorite d'Orgueil (CI). Les
rapports isotopiques de Ar, Kr et Xe ne varient que tr•s peu avec la tempŽrature malgrŽ la prŽsence des gaz rares
HL et S dont les rapports isotopiques sont tr•s diffŽrents de ceux dŽterminŽs pour les gaz rares P1. Cette
constance indique que les gaz rares lourds sont dominŽs par les gaz rares de type P1. Au contraire, les rapports
isotopiques de l'hŽlium et du nŽon prŽsentent des variations tr•s importantes liŽes ̂ la faible abondance de He-Q
et Ne-Q (! 15%; Huss & Lewis, 1996).
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III- Localisation, structure et origine

III-1 Localisation des gaz rares P1

La dŽcouverte du rŽsidu acide insoluble a permis l'identification des grains

prŽsolaires dans les mŽtŽorites. En revanche, quasiment aucune information n'est disponible

sur la localisation des gaz rares P1 dans la mati•re organique insoluble des mŽtŽorites. Il

semble que le porteur des gaz rares P1 ne soit pas une phase discr•te sŽparable du reste de la

mati•re organique mais plut™t des sites rŽpartis de mani•re hŽtŽrog•ne dans le rŽsidu acide.

L'hypoth•se la plus communŽment admise est que la phase Q soit une sŽrie de sites

d'adsorption protŽgŽs dans un labyrinthe de pores de carbone amorphe (Wacker et al., 1985;

Wacker, 1989). Ces sites d'adsorption seraient situŽs proches de la surface de la partie

carbonŽe pour rendre compte de la tr•s forte perte de gaz par oxydation par HNO3 liŽe ̂  une

tr•s faible perte de masse, infŽrieure ̂ 1% (Lewis et al., 1975; Yang & Anders, 1982a, b;

Yang et al., 1982; Zadnik et al., 1985; Swindle, 1998). Cependant, cette hypoth•se semble

•tre remise en question par les analyses par paliers de combustion effectuŽes par Verchosky et

al. (2002). Lors de ces expŽriences, 60% de l'argon et du xŽnon sont rel‰chŽs lorsque 80% du

carbone a subi une combustion. Cette observation va dans le sens d'une prŽsence des gaz rares

dans le volume du porteur et non uniquement en surface. La concomitance des gaz rares et de

l'azote, composante structurale des macromolŽcules des mŽtŽorites (Gardinier et al., 2000;

Sephton & Gilmour, 2000), semble renforcer cette vision d'une distribution plus ou moins

homog•ne des gaz rares dans le volume.

L'utilisation d'un laser microsonde par Nakamura et al. (1999) a permis d'effectuer

des analyses in situ des gaz rares dans la mŽtŽorite Yamato 791198 (CM), dans le but de

comprendre la microdistribution des gaz rares P1. Cette mŽtŽorite prŽsente une pŽtrographie

relativement simple : chondres, bordures d'accrŽtion des chondres et une matrice mal

caractŽrisŽe (Metzler et al., 1992). L'analyse montre que les gaz rares primordiaux sont

majoritairement situŽs dans les bordures d'accrŽtion des chondres (rims, Fig I-12a pour le

xŽnon). Ce rŽsultat semble indiquer que ces bordures ont ŽtŽ accrŽtŽes ˆ la surface des

chondres avant la formation des corps parents. De plus, les concentrations identiques d'une

bordure ̂  une autre au sein d'une m•me mŽtŽorite indiquent que la phase Q devait •tre

distribuŽe de mani•re homog•ne dans la zone de formation des bordures d'accrŽtion dans la

nŽbuleuse protosolaire (Metzler et al., 1992; Nakamura et al., 1999). Il est intŽressant de noter
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Žgalement l'absence de gaz rares de type solaire dans cette mŽtŽorite (Fig. II-12b). Cette

observation implique que les corps parents des mŽtŽorites CM se sont accrŽtŽs dans une zone

dense de la nŽbuleuse solaire qui a dž jouer le r™le de bouclier vis-ˆ-vis de l'irradiation du

soleil jeune.
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Fig. I-12:  (a) Concentration en 132Xe des diffŽrentes parties de la mŽtŽorite Y-791198 [Chondres, rims =
bordures d'accrŽtion des chondres, PCP = Poorly Characterized Phase = matrice]. Les bordures d'accrŽtion
prŽsentent les concentrations en xŽnon les plus ŽlŽvŽes. (b) Paliers de tempŽratures sur la mŽtŽorite Y-791198.
Le xŽnon est dominŽ par le Xe-P1. Il n'y a pas de contribution significative de xŽnon solaire suggŽrant la
formation de cette mŽtŽorite dans un environnement protŽgŽ de l'irradiation du soleil jeune.
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III-2 Structure de la mati•re organique insoluble

La mati•re organique des mŽtŽorites est gŽnŽralement divisŽe en deux parties : la

fraction soluble et la fraction macromolŽculaire insoluble (Derenne et al., 2002). Les gaz rares

sont situŽs dans la fraction insoluble qui reprŽsente 70 % ˆ 90 % du carbone organique total

des mŽtŽorites d'Orgueil et de Murchison (Derenne et al., 2001). Elle est caractŽrisŽe par une

tr•s forte teneur en carbone, environ 50% dans le cas de Murchison et plus de 65 % pour la

mŽtŽorite d'Orgueil (Table I-6; Derenne et al., 2001). Des analyses par RMN du carbone 13 et

spectroscopie infrarouge ont rŽvŽlŽ le tr•s fort degrŽ d'aromaticitŽ de la mati•re organique

insoluble (Studier et al., 1972; Gardinier et al., 2000; Derenne et al., 2001). De plus, ces

Žtudes ont permis de dŽfinir le meilleur analogue chimique terrestre connu ̂ ce jour, qui est

un kŽrog•ne immature de type III (Table I-6; Gardinier et al., 2000).

! ! Composition

Orgueil (CI) C100H72O10N2S4

Murchinson (CM) C100H71O12N3S2

Allende (CV)a C100H1.8O?N0.5S4

Tagish Lake (C?) C100H46O15N10S?

Kerogen type IIIb C100 H75 O9.2N2

! ! !

Table I-6 : Composition chimique du rŽsidu acide insoluble des mŽtŽorites d'Orgueil (CI), Murchison (CM2),
Allende (CV3), Tagish Lake (C?) ainsi que du kŽrog•ne terrestre de type III. La composition est normalisŽe ̂
100 atomes de carbone (Gardinier et al., 2000). a forte altŽration due au mŽtamorphisme (CV6), b KŽrog•ne de
type III (le moins mature)

Des expŽriences de pyrolyse et d'hydropyrolyse effectuŽes sur la fraction insoluble

ont permis de mettre ̂  jour une partie de sa structure et notamment la taille des unitŽs

polyaromatiques. Ce rŽsidu est constituŽ de groupes aromatiques liŽs entre eux par de courtes

cha”nes aliphatiques. Les unitŽs de base sont relativement petites et ne contiennent que 4 ̂  9
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cycles aromatiques (Sephton et al., 1999, 2000, 2004; Gardinier et al., 2000; Derenne et al.,

2001, 2002, 2003; Remusat et al., 2003).

Des observations au microscope Žlectronique ̂ transmission ̂ haute rŽsolution

(MET-HR) dans le rŽsidu acide d'Orgueil, couplŽes ̂ une analyse quantitative des images,

permettent d'Žvaluer la taille moyenne ainsi que l'organisation des unitŽs dans le rŽsidu acide.

Elles ont rŽvŽlŽ une faible organisation structurale (Derenne et al., 2002). Les unitŽs

comprennent des couches subnanomŽtriques dont une tr•s forte proportion (50 %) sont des

couches uniques (Derenne et al., 2002). Ces observations sugg•rent la prŽsence d'unitŽs

aromatiques petites et fortement substituŽes. D'autres observations en MET-HR dans les

rŽsidus acides des mŽtŽorites d'Allende (CV3), LŽoville (CV3) et Vigarano (CV3) ont permis

de visualiser de nombreuses structures organiques : oignons de carbone, particules de noir de

carbone (carbon blacks), graph•ne (Vis et al., 2000).

La structure de la fraction insoluble est de plus en plus ŽtudiŽe aujourd'hui.

Cependant, elle s'av•re •tre d'une complexitŽ extr•me et de nombreux travaux sont encore

nŽcessaires afin de mieux prŽciser sa structure. De plus, il est nŽcessaire d'•tre prudent sur la

vŽritable nature et structure de la phase Q. En effet, il a ŽtŽ montrŽ que cette phase ne pouvait

reprŽsenter qu'une tr•s faible fraction du rŽsidu acide insoluble de certaines mŽtŽorites

(Verchovsky et al., 2002).

III-3 Origine de la phase Q et des gaz rares associŽs

De nombreux mŽcanismes ont ŽtŽ proposŽs dans la nŽbuleuse solaire ou dans le

milieu interstellaire pour expliquer l'origine de la phase Q et des gaz rares P1 associŽs :

adsorption, plasma, implantation, condensation, capture active, fuller•nes, occlusion de

poresÉ (Frick, 1979; Niemeyer & Marti, 1981; Yang & Anders, 1982a, b; Huss &

Alexander, 1987; Wacker, 1989; Suzuki & Matsuda, 1990; Nichols et al., 1992; Sandford  et

al., 1998; Vis et al., 2000; Matsuda & Yoshida, 2001; Hohenberg et al., 2002). Aucun

mŽcanisme, identifiŽ ̂  ce jour, n'est capable de reproduire toutes les caractŽristiques des gaz

rares P1 piŽgŽs dans la phase Q. Cependant, les nombreuses analyses structurales permettent

d'esquisser des hypoth•ses sur le milieu de formation de la phase Q et des gaz rares P1

associŽs.

La fraction organique insoluble est composŽe d'aromates polycycliques (PAH).

Ces aromates polycycliques ont Žgalement ŽtŽ dŽcouverts dans les poussi•res interplanŽtaires
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(IDP's; Clemett et al., 1993) ainsi que dans les mŽtŽorites martiennes (McKay et al., 1996). Ils

sont considŽrŽs comme la classe de composŽs organiques la plus abondante et la plus

rŽpandue dans l'univers (Dwek et al., 1987; Puget & LŽger, 1989; Allamandola et al., 1989).

Les PAH sont observŽs dans la phase gazeuse de nombreux environnements interstellaires,

dont les nŽbuleuses protoplanŽtaires, les nŽbuleuses planŽtaires, les rŽgions H II et le milieu

interstellaire diffus (Allamandola et al., 1999). Cette prŽsence multiple va dans le sens d'une

origine interstellaire de la mati•re organique des mŽtŽorites. Cette hypoth•se est confirmŽe

par la mesure du rapport isotopique (D/H) du rŽsidu acide de diffŽrentes mŽtŽorites. Celui-ci

prŽsente des rapports (D/H) de 15 ˆ 40 fois supŽrieurs ̂ celui estimŽ pour la nŽbuleuse

protosolaire (Robert et al., 1979; Yang & Epstein, 1983;  Halbout et al., 1990), suggŽrant une

origine interstellaire (Sanford et al., 2000). En effet, ils ne peuvent avoir une origine

nuclŽosynthŽtique du fait de la destruction du deutŽrium lors de la nuclŽosynth•se stellaire

(phase de synth•se de l'hŽlium). Les rapports (D/H) ŽlevŽs sont gŽnŽralement interprŽtŽs

comme le rŽsultat de processus interstellaires : rŽactions ion-molŽcule ̂ basse tempŽrature

dans les nuages molŽculaires denses (Geiss & Reeves, 1981; Dalgarno & Lepp, 1984;

Halboult et al., 1990), chimie gaz-grains ̂  basse tempŽrature (Tielens, 1983) et/ou

photodissociation unimolŽculaire des aromatiques polycycliques en phase gazeuse

(Allamandola et al., 1987, 1989). Il convient cependant d'•tre prudent vis-ˆ-vis de cette

interprŽtation. En effet, le rapport isotopique (D/H) des molŽcules organiques interstellaires

dŽtectŽes ˆ ce jour n'est pas connu. De plus, la structure de la mati•re organique des

mŽtŽorites est encore aujourd'hui tr•s mal comprise. Les macromolŽcules du rŽsidu acide

prŽsentent une concentration en azote relativement forte qui indique un degrŽ de maturation

nŽgligeable, caractŽrisŽ par des tempŽratures infŽrieures ̂ 350 K (Table I-6; Ehrenfreund et

al., 1991).

Des travaux rŽcents de RŽsonance Electronique ParamagnŽtique n'excluent

cependant pas une origine nŽbulaire de cette mati•re organique (Binet et al., 2002, 2004a, b).

Le rŽsidu acide insoluble est caractŽrisŽ par la prŽsence de radicaux libres concentrŽs dans des

micro-rŽgions de la mati•re organique. La concentration en radicaux libres prŽsente une

dŽpendance ˆ la tempŽrature qui peut •tre interprŽtŽe comme la prŽsence de di-radicaux dans

la structure aromatique (Binet et al., 2004a, b). Cette composante est inconnue dans les

Žchantillons terrestres. De tels di-radicaux peuvent s'•tre formŽs par impacts sur les corps

parents ou par irradiation par le rayonnement galactique. Cependant, il est plus probable que

cette signature soit le rŽsultat de conditions de formations particuli•res de la mati•re

organique insoluble car peu de mŽcanismes peuvent reproduire le signal RPE. Des processus
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de chimie interstellaire comme l'irradiation de glaces ou de rŽactions ion-molŽcule dans la

phase gazeuse peuvent •tre ŽvoquŽs. Une autre possibilitŽ est la condensation hors Žquilibre

de mati•re organique dans la nŽbuleuse. Quoi qu'il en soit, ces rŽsultats permettent de limiter

les mŽcanismes plausibles ̂ l'origine des gaz rares P1 dans la phase Q. Cependant, de

nombreux environnements et conditions de synth•ses restent possibles afin de reproduire les

caractŽristiques de la phase Q et des gaz rares P1 associŽs.

IV- Choix des mŽthodes expŽrimentales

La naissance des syst•mes stellaires dans l'univers reste encore aujourd'hui mal

comprise et de nombreuses interrogations persistent quant ̂  leurs conditions de formation.

Cependant, les observations infrarouges et millimŽtriques des Žtoiles jeunes ont permis

d'Žlaborer un scŽnario de formation des Žtoiles de type solaire (Shu et al., 1987; AndrŽ et al.,

2000).  Il est gŽnŽralement admis que les syst•mes stellaires rŽsultent de l'effondrement de

nuages molŽculaires composŽs ̂ plus de 99 % d'hydrog•ne et d'hŽlium (Fig. I-13a). Ces

nuages, d'une tempŽrature de 30 ̂  50K et d'une masse de 104 ˆ 106 M
!
 (M

!
 = masse solaire),

vont se fragmenter en cÏurs denses indŽpendant les uns des autres (Fig. I-13b).

L'effondrement gravitationnel a pour consŽquence la formation d'une protoŽtoile par accrŽtion

de gaz au centre du cÏur dense depuis l'enveloppe. Un disque central de 200-300 U.A. de

rayon (UnitŽ Astronomique = distance Terre-Soleil) se forme en raison de la rotation de

l'enveloppe (Fig. I-13b). La durŽe de cette phase, relativement rapide, est estimŽe ̂ environ

105 ans. La protoŽtoile en formation utilise la quasi totalitŽ de la masse disponible dans

l'enveloppe (Fig I-13c). Les restes de celle-ci sont chauffŽs par la protoŽtoile centrale et

constitue un disque circumstellaire de centaines d'UA de rayon qui continue ̂ alimenter la

protoŽtoile centrale. Cette phase dure environ 105 ans et permet d'atteindre des conditions de

pression et de tempŽrature suffisantes pour provoquer la mise en route des rŽactions de fusion

thermonuclŽaire (Fig. I-13c). La fin de la phase protostellaire correspond au moment o•

l'enveloppe a totalement disparu. Il ne subsiste qu'un disque d'accrŽtion de masse variable

(10-3 - 0.1 M
!
) qui correspond au stade T-Tauri classique. L'Žtoile ainsi constituŽe devient

visible optiquement et rentre dans le cadre de la sŽquence principale du diagramme de

Herzsprung-Russell (Fig. I-13d).
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Fig. I-13 : ScŽnario gŽnŽralement admis pour la formation du syst•me solaire. (a) Fragmentation en cÏurs
denses d'un nuage molŽculaire parent. Chaque cÏur dense isolŽ va donner naissance ˆ un syst•me stellaire. (b)
Le cÏur dense isolŽ subit un effondrement gravitationnel qui va concentrer la mati•re au centre et provoquer la
mise en rotation du syst•me. (c) La mati•re accrŽtŽe au centre du syst•me va subir une augmentation de pression
et de tempŽrature jusqu'au stade o• ces conditions sont suffisantes pour enclencher les rŽactions de fusion
thermonuclŽaire. (d) La protoŽtoile constituŽe ̂ 90 % de la masse de l'Žtoile finale est entourŽe par un disque
d'accrŽtion de gaz et de poussi•res (!  99% - 1 %) provenant des restes du nuage molŽculaire parent. Ce stade
d'Žvolution de l'Žtoile correspond au stade T-Tauri et l'ensemble (Žtoile + disque d'accrŽtion) correspond au stade
dit de nŽbuleuse protosolaire  (NPS).

Ce stade o• l'Žtoile, formŽe ̂ 90 %, est entourŽe d'un disque circumstellaire d'accrŽtion

correspond au stade dit de nŽbuleuse protoslaire (NPS). La formation des premiers objets

solides du syst•me solaire, tels que les inclusions rŽfractaires et les chondres, ainsi que

l'accrŽtion des corps parents des mŽtŽorites ont lieu lors de l'Žvolution de la nŽbuleuse

protosolaire. Lors de ce stade, le disque d'accrŽtion continue d'alimenter l'Žtoile centrale et

prŽsente une structure et une Žvolution thermique tr•s diffŽrentes du nuage molŽculaire. La

structure thermique du disque d'accrŽtion est fortement corrŽlŽe au taux d'accrŽtion de masse

correspondant au flux de masse du disque vers l'Žtoile centrale. Les forts taux d'accrŽtion de
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masse (10-5 M
!
/yr), correspondant ̂ un disque jeune, massif et riche en poussi•res,

engendrent des tempŽratures tr•s ŽlevŽes, suffisantes pour vaporiser une partie du matŽriel du

disque (e.g., silicates, Fig. I-14, Bell et al., 1997,1999; Bell, 1999). A ce stade d'Žvolution, la

nŽbuleuse est considŽrŽe comme turbulente (Dubrulle et al., 1995; Drouart et al., 1999,

BockelŽe-Morvan et al., 2002). Les observations et les mod•les ont montrŽ que ce taux

d'accrŽtion de masse dŽcline rapidement (e.g., 2. 105 ans) pour atteindre des valeurs de 10-8-

10-9 M
!
/yr, qui correspondent ˆ des tempŽratures de l'ordre de 20-60 K ˆ 3 UA (eg., zone de

formation des mŽtŽorites, Fig. I-14).

Fig. I-14: Mod•le des tempŽratures rŽgnant dans la nŽbuleuse protosolaire en fonction du taux d'accrŽtion de
masse et de la distance au soleil. D'apr•s Bell et al. (1999). La zone estimŽe de formation des mŽtŽorites (! 3
AU) prŽsente une amplitude thermique considŽrable liŽe ̂  la baisse du taux d'accrŽtion de masse. A la vue des
mod•les et des observations astronomiques, celui-ci semble chuter tr•s rapidement (e.g., 105 ans) entra”nant une
baisse rapide de la tempŽrature des disques d'accrŽtion.

Ainsi, au contraire des nuages molŽculaires qui prŽsentent des tempŽratures tr•s froides, le

stade de nŽbuleuse protosolaire est caractŽrisŽ par une amplitude thermique tr•s importante au

cours de son Žvolution (Boss, 1993; Hartmann et al., 1998; Woolum & Cassen, 1999;

Humayum & Cassen, 2000). De ce fait, de nombreux processus physico-chimiques ont pu
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prendre place lors de l'Žvolution de la nŽbuleuse protosolaire mais Žgalement en amont, dans

le nuage molŽculaire parent (Fig. I-15).

Fig. I-15 : ReprŽsentation schŽmatique de l'Žvolution temps-tempŽratures du nuage molŽculaire parent jusqu'au
stade de nŽbuleuse protosolaire. Les Žventuels processus physiques pouvant •tre ˆ l'origine du piŽgeage des gaz
rares P1 dans la phase Q sont reportŽs sur ce schŽma.

Dans le cas des gaz rares, la similitude des patrons d'abondance ŽlŽmentaire et isotopique

dans le rŽsidu acide de diffŽrents types de mŽtŽorites peut •tre interprŽtŽe comme l'existence

d'un mŽcanisme unique ̂  l'origine du piŽgeage des gaz rares P1 (Busemann et al., 2000).

Cependant, le grand intervalle de tempŽrature, mais Žgalement de pression et de temps entre

le milieu interstellaire, le nuage molŽculaire et la nŽbuleuse protosolaire, offre un Žventail

important de mŽcanismes plausibles pouvant reproduire ce piŽgeage. Quels processus

physiques choisir pour Žtudier l'incorporation des gaz rares dans la mati•re organique?

De plus, la structure de la mati•re organique insoluble reste encore aujourd'hui indŽterminŽe.

D•s lors, quels types d'Žchantillons tester comme possible prŽcurseur? J'ai dŽcidŽ au

cours de cette th•se de me focaliser sur des mŽcanismes physiques ayant pu avoir lieu durant

l'Žvolution de la nŽbuleuse protosolaire. Une expŽrience chimique de solvatation a Žgalement

ŽtŽ menŽe sur le rŽsidu acide insoluble d'Orgueil (CI) afin de mieux comprendre la

localisation des gaz rares P1 et les mŽcanismes possibles ̂ l'origine de leur incorporation dans

la phase Q. Ainsi, trois processus physiques ont ŽtŽ testŽs afin de reproduire les

caractŽristiques des gaz rares P1 piŽgŽs dans la phase Q : l'adsorption, la condensation et le

changement de phases (Fig. I-15). Ces expŽriences ont ŽtŽ effectuŽes sur des Žchantillons
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variŽs, rŽguli•rement proposŽs dans la littŽrature comme prŽcurseur de la phase Q ou

plausibles ̂ la vue des connaissances actuelles de sa structure. Les expŽriences d'adsorption

basse pression ont ainsi ŽtŽ rŽalisŽes sur des Žchantillons de kŽrog•ne, de particules de noir de

carbone, de ferrihydrite et de montmorillonite. Elles ont ŽtŽ rŽalisŽes en collaboration avec le

Laboratoire Environnement et MinŽralurgie (LEM) de Nancy. Les rŽsultats seront prŽsentŽs

dans le chapitre III, en association avec ceux obtenus dans le cadre d'une expŽrience

dŽveloppŽe au CRPG afin de quantifier un Žventuel fractionnement isotopique liŽ ˆ

l'adsorption. Afin de comprendre la localisation des gaz rares P1 dans la phase Q une

expŽrience de solvatation a ŽtŽ menŽe sur le rŽsidu acide d'Orgueil. Les rŽsultats, prŽsentŽs

dans le chapitre IV, m'ont amenŽ ̂ tester deux nouveaux processus physiques par la suite.

Une expŽrience de sublimation-condensation d'anthracite dans une atmosph•re de xŽnon

partiellement ionisŽ a ŽtŽ effectuŽe ̂ l'aide du NŽbulotron III (Tissandier et al., 2002). Elle a

pour but de quantifier un Žventuel fractionnement isotopique du xŽnon par ce mŽcanisme

ainsi que la possibilitŽ de former les di-radicaux observŽs dans le rŽsidu acide des mŽtŽorites

(chapitre V). Une derni•re expŽrience a consistŽ ̂ chauffer des nanodiamants dans une

atmosph•re de xŽnon afin de quantifier le rendement de piŽgeage de ce changement de phases

et le lien gŽnŽtique possible entre les nanodiamants et la phase Q. Les rŽsultats sont prŽsentŽs

dans le chapitre VI. La rŽalisation de ces expŽriences a nŽcessitŽ l'utilisation de nombreuses

mŽthodes expŽrimentales et analytiques. Les mŽthodes analytiques seront dŽveloppŽes dans le

chapitre II tandis que les protocoles expŽrimentaux seront dŽtaillŽs au fur et ̂  mesure dans les

chapitres suivants.
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Chapitre II

MŽthodes Analytiques

I- Extraction et purification des gaz rares

Plusieurs techniques d'extraction sont disponibles en gŽochimie des gaz rares :

broyage, fusion laser et fusion par effet Joule. Tous les Žchantillons synthŽtiques ou naturels

analysŽs au cours de cette th•se se prŽsentaient sous forme de poudre organique tr•s volatile.

De plus, la nŽcessitŽ d'effectuer des expŽriences par paliers de tempŽrature m'a amenŽ ̂ opter

pour un syst•me d'extraction ̂ double fours (Fig. II-1). Ce syst•me a ŽtŽ dŽveloppŽ par Reika

Yokochi dans le cadre de sa th•se au CRPG afin d'analyser l'azote dans les xŽnolithes

mantelliques (Yokochi et al., en prŽp.). Il est constituŽ d'un tube en quartz horizontal, chauffŽ

par un four classique par effet joule, connectŽ par une vanne tiroir manuelle ̂ un four ˆ

induction. Les Žchantillons sont placŽs ̂ l'intŽrieur du syst•me par le biais d'un tube de quartz

terminŽ par une bride CF16 (Fig. II-1). Ils sont dirigŽs dans le four souhaitŽ ̂ l'aide d'un

aimant qui pousse un barreau de mŽtal situŽ ̂  proximitŽ des Žchantillons. Le tube en quartz

est utilisŽ pour effectuer les expŽriences par paliers de tempŽrature entre 200¡C ̂  1000¡C.

Lors des fusions, la vanne tiroir est fermŽe afin d'isoler le four ̂  induction et ainsi rŽduire le

volume (Fig. II-1). La tempŽrature est contr™lŽe par un thermocouple avec une prŽcision de

± 5¡C. Les fusions ̂  des tempŽratures supŽrieures ˆ 1000¡C sont effectuŽes dans le four ˆ

induction. Dans ce cas, la fusion est rŽalisŽe ̂ l'aide d'un gŽnŽrateur de hautes frŽquences qui

alimente une bobine en cuivre (GTM6, 6kW, CELES). Le courant induit par les hautes

frŽquences permet d'atteindre des tempŽratures tr•s ŽlevŽes. Celles-ci sont calibrŽes ̂ l'aide

d'un pyrom•tre optique avec une prŽcision de ± 100¡C. Une fois la fusion terminŽe, le gaz est

dŽtendu dans la ligne gaz rares et purifiŽ ̂  l'aide de deux getters (mousse de titane) opŽrant

respectivement ˆ 700¡C et ̂  tempŽrature ambiante pendant 10 min. L'utilisation de ces pi•ges

permet de purifier les gaz prŽsents dans la ligne par adsorption chimique des gaz rŽactifs
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(H2O, CO2É). La pression de l'Žchantillon, mesurŽe gr‰ce ˆ une jauge ionique situŽe dans la

ligne, est ajustŽe par dilution afin d'atteindre une valeur suffisamment faible pour pouvoir •tre

introduite dans le spectrom•tre de masse (pression < 10-7 mbar).

Fig. II-1 : SchŽma du syst•me double d'extraction

II- Analyse ŽlŽmentaire et isotopique des gaz rares

Le spectrom•tre de masse utilisŽ lors de cette th•se est un spectrom•tre gaz rares

VG 5400 opŽrant en mode statique (Fig. II-2). Le principe de ce type de spectrom•tre a ŽtŽ

dŽveloppŽ par Reynolds (1956). Il est constituŽ d'une source ̂ gaz de type Nier qui permet de

travailler avec des courants d'Žmission ŽlevŽs. Ce type de source poss•de un bon rendement

ionisation-extraction-transport qui permet d'obtenir de fortes sensibilitŽs pour les gaz rares (!

1 !  10-3 A.Torr-1 pour le xŽnon).  Le spectrom•tre de masse est muni d'un collecteur de type

Faraday (rŽsistance 1011 " ) et d'un multiplicateur d'Žlectrons secondaires (rŽsistance 1013 " )

lui-m•me ŽquipŽ d'un syst•me de comptage d'ions (ORTEC 996). Le multiplicateur

d'Žlectrons secondaires permet une amplification du signal d'un facteur 100 environ par

rapport au collecteur de Faraday. La rŽsolution de masse est de 230 sur la cage de Faraday et

de 650 sur le multiplicateur d'Žlectrons secondaires.
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Fig. II-2:  SchŽma du spectrom•tre de masse statique VG 5400

Lorsque la pression dans la ligne est suffisamment faible pour que le gaz puisse •tre

introduit dans le spectrom•tre de masse, le pompage du spectrom•tre est isolŽ. Le gaz prŽsent

dans la ligne est alors ŽquilibrŽ avec le spectrom•tre pendant 30 secondes. L'analyse

commence par le balayage des masses et la dŽtermination des centres des pics obtenus. Dans

le cas du xŽnon, 9 balayages de masse sont effectuŽs pour les isotopes 124, 126, 128, 129,

130, 131, 132, 134 et 136. A la fin des balayages, la vanne d'introduction du gaz est fermŽe et

les diffŽrentes masses ainsi que les bruits de fond ̂  la base des pics (baseline) sont mesurŽs

par le multiplicateur d'Žlectrons secondaires pendant 25 cycles (! 70 min). La procŽdure

utilisŽe permet ̂ la fin d'un cycle d'analyse de redescendre le champ magnŽtique par paliers

afin d'Žviter les probl•mes liŽs ̂  l'hystŽrŽsis de l'aimant. Le spectrom•tre de masse est remis

en pompage ̂ la fin de l'analyse. L'abondance et les rapports isotopiques sont dŽterminŽs par
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l'extrapolation au temps zŽro de la relation volts = f(temps) donnŽs par le spectrom•tre de

masse.

III- DŽtermination des abondances

Le calcul des abondances en gaz rares nŽcessite la connaissance de la sensibilitŽ du

spectrom•tre de masse pour un gaz rare donnŽ, de la dilution effectuŽe pour l'analyse de

l'Žchantillon ainsi que du blanc liŽ ˆ la technique d'extraction. La sensibilitŽ reprŽsente le

rapport "signal de sortie/quantitŽ analysŽe" dans le spectrom•tre de masse. Elle est exprimŽe

en Amp•res (courant Žlectrique de sortie) par Torr (pression partielle du gaz rare dans le

spectrom•tre). La sensibilitŽ est dŽterminŽe par l'analyse de standards. Dans le cas du xŽnon,

le standard utilisŽ est de l'air dont l'azote, l'hŽlium, le nŽon, l'argon, l'eau et le CO2 ont ŽtŽ

ŽliminŽs. La connaissance des diffŽrents volumes du standard, de la ligne de purification et du

spectrom•tre de masse permet de calculer la sensibilitŽ pour un gaz rare considŽrŽ :

! 

S=
V

R" P

# 
$ 
% 

& 
' 
( 

o• S est la sensibilitŽ (A.Torr-1), V le signal donnŽ par le spectrom•tre de masse (Volt), R la

rŽsistance du collecteur (" ) et P la pression partielle du gaz rare considŽrŽ dans le

spectrom•tre de masse (Torr). La dŽtermination de la sensibilitŽ et la connaissance des

volumes utilisŽs pour la dilution permettent de calculer l'abondance du gaz rare considŽrŽ.

Dans le cas du 132Xe, l'Žquation est la suivante :
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avec :

! 

A132Xe
: abondance en 132Xe (mole)

V : signal ˆ la masse 132 (Volt)

ve : volume de dŽpart (four quartz ou four ˆ induction)
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R : rŽsistance du collecteur (" )

S : sensibilitŽ (A.Torr-1)

D : coefficient de dilution

Vm : volume molaire du gaz rare considŽrŽ (cm3 STP)

L'abondance calculŽe doit  Žgalement tenir compte du blanc. Celui-ci correspond ˆ la quantitŽ

de gaz rare rŽsiduel dans les parties dŽdiŽes ˆ l'extraction, ̂ la purification et ̂  l'analyse. Le

blanc dŽterminŽ est donc soustrait ˆ l'abondance calculŽe pour l'Žchantillon :

! 

AEch = (A132Xe
)Cal " (A132Xe

)Blk

Avec :

AEch : abondance en 132Xe de l'Žchantillon corrigŽe du blanc

! 

(A132Xe
)Cal  : abondance en 132Xe calculŽe pour l'Žchantillon

! 

(A132Xe
)Blk : abondance en 132Xe calculŽe pour le blanc

Le calcul des abondances implique l'utilisation de plusieurs donnŽes sur lesquelles une

incertitude existe. L'incertitude finale sur les abondances est calculŽe par la propagation de

ces incertitudes. Soit f une fonction des variables indŽpendantes x1, x2,É, x n alors :

! 

f = f (x1, x2,...,xn )

Si l'on consid•re les incertitudes #i sur xi non corrŽlŽes alors l'incertitude #f sur f se calcule

dans le cas du 132Xe :

! 

" 132Xe

2 = #
i=1

n $f
$xi
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2

" xi

2

o• 

! 

" 132XeEch

est l'Žcart-type sur l'abondance de 132Xe de l'Žchantillon. L'incertitude sur le blanc

est calculŽe de la m•me mani•re et l'erreur absolue est obtenue par la formule :

! 

" 132XeEch

= (" AEch

2 +" ABlk

2 )1 2
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IV-   DŽtermination des rapports isotopiques

Les incertitudes sur les rapports isotopiques sont le rŽsultat des incertitudes sur les

diffŽrentes donnŽes. Il est nŽcessaire de calculer le rapport isotopique corrigŽ du blanc et des

variations sur les valeurs dŽterminŽes pour les standards :

! 
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mesurŽ lors de l'analyse d'un standard. Comme deux standards encadrent chaque Žchantillon,

il correspond ̂ la moyenne des deux standards. L'incertitude sur le rapport isotopique corrigŽ

est calculŽe par propagation de toutes les incertitudes sur les mesures par la formule :
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! 

V- VariabilitŽ des standards

La variabilitŽ des sensibilitŽs calculŽes ̂ partir des standards et leurs rapports

isotopiques sont prŽsentŽs pour une session d'analyse dans les figures II-3a et II-3b. Ils

prŽsentent une bonne reproductibilitŽ dans le temps avec une variation d'environ  5 % pour la

sensibilitŽ de 132Xe et de moins de 1 % pour les rapports isotopiques du xŽnon. Cette bonne

reproductibilitŽ des standards permet de minimiser les incertitudes sur les abondances et les

rapports isotopiques des Žchantillons. Les rapports isotopiques ne prŽsentent pas de
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fractionnement de masse en fonction de la quantitŽ de signal analysŽe, contrairement ̂ ce qui

a ŽtŽ dŽcrit dans la littŽrature pour l'hŽlium et l'argon (Fig. II-3c; Burnard & Farley, 1999).

Afin de minimiser les biais dans les calculs d'erreur, j'ai dŽcidŽ d'encadrer tous les

Žchantillons analysŽs par deux standards. La pression du standard suivant l'Žchantillon est

ajustŽe de fa•on qu'elle soit la plus proche possible de celle de l'Žchantillon, et donc que les

signaux Žlectriques mesurŽs soient similaires (Fig. II-3d).
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Fig. II-3 : (a) Evolution de la sensibilitŽ du 132Xe en fonction du nombre de standards (n = 97, 2 mois).
(b) Evolution du rapport isotopique 130Xe/132Xe en fonction du nombre de standards (n = 97, 2 mois). (c) Rapport
isotopique 130Xe/132Xe en fonction du signal du 132Xe mesurŽ par le spectrom•tre de masse. (d) Signal du
standard suivant l'Žchantillon en fonction du signal de l'Žchantillon (n = 27).
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Chapitre III

Adsorption ŽlŽmentaire et isotopique

I- Adsorption ŽlŽmentaire basse pression

I-1 Introduction

L'adsorption gaz/solide est dŽfinie comme la concentration d'une esp•ce gazeuse

(adsorbat) ̂ la surface d'un solide (adsorbant). Ce phŽnom•ne est induit par la nature non

saturŽe des surfaces solides. En effet, toute surface solide est hŽtŽrog•ne et contient des

"liaisons" non saturŽes qui permettent ̂ des molŽcules gazeuses de venir s'adsorber ̂ la

surface (Fig. III-1). Le degrŽ d'interaction est dŽpendant de la nature de l'adsorbat et de

l'adsorbant mais Žgalement de la nature physique ou chimique des interactions. Dans le cas

d'adsorption de gaz rares sur une surface solide, l'adsorption est d'ordre physique

(physisorption). Ce mŽcanisme est un Žquilibre dynamique rŽgi par les forces de van der

Waals. Celles-ci rŽsultent des forces d'interactions molŽculaires, ̂ savoir les interactions

dip™le-dip™le et les forces de dispersion (Ozima & Podosek, 2002).

L'Žvolution thermique d'un nuage molŽculaire jusqu'au stade de nŽbuleuse protosolaire

offre de nombreux environnements possibles o• l'adsorption a pu jouer un r™le dans la

concentration et le piŽgeage des gaz rares. Ce mŽcanisme, tr•s efficace aux basses

tempŽratures, a pu avoir lieu dans le nuage molŽculaire ou lors de l'Žvolution de la nŽbuleuse

protosolaire (Fig. II-3). Ce processus physique a re•u un traitement thŽorique et analytique

important dans la communautŽ cosmochimique ces trente derni•res annŽes (Fanale & Cannon,

1971, 1972,1974; Barker & Torkelson, 1975; Fanale et al., 1978; Srinivasan et al., 1978;

Podosek et al., 1980, 1981; Levsky et al., 1981; Bernatowicz et al., 1984, Wacker et al.,

1985; Zadnik et al., 1985; Wacker, 1989, Hohenberg et al., 2002). Ces expŽriences ont

cependant ŽtŽ menŽes ̂ des pressions sensiblement supŽrieures ˆ celles estimŽes pour la
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nŽbuleuse protosolaire. L'existence ̂  Nancy d'un appareillage unique pour quantifier

l'adsorption basse pression des gaz rares m'a amenŽ ̂ effectuer des expŽriences d'adsorption

en collaboration avec le Laboratoire d'Environnement et de MinŽralurgie (LEM). Ainsi, des

expŽriences d'adsorption basse pression de l'argon, du krypton et du xŽnon ont ŽtŽ effectuŽes

sur des phases carbonŽes et minŽrales connues pour •tre prŽsentes dans Orgueil (CI), une des

mŽtŽorites les plus primitives connue ˆ ce jour.

Fig. III-1 : (a) vue schŽmatique de la surface d'un solide. Les hŽtŽrogŽnŽitŽs de surface qui peuvent •tre
assimilŽes ̂ des liaisons non saturŽes induisent les phŽnom•nes d'adsorption physiques observŽs pour les gaz
rares. (b) l'adsorption physique des gaz rares est un Žquilibre dynamique entre adsorption et dŽsorption. La
physisorption est un phŽnom•ne multicouche qui permet la concentration d'une importante quantitŽ de gaz ̂  la
surface
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Abstract—Noble gases trapped in meteorites are tightly bound in a carbonaceous carrier labeled “phase Q.”
Mechanisms having led to their retention in this phase or in its precursors are poorly understood. To test
physical adsorption as a way of retaining noble gases into precursors of meteoritic materials, we have
performed adsorption experiments for Ar, Kr, and Xe at low pressures (10� 4 mbar to 500 mbar) encompassing
pressures proposed for the evolving solar nebula. Low-pressure adsorption isotherms were obtained for
ferrihydrite and montmorillonite, both phases being present in Orgueil (CI), for terrestrial type III kerogen, the
best chemical analog of phase Q studied so far, and for carbon blacks, which are present in phase Q and can
be considered as possible precursors.

Based on adsorption data obtained at low pressures relevant to the protosolar nebula, we propose that the
amount of noble gases that can be adsorbed onto primitive materials is much higher than previously inferred
from experiments carried out at higher pressures. The adsorption capacity increases from kerogen, carbon
blacks, montmorillonite to ferrihydrite. Because of its low speci�c surface area, kerogen can hardly account
for the noble gas inventory of Q. Carbon blacks in the temperature range 75 K–100 K can adsorb up to two
orders of magnitude more noble gases than those found in Q. Irreversible trapping of a few percent of noble
gases adsorbed on such materials could represent a viable process for incorporating noble gases in phase Q
precursors. This temperature range cannot be ruled out for the zone of accretion of the meteorite precursors
according to recent astrophysical models and observations, although it is near the lower end of the temper-

0016-7037/05 $30.00� .00
atures proposed for the evolving solar nebula.Copyright © 2005 Elsevier Ltd
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1. INTRODUCTION

Extraterrestrial noble gases trapped in primitive meteo
are important tracers for understanding the history of the
solar system. Although noble gases trapped in primitive m
orites are present in different carriers (e.g., graphite, diam
SiC; Lewis et al., 1987; Anders and Zinner, 1993; Zinner,
1998; Nittler, 2003), the main noble gas carrier, also referre
as “phase-Q” or “P1” (hereafter labeled phase Q), is clo
associated with carbonaceous material (Lewis et al., 1975; Ott
et al., 1981). The nature of the residue obtained after dem
alization of bulk samples by HF and HCl which contains ph
Q is poorly characterized. It appears to be composed main
aromatic moieties linked by short aliphatic chains for which
best chemical terrestrial analog is type III kerogen (Gardinier e
al., 2000; Remusat et al., 2003).

Trapped noble gases in chondrites share common char
istics. First, they are concentrated in the carbonaceous re
obtained after acid attack of chondrites, which accounts
very small fraction (� 1%) of the total mass of the meteor
Second, noble gases are tightly bound and have high re
temperatures under vacuum of up to 1000°C, which sug

* Author to whom correspondence should be addressed(yvesm@crpg
cnrs-nancy.fr).
†
 Present address:McDonnell Center for Space Sciences, Laboratory
of Physics, Washington University, St. Louis, Missouri, 63130 USA
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that they are associated with retentive sites (Busemann et a
2000). Third, these gases are released upon oxidation
HNO3. Fourth, the noble gas elemental abundance pattern
strongly fractionated by up to six orders of magnitude rela
to Solar, with marked depletions of light relative to heavy n
gases.

Q-noble gases from different types of primitive meteor
exhibit comparable elemental and isotopic composit
(Wieler et al., 1991, 1992; Huss et al., 1996; Busemann et a
2000; Busemann and Eugster, 2002). These similarities sugge
that one single reservoir, homogeneously mixed and di
uted, existed before or during the accretion of planetary bo
Thus, a common process could have determined the char
istics of Q noble gases in the asteroid region of the solar sy
(Ozima et al., 1998; Pepin, 2003) or in the protosolar molecul
cloud (Huss and Alexander, 1987). Mechanisms leading to th
trapping of noble gases in carbonaceous carriers are p
understood. In the case of xenon, active capture, or “anom
adsorption,” was shown to occur on freshly crushed min
surfaces in ultra-high vacuum conditions (Bernatowicz et al
1982; Garrison et al., 1987). In the presence of ionizing rad
ations, Kr and Xe were also shown to exhibit active captu
silicate smokes (Nichols et al., 1992) and in growing low-Z
metal �lms (Hohenberg et al., 2002). According toHohenberg
et al. (2002), anomalous adsorption may account for the l
noble gas concentration of phase Q. Another hypothesi

forward to explain this high concentration is trapping during
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2420 Y. Marrocchi et al.
condensation of gaseous carbonaceous materials (Frick, 1979;
Niemeyer and Marti, 1981; Suzuki and Matsuda, 1990). Gas
adsorption could also represent one of the mechanisms le
to noble gas trapping in phase Q precursors, thus accounti
the relative enrichment of heavy noble gases. On the ba
high-resolution transmission electron microscopy studiesVis
et al. (2002)proposed recently that the most plausible pro
leading to noble gas trapping could be low-temperature ad
tion on concave carbonaceous surfaces.

Previous adsorption experiments succeeded in reprod
Q-like elemental abundance patterns (Fanale and Canno
1972; Niemeyer and Marti, 1981; Yang and Anders, 1982a,b;
Wacker, 1989). However, extrapolated to plausible nebu
pressures, the adsorbed noble gas amounts computed
these results were lower than those of phase Q by abou
orders of magnitude. It is important to note that these ex
ments were carried out at pressures (for example� 5 10� 4

mbar for Xe;Wacker et al., 1985) not relevant to those inferre
for the evolving solar nebula (hereafter SN;� 10� 13 to 10� 14

mbar for Xe;Ozima and Podosek, 2002). This could have le
to erroneous conclusions on the role of adsorption (Yang and
Anders, 1982a,b; Wacker et al., 1985).

Noble gas adsorption is a reversible surface process tha
not involve trapping in the structure of organic matter. H
ever, it has been shown that noble gases were retained
months of exposure to vacuum and that� 1–10% could b
trapped (Niederman and Eugster, 1992), and only release
upon oxidation (Yang et al., 1982; Zadnik et al., 1985). In
addition, terrestrial noble gas contamination in Allende sam
was found to be released at temperatures between 700 to
°C, suggesting that noble gas adsorbed at low tempe
could be tightly bound (Srinivasan et al., 1978). It must be
pointed out that terrestrial weathering may also play a ro
trapping (Scherer et al., 1996).

To document adsorption at low pressure relevant to the
evolution of the solar nebula (Wood and Mor�ll, 1988; Cassen
1994; Cameron, 1995; Dubrulle et al., 1995; Bell, 1999), we
report results of experiments designed to study the adso
of Ar, Kr, and Xe at very low pressure. In addition, su
experiments allow one to probe the most energetic surface
of the materials investigated, i.e., the surface sites that are
likely relevant in noble gas trapping. Low-pressure adsorp
isotherms were obtained on terrestrial type III kerogen (
sidered to be the best chemical analog of phase Q stud
far; Gardinier et al., 2000), carbon blacks (considered a
possible precursors of meteoritic organic matter; hereafte
Zadnik et al., 1985; Vis et al., 2002) subjected to variou
physical and/or chemical treatments, and two mineral ph
known to be present in primitive extraterrestrial material (
Orgueil) and having contrasted surface chemistry and
ferrihydrite, and montmorillonite.

2. MATERIALS AND METHODS

2.1. Samples

Ferrihydrite. Ferrihydrite was synthesized according to proced
described inCornell and Schwertmann (1996)andLiang et al. (2000).
A solution of 0.05M Fe(NO3)3 was rapidly titrated to a pH of� 10 by

dropwise addition of 0.1M KOH. The resulting precipitate was dia-
lyzed to remove excess salts and �nally dried at 50°C in air. X-ray
diffraction and Mossbauer analyses were performed to con�rm tha
synthesized sample was two-line ferrihydrite.

Montmorillonite.The montmorillonite used in this study is a sam
from Wyoming (Swy2) purchased from the Source Clays Reposito
Purdue University, Indiana, USA. Before use, it was sodium-satu
by exchanging it three times in a 1M NaCl solution. The resu
slurry was washed extensively by centrifugation and redispersi
MilliQ water. After each centrifugation, the bottom of the centrif
tube that contained various impurities such as quartz, feldspar, an
oxide was discarded. The purity of the �nal air-dried sample
checked by X-ray diffraction.

Kerogen.It has been suggested that terrestrial kerogen repres
relevant chemical analog of Q (Gardinier et al., 2000). We used type II
kerogen (Dogie Creek, Wyoming, USA), whose chemical compos
is close to that of Q in primitive carbonaceous chondrites suc
Orgueil and Murchinson (Table 1).

Carbon blacks.Even if kerogen is chemically close to the insolu
organic fraction of meteorites, it probably has signi�cant struct
differences with Q. In addition, recent combustion experiments (Ver-
chovsky et al., 2002) strongly suggest that only minor combusti
constituents of the macromolecular organic matter of meteorites a
noble gas carriers. This phase is probably the result of maturat
different precursors. Organic matter in the interstellar medium (IS
formed of simple molecules (� 100 amu), whereas meteoritic orga
matter presents macromolecular structures composed of aromati
eties linked by short aliphatic chains (Robert, 2002). In view of this
uncertainty, it is relevant to test various carbonaceous materia
their adsorption capacity to assess the in�uence of adsorption e
and speci�c surface area. Recent high-resolution transmission ele
microscopy observations of organic material in the Allende (C
Leoville (CV3), and Vigarano (CV3) meteorites have revealed
presence of abundant carbon-black particles that are not obser
type III kerogen (Vis et al., 2002). Low-pressure argon adsorpt
experiments were carried out on carbon blacks subjected to v
physical or chemical treatments. We used carbon black MT 990
dium particles, thermal black) from HUBER Corp. Four sets of sam
were prepared using physical or chemical treatments. The �rst s
CB was oxidized by H2O2 at 95°C for 6 h using the protocol de�ned b
Sosa et al. (1993). A second set of CB (50 g.L� 1) was attacked b
HNO3 10M at 95°C for 6 h. The suspension was centrifuged and ca
washed by resuspension with water, shaken for 4 h, centrifuge
dried at 90°C for 12 h in a vacuum chamber at less than 150
Another CB aliquot was oxidized with oxygen at 600°C for 1 h and
cooled in a �ow of He (Sosa et al., 1996). Graphitized CB was obtaine
by treatment of the MT 990 at 2700°C for 48 h, followed by coolin
an inert atmosphere.

2.2. Experimental Procedure

Two types of gas adsorption setups were used in this study. (i
�rst experiment, based on the classical Brunauer Emmet Teller m

Table 1. Chemical composition of meteoritic insolu-
ble organic fraction and kerogen used in this study. The
chemical composition was normalized to 100 carbon
atoms (Gardinier et al., 2000).

Compositiona

Orgueil (CI) C100H72O10N2S4

Murchinson (CM) C100H71O12N3S2

Allende (CV)b C100H1.8O?N0.5S4

Tagish Lake (C?) C100H46O15N10S?

Kerogen type IIIc C100 H75 O9.2N2

a Chemical composition normalized at 100 carbon
atoms.

b Strong alteration induced by metamorphism (CV6).
c Less mature type III kerogen.
(hereaf
adsorp
ter BET,Brunauer et al., 1938), allowed us to determine the
tion capacity of the adsorbent (namely the volume of the mono-
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2421Low-pressure adsorption of Ar, Kr, and Xe on carbonaceous materials
layer for each studied material). (ii) The second experiment wa
signed to measure adsorption parameters of noble gases at ve
pressure.

(i) The �rst experimental setup is a step-by-step volumetric ads
tion device. In such a setup, adsorbate gaseous molecules a
introduced in a known volume kept at 298 K. The pressure is rec
and the adsorbate is then put into contact with the adsorbent (sa
kept at a constant temperature (in the case of nitrogen, 77 K,
sponding to a saturating vapor pressure of 1.01 bar). The pressure
and stabilizes towards a value called the equilibrium pressure
amount of molecules adsorbed at equilibrium pressure is com
from the equilibrium pressure and the volumes of the line which
been previously calibrated using helium. The adsorbate pressure
increased by a given increment until a new equilibrium pressu
reached. The procedure is repeated step by step, allowing the a
tion isotherm of the adsorbent to be established. Stepwise desorp
carried out in a similar way, to characterize the microstructure o
adsorbent. Indeed, the desorption isotherm differs from the adso
isotherm depending on the nature of pores and their size distrib
(Gregg and Sing, 1982).

Approximately 500 mg of sample were outgassed overnig
298 K (kerogen, CBs), 323 K (ferrihydrite), and 383 K (montm
rillonite). The speci�c surface areas were then determined usin
classical BET method (Brunauer et al., 1938), and the presence
micropores (diameter lower than 2 nm) was assessed using thet-plot
method (De Boer et al., 1966). According to the BET theory, th
isothermal adsorption of vapor on a solid surface can be desc
by the following equation:

P �P0

V(1 � P �P0)
�

1

VmC
� �C � 1

VmC ��P

P0
� (1)

where V is the volume of adsorbate per gram of adsorbent (in3
� 1

Fig. 1. Scheme of the quasi-equilibrium adsorption
pressure gauges is in mbar. Tube diameters are 8 m
STP.g ) at equilibrium pressureP, P0 is the saturating vapor pressure,
Vm is the volume of gas equivalent to a single monolayer, andC
� exp[(E1 � EL)/RT] where E1 is the adsorption energy of the �r
layer of adsorbed gas on the solid andEL the energy of liquefaction o
the adsorbate (Brunauer et al., 1938). In the relative pressure ran
(P/P0) between 0.05 and 0.25, this equation is generally valid, w
allows the determination of bothVm and C. Indeed, in a plot o
y � (P/P0)/V(1 � P/P0) as a function ofx � P/P0, Eqn. 1 yields
straight line whose slope and intercept are (C � 1)/VmC and 1/VmC,
respectively.Vm can be converted into a speci�c surface area v
using the cross sectional area of the adsorbate (in the case2,
� m � 16.26 Å2; McClellan and Harnsberger, 1967).

(ii) The second experiment is a quasi-equilibrium gas adsor
device developed in LEM (Laboratoire Environnement et Minéra
gie), Nancy. It is dif�cult to get isotherm data at very low pressu
following the step-by-step equilibrium method outlined above, bec
the time required to reach equilibrium can be exceedingly long
because the resolution of measurements is poor in this low-pre
range (Michot et al., 1990). To circumvent this problem, a qua
equilibrium method has been developed in which the adsorba
introduced in the cell through a calibrated microleak at a �ow
suf�ciently slow (� 0.05 cm3.min� 1) to ensure equilibrium all alon
the adsorption isotherm (Fig. 1; Michot et al., 1990, 1998; Villiéras et
al., 1992, 1996, 1997, 1999; Michot and Villiéras, 2002). The gas �ow
in the system is controlled by the pressure in the volume adjacent
microleak. The �rst phase of the experiment is to measure the pre
evolution in the system as a function of time without adsorbent. T
so, the pumping system and the volume in which the adsorbe
loaded are isolated (valves 1 and 2 closed,Fig. 1). The evolution o
pressure vs. time is linear, therefore the adsorption on the interna
of the line is negligible. The system is then pumped down (val
closed and valves 1 and 2 open) to a pressure of 10� 6 mbar (measure
with an ion gauge located close to the pump,Fig. 1). After stabilization
of the vacuum, the pressure gauges that will be used for mea
noble gas pressures (see below) are reset to zero. These pressure

� 4

etry apparatus. The pressure range of the three high-precision
admit a detection limit of 10 mbar, giving an upper limit for the static
vacuum during the experiments. A separate experiment checked that
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the gauges remained at zero in static condition (i.e., pumps close
the duration typical of the adsorption experiments, indicating tha
static pressures were always lower than 10� 4 mbar.

The same experiment is repeated but this time in the presence
adsorbent (valve 2 open,Fig. 1). Knowing the volume of the syste
the �ow rate, and taking into account both the non-ideality of
adsorbate and thermal effusion corrections that are crucial for me
ments at low pressure, the amount of adsorbed gas is calcula
comparing the resulting evolution curves obtained with, and with
adsorbent (Villiéras et al., 1996). The experimental device is equipp
with three high-precision capacitance manometers (0–0.1 mbar,
mbar, 0–1000 mbar, Baratron) allowing measurement of pressu
the range 10� 4 mbar to 500 mbar. The measured pressures (P) are then
divided by the saturating vapor pressures (P0) at the temperature of th
adsorbent. Because the temperature of the latter differs from that
pressures gauges, a correction for thermal transpiration is a
(Takaishi and Sensui, 1963). This correction allows one to compute
pressure of a gas in a cold region from the pressure measure
warmer region (Dusham and Lafferty, 1962). This is the case of o
experiment because the pressure gauge is at room temperature, w
the gas in contact with the adsorbate is at liquid nitrogen temper
Correction for thermal transpiration, computed for example using e
tion and coef�cients given inTakaishi and Sensui (1963), can reac
several orders of magnitude (Podosek et al., 1981). At 77 K, the Ar and
Kr saturating vapor pressures are 0.18 bar and 1.32 10� 3 bar, respec-
tively. In this study, the relative pressures (P/P0) were in the rang
10� 8to 0.15 for Ar and Kr. At 77 K, the xenon vapor pressure is v
low (1.17 10� 6 bar), prohibiting a precise measurement of the
pressure with our experimental setup. For this reason, the xeno
sorption experiments were carried out at 196 K. At this temperatur
Xe saturating vapor pressure is 4.78 bar, which allows us to inves
pressures in the range 10� 10–0.1, taking into account the correction
thermal transpiration (Takaishi and Sensui, 1963).

Approximately 1 g of sample was used for each experiment. Be
adsorption, the samples were outgassed overnight at 298 K (ke
CBs), 323 K (ferrihydrite), and 383 K (montmorillonite) until a resid
pressure of 10� 6 mbar was reached. The frequency of measurem
was adjusted to get� 200 experimental points per unit of ln (P/P0), and
the duration of a complete measurement was approximately 15 h
method allowed us to obtain information on the initial stage
adsorption and to determine the adsorption parameters at pressu
are close to those estimated for the solar nebula (Fig. 2). Between 200
and 3000 data points could be collected for relative pressures (P/P0)
� 0.15.

3. RESULTS

3.1. Nitrogen Adsorption

Nitrogen adsorption-desorption isotherms were de
mined to yield speci�c surface area and pore size distr
tion for each of the samples. Although this information is
directly relevant to the study of noble gas adsorption
provides general information about the adsorption beha
of the samples that can be helpful in the interpretatio
low-pressure data, especially regarding the potential im
tance of micropores. For kerogen, the shape of the ad
tion-desorption isotherm of nitrogen (Fig. 3a) reveals a wea
af�nity between the adsorbate and the adsorbent as
amount adsorbed does not increase strongly at lowP/P0

(Gregg and Sing, 1982). In this case, the use of the BE
equation for determining the surface area is questionab
monolayer completion is not really distinguishable fr
multilayer formation. Still, we decided to apply such
procedure to obtain at least some estimate of the “su
area” of kerogen. The value thus obtained is rather
approximately 4 m2/g (Table 2). The adsorption-desorptio

isotherm of nitrogen on ferrihydrite (Fig. 3b) is typical of a
s

t

solid presenting a quasi-continuous distribution of pore s
in the transition range between large micropores and s
mesopores and with a small external surface area (Hofmann
et al., 2004). The total speci�c surface area derived from
BET treatment is high, approximately 400 m2/g (Table 2).
The nitrogen adsorption-desorption isotherm on montm
lonite (Fig. 3c) reveals the presence of both micropores
mesopores and a speci�c surface area around 80 m2/g. The
t-plot treatment (De Boer et al., 1966) yields a nonmicro
porous surface area of 50 m2/g and an equivalent micr-
porous surface area of approximately 30 m2/g (Table 2). CB
samples are characterized by the absence of micropore

Fig. 2. (a) Argon adsorption isotherm on ferrihydrite at 77 K.
Expanded view of (a) towards the low-pressure range of the a
adsorption isotherm. Experimental setup allowed accurate me
ments in the very low pressure range, from 10� 4 mbar to 500 mba
corresponding to relating pressures of 10� 8 to 0.15 for argon an
krypton, and 10� 10 to 0.1 for xenon (see text for thermal transpira
correction). The isotherm covers the argon partial pressure rang
ical of the solar nebula. Kr and Xe adsorption isotherms do not c
the SN partial pressure range but Henry’s law behavior is expec
very low pressure. Adsorption constants were determined usin
very low pressure adsorption isotherm.
present speci�c surface area in the range 5.5–11.6 m2/g,
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depending on the nature of the applied chemical or phy
treatments (Table 3).

3.2. Noble Gas Adsorption

Heterogeneous surface domains with different adsor
potentials are present in all natural samples. To each do
corresponds a speci�c adsorption behavior, yielding diffe
values for the Henry’s coef�cient (Fig. 2). As a result, th
relationship between adsorbed amount and pressure
linear, so that Henry’s law is only an approximation that ca
applied in a given range of pressure. Previously, most ad
tion experiments were carried out at relatively high press
in adsorption domains corresponding to low slopes of
adsorbed amount vs. pressure correlations, thus yielding
Henry’s coef�cients (Fanale and Cannon, 1972; Niemeyer an
Marti, 1981; Yang and Anders, 1982a,b; Wacker, 1989). Ex-
trapolation of these Henry’s coef�cients to very low pressu
will underestimate the amount of adsorbed gas. In the
pressure range relevant to solar nebula conditions, the co
tion is also close to linear (Fig. 4) but with a much steeper slo
which corresponds to the progressive �lling of the most e
getic adsorption sites (Fig. 2).

The linear region can be interpreted in terms of Henry’s

� i,j � Hi,j * Pi (2)

where � is the surface coverage de�ned asV/Vm for a given
adsorbatei and a given adsorbentj, Pi is the partial pressure
i, andHi,j is the Henry coef�cient of adsorbentj for adsorbat
i that can be written as:

Hi,j �
� kT� 1�2

� 2� mi� 3�2

1

va,i,j
3�

e� a,i,j
0 �kT (3)

where k is Boltzmann constant equal to 1.32 10� 21 joules

(J)/K, va,i,j
� is the average vibrational frequency of the adso

moleculei on the adsorbentj, and� a,i,j
0 the energy of the norm

adsorbate-adsorbent bond.Hi,j can be determined from t
slope of the low-pressure adsorption isotherm.

P0,i, saturating vapor pressure of adsorbatei, can be ex-
pressed as:

P0,i �
� 2� mi� 3�2

� kT� 1�2 v3e� � 0,i �kT (4)

where� 0 is the energy of the normal bond in a crystal of
adsorbate andv the average vibrational frequency of the ad
bate in a crystal of the adsorbate. When plotting� i,j as a
function of the relative pressureP/P0, Eqn. 2 becomes:

� i,j � Hi,j
� * ( Pi �P0,i) (5)

with Hi,j
� � Hi,j*P0,i. If one assumes that the average vibrati

frequency� a of the adsorbed molecule is equal to the ave
vibrational frequency� of the adsorbate in a crystal of t
adsorbate, then Eqn. 5 reduces to:

Hi,j
� � e(� a,i,j � � 0) �kT (6)

For each of the adsorbates, the isotherms exhibit a l
Fig. 3. (a) Nitrogen adsorption isotherm on kerogen at 77 K
Nitrogen adsorption isotherm on ferrihydrite at 77 K. (c) Nitro
adsorption isotherm on montmorillonite at 77 K. Speci�c surface a
were determined using these isotherms and the BET equ
relationship at low relative pressure (P/P0 	 10� 4; Fig. 4) with
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correlations coef�cients higher than 0.98, allowing a relia
determination of the slope (e�� a,i,j� � 0� �kT). Taking into account th
temperature of the experiment, it then allows a reliable d
mination of (� a-� 0) (seeTables 3and4 for experimental dat
and Tables E2–E24 presented in the electronic annex fo
sorption parameters computed at various temperatures)
values thus obtained are almost constant at approxim
5.10� 21 J for kerogen and 8.10� 21 J for montmorillonite. In th
case of ferrihydrite, the value obtained for xenon (1.6.10� 20 J)
is signi�cantly higher than those calculated for Ar and
(� 1.10� 20 J), which can be assigned to the porous structu
ferrihydrite. Indeed, because of the continuous pore size d
bution of this material, the in�uence of the adsorbate size
be signi�cant. The same tendency can be observed for m
morillonite but to a lesser extent. Carbon blacks presen
important variability of the speci�c surface area and interac
parameter (� a-� 0) (Table 3) depending on chemical or physi
treatments.

4. DISCUSSION

All the results reported in the next subsections have
calculated using the canonical pressure of the solar n
reported in the literature (10� 3 mbar; e.g.,Pepin, 1991; Ozima
and Podosek, 2002) and the noble gas relative abundance
the solar nebula presented in the electronic annex (Tabl
Anders and Grevesse, 1989). In the temperature range d
cussed below (75 K–90 K), Ar and Kr are in the gaseous s
According to the phase diagram, the solid/gas transitio
xenon occurs at a temperature of 70 K for a pressure of� 3

mbar. Therefore, for the temperature range of interest, xen
also essentially in the gaseous state.

Table 3. Speci�c surface area, argon adsorption constant at 77
adsorbate/adsorbent interaction parameter for various kinds of c
blacks (CB).

Treatment
Speci�c area
(m2 · g� 1)

H 77
K

(� a � � 0)
Joules

Original CB 6.8 7885 9.5. 10� 21

O2, 600°C, 1 h 5.5 638 6.8. 10� 21

Graphitized, 2700°C, 48 h 7.5 14356 1.0. 10� 20

Oxidized, H2O2, 95°C, 6 h 6.1 13077 1.0. 10� 20

Oxidized, HNO3, 10M, 11.6 58235 1.1. 10� 20

Table 2. Speci�c area and dis

Kerogen
Ferrihydrite
Montmorillonite
Original carbon black
Carbon black O2, 600°C, 1 h
Carbon black graphitized, 2700°C, 48 h
Carbon black oxidized, H2O2, 95°C, 6 h
Carbon black oxidized, HNO3, 10M, 95°C, 6 h
95°C, 6 h
4.1. Adsorption on Kerogen

Using Eqn. 6 and values of the adsorbate-adsorbent in
tion parameters (Table 4), the values of H=can be calculated fo
any temperature between 75 K and 150 K for Ar and Kr,
between 75 K and 200 K for Xe. The calculated amoun
noble gases adsorbed at the canonical SN pressure can t
compared to those found in phase Q. In the case of ker
this comparison shows that adsorption in the range 75 K–
fails to account for the amount of Q gases in Orgueil (Fig. 5).
On the basis of data displayed inFigure 5, one can estimate th
temperatures less than 70 K would be required to reproduc
abundance patterns of Ar and Kr using type III kerogen
phase Q analog. The relatively high abundance of xenon w
discussed in the next subsection.

4.2. Adsorption on Potential Phase Q Precursors

Low-pressure argon adsorption isotherms obtained at
for kerogen and for �ve carbon blacks show that kerogen

Fig. 4. Argon adsorption isotherm (P/P0 	 10� 4) for kerogen, mont-
morillonite, and ferrihydrite at low pressure. The isotherms are line

n of pores of investigated samples.

peci�c area
(m2/g)

Micropores
(8–20 Å)

Mesopores
(20–400 Å)

4.5 no no
400 large small
80 30 m2/g 50 m2/g

6.8 no small
5.5 no small

7.5 no small
6.1 no small

11.6 no small
tributio

S

low pressure with correlation coef�cients� 0.98, allowing a reliable
determination of the adsorption parameters.
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2425Low-pressure adsorption of Ar, Kr, and Xe on carbonaceous materials
the lowest surface area and adsorption energy. Adsorption
at low pressures, which are a function of surface areas as
as amounts of adsorbed gases, and a function of adso
energies, are the lowest for kerogen (Fig. 6). As predicted from
the shape of the isotherms, the interaction parameters (Table 3)
are signi�cantly higher for carbon black samples, the hig
value (1.2 10� 20 J) being obtained for the carbon blacks sam
oxidized by HNO3.

On the basis of data obtained for kerogen, montmorillo
and ferrihydrite (Table 4), it is reasonable to assume that
interaction parameters derived from argon adsorption dat
be used for krypton and xenon. Indeed, these three sa
present almost the same interaction parameter (� a-� 0) for each
of the noble gases investigated. As Kr and Xe adsor
coef�cients were not determined for carbon blacks, we ext
olate the Henry’s coef�cients for Kr and Xe using values
(� a-� 0) determined from the argon isotherm on carbon bla

All the carbons blacks investigated present speci�c sur
area and interaction parameters which can reproduce the
centration of Ar and Kr in phase Q of Orgueil at a tempera

Table 4.Adsorption constant (H=) at e
resulting adsorbate–adsorbent interacti

Sample Gas T

Kerogen Ar
Kr 7
Xe 19

Ferrihydrite Ar 7
Kr 7
Xe 19

Montmorillonite Ar 7
Kr 7
Xe 19

Fig. 5. Elemental fractionation pattern for kerogen at different
perature compared to phase Q pattern of Orgueil (elemental co

tration in the acid-resistant meteoritic residues;Huss et al., 1996;
Busemann et al., 2000).
of 75 K (Fig. 7; the case of xenon is discussed below). In v
of the data obtained for carbon blacks subjected to va
physical and chemical treatments, a value of� 9.10� 21 J,
which is the mean of all carbon blacks investigated in
study, can be taken for (� a-� 0). Taking a surface area value
approximately 10 m2.g� 1, which is a value common for ca-
bonaceous materials (Sosa et al., 1996), the computed amou
of adsorbed noble gases on carbon blacks can account f
noble gas inventory of carbonaceous matter in primitive m
orites if the temperature is 75 K or lower (Fig. 7). It must be
pointed out that the value of 10 m2.g� 1 is a minimum consid-
ering the very small particle size of carbon blacks observ
phase Q (Vis et al., 2002). Several studies have reported i
versible adsorption of Kr and Xe for some forms of carbo
ceous material. Indeed, only 1% to 10% were released a
temperature of 800 to 1000 °C, strongly suggesting trappi
the organic network (Yang et al., 1982; Zadnik et al., 1985).
Assuming that only 1% of the originally adsorbed noble g
are irreversibly trapped, the heavy noble gas content of ph
can be reproduced in the case of adsorption at 75 K on c
blacks oxidized with HNO3 (Fig. 8).

As illustrated inFigures 5, 7, and8, the adsorbed pattern
argon and krypton is comparable to that observed in pha
but adsorbed Xe is enriched by two orders of magnitude
tive to phase Q. This difference tends to vanish with increa
temperature and within uncertainties for adsorption at 10
However, at this temperature the amount of noble gas ads
is comparable to that found in phase Q, which leaves
space for irreversible trapping (Fig. 9). We do not have a cle
explanation for this Xe overabundance during adsorption
tive to phase Q. Part of this discrepancy could be due to th
that we used a solar noble gas pattern to compute the ads
amounts, which may fail to match precisely the original n
gas abundance. For example, xenon is enriched by a fac
4 in the solar wind relative to the (inferred) solar nebula pe
(Wieler, 2002).

It is also important to note that here we assume equilib
adsorption. Considerably higher noble gas amounts could
been trapped if adsorption and phase Q formation took
simultaneously. This view is in agreement with observation
Vis et al. (2002)who reported the presence of onion-l
structures with internal voids of� 2 nm where noble gas
could be trapped. In a continuous adsorption process t

ent temperatures for Ar, Kr, and Xe and
meters (� a � � 0).

H r2
(� a � � 0)

Joules

160 0.997 5.39.10� 21

158 0.998 5.38.10� 21

6.1 0.999 5.65.10� 21

0950 0.997 9.88.10� 21

8800 0.999 1.04.10� 20

426 0.994 1.63.10� 20

2000 0.988 8.07.10� 21

570 0.996 7.82.10� 21

40 0.998 9.97.10� 21
xperim
on para

(K)

77
7
6
7 1

7 1
6
7
7 1
place at decreasing temperature, it is conceivable that the
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amount of trapped noble gases differed for each gas acco
to the evolution of the partial pressure with temperature.

Although these new experiments show that low-temper
adsorption can account for the amounts of noble gases tr
in Q, they do not provide explanation for the observed isot
differences between Solar and Q. We are currently inves

Fig. 6. Low-pressure argon isotherm at 77 K on d
oxidized at 600°C, (d) carbon blacks graphitized at 27
with HNO3 10M.
ing isotopic fractionation of noble gas during Rayleigh-like
adsorption experiments, but so far we have not detected
measurable isotopic fractionation. If no isotopic fractiona
occurs during adsorption, then it is necessary to invoke
noble gases were already fractionated from Solar at the tim
adsorption on phase Q.Ozima et al. (1998)have proposed th
isotopic and elemental fractionation of solar noble gase

t materials (a) kerogen, (b) carbon blacks, (c) carbon blacks
e) carbon blacks oxidized with H2O2, (f) carbon blacks leached
ifferen
00°C, (
curred during Rayleigh-like gas escape from the solar nebula,
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2427Low-pressure adsorption of Ar, Kr, and Xe on carbonaceous materials
without specifying the nature of the processes involved. Su
model could account for the isotopic ratios of Q relative to s
fairly well, but discrepancies were observed for eleme
ratios, thus leaving open the possibility that further eleme
processing was involved. Likewise,Pepin (2003)investigated
the possibility that Q fractionation took place either during
irradiation of the edge of the protosolar disk by a nearby st
during gravitational escape of a methane-rich atmosp
around planetesimals. In both processes, adsorption w
voked as being the major factor in the trapping of noble g
onto grains, althoughPepin (2003)acknowledged that the
was a problem of quantitative adsorption given adsorp
parameters known at that time. The present study, which

Fig. 7. Elemental fractionation pattern for �ve carbon blacks at 7
compared to phase Q pattern of Orgueil.

Fig. 8. Elemental fractionation pattern for carbon blacks leache

HNO3, 10M and 1% adsorbed gas irreversibly trapped compared to
phase Q of Orgueil.
dicts much higher amounts of adsorbed noble gases onto g
may revitalize this type of model.

4.3. Meteoritic and Astrophysical Constraints on Parent
Bodies Accretion

One could argue that the low temperature range need
account for the noble gas concentration in meteorites is
alistic. However, the relatively high content of nitrogen
meteoritic organic macromolecules (Table 1) shows that thi
organic matter has undergone negligible maturation (Ehren-
freund et al., 1991), strongly suggesting that this material
never been heated to temperatures higher than 350 K.
maximum temperature is in good agreement with low tem
ature processing inferred from our results. In the temper
range of� 70 K, few species are present, mainly noble ga
H and CO, and one can envision that the synthesis of or
matter occurred concomitantly with noble gas incorporati

According to some models describing the evolution of
protosolar nebula (Bell et al., 1999) and to recent astrophysic
observations (Woolum and Cassen, 1999), temperatures b
tween 60 K and 100 K are currently proposed for the re
located between 2 and 3 AU, where accretion of mete
parent bodies is believed to have taken place. In the sta
SN evolution model, the thermal structure is a function of
mass accretion rate (MJ ) corresponding to the mass �ow t-
ward the Sun. Higher accretion rates (10� 5 10� 5 MJ /yr),
corresponding to a younger, dustier and more massive
would result in a very hot disk, enough to vaporize all but
most refractory materials within few AU of the Sun (Boss
1993; Bell et al., 1997, 1999; Bell, 1999). It is dif�cult to
precisely estimate the time period over which T-Tauri d
cool from these hot states, but several arguments suppo
possibility that the mass accretion rate declined drastica
less than 105 yr (Humayun and Cassen, 2000). Hartmann et a
(1998)observed 56 class II T-Tauri stars and found that 4
them have a mass accretion rate between 10� 7 and 10� 9 MJ /yr
in the time interval of 3.105 to 3.106 yr. These models an
observations suggest that the hot phase of the solar n
lasted only for 105 years, representing only a short fraction
the solar nebula lifetime. Thus, the mass accretion rate i
SN could have decreased very quickly to reach values (10� 8 to
10� 9 MJ /yr) corresponding to low temperatures in the rang
K–60 K at 3 AU (Bell, 1999). Despite discrepancies betwe
theoretical estimates of nebula lifetimes (� 1 Ma) and time
scales constrained by isotopic data for meteorites (severa
it seems relevant to consider that meteorite aggregatio
curred all along the SN evolution, even at low tempera
(Podosek and Cassen, 1994).

Such low temperatures are also required to account fo
recent discovery of extrasolar giant planets (hot-Jupiters
cated close (less than 0.2 AU) to their central star (Collier
Cameron, 2002). The occurrence of planets close to their
suggests that the circumstellar disks are cold enough to
gas accretion near the central star. However, some astro
ical models (Schneider, 1996; Boss, 2002) predict that th
formation of hot-Jupiters is unlikely to occur so close to cen
stars, thus proposing a postformation migration.

Interstellar dense molecular clouds represent another

ronment where phase Q noble gases could have been trapped.
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With respect to this possibility, phase Q and nanodiamon
primitives chondrites present a homogeneous distribution
micron-scale (Huss and Alexander, 1987; Huss et al., 1996;
Nakamura et al., 1999a,b; Amari et al., 2001, 2004). These
authors have suggested that this distribution could be du
presolar origin for phase Q and its trapped noble gases.
stellar molecular clouds could have temperatures typical
the range 10 K–25 K. The lack of information concerning
noble gas partial pressure in the ISM as well as noble gas
pressures at very low temperature prevents us from qua
tively investigating noble gas adsorption on organic matt
the ISM. However, the present study documenting high n
gas adsorption at very low pressures and temperatures
open the possibility that Q noble gases originated in the
as proposed bySandford et al. (1998).

5. CONCLUSIONS

The present work provides results of an experiment
signed to study adsorption of Ar, Kr, and Xe on mater
found in primitive meteorites at pressures relevant to t
inferred for the solar nebula. The adsorption ef�ciency
creases from kerogen, carbon blacks, montmorillonite
ferrihydrite. As most heavy noble gases in primitive m
orites are trapped in carbonaceous carriers, special atte
was paid to kerogen and carbon blacks. Type III kero
which is a good chemical analog for phase Q (but not fo
physical nature), has a low adsorption capacity. In cont
carbon blacks, which are considered as potential precu

Fig. 9. (a) Elemental fractionation pattern for c
of phase Q (Vis et al., 2002), can adsorb high quantities of
noble gases at low pressure. At 75 K, the noble gas am
adsorbed on carbon black are up to two orders of magn
higher than those found in phase Q. This work there
shows that low-pressure physical adsorption of noble g
can account for the noble gas content observed in meteo
even if only a few percent of adsorbed gases are irrever
trapped. Irreversible adsorption could be facilitated by
ci�c nebular conditions such as the occurrence of fre
created surfaces or radiation-induced defects (Bernatowicz
et al., 1982; Hohenberg et al., 2002). As a consequence,
will be important to design low-pressure adsorption ex
iments in the presence of ionizing radiations.

Acknowledgments—Manuel Pelletier is thanked for assistance du
sample analysis. We are grateful to Laurent Zimmermann and
Burnard for helpful discussions. Frédéric Villiéras is thanked
providing us with carbon black samples. We thank C. M. Hohen
and two anonymous reviewers for constructive comments and
sociate Editor R. Wieler for careful editing. This work was s
ported by the Programme National de Planétologie (Institut Nat
des Sciences de l’Univers, CNRS). This is CRPG-CNRS cont
tion 1702.

Associate editor:R. Wieler

REFERENCES

Amari S., Zaizen S., and Matsuda J. (2001) Search for Q.Meteorit.
Planet. Sci.28, A10–A11.

Amari S., Zaizen S., and Matsuda J. (2004) An attempt to separ

blacks oxidized by HNO3 at different temperatures.
from the Allende meteorite by physical methods.Geochim. Cos-
mochim. Acta67, 4665–4667.



: Me-

ete-

cture
disk

e FU

pp.

982)
um

ture

giant

es in

ponent

es in
d by

lar

iters

der
ular

the

m

991)

rdial
.

ona-
n

aquet
ic
tive

W.
study

.

nd

cre-

r P.,
drous

ture
ration

olatile

23.

of the
.

tary”
rrier

trange

987)

ed
-

as of

neity

nd
lared
.

rgetic
arge.

eter-
n CM
ies.

n of
laser
.

and
ated

ositic
and
.

tory

ances

from
.

tive
plica-
.

trial

disk,

ption

l and

l and
r of

2429Low-pressure adsorption of Ar, Kr, and Xe on carbonaceous materials
Anders E. and Grevesse N. (1989) Abundances of the elements
teoritic and solar.Geochim. Cosmochim. Acta53, 197–214.

Anders E. and Zinner E. (1993) Interstellar grains in primitive m
orites: Diamond, silicon carbide and graphite.Meteoritics28,490–
514.

Bell K. R., Cassen P., Klahr H. H., and Henning T. (1997) The stru
and appearance of protostellar accretion disks: Limits on
�aring. Astrophys. J.486,372–387.

Bell K. R. (1999) Reprocessing in luminous disks.Astrophys. J.526,
411–434.

Bell K. R., Cassen P., Wasson J. T. and Woolum D. S. (1999) Th
Orionis phenomenon and solar nebula material. InProtostars and
Planets IV (eds. V. Manning, A. P. Boss and S. Russell),
897–926. University of Arizona, Tuscon, AZ.

Bernatowicz T. J., Kramer F. E., Podosek F. A., and Honda M. (1
Adsorption and excess �ssion Xe: Adsorption of Xe on vacu
crushed minerals.J. Geophys. Res.87, A465–A476.

Boss A. P. (1993) Evolution of the solar nebula. II. Thermal struc
during nebula formation.Astrophys. J.417,351–367.

Boss A. P. Stellar metallicity and the formation of extrasolar gas
planets.Astrophys. J.567 (2), L149–L153, 2002.

Brunauer S., Emmet P. H., and Teller E. (1938) Adsorption of gas
multimolecular layers.J. Am. Chem. Soc.60, 309–319.

Busemann H. and Eugster O. (2002) The trapped noble gas com
in achondrites.Meteorit. Planet. Sci.37, 1865–1891.

Busemann H., Baur H., and Wieler R. (2000) Primordial noble gas
‘phase Q’ in carbonaceous and ordinary chondrites studie
closed-system etching.Meteorit. Planet. Sci.35, 949–973.

Cameron A. G. W. (1995) The �rst ten million years in the so
nebula.Meteoritics30, 133–161.

Cassen P. (1994) Utilitarian models of the solar nebula.Icarus 112,
405–429.

Collier Cameron A. (2002) Extrasolar planets: What are hot Jup
made of?Astro. Geoph.43 (4), 421–425.

Cornell R. M. and Schwertmann U. (1996)The Iron Oxides.VCH
Verlag, Weinheim. 570 pp.

De Boer J. H., Lippens B. C., Linsen B. G., Brokhoff J. C. P., Van
Heuvel A., and Osinga T. J. (1966) The t-curve of multimolec
N2 adsorption.J. Colloid Interf. Sci.23, 577–599.

Dubrulle B., Mor�ll G., and Sterzik M. (1995) The dust subdisk in
protoplanetary nebula.Icarus 114,237–246.

Dusham S. and Lafferty J. M. (1962)ScientiÞc Foundation of Vacuu
Technique, 2nd ed. Wiley. 806 pp.

Ehrenfreund P., Robert F., d’Hendecourt L., and Behar F. (1
Comparison of interstellar and meteoritic organic matter at 3.4
 m.
Astron. Astrophys.252,712–717.

Fanale F. P. and Cannon W. A. (1972) Origin of planetary primo
rare gas: The possible role of adsorption.Geochim. Cosmochim
Acta 36, 319–328.

Frick U. (1979) Noble gas fractionation during synthesis of carb
ceous matter.Lunar and Planet. Sci X.Lunar Planet. Inst., Housto
(abstr.).

Gardinier A., Derenne S., Robert F., Behar F., Largeau C., and M
J. (2000) Solide state CP/MAS13C NMR of the insoluble organ
matter of the Orgueil and Murchinson meteorites: Quantita
study.Earth Planet. Sci. Lett.184,9–21.

Garrison D. H., Olinger C. T., Hohenberg C. M., and Caffee M.
(1987) Noble gases in grain-size separates from Pesyanoe; a
in anomalous acquisition of terrestrial xenon.Lunar and Planet
Sci. XIX.Lunar Planet. Inst., Houston (abstr.).

Gregg S. J. and Sing K. S. W. (1982)Adsorption, Surface Area a
Porosity2nd ed Academic Press, London.

Hartmann L., Calvet N., Gulbring E., and D’Alessio P. (1998) Ac
tion and the evolution of T-Tauri disks.Astrophys. J.495, 385–
400.

Hofmann A., Pelletier M., Michot L., Stradner A., Schurtenberge
and Kretzschmar R. (2004) Characterization of the pores in hy
ferric oxyde aggregates formed by freezing and thawing.J. Colloid
Interf. Sci.271,163–173.

Hohenberg C. M., Thonnard N., and Meshik A. (2002) Active cap
and anomalous adsorption: New mechanisms for the incopo

of heavy noble gases.Meteorit. Planet. Sci.37, 257–267.
Humayun M. and Casssen P. (2000) Processes determining the v
abundances of the meteorites and terrestrial planets. InOrigin of
Earth and Moon(eds. R. M. Canup and K. Righter), pp. 3–
University of Arizona Press, Tuscon, AZ.

Huss G. R. and Alexander E. C. Jr. (1987) On the pre-solar origin
normal planetary noble gas component in meteorites.J. Geophys
Res.92, (Suppl.) E710–E716.

Huss G. R., Lewis R. S., and Hemkin S. (1996) The “normal plane
noble gas component in primitive chondrites: Compositions, ca
and metamorphic history.Geochim. Cosmochim. Acta60, 3311–
3340.

Lewis R. S., Snivasan B., and Anders E. (1975) Host phase of a s
xenon component in Allende.Science190,1251–1262.

Lewis R. S., Ming T., Wacker J. F., Anders E., and Steel E. (1
Interstellar diamonds in meteorites.Nature326,160–162.

Liang L. Y., Hofmann A., and Gu B. H. (2000) Ligand-induc
dissolution and release of ferrihydrite colloids.Geochim. Cosmo
chim. Acta64, 2027–2037.

McClellan A. L. and Harnsberger H. F. (1967) Cross-sectional are
molecules adsorbed on solid surface.J. Colloid Interf. Sci.23,
577–599.

Michot L., François M., and Case J. M. (1990) Surface heteroge
studied by a quasi-equilibrium adsorption device.Langmuir 6,
647–653.

Michot L. J., Villiéras F., Lambert J. F., Bergaoui L., Grillet Y., a
Robert J. L. (1998) Surface heterogeneity of micropores in pil
clays: The limit of classical pore-�lling mechanisms.J. Phys
Chem. B102,3466–3476.

Michot L. J. and Villiéras F. (2002) Assessments of surface ene
heterogeneity of synthetic of Na saponite: The role of layer ch
Clay Minerals37, 39–57.

Nakamura T., Nagao K., Metzler K., and Takaoka N. (1999a) H
ogeneous distribution of solar and cosmogenic noble gases i
chondrites and implications for the formation of CM parent bod
Geochim. Cosmochim. Acta63, 257–273.

Nakamura T., Nagao K., and Takaoka N. (1999b) Microdistributio
primordial noble gases in CM chondrites determined by in situ
microprobe analysis: Decipherment of nebular processes.Geochim
Cosmochim. Acta63, 241–255.

Nichols R. H. Jr., Nuth J. A. III, Hohenberg C. M., Olinger C. T.,
Moore M. H. (1992) Trapping of noble gases in proton-irradi
silicates smokes.Meteoritics27, 555–559.

Niederman S. and Eugster O. (1992) Noble gases in lunar anorth
rocks 60018 and 65315: Acquisition of terrestrial krypton
xenon indicating an irreversible adsorption.Geochim. Cosmochim
Acta 56, 493–509.

Niemeyer S. and Marti K. (1981) Noble gas trapping by labora
carbon condensates.Proc. Lunar Planet. Sci.12B, 1177–1188.

Nittler L. R. (2003) Presolar stardust in meteorites: Recent adv
and scienti�c frontiers.Earth Planet. Sci. Lett.6540,1–15.

Ott U., Mack R., and Chang S. (1981) Noble-gas-rich separates
the Allende meteorite.Geochim. Cosmochim. Acta45,1751–1788

Ozima M. and Podosek F. A. (2002)Noble Gas Geochemistry.Cam-
bridge Univ. Press, Cambridge, U.K. 286 pp.

Ozima M., Wieler R., Marty B., and Podosek A. (1998) Compara
studies of solar, Q-gases and terrestrial noble gases and im
tions on the evolution of the solar nebula.Geochim. Cosmochim
Acta 62, 301–314.

Pepin R. O. (1991) On the origin and early evolution of terres
planet atmospheres and meteoritic volatiles.Icarus 92, 2–79.

Pepin R. O. (2003) On noble gas processing in the solar accretion
Space Sci. Rev.106,211–230.

Podosek F. A., Bernatowicz T. J., and Kramer F. E. (1981) Adsor
of xenon and krypton on shales.Geochim. Cosmochim. Acta45,
2401–2415.

Podosek F. A. and Cassen P. (1994) Theoritical, observationa
isotopic estimates of the lifetime of the solar nebula.Meteoritics29,
6–25.

Remusat L., Derenne S., and Robert F. (2003) Conventiona
TMAH assisted pyrolysis on the insoluble organic matte
Orgueil and Murchison.Lunar and Planet. Sci. XXXIV.Lunar

Planet. Inst., Houston. #1230 (abstr.).



m: A

ping
ana-

le gas
lation
i.

their

rface
lase.

., and
by

ase
.
in the
: In-

hous
i.

ation.

T.
rbon
.

s F.
from

çois
f the

faces
623.

and
tion

C.,

eity of

n D.
pped

ases.
Ele-
.
imu-
bon:
.
oble
idue.

992)
nts in

.

ls.
d

Tus-

ts on
.

es by
bon.

, with
-

, with
nces;

tory
on
.

sition
h

in the

2430 Y. Marrocchi et al.
Robert F. (2002) Water and organic D/H ratios in the solar syste
record of an early irradiation of the nebula?Planet. Space Sci.50,
1227–1234.

Sandford S. A., Bernstein M. P., and Swindle T. D. (1998) The trap
of noble gases by the irradiation and warming of interstellar
logs.Meteorit. Planet. Sci.33, A135.

Scherer P., Loeken T., and Schultz L. (1996) Changes in the nob
pattern of hot desert meteorites caused by weathering: Corre
with terrestrial age and weathering grade.Lunar and Planet. Sc
XXVII. Lunar Planet. Inst., Houston. (abstr.).

Schneider D. (1996) Hot Jupiters. Why do some giant planets hug
stars?ScientiÞc American275 (5), 14–15.

Sosa R. C., Masy D., and Rouxhet P. G. (1993) In�uence of su
properties of carbon black on the activity of adsorbed cata
Carbon32 (7), 1369–1375.

Sosa R. C., Parton R. F., Neys P. E., Lardinois O., Jacobs P. A
Rouxhet P. G. (1996) Surface modi�cation of carbon black
oxidation and its in�uence on the activity of immobilized catal
and iron-phthalocyanines.J. Mol. Cata. A: Chemical110,141–151

Srinivasan B., Lewis R. S., and Anders E. (1978) Noble gases
Allende and Abee meteorites and a gas-rich mineral fraction
vestigation by stepwide heating.Geochim. Cosmochim. Acta42,
183–198.

Suzuki K. and Matsuda J.-I. (1990) Noble gases in the amorp
carbon synthesized by glow-discharge CVD.Lunar and Planet. Sc
XXI. Lunar Planet. Inst., Houston. (abstr.).

Takaishi M. and Sensui J. (1963) Corrections for thermal transpir
Tr. Farad. Soc.59, 2503–2515.

Verchovsky A. B., Sephton M. A., Wrigth I. P., and Pillinger C.
(2002) Separation of planetary noble gas carrier from bulk ca
in enstatite chondrites during stepped combustion.Earth Planet
Sci. Lett.199,243–255.

Villiéras F., Cases J. M., François M., Michot L. J., and Thoma
(1992) Texture and surface energetic heterogeneity of solids
modeling of low pressure gas adsorption isotherms.Langmuir 8,
1789–1795.

Villiéras F., Michot L. J., Cases J. M., Berend I., Bardot F., Fran
M., Gérard G. and Yvon J. (1996) Static and dynamic studies o
energetic surface heterogeneity of clay minerals. InEquilibria and
Dynamics of Gas Adsorption on Heterogeneous Solid Sur
(eds. W. Rudzinsky, W. A. Steele and G. Zgrablich), pp. 573–
Elsevier Science Publisher B.V, Amsterdam.

Villiéras F., Michot L. J., Bardot F., Cases J. M., François M.,
Rudzinsky W. (1997) An improved derivate isotherm summa
method to study surface heterogeneity of clay minerals.Langmuir
13, 1104–1117.

Villiéras F., Michot L. J., Bernaby E., Chamerois M., Legens

Gérard G., and Cases J. M. (1999) High resolution gas adsorption
study on mineral surfaces: Assessment of surface heterogen
calcite and apatite.Colloids and Surfaces146,163–174.

Vis R. D., Mrowiec A., Kooyman P. J., Matsubara K., and Heyman
(2002) Microscopic search for the carrier phase Q of the tra
planetary noble gases in Allende, Leoville and Vigarano.Meteorit.
Planet. Sci.37, 1391–1399.

Wacker J. F. (1989) Laboratory simulation of meteoritic noble g
III. Sorption of neon, argon, krypton and xenon on carbon:
mental fractionation.Geochim. Cosmochim. Acta53, 1421–1433

Wacker J. F., Zadnik M. G., and Anders E. (1985) Laboratory s
lation of meteoritic noble gases. I. Sorption of xenon on car
Trapping experiments.Geochim. Cosmochim. Acta49,1035–1048

Wieler R., Anders E., Baur H., Lewis R. S., and Signer P. (1991) N
gases in ’phase Q’: Closed-system etching of an Allende res
Geochim. Cosmochim. Acta55, 1709–1722.

Wieler R., Anders E., Baur H., Lewis R. S., and Signer P. (1
Characterisation of Q-gases and other noble gas compone
the Murchinson meteorite.Geochim. Cosmochim. Acta56,
2907–2921.

Wieler R. (2002) Noble gases in the solar system.Rev. Mineral
Geochem.47, 21–70.

Wood J. A. and Mor�ll G. E. (1988) A review of solar nebula mode
In Meteorites and the Early Solar System(eds. J. F. Kerridge an
M. S. Matthews), pp 329–347. University of Arizona Press,
con, AZ.

Woolum D. S. and Cassen P. (1999) Astronomical constrain
nebular temperatures: Implications for planetesimal formationMe-
teorit. Planet. Sci.34 (6), 897–907.

Yang J., Lewis R. S., and Anders E. (1982) Sorption of noble gas
solids, with reference to meteorites. I. Magnetite and car
Geochim. Cosmochim. Acta46, 841–860.

Yang J. and Anders E. (1982a) Sorption of noble gases by solids
reference to meteorites. II. Chromite and carbon.Geochim. Cos
mochim. Acta46, 861–875.

Yang J. and Anders E. (1982b) Sorption of noble gases by solids
reference to meteorites. III. Sul�des, spinels and other substa
on the origin of planetary gases.Geochim. Cosmochim. Acta46,
877–892.

Zadnik M. G., Wacker J. F., and Lewis R. S. (1985) Labora
simulation of meteoritic noble gases. II. Sorption of xenon
carbon: Etching and heating experiments.Geochim. Cosmochim
Acta 49, 1049–1059.

Zinner E. (1998) Stellar nucleosynthesis and the isotopic compo
of presolar grains from primitive meteorites.Ann. Rev. Eart
Planet. Sci.26, 147–188.

ELECTRONIC ANNEX

Supplementary data associated with this article can be found,

online version, atdoi:10.1016/j.gca.2004.09.016.



Chapitre III. Adsorption ŽlŽmentaire et isotopique

- 51 -

II- Adsorption isotopique par distillation de Rayleigh

II-1 Introduction

Ozima et al. (1998) ont effectuŽ une synth•se des rapports ŽlŽmentaires et isotopiques

des gaz rares P1 et solaires disponibles dans la littŽrature. La similitude remarquable des

compositions ŽlŽmentaires et isotopiques des gaz rares P1, dŽterminŽes dans diffŽrentes

mŽtŽorites, ont amenŽ ces auteurs ̂ considŽrer ces gaz comme un composant unique (Ott et

al., 1985; Wieler, 1994; Huss et al., 1996; Busemann et al, 1997). Ils proposent que les gaz

rares P1 dŽrivent de la composante solaire par un processus indŽpendant de l'incorporation

dans les corps parents et liŽ ˆ la masse comme dans le cadre d'une distillation de Rayleigh

(dans la phase gazeuse protosolaire). Le formalisme mathŽmatique proposŽ par Rayleigh

(1896) pour le fractionnement entre composants s'Žchappant d'un rŽservoir peut •tre adaptŽ

pour les syst•mes en Žquilibre thermodynamique. Dans ce cas, il est possible d'obtenir une

relation entre la masse et les compositions isotopiques  :
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o• ni est la quantitŽ du gaz rare considŽrŽ, mi est la masse du gaz rare considŽrŽ et FHe est la

fraction restante d'hŽlium dans un syst•me donnŽ. Dans le mod•le d'Ozima et al. (1998)

l'hŽlium 4 est pris comme gaz rare de rŽfŽrence et les compositions isotopiques sont

reprŽsentŽes avec le m•me facteur de rŽduction que l'hŽlium. La figure III-11 montre que les

rapports isotopiques calculŽs s'accordent relativement bien le long d'une ligne. Ce rŽsultat

sugg•re que les gaz rares P1 peuvent •tre reliŽs ̂ la composante solaire par un processus de

distillation de Rayleigh avec un facteur d'appauvrissement de l'hŽlium dans le syst•me

d'environ 10-3.

Bien qu'il n'existe pas de mod•le d'Žvolution de la nŽbuleuse solaire impliquant une

distillation de Rayleigh, j'ai tout de m•me dŽcidŽ de tester ce mod•le. En effet, dans le cadre

des mŽcanismes d'adsorption, un phŽnom•ne de distillation de Rayleigh est envisageable dans

lequel les gaz rares P1 reprŽsenteraient un rŽsidu fractionnŽ d'ŽlŽments volatils piŽgŽs ̂ partir
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de la nŽbuleuse. Si l'adsorption ̂ l'Žquilibre est supposŽe ne pas induire de fractionnement

isotopique mesurable (Bernatowicz & Podosek, 1986), un mŽcanisme de distillation de

Rayleigh peut permettre d'amplifier un Žventuel fractionnement isotopique.

Fig. III-2 : Rapport logarithmique des rapports isotopiques des gaz rares P1 par rapport aux gaz rares solaires. Ils
sont reportŽs en fonction de (mHe/mk)

1/2 - (mHe/mj)
1/2 avec m la masse et j et k indiquant les gaz rares considŽrŽs.

4He est pris comme gaz de rŽfŽrence et les rapports isotopiques sont reprŽsentŽs avec le m•me facteur de
rŽduction que l'hŽlium.

II-2 Protocole expŽrimental

Afin de tester le mod•le proposŽ par Ozima et al. (1998), j'ai dŽveloppŽ au

CRPG une expŽrience visant ̂  quantifier un Žventuel fractionnement isotopique du xŽnon

induit par adsorption (Fig III-12 et III-13). Il est constituŽ d'un volume en acier inoxydable

Žlectropoli de 10 litres (vol. A; Fig. III-12) connectŽ ˆ un doigt en quartz de 3 cm3 dans lequel

est placŽ l'Žchantillon ŽtudiŽ (Vol B, Fig. III-12). Les deux volumes sont isolŽs l'un de l'autre

par une vanne pneumatique (vanne 2, Fig. III-12) et sont connectŽs ̂ deux pompes

turbomolŽculaires afin d'atteindre l'ultravide nŽcessaire pour la rŽalisation des analyses (Fig.

III-12). La vanne 1 est fermŽe afin d'isoler le volume A du volume B. La volume A est mis en

condition statique et du xŽnon est introduit dans ce volume depuis une bouteille (Fig. III-12).

La pression gŽnŽralement introduite est de l'ordre de 0.1 mbar de xŽnon pur. Ce gaz est

pompŽ pour atteindre une pression de xŽnon d'environ 5. 10-5 mbar.
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Fig. III-3 : SchŽma de l'appareillage dŽveloppŽ afin d'amplifier par distillation de Rayleigh un Žventuel
fractionnement isotopique induit par les phŽnom•nes d'adsorption

Fig. III-4 : photo de l'appareillage dŽveloppŽ au CRPG
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Un aliquote est prŽlevŽ entre deux vannes ultravides puis diluŽ dans une prŽ-ligne gaz

rares (Fig. III-14), dŽveloppŽe au CRPG dans le cadre de cette th•se, afin d'atteindre des

pressions compatibles avec l'introduction dans la ligne de purification. Le xŽnon est purifiŽ

par le biais de getter (mousse de titane) opŽrant ̂ 700¡C et ̂  tempŽrature ambiante pendant 10

minutes. Il est ensuite introduit dans le spectrom•tre de masse afin de dŽterminer son

abondance et sa composition isotopique. Cette procŽdure est rŽpŽtŽ trois fois pour s'assurer de

l'homogŽnŽitŽ de la composition isotopique du xŽnon prŽsent dans le volume A.

Fig. III-5 : SchŽma de la ligne de prŽ-dilution utilisŽe afin de diluer les quantitŽs de xŽnon introduites dans le
volume A.

L'expŽrience consiste ̂ effectuer des cycles d'adsorption, par la mise en contact du

xŽnon prŽsent dans le volume A avec l'Žchantillon. Les vannes pneumatiques ont ŽtŽ

automatisŽes gr‰ce ˆ un programme LABVIEW qui permet de contr™ler le temps d'Žquilibre

et de pompage. L'Žchantillon est placŽ dans un bain de glace de CO2 (196 K). Un cycle

d'adsorption est rŽsumŽ dans la figure III-15. L'opŽration est rŽpŽtŽe plusieurs fois afin

d'adsorber une tr•s forte quantitŽ de xŽnon et ainsi se situer dans des conditions proches d'une

distillation de Rayleigh. J'ai effectuŽ des expŽriences sur du kŽrog•ne terrestre de type III

considŽrŽ comme Žtant le meilleur analogue chimique de la phase Q (Gardinier et al., 2000)

ainsi que sur une argile synthŽtique, la montmorillonite, prŽsente dans la mŽtŽorite d'Orgueil.

Les cycles d'adsorption ont ŽtŽ effectuŽs ̂ une tempŽrature de 196 K pour le kŽrog•ne, et de
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273 K pour la montmorillonite. Suivant la surface spŽcifique des Žchantillons et les

tempŽratures des expŽriences, j'ai effectuŽ entre 16 et 200 cycles d'adsorption afin que plus de

99 % du xŽnon soit adsorbŽ. La composition isotopique du volume A est rŽguli•rement

mesurŽe suivant la m•me procŽdure que dŽcrit prŽcŽdemment. Si un fractionnement

isotopique est induit par l'adsorption, il doit •tre visible dans l'Žvolution de la composition

isotopique du xŽnon prŽsent dans volume A. En effet, le volume mort situŽ dans le volume B

et pompŽ ̂ chaque cycle ne reprŽsente jamais plus de 0.03% des quantitŽs adsorbŽes et n'a

donc que peu d'influence sur les expŽriences.

Fig. III-6 : DŽroulement d'un cycle d'adsorption isotopique. La composition isotopique du volume A est mesurŽe
rŽguli•rement au cours de l'expŽrience en fonction du nombre de cycles nŽcessaires pour adsorber plus de 99 %
du xŽnon.
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II-3 RŽsultats

KŽrog•ne : La surface spŽcifique de l'Žchantillon est relativement faible (4 m2.g-1, cf I-

2, ce chapitre), ce qui m'a amenŽ ̂ effectuer les expŽriences ˆ une tempŽrature de 196 K. Les

quantitŽs adsorbŽes sont relativement importantes et ce, d•s les premiers cycles d'adsorption

(e.g., 50% du xŽnon adsorbŽ apr•s trois cycles, Fig. III-16).
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Fig. III-7 : Evolution de la quantitŽ de 130Xe adsorbŽ et du rapport isotopique 136Xe/130Xe en fonction du nombre
de cycles effectuŽs sur du kŽrog•ne. Le temps d'adsorption est de 15 min et celui de pompage de 5 min.

L'Žvolution de la quantitŽ adsorbŽe en fonction du nombre de cycles prŽsente une relation

logarithmique jusqu'ˆ ce que plus de 99 % du xŽnon ait ŽtŽ adsorbŽ au bout de 16 cycles.

Cette Žvolution est liŽe ̂  la baisse de l'abondance du xŽnon au fur et ̂  mesure de l'expŽrience,

les quantitŽs adsorbŽes Žtant fonction de celles prŽsentes dans le volume A. La composition

isotopique du xŽnon, mesurŽe rŽguli•rement, ne prŽsente aucune variation significative (Fig.

III-16, table III-5). Les durŽes d'Žquilibre et de pompage ont ŽtŽ ajustŽes afin de tester leur

influence sur l'Žvolution des rapports isotopiques. Cependant, aucune variation significative

n'a pu •tre mise en Žvidence. Il est possible que la faible surface spŽcifique ainsi que la

structure non microporeuse du kŽrog•ne puissent influencer un Žventuel fractionnement
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isotopique. En effet, il est gŽnŽralement admis que la prŽsence de micropores (< 20 •) peut

induire un fractionnement isotopique et un piŽgeage important par des effets de "goulot

d'Žtranglement" (Waker et al., 1985, Zadnik et al., 1985, Waker, 1989). Il est possible

cependant de dŽterminer le coefficient de fractionnement maximal pour l'adsorption ̂ partir

de ces donnŽes. Dans le cas d'une distillation de Rayleigh, l'Žvolution du rapport isotopique

est liŽe ˆ la fraction de gaz restant dans le syst•me par l'Žquation suivante :

! 

RFin

RIni

= f " #1

o• RIni correspond au rapport isotopique de dŽpart, RFin est le rapport isotopique final (dans ce

cas, il correspond au rapport isotopique mesurŽ apr•s 3, 5, 10, 12, 14 et 16 cycles

d'adsorption), f correspond ̂ la fraction de xŽnon restant dans le syst•me et !  reprŽsente le

coefficient de fractionnement (Fig. III-17). La pente obtenue permet de dŽterminer un

coefficient de fractionnement maximal de 0.3 ä ± 6.9 ä (2" ), impossible ̂ dŽtecter avec les

prŽcisions atteintes en gŽochimie des gaz rares.
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Fig. III-8 : Evolution du rapport isotopique 136Xe/130Xe en fonction de la quantitŽ de xŽnon restant dans le
syst•me. La pente permet de dŽterminer le coefficient de fractionnement minimal pour l'adsorption de xŽnon sur
du kŽrog•ne.
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Table III-1 : KŽrog•ne. Evolution de la quantitŽ de 130Xe adsorbŽ et des rapports isotopiques du xŽnon en
fonction du nombre de cycles d'adsorption effectuŽs (rapport isotopique * 10)

Montmorillonite : Afin de tester l'influence de ces param•tres structuraux, j'ai dŽcidŽ

d'effectuer la m•me expŽrience sur une argile synthŽtique, la montmorillonite. En effet, celle-

ci prŽsente une surface spŽcifique plus importante (80 m2.g-1) mais surtout une structure riche

en micropores pouvant induire un fractionnement isotopique (cf I-2, ce chapitre). Les

expŽriences avec diffŽrents temps d'Žquilibre et de pompage ont ŽtŽ effectuŽs ̂ 273 K. Cette

tempŽrature relativement ŽlevŽe m'a amenŽ ̂ effectuer 200 cycles avant que plus de 99 % du

xŽnon ait ŽtŽ adsorbŽ. Cependant l'allure gŽnŽrale de la courbe, quantitŽ adsorbŽe en fonction

du nombre de cycles, reste similaire ˆ celle dŽterminŽe pour le kŽrog•ne

(Fig. III-17). La composition isotopique du xŽnon ne varie que tr•s peu durant l'expŽrience

(Fig. III-18). Aucune systŽmatique liŽe aux mŽcanismes d'adsorption ne peut clairement •tre

mise en Žvidence et ce malgrŽ la prŽsence de nombreux micropores dans la structure de la

montmorillonite. Une fois de plus, j'ai fait varier les temps d'Žquilibre et de pompage mais

aucun fractionnement isotopique mesurable n'a pu •tre mis en Žvidence. Le coefficient de

fractionnement isotopique maximal pour l'adsorption de xŽnon sur de la montmorillonite a ŽtŽ

dŽterminŽ de la m•me mani•re que pour le kŽrog•ne. Dans ce cas, il correpond ̂ une valeur

de 0.2 ä ± 5.5 ä (2" ), Žgalement impossible ̂ dŽtecter avec la prŽcision du spectrom•tre de

masse utilisŽ dans cette Žtude (Fig. III-19).

# Cycles moles 130Xe % adsorbŽ 124Xe/130Xe 126Xe/130Xe 128Xe/130Xe 129Xe/130Xe 131Xe/130Xe 132Xe/130Xe 134Xe/130Xe 136Xe/130Xe

0 1.12 10-9 0 0.215 ± 0.002 0.208 ± 0.002 4.543 ± 0.006 63.54 ± 0.02 52.62 ± 0.03 67.79 ± 0.02 27.13 ± 0.04 23.84 ± 0.05

3 5.49 10-10 50.92 0.217 ± 0.004 0.209 ± 0.004 4.561 ± 0.008 63.52 ± 0.03 52.81 ± 0.04 67.56 ± 0.03 27.26 ± 0.05 23.86 ± 0.06

5 3.22 10-10 71.26 0.209 ± 0.004 0.211± 0.004 4.582 ± 0.008 63.61 ± 0.03 52.77 ± 0.03 67.81 ± 0.03 27.19± 0.06 23.82 ± 0.06

10 1.32 10-10 88.22 0.213 ± 0.004 0.208 ± 0.004 4.551 ± 0.008 63.73 ± 0.03 52.91 ± 0.03 67.78 ± 0.03 27.09 ± 0.06 23.88 ± 0.06

12 7.71 10-11 93.11 0.217 ± 0.004 0.213 ± 0.005 4.536 ± 0.009 63.42 ± 0.03 52.73 ± 0.03 67.70 ± 0.03 27.17 ± 0.06 23.81 ± 0.06

14 1.73 10-11 98.45 0.214 ± 0.005 0.209 ± 0.005 4.516 ± 0.009 63.59 ± 0.03 52.84 ± 0.04 67.65 ± 0.03 27.22 ± 0.06 23.86 ± 0.07

16 1.04 10-12 99.9 0.211± 0.005 0.212 ± 0.005 4.584 ± 0.009 63.74 ± 0.04 52.66 ± 0.04 67.59 ± 0.04 27.06 ± 0.06 23.86 ± 0.07
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Fig. III-9 : Evolution de la quantitŽ de 130Xe adsorbŽ et du rapport isotopique 136Xe/130Xe en fonction du nombre
de cycles effectuŽs sur de la montmorillonite. Le temps d'adsorption est de 15 min et celui de pompage de 5 min.

# Cycles moles 130Xe % adsorbŽ 124Xe/130Xe 126Xe/130Xe 128Xe/130Xe 129Xe/130Xe 131Xe/130Xe 132Xe/130Xe 134Xe/130Xe 136Xe/130Xe

0 1.23 10-9 0 0.210 ± 0.002 0.201 ± 0.003 4.574± 0.006 63.54 ± 0.02 52.74 ± 0.03 67.69 ± 0.02 27.31± 0.04 23.90 ± 0.05

10 9.91 10-10 19.39 0.214 ± 0.004 0.209 ± 0.004 4.570 ± 0.008 63.52 ± 0.03 52.61 ± 0.04 67.81 ± 0.03 27.19 ± 0.05 23.86 ± 0.06

40 7.49 10-10 39.04 0.217 ± 0.004 0.205± 0.004 4.559 ± 0.008 63.61 ± 0.03 52.75 ± 0.03 67.59 ± 0.03 27.30± 0.05 23.90 ± 0.06

75 3.56 10-10 71.01 0.211 ± 0.004 0.223 ± 0.004 4.574 ± 0.008 63.73 ± 0.03 52.61 ± 0.03 67.66 ± 0.03 27.36 ± 0.05 23.90 ± 0.06

100 1.15 10-10 90.63 0.2215± 0.004 0.215 ± 0.004 4.556 ± 0.008 63.42 ± 0.03 52.90± 0.03 67.51 ± 0.03 27.37 ± 0.05 23.89 ± 0.06

120 6.58 10-11 94.65 0.209 ± 0.004 0.207± 0.004 4.579 ± 0.008 63.59 ± 0.03 52.59 ± 0.03 67.64 ± 0.03 27.32 ± 0.05 23.89 ± 0.06

140 4.36 10-11 96.45 0.211± 0.004 0.211 ± 0.004 4.553 ± 0.008 63.74 ± 0.03 52.76 ± 0.04 67.56 ± 0.03 27.36 ± 0.05 23.90 ± 0.06

160 2.89 10-11 97.65 0.207± 0.005 0.226± 0.005 4.597 ± 0.009 63.74 ± 0.03 52.64 ± 0.04 67.71 ± 0.03 27.31 ± 0.06 23.84 ± 0.06

180 1.28 10-11 98.96 0.202± 0.005 0.214± 0.005 4.579 ± 0.009 63.74 ± 0.04 52.81 ± 0.04 67.82 ± 0.04 27.40 ± 0.06 23.90 ± 0.07

200 4.42 10-12 99.64 0.215± 0.005 0.208± 0.005 4.582 ± 0.009 63.74 ± 0.04 52.70 ± 0.04 67.74 ± 0.04 27.30 ± 0.06 23.93 ± 0.07

Table III-2  : Evolution de la quantitŽ de 130Xe adsorbŽ et du rapport isotopique 130Xe/136Xe en fonction du
nombre de cycles effectuŽs sur de la montmorillonite. Le temps d'adsorption est de 15 min et celui de pompage
de 5 min.
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Fig. III-10 : Evolution du rapport isotopique 136Xe/130Xe en fonction de la quantitŽ de xŽnon restant dans le
syst•me. La pente permet de dŽterminer le coefficient de fractionnement minimal pour l'adsorption de xŽnon sur
la montmorillonite.

II-4 Conclusions

Si les mŽcanismes d'adsorption peuvent concentrer une tr•s grande quantitŽ de gaz

rares ̂  la surface d'un solide, les expŽriences montrent qu'ils ne semblent pas induire de

fractionnement isotopique dŽcelable m•me dans le cas d'une distillation de Rayleigh. Ces

rŽsultats ont plusieurs implications sur le piŽgeage des gaz rares dans la mati•re organique des

mŽtŽorites. Ils ne permettent pas d'Žcarter la possibilitŽ d'un fractionnement des gaz rares P1

dans la phase gazeuse. Cependant, l'adsorption ne semble pas •tre le mŽcanisme physique ̂

l'origine de celui-ci. De plus, les gaz rares sont quasi uniquement localisŽs dans la mati•re

organique des mŽtŽorites. Les Žchantillons minŽraux ŽtudiŽs prŽsentent des capacitŽs

d'adsorption tr•s importantes et largement supŽrieures ˆ ceux dŽterminŽs pour diffŽrentes

mati•res organiques. Ces rŽsultats impliquent l'absence d'argile et de ferrihydrite dans la

nŽbuleuse protosolaire si les mŽcanismes d'adsorption sont ̂  l'origine de l'incorporation des

gaz rares P1 dans la mati•re organique des mŽtŽorites. Ils sont en bon accord avec les calculs
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thermodynamiques qui prŽdisent des taux de formation trop lents pour les silicates hydratŽs et

les oxydes de fer dans la nŽbuleuse protosolaire (1-10 Ma, Fegkey Jr, 2000).

Il semble donc possible que l'adsorption ait pu jouer un r™le important dans la

concentration des gaz rares ̂ la surface des solides organiques dans la nŽbuleuse. Cependant,

il est peu probable qu'elle soit ̂  l'origine de toutes les caractŽristiques des gaz rares P1. Outre

l'absence de fractionnement isotopique, la tr•s forte rŽtention des gaz rares observŽe dans la

mati•re organique insoluble semble difficile ˆ reproduire par un mŽcanisme d'adsorption. Il

est nŽcessaire de le coupler ̂  un mŽcanisme supplŽmentaire comme la diffusion ou la

croissance cristalline contemporaine de l'adsorption afin de pouvoir expliquer la rel‰che des

gaz ˆ tr•s haute tempŽrature par pyrolyse (e.g., 1100¡C; Huss et al., 1996).
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Abstract

Noble gases in primitive meteorites are trapped in a residue left after demineralization of bulk meteorite by HF
Most of the primordial Ar, Kr and Xe and small amounts of He and Ne are removed by oxidation of this acid-resistan
e.g. with HNO3. These gases, referred as P1, are trapped in a poorly characterized, presumably organic, phase label
In order to understand the siting of P1 noble gases, we have performed a solvation experiment on insoluble organi
Orgueil (CI). Pyridine was used because it presents an important swelling ratio of about 2 potentially able to
considerably the structure of phase Q without affecting the crystalline structure of nanodiamonds, chromite, s
metal alloys present in acid residue.

Heavy noble gases are largely lost upon pyridine treatment at room temperature. However, the elemental
the remaining Ar, Kr and Xe is not different from that of the starting acid residue, showing similar losses of
heavy noble gases during solvation. Xenon stepwise heating data and deconvolution of different components
isotopic ratios show that Xe-P1 is mainly affected by loss (c 60%), following by Xe-P3 (c 25%) and Xe-HL (c 12%).
The xenon release is maximum at temperaturesV1300 8C (c 70–80%) whereas only 23% is lost at 16008C and no
further loss occurs at 21008C. These results suggest the existence of at least two substructures in phase Q, wit
being trapped preferentially in the less retentive phase. As macromolecular organic matter is the only phas
residue sensitive to solvation, this study demonstrates the organic nature of phase Q. The behavior of heavy n
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upon pyridine solvation supports interlayer trapping of these elements, probably within organic layers of
moieties linked by short aliphatic chains.
D 2005 Elsevier B.V. All rights reserved.
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Fig. 1. (a) Schematic view of the insoluble organic matt r of
primitive meteorites with aromatic moieties linked by short alip atic
chains [30,31]. Pyridine, the solvent used in this study, is lso
represented. It presents an aromatic structure and a non-b nding
electron pair. (b) The introduction of pyridine in acid res ue
induces solvation process and considerable change in the s ucture
of the macromolecular network. Pyridine makes for the ele tron-
rich sites; probably delocalizedk-electron of the aromatic rings, d
generates weak interactions with macromolecular network. hese
interactions induce the swelling of the macromolecular networ by a
factor of 2 in the case of pyridine.
1. Introduction

Noble gases trapped in primitive meteorites c
stitute an exceptional set of cosmochemical tra
for understanding the origin and processing of
netary bodies. However, they are mainly hosted b
phase whose precise characterization has res
decades of investigation. Meteoritic noble gases
mainly hosted by two carbon-rich phases that
vive HF/HCl attack of bulk meteorites: nanod
monds and an enigmatic carbonaceous p
referred to as phase Q[1–6]. Nanodiamonds contai
the majority of primordial He and Ne, as well as
so-called Xe-HL, Xe-P3 and Xe-P6 components,
present Te and Pd isotopic anomalies interprete
due to nucleosynthetic processes in supernovae[6–
12]. However, the fact that average C and N isoto
ratios are solar has led some authors to propose
nanodiamonds were formed in the solar system[13].
Phase Q is the carrier ofbnormalQprimordial Ar, Kr
and Xe, as revealed by HNO3 oxidation of HF/HCl
residues [1]. Noble gases trapped in phase
referred hereafter as P1 following the nomencla
proposed by Huss et al.[7–10], are present in a
chondritic classes and probably also in ureilites[14].
Elemental and isotopic compositions of P1 noble
from different types of meteorites present remark
similarities [15–17]. These similarities may resu
from a common process that has shaped the
acteristics of P1 noble gases in the early s
system or in the interstellar medium. However,
nature of phase Q and the mechanism(s) at
origin of the trapping of noble gases remain poo
understood. Several mechanisms for trapping
noble gases in phase Q have been advoc
adsorption[18–21], active capture[22], condensa
tion [23], diffusion [21], ion implantation onto pre
solar diamonds [24], but none of these ca
reproduce all the characteristics of P1 noble g
[18–24]. The most widely adopted model is t
d

blabyrinthQhypothesis in which previously adsorb
noble gases diffuse through a complex network
micropores toward the interior of carbonace
grains [19].

P1 noble gases are readily released from HF/
residues by chemical oxidation (HNO3) [1,10].
Because HNO3 etching induces little mass loss
the HF/HCl residue but triggers important degas
of noble gases, it has been proposed that P1 n
gases are located at, or very close to, the surfac
carbonaceous grains[19–21]. However, steppe
combustion experiments of acid residues h
revealed that some carbon, nitrogen, and P1 n
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gases are released over a common temperature
[25]. As carbon and nitrogen are structural const
ents of organic macromolecular materials, th
results suggest that P1 noble gases are trappe
the volume of the insoluble organic matter (IO
rather than bound at its surface[25].

Determining the localization of P1 noble gases
phase Q is essential to understanding how th
gases were trapped in this phase and may
light on its nature and origin. In the present stu
we report results of solvation experiments carried
on an Orgueil (CI) acid residue. Solvation is
attraction and association of molecules of a solv
with molecules or ions of a solute. They combine
form a compound stabilized by weak interactions
has been shown than these chemical reactions in
swelling of the organic matter network (Fig. 1) [26–
29]. We have chosen pyridine as solvent becaus
induces an important swelling ratio of about 2
organic matter, potentially able to change consi
ably the structure of phase Q. Furthermore, solva
is not supposed to affect the crystalline structure
nanodiamonds. In order to investigate sites of
noble gases in phase Q, the release pattern
36Ar, 84Kr and Xe isotopes were established
splits of the Orgueil acid residue not treated,
treated, with pyridine.
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2. Materials and methods

2.1. Preparation of residue

The IOM of Orgueil (CI, obtained from th
Museum National d’Histoire Naturelle, Paris) w
isolated using as follows[30]. The ground meteorit
was first washed using distilled water (reflux for
h), stirred in ultrapure acetone for 30 min and th
in a mixture of CH2Cl2/MeOH for 2 h (Rathburn, 2
1, v/v). The insoluble fraction was saponified af
supernatant elimination with KOH 7% in MeO
(reflux for 6 h) and rinsed with dilute HCl t
reach neutrality. The insoluble residue was extra
using a mixture of acetone/CH2Cl2 (1:1, v/v) and
submitted to three hydrolyses in HCl 6N (reflux f
6 h), then neutralized and stirred at 808C over-
night. The residue was finally treated in a HF/H
mixture (2:1, v/v) at 808C for 24 h, washed with
e

n

e

f

water until neutrality, extracted with CH2Cl2 and
dried.

2.2. Pyridine solvation

Despite numerous studies aimed at determin
the structure of phase Q, its exact nature rem
enigmatic. Spectroscopic studies (IR, solid state13C
NMR) have revealed that IOM is a complex mac
molecular structure composed of polyaromatic m
eties linked by short aliphatic chains[30]. The
aromatic moieties are of relatively small size (fou
nine rings)[31]. The chemical composition of IOM
comparable to that of terrestrial type III kerogen[18].
This similarity led us to perform a solvation expe
ment usually used to study terrestrial coals on the
HCl residue of Orgueil[26,27]. The acid residue wa
immersed in pyridine for durations of 1 h (3 aliquo
B–D, Table 1) and 24 h (2 aliquots, E and F,Table 1),
respectively. Pyridine was removed using a ro
evaporator during 1 h at 508C. This temperatur
precludes the alteration of the macromolecular
work. No weight loss was observed, in good agr
ment with results reported in the literature[27,29].

2.3. Noble gas analysis

Samples weighing between 0.3 mg and 1 mg w
wrapped in Ta foil and loaded in a quartz tube c
nected to a double furnace extraction system[32].
Samples were degassed for at least 12 h at 108C
under high vacuum. We performed two kinds
experiments on residues: total gas release and
wise pyrolysis. Three aliquots of the three resid
were analyzed to examine their homogeneity as
as the experimental reproducibility (Table 1). Samples
labeled A1, A2 and A3 correspond to the same a
residue analyzed three times. For samples B–F,
mical treatments as well as analyses were perfor
three times. Total release was performed at 2008C
using an induction furnace. The temperature
calibrated using an optical pyrometer with a pre
sion of F 100 8C. Heating experiments were dup
cated for each sample in order to check
extraction efficiency. In each case, the amoun
gas recovered during the second extraction was
than 0.5% of the total amount of gas. Stepw
pyrolysis was performed in the temperature ra



ce
ual
00–
ion
nde
than
rate
ing

ana
ave
ed
Ta

ose
ase

by
ithin
than
on

m-

es

s

ea-
are
ose

sent

ro-
eal-

hree

Table 1
36Ar, 84Kr and 132Xe concentrations in Orgueil acid residues and pyridine-swollen residues

Samples Weight
(mg)

36Ar
(mol g� 1)

84Kr
(mol g� 1)

132Xe
(mol g� 1)

Acid residue[10] 1.341� 10� 9 1.452� 10� 11 1.748� 10� 11

Acid residue A1 0.268 1.348� 10� 9 1.348� 10� 11 1.715� 10� 11

A2 0.267 1.321� 10� 9 1.341� 10� 11 1.742� 10� 11

A3 0.247 1.388� 10� 9 1.376� 10� 11 1.734� 10� 11

Mean 1.351� 10� 9 1.355� 10� 11 1.730� 10� 11

Pyridine residue (1 h) B1 0.379 5.697� 10� 10 6.465� 10� 10 7.647� 10� 12

B2 0.721 5.839� 10� 10 5.970� 10� 12 6.542� 10� 12

B3 1.263 5.641� 10� 10 6.219� 10� 12 6.811� 10� 12

Mean 5.726� 10� 10 6.2186� 10� 12 7.010� 10� 12

Pyridine residue (1 h) C1 0.311 5.843� 10� 10 6.301� 10� 10 7.083� 10� 12

C2 0.406 5.780� 10� 10 6.122� 10� 12 6.990� 10� 12

C3 0.473 5.593� 10� 10 6.431� 10� 12 6.654� 10� 12

Mean 5.739� 10� 10 6.285� 10� 12 6.909� 10� 12

Pyridine residue (1 h) D1 0.865 5.813� 10� 10 6.249� 10� 10 6.798� 10� 12

D2 0.644 5.734� 10� 10 6.098� 10� 12 6.942� 10� 12

D3 0.699 5.735� 10� 10 6.165� 10� 12 7.041� 10� 12

Mean 5.760� 10� 10 6.171� 10� 12 6.927� 10� 12

Pyridine residue (24 h) E1 0.312 5.541� 10� 10 6.141� 10� 10 7.000� 10� 12

E2 0.421 5.346� 10� 10 6.124� 10� 12 6.346� 10� 12

E3 0.624 5.621� 10� 10 6.321� 10� 12 6.375� 10� 12

Mean 5.503� 10� 10 6.192� 10� 12 6.575� 10� 12

Pyridine residue (24 h) F1 0.965 5.549� 10� 10 6.341� 10� 10 6.946� 10� 12

F2 0.932 5.791� 10� 10 6.001� 10� 12 6.916� 10� 12

F3 0.651 5.780� 10� 10 6.090� 10� 12 6.646� 10� 12

Mean 5.707� 10� 10 6.144� 10� 12 6.836� 10� 12
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200–10008C using a doublewalled quartz furna
isolated from the induction furnace by a man
valve. Higher temperatures, in the range 10
2100 8C, were then achieved using the induct
furnace where the sample was transferred u
vacuum using a magnet. Temperatures lower
1000 8C measured with a thermocouple are accu
to within 5 8C. Reactive gases were purified us
two Ti–Zr getters operated at 8008C and at room
temperature, respectively, and noble gases were
lyzed with a static mass spectrometer. All data h
been blank-corrected using hot blanks perform
before each total or sequential extraction. Empty
foils were run under the same conditions as th
containing the samples with no significant incre
in blank observed. Sample runs were bracketed
two standards. Standards were reproducible to w
about 3% for elemental abundances and better
1% for Xe isotopic ratios. The listed uncertainties
isotopic ratios (1r ) include blank, standard and sa
ple uncertainties.
r

-

3. Results

Noble gas data for HF/HCl and pyridine residu
from Orgueil are summarized inTables 1 and 2and
Figs. 2–4.

3.1. Total release:36Ar, 84Kr and 132Xe concentration

The elemental abundances of Ar, Kr and Xe m
sured in 3 aliquots of the Orgueil acid residue
reproducible and in excellent agreement with to th
reported in the literature[10] (Table 1). Pyridine-
swollen residues obtained after 1 h solvation pre
lower concentrations than the acid residue (Table 1,
Fig. 2). The three different aliquots show good rep
ducibility in heavy noble gas concentrations, rev
ing the homogeneity of the solvation process (Table
1). The mean noble gas losses are 57.5% for36Ar,
54.1% for 84Kr and 59.8% for132Xe relative to the
original acid residue determined in this study (Table
1). These yields are very comparable among the t
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Fig. 2. Orgueil acid and pyridine-swollen residue concentration of
heavy noble gases. Our results for Ar, Kr and Xe concentrations in
Orgueil acid residue are close to those reported in the literature
[10,35]and due to the log-scale representation no significant differ-
ence could be observed. In order to increase the readability of the
figure, we do not represent date from literature. Errors are typically
include in the 0.5–3% range. As results for both pyridine residues are
very similar, we plot only the residue treated with pyridine for 1 h.
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Fig. 3. Release curves of132Xe from acid and pyridine residues.
This data show that principally the three first stepwise are affected
by solvation process. Higher steps present relatively small decrease
of xenon content. Errors are typically include in the 0.5–3% range.

Y. Marrocchi et al. / Earth and Planetary Science Letters 236 (2005) 569–578 573
noble gases, suggesting similar trapping sites an
dependency on the atomic size of the noble gasesFig.
2). The mean noble gas losses for the 24 h residu
58.5% for36Ar, 54.5% for84Kr and 61.2% for132Xe
relative to the original acid residue, similar to the o
obtained for 1 h, showing that there is little kine
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Fig. 4. (a) Xenon three-isotope plot of acid residue. (b) Xenon three-
isotope plot of pyridine residue. Numbers associated to each point
correspond to the temperature extraction during pyrolysis. The 1300
8C step presents the largest shift toward the Xe-HL end-member,
indicating the considerable loss of Xe-P1 at this temperature (Xe-P1
composition from[15,16], Xe-P3 and Xe-HL from[9]).
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effect for solvation on the macromolecular network
the acid residue.

3.2. Stepwise pyrolysis: xenon concentration and
topic composition

Stepwise pyrolysis and etching experiments
acid residues from different meteorites allowed
identification of different noble gas components p
sent in acid residues[7–10,15–17,33–35]. They are
localized in several carriers and are characterize
different thermal reactivities and isotopic compo
tions. In the case of xenon, it has been shown
Xe-P1, which is trapped in phase Q, is the m
abundant component as it accounts for 75–90%
bulk xenon trapped in primitive meteorites[10,15,16].
Xe-P1 release during stepwise pyrolysis takes p
over an extended temperature range from 2008C up to
~2000 8C [10]. Nanodiamonds host different nob
gas components identified by different tempera
release patterns and contrasted isotopic compos
[7–10]. Xe-P3, an isotopicallybnormalQcomponent, is
released from nanodiamonds during pyrolysis be
800 8C [7–10]. It has been found in the least me
morphised meteorites and represents up to 2%
xenon trapped in acid residues. Another compon
called Xe-HL as it is enriched in heavy (H) and lig
(L) isotopes, is released at higher than 10008C and
accounts for 1–3% of total Xe present in primit
meteorites[7–10]. Xe-P6 is released from nanod
monds at a temperature higher than the one rele
Xe-HL, and represents less than 1% of total Xe
sent in acid residue[7–10]. These different compo
nents provide useful end-members in order to iden
the nature of noble gas components released d
the present experiments.

Our results of stepwise pyrolysis on Orgueil a
residue are consistent with those obtained for
release and confirm the high temperature releas
xenon previously reported in the literature (Tables 1
and 2) [10,36]. Xe release begins at 5008C and
reaches a peak at ~13008C (Fig. 3), in good agree
ment with previous observations[10,36]. The Xe
isotopic composition of the Orgueil acid residue de
mined in this study is also similar to the one p
viously reported[10](Fig. 4a, Table 2). The 5008C
step shows (limited) contribution from atmosphe
Xe (Fig. 4a). The 9008 step presents isotopic rati
close to those of Xe-P1, while higher tempera
steps show progressive contribution of Xe-HL pres
in nanodiamonds.

Stepwise heating of the pyridine-swollen resi
confirms the loss of about 60% of xenon due
solvation, which is mostly evident in the temperat
range 500–13008C (Fig. 3, Table 2). The 16008C
step shows a small decrease of Xe concentration w
the 21008C step is virtually not affected by solvatio
(Fig. 3). The isotopic analysis of the pyridine resid
reveals that solvation did not change the xenon
topic composition of the total gas, but lead to
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increase of the relative contribution of Xe-HL at hi
temperature steps. The 5008C step can be accounte
for by contributions from air-Xe and Xe-P3. Desp
the loss of a significant quantity of xenon, the 9008C
step presents a Xe isotopic composition still do
nated by Xe-P1 and similar to the one determined
acid residue at 9008C (Fig 4b). In contrast, the 130
8C and 16008C steps show Xe isotopic ratios co
sistent with an increase of the Xe-HL contribut
(Fig. 4b). No significant loss has been observed
2100 8C (Fig. 3), and the Xe isotopic ratios confir
that Xe released at this temperature has not
affected by solvation (Fig. 4b). The total xenon iso
topic composition of the pyridine-swollen residue
still dominated by Xe-P1 despite an increase of
relative Xe-HL contribution compared to the n
swollen acid residue.
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Table 3
Calculated losses (%) of different xenon components upon so ation
(Annex 1)

T (8C) P1 P3 HL

500 66.6 – –
900 72.4 44.4 –
1300 80.3 – 26.1
1600 23.2 – –
2100 0.12 – 3.1
Total 63.6 26.6 11.
4. Discussion

As for coals[26–29], pyridine solvation has trig
gered structural changes in the structure of the ma
molecular network of the Orgueil acid residu
Pyridine is a solvent which has a non-bonding e
tron pair (Fig. 1a). In contact with the acid residu
pyridine will head for electron-rich sites, probab
toward the delocalizedk-electron of the aromati
rings which characterize the organic structure of
insoluble organic matter[30,31]. Weak forces are
generated between pyridine and aromatic rings, al
ing the swelling of the P1 carrier and the release
significant concentrations of heavy noble gases (Fig.
1b). Due to this rearrangement, ~60% of Ar, Kr a
Xe initially trapped in the acid residue were lost (Fig.
2, Table 1).

The present data are compatible with mix
between a homogeneously distributed Xe-P1 com
nent subject to degassing upon solvation and o
components hosted by nanodiamonds (Xe-P3 and
HL) much less affected by pyridine. In order to qu
tify such losses, we compute the fractions of Air-X
Xe-P1, Xe-P3 and Xe-HL for each temperature s
using the observed isotopic compositions and t
respective end-member isotopic ratios (Annex
The absolute amounts of each Xe component
then obtained from these fractions and Xe eleme
abundances. By comparing component data obta
-

for both sets of experiments, the loss of each
component upon solvation is readily estima
(Table 3). Results indicate that Xe-P1 is main
affected by such loss (c 64%, Table 3), followed by
Xe-P3 (c 27%) and Xe-HL (c 12%). The fact tha
Xe-HL and Xe-P3 are much less affected than Xe
by pyridine solvation is fully consistent with trappi
of the former in nanodiamonds having a crystall
structure for which pyridine is not expected to ha
any effect. In detail, the slightly more efficient relea
of Xe-P3 compared to Xe-HL may be due to
trapping in less retentive sites (e.g., surface coa
of nanodiamonds)[7–9].

The release profile of P1 after pyridine solvat
also provides information on the nature of phas
and the trapping process of noble gases in this ph
At temperatureV13008C, the release yield of Xe-P
is maximum (70–80%), whereas at 16008C only
23% of Xe-P1 is released and no further loss oc
at 2100 8C. These contrasting degassing behav
together with the observation that still 34% of to
P1 is retained in the pyridine-swollen resid
strongly suggest the existence of different subst
tures in phase Q, with most of Xe-P1 being trap
in a less retentive phase. Phase Q may consist
substructures: Q1 readily soluble in cold HNO3 and
containing most of the heavy noble gases, and2

slowly soluble in hot concentrated HNO3 [17,37,38].
Our results are not consistent with Q1 being a sulfide
phase as proposed by[37]. They instead demonstra
that Q1 is closely associated to the insoluble orga
matter of primitive meteorites, because, am
phases present in acid residue of these meteo
(chromite, spinel, metal alloys, crystallized orga
phases)[1], only macromolecular organic matter
affected by pyridine solvation[26–29]. We propose
that the so-called Q1 structure corresponds organ
lv

7
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layers of aromatic moieties linked by short alipha
chains [30]that release trapped noble gases u
swelling.

As macromolecular organic matter solvation
pyridine is a volume process[26–29], the presen
experiment demonstrates that a major frac
(N60%) of heavy noble gases trapped in primit
meteorites are situated in the volume rather tha
the surface of IOM. This conclusion is consistent w
stepped combustion experiments showing concu
release of Ar-P1, Xe-P1, and C, N from Orgueil[25].
Indeed, carbon and nitrogen are structural constitu
of IOM and are therefore released upon ther
destruction of its structure. Volume trapping is
consistent with processes involving surface trap
such as noble gas implantation by irradiation, sh
waves or plasma acceleration[24]unless further pro
cessing allowed incorporation of noble gases in
structural network.

Recent results of Electron Paramagnetic Reson
(EPR) shed a new light on the structure IOM a
possible trapping mechanisms of noble gases.
measurements on Orgueil (CI) and Murchison (CM
IOMs have revealed the presence of free org
radicals concentrated in micro regions[39]. In addi-
tion, the concentration of free radicals is tempera
dependent and can be interpreted as the occurren
diradicaloid moieties in aromatic structures. This E
signature is unique and it is not observed am
terrestrial samples. Only few mechanisms co
reproduce the EPR signature coupled to interl
trapping as irradiation of interstellar ices or ion-mo
cule reaction in the gas phase[38]. In the evolving
solar nebula, condensation under thermal diseq
brium may have the potential to form diradicalo
[38]. Other processes such as irradiation by gala
cosmic rays or decay of radioactive elements in
parent bodies will also need to be considered
further studies.
s in
d a
eo-
tion
e

Xe
due,
ach

mber

ow
-

5. Conclusion

In order to investigate the sites of P1 noble gase
the acid residue of Orgueil meteorite, we applie
solvation technique previously used in organic g
chemistry to study terrestrial coals. Pyridine solva
resulted in the loss ofc 60% of the heavy nobl
t

t

e

gases. The obtained elemental pattern of Ar, Kr
Xe is not different from the one of the starting a
residue, revealing similar loss of heavy noble ga
during solvation. Deconvolution of different comp
nents reveals that mainly Xe-P1 is affected by s
loss (c 60%), when compared with Xe-P3 (c 25%)
and Xe-HL (c 12%). At temperatureV1300 8C, the
release yield of Xe-P1 is maximum (70–80
whereas at 16008C only 23% of Xe-P1 is release
and no further loss occurs at 21008C. These result
support the existence of at least two substructure
phase Q characterized by the trapping of the maj
of Xe-P1 in the less retentive phase. Among ph
present in acid residue in primitive meteorites, o
macromolecular organic matter is prone to swel
upon pyridine solvation, demonstrating the orga
nature of phase Q. We propose that P1 noble g
are trapped in organic layers of aromatic moie
linked by short aliphatic chains. Interlayer trapp
coupled with EPR signature of insoluble organic m
ter provide constraints on possible noble gas trap
mechanisms. Interstellar chemistry or condensa
under thermal disequilibrium may be able to rep
duce these characteristics.
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Appendix A. Annex 1

In order to determine the contribution of each
component in the acid residue and pyridine resi
we used the measured isotopic composition for e
temperature step and the respective Xe end-me
isotopic ratios reported in the literature[9]. We
ignored the Xe-P6 contribution due to its very l
abundance and the131Xe/132Xe ratio was not consid
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ered because for this ratio Air-Xe, Xe-P1, Xe-P3
Xe-HL components are too close to obtain good
crimination of each end-member contribution.

The Xe end-member matrixE is defined as
follows:

E �
iXe

132Xe

� �

j

�

E

�

with i as the different xenon isotopes (124, 1
128, 129, 130, 134, 136) andj as the different Xe
end-members (Air, P1, P3, and HL).

Temperature step data can be expressed as a
umn matrixR (as results):

R �
iXe

132Xe

� ��

R

�

with\ i as the different xenon isotopes (124, 126,
136). The resolution of the matrix system allows u
estimate the contribution of the different Xe en
members for each temperature step, obtained
matrix P (for proportion)

R� � � E� � � P� �

In order to obtain a square matrix, we calcula
the transposed matrixPT

ET� �
R� � � ET� �

E� � � P� �

inv ET� �
E� �

	 

� ET� �

R� � � inv ET� �
E� �

	 

� ET� �

E� �

� P� �

As inv([ET][E]) � [ET][E] is the unit matrix, it
follows that:

P� � � inv ET� �
E� �

	 

� ET� �

R� �

The absolute amounts of each Xe component
obtained from these proportions and Xe eleme
abundances. The Xe-P1 loss is estimated from
difference of Xe-P1 contribution between acid resi
and pyridine residue. Similar calculations have b
made for Air-Xe, Xe-P3 and Xe-HL.
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Chapitre V

ExpŽrience de sublimation-condensation

I- Introduction

Les diffŽrentes Žtudes effectuŽes sur la mati•re organique insoluble des mŽtŽorites

primitives permettent de mieux comprendre ses conditions de formation ainsi que le

mŽcanisme de piŽgeage des gaz rares P1 associŽs (Lewis et al., 1975, 1987, 1989; Srinivasan

et al., 1978, Lumpkin, 1981, 1982; Ott et al., 1981; Wacker, 1989; Huss, 1990, Wieler et al.,

1991, 1992; Huss & Lewis, 1994a, b, 1995, 1996; Sephton et al., 1999, 2004; Busemann et

al., 2000; Sephton & Gilmour, 2000; Gardinier et al., 2000; Harris et al., 2000; Derenne et

al., 2001, 2002, 2003; Cody et al., 2002; Vis et al., 2002, Amari et al., 2003; Harris & Vis,

2003; Remusat et al., 2003). Deux Žtudes indŽpendantes ont rŽcemment dŽmontrŽ, par le biais

d'expŽriences de solvatation et de combustion par paliers de tempŽrature, le piŽgeage dans le

volume de la mati•re organique insoluble d'Orgueil des gaz rares P1 (Verchovsky et al., 2002;

Marrocchi et al., soumis; cf chapitre IV). Ces rŽsultats diff•rent de l'interprŽtation

gŽnŽralement proposŽe d'une localisation des gaz P1 ̂  la surface de grains carbonŽs, basŽe sur

la tr•s faible perte de masse associŽe ˆ un dŽgazage intense lors de l'oxydation du rŽsidu par

HNO3 (Wacker, 1989).

L'Žtude de la mati•re organique insoluble par rŽsonance paramagnŽtique Žlectronique

(RPE) a rŽvŽlŽ une situation nouvelle et intŽressante. Les rŽsidus acides insolubles d'Orgueil

(CI), Murchison (CM2) et Tagish Lake (C2, non classŽe) prŽsentent des radicaux organiques

libres concentrŽs dans des micro-rŽgions (Binet et al., 2002, 2004a, b). La concentration des

radicaux, qui est dŽpendante de la tempŽrature, est interprŽtŽe comme reflŽtant l'existence

dans la structure organique de di-radicaux situŽs dans les cycles aromatiques (Binet et al.,

2004a). Cette signature RPE n'a jamais ŽtŽ observŽe dans la mati•re organique terrestre (Binet

et al., 2002). La prŽsence de ce signal dans trois mŽtŽorites caractŽrisŽes par des degrŽs
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d'altŽration diffŽrents implique un mode de formation commun de la mati•re organique

insoluble des mŽtŽorites, non liŽ au mŽtamorphisme subi par les corps parents. Ce mŽcanisme

a probablement eu lieu avant l'accrŽtion et rŽv•le une origine tr•s primitive de la mati•re

organique, dans le nuage molŽculaire ou lors de l'Žvolution de la nŽbuleuse protosolaire

(Flynn et al., 2003; Binet et al., 2004a, b). L'Žvolution du nuage molŽculaire parent jusqu'au

stade de la formation des objets solides du syst•me solaire a gŽnŽrŽ des environnements

diffŽrents caractŽrisŽs par des conditions de pression et de tempŽrature tr•s variŽes (Fig. I-15).

Le piŽgeage des gaz rares P1 dans le volume et le signal RPE de la mati•re organique

insoluble permettent de limiter ces environnements de formation. Des mŽcanismes de chimie

dans le milieu interstellaire ou dans le nuage molŽculaire parent sont ̂  m•me de reproduire

ces deux caractŽristiques (e.g., irradiation de glaces ou des rŽactions ion-molŽcule dans la

phase gazeuse; Binet et al., 2004a). Il est Žgalement possible d'Žvoquer un processus de

condensation sous dŽsŽquilibre thermique lors de l'Žvolution de la nŽbuleuse protosolaire

(Binet et al., 2002; 2004a, b).

La composition isotopique du Xe-P1 prŽsente un fractionnement de masse d'environ

1%/uma par rapport ̂ la composante solaire (Wieler et al., 1991, 1992; Huss & Lewis, 1995,

1996). Tout scŽnario dans lequel la mati•re organique et le piŽgeage des gaz rares aurait eu

lieu lors de l'Žvolution de la nŽbuleuse protosolaire doit nŽcessairement reproduire les trois

caractŽristiques suivantes : (i) le fractionnement isotopique observŽ pour les gaz rares P1, (ii)

les signaux RPE, (iii) le piŽgeage dans le volume des gaz rares. Afin de tester l'hypoth•se de

condensation dans la nŽbuleuse protosolaire, une expŽrience a ŽtŽ effectuŽe ̂ l'aide du

nŽbulotron III, appareillage dŽveloppŽ au CRPG par Laurent Tissandier lors de sa th•se afin

d'Žtudier la formation des chondres (Tissandier et al., 2002). Cet appareillage permet de

sublimer des Žchantillons par effet Joule dans une atmosph•re de gaz (ionisŽs ou neutres)

gr‰ce ˆ un filament entourant le porte-Žchantillons et de les condenser sur les parties en verre

du nŽbulotron. L'expŽrience a ŽtŽ effectuŽe ̂ une tempŽrature d'environ 1200¡C sur de

l'anthracite dans une atmosph•re de xŽnon partiellement ionisŽ avec une Žnergie d'environ 0.1

eV/nuclŽon. Le but de cette expŽrience est de : (i) quantifier l'influence de l'irradiation sur

l'abondance ŽlŽmentaire et la composition isotopique du xŽnon piŽgŽ lors de la condensation,

(ii) tester si ce mŽcanisme peut •tre ˆ l'origine de la prŽsence de di-radicaux dans la mati•re

organique insoluble des mŽtŽorites. Les condensas ont ŽtŽ analysŽs par spectromŽtrie de

masse gaz rares au CRPG (Nancy) et par rŽsonance paramagnŽtique Žlectronique au

laboratoire de chimie appliquŽe ˆ l'Žtat solide (Paris).



Chapitre V. ExpŽrience de sublimation-condensation

- 75 -

II- Protocole expŽrimental et analytique

II-1 DŽtermination de la composition isotopique de dŽpart

La premi•re Žtape de l'expŽrience a ŽtŽ de dŽterminer la composition isotopique de la

bouteille de xŽnon nŽcessaire ˆ la rŽalisation de l'expŽrience. Pour ce faire, du xŽnon pur ̂

une pression d'environ 0.1 mbar est introduit dans l'appareillage dŽveloppŽ afin de quantifier

l'adsorption isotopique (Volume A, Fig. III-3). Le xŽnon est ensuite diluŽ gr‰ce aux diffŽrents

volumes de la prŽ-ligne afin de faire baisser la pression jusqu'ˆ une valeur d'environ 10-7 mbar

(Fig. III-3, III-4 & III-5). Le gaz est purifiŽ pendant 10 minutes par deux getters opŽrant

respectivement ̂ chaud (! 700¡C) et ˆ tempŽrature ambiante, puis introduit dans le

spectrom•tre de masse afin d'y •tre analysŽ. 5 aliquotes ont ŽtŽ analysŽs afin de dŽterminer de

mani•re prŽcise la composition isotopique de la bouteille de xŽnon. Celle-ci n'est pas

distinguable de l'air (Fig. V-1) et dŽmontre l'absence de fractionnement isotopique lors de

l'introduction et de la dilution du xŽnon.
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Fig. V-1 : Composition isotopique de la bouteille de xŽnon normalisŽe ̂ l'air (moyenne des 5 aliquotes) utilisŽe
pour les expŽriences de sublimation-condensation. Celle-ci est identique ̂ celle de l'air, montrant l'absence de
fractionnement isotopique lors de l'introduction et de la dilution du xŽnon avant l'analyse
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II-2 ExpŽrience de sublimation-condensation

L'expŽrience de sublimation-condensation a ŽtŽ effectuŽe dans le nŽbulotron III sur de

l'anthracite comme analogue de la mati•re organique mŽtŽoritique, car ce matŽriau prŽsente

un fort degrŽ d'aromaticitŽ au m•me titre que la mati•re organique insoluble (Gardinier et al.,

2000; Derenne et al., 2002, 2003). L'anthracite est placŽ dans un creuset en nitrure de bore

(Fig. V-2). Une lampe UV d'une puissance de 70 watts est situŽe sur la partie supŽrieure au

creuset afin d'ioniser une partie du xŽnon introduit dans le syst•me (Fig. V-2). Celui-ci est

introduit ˆ partir de la bouteille de mani•re tr•s rapide dans le syst•me ̂  une pression

d'environ 0.1 mbar. LÕionisation du xŽnon est initiŽe par un courant haute frŽquence (3.8

MHz, Spark, Edwards" ) et maintenue par la lampe UV (couleur bleutŽe). L'Žnergie

d'ionisation correspondante est d'environ 0.1 eV/nuclŽon. Le filament portŽ ̂ une tempŽrature

de 1200¡C permet de sublimer l'anthracite prŽsent dans le creuset. Le chauffage par effet

Joule est maintenu pendant 5 min puis redescendu ˆ tempŽrature ambiante instantanŽment. La

mati•re organique se condense sur les parties en verre du nŽbulotron pendant toute la durŽe de

l'expŽrience. Elle est rŽcupŽrŽe en grattant les parois. Deux types de dŽp™ts ont ŽtŽ identifiŽs

et sŽparŽs : sous le couvercle de quartz au-dessus du creuset (Žchantillon NC) et dans le tube

au niveau de la lampe U.V. (Žchantillon NT; Fig. V-2). Chaque dŽp™t rŽcupŽrŽ a ŽtŽ divisŽ en

deux fractions pour les analyses gaz rares et par rŽsonance paramagnŽtique Žlectronique.

II-3 Analyse du xŽnon

Les Žchantillons rŽcupŽrŽs sont pesŽs puis emballŽs dans des feuilles de tantale

prŽalablement nettoyŽes ̂ l'acŽtone dans un bain ˆ ultrasons. Comme l'expŽrience a ŽtŽ

effectuŽe dans une atmosph•re tr•s riche en xŽnon (!  10-1 mbar de Xe pur), une tr•s faible

fraction de matŽriel est analysŽe pour chaque Žchantillon (typiquement entre 0.003 et 0.01

mg). Ceux-ci sont chargŽs dans le syst•me d'extraction ̂ double fours, mis sous pompage et

ŽtuvŽs pendant 12 heures afin d'atteindre l'ultravide permettant la rŽalisation des analyses

(Fig. II-4). La concentration des Žchantillons est dŽterminŽe par fusion totale ˆ une

tempŽrature d'environ 2100¡C. Deux fusions sont effectuŽes pour chaque Žchantillon afin de

vŽrifier le dŽgazage total de ceux-ci. Les paliers de tempŽrature sont effectuŽs ̂ l'aide des

deux fours pour un intervalle de tempŽrature de 200¡C ˆ 1200¡C. Les gaz extraits sont
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dŽtendus dans la ligne, purifiŽs ̂  l'aide de deux getters opŽrant ̂ chaud (!  700¡C) et ˆ

tempŽrature ambiante, diluŽs et introduits dans le spectrom•tre de masse pour l'analyse.

Fig V-2 : Plan dŽtaillŽ du nŽbulotron III (Tissandier et al., 2002). L'anthracite est placŽ dans le creuset en nitrure
de bore. Le xŽnon est introduit dans l'enceinte et est ionisŽ dans la zone entourŽe par la lampe UV. Le filament
de tungst•ne est chauffŽ ̂  environ 1200¡C pendant 5 min permettant la sublimation de l'anthracite puis
redescendu ˆ tempŽrature ambiante instantanŽment. Deux dŽp™ts diffŽrents sont observŽs : sous le couvercle de
quartz au-dessus du creuset (NC) et dans le tube entourŽ par la lampe UV (NT).
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II-4 Analyse par rŽsonance paramagnŽtique Žlectronique (RPE)

Les analyses RPE ont ŽtŽ effectuŽes par Laurent Binet au laboratoire de chimie

appliquŽe ̂ l'Žtat solide (Paris). Elles ont ŽtŽ rŽalisŽes gr‰ce ˆ un spectrom•tre Bruker Elexsys

E500 en bande X (frŽquence de rayonnement micro-onde !  9.4 GHz) ŽquipŽ d'une cavitŽ

rŽsonante mod•le SHQE et d'un cryostat ̂  flux d'hŽlium gazeux (ESR900, Oxfrod

Instruments" ). Les spectres sont enregistrŽs par dŽtection synchrone avec une modulation du

champ magnŽtique de 100 kHz. Cette technique permet d'obtenir une dŽrivŽe de l'absorption

RPE par rapport au champ magnŽtique (cf. Annexe 2). La masse des Žchantillons analysŽs est

de 0.8 mg pour l'Žchantillon NC et 1.9 mg pour l'Žchantillon NT. Les Žchantillons sont

chargŽs dans des tubes RPE en quartz et analysŽs sous air.

III- RŽsultats

Les Žchantillons sont rŽpertoriŽs par la suite sous le nom de NT pour les Žchantillons

rŽcupŽrŽs dans le tube et NC pour ceux rŽcupŽrŽs sous le couvercle de quartz.

III-1 Abondance ŽlŽmentaire, rapports isotopiques et paliers de tempŽrature

- Echantillons NC : Les Žchantillons rŽcupŽrŽs sous la plaque prŽsentent une

concentration moyenne d'environ 7.1 10-10 mol.g-1 de 130Xe (Table V-1). L'analyse de 4

aliquotes montre une bonne reproductibilitŽ des concentrations (6.8 10-10 ˆ 7.9 10-10 moles, 1#

= 5.3 10-11), rŽvŽlant un processus de piŽgeage homog•ne lors de la condensation de la

mati•re organique. La composition isotopique dŽterminŽe rŽv•le l'absence de fractionnement

isotopique mesurable par rapport au gaz de dŽpart (Fig. V-3). Les paliers de tempŽrature

effectuŽs montrent un intervalle de rel‰che compris entre 200¡C et 1000¡C avec un maximum

situŽ ̂  une tempŽrature de 400¡C (Fig. V-4). Les compositions isotopiques dŽterminŽes ˆ

chaque palier de tempŽrature sont systŽmatiquement proches de la valeur globale et ne

prŽsentent pas de variations significatives (Fig. V-4, Table V-2).

- Echantillon NT : Ces Žchantillons, rŽcupŽrŽs dans le tube au niveau de la lampe UV,

prŽsentent une concentration reproductible de 6.5 10-9 mol.g-1 de 130Xe (6.2 10-9 ˆ 6.8 10-9

moles, 1# = 2.1 10-10; Table V-1). Celle-ci est supŽrieure d'un ordre de grandeur par rapport

aux Žchantillons NP. L'analyse de la composition isotopique rŽv•le un fractionnement de
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masse tr•s important, d'environ 1%/uma par rapport au gaz de dŽpart (Fig. V-3). L'intervalle

de tempŽrature de rel‰che du xŽnon, compris entre 200¡C et 1200¡C, est plus important dans

ces Žchantillons que dans ceux rŽcupŽrŽs sous le couvercle (Fig. V-5). Le maximum de

rel‰che est Žgalement supŽrieur avec une tempŽrature de 600¡C. Les compositions isotopiques

mesurŽes pour chaque palier de tempŽrature prŽsentent systŽmatiquement le fractionnement

de masse de 1%/uma observŽ pour l'Žchantillon total (Fig. V-5, Table V-3).
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Echantillon poids (mg) 130Xe (mol.g -1) 124Xe/130Xe 126Xe/130Xe 128Xe/130Xe 129Xe/130Xe 131Xe/130Xe 132Xe/130Xe 134Xe/130Xe 136Xe/130Xe

Air 0.2337 0.218 4.715 64.96 52.13 66.07 25.63 21.76

Neb-1 - 0.235 ± 0.003 0.215 ± 0.003 4.70 ± 0.01 65.01 ± 0.09 52.30 ± 0.07 66.08 ± 0.09 25.68 ± 0.09 21.74 ± 0.09

Neb-2 - 0.234 ± 0.003 0.222 ± 0.003 4.69 ± 0.01 64.98 ± 0.08 52.02 ± 0.07 66.12 ± 0.09 25.58 ± 0.08 21.73 ± 0.08

Neb-3 - 0.237 ± 0.004 0.215 ± 0.003 4.76 ± 0.01 64.90 ± 0.09 52.19 ± 0.08 66.07 ± 0.09 25.67 ± 0.08 21.81 ± 0.08

Neb-4 - 0.231 ± 0.004 0.214 ± 0.004 4.70 ± 0.01 64.98 ± 0.08 52.14 ± 0.08 66.05 ± 0.09 25.60 ± 0.08 21.72 ± 0.09

Neb-5 - 0.232 ± 0.003 0.218 ± 0.003 4.68 ± 0.01 64.96 ± 0.09 52.22 ± 0.08 66.09 ± 0.09 25.66 ± 0.08 21.80 ± 0.09

moyenne - 0.234 ± 0.003 0.216 ± 0.003 4.70 ± 0.01 64.96 ± 0.09 52.16 ± 0.08 66.08 ± 0.09 25.64 ± 0.08 21.76 ± 0.09

NT-1 0.0043 6.417 10-9 0.217 ± 0.003 0.205 ± 0.003 4.57 ± 0.01 64.24 ± 0.08 52.94 ± 0.09 68.35 ± 0.07 26.86 ± 0.08 23.32 ± 0.08

NT-2 0.0036 6.775 10-9 0.218 ± 0.003 0.204 ± 0.003 4.59 ± 0.02 64.26 ± 0.08 52.96 ± 0.08 68.31 ± 0.07 26.82 ± 0.09 23.35 ± 0.08

NT-3 0.0049 6.211 10-9 0.217 ± 0.003 0.205 ± 0.003 4.57 ± 0.01 64.28 ± 0.08 52.93 ± 0.07 68.31 ± 0.08 26.84 ± 0.09 23.32 ± 0.08

NT-4 0.0056 6.635 10-9 0.217 ± 0.003 0.204 ± 0.003 4.58 ± 0.01 64.25 ± 0.08 52.92 ± 0.08 68.35 ± 0.07 26.84 ± 0.09 23.31 ± 0.09

moyenne 6.509 10-9 0.217 ± 0.003 0.204 ± 0.003 4.58 ± 0.01 64.26 ± 0.08 52.94 ± 0.08 68.33 ± 0.07 26.84 ± 0.09 23.32 ± 0.08

NC-1 0.0084 7.916 10-10 0.231 ± 0.003 0.219 ± 0.003 4.70 ± 0.01 65.07 ± 0.08 52.29 ± 0.08 66.02 ± 0.08 25.68 ± 0.09 21.74 ± 0.08

NC-2 0.0076 6.948 10-10 0.235 ± 0.004 0.219 ± 0.004 4.71 ± 0.01 65.10 ± 0.09 52.27 ± 0.08 66.10 ± 0.07 25.68 ± 0.09 21.83 ± 0.09

NC-3 0.0082 6.863 10-10 0.233 ± 0.004 0.215 ± 0.003 4.69 ± 0.02 65.08 ± 0.08 52.26 ± 0.09 66.08 ± 0.07 25.67 ± 0.09 21.80 ± 0.08

NC-4 0.0096 6.761 10-10 0.242 ± 0.004 0.216 ± 0.004 4.70 ± 0.02 65.09 ± 0.08 52.24 ± 0.08 66.04 ± 0.07 25.68 ± 0.09 21.81 ± 0.08

moyenne 7.125 10-10 0.233 ± 0.004 0.217 ± 0.003 4.70 ± 0.01 65.09 ± 0.08 52.27 ± 0.08 66.06 ± 0.07 25.68 ± 0.09 21.79 ± 0.08

Table V-1 : abondance ŽlŽmentaire et composition isotopique de l'air, du gaz introduit dans le nŽbulotron pour
l'expŽrience de sublimation - condensation, les Žchantillons rŽcupŽrŽs sous le plaque (NC) et dans le tube (NT).
Rapports isotopiques $ 100.
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Fig. V-5 : Abondance en 130Xe et rapport isotopique 136Xe/130Xe du xŽnon piŽgŽ dans les Žchantillons NT obtenus
par condensation (rapports isotopiques $ 100).

Echantillon poids (mg) TempŽrature 130Xe (mol.g -1) 124Xe/130Xe 126Xe/130Xe 128Xe/130Xe 129Xe/130Xe 131Xe/130Xe 132Xe/130Xe 134Xe/130Xe 136Xe/130Xe

(¡C)

NC-A 0.0474 200 4.186 10-11 0.230  ± 0.005 0.219  ± 0.005 4.68 ± 0.01 65.02  ± 0.09 52.30 ± 0.09 66.09  ± 0.09 25.70 ± 0.09 21.75 ± 0.09

NC-A 0.0474 400 4.389 10-10 0.235  ± 0.004 0.216  ± 0.004 4.69 ± 0.01 65.13  ± 0.08 52.26 ± 0.08 66.05  ± 0.07 25.69 ± 0.08 21.79 ± 0.08

NC-A 0.0474 600 1.802 10-10 0.233  ± 0.004 0.217  ± 0.004 4.71 ± 0.01 65.09  ± 0.08 52.24 ± 0.08 66.05  ± 0.08 25.61 ± 0.08 21.79 ± 0.08

NC-A 0.0474 800 5.802 10-11 0.231  ± 0.005 0.214  ± 0.005 4.67 ± 0.01 65.03  ± 0.09 52.31 ± 0.09 66.03  ± 0.09 25.65 ± 0.09 21.82 ± 0.09

NC-A 0.0474 1000 2.447 10-11 0.232  ± 0.012 0.219  ± 0.013 4.76 ± 0.02 65.01  ± 0.12 52.30 ± 0.12 66.05  ± 0.12 25.66 ± 0.13 21.80 ± 0.12

NC-A 0.0474 1200 - - - - - - - - -

Total 7.434 10-10 0.234 ± 0.005 0.216 ± 0.005 4.70 ± 0.01 65.10 ± 0.08 52.26 ± 0.08 66.05 ± 0.07 25.67 ± 0.08 21.79 ± 0.08

NC-B 0.0597 200 4.256 10-11 0.2228  ± 0.005 0.215  ± 0.005 4.71  ± 0.01 65.11  ± 0.09 52.25 ± 0.09 66.08  ± 0.09 25.69 ± 0.09 21.80 ± 0.09

NC-B 0.0597 400 4.494 10-10 0.235  ± 0.004 0.218  ± 0.004 4.70  ± 0.01 65.10  ± 0.08 52.30 ± 0.08 66.08  ± 0.08 25.64 ± 0.08 21.78 ± 0.07

NC-B 0.0597 600 1.849 10-10 0.231  ± 0.004 0.216  ± 0.004 4.69  ± 0.01 65.08  ± 0.08 52.21 ± 0.08 66.09  ± 0.08 25.75 ± 0.08 21.76 ± 0.08

NC-B 0.0597 800 6.077 10-11 0.227  ± 0.005 0.220  ± 0.006 4.69  ± 0.01 65.21  ± 0.09 52.26 ± 0.09 66.07  ± 0.09 25.70 ± 0.09 21.82 ± 0.09

NC-B 0.0597 1000 2.029 10-11 0.226  ± 0.011 0.220  ± 0.014 4.65  ± 0.02 65.11  ± 0.12 52.27 ± 0.12 66.08  ± 0.12 25.72 ± 0.12 21.85 ± 0.12

NC-B 0.0597 1200 - - - - - - - - -

Total 7.581 10-10 0.233 ± 0.004 0.218 ± 0.004 4.69 ± 0.01 65.10 ± 0.09 52.27 ± 0.08 66.08 ± 0.07 25.68 ± 0.08 21.78 ± 0.08

Table V-2 : Abondances ŽlŽmentaires et compositions isotopiques du xŽnon dŽterminŽes par paliers de
tempŽrature pour les Žchantillons NC (rapports isotopiques $ 100).
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Echantillon poids (mg) TempŽrature 130Xe (mol.g -1) 124Xe/130Xe 126Xe/130Xe 128Xe/130Xe 129Xe/130Xe 131Xe/130Xe 132Xe/130Xe 134Xe/130Xe 136Xe/130Xe

(¡C)

NT-A 0.0180 200 5.461 10-10 0.213 ± 0.004 0.216 ± 0.004 4.57 ± 0.02 64.22 ± 0.09 52.94 ± 0.09 68.31 ± 0.09 26.85 ± 0.09 23.30 ± 0.09

NT-A 0.0180 400 1.347 10-9 0.221 ± 0.003 0.215 ± 0.004 4.55 ± 0.01 64.27 ± 0.08 52.95 ± 0.08 68.30 ± 0.07 26.89 ± 0.08 23.36 ± 0.08

NT-A 0.0180 600 3.925 10-9 0.218 ± 0.003 0.217 ± 0.003 4.58 ± 0.01 64.25 ± 0.08 52.91 ± 0.08 68.33 ± 0.07 26.81 ± 0.08 23.32 ± 0.08

NT-A 0.0180 800 4.513 10-10 0.221 ± 0.003 0.217 ± 0.003 4.57 ± 0.01 64.23 ± 0.09 52.98 ± 0.09 68.34 ± 0.09 26.88 ± 0.09 23.34 ± 0.09

NT-A 0.0180 1000 7.966 10-11 0.215 ± 0.004 0.220 ± 0.005 4.57 ± 0.02 64.21 ± 0.10 52.93 ± 0.11 68.34 ± 0.11 26.87 ± 0.12 23.35 ± 0.10

NT-A 0.0180 1200 2.179 10-11 0.210 ± 0.013 0.218 ± 0.014 4.56 ± 0.05 64.23 ± 0.13 52.97 ± 0.13 68.32 ± 0.13 26.84 ± 0.14 23.31 ± 0.12

Total 6.370 10-9 0.218  ± 0.003 0.204 ± 0.003 4.57 ± 0.01 64.25 ± 0.08 52.93 ± 0.08 68.32 ± 0.08 26.84 ± 0.08 23.33 ± 0.08

NT-B 0.0129 200 4.908 10-10 0.217  ± 0.004 0.206 ± 0.004 4.55 ± 0.02 64.19 ± 0.09 52.95 ± 0.08 68.27 ± 0.09 26.80 ± 0.09 23.19 ± 0.09

NT-B 0.0129 400 1.518 10-9 0.214  ± 0.003 0.205 ± 0.003 4.51 ± 0.01 64.22 ± 0.08 52.92 ± 0.07 68.30 ± 0.08 26.82 ± 0.08 23.31 ± 0.08

NT-B 0.0129 600 4.012 10-9 0.219  ± 0.003 0.204 ± 0.003 4.60 ± 0.01 64.26 ± 0.08 52.94 ± 0.07 68.34 ± 0.07 26.85 ± 0.08 23.34 ± 0.08

NT-B 0.0129 800 4.864 10-10 0.215  ± 0.003 0.210 ± 0.003 4.54 ± 0.01 64.20 ± 0.09 52.96 ± 0.08 68.26 ± 0.09 26.81 ± 0.09 23.28 ± 0.09

NT-B 0.0129 1000 6.943 10-11 0.211  ± 0.004 0.204 ± 0.004 4.65 ± 0.03 64.20 ± 0.10 52.96 ± 0.11 68.25 ± 0.11 26.83 ± 0.11 23.25 ± 0.11

NT-B 0.0129 1200 2.460 10-11 0.220  ± 0.014 0.206 ± 0.014 4.56 ± 0.05 64.30 ± 0.12 52.91 ± 0.14 68.25 ± 0.14 26.80 ± 0.13 23.30 ± 0.13

Total 6.601 10-9 0.217  ± 0.003 0.205 ± 0.003 4.57 ± 0.01 64.24 ± 0.08 52.94 ± 0.07 68.32 ± 0.08 26.84 ± 0.08 23.32 ± 0.10

Table V-3 : Abondances ŽlŽmentaires et compositions isotopiques du xŽnon dŽterminŽes par paliers de
tempŽrature pour les Žchantillons NT (rapports isotopiques $ 100).

III-2 RŽsonance paramagnŽtique Žlectronique

III-2-1 Spectre ˆ tempŽrature ambiante par balayage ˆ champ magnŽtique large

Cette Žtude prŽliminaire permet de dŽterminer les diffŽrents signaux RPE et ainsi de

s'affranchir d'Žventuelles contaminations. Les rŽsultats sur les deux Žchantillons prŽsentent 4

signaux RPE rŽfŽrencŽs par A, B, C et D. (Fig. V-6)

Fig. V-6: IntensitŽ RPE mesurŽe en fonction du champ magnŽtique appliquŽ, exprimŽ en Gauss, pour
l'Žchantillon NT (a) et NC (b).
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Les signaux A et B ne sont pas formellement identifiables mais correspondent probablement ˆ

des impuretŽs de transition (Fe3+ par exemple). Elles sont peut-•tre inclues dans des petites

particules ferromagnŽtiques mŽlangŽes ˆ la mati•re organique. Le signal D correspond ̂

l'oxyg•ne de l'air sous lequel sont rŽalisŽes les expŽriences. Le signal C correspond

typiquement ̂ celui des radicaux carbonŽs de la mati•re organique insoluble. C'est ce signal

qui est analysŽ plus en dŽtail afin de dŽterminer la prŽsence ou non de di-radicaux dans la

structure de la mati•re organique.

III-2-2 Etude du signal C en fonction de la tempŽrature de l'Žchantillon

Ces analyses se concentrent sur le signal C observŽ prŽcŽdemment et son Žvolution en

fonction de la tempŽrature. Les deux Žchantillons laissent appara”tre au moins deux esp•ces

de radicaux carbonŽs rŽfŽrencŽs C1 et C2 (Fig. V-7 et V-8).

Fig; V-7 : Variation de l'intensitŽ du signal RPE en fonction du champ magnŽtique appliquŽ et de la tempŽrature
de l'Žchantillon NT.
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L'esp•ce C1 a tendance ˆ dispara”tre avec l'augmentation de la tempŽrature tandis que l'esp•ce

C2 prŽsente l'effet inverse (Fig. V-7 et V-8). Les signaux RPE obtenus pour ces deux esp•ces

sont plus larges que ceux des radicaux observŽs dans les mŽtŽorites, entre 10 et 20 Gauss pour

C1 suivant la tempŽrature et 50 et 100 Gauss pour C2 alors que la mati•re organique des

mŽtŽorites prŽsente des largeurs de raies infŽrieures ̂ 10 Gauss (Environ 4-5 Gauss ̂ 300 K;

Binet et al., 2002, 2004a, b).

Fig : V-8 : Variation de l'intensitŽ du signal RPE en fonction du champ magnŽtique appliquŽ et de la tempŽrature
de l'Žchantillon NC.
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A l'aide de ces donnŽes, il est Žgalement possible de dŽterminer le facteur g des

radicaux C1 obtenus dans les deux Žchantillons. Ce facteur mesure l'intensitŽ du moment

magnŽtique associŽ ̂ un Žlectron cŽlibataire. Il est dŽterminŽ ̂ partir du champ de rŽsonance

Bres,, champ au centre de la raie RPE, c'est-ˆ-dire au maximum d'absorption. Ainsi :

! 

g =
h"

#Bres

=
714.484$"

Bres

avec

! 

"  la frŽquence du rayonnement micro-onde (GHz), h la constante de Planck, 

! 

"  le

magnŽton de Bohr Žlectronique et Bres le champ de rŽsonance (Gauss).

Le facteur g dŽterminŽ pour l'Žchantillon NT est de 2.0023 ± 0.0001 alors que celui de

l'Žchantillon NC est de 2.0031 ± 0.0001. Ces facteurs g sont typiques de ceux observŽs pour

les radiaux carbonŽs. Le facteur g de l'Žchantillon NT, Žgale ̂ celui de l'Žlectron libre, indique

que les radicaux ne contiennent que du carbone. En revanche, le facteur g de l'Žchantillon NC

prŽsente une valeur plus ŽlevŽe qui rŽv•le la prŽsence d'hŽtŽroŽlŽments dans les radicaux

(environ 10 % s'il s'agit d'oxyg•ne).

III-2-3 Concentration en spin en fonction de la tempŽrature

Le nombre absolu de spins dans un Žchantillon est proportionnel ̂ la surface sous le

spectre d'absorption, ce qui correspond ̂ la double intŽgrale DI du spectre RPE. Il est

dŽterminŽ en comparant la valeur de la double intŽgrale calculŽe pour l'Žchantillon ̂ celle d'un

Žchantillon de rŽfŽrence contenant un nombre de spins connu. L'Žchantillon de rŽfŽrence

utilisŽ pour les Žchantillons du nŽbulotron est le diphŽnyle-pycryle-hydrazyle (DPPH). Ainsi :

! 

NEch = NDPPH "
DI

DI DPPH

avec NEch le nombre de spins de l'Žchantillon, NDPPH le nombre de spins de l'Žchantillon de

rŽfŽrence (1017 spins). Cette relation suppose que l'Žchantillon et l'Žchantillon de rŽfŽrence ont

la m•me susceptibilitŽ magnŽtique, ce qui n'est pas le cas avec les Žchantillons obtenus dans

le nŽbulotron. Dans ce cas, la relation ne permet d'obtenir qu'un nombre effectif de spins,

c'est-ˆ-dire le nombre de spins S = 1/2 qui donnerait la m•me intensitŽ RPE que l'Žchantillon.

Afin de s'affranchir de cette diffŽrence, les valeurs des doubles intŽgrales calculŽes pour

l'Žchantillon et le DPPH sont corrigŽes des diffŽrences de conditions d'acquisition des spectres

RPE correspondants. Cette correction est effectuŽe en utilisant la relation :
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! 

DI = App " (#Bpp)
2

qui correspond aux caractŽristiques d'un signal RPE constituŽ d'une simple transition (Fig. V-

9).

!B
pp

A
pp

B
0

B
res

Fig. V-9 : CaractŽristiques d'un signal RPE constituŽ d'une simple transition

Il est important de noter que cette relation n'est valable que dans le cas d'une forme de raie

lorentzienne, ce qui n'est pas le cas pour les signaux obtenus pour ces Žchantillons.

Cependant, l'utilisation de cette relation permet d'obtenir une estimation raisonnable de la

double intŽgrale. La concentration est ensuite calculŽe en divisant NEch par la masse de

l'Žchantillon.

- Echantillon NC

La concentration en spins de cet Žchantillon dŽcro”t avec l'augmentation de la

tempŽrature (Fig. V-10). Cette observation est totalement ̂ l'opposŽ de celle observŽe dans la

mati•re organique des mŽtŽorites (Fig V-11; Binet et al., 2002, 2004a, b). La remontŽe de la

concentration en spins pour l'esp•ce C1 au-dessus de 150 K n'est pas significative. Elle est

probablement liŽe au dŽveloppement du signal des esp•ces C2 en dessous de celui de C1.
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Fig. V-10 : Evolution de la concentration en spins (spin.g-1) en fonction de la tempŽrature des mesures du signal
RPE de l'Žchantillon NC.

Fig. V-11 : DŽpendance ˆ la tempŽrature de la concentration des spins Žlectroniques dŽterminŽe dans la mati•re
organique insoluble des mŽtŽorites d'Orgueil (CI) et de Murchison (CM2).

- Echantillons NT

Dans ce cas Žgalement, les rŽsultats obtenus sont opposŽs ̂ ceux obtenus dans les

mŽtŽorites avec un baisse de la concentration en spins avec l'augmentation de la tempŽrature

(Fig. V-11). L'Žvolution de la concentration en esp•ces C2 n'a pas pu •tre dŽterminŽe de

mani•re prŽcise mais sa concentration ˆ tempŽrature ambiante est de l'ordre de 6 1019 spin/g-1.
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De ce fait, la concentration des esp•ces C1 est sans doute lŽg•rement surestimŽe en dessous de

200 K du fait de la contribution du signal des esp•ces C2.
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Fig. V-12: Evolution de la concentrations en spins (spin.g-1) en fonction de la tempŽrature des mesures du signal
RPE de l'Žchantillon NT.

IV- Implications pour la formation de la mati•re organique et du piŽgeage des gaz rares
P1

Les diffŽrences de condition de dŽp™ts des deux Žchantillons dans le nŽbulotron

permettent de mettre en Žvidence l'influence de la ionisation sur le piŽgeage du xŽnon lors de

la condensation. L'Žchantillon NT, dŽposŽ dans la partie ionisŽe, prŽsente une concentration

en 130Xe supŽrieure d'un ordre de grandeur par rapport ̂ l'Žchantillon NC dŽposŽ dans la zone

neutre (Fig. V-2). Cette variation peut rŽsulter de la crŽation de deux structures diffŽrentes,

caractŽrisŽes par des capacitŽs de piŽgeage contrastŽes. Malheureusement, la tr•s faible

quantitŽ de matŽriel rŽcupŽrŽ n'a pas permis d'effectuer des observations au microscope

Žlectronique ̂ transmission pour vŽrifier cette hypoth•se. La dŽtermination du facteur g lors

des analyses RPE rŽv•le la prŽsence d'impuretŽs dans l'Žchantillon NC qui ne sont pas

observŽes dans l'Žchantillon NT (cf. III-2-2, ce chapitre). Il est possible que ces impuretŽs

proviennent du creuset en nitrure de bore utilisŽ et rŽduisent les capacitŽs de piŽgeage de

l'Žchantillon NC. Cependant, la diffŽrence de concentration est plus probablement liŽe ̂  un

effet de lÕionisation. Celle-ci va induire une rŽactivitŽ plus importante du xŽnon ionisŽ lors

des collisions dans la phase gazeuse avec la mati•re organique sublimŽe. Durant le temps de

rŽsidence de la mati•re organique sublimŽe dans la partie ionisŽe, il est possible de crŽer des
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sites plus ŽnergŽtiques augmentant les capacitŽs de piŽgeage du xŽnon. Ce phŽnom•ne

d'adsorption anormale est caractŽrisŽ par une augmentation des capacitŽs de piŽgeage liŽe ̂  la

crŽation de sites tr•s ŽnergŽtiques par ionisation (Niemeyer & Lech, 1976, Niedermann &

Eugster, 1992;  Nichols et al., 1992; Garrisson et al., 1997, 1998). Cet effet est confirmŽ par

la tempŽrature de rel‰che maximum du xŽnon supŽrieure de 200¡C dans l'Žchantillon NT par

rapport ̂  l'Žchantillon NC (Fig. V-4 et V-5). Le piŽgeage d'une concentration de xŽnon plus

importante dans l'Žchantillon NT est donc ̂  relier aux conditions ionisantes par un double

processus : crŽation de sites tr•s ŽnergŽtiques dans la mati•re organique et rŽactivitŽ plus

importante du xŽnon ionisŽ.

Le fractionnement isotopique de 1%/uma observŽ dans les Žchantillons NT rŽv•le la

possibilitŽ de modifier profondŽment la composition isotopique d'un rŽservoir ionisŽ. Ce

fractionnement semble dž ̂  une ionisation diffŽrentielle des atomes de xŽnon, liŽe ̂  la masse

et induisant un enrichissement en isotopes lourds. Il peut •tre rapprochŽ de l'effet des jauges

ioniques sur la rŽalisation d'un standard d'air en gŽochimie des gaz rares. En effet, la

rŽalisation d'un standard avec la jauge ionique allumŽe dans la ligne de purification entra”ne

Žgalement un fractionnement de masse important en faveur des isotopes lourds. Ce rŽsultat est

en bon accord avec les rŽsultats de la littŽrature sur les expŽriences de condensation de phases

carbonŽes et silicatŽes. Le seul fractionnement isotopique observŽ lors de la synth•se de

mati•re organique, Žgalement de 1%/uma pour le xŽnon, s'est produit dans le cadre d'une

expŽrience mettant en Ïuvre des phŽnom•nes de dŽcharge Žlectrique dans la phase gazeuse

(Frick, 1979). Des fractionnements isotopiques importants sont Žgalement observŽs lors de la

condensation de poussi•res de silicates sous des conditions d'ionisation d'environ 1 MeV

(Nichols et al., 1992). Les autres expŽriences de condensation, effectuŽes en prŽsence de

mŽlanges de gaz rares neutres, n'induisent aucun fractionnement isotopique mesurable

(Niemeyer & Mari, 1981; Suzuki & Matsuda, 1990). Le fractionnement isotopique observŽ

peut •tre induit par un Žchange de charge accompagnŽ par un Žchange isotopique suivant

lÕŽquation suivante!:

mXe + nXe+ %  mXe+ + nXe

Il semble donc que la mati•re organique, lors de sa condensation, soit capable de rŽaliser une

sŽlection entre le xŽnon neutre et ionisŽ avec un lŽger avantage pour les ions piŽgŽs.

Le fractionnement isotopique observŽ dans l'Žchantillon NT est du m•me ordre que

celui observŽ entre les gaz rares P1 et la composante solaire. Ce rŽsultat indique qu'il est

possible de produire la composition isotopique des gaz rares P1 ̂  partir d'une nŽbuleuse de
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composition solaire par irradiation ̂  une Žnergie d'environ 0.1 eV/nuclŽon. Cette composition

isotopique a pu •tre, par la suite, piŽgŽe lors de l'Žvolution de la nŽbuleuse par des

phŽnom•nes de condensation. La composition isotopique du xŽnon P1 dŽterminŽe dans

diffŽrentes mŽtŽorites est peu variable, ce qui implique une irradiation homog•ne dans la

nŽbuleuse protosolaire lors de l'incorporation des gaz rares P1 dans la mati•re organique

insoluble (Wieler et al., 1991, 1992; Huss et al., 1996). Deux processus semble pouvoir

gŽnŽrer une irradiation homog•ne dans la nŽbuleuse : (i) les vents X, phŽnom•nes de haute

Žnergie observŽs dans les amas d'Žtoiles jeunes (Shu et al., 1987, 1997, 2001; Grosso et al.,

2000), (ii) le rayonnement de fond galactique (Taillet & Maurin, 2003). Quoi qu'il en soit, la

composition isotopique des gaz rares P1 peut •tre produite par irradiation et piŽgŽe lors de

phŽnom•nes de condensation dans la nŽbuleuse protosolaire. En revanche, est-ce que ces

mŽcanismes peuvent produire le signal RPE observŽ dans les mŽtŽorites?

La signature RPE, observŽe dans le rŽsidu acide d'Orgueil, de Murchison et de Tagish

Lake, est caractŽrisŽe par une augmentation de la concentration du nombre de spins

Žlectroniques en fonction de la tempŽrature (Binet et al., 2002, 2004a, b). Ce signal est

interprŽtŽ comme la prŽsence de di-radicaux qui ne peuvent avoir ŽtŽ crŽŽs que par un nombre

restreint de mŽcanismes (Binet et al., 2004a). Parmi les mŽcanismes possibles, seule la

condensation semble avoir pu jouer un r™le lors de l'Žvolution de la nŽbuleuse protosolaire. En

effet, les autres mŽcanismes impliquent des processus de chimie interstellaire tels que les

rŽactions ion-molŽcule en phase gazeuse ou l'irradiation de glaces interstellaires (Binet et al.,

2004a). Les rŽsultats de RPE montrent clairement que le magnŽtisme des radicaux des deux

Žchantillons synthŽtisŽs dans le nŽbulotron est totalement diffŽrent de celui de la mati•re

organique insoluble des mŽtŽorites avec une baisse de la concentration des spins Žlectroniques

avec la tempŽrature (Fig. V-10, V-11 et V-12). Ces rŽsultats sugg•rent la prŽsence de

domaines aromatiques formant probablement des empilements dans les Žchantillons NT et

NC. Le signal RPE obtenu est particuli•rement difficile ˆ interprŽter, mais il indique l'absence

de di-radicaux comme ceux observŽs dans la mati•re organique insoluble. Il semble donc que

la condensation ne soit pas un mŽcanisme physique capable de gŽnŽrer la crŽation de di-

radicaux dans la structure organique. De plus, les deux Žchantillons ne montrent pas de

diffŽrences majeures, rŽvŽlant l'absence d'influence de la ionisation sur la crŽation de di-

radicaux. Il est nŽcessaire cependant de pondŽrer cette conclusion car beaucoup de param•tres

peuvent avoir une influence sur le signal RPE , telles que la nature du prŽcurseur, la durŽe de

synth•se ou la pression dans le syst•me. Cependant, il semble que les processus de chimie

interstellaire soient dorŽnavant les plus plausibles pour rendre compte du signal RPE des
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mŽtŽorites. Cette observation va dans le sens d'une origine interstellaire de la mati•re

organique insoluble dŽjˆ supposŽe par son rapport (D/H), supŽrieur d'environ 15 ̂  40 fois ̂  la

valeur estimŽe pour la nŽbuleuse protosolaire (Robert et al., 1979, Halbout et al., 1990). Il est

possible alors que la phase porteuse des gaz rares P1 soit d'origine prŽsolaire comme les

autres phases dŽjˆ identifiŽes dans le rŽsidu acide insoluble (e.g., nanodiamants, graphite,

SiC). Cette phase se rŽv•le pourtant tr•s difficile ˆ isoler par des mŽthodes physico-chimiques

au contraire des autres phases prŽsolaires (Amari et al., 2003). Une possibilitŽ est qu'elle soit

tr•s fortement associŽe ˆ un type de grain prŽsolaire dŽjˆ identifiŽ dans le rŽsidu acide. Des

couches de surface graphitisŽes des nanodiamants sont rŽguli•rement proposŽes dans la

littŽrature comme porteur des gaz rares P1 (Anders & Zinner, 1993). Cette proposition est

confirmŽe par des travaux rŽcents de sŽparation de la mati•re organique insoluble en fonction

de la densitŽ par des mŽthodes physiques (Matsuda et al., 1999; Amari et al., 2003). Les

rŽsultats montrent l'association systŽmatique des gaz rares P1 et HL ˆ tr•s petite Žchelle et

ouvrent de nouvelles perspectives sur le lien gŽnŽtique entre la phase porteuse des gaz rares

P1 et les nanodiamants.

V- Conclusions

La possibilitŽ de tester un mŽcanisme proposŽ pour expliquer le signal RPE dŽterminŽ

dans la mati•re organique insoluble des mŽtŽorites m'a amenŽ ̂ effectuer des expŽriences de

sublimation-condensation sous atmosph•re de xŽnon ̂ l'aide du nŽbulotron III. Les rŽsultats

rŽv•lent qu'il est possible de reproduire le fractionnement isotopique mesurŽ pour les gaz

rares P1 par rapport ̂  la composante solaire sous des conditions ionisantes qui ont pu avoir

lieu lors de l'Žvolution de la nŽbuleuse. Cependant, les analyses RPE effectuŽes sur les deux

Žchantillons ne permettent pas de reproduire le signal RPE mesurŽ dans la mati•re organique

insoluble des mŽtŽorites. Ce rŽsultat semble indiquer que des processus interstellaires sont ̂

l'origine de la prŽsence de di-radicaux dans les mŽtŽorites. La possibilitŽ que la phase

porteuse des gaz rares P1 soit d'origine interstellaire est en accord avec des expŽriences

rŽcentes afin d'isoler la phase Q par des mŽthodes physiques. Les rŽsidus obtenus, caractŽrisŽs

par des densitŽs diffŽrentes, rŽv•lent l'association systŽmatique des gaz rares P1 et HL. Il

semble donc qu'il puisse exister un lien gŽnŽtique entre les nanodiamants et la phase porteuse

des gaz rares P1. Il est donc nŽcessaire de tester un mŽcanisme physique impliquant des

nanodiamants comme prŽcurseur de la phase Q.
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Chapitre VI

Relation nanodiamants-oignons de Carbone :

ExpŽriences de changement de phases

I- Introduction

L'Žtude de la mati•re organique insoluble des mŽtŽorites primitives a amenŽ

l'identification des premiers objets supposŽs •tre d'origine prŽsolaire : les nanodiamants

(Lewis et al., 1987). D'autres phases prŽsolaires ont Žgalement ŽtŽ identifiŽes par la suite dans

les rŽsidus acides : SiC, graphite, Al 2O3
 et TiC (Bernatowicz et al., 1987; Amari et al., 1990;

Huss et al., 1992, Bernatowicz et al., 1992). Cette interprŽtation est basŽe sur les

compositions isotopiques de plusieurs ŽlŽments traces (gaz rares, H, BaÉ) qui prŽsentent des

variations isotopiques trop importantes pour avoir ŽtŽ produites par des processus physico-

chimiques dans la nŽbuleuse protosolaire (e.g., fractionnement de masse, dŽcroissance

radioactive, spallation). La taille moyenne des nanodiamants isolŽs est d'environ 2 nm, ce qui

correspond ˆ des structures cristallines composŽes seulement de quelques milliers d'atomes de

carbone (Lewis et al., 1987; Fraundorf et al., 1989). Ils sont prŽsents dans la matrice des

mŽtŽorites et peuvent atteindre des concentrations ŽlevŽes, jusqu'ˆ 1400 ppm dans les

mŽtŽorites les plus primitives (e.g., Orgueil; Huss & Lewis, 1995). Les nanodiamants ont ŽtŽ

identifiŽs dans toutes les classes de chondrites mais leur abondance est fortement liŽe au degrŽ

de mŽtamorphisme subi par le corps parent (Alexander et al., 1990; Huss, 1990; Huss &

Lewis, 1994a, b, 1995). Si l'origine prŽsolaire des nanodiamants est parfois contestŽe (Dai et

al., 2002), leur prŽsence dans le milieu interstellaire a ŽtŽ proposŽe bien avant leur dŽcouverte

(Saslaw & Gaustad, 1969). Il semble qu'ils puissent •tre rŽpartis ̂ l'Žchelle de la galaxie et

reprŽsentŽs entre 10 % et 20 % du carbone cosmique (Lewis et al., 1989, Allamandola et al.,

1992, 1993; Sandford, 1996). Clayton et al. (1995) sugg•rent, sur la base de l'abondance des
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nanodiamants dŽterminŽe dans les mŽtŽorites, que la mati•re interstellaire peut contenir 1016

nanodiamants par gramme de poussi•re.

Une tentative d'isolation de la phase Q par des moyens physiques a permis d'obtenir

plusieurs rŽsidus caractŽrisŽs par des densitŽs diffŽrentes (Matsuda et al., 1999, Amari et al.,

2003). L'analyse isotopique de ces rŽsidus a rŽvŽlŽ que la moitiŽ des gaz rares P1 Žtait

concentrŽe dans un rŽsidu ayant une densitŽ de 1.65 g.cm-3 (Amari et al., 2003). Cependant, il

est intŽressant de noter que tous les rŽsidus obtenus ont des rapports phase Q/nanodiamants

identiques (e.g., Xe-P1/Xe-HL), indiquant leur tr•s forte association ainsi que l'existence d'un

lien possible entre ces deux structures. Ces rŽsultats peuvent •tre rapprochŽs de travaux

effectuŽs dans le domaine des sciences des matŽriaux. Il a ŽtŽ dŽmontrŽ que des nanodiamants

soumis ̂ une irradiation ou un chauffage intense subissaient un changement de phase pour

former des structures en oignons de carbone (Fig. VI-1; Ugarte, 1992; Kuznetsov et al.,

1994).

Fig. VI-1 : Structure dŽtaillŽe d'une particule d'oignon de carbone obtenue par irradiation de nanodiamants. Les
feuillets correspondent aux positions atomiques (002; Ugarte, 1992).

Ces structures sont caractŽrisŽes par une rŽorganisation concentrique des

nanodiamants sous l'effet thermique ou de l'irradiation afin de minimiser leurs Žnergies (Fig.

VI-2; Ugarte, 1995; Tomita, 2002). Les oignons de carbone sont donc constituŽs par un
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assemblage de cages de graphite concentriques prŽsentant des distances intercouches

d'environ 3.4 • en bon accord avec celles observŽes dans la mŽtŽorite d'Allende (Smith &

Buseck, 1981a, b; Tomita, 2002).

Fig. VI-2 : PrŽsentation schŽmatique de la transformation de deux plans de nanodiamants (111) en feuillets de
graphite (001; Kuznetsov et al., 1994)

La prŽsence d'oignons de carbone a ŽtŽ mise en Žvidence dans le rŽsidu acide de plusieurs

mŽtŽorites (Fig. VI-3; Becker et al., 1993; Harris et al., 2000; Vis et al., 2002; Harris & Vis,

2003). Cette prŽsence dans les mŽtŽorites, leur filiation avec les nanodiamants ainsi que leur

structure en font des candidats potentiels comme phase porteuse des gaz rares P1. La

rŽsistance thermique des oignons de carbone sous ultravide est extr•mement importante (e.g.,

jusqu'ˆ 3000¡C; Tomita, 2002) et couvre l'intervalle des tempŽratures de rel‰che des gaz rares

P1. Il est alors possible d'imaginer un scŽnario durant lequel des nanodiamants prŽsents dans

le nuage molŽculaire ou la nŽbuleuse protosolaire aient ŽtŽ irradiŽs ou chauffŽs pour former

des oignons de carbone et piŽgŽs ainsi des quantitŽs significatives de gaz rares P1 (Fig. I-15).

Lors de cette transformation, les abondances ŽlŽmentaires et les compositions isotopiques

caractŽristiques des nanodiamants (e.g., P3, P6 et HL) seraient diluŽes et masquŽes par le

piŽgeage de gaz rares de composition P1 prŽsents dans l'environnement de formation. Un tel

mŽcanisme permettrait d'expliquer la tr•s forte corrŽlation observŽe entre les gaz rares P1 et

ceux piŽgŽs dans les nanodiamants. Afin de tester cette hypoth•se, une expŽrience a ŽtŽ

dŽveloppŽe au CRPG visant ̂  quantifier l'intensitŽ du piŽgeage du xŽnon lors du changement

de phase nanodiamant-oignon de carbone. Une attention toute particuli•re a ŽtŽ portŽe sur la

tempŽrature de rel‰che du xŽnon piŽgŽ lors du changement de phases qui est une contrainte
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tr•s importante pour reproduire les caractŽristiques des gaz rares P1, notamment leur patron

de dŽgazage en fonction de la tempŽrature.

Fig. VI-3 : Particule d'oignon de carbone observŽe par Microscopie Electronique ̂  Transmission Haute
RŽsolution dans la mŽtŽorite d'Allende (CV3, Vis et al., 2002).

II- Protocole expŽrimental

Des observations en microscopie Žlectronique ̂ transmission (MET) ont rŽvŽlŽ que la

transformation de nanoparticules de diamants en oignons de carbone commen•ait ̂  une

tempŽrature d'environ 900¡C (Obratsova et al., 1998). La formation d'oignons parfaitement

sphŽriques nŽcessite des tempŽratures plus ŽlevŽes et prŽsente un effet cinŽtique tr•s marquŽ.

Kuznetsov et al. (1994) indiquent la formation d'oignons sphŽriques ˆ partir de nanodiamants

pour des tempŽratures de 1600¡C pendant 1 heure et 2000¡C durant 30 min. La nature du

substrat dans lequel sont emballŽs les nanodiamants prŽsente Žgalement une influence vis-ˆ-

vis de la cinŽtique et du rendement de formation des oignons de carbone (Cabioc'h et al.,

2002). Il appara”t que le tantale prŽsente le plus fort rendement de formation, ce qui m'a

amenŽ ˆ adopter ce protocole expŽrimental (Cabioc'h et al., 2002).
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Afin d'atteindre ces tempŽratures, j'ai dŽcidŽ d'utiliser le partie four ˆ induction du

syst•me d'extraction (Fig. II-1). La premi•re partie de cette expŽrience a consistŽ ̂ vŽrifier les

quantitŽs de xŽnon prŽsent dans les nanodiamants. Pour ce faire, des nanodiamants

synthŽtiques sont pesŽs puis emballŽs dans des feuilles de tantale. La fusion a ŽtŽ effectuŽe ̂

une tempŽrature de ! 2100¡C sur diffŽrentes masses de nanodiamants. Il appara”t une bonne

relation linŽaire qui permet de dŽterminer une concentration moyenne de 132Xe de 2.86 !  10-13

mol.g-1 (± 0.12 !  10-13; Fig. VI-4).
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Fig. VI-4 : Abondance en 132Xe des nanodiamants utilisŽs dans cette expŽrience en fonction de la masse analysŽe

La composition isotopique du xŽnon prŽsent dans les nanodiamants n'est pas

distinguable de celle de l'air (Fig.VI-5a). La concentration en 132Xe est relativement faible

mais peut avoir une influence significative dans le cas d'expŽrience effectuŽe avec une

quantitŽ importante de nanodiamants. Ainsi, afin d'Žviter une pollution par le xŽnon piŽgŽ

dans les nanodiamants, les expŽriences ont ŽtŽ effectuŽes sur des quantitŽs relativement

faibles de matŽriel. Entre 0.05 mg et 0.2 mg de nanodiamants sont pesŽs, emballŽs dans des

feuilles de tantale et chargŽs dans le creuset du four ˆ induction (Fig. II-1). Les quantitŽs

totales introduites ne dŽpassent ainsi jamais 0.8 mg, correspondant ˆ une concentration

maximale de 2.24 !  10-16 moles de 132Xe piŽgŽ dans les nanodiamants. Afin d'effectuer les

expŽriences en prŽsence de xŽnon de composition connue, j'ai utilisŽ l'appareillage dŽveloppŽ

pour quantifier l'adsorption isotopique afin de diluer le xŽnon de la bouteille (cf chapitre III).

Environ 0.1 mbar de xŽnon pur est introduit ̂  partir d'une bouteille dans le volume A (Fig.

III-12), puis pompŽ ̂  l'aide d'une pompe turbomolŽculaire pour atteindre une pression



Chapitre VI. ExpŽriences de changement de phases

- 97 -

d'environ 5 !  10-5 mbar. Le xŽnon est ensuite diluŽ dans la prŽ-ligne (Fig. III-14) jusqu'ˆ

obtenir une pression de 1.5 !  10-7 mbar, suffisamment basse pour •tre introduite dans le four ̂

induction (Fig. II-1). Avant d'effectuer la synth•se, un aliquote du xŽnon introduit dans le four

ˆ induction est prŽlevŽ, diluŽ puis analysŽ afin de dŽterminer prŽcisŽment sa concentration et

sa composition isotopique (Tables VI-1 et VI-2). Cette opŽration est rŽpŽtŽe trois fois. La

concentration introduite est typiquement d'environ 2 !  10-14 moles de 132Xe (Tables VI-1 et VI-

2), supŽrieure de deux ordres de grandeurs ̂ celle piŽgŽe dans la quantitŽ de nanodiamants

introduite, ce qui permet de nŽgliger leur contribution lors de la synth•se thermique.

Table VI-1 : Abondance en 132Xe et composition isotopique du xŽnon piŽgŽ dans les nanodiamants, du gaz
introduit dans le four ̂  induction pour l'expŽrience (Xe-1 ̂  Xe-3) et mesurŽ par extraction totale dans la nouvelle
structure rŽsultant du chauffage des nanodiamants ˆ 1600¡C pendant 1 heure (rapports isotopiques Xe. !  100)

 La composition isotopique du xŽnon introduit est tr•s fractionnŽe par rapport ̂ l'air et

ˆ la composition isotopique du xŽnon des nanodiamants (Fig. VI-5b et VI-5c). Ce

fractionnement de masse est induit par le pompage du xŽnon introduit dans le volume A afin

de faire baisser la pression qui enrichit la gaz en isotopes lourds. Lors des expŽriences, le

syst•me de fours est ouvert sur la prŽ-ligne de dilution en mode statique afin de piŽger une

Žventuelle pression partielle d'hydrog•ne dŽgagŽe lors de l'expŽrience ˆ l'aide de deux getters

opŽrant respectivement ˆ 800¡C et ̂  tempŽrature ambiante. Les nanodiamants prŽsents dans le

creuset sont alors chauffŽs par induction afin de produire des oignons de carbone. J'ai effectuŽ

les expŽriences ˆ 1600¡C pendant 1 heure et ˆ 2000¡C durant 30 min. La tempŽrature est

contr™lŽe par un pyrom•tre optique avec une prŽcision de ± 100¡C. Elle est baissŽe de

mani•re tr•s rapide ̂  la fin des expŽriences et les Žchantillons sont rŽcupŽrŽs dans le four ˆ

induction. Ils sont par la suite chargŽs dans le syst•me de fours (e.g., tube en quartz + four ̂

induction) afin d'y •tre analysŽs par paliers de tempŽrature (Fig. II-1).

Echantillon poids 132Xe dŽpart 132Xe piŽgŽ 124Xe/132Xe 126Xe/132Xe 128Xe/132Xe 129Xe/132Xe 130Xe/132Xe 131Xe/132Xe 134Xe/132Xe 136Xe/132Xe

(mg) (mole) (mol.g -1)

Nanodiamants 2.246 10-13 0.354 0.333 7.14 98.71 15.03 78.29 39.07 33.14

Xe-1 2.109 10-14 0.279 0.263 6.63 92.32 14.74 77.61 40.30 35.47

Xe-2 2.087 10-14 0.299 0.274 6.58 92.37 14.66 77.72 40.55 35.57

Xe-3 2.126 10-14 0.290 0.275 6.61 92.36 14.59 77.96 40.22 35.68

Moyenne 2.107 10-14 0.289 0.271 6.61 92.35 14.66 77.76 40.36 35.57

OC-1 0.058 1.483 10-11 0.284 0.281 6.58 92.41 14.60 77.61 40.32 35.59

OC-2 0.089 1.599 10-11 0.301 0.266 6.65 92.31 14.77 77.69 40.38 35.43

OC-3 0.143 1.407 10-11 0.298 0.291 6.60 92.52 14.71 77.55 40.48 35.46

OC-4 0.194 1.390 10-11 0.277 0.269 6.54 92.39 14.54 77.62 40.47 35.49

Moyenne 1.469 10-11 0.290 0.277 6.59 92.41 14.66 77.62 40.41 35.49
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Fig. VI-5 : (a) Composition isotopique des nanodiamants normalisŽe ̂ l'air. (b) Composition isotopique du
xŽnon introduit dans le four pour l'expŽrience ̂ 1600¡C, normalisŽe ̂ l'air. (c) Composition isotopique du xŽnon
introduit dans le four pour l'expŽrience ˆ 2000¡C, normalisŽe ˆ l'air.
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Table VI-2 : Abondance en 132Xe et composition isotopique du xŽnon piŽgŽ dans les nanodiamants, introduit
dans le four ̂  induction pour l'expŽrience (Xe-4 ̂  Xe-6) et mesurŽ par extraction totale dans la nouvelle structure
rŽsultant du chauffage des nanodiamants ˆ 2000¡C pendant 30 min (rapports isotopiques Xe. !  100).

III RŽsultats

III-1 Observation au Microscope Electronique ˆ Transmission

Afin de vŽrifier la structure des Žchantillons formŽs par chauffage, une fraction de

matŽriel de chaque expŽrience a ŽtŽ rŽservŽe pour effectuer des observations au MET. Les

nanodiamants utilisŽs dans cette expŽrience prŽsentent une structure cristalline caractŽristique

des diamants (Fig. VI-6a et VI-6b). Les clichŽs de diffraction Žlectronique prŽsentent des

cercles concentriques tr•s fins, caractŽristiques de la structure des nanodiamants (Fig. VI-6b).

Ils reprŽsentent les diffŽrents plans cristallins et rŽv•lent leur tr•s faible espacement (! 2 •;

Tomita, 2002). L'observation des Žchantillons chauffŽs aux tempŽratures de 1600¡C et

2000¡C montre que la transformation nanodiamants - oignons de carbone n'a pas eu lieu de

mani•re compl•te (Fig. VI-6c & VI-6d pour 1600¡C). Les observations au MET rŽv•lent un

assemblage de parties amorphes et de parties faiblement recristallisŽs, mais il a ŽtŽ impossible

d'observer des structures d'oignon de carbone parfaitement cristallisŽes (Fig. VI-6c). La

prŽsence de parties amorphes dŽmontre l'Žvolution thermique importante subie par les

nanodiamants. Les clichŽs de diffraction Žlectronique effectuŽs sur les parties cristallisŽes

indiquent un changement de structure par rapport aux nanodiamants (fig. VI-6d). En effet, les

cercles concentriques obtenus montrent des largeurs plus importantes et plus diffuses pouvant

•tre reliŽes ̂  un degrŽ de cristallisation plus faible de la nouvelles structure, ainsi qu'ˆ

l'augmentation de l'espace entre les plans cristallins (Fig VI-6d).

Echantillon poids 132Xe dŽpart 132Xe piŽgŽ 124Xe/132Xe 126Xe/132Xe 128Xe/132Xe 129Xe/132Xe 130Xe/132Xe 131Xe/132Xe 134Xe/132Xe 136Xe/132Xe

(mg) (mole) (mol.g -1)

Nanodiamants 2.246 10-13 0.354 0.333 7.14 98.71 15.03 78.29 39.07 33.14

Xe-4 1.863 10-14 0.318 0.309 6.85 95.07 14.84 78.29 39.81 34.60

Xe-5 1.809 10-14 0.329 0.309 6.83 94.65 14.72 78.06 39.72 34.58

Xe-6 1.855 10-14 0.321 0.304 6.80 95.01 14.81 78.09 39.88 34.55

Moyenne 1.842 10-14 0.323 0.307 6.83 94.91 14.79 78.15 39.80 34.58

OC-5 0.141 9.045 10-12 0.327 0.312 6.91 94.78 14.69 78.31 40.02 34.53

OC-6 0.096 9.211 10-12 0.308 0.299 6.95 94.88 14.75 78.22 39.87 34.68

OC-7 0.181 8.496 10-12 0.314 0.291 6.82 94.97 14.85 78.04 39.79 34.46

OC-8 0.197 8.907 10-12 0.326 0.307 6.87 94.93 14.64 77.99 39.83 34.57

Moyenne 8.914 10-12 0.319 0.302 6.89 94.89 14.73 78.14 39.88 34.56
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Fig. VI-6 : Observations effectuŽes au microscope Žlectronique ̂ transmission. (a) Particules de nanodiamants.
(b) Diffraction Žlectronique des nanodiamants. (c) Structures obtenues apr•s le chauffage des nanodiamants ˆ
1600¡C pendant une heure. (d) Diffraction Žlectronique de la nouvelle structure.

Cette augmentation peut •tre interprŽtŽe comme le dŽbut de formation de structures en

oignon de carbone, leur espace intercouche Žtant plus important que celui des nanodiamants

(3.4 • contre 2 •; Tomita, 2002) Il existe deux possibilitŽs pour expliquer cette

transformation incompl•te : une liŽe ̂  la cinŽtique de rŽaction, l'autre ̂  l'augmentation de la
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pression dans le four lors de la synth•se. Afin d'identifier la cause de la transformation

incompl•te, plusieurs expŽriences de synth•se couplŽes ̂ des observations au MET ont ŽtŽ

effectuŽes. La premi•re consiste ̂ chauffer les nanodiamants en mode statique pendant une

durŽe de 4 heures ̂ 1600¡C et 2000¡C afin de tester l'effet cinŽtique. Les observations au

MET montrent la m•me structure que celle obtenue prŽcŽdemment, rŽvŽlant que le probl•me

n'est pas liŽ ˆ un effet cinŽtique. Une autre possibilitŽ peut •tre liŽe ̂  l'augmentation de la

pression dans le four lors de l'expŽrience, effectuŽe en mode statique, qui pourrait inhiber le

changement de structure. Afin de tester cette hypoth•se, les nanodiamants sont chauffŽs en

mode dynamique pendant 1 heure et 4 heures ̂ 1600¡C et 2000¡C. Les observations au MET

ne montrent pas de changements significatifs de la structure obtenue, impliquant que la

transformation incompl•te ne semble pas liŽe ̂  une augmentation de la pression lors des

synth•ses en mode statique.

Ils nous a donc ŽtŽ impossible de synthŽtiser des structures parfaites d'oignons de

carbone gr‰ce au four ̂  induction. Il est possible que cette transformation incompl•te soit liŽe

ˆ la configuration du four ˆ induction. En effet, la synth•se thermique d'oignons est

gŽnŽralement effectuŽe ̂ l'aide d'un four spŽcial ̂  graphitiser (Rouzaud, comm. pers.)

Cependant, les observations au MET rŽv•lent l'existence d'un dŽbut de changement de phase

avec la prŽsence de parties amorphes et de parties faiblement recristallisŽes dans les

Žchantillons chauffŽs. Il est probable que cette transformation ait pu piŽger une quantitŽ

significative de xŽnon et j'ai tout de m•me dŽcidŽ d'analyser ces Žchantillons.

III-2 Abondance ŽlŽmentaire et rapports isotopiques

- synth•se 1600¡C : Les Žchantillons synthŽtisŽs ̂ 1600¡C pendant une heure

prŽsentent une concentration moyenne d'environ 1.5 10-11 mol.g-1 de 132Xe, deux ordres de

grandeur supŽrieurs au xŽnon piŽgŽ dans les nanodiamants (Table VI-1). Cette concentration

dŽterminŽe pour quatre Žchantillons diffŽrents prŽsente une bonne reproductibilitŽ rŽvŽlant

l'homogŽnŽitŽ du piŽgeage lors du changement de structure (Table VI-1). Les rapports

isotopiques sont tr•s proches de ceux du xŽnon introduit dans le four ˆ induction rŽvŽlant

l'absence de fractionnement isotopique mesurable lors du piŽgeage et une contribution du

xŽnon des nanodiamants infŽrieure ˆ 2 % (Fig. VI-7a; Table VI-1).

- synth•se 2000¡C : Les Žchantillons synthŽtisŽs ˆ 2000¡C durant 30 min prŽsentent une

concentration moyenne en 132Xe lŽg•rement plus faible que les prŽcŽdents (! 8.9 10-12 mol.g-1)

mais qui reste largement supŽrieure ̂ celle piŽgŽe dans les nanodiamants (Table VI-2). La
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reproductibilitŽ est lŽg•rement moins bonne mais rŽv•le tout de m•me une intensitŽ de

piŽgeage comparable (Table VI-2). Aucun fractionnement isotopique mesurable n'est dŽcelŽ

dans les Žchantillons par rapport ̂ la composition isotopique du xŽnon initial introduit dans le

four ˆ induction. Cette observation implique que moins de 1 % du xŽnon piŽgŽ dans la

nouvelle structure provient des nanodiamants (Fig. VI-7b, Table VI-2).
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Fig. VI-7 : (a) Composition isotopique moyenne des Žchantillons synthŽtisŽs par chauffage des nanodiamants ˆ
1600¡C, normalisŽe ̂ l'air, (b) Composition isotopique moyenne des Žchantillons synthŽtisŽs par chauffage des
nanodiamants ˆ 2000¡C, normalisŽe ˆ l'air.

III-3 Paliers de tempŽrature

- synth•se 1600¡C : Les paliers de tempŽrature effectuŽs sur ces Žchantillons montrent

des rŽsultats surprenants. Les deux Žchantillons analysŽs prŽsentent une bonne

reproductibilitŽ malgrŽ une lŽg•re augmentation de la contribution ̂  200¡C pour un

Žchantillon (Fig. VI-8b). Les quantitŽs mesurŽes par paliers de tempŽrature sont en bon
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accord avec celles dŽterminŽes par extraction totale (Table VI-1 et VI-3). L'intervalle de

tempŽrature de rel‰che du Xe est relativement important, compris entre 200¡C et 1200¡C avec

un maximum situŽ ̂  800¡C (Fig. VI-8a et VI-8b). Cette tempŽrature rŽv•le une Žnergie

d'activation tr•s intense des gaz rares dans la nouvelle structure rŽsultant de l'Žvolution

thermique des nanodiamants. S'il est difficile de dire dans quelle partie de la nouvelle

structure est piŽgŽ le xŽnon, il est intŽressant de noter qu'elle prŽsente des capacitŽs de

rŽtention des gaz rares importantes.
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Fig. VI-8 : Abondance en 132Xe et rapport isotopique 136Xe/132Xe du xŽnon piŽgŽ dans la nouvelle structure
rŽsultant de l'Žvolution thermique des nanodiamants ˆ 1600¡C pendant une heure.
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- synth•se 2000¡C : Les deux Žchantillons prŽsentent une bonne reproductibilitŽ entre

eux mais Žgalement par rapport aux concentrations totales (table VI-2 et VI-3). En revanche,

les rŽsultats diff•rent des Žchantillons synthŽtisŽs ˆ 1600¡C. L'intervalle de tempŽrature de

rel‰che des gaz compris entre 200¡C et 1000¡C est moins importante que pour les prŽcŽdents

Žchantillons (Fig. VI-9a et VI-9b). De plus, le maximum de rel‰che des gaz est situŽ ̂ 600¡C,

contre 800¡C pour les Žchantillons synthŽtisŽs ˆ 1600¡C. Cette diffŽrence induit une intensitŽ

de piŽgeage moins importante qui peut •tre reliŽe ̂ la quantitŽ plus faible de xŽnon piŽgŽ lors

des synth•ses ˆ 2000¡C ou ˆ une diffŽrence dans la structure formŽe.
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Fig. VI-9 : Abondance en 132Xe et rapport isotopique 136Xe/132Xe du xŽnon piŽgŽ dans la nouvelles structure
rŽsultant de l'Žvolution thermique des nanodiamants ˆ 2000¡C pendant 30 min.
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Echantillon Synth•se Poids Temperature 132 Xe 

(mg) (¡C) (10 -12  mol.g -1 )

OC-A 1600¡C-1 h 0.214 mg 200 1.695 ± 0.158
400 2.637 ± 0.102
600 3.304 ± 0.087
800 4.073 ± 0.044

1000 1.649 ± 0.161
1200 0.917 ± 0.194

total 14.28 ± 0.101

OC-B 1600¡C-1 h 0.195 mg 200 2.779 ± 0.097
400 2.769 ± 0.099
600 3.351 ± 0.079
800 3.991 ± 0.051

1000 1.710 ± 0.158
1200 0.901 ± 0.192

total 15.50 ± 0.094

OC-C 2000¡C-30m min 0.202 mg 200 1.091 ± 0.176
400 1.462 ± 0.135
600 2.887 ± 0.092
800 2.352 ± 0.114

1000 0.917 ± 0.196
1200 -

total 8.701 ± 0.126

OC-D 2000¡C-30m min 0.217 mg 200 0.994 ± 0.183
400 1.511 ± 0.167
600 3.019 ± 0.090
800 2.416 ± 0.109

1000 0.909 ± 0.201
1200 -

total 8.931 ± 0.129

Table VI-3 :  Abondances en 132Xe dŽterminŽes par paliers de tempŽrature dans les nouvelles structures obtenues
ˆ 1600¡C et 2000¡C.
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IV- IntensitŽ de piŽgeage, structure et tempŽrature de rel‰che des gaz

IV-1 PiŽgeage ŽlŽmentaire et isotopique

Les constantes de piŽgeages des deux expŽriences sont dŽterminŽes dans le cadre d'une

loi de Henry :

! 

N = H " P
o• N est la quantitŽ de 132Xe piŽgŽ (moles), P la pression partielle de 132Xe dans le syst•me

(mbar) et H la constante de piŽgeage (mol.mbar-1). Les constantes sont relativement proches

m•me si le rendement est lŽg•rement plus important ˆ 1600¡C (Table VI-4).

Echantillon
132Xe P partielle Xe H132Xe

(mol.g -1)

1600¡C-"oignons" 1.469 10-11 4.35 10-10 3.37 10-2

2000¡C-"oignons" 8.914 10-12 3.80 10-10 2.34 10-2

P1* 1.748 10-11 6.12 10-10 2.85 10-2

P1** 1.748 10-11 4.44 10-14
397.27

Table VI-4 : Abondances en 132Xe piŽgŽes, pression partielle en 132Xe et constante de piŽgeage pour le 132Xe dans
la phase Q et dans les Žchantillons synthŽtisŽs ˆ 1600¡C et 2000¡C.
* Pression partielle de 132Xe estimŽe pour une constante de piŽgeage moyenne dŽterminŽe dans ces expŽriences
afin de reproduire la concentration en Xe-P1 de la phase Q.
** Constante de piŽgeage du Xe-P1 si le piŽgeage du xŽnon s'est effectuŽ ̂ partir d'une nŽbuleuse protosolaire de
pression canonique et d'abondance cosmique (e.g., Pression nŽbuleuse = 10-3 mbar, Pression partielle 132Xe = 4.4
!  10-14 mbar, Anders & Grevesse, 1989; Ozima & Podosek, 2002).

Il est difficile d'estimer le rendement de piŽgeage des gaz rares P1 afin de les comparer avec

ceux obtenus dans le cadre des expŽriences. En effet, il est possible d'imaginer deux scŽnarios

pour expliquer le piŽgeage des gaz rares P1. Ils peuvent avoir ŽtŽ piŽgŽs dans un

environnement de composition P1 (e.g., milieu interstellaire, nuage molŽculaire) ou dans la

nŽbuleuse protosolaire de composition solaire. Dans le premier cas, il est seulement possible

d'estimer une pression partielle d'environ 6.1 !  10-10  mbar de 132Xe nŽcessaire dans le cadre de

cette expŽrience pour reproduire la concentration en 132Xe-P1. Les abondances en gaz rares du

milieu interstellaire et du nuage molŽculaire parent ne sont pas connues et il est donc difficile

d'effectuer une comparaison quantitative avec cette valeur. Une deuxi•me possibilitŽ est que
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le piŽgeage ait eu lieu dans la nŽbuleuse protosolaire. Dans ce cas, il est nŽcessaire que le

processus de piŽgeage induise un fractionnement isotopique afin de gŽnŽrer la composition

isotopique P1 ̂  partir de la composante solaire. Aucun fractionnement isotopique n'a ŽtŽ

observŽ lors des expŽriences rŽvŽlant l'absence d'influence du changement de structure sur les

rapports isotopiques. Ce rŽsultat est cohŽrent avec l'expŽrience prŽcŽdente, dŽveloppŽ dans le

chapitre V, ainsi que celles rapportŽes dans la littŽrature o• seules les expŽriences impliquant

des mŽcanismes d'irradiation ont engendrŽ des fractionnements isotopiques significatifs (cf

chapitre V; Frick, 1979; Bernatowicz & Fahey, 1986; Bernatowicz & Hagee, 1987; Nichols

Jr. et al., 1992; Hohenberg et al., 2002). Cette observation confirme la possible influence de

l'irradiation du soleil jeune dans l'Žtablissement de la composition isotopique des gaz rares

lourds P1 ˆ partir d'une composante solaire. Dans ce cas, il est possible d'estimer une

constante de piŽgeage pour le Xe-P1 de la phase Q en faisant l'hypoth•se d'une nŽbuleuse

protosolaire avec une pression canonique (e.g., 10-3 mbar; Ozima & Podosek, 2002) et des

abondances cosmiques de gaz rares (Anders & Grevesse, 1989). Les constantes de piŽgeages

dŽterminŽes pour les deux expŽriences sont 5 ordres de grandeurs infŽrieurs ̂ celles estimŽes

pour le piŽgeage des gaz rares P1 ̂  partir d'une nŽbuleuse canonique (Table VI-4). Il est

cependant nŽcessaire de pondŽrer ce rŽsultat pour deux raisons. D'une part, l'impossibilitŽ de

synthŽtiser des structures parfaites d'oignons de carbone a pu sous-estimer la capacitŽ de

piŽgeage de ce mŽcanisme de changement de phase. D'autre part, des phŽnom•nes

d'irradiations peuvent induire un piŽgeage plus important du fait de la prŽsence d'ions lors du

piŽgeage (cf. chapitre V).

IV-2 TempŽrature de rel‰che et structure

Si le changement de phase ne permet pas de reproduire la concentration et le

fractionnement isotopique du xŽnon dans la phase Q, les analyses par paliers de tempŽrature.

prŽsentent en revanche des rŽsultats qui s'approchent des caractŽristiques des gaz rares P1. En

effet, les tempŽratures de rel‰che observŽes dans les Žchantillons synthŽtisŽs ˆ 1600¡C

montrent un intervalle important compris entre 200¡C et 1200¡C avec une tempŽrature de

rel‰che maximum de 800¡C. Ces rŽsultats, s'ils ne reproduisent pas totalement les

caractŽristiques thermiques des gaz rares P1, prŽsentent des similitudes troublantes. En effet,

l'intervalle de tempŽratures des gaz rares P1 est tr•s large (e.g., 200¡C ̂  2000¡C, Srinivasan et

al., 1978) avec une tempŽrature de rel‰che maximum d'environ 1100¡C pour tous les gaz rares

(Huss & Lewis, 1996). Ces rŽsultats montrent que malgrŽ la transformation incompl•te, la
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nouvelle structure obtenue prŽsente une capacitŽ de rŽtention des gaz rares tr•s importante. De

toutes les expŽriences impliquant de la mati•re organique rapportŽes dans la littŽrature afin de

reproduire les caractŽristiques des gaz rares P1, la transformation des nanodiamants est celle

qui prŽsente le plus grand intervalle de tempŽratures ainsi que la tempŽrature maximum de

rel‰che (Table VI-5).

ExpŽriences MatŽriels Intervalle de
tempŽrature
de rel‰che

TempŽrature de
rel‰che

maximum

RŽfŽrences

Phase Q 200¡C / 2000¡C 1100¡C - 1400¡Ca [1]
Nanotubes Nanotubes de

carbone
-250¡C / -70¡C - 120¡C [2]

Chimie
interstellaire

Glaces +
Aromatiques

100¡C / 2500¡C 200¡C [3]

Condensation Anthracite 200¡C / 1200¡C 400¡C - 600¡C [4]
Condensation "fumŽe" de

silicates
600¡C / 1500¡C 1200¡C [5]

Condensation Glace H2O -250¡C / - 150¡C -200¡C [6], [7]
Capture active MŽtal (Al, Mg) 200¡C / 700¡C 400¡C (Mg),

600¡C (Al)
[8]

Changement de
phase

Nanodiamants 200¡C / 1200¡C 600¡C -800¡C [4]

Table VI-5 : RŽsumŽ des diffŽrentes expŽriences disponibles dans la littŽrature afin de piŽger des gaz rares. Les
intervalles de tempŽratures? de rel‰che ainsi que leur maximum sont Žgalement prŽsentŽs. Le changement de
phase nanodiamants - oignons de carbone prŽsente la plus haute tempŽrature de rel‰che pour les expŽriences
concernant la mati•re organique. [1] Huss & lewis (1996); [2] Simonyan et al. (2001); [3] Sandford et al. (1998);
[4] Cette Žtude; [5] Nichols Jr. et al. (1992); [6] Bar-Nun et al (1987); [7] Notesco et al. (1999); [8] Hohenberg
et al. (2002).
a La tempŽrature de rel‰che maximum varie selon le type pŽtrographique des mŽtŽorites. Elle est liŽe au degrŽ de
mŽtamorphisme subi par le corps parent. Plus il est important, plus la concentration de gaz rares P1 est faible
mais plus la tempŽrature de rel‰che maximum est ŽlevŽe (Huss & Lewis , 1996).

Cette observation fait des oignons de carbone un candidat possible au titre de phase Q et ce,

pour plusieurs raisons. La raison premi•re est que ces structures ont ŽtŽ mises ̂ jour dans les

mŽtŽorites, rŽvŽlant leur formation avant l'accrŽtion des corps parents (Becker et al., 1993;

Harris et al, 2000; Vis et al., 2002; Harris & vis, 2003). En effet, il est tr•s peu probable que

les oignons de carbone aient ŽtŽ formŽs par l'action du mŽtamorphisme thermique ou aqueux

sur les corps parents, ̂ la vue des conditions physiques de formations de ces structures (e.g.,

ŽvŽnement thermique supŽrieur ̂ 1600¡C, irradiation intense; Urgate, 1992; Kusznetsov et

al., 1994, Tomita, 2002). Les caractŽristiques thermiques des oignons de carbone permettent

Žgalement d'expliquer de nombreuses observations effectuŽes sur les rŽsidus acides des

mŽtŽorites. L'abondance des grains prŽsolaires dans les rŽsidus acides est fortement corrŽlŽe

au type pŽtrographique des mŽtŽorites (Huss & Lewis, 1994a, b, 1995). Ainsi, les mŽtŽorites

les plus mŽtamorphisŽes ne contiennent pas de grains prŽsolaires (e.g., type pŽrologique >
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3.8; Huss & Lewis, 1995). L'abondance des gaz rares P1 diminue Žgalement avec le type

pŽtrographique des mŽtŽorites mais ces derniers sont toujours prŽsents dans les rŽsidus acides

des mŽtŽorites les plus mŽtamorphisŽes (Huss & Lewis, 1996). En revanche, leur tempŽrature

de rel‰che maximum augmente de mani•re significative avec le degrŽ de mŽtamorphisme

(1100¡C pour Orgueil (CI) jusqu'ˆ 1450¡C pour Tieschitz (H3.6)). Le porteur des gaz rares P1

semble donc plus rŽsistant vis-ˆ-vis du mŽtamorphisme que les grains prŽsolaires (SiC,

nanodimants, graphite). Il est intŽressant de noter que la structure des oignons de carbone est

ˆ m•me de rŽsister au mŽtamorphisme des corps parents du fait de leur stabilitŽ thermique tr•s

importante jusqu'ˆ 2500¡C-3000¡C (Tomita, 2002). Leur structure ne serait donc pas dŽtruite

par le mŽtamorphisme et conserverait une quantitŽ significative de gaz rares proportionnelle

au mŽtamorphisme subi. Il est possible cependant que le mŽtamorphisme aqueux puisse avoir

une influence sur la stabilitŽ des oignons de carbone.

Une autre contrainte tr•s forte est le lien spatial liant les nanodiamants et la phase Q.

Les mŽthodes physico-chimiques employŽes afin d'isoler la phase Q ont systŽmatiquement

abouti ̂  obtenir des rŽsidus constituŽs d'un mŽlange des gaz rares P1 de la phase Q et P3, P6

et HL piŽgŽs dans les nanodiamants (Amari et al., 2003). Il semble tr•s difficile de dissocier

les deux porteurs principaux de gaz rares dans les rŽsidus acides et les Žtudes par laser ont

rŽvŽlŽ un lien spatial de l'ordre de 10 µm (Huss & Lewis, 1994a, b, 1995, 1996; Matsuda et

al., 1999; Nakamura et al., 1999). Il est possible d'expliquer cette tr•s forte association si l'on

consid•re les oignons de carbone formŽs ̂ partir des nanodiamants. Ainsi, les nanodiamants

peuvent rel‰cher les gaz rares de type P3, P6 et HL puis piŽger une quantitŽ importante de gaz

rares P1 lors du changement de phase. Les oignons de carbone, formŽs par chauffage ou

irradiation intense, seraient alors tr•s Žtroitement associŽs avec des nanodiamants non

transformŽs ou transformŽs partiellement. A ce titre, cette hypoth•se peut •tre vŽrifiŽe par

l'observation au MET de structures ̂ tous les stades de transformations : nanodiamants,

oignons de carbone et Žgalement des stades intermŽdiaires caractŽrisŽs par des nanodiamants

encapsulŽs dans des cages de graphite (Tomita, 2002). En effet, la transformation a lieu de la

surface du nanodiamants vers le centre (Tomita, 2002).

Un autre argument est directement liŽ ̂  la comparaison entre la structure des oignons

de carbone et celle de la mati•re organique molŽculaire du rŽsidu acide observŽ au MET.

Celle-ci est caractŽrisŽe par une structure de type graphitique avec des couches en sp2

empilŽes les unes sur les autres et sŽparŽes par des distances de l'ordre de 3.4 • - 3.5 •

(Lumpkin, 1981, 1982). Ces structures faiblement graphitisŽes sont similaires ̂ des carbones
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"glassy" caractŽrisŽs par des agrŽgats de graphite constituŽs d'une dizaine de couches (Smith

& Buseck, 1981a, b). Ces observations sont cohŽrentes avec celles effectuŽes sur des oignons

de carbone. En effet, ces derniers prŽsentent Žgalement des distances intercouches d'environ

3.4 • et sont constituŽs par des domaines de feuillets sp2 de graphite avec des dŽfauts de

liaisons ̂  la pŽriphŽrie caractŽrisŽs par la prŽsence d'Žlectrons "  (Tomita, 2002). Ces

similitudes au niveau de la structure font des oignons de carbone un candidat plausible

comme porteur des gaz rares P1 dans le rŽsidu acide des mŽtŽorites. De plus, il est intŽressant

de noter que l'expŽrience de solvatation prŽsentŽe dans la chapitre IV nŽcessite la prŽsence

d'Žlectrons "   dŽlocalisŽs dans la structure de la phase Q comme reportŽs dans les oignons de

carbone afin de gŽnŽrer les interactions faibles entre le solvant et le rŽseau organique.

V- Conclusions

Les diffŽrentes tentatives en vue d'isoler la phase Q dans le rŽsidu acide ont montrŽ un

lien systŽmatique entre celle-ci et les nanodiamants. Des expŽriences effectuŽes dans le

domaine des sciences des matŽriaux ont rŽvŽlŽ que des nanodiamants soumis ̂ une irradiation

ou un chauffage intense subissaient un changement de phases pour former des structures en

oignons de carbone. Ces structures sont caractŽrisŽes par des cages de graphite imbriquŽes les

unes dans les autres avec des distances intercouches d'environ 3.5 • et ont ŽtŽ mises en

Žvidence dans le rŽsidu acide de certaines mŽtŽorites (Becker et al., 1993; Harris et al., 2000;

Vis et al., 2002; Harris & Vis, 2003). Cette occurrence, leur structure et leur lien de filiation

avec les mŽtŽorites, m'ont amenŽ ̂ effectuer des expŽriences de synth•se thermiques afin de

quantifier le piŽgeage du xŽnon lors du changement de phase nanodiamants-oignons de

carbone.

Les synth•ses effectuŽes ̂ 1600¡C (1 heure) et 2000¡C (30 min) ne m'a pas permis

d'obtenir des structures parfaitement circulaires d'oignons de carbone. Les observations au

MET ont rŽvŽlŽ cependant un changement important de structure, ce qui m'a tout de m•me

amenŽ ̂  analyser le xŽnon piŽgŽ dans ces Žchantillons. Les concentrations piŽgŽes

reprŽsentent environ 3 % du xŽnon introduit dans le four de synth•se mais Žchouent de cinq

ordres de grandeurs ̂ reproduire les concentrations des gaz rares P1 dans la phase Q. Aucun

fractionnement isotopique n'est observŽ dans le xŽnon piŽgŽ, confirmant l'importance des

phŽnom•nes d'irradiation pour reproduire le fractionnement de masse de 1%/uma observŽ

pour les gaz rares P1 par rapport ̂  la valeur solaire dans le cas d'une formation de ces
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