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La sonde spatiale européenne Rosetta, aprés un voyage de dix années, a rejoint le 6 ao(t 2014 son objet
d’étude, la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko (67P/C-G). Afin de 1’étudier de maniére intensive
durant vingt-six mois, un total de 21 instruments était embarqué sur ’orbiteur Rosetta et I’atterrisseur
Philae.

Le spectrométre de masse d’ions secondaires a temps de vol, COSIMA (COmetary Secondary lons Mass
Analyzer), était I’un des instruments de 1’orbiteur et a été congu pour analyser in situ la composition
chimique des particules solides éjectées de la cométe 67P/C-G. L’objectif de cette thése est de
caractériser la composante organique réfractaire contenue dans les poussiéres cométaires, a 1’aide de
I’instrument COSIMA.

Dans le cadre de ces travaux, j’ai mis au point au point et appliqué une méthodologie pour analyser les
spectres de masse cométaires, plus particuliérement dans le mode positif de I’instrument. A ’aide de
cette méthodologie, cinq ions organiques d’origine cométaire ont été détectés et identifiés
C* (m/z = 12,00), CH* (m/z = 13,01), CH," (m/z = 14,02), CH3" (m/z = 15,02) et C,Hs" (m/z = 27,02).

La caractérisation de cette composante organique a été effectuée a I’aide de spectres de masse de
calibration. Les composés de référence utilisés dans ces travaux de these incluent des molécules
organiques pures et des analogues de la matiére organique cométaire, tels que des échantillons naturels
(des météorites carbonées, une micrométéorite ultracarboneée, de la matiére organique insoluble extraite
de météorites carbonées) et un échantillon synthétisé en laboratoire. La matiére organique insoluble
extraite des chondrites carbonées est, a ce jour, le meilleur analogue a la matiere organique réfractaire
contenue dans les particules de 67P/C-G. Ainsi, la matiere organique cométaire serait de haut poids
moléculaire et le carbone lié dans de grandes structures macromoléculaires.

Le carbone est également I'un des ¢éléments les plus abondants dans les particules avec un
rapport C/Si = 5,5 f};‘z*. La cométe 67P/C-G figure ainsi parmi les corps les plus riches en carbone du
systéme solaire.

Enfin, un composé spécifique a été recherché, le polyoxyméthylene. Cependant, les indicateurs
développés et appliqués aux données cométaires ne permettent pas de conclure quant a sa présence dans
les particules analysées par COSIMA.

Mots clés : Astrochimie, Cométe, Exobiologie, Matiére organique, Mission Rosetta, Spectrométrie de
masse






Abstract

After a ten-year journey, the European spacecraft Rosetta arrived at comet 67P/Churyumov-
Gerasimenko (67P/C-G) on August 6, 2014. In order to conduct intensive research for twenty six
months, a total of 21 instruments were on board the Rosetta orbiter and the Philae lander.

The time-of-flight secondary ions mass spectrometer, COSIMA (COmetary Secondary lons Mass
Analyzer), was one of the orbiter instruments and was designed for in situ analysis of the chemical
composition of cometary particles ejected from the comet 67P/C-G. This thesis aims to characterize the
refractory organic component of the cometary dust, with the COSIMA instrument.

As part of this work, | have developed and applied a methodology to analyze the cometary mass spectra,
more specifically in the positive mode of the instrument. Using this methodology, five organic ions of
cometary origin were detected and identified: C* (m/z = 12.00), CH" (m/z = 13.01), CH," (m/z = 14.02),
CHs" (m/z = 15.02) and C.H3s" (m/z = 27.02).

The characterization of this organic component has been carried out with calibration mass spectra. The
reference compounds used during this thesis include pure organic molecules and cometary organic
matter analogs, such as natural samples (carbonaceous chondrites, ultracarbonaceous micrometeorite,
insoluble organic matter extracted from carbonaceous chondrites) and one sample synthetized in the
laboratory. The best analogue found so far to the refractory component of 67P/C-G particles is the
insoluble organic matter extracted from carbonaceous chondrites. The cometary organic matter would
be of high-molecular-weight and the carbon bounded in very large macromolecular compounds.

Carbon is also one of the most abundant element in the dust particles with an elemental ratio
of C/Si = 5.5}, Comet 67P/C-G is among the most carbon-rich bodies of the solar system.

Finally, a specific compound was sought, the polyoxymethylene. However, indicators developed and
applied to the cometary data do not allow to conclude on the presence of polyoxymethylene in the
particles analyzed by COSIMA.

Key words: Astrochemistry, Comet, Astrobiology, Organic matter, Rosetta mission, Mass spectrometry
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Preambule

L’ Homme observe et s’intéresse depuis longtemps aux comeétes. Le livre de soie datant du [Véme siecle
av. JC serait ainsi le premier atlas cométaire (Xi 1984). Il contient les dessins de vingt-neuf cométes
accompagnés de présages : une comete a deux queues incurvées vers la droite présageait une guerre
mineure mais un mais abondant ! (Figure 1).

Figure 1 : Le livre de soie serait le premier atlas cométaire. Trouvé en Chine, il date du I\Véme siécle av. JC.

L’étude des comeétes revét deux grands intéréts : planétologique et exobiologique.

Les noyaux cométaires sont constitués de matériaux parmi les plus primitifs du systéme solaire. L’étude
de leur composition fournit donc des informations concernant les conditions et les processus ayant
meneés & la formation des planetes. Les cométes sont également composées largement de glace d’eau et
de molécules organiques complexes. Puisque la Terre primitive a connu des périodes intenses de
bombardement par des petits corps, les cométes pourraient avoir joué un rdle clé dans son évolution en
ayant délivré une partie de I’ecau présente dans nos océans, ainsi que les molécules organiques
essentielles pour I’apparition de la vie sur Terre.

La mission spatiale européenne Rosetta a été congue pour apporter des éléments de réponses a ces deux
axes d’étude. Lancée en mars 2004, et apres un voyage long de dix années, la sonde a rejoint le
6 aolt 2014 son objet d’étude, la comeéte 67P/Churyumov-Gerasimenko (67P/C-G). Afin de I’étudier de
maniére intensive durant deux ans, un total de 21 instruments était embarqué sur 1’orbiteur Rosetta et
latterrisseur Philac. Le spectrométre de masse d’ions secondaires a temps de vol, COSIMA
(COmetary Secondary Ions Mass Analyzer), était 1’un des instruments de 1’orbiteur et a été congu pour
analyser in situ la composition chimique des particules solides éjectées de la comete 67P/C-G.

Mon travail de thése effectué au Laboratoire Interuniversitaire des Systemes Atmosphériques et au
Laboratoire de Physique et Chimie de I’Environnement et de I’Espace s’inscrit dans ce contexte de
mission spatiale. 1l concerne plus particuliérement la caractérisation de la composante organique
réfractaire contenue dans les poussiéres cométaires, a ’aide de I’instrument COSIMA.

Le Chapitre 1 de ce manuscrit consiste en une présentation générale des cométes, mais aussi de trois
types d’objets extraterrestres riches en matiére organique sur lesquels je m’appuierai pour mieux
caractériser les poussiéres cométaires analysées par COSIMA : les météorites carbonées, les particules
de poussiéres interplanétaires et les micrométéorites. La composante organique de ces échantillons sera
notamment précisée.



Au cours du Chapitre 2, les différentes missions spatiales cométaires seront décrites. J’insisterai sur la
composition chimique des poussiéres de deux cometes qui ont été étudiées in situ et/ou en laboratoire
avant la mission Rosetta. Les cométes 1P/Halley et 81P/Wild 2 seront ainsi plus particuliérement
détaillées. Plusieurs résultats obtenus par la mission Rosetta, en lien avec la composante organique de
la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko, seront également discutés.

Le principe de la spectrométrie de masse d’ions secondaires a temps de vol sera 1’objet de la premiére
partie du Chapitre 3. Les caractéristiques et le fonctionnement de I’instrument COSIMA seront détaillés.
Je présenterai la méthodologie qui a été développée, au cours de mes travaux de thése, pour analyser les
spectres de masse cométaires, plus particulierement dans le mode positif de I’instrument.

Le Chapitre 4 présente les spectres de masse de références des échantillons utilisés durant cette thése.
La caractérisation de la composante organique cométaire s’est en effet appuyée sur un travail de
calibration. Ces travaux ont été réaliseés sur les instruments de référence et de laboratoire de I’instrument
COSIMA. Les composés utilisés incluent des molécules organiques pures, des minéraux et des
analogues de la matiere organique cométaire. Ces derniers comprennent des échantillons extraterrestres,
tels que des météorites carbonées, une micrométéorite ultracarbonée et de la matiére organique insoluble
extraite de météorites. Un analogue de la matiere organique cométaire synthétisé en laboratoire par des
réactions type Fischer-Tropsch a également été étudié.

Finalement, le Chapitre 5 expose les résultats de I’analyse de la composante organique des particules de
la comete 67P/C-G. La caractérisation de la matiére organique, ainsi que la quantification de certains
éléments identifiés, dont le carbone, seront présentées. Ces résultats seront discutés et comparés a
plusieurs objets astrophysiques. La derniére partie de ce chapitre traitera de la recherche d’un composé
spécifique : le polyoxyméthylene.



1 Les cometes et la matiere extraterrestre
du systeme solaire

1.1 Formation de la poussiere et du systeme solaire

1.1.1 Poussiere interstellaire

Les étoiles en fin de vie de la branche asymptotique des géantes, ou AGB (Asymptotic Giant Branch),
pourvoient le milieu interstellaire en poussiéres. Si I'une des premiéres molécules formées au cours de
cette phase est CO, le rapport C/O de I’enveloppe stellaire est un facteur important pour la chimie qui
en découle : une étoile riche en oxygéne serait le lieu de formation de molécules comme OH, H.O ou
SiO et donc d’une poussiére dominée par des composés oxygénés tels que les silicates. Par contre, un
environnement riche en carbone conduirait, pour sa part, a la formation de molécules comme C.H,, C,
ou SiC. Le carbone sous forme amorphe dominerait en partie ces poussieres (Waters 2004; Wooden,
Charnley, and Ehrenfreund 2004).

Le milieu interstellaire est I’espace qui s’étend entre les étoiles d’une galaxie ; il est composé de gaz et
de poussiéres. On peut distinguer, de par la température et la densité qui y régnent, deux environnements
caractéristiques : les zones chaudes (T > 300 K) et diffuses (de 0,003 & 10 atomes H par cm®), et les
zones froides (T < 300 K) et denses (de 10° & plus de 10° molécules de H, par cm®) (Wooden, Charnley,
and Ehrenfreund 2004). Ces dernieres sont composées de nuages moléculaires sombres, lieux de
formation des étoiles et éventuellement de systemes planétaires. Les nuages moléculaires sont définis
par des températures inférieures a 50 K, une densité de 10° & 10° molécules de H, par cm® et des durées
de vie moyenne de 10° & 10" années (Wooden, Charnley, and Ehrenfreund 2004). La poussiére organique
et silicatée, d’une taille de 0,001 a 0,1 um, y est présente pour 1 % de la masse (van Dishoeck, Herbst,
and Neufeld 2013). Cette poussiére tient une place importante dans la chimie des nuages moléculaires,
puisque les atomes présents dans la phase gazeuse vont venir s’adsorber sur ces surfaces froides
(T =10 K) et initier une chimie complexe de surface menant a la formation de la molécule H,, mais
aussi a des glaces. La glace d’eau y est dominante, elle est formée en partie par hydrogénation des
atomes O adsorbés sur la poussiére : O — OH — H;O (Herbst and van Dishoeck 2009). Les glaces
CH30H, CO, CO; et NH3 sont également largement présentes (Boogert, Gerakines, and Whittet 2015).
A ce jour, prés de 200 molécules et ions ont été détectés dans le milieu interstellaire et circumstellaire
par spectrométrie. Celles-ci sont présentées dans le Tableau 1.



Tableau 1 : Molécules et ions détectés dans le milieu interstellaire et circumstellaire (Juin 2016). Les isoméres cycliques et
linéaires sont notés c- et I- respectivement. Les détections suivies de « ? » restent a confirmer. Source : http://www.astro.uni-
koeln.de/cdms/molecules.

2 atomes 3 atomes 4 atomes 5atomes 6 atomes 7 atomes 8 atomes 9 atomes 10 atomes et plus
H2 Cs c-CsH Cs CsH CeH CHsCsN CH3C4H CH3CsN
AlF CoH 1-CsH CsH I-H2C4 CH2CHCN HC(O)OCHs  CHsCH2CN  (CHs).CO
AICI C:0 CsN CaSi CaH2 CHsCH CHsCOOH (CHs)20 (CH20H)2
Cz C2S CsO 1-CsHz CHsCN HCsN CH CHsCH:0H  CHsCH.CHO
CH CH: CsS c-CsH: CHsNC CHsCHO  CsHz HC7N CHsCHCH20
CH* HCN CaH2 H2CCN CHsOH CHsNHz  CHOHCHO  CsH HCsN

CN HCO NHs CH4 CHsSH c-CoH4sO  I-HCeH CH3C(O)NH2 CHsCgH
co HCO* HCCN  HCsN HCsNH*  H2CCHOH CH:CHCHO ? CsH- C2HsOCHO
co* HCS* HCNH* HC:NC HC:CHO  CsH- CH2CCHCN  CsHs CH3OC(O)CHs
CpP HoC* HNCO HCOOH NHCHO CHsNCO HoNCH:CN  CHsCH:SH? c¢-CeHs

SiC H20 HNCS  H.CNH  CsN CHsCHNH n-CsH/CN
HCI H2S HOCO* H2C0 I-HC4H I-C4H7CN
KCI HNC H2CO H2NCN I-HC4N C2HsOCHj3 ?
NH HNO H2CN HNC3 c-H2C30 HCuN
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NaCl NzH* c-SiCs CsH HNCHCN Ceo"

OH N20 CHs HC(O)CN
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SiH ? AIOH
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AlO H2CI*

OH* KCN

CN- FeCN

SH* HO2

SH TiO2

HCI* C2N

TiO Si2C

ArH*

NO* ?




1.1.2 Formation du systeme solaire et des petits corps

Il'y a 4,56 milliards d’années, une partie de notre nuage moléculaire natal — composé de gaz et de
poussieres — s’effondrait sur lui-méme suite a une perturbation gravitationnelle. La formation du Soleil,
entouré d’un disque protoplanétaire, a suivi. Les grains de poussieres micrométriques entrérent en
collision les uns avec les autres. Ces collisions accrurent leur taille formant progressivement des grains
centimétriques jusqu’a devenir des planétésimaux kilométriques. Ces derniers participérent a la
formation des planetes du systéme solaire dans la continuité de ce phénomeéne d’accrétion.

A partir d’une certaine taille, de 1’ordre de quelques centaines de kilométres, les corps vont se
différencier. Ils vont fondre et les éléments les plus denses vont migrer vers le centre de I’objet, tandis
que les éléments les plus légers vont étre concentrés en surface. Au sein de ces objets différenciés, les
poussieres ont donc été transformées et ont perdu leur composition primitive. Néanmoins, certains
planétésimaux ont échappé a cette différenciation et constituent aujourd’hui les petits corps du systéme
solaire. Les régions externes et froides (environ 10 a 20 K) du disque protoplanétaire auraient permis
I’existence des petits corps glacés que sont les cométes (Willacy et al. 2015). Certaines poussiéres
interstellaires pourraient donc avoir conservé, dans une certaine mesure, leur composition originelle au
sein des glaces cométaires (Greenberg 1998; Bockelee-Morvan et al. 2000; Ehrenfreund, Charnley, and
Wooden 2004).

1.2 Les Cometes
1.2.1 Caractéristiques

1.2.1.1 Nomenclature

Depuis 1995, le comité pour la nomenclature des petits corps célestes de I’union astronomique
internationale a la charge de nommer les nouvelles cométes.

Un préfixe est utilisé pour déterminer le type de cométe : P/ pour les cometes a courte période
(P < 200 ans), C/ pour les longues périodes (P > 200 ans), X/ pour les cométes dont I’orbite n’a pas été
déterminée et D/ pour les cométes disparues.

Vient ensuite I’année de la découverte de la cométe et une lettre indiquant la quinzaine du mois
concernée : A pour la premiére quinzaine du mois de janvier, B pour la seconde etc. Les lettres | et Z ne
sont pas utilisées. Enfin, un numéro représente 1’ordre de découverte de la cométe dans la période
concernée, puis le(s) nom(s) du/des découvreur(s).

A titre d’exemple, la cométe C/2012 S1 (ISON) nous indique que ¢’est une cométe & longue période et
la premiére cométe a avoir été découverte la deuxiéme quinzaine de septembre 2012. L’observatoire
International Scientific Optical Network (ISON) en est le découvreur.

Pour les cométes a courte période, un numéro est placé avant le préfixe P/ afin de préciser 1’ordre de
découverte dans cette famille de comete.

A ce jour, 3950 cométes ont été découvertes®.

! Source (octobre 2016) : http://www.minorplanetcenter.net


http://www.minorplanetcenter.net/

1.2.1.2 Orbite

La trajectoire des cometes peut étre caractérisée a partir des parametres suivants (Figure 2) :
- L’inclinaison i est I’angle que forme le plan de 1’orbite cométaire avec celui de I’écliptique.
- L’excentricité e définie la forme de I’orbite cométaire : circulaire (e = 0), elliptique (0 <e < 1),
parabolique (e = 1), ou hyperbolique (e > 1).
Les planétes et astéroides ont des orbites quasi-circulaires dans le plan de 1’écliptique. Les cométes,
au contraire, peuvent présenter de fortes excentricités dans un plan incliné par rapport a 1’écliptique.

- Le périhélie est le point de la trajectoire cométaire le plus proche du Soleil.
- L’aphélie est au contraire le point le plus éloigné.

A titre d’exemple, la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko possede les caractéristiques orbitales
suivantes : une inclinaison de 7,04°, une excentricité de 0,64, son périhélie est situé a 1,24 UA (%) et
I’aphélie a 5,68 UA.

+— Périhélie

Orbite terrestre

Orbite cométaire

Aphélie —
Figure 2 : lllustration des paramétres d'une orbite cométaire

1.2.1.3 Réservoirs

Le réservoir d’'une cométe est lieé & une valeur appelée paramétre de Tisserand (T;) (Levison 1996;
Gladman, Marsden, and VanLaerhoven 2008). Celui-ci compare différents paramétres caractéristiques
de I’orbite d’une cométe par rapport a un objet plus large le perturbant, la planete Jupiter.

Le parametre Tisserand pour une cométe est définit selon la relation suivante :

hid (1 — e?)cos (i)
a;

a est le demi-grand axe de I’orbite cométaire, e son excentricite et i son inclinaison. a; est le demi-grand
axe de Jupiter (a; = 5,2 UA).

2 Une Unité Astronomique (UA) correspond a la distance entre le Soleil et la Terre, soit 1,5 x 108 km.



Les trois réservoirs présentés sur la Figure 3 sont les suivants (Dones et al. 2015) :

-2 < T;<2: leréservoir du nuage de Oort

Le nuage de Oort est un réservoir sphérique composé d’environ 10 cométes. 1l serait le lieu de
résidence des comeétes a longue période (P > 200 ans). Le réservoir du nuage de Oort se
chevaucherait avec celui de la région Trans-Neptunienne et s’étendrait jusqu’a 100 000 UA.
L’orbite de certaines des cometes en provenance du nuage de Oort peut avoir été fortement
perturbée suite a une interaction gravitationnelle avec une planete (essentiellement Jupiter).
Leur période est alors diminuée, on les appelle cométes de la famille de Halley
(20 < P <200 ans).

2 < T;< 3: leréservoir de la région Trans-Neptunienne

Le réservoir de la région trans-Neptunienne est un disque s’étendant d’environ 30 a 100 UA du
Soleil. Il regroupe la ceinture de Kuiper, le disque épars et le disque étendu. L’ensemble de ces
réservoirs est souvent confondu sous le nom de ceinture de Kuiper et contiendrait environ
10° objets. Il renfermerait la plupart des cométes a courte période (P < 200 ans) (Dones et al.
2015). Parmi celles-ci, on distingue les cométes de la famille de Jupiter (P < 20 ans). La cométe
67P/Churyumov-Gerasimenko a une période orbitale de 6,6 ans et appartient ainsi aux cometes
de la famille de Jupiter.

Tj > 3 : le réservoir de la ceinture principale d’astéroides

La ceinture principale d’astéroides a été proposée plus récemment comme un nouveau réservoir
comeétaire suite a la détection en son sein de corps actifs (Hsieh and Jewitt 2006). Jewitt (2012)
a proposé le terme « d’astéroides actifs » pour décrire cette population présentant des
caractéristiques d’une part astéroidale (le parametre de Tisserand Tj > 3 est similaire a celui des
astéroides) et d’autre part cométaire (présence d’une activité par I’apparition épisodique d’une
coma et de queues). Hsieh et al. (2015) ont effectué une observation systématique de cette
ceinture d’astéroides par télescope. Le nombre de cométes/astéroides actifs présents dans ce
réservoir est estimé a 140. Ces «astéroides actifs » pourraient souligner 1’existence d’un
continuum entre les astéroides et les cometes.

L’existence a ce jour de plusieurs réservoirs cométaires pose la question de I’histoire des cométes qui
les composent. Il y a encore quelques années, il était communément accepté que les réservoirs de la
région Trans-Neptunienne et du nuage de Oort fussent composés de deux populations distinctes de petits
corps et donc de compositions différentes. Ce scénario impliquait que les cométes appartenant a région
Trans-Neptunienne se soient formées dans son voisinage et les cométes du nuage de Oort dans la région
de formation des planétes gazeuses (5 — 30 UA) avant d’étre &jectées aux confins du systéme solaire
(Mumma and Charnley 2011). Néanmoins, les modéles de Nice (Gomes et al. 2005; Morbidelli et al.
2005) et du Grand Virement (« The Grand Tack » (Walsh et al. 2012)) dans lesquels I’orbite des planétes
géantes a été profondément bouleversée il y a 4,1 milliards d’années, impliquent que la répartition des
petits corps a probablement été chamboulée. Les deux réservoirs cométaires pourraient donc contenir
des petits corps provenant d’une méme population (Brasser and Morbidelli 2013).

Figure 3 :

Kuiper

Asteroid belt

belt

Oort cloud

10,000 au 100,000 &

Illustration des réservoirs cométaires du systeme solaire. Cette figure est une adaptation de Dones et al. (2015).
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1.2.2 Structure

Les cometes sont des petits corps du systéme solaire en orbite autour du Soleil. Constituées d’un noyau
de glaces et de poussiéres, leur structure évolue a I’approche du Soleil. La cométe devient active lorsque
la sublimation des glaces est engendrée par le vent solaire. L’¢éjection de gaz et de poussiéres engendre
alors ’apparition d’une coma, laquelle se scinde en queues de poussiéres et d’ions.

La structure générale de la cométe Hale-Bopp (C/1995 O1) en 1997 a 1 UA du Soleil est représentée
sur la Figure 4. Elle figure parmi les cometes les plus brillantes jamais observées. Les éléments la
constituant sont développés ci-dessous.

- Queue d’ions

- Queue de poussieres
Noyau & coma

Figure 4: Structure de la comete Hale-Bopp située a 1 UA du Soleil.

1.2.2.1 Noyau

Les noyaux cométaires sont difficilement observables depuis la Terre compte tenu de leurs petites tailles
et de leur éloignement. 1l fallut attendre les missions spatiales in situ pour obtenir les premiéres images
de noyaux cométaires. En 1986, 1P/Halley fut la premiére comete dont le noyau fut photographié.

Les noyaux cométaires sont de petite taille (quelques centaines de métres a plusieurs kilométres de long)
et présentent une surface irréguliere comme I’illustre I’image du noyau de la cométe 67P/Churyumov-
Gerasimenko (Figure 5). Celle-ci peut néanmaoins préter a confusion, les cométes étant des petits corps
trés sombres. L’albédo géométrique® mesuré par radar pour huit noyaux cométaires donne des valeurs
comprises entre 0,05 et 0,15 (Kamoun et al. 2014; Lamy, Herique, and Toth 2015). A titre de
comparaison I’albédo géométrique du satellite glacé d’Encelade est de 1,00 (Ostro et al. 2006). Lamy,
Herique, and Toth (2015) ont de plus estimé la porosité de ces huit noyaux cométaires, celle-ci est
relativement importante (35 a 75 %) ; la masse volumique de sub-surface est comprise entre 500 et 2000
kg.m. Ces résultats soulignent la diversité rencontrée au sein des noyaux cométaires.

La composition des noyaux cométaires étant difficile a contraindre, plusieurs modéles furent proposés.
Fred Whipple fut un pionner dans le domaine. En 1950, son étude observationnelle de la cométe Encke
I’amena a proposer un modéle dans lequel le noyau de la cométe, grand de quelques kilometres, était
constitué d’un agglomérat de glaces mélangé a de la poussiere. Le modeéle de la « boule de neige sale »
était né (Whipple 1950). Plus tard, en 1998, Greenberg fit I’hypothése, a partir d’observations, que le
noyau cométaire était constitué d’un mélange de 42 % de glaces d’éléments volatils (principalement de
la glace d’eau), 26 % de silicates, 23 % de composés organiques et 9 % de particules carbonées

3 L’albédo géométrique est le rapport entre la réflectivité d’un astre mesurée a angle de phase nul et celle d’un
disque de réflectivité uniforme et de méme rayon (Marley 2011).
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(Greenberg 1998). L’importance des missions spatiales cométaires dans la caractérisation de la
composition des noyaux sera discutée plus en détail dans le Chapitre 2.

Image: ESA/Rosetta/NAVCAM; Dimensions: ESA/Rosetta/MPS for OSIRTS Team MPS/UPD/LAM/IAA/SSO/INTA/UPM/DASP/IDA

Figure 5: Noyau et dimensions de la comeéte 67P/Churyumov-Gerasimenko le 19 ao(t 2014. Crédits : ESA/Rosetta/NAVCAM,;
Dimensions: ESA/Rosetta/MPS for OSIRIS Team MPS/UPD/LAM/IAA/SSO/INTA/UPM/DASP/IDA

1.2.2.2 Coma

Lorsque la cométe est suffisamment proche du Soleil, sa température de surface augmente. Les glaces
la constituant se subliment et modifient sa structure par I’apparition d’une coma, aussi appelée
atmosphere ou chevelure de la comete. Ces glaces sont majoritairement de 1’eau, du monoxyde et
dioxyde de carbone (Bockelee-Morvan 2011; Mumma and Charnley 2011) et régissent la température
de sublimation. La vitesse de production de 1’eau est d’environ 10% & 10% molécules éjectées du noyau
par seconde (A'Hearn et al. 2012). La coma est composée de gaz, mais aussi de particules de poussiéres
géjectées du noyau par la sublimation des glaces. Levasseur-Regourd, Zolensky, and Lasue (2008) ont
proposé, a I’aide de simulations numériques et expérimentales de I’interaction de la lumiére solaire avec
les particules, que la poussiére soit composée de grains compacts et d’agrégats floconneux. La coma
peut atteindre 100 000 km de diamétre selon la taille et I’activité du noyau et se scinde en deux queues
décrites ci-dessous.

1.2.2.3 Queue de poussieres, queue d’ions et nuage d’hydrogéne

Les queues de poussiéres et d’ions, ainsi que le nuage d’hydrogéne, résultent de la mise en activité de
la cométe.

- La queue de poussiéres est la partie généralement visible a 1’ceil nu depuis la Terre dans des
conditions favorables. Elle est constituée des particules de poussiéres éjectées du noyau
cométaire qui diffusent la lumiére solaire. La queue de poussiéres peut atteindre
10 millions de kilometres.

- Toujours opposée a la direction du vent solaire, la queue d’ions est formée par le rayonnement
ultra-violet et poussée par le vent solaire. Celle-ci est visible sur la Figure 4, la couleur bleutée
de la queue d’ions provient des ions de monoxyde de carbone. La queue ionique peut s’étendre
sur 100 millions de kilometres.



- L’eau, sous sa forme gazeuse, est largement présente dans la coma. Sa dissociation est
responsable pour une grande partie du nuage d’hydrogéne qui entoure la cométe. Celui-Ci peut
atteindre 100 millions de kilometres.

1.2.3 Intéréts planétologique et exobiologique

Les comeétes sont considérées comme les corps les plus primitifs de notre systeme solaire. La petite taille
de ces objets leur aurait permis d’éviter les processus de différenciation. Leur résidence et formation
(partielle) dans les régions les plus éloignées et froides du systéme solaire auraient ainsi minimiseé les
altérations thermiques. Les cometes pourraient avoir conservé, dans une certaine mesure, leur
composition initiale. Leur étude revét donc un intérét planétologique par les informations qu’elles nous
fournissent sur les processus physico-chimique de formation et d’évolution du systéme solaire (Caselli
and Ceccarelli 2012).

Les comeétes sont aussi un réservoir d’eau et de molécules organiques complexes. Leur rble en
exobiologie en est donc d’autant plus important (Cottin et al. 2015; Oro 1961). Les épisodes de
bombardement de corps célestes qu’a subi la Terre primitive, pourraient avoir engendré un apport de
matiére organique extraterrestre (Chyba and Sagan 1992; Anders 1989). L’apport de ces éléments
pourrait ainsi avoir favorisé la formation de la vie sur Terre (Oro 1961; Despois and Cottin 2005; Cottin
et al. 2015). De plus, une partie de 1’eau sur Terre pourrait avoir une origine cométaire. Le rapport
isotopique D/H provenant de I’eau en phase gazeuse des cométes en est traceur. Il est comparé a la
valeur de référence terrestre, le Standard Mean Ocean Water (SMOW) d’une valeur de
(1,558 +0,001) x 10 (Balsiger, Altwegg, and Geiss 1995; Eberhardt et al. 1995; Bockelee-Morvan et
al. 2015). Les discussions concernant un possible apport cométaire a 1’eau terrestre ont évolué au fur et
a mesure que de nouveaux rapports D/H étaient mesurés dans les cométes. A ce jour le rapport isotopique
D/H de 11 cométes a été mesuré. Une discussion sur la présence d’eau cométaire sur Terre sera présentée
dans le Chapitre 2 en lumiere des récents résultats apportés par la mission Rosetta.

1.2.4 Moyens d’étude

L’étude des comeétes s’effectue par plusieurs approches complémentaires : la télédétection, les analyses
in situ a I’aide de missions spatiales, les simulations expérimentales et 1’étude d’échantillons naturels
analogues aux cometes.

1.2.4.1 Télédétection

De nombreuses informations peuvent étre obtenues sur la nature de la phase gazeuse des comeétes,
lorsque celles-ci développent une coma a I’approche du Soleil, grace aux observations en infrarouge,
ultraviolet et radio. Un nombre relativement élevé de cométes a ainsi pu étre étudié depuis la Terre. Les
observations spectroscopiques ont permis la détection de nombreuses molécules se trouvant dans leur
coma. L’abondance de ces molécules par rapport a ’eau qui est 1’espéce majoritaire, est présentée dans
la Figure 6 (Cochran et al. 2015; Bockelee-Morvan 2011; Mumma and Charnley 2011). Ces mesures
nous renseignent indirectement sur la composition des glaces contenues dans le noyau cométaire et sur
leur diversité au sein des cométes étudiées. En effet, si les comeétes se sont formées dans différentes
régions de la nébuleuse solaire, leur composition chimique pourrait en étre impactée (A'Hearn et al.
1995; Bockelee-Morvan 2011; Mumma and Charnley 2011).
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Figure 6 : Abondance des molécules dans la coma de plusieurs cométes par rapport a H20. Les croix représentent les valeurs
obtenues pour la comete C/1995 O1 (Hale-Bopp). Ce graphique est tiré de Cochran et al. (2015) qui est une adaptation de
Bockelee-Morvan (2011).

Les particules solides se trouvant dans la coma sont également étudiées par télédétection. En particulier
leur composante minérale. L analyse de cométes, telles que C/1995 O1 (Hale-Bopp), dans le domaine
infrarouge par le télescope ISO (Infrared Space Observatory) a ainsi révélé la présence de silicates sous
une forme amorphe et cristalline (Crovisier et al. 1997; Hanner, Lynch, and Russell 1994).

Les structures amorphes et cristallines des silicates refletent des caractéristiques de formation
spécifiques. En effet, les silicates cristallins ont besoin de températures trés élevées pour se
former (T > 800 K) alors que les silicates amorphes sont formés dans des régions froides, ou résultent
de lirradiation de phases cristallines (Borg et al. 1980). La présence simultanée de ces deux
composantes a donc posé la question de leur incorporation au sein des noyaux cométaires. Bockelee-
Morvan et al. (2002) ont proposé un modele dans lequel des turbulences au sein du disque
protoplanétaire pourraient permettre un transport des grains cristallins, de la région interne et chaude
vers les régions externes et froides, lieu de formations des comeétes.

La fraction organique solide cométaire est difficilement observable depuis la Terre. Une bande
d’émission centrée autour de 3,4 pm a été détectée dans de nombreuses cometes. Cette bande peut étre
associée aux vibrations d’élongation de la liaison C-H des molécules organiques. Cependant,
Pattribution de molécules organiques spécifiques est heurtée aux problémes d’interférence entre les
molécules mais aussi avec la signature spectrale des minéraux.
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1.2.4.2 Missions spatiales

1P/Halley fut la premiére comete analysée in situ par des sondes spatiales en 1986. Depuis, six autres
comeétes ont été visitées pour des analyses in situ et/ou retour d’échantillons sur Terre. La derniére en
date étant la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko avec la mission Rosetta. Ces missions se sont
révélées étre une mine d’informations pour 1’étude des cometes, tant pour leur composition en gaz et
poussieres, que les images de leur noyau, et leur structure. L’apport de ces missions spatiales pour la
science cométaire sera I’objet du Chapitre 2.

1.2.4.3 Simulations expérimentales

Les simulations expérimentales sont un moyen supplémentaire d’appréhender 1’étude des cometes.
L’objectif est de simuler certaines caractéristiques du noyau et/ou de la coma afin d’expliquer et de
comprendre les processus physiques et chimiques en jeu, et ce a I’aide des données observationnelles
(Cottin, Gazeau, and Raulin 1999). Les résultats obtenus peuvent, d’une part confirmer des observations
par télédétection et mesures in situ et d’autre part proposer des mécanismes réactionnels expliquant leur
formation, ou prédire de nouvelles molécules potentiellement présentes dans les cometes.

Les simulations d’analogues de matiére organique cométaire tentent généralement de s’approcher au
plus prés des conditions présentes dans le milieu interstellaire. Un mélange de gaz simples (typiquement
de I’eau, du méthanol et de I’ammoniac), dans une chambre sous vide et a basse température, est irradié
par des photons, électrons ou ions, puis ramené a température ambiante. Le résidu organique obtenu est
par la suite analysé par des techniques analytiques diverses, telles que la spectroscopie infrarouge, la
chromatographie en phase liquide a haute performance ou encore la spectrométrie de masse. Ces
simulations en laboratoire ont donné lieu a la détection de nombreuses familles de molécules, telles que
des hydrocarbures, des composés aromatiques, des alcools ou des acides aminés (Despois and Cottin
2005). Une grande variété chimique est observée. Certaines molécules spécifiques présentes dans les
résidus ont été proposées comme des composés clés de la chimie cométaire. C’est le cas de
I’héxaméthylénetétramine (HMT) (Munoz Caro et al. 2004; Le Roy 2011; Danger et al. 2013;
Vinogradoff et al. 2013) et du polyoxyméthyléne (POM) (Le Roy et al. 2012). Néanmoins, ces deux
molécules n’ont & ce jour jamais été détectées, sans ambiguité, dans les cometes.

Récemment, Danger et al. (2016) ont obtenu un résidu organique qui, analysé par spectrométrie de masse
a haute résolution, présente des similarités avec la fraction soluble de la matiére organique de la
météorite Murchison (cette composante organique sera décrite dans la partie § 1.3.1.1.1). De plus,
Meinert et al. (2016) sont parvenus pour la premiére fois a détecter du ribose en simulant 1’évolution de
la glace interstellaire des comeétes. Un mélange d’eau, de méthanol et d’ammoniac, placé dans des
conditions de basses pressions et température, a été irradié par ultraviolet puis porté a température
ambiante. L’analyse par chromatographie multidimensionnelle en phase gazeuse couplée a la
spectrométrie de masse a temps de vol a permis de détecter plusieurs sucres, dont le ribose — élément a
la base du matériel génétique des organismes vivants. Le ribose n’ayant a ce jour jamais été détecté dans
les comeétes, les simulations en laboratoire de cométes ont un rdle clé dans 1’orientation de nouvelles
pistes de recherches pour des détections in situ.
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1.2.4.4 Echantillons extraterrestres

Certains échantillons extraterrestres étudiés en laboratoire sont suspectés d’avoir une origine cométaire.
Parmi eux figurent les particules de poussiéres interplanétaires collectées dans la stratosphére terrestre
(IDPs) (8 1.3.2), les micrométéorites ultracarbonées collectées en Antarctique (UCAMMS) (§ 1.3.3.2),
voire peut-étre méme une classe de météorites (§ 1.3.1) (Figure 7). Ces petits corps seront décrits dans
les parties suivantes.

Figure 7: Images de petits corps présentant une possible origine cométaire. (a) Morceau de la météorite d’Orgueil conservé
au musée de Montauban Victor Brun (taille 12,5 x 9,5 x 9 cm), (b) Poussiéere interplanétaire chondritique et poreuse et (c)
Micrométéorites ultracarbonées. Crédits : Gounelle and Zolensky (2014), D. Brownlee ; Engrand et al. (Submitted).

1.3 La matiere extraterrestre

Plus de 40 000 tonnes de matériaux extraterrestres sont accrétées annuellement par la Terre (Love and
Brownlee 1993). Ces échantillons fournissent une chance unique d’analyse en laboratoire d’échantillons
extraterrestres, qui pour certains, pourraient avoir une origine cométaire. On s’attardera dans ce chapitre
sur les météorites et plus particulierement les chondrites carbonées, les particules de poussieres
interplanétaires et les micrométéorites.

1.3.1 Meétéorites

Les météorites sont par définition des corps célestes atteignant la surface de la Terre. A ce jour, plus de
63 000 météorites®, toutes tailles confondues, ont été découvertes sur Terre. Les météorites
proviendraient pour la plus grande majorité de la ceinture principale d’astéroides (Chambers 2006).

La classification des météorites remonte a 1860 et repose sur plusieurs caractéristiques, telles que la
minéralogie, la pétrologie ou I’abondance de 1’isotope d’oxygéne (Weisberg, McCoy, and Krot 2006).

4 Source (Octobre 2016) : The Meteoritical Society (http://www.Ipi.usra.edu/meteor/metbull.php)
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Deux grandes familles se distinguent : les météorites provenant de corps parents différenciés
(gros astéroides, Mars ou la Lune) qui échantillonnent le noyau métallique, le manteau silicaté et la
crolte du corps parent, et les météorites non différenciées, ou chondrites. Ces derniéres proviennent de
corps parents non différenciés et contiennent des chondres — des inclusions minérales de petite taille
(quelgues microns a quelques centimetres) et de forme sphérique, formées dans la nébuleuse solaire.
Cette famille est sous-divisée en trois catégories : les chondrites ordinaires (environ 80 % des chutes
météoritiques), les chondrites a enstatite et les chondrites carbonées.

Les chondrites carbonées sont subdivisées en huit classes. Chacune d’elle porte le nom de sa météorite
archétype : Cl (Ivuna), CM (Mighei), CO (Ornans), CV (Vigarano) et CR (Renazzo), CK (Karoonda),
CH (« High metal ») et CB (Bencubbin). Ces classes se distinguent par leurs degrés d’altération aqueuse
et de métamorphisme thermique (Weisberg, McCoy, and Krot 2006). Les chondrites carbonées sont les
météorites les plus primitives chimiquement parlant, leur composition élémentaire étant trés proche de
celle de la photosphere solaire (Anders and Grevesse 1989; Lodders 2003, 2010). En particulier, celles
des chondrites carbonées ClI servent de référence lors de comparaison avec d’autres objets du systéme
solaire. La Figure 8 illustre cette proximité de composition élémentaire : 40 éléments ont une abondance
météoritique et solaire identiques a 10 % prés (Lodders 2010). Les éléments volatils H, C, O, N et les
gaz nobles (non représentés sur la figure) sont des exceptions a cette proximité de composition chimique.
Ces éléments volatils sont sous-abondants dans les météorites par rapport a la photospheére solaire. Deux
explications sont proposées par Lodders (2010) : soit ces éléments n’ont pas été accrétés dans le corps
parents de la météorite, soit ils ont été « perdus » dans 1’espace ou lors de leur entrée atmosphérique.
Ces météorites CI sont néanmoins trés rares, a ce jour il n’en existe que cing. Il est intéressant de noter
que la chondrite carbonée CI Orgueil (Figure 7a), riche en matiére carbonée (jusqu’a 5 % en masse)
pourrait avoir une origine cométaire (Gounelle and Zolensky 2014). Son orbite a pu étre reconstruite a
I’aide d’observations historiques et indique une similarité avec 1’orbite des comeétes provenant de la
famille de Jupiter (Gounelle, Spurny, and Bland 2006).
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Figure 8 : Composition des chondrites carbonées Cl en fonction de la photosphére solaire. Pour des raisons de clarté seulement
certains éléments ont été étiquetés. Les données sont issues de Lodders (2010).
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Les chondrites carbonées sont, comme leur nom I’indique, aussi caractérisées par leur fort contenu en
matiére carbonée (jusqu’a 5 % en masse). La matiére organique est constituée de carbone, d’hydrogéne,
d’azote, d’oxygene et de soufre. Elle est généralement divisée en deux phases en fonction de sa solubilité
dans I’ecau et dans les solvants organiques: une phase organique soluble, ou SOM
(Soluble Organic Matter), et une phase organique insoluble, ou IOM (Insoluble Organic Matter). La
majeure partie (75 a 99 % en masse) de la matiére organique est présente sous forme d’IOM (Gilmour
2003; Alexander et al. 2007).

1.3.1.1.1 Matiére organique soluble

La fraction soluble représente entre 1 et 25 % de la phase organique totale contenue dans les météorites
(Gilmour 2003; Alexander et al. 2007). De nombreuses molécules organiques y ont été détectées, telles
que des acides carboxyliques et sulfoniques, des acides aminés ou des hydrocarbures aromatiques et
linéaires. A titre d’exemple, les composés mesurés dans la météorite Murchison sont exposés dans le
Tableau 2 (Cottin et al. 2015). Les acides carboxyliques constituent la majeure partie de la SOM de
Murchison (>300 ppm) et sont présents sous la forme de 48 espéces différentes (Pizzarello, Cooper, and
Flynn 2006).

La matiére organique soluble est extraite de la météorite a I’aide de solvants. L utilisation de ces derniers
est spécifique aux composés organiques analysés, par exemple de ’eau pour les acides aminés et du
méthanol pour les hydrocarbures aromatiques et aliphatiques. S’en suit dans la plupart des cas une
hydrolyse acide (HCI), une dérivatisation puis une séparation chromatographique (Botta and Bada
2002). Néanmoins, Remusat, Derenne, and Robert (2005) soulignent que I’hydrolyse acide peut
entrainer une modification de certains composés organiques.

Au vu du protocole d’extraction de la SOM, les analyses sont, dans la plupart des cas, spécifiques a
certaines familles de composés. Cependant, Schmitt-Kopplin et al. (2010) ont effectué une analyse non
ciblée de la fraction soluble de la météorite de Murchison en utilisant une méthode analytique directe.
Celle-ci ne nécessitait pas de séparation au préalable. L’utilisation de la spectrométrie de masse a haute
résolution a ainsi révélé des dizaines de milliers de formules moléculaires différentes, pouvant sirement
étre attribuées a des millions de structures organiques compte tenu des formes isomeres de formule qui
ne sont pas distinguables en spectrométrie de masse. Ces résultats soulignent la complexité et la diversité
présentes au sein de cette fraction organique soluble.
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Composeés Abondance (ppm)

Acide carboxylique 332
Acide sulfonique 67
Acide aminé 60
Dicarboximide > 50
Acide dicarboxylique > 30
Urée 25
Polyol 24
Ammoniac 19
Cétone 17
Hydrocarbure aromatique 15-28
Acide hydroxycarboxylique 15
Hydrocarbure aliphatique 12 -35
Alcool 11
Aldéhyde 11
Amine 8
Acide pyridine carboxylique >7
Acide phosphonique 1,5
Purine 1,2
Acide diaminé 0,4
Benzothiophéne 0,3
Pyrimidine 0,06
Hétérocycle azoté 0,056-0,5

Tableau 2 : Composition de la matiere organique soluble de la météorite Murchison. Ce tableau est une adaptation de Cottin
et al. (2015).

1.3.1.1.2 Matiére organique insoluble

L’IOM est obtenue apres dissolution des minéraux contenus dans les météorites par différentes
techniques telles que ’utilisation de CsF-HCI (Cody, Alexander, and Tera 2002) ou des acides HF-HCI
(Robert and Epstein 1982; Kerridge, Chang, and Shipp 1987). Ce résidu ne représente que quelques
pourcents du total de la météorite, mais il constitue la majeure partie de la fraction organique de I’objet
(> 75 %). La composition élémentaire de I’IOM de Murchison, déterminée par pyrolyse, a été proposée
comme étant CiooH4sN1.5012S2 (Zinner 1988). Dans le cas ou la dissolution est imparfaite, il est aussi
possible de trouver des restes de minéraux en quantité variable (Yang and Epstein 1983).

Cette phase organique est constituée de noyaux aromatiques (entre un et quatre cycles) liés par de courtes
chaines aliphatiques (entre deux et huit atomes de carbone) trés ramifiées et des ponts éthers (Hayatsu
et al. 1977; Hayatsu et al. 1980; Remusat, Derenne, and Robert 2005). Un modéle de structure a été
proposé pour I’IOM de la météorite de Murchison par Derenne and Robert (2010) (Figure 9). Idéalement
cette macromolécule devrait étre présentée en trois dimensions.
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Figure 9 : Représentation de la structure de I'lOM de la météorite de Murchison ol R représente un groupement organique.
Cette figure est tirée de Derenne and Robert (2010).

Historiguement, les premiéres études concernant les chondrites carbonées ont montré que 70 % de la
matiére organique était présente sous la forme d’une phase non-extractible par 1’eau ou les solvants
organiques (Hayes 1967). La caractérisation de cette phase n’était pas possible en raison des limites
analytiques de 1’époque. Hayatsu et al. (1977); Hayatsu et al. (1980) ont par la suite analysée le
« polymere insoluble » de la météorite de Murchison par des techniques destructives. Leurs résultats ont
suggeéré que I'IOM était formée de petites unités aromatiques liées par des chaines aliphatiques courtes
et des ponts éthers, le tout formant un réseau complexe en trois dimensions. De plus, Kerridge (1983) a
observé une grande similarité isotopique entre les IOMs des météorites Orgueil et Murray. Celles-ci
sont pourtant de classes Cl et CM respectivement. Leur minéralogie differe, ce qui suggére un
environnement géochimique de formation différent. L’auteur a alors proposé que la fraction organique
insoluble provienne d’une source commune, qui Serait par la suite incorporée a la phase minérale des
corps parents Cl et CM. Enfin, la mesure de I’enrichissement en deutérium amena plusieurs auteurs a
proposer que I’lOM tienne son origine du nuage moléculaire (Kerridge, Chang, and Shipp 1987;
Kerridge 1983; Robert and Epstein 1982; Yang and Epstein 1983; Yang and Epstein 1984).

Dans les années 2000, 1’apparition de nouvelles techniques analytiques plus performantes, et la gamme
d’échantillons disponibles plus large, vont relancer les analyses et les interrogations sur la nature de
I’IOM. Ces études vont tenter plus spécifiquement de répondre & certaines questions, pour lesquelles il
n’existe pas a ce jour de consensus clair : ou et comment I’TOM a-t-elle été formée et est-ce que celle-
ci provient d’un corps parent commun a 1’ensemble des IOMs.

Il était ainsi communément accepté au siécle dernier que le nuage moléculaire soit le lieu de formation
des IOMs. En effet, le rapport isotopique élevé D/H serait le produit de réactions ions-molécules
évoquant une chimie froide telle que celle se produisant dans les nuages moléculaires. L’analyse quasi
exhaustive de la composante macromoléculaire de 75 chondrites menée par Alexander et al. (2007) a
mis en évidence des enrichissements importants en deutérium. A titre d’exemple, les IOMs des
chondrites carbonées CR sont trés enrichis, 6D = 2600-3500 %o par rapport & la valeur protosolaire.
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Récemment, par différents modeéles, il a été proposé que I’TOM ne provienne pas du nuage moléculaire,
mais de la nébuleuse solaire. Ces modéles doivent donc étre capable d’expliquer certaines particularite,
comme : (i) ’enrichissement en deutérium mesuré dans les IOMs, (ii) le fait que la matiére organique
réfractaire soit plus abondante dans les régions de formation des cometes que dans les régions de
formation des chondrites, (iii) la destruction des composés organiques d’héritage interstellaire et la
production efficace de matiére organique dans la nébuleuse solaire.

L’un de ces modeéles propose que I’'IOM prenne naissance dans les régions internes et chaudes
(500 — 900 K) de la nébuleuse solaire. La présence d’hydrogéne, d’azote et de monoxyde de carbone,
exposés a des surfaces de grains de silicates enclencherait des réactions de type Fischer-Tropsch®
conduisant a la formation d’une couche carbonée (Nuth, Johnson, and Manning 2008). Cette couche se
révélant étre un excellent catalyseur, les réactions de formation de matiére organique deviendraient alors
auto-entretenues. Les auteurs proposent que ce mécanisme de formation soit a l’origine des
macromolécules présentes dans les météorites. Cette IOM serait par la suite transportée dans les régions
les plus éloignées du disque et exposée a des irradiations solaires UV impliquant un échange isotopique
avec des ions réactifs et riches en deutérium (Remusat et al. 2006; Gourier et al. 2008).

Cleeves et al. (2016) ont voulu tester 1’idée suivante : est-ce qu’une unique chimie du disque
protoplanétaire (en excluant tout ajout interstellaire) peut rendre compte du contenu organique et des
signatures isotopiques en deutérium actuellement présents dans le systeme solaire ? Selon son modéle
numeérique, un héritage du milieu interstellaire (eau et composés organiques) est nécessaire au disque
protoplanétaire pour rendre compte des composés organiques extrémement enrichis en deutérium, tel
que les radicaux présents dans I’TOM de la météorite d’Orgueil (Gourier et al. 2008). D’autres modéles
soulignent le role de I’irradiation par des particules chargées (protons et électrons) et des ultraviolets a
la surface du disque protoplanétaire. Ce type de processus sur des composés organiques, comme les
corps parents des IOMs, pourrait avoir engendrée I’enrichissement en deutérium observé dans les IOMs
(Laurent et al. 2014; Laurent et al. 2015). De plus, I’irradiation ultraviolet sur les grains glacés, puis
chauffés, permettrait la synthése de composeés organiques réfractaires dans la nébuleuse solaire (Ciesla
and Sandford 2012). Ces derniers modéles reposent sur 1’hypothése d’un transport vertical efficace des
planétésimaux au sein du disque protoplanétaire.

Un autre aspect intéressant de 1’étude des IOMs concerne la possible existence d’un corps parent
commun, ou précurseur, a ’ensemble des IOMs. De nombreux processus peuvent affecter, a différents
degrés, le corps parent des météorites tels que le métamorphisme®, 1’altération aqueuse ou encore les
chocs. En 1998, Alexander et al. ont proposé, suite a 1I’étude de 13 IOMs de chondrites et a leurs grandes
similarités chimique et structurelle, que les chondrites (ou météorites non différenciées) aient toutes
accrété un matériau organique similaire. Quirico et al. (2009) ont par la suite analysé par Raman — une
technique fournissant des contraintes sur 1’histoire thermique de formation du matériau — la matiére
carbonée polyaromatique de 42 chondrites. Leurs résultats sont venus appuyer ceux d’Alexander et al.
(1998), a la nuance pres que « ces précurseurs soient assez similaires mais pas strictement » ; des
variations chimiques étant attendues au sein de ces précurseurs. Différents processus affectant le corps
parent ont été évoqués pour expliquer les variations (chimique et structurelle) rencontrées au sein des
IOMs, comme les processus de dégradation thermique ou I’irradiation des grains (Quirico et al. 2014;
Remusat, Piani, and Bernard 2016).

La variété et le nombre de modele proposés rendent compte de la complexité de 1’origine d’une telle
macromolécule, de son lieu de formation et des variabilités observées d’une chondrite carbonée a une
autre.

% La réaction de type Fischer-Tropsch permet la production d’hydrocarbures par I’hydrogénation du monoxyde de
carbone a I’aide de réaction de surface : NCO + (2n + 1)H; + catalyseur — CyHan+2 + NH20 + catalyseur (Johnson
and Nuth 2014).

® Le métamorphisme est le processus modifiant la texture et la minéralogie d’une roche a I’état solide sujette & un
changement de conditions physiques telles qu’une augmentation de température ou de pression (Martelat 2011).
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1.3.2 Particules de poussiere interplanétaires

La majorité des poussieres de petite taille (< 10 pm) survivent a I’entrée atmosphérique terrestre sans
altération thermique (Brownlee 2016). Certaines de ces particules de poussiéres interplanétaires, ou
Interplanetary Dust Particles (IDPs), sont collectées a environ 20 km d’altitude dans la stratosphere par
des avions de la NASA depuis 1970 (Brownlee 1985). Les poussiéres ramassées sur Terre sont appelées
micrométéorites. La majorité de ces poussiéres proviendrait de la fragmentation d’astéroides ou de la
sublimation des glaces cométaires éjectant des particules de leur noyau (Rietmeijer 2002).

La nature des éléments chimiques identifiés dans ces particules conduit a différencier deux familles de
poussieres interplanétaires. Les IDPs ayant une composition dite chondritique, ¢’est-a-dire proche de
celle des chondrites carbonées de type CI discutées précédemment (8 1.3.1), et donc de la photosphére
solaire. Cette famille aurait subi relativement peu d’altération depuis sa formation. La deuxieme famille
comprend les IDPs non-chondritiques.

Les IDPs chondritiques possédant une structure poreuse (0,2 a 0,9 g.cm™ (Flynn and Sutton 1991)) et
anhydre sont appelées Chondritic Porous IDPs, ou CP-IDPs. Elles sont constituées de grains d’environ
10 um, eux méme composés de dizaines, voire de centaines de milliers de grains submicroniques (Flynn,
Nittler, and Engrand 2016). Ces agrégats sont visibles sur les images (a) et (b) de la Figure 10. lIs sont
formés de silicates, de quelques sulfures de fer, et d’une abondante phase vitreuse (diamétre moyen de
180 nm) appelés GEMS (Glass with Embedded Metal and Sulfide). Une origine interstellaire ou de la
nébuleuse solaire est a ce jour débattue au sein de la communauté (Hanner and Bradley 2004; Keller
and Messenger 2011; Bradley 2013; Messenger et al. 2015). Ces GEMS sont trés rarement observés
dans les météorites (Brownlee 2016), mais leur présence a été rapportée dans certaines micrométéorites
(Dobrica et al. 2012; Engrand et al. 2015). Ces grains sont de plus recouverts d’une couche de carbone
organique d’environ 100 nm d’épaisseur, qui aurait pu faciliter I’agrégation des premiéres poussiéres
dans la nébuleuse solaire (Flynn, Wirick, and Keller 2013).

Les CP-IDPs se differencient par leur composition en carbone. On trouve des IDPs ayant des teneurs en
carbone proche de celles des chondrites carbonées (3-5 % en masse), mais d’autres avec des teneurs
largement supérieures : jusqu’a 45 % en masse (Thomas et al. 1993; Schramm, Brownlee, and Wheelock
1989). Cet enrichissement en carbone par rapport aux valeurs chondritiques CI indique que ces IDPs se
sont formées dans des environnements assez froids pour condenser les éléments volatils. Une fois
formées, ces IDPs n’ont jamais subi de chauffage suffisamment important pour appauvrir ses éléments
(Flynn et al. 2003). Les CP-IDPs seraient donc plus primitives que les météorites. La présence tres
importante du matériau carboné au sein des CP-IDPs est visible sur la Figure 10c (la composante
carbonée est en vert clair). Flynn et al. (2003) proposent que cette matiére organique joue le réle de
« colle » entre les minéraux constituant les particules de poussiéres interplanétaires.

Cette matiére organique est présente sous forme amorphe (Matrajt et al. 2013) et posséde des
groupements aliphatiques, aromatiques et carbonyles (C=0) (Flynn et al. 2003). D’aprés Schramm,
Brownlee, and Wheelock (1989), ce carbone serait sous la forme de macromolécules. Matrajt et al.
(2012) ont observé ce matériau carboné par microscope électronique en transmission et proposent cing
types de morphologie et texture : globulaire, vésiculaire, spongieuse, lisse et grossiére. La variété
morphologique et isotopique rencontrée suggérerait que les composés organiques se soient formés dans
différents environnements et/ou par différents processus chimiques et physiques. Ainsi les nano-
globules riches en carbone pourraient avoir été formés par irradiation des glaces organiques dans un
environnement trés froid telles que les régions éloignées du disque protoplanétaire ou le nuage
moléculaire (Nakamura-Messenger et al. 2006). Les matiéres carbonées vésiculaire et spongieuse
auraient été formées par sublimation des glaces provenant de grains nanométriques (Matrajt et al. 2012).
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Figure 10: (@) Image d’une poussiére interplanétaire prise au microscope électronique a balayage ; (b) Image d’une |DP prise
par microscope électronique en transmission et (c) sa cartographie de composition. Ces images sont adaptées de Sandford,
Engrand, and Rotundi (2016) et Thomas et al. (1993).

Les CP-IDPs sont suspectées d’avoir une origine cométaire (Bradley 2010; Ishii, Bradley, et al. 2008).
Messenger (2002) identifia quatre cometes a courte période dont I’orbite, reconstituée par modélisation,
pourrait avoir croisé celle de la Terre. La poussiére issue de leurs queues aurait été en partie injectée
dans la stratosphére terrestre. Ces quatre cométes sont : 7P/Pons-Winnecke, 26P/Grigg-Skijellerup,
73P/Schwassmann-Wachmann 3 et 103P/Hartley 2. Messenger (2002) proposa, plus spécifiquement,
que le flux de poussieres de la comete 26P/Grigg-Skjellerup soit suffisamment important pour que sa
collecte soit réalisable les 23 et 24 avril 2003. Sa prédiction s’est révélée juste ! Certaines IDPs
collectées entre le 30 avril et le 1°* mai 2003 se sont révélées particulierement « différentes » des autres
poussiéres accrétées continuellement par la Terre (Busemann et al. 2009). Plus précisément deux CP-
IDPs contenaient une quantité de matériaux primitifs qui, a ce jour, n’avait jamais été mesuré dans ces
poussiéres : une forte abondance de grains présolaires, ou encore d’importantes anomalies isotopiques.
En particulier, des enrichissements en D et en *°N ont été mesurés dans la matiére organique. Les auteurs
favorisent 1’hypothése d’une origine interstellaire. L’ensemble de ces caractéristiques tres primitives
tendent & confirmer que ces IDPs proviennent de la cométe 26P/Grigg-Skjellerup (Busemann et al.
2009).

1.3.3 Micrométéorites

1.3.3.1 Micrométéorites et Antarctique

Les poussiéres peuvent étre collectées dans la stratosphére (IDPs) mais aussi sur la surface terrestre dans
des régions spécifiques : dans les sédiments marins de grande profondeur et dans les régions polaires du
Groenland et de I’ Antarctique. Ces poussieres portent le nom de micrométéorites (MM). Les conditions
particuliéres régnant dans les régions centrales d’ Antarctique — tres faible activité humaine, éloignement
des cbtes, un temps froid et sec — ont permis de piéger des micrométéorites dans la neige et de les
conserver sans que celles-ci ne subissent d’altérations aqueuse, biologique ou mécanique (Maurette et
al. 1991). Noguchi et al. (2015) ont ainsi montré que des micrométéorites chondritiques et poreuses (CP-
MM) collectées au dome F n’étaient autres que des CP-IDPs tombées sur Terre. De plus, au déme C qui
accueille depuis 1997 la station Concordia, des micrométéorites d’une taille inférieure a 200 um sont
collectées depuis 2000 (Duprat et al. 2007). Parmi les poussiéres collectées, environ 50 % sont d’origine
extraterrestre (Dobrica et al. 2008). Plusieurs criteres ont été établis afin de discriminer
I’origine extraterrestre de ces poussieres, telle qu’une composition globale chondritique, la présence
d’une coquille de magnétite autour de la particule et du fer métallique riche en nickel et/ou en sulfure
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de fer (Dobrica 2010). Ces micrométéorites subissent un échauffement plus ou moins marqué lors de
Ientrée atmosphérique. Ainsi, environ 70 % de ces poussiéres sont partiellement ou non fondues
(Dobrica et al. 2008).

1.3.3.2 Micrométéorites ultracarbonées

Parmi les micrométéorites collectées au dome C, les UCAMMSs (UltraCarbonaceous Antarctic
MicroMeteorites) sont des micrométéorites non fondues qui se démarquent par leur trés forte teneur en
carbone (de 50 % a 85 % en masse) (Dobrica et al. 2009; Duprat et al. 2010; Dartois et al. 2013). De
telles teneurs en carbone sont comparables a celles des CP-IDPs. La matiére organique des UCAMMSs
est dominante, désorganisée et constituée de couches polyaromatiques de 1’ordre du nanométre (Dobrica
et al. 2012). Parmi les différentes morphologies de la matiere carbonée observée dans les IDPs par
Matrajt et al. (2012), celle des UCAMMSs est homogeéne et s’apparente le plus a une morphologie lisse
(Dobrica et al. 2012). La matiere organique est riche en azote (N/C jusqu’a 0,2) et aurait été formée par
I’irradiation de rayons cosmiques galactiques a la surface d’un corps glacé composé de CHs — N> se
trouvant au-dela de la ligne de glace de I’azote, dans les réservoirs de la ceinture de Kuiper ou du nuage
de Oort (Dartois et al. 2013). Les UCAMMSs présentent de plus un trés fort excés en deutérium (entre
10 et 30 fois la valeur terrestre) indicateur d’une chimie froide (T < 50 K) des régions les plus éloignées
du disque protoplanétaire ou du nuage moléculaire (Duprat et al. 2010). Une origine cométaire a ainsi
été proposée. Au sein de cette matrice carbonée, des minéraux cristallins et amorphes sont incorporés,
ainsi que des phases vitreuses qui s’apparentent aux GEMS présents dans les IDPs (Figure 11). La
composante cristalline, indicatrice de haute température, représente environ 25 % des phases minérales
(Dobrica et al. 2012). 1l a été proposé que les phases minérales des UCAMMSs, formées dans un
environnement chaud aient, par la suite été transportées dans les régions les plus froides du disque
protoplanétaire, pour servir de support a I’agrégation de la matiére organique (Dobrica et al. 2012).

Néanmoins, 1’observation récente de deux phases de matiere organique au sein des UCAMMSs semble
complexifier I’histoire de leur formation. Certaines UCAMMSs possédent ainsi des phases carbonées
riches en azote et pauvres en minéraux, telles que celles observées précédemment. Vient s’ajouter a ces
phases organiques dominantes, des phases carbonées pauvres en azote (N/C ~ 0,05). Ces derniéres sont
associées a des minéraux formés dans les régions chaudes du centre du disque protoplanétaire (Engrand
et al. 2015; Sandford, Engrand, and Rotundi 2016). Cette observation semble donc indiquer que la
matiére organique des micrométéorites ultracarbonées se soit formée par différents mécanismes et/ou a
différents endroits au sein du disque protoplanétaire (Engrand et al. 2015).

Figure 11 : Image d'une micrométéorite ultracarbonée par microscopie électronique en transmission. La matiére carbonée
riche en azote, dominante et lisse, enrobe des agrégats de minéraux. Cette image est adaptée de Dobrica (2010).
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1.4 Conclusion

Les cométes comptent parmi les corps les plus primitifs du systéme solaire. La caractérisation de leur
composition fournit des informations sur les conditions et les processus physico-chimiques de formation
et d’évolution du systéme solaire. L ’étude des cométes revét également un intérét exobiologique au vu
de leur contenu en glace d’eau et en matiere organique. Ces petits corps pourraient avoir délivré sur la
Terre primitive une partie de 1’eau constituant les océans terrestres, ainsi que des molécules prébiotiques
ayant pu contribuer a I’émergence de la vie.

La structure générale des cometes est relativement bien contrainte par les études de télédétection
effectuées depuis la Terre. Cependant I’étude de la composante organique cométaire est plus complexe.
Celle-ci peut étre étudiée par télédétection pour I’analyse des molécules gazeuses, mais pour ce qui
concerne ’analyse des particules solides éjectées du noyau, 1’étude de leur composition n’est possible
qu’a partir d’observations in situ. Ces dernieres sont rendues possibles grace aux missions spatiales
comeétaires.

Depuis 1986, la composition de la phase organique réfractaire de trois cométes a été étudiée in situ :
1P/Halley, 81P/Wild 2 et 67P/Churyumov-Gerasimenko. De plus, certains échantillons extraterrestres
analysés en laboratoire seraient d’origine cométaire. C’est le cas des particules de poussiére
interplanétaires chondritiques et poreuses collectées dans la stratosphere terrestre et des micrométéorites
ultracarbonées collectées en Antarctique. L’analyse d’échantillons analogues a la matiére organique
cométaire, naturels et synthétisés en laboratoire, apporte ainsi des informations servant de support aux
résultats des analyses cométaires in situ.

Les missions spatiales cométaires seront 1’objet du chapitre suivant. Les résultats ayant trait a la
composition chimique des particules cométaires seront plus particuliérement décrits. Enfin, la derniere
partie du Chapitre 2 sera consacrée a la mission Rosetta qui a étudié la cométe 67P/Churyumov-
Gerasimenko pendant prés de deux années (ao(t 2014 a septembre 2016). Le spectrometre de masse
d’ions secondaires a temps de vol, COSIMA, sur lequel repose le sujet de cette thése, sera également
introduit.
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2 Missions spatiales cométaires

L’exploration in situ des cometes commenca par celle de 1P/Halley en 1986. Ce ne fut non pas une
sonde spatiale qui alla a sa rencontre, mais six : américaine (ICE), européenne (Giotto), japonaises
(Sakigake et Suisei) et russes (Vega 1 et Vega 2). Sept comeétes ont été au total visitées par des missions
spatiales, révélant les premiéres images des noyaux cométaires et un nombre d’informations inédites sur
la structure, les caractéristiques physiques, I’activité ou encore la composition chimique des cométes.
La Figure 12 illustre la variété morphologique de ces petits corps, et souligne en méme temps I’avancée
technologique des caméras embarquées pour les observer. Parmi les cométes étudiées par des missions
spatiales, la comete 26P/Grigg-Skjellerup, survolée en 1992 par la sonde Giotto, ne put étre
photographiée suite a la détérioration de la caméra par la poussiere éjectée de la premiere comeéte visitée,
1P/Halley. Trois de ces cometes se démarquent plus particulierement. 1P/Halley fut la premiére cométe
étudiée in situ et apporta des résultats inattendus autant par son noyau trés sombre que par la composition
organique de ses poussiéres. La comete 81P/Wild 2 fut visitée par la mission Stardust qui effectua le
premier retour d’échantillons cométaires sur Terre et permis ainsi une analyse détaillée en laboratoire.
Enfin, la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko, objectif de la sonde Rosetta effectua beaucoup de
premiéres dans I’histoire des missions cométaires : la durée de sa mission auprés de la cométe ou encore
le premier atterrissage, ou accometissage, controlé d’un atterrisseur sur une surface cométaire.

Dans les prochaines parties de ce chapitre, les résultats des principales missions in situ d’exploration
comeétaire seront décrits. Une attention particuliére sera donnée aux mesures liées a la composition des
particules éjectées du noyau.

1P/Halley 81P/Wild 2 103P/Hartley 2

2001 2005 et 2011 2014-2016
19P/Borrelly 9P/Tempel 1 67P/Churyumov-Gerasimenko

Figure 12 : Cometes visitées par des missions spatiales. L échelle n’est pas respectée, pour les dimensions des noyaux se
référer aux paragraphes suivants. Crédits : 1P/Halley : ESA/MPS ; 19P/Borrelly & 81P/Wild 2 : NASA/JPL ; 9P/Tempel 1 &
103P/Hartley 2 : NASA ; 67P/ChuryumovGerasimenko : ESA/Rosetta/MPS for OSIRIS Team MPS/UPD/LAM/IAA/SSO/IN
TA/UPM/DASP/IDA.
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2.1 1P/Halley

Cométe 1P/Halley

Dimensions 15,8 x 7,4 x 7,4 km+ 0,25 km (1)

Albédo géométrique 0,04 ¥ 307 ()

Masse volumique 260 — 600 kg.m>(1)

Période orbitale 76,1 ans (2)

Nom des missions Vega l Vega 2 Giotto
Agence IKI IKI ESA

Date du lancement 15 déc. 1984 21 déc. 1984 2 juillet 1985
Date du survol 6 mars 1986 9 mars 1986 14 mars 1986
Distance minimale a la cométe 8890 km (3) 8030 km (3) 596 km (1)
Distance au Soleil lors du survol 0,792 UA (3) 0,834 UA (3) 0,89 UA (1)
Vitesse relative de la rencontre 79,2 km.s* (3) 76,8 km.s (3) 68,4 km.s1(3)

Tableau 3: Caractéristiques de la comete 1P/Halley. Données issues de (1): (Thomas 2009), (2):
http://nssdc.gsfc.nasa.gov/planetary/factsheet/cometfact.html, (3) : (Keller et al. 2004).

Figure 13 : Représentation artistique de la cométe 1P/Halley et de trois sondes spatiales allant a sa rencontre pour [’analyser.

La cométe 1P/Halley a une histoire bien particuliere, ce fut la premiere cométe dont on prédit avec
précision la date de retour. En effet, Edmond Halley ayant établi en 1705 que les cométes se déplagaient
sur des orbites elliptiques autour du Soleil, il annonga que la période de cette cométe était de 76 ans. La
théorie fut vérifiée, aprés un passage en 1682, puis en 1759 et le nom de « cométe de Halley » lui fut
donné. La prochaine réapparition de la cométe 1P/Halley dans notre ciel aura lieu en 2061.

Choisir la cométe de Halley pour la premiére étude in situ d’une cométe par des missions spatiales est
donc chargé de symbole. En mars 1986, six sondes allérent a sa rencontre, trois d’entre elles — Vega 1,
Vega 2 et Giotto — seront plus particulierement décrites par la suite. Elles ont en effet la particularité
d’avoir a leur bord un instrument permettant I’analyse de la composition chimique des poussieres
éjectées du noyau cométaire, un spectromeétre de masse a temps de vol, appelé respectivement PUMA-
1, PUMA-2 et PIA. Ces trois instruments sont trés similaires (Kissel, Brownlee, et al. 1986; Kissel,
Sagdeev, et al. 1986). Le fonctionnement de ce type d’instrument, ainsi que certaines notions telles que
la résolution en masse seront expliqués dans le chapitre suivant. Néanmoins il convient de préciser que
les vitesses tres élevées des sondes lors du survol de la cométe (Tableau 3) et donc de la vitesse d’impact
des poussieres cométaires, ont permis 1’ionisation des particules nécessaire a leur analyse. La résolution
en masse de ces instruments est comprise entre 50 et 200 (Lawler et al. 1989) et la surface de collecte
des grains est de 5 cm2 La masse des particules de poussieres collectée durant le survol de la
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cométe 1P/Halley a été estimée entre 5 x 10" et 5 x 10™ g avec une masse totale des poussiéres
mesurées d’environ 0,5 x 10 g (Fomenkova et al. 1992).

L’un des premiers résultats révélé par I’instrument PIA, a bord de la sonde Giotto, fut I’abondance
notable, dans la plupart des particules cométaires, d’éléments tel que I’hydrogeéne, le carbone, ’azote et
I’oxygéne. Ces éléments ont été associés a la présence de matiére organique (Kissel, Brownlee, et al.
1986). Ce résultat était relativement surprenant, dans la mesure ou il indiquait que la composante solide
réfractaire des cométes n’était pas exclusivement composée de minéraux. Les spectres de masses des
poussieres acquis par I’instrument PIA ont été interprétés comme étant représentatifs de trois types de
populations (Kissel, Brownlee, et al. 1986). La Figure 14 présente un spectre de masse par type de
population :
a) Les grains mixtes: Le spectre est caractérisé par la présence d’éléments organiques et
inorganiques, a savoir H (m/z = 1), C (m/z = 12), O (m/z = 16), Na (m/z = 23), Mg (m/z = 24),
Si (m/z = 28), S (m/z = 32) et Fe (M/z = 56). Les deux pics d’argent Ag a m/z = 107 et 109
émanent de la cible en argent sur lesquelles les grains ont impacté.

b) Les grains organiques : Le spectre est dominé par quatre éléments organiques : H, C, N et O.

c) Les grains silicatés : Le spectre indique une signature d’éléments associés a la présence de
silicates : O, Mg, Si et Fe.
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Figure 14 : Spectres de masse des poussiéres de la comeéte 1P/Halley enregistrés par [’'instrument PIA a bord de la sonde
Giotto. Les spectres sont adaptés de Kissel, Brownlee, et al. (1986), ils se veulent représentatifs de trois populations : (a) les
grains mixtes, (b) les grains organiques, ou CHON, et (c) les grains silicatés. Les éléments en bleu proviennent des poussiéres
cométaires, ceux en noir émanent du support en argent sur lequel les grains ont été collectés. Les ordonnées sont en échelle
logarithmique.
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L’instrument PUMA-1 a acquis des données pour plus de 1000 particules de poussiére ; suite a des
problémes techniques, PUMA-2 n’a acquis que quelques centaines de spectres de masse. Les résultats
collectés par ces deux instruments sont cohérents avec ceux obtenus par ’instrument PIA, & savoir que
les spectres de masse sont eux aussi riches en éléments légers H, C, N et O et les trois types de spectres
décrits précédemment sont présents (Kissel, Sagdeev, et al. 1986). Le terme « CHON » émerge
rapidement pour décrire ces particules riches en carbone, hydrogéne, oxygene et azote (Clark, Mason,
and Kissel 1987). L’analyse statistique de 5000 spectres de masse provenant des instruments PUMA-1
et PIA produit le méme type de résultat : environ 30 % de spectres sont dominés par des particules
CHON:Ss, environ 35 % par des minéraux dont la composition serait similaire aux chondrites carbonées,
et environ 35 % d’une mixture des deux premiers groupes (Langevin et al. 1987).

Néanmoins, quelques années plus tard, Lawler and Brownlee (1992) démontrent que ces particules
CHONSs, d’une taille de 0,1 a 1 um, sont en fait mélangées aux composés silicatés. Les spectres de masse
présentant une unique signature de CHON, tel que sur la Figure 14b, seraient des spectres ayant une
gamme dynamique faible et dans lesquels seuls les pics des éléments majeurs pouvaient étre détectés.
Pour parvenir a ce résultat, Lawler and Brownlee (1992) ont effectué une sélection trés stricte des
spectres de masse des instruments PUMA-1 et PIA a I’aide d’une procédure automatisée. Celle-Ci ne
conservant que les spectres de haute qualité, et rejetant les spectres avec un bruit trés élevé, un signal
des éléments majeurs trop faible ou encore les spectres contaminés. Ils concluent donc qu’il n’est pas
possible de parler de particules uniqguement dominées par les CHONS.

Des études se sont plus particuliérement concentrées sur la caractérisation de la matiére organique
détectée dans les particules de la cométe 1P/Halley. Kissel and Krueger (1987) utilisent les données de
PUMA-1, qui serait le spectrométre de masse le moins touché par des effets instrumentaux. De plus, la
sonde Vega 1 aurait traversé des environnements particuliérement poussiéreux lors du survol de la
cométe. Au vu de la résolution en masse de I’instrument, les auteurs cherchent a déterminer les
différentes familles de molécules organiques présentes au sein des spectres. En accumulant 43 spectres
de masse de particules et en soustrayant la contribution provenant de la cible de collecte en argent (tels
que les pics d’argent a m/z = 107 et 109), les auteurs obtiennent un spectre de masse complexe (Figure
15). Celui-ci est caractérisé par la présence de pics jusqu’a m/z = 160, indicateur présumé de molécules
organiques de haut poids moléculaire. L’interprétation est loin d’étre évidente, néanmoins
I’identification d’un certain nombre de molécules a été proposée (Tableau 4).

lon number
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Figure 15 : Accumulation de 43 spectres de masse acquis par ['instrument PUMA-1. La contribution des pics d’argent
(m/z = 107 et 109) provenant de la cible de collecte ont été enlevée. Crédits : (Kissel and Krueger 1987).
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C-H C-O-H C-N-H
Bezéne Acétaldéhyde Acétonitrile
Butadiene Acide Acétique Acide Cyanhydrique
Cyclohexadiéne | || Acide Formique Adénine
Cyclohexene Formaldéhyde Aminoéthéne
Cyclopentadiéne Imidazole
Cyclopenténe C-N-O-H Iminoéthane

Hexyne Acide (Iso-) Cyanique | || Iminométhane
Pentadiene Méthanalimine Iminopropéne
Pentyne Methanolnitrile Propanenitrile
Toluéne Oxyimidazole Purine
Oxypyrimidine Pyridine
Xanthine Pyrimidine
Pyrrole
Pyrroline

Tableau 4 : Molécules organiques dont la détection a été proposée par Kissel and Krueger (1987). Les spectres utilisés
proviennent du spectrometre de masse PUMA-1 a bord de la sonde Vega 1. Ces molécules sont classées en fonction des atomes
les constituant, ainsi la famille « C-H » regroupe les molécules composées de carbone et d’hydrogene.

L’analyse de la composante carbonée par Fomenkova, Chang, and Mukhin (1994) a été effectuée a partir
des données des instruments PUMA-1 et PUMA-2. Dans cette étude, les auteurs conservent la
classification des particules en trois catégories. Les particules CHON représenteraient 22 % en nombre
des particules cométaires mesurées (contre environ 30 % pour Langevin et al. (1987)). L’analyse
typologique des spectres de masse permet de séparer les composés carbonés en plusieurs groupes en
fonction de leur composition en C, H, O et N : du carbone élémentaire, des hydrocarbures aromatiques
et aliphatiques, des polymeéres, des carbonates, et une matiére organique complexe qui constituerait la
majeure partie de la phase organique des particules cométaires. Celle-ci s’apparenterait a la matiére
organique insoluble (IOM) des chondrites carbonées (Figure 16) (Fomenkova, Chang, and Mukhin
1994; Fomenkova 1999).

I Matiére organique complexe

Il Hydrocarbure

[ Carbone élémentaire

Il Carbonate 20%
I Polymére

10%

5%
5%
60%

Figure 16 : Répartition du carbone au sein des particules de poussiére de la comete 1P/Halley. Cette figure est une adaptation
de Fomenkova (1999).

27



Un autre aspect essentiel auquel ces instruments ont apporté des informations est la quantification des
éléments détectés dans les poussiéres cométaires. Jessberger, Christoforidis, and Kissel (1988) est a ce
jour la référence utilisée pour I’abondance moyenne des éléments de la comete 1P/Halley. Les auteurs
se sont restreints a 79 spectres de masse de I’instrument PUMA-1.

Un point délicat dans la quantification de ce type d’instrument concerne la conversion de 1’abondance
ionique, provenant des spectres de masse, en abondance élémentaire. Ce sujet sera discuté plus en détail
au cours du Chapitre 3 (8 3.1.6). Il convient néanmoins de préciser deux aspects. Tout d’abord
I’abondance d’un élément n’est pas absolue, mais relative a un élément de référence choisi — dans la
plupart des cas un élément abondant tel que Si, Mg ou Fe. De plus, un facteur de sensibilité relative,
appelé RSF (Relative Sensitivity Factor) est appliqué au rapport ionique afin d’obtenir le rapport
élémentaire recherché. Le facteur RSF est spécifique a un rapport donné (1’élément recherché par rapport
a I’élément de référence) et provient d’une calibration rigoureuse de I’instrument (Stephan 2001; Henkel
and Gilmour 2014). Ce facteur est en effet extrémement sensible aux paramétres utilisés, a savoir le type
d’instrument, les paramétres de réglages, et les propriétés de la matrice mesurée. Idéalement, le RSF
appliqué sur un échantillon donné devrait avoir été déterminé au préalable sur un échantillon semblable
et sous des conditions analytiques identiques.

Dans le cas des instruments PUMAS et PIA, la vitesse d’impact des particules — entre 68 et 79 km.s™
(Tableau 3) — était telle qu’aucune calibration n’a pu étre effectuée dans des conditions similaires
(Jessberger, Christoforidis, and Kissel 1988). Les facteurs RSF utilisés par ces auteurs proviennent de
calibrations pour lesquelles les particules étaient accélérées a des vitesses inférieures a 64 km.s™. Ces
RSFs sont ainsi précis a un facteur deux pres (Jessberger, Christoforidis, and Kissel 1988). Le
magnésium a été choisi comme élément de référence car il présentait moins d’interférences avec la
contamination provenant des cibles (Jessberger, Christoforidis, and Kissel 1988).

Les abondances relatives a Mg sont données dans le Tableau 5. On peut distinguer des éléments majeurs
(H, O, C, Si, Mg, S, Fe et N) et d’autres éléments moins abondants, soient mineurs dans les particules
comeétaires. Il est de plus intéressant de comparer ces abondances a celles mesurées dans les chondrites
carbonées Cl (Lodders 2010). Leur composition étant trés proche de la photosphére solaire, les
chondrites carbonées CI servent de référence de composition dite primitive. L’exception étant faite pour
les éléments H, C, O, N et les gaz rares qui sont sous-abondants dans les CI car plus légers et plus volatils
que les autres éléments (voir le 8§ 1.3.1). La Figure 17 indique que les particules de poussiére de la
comete 1P/Halley ont une composition chondritique a un facteur deux pres pour 14 de ces éléments (ils
ont une abondance relative proche de 1, a un facteur deux prés). Toutefois, elles sont enrichies pour 3
éléments : le carbone (facteur 11), I’azote (facteur 8) et I’hydrogeéne (facteur 4). La composition
chimique des cométes serait donc moins altérées et plus primitive que celle des chondrites carbonées Cl
(Jessberger, Christoforidis, and Kissel 1988).
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Elément Abondance

H 2025 + 385
C 814 + 165
N 42+ 14
@] 890+ 110
Na 10+ 6
Mg =100

Al 6,8+ 1,7
Si 185+ 19
S 72+ 23
K 0,2+ 0,1
Ca 6,3+ 1,9
Ti 04+ 0,2
Cr 09+ 0,2
Mn 05+ 0,2
Fe 52+ 9
Co 0,3+ 0,2
Ni 41+ 21

Tableau 5 : Abondance moyenne des éléments par rapport au magnésium constituant les particules de poussiere de la cométe
de Halley. Les données sont issues de Jessberger, Christoforidis, and Kissel (1988).

Echelle Logarithmique Echelle Linéaire

100 14

2 4

Abondance (normee a Mg et Cl)
Abondance (normee a Mg et Cl)

01
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H C N O NaMg Al Si S K Ca Ti Cr Mn Fe Co Ni H C N O NaMg Al Si § K Ca Ti Cr Mn Fe Co Ni

Figure 17 : Abondance moyenne des éléments de la poussiere cométaire de 1P/Halley mesurée par I'instrument PUMA-1 &
bord de la sonde Vega 1 et normalisée au magnésium et aux chondrites carbonées Cl. Une échelle logarithmique est utilisée
dans le graphique de gauche, et une échelle linéaire dans celui de droite. Les données cométaires sont issues de Jessberger,
Christoforidis, and Kissel (1988) et les abondances des chondrites carbonées ClI de Lodders (2010).

Lawler et al. (1989) ont étudié plus précisément les éléments inorganiques majeurs (Mg, Si et Fe) a
partir des données des instruments PUMA-1 et PIA. La procédure de sélection des spectres de masse
était rigoureuse, similaire a celle ayant mis en évidence le mélange des CHONSs aux composés silicatés
a des échelles submicroniques (Lawler and Brownlee 1992). La majorité de Mg serait contenue dans les
silicates, contrairement a Fe présent dans différents matériaux tels que des sulfures, des magnétites, des
métaux et des silicates de compositions variées. De plus, ces particules ne seraient pas exclusivement
constituées d’un seul type de minéral (a ’exception de FeS), mais plutét d’un mélange de minéraux
d’une taille inférieure a celle des particules (0,1 — 1,0 pm) ou d’une importante phase vitreuse amorphe.
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En comparant les histogrammes des rapports de Mg, Si et Fe a des chondrites carbonées CI et des
IDPs anhydre et poreuse (CP-IDP), les auteurs concluent a une proximité entre les particules de
poussiere cométaire et les CP-1DPs (Lawler et al. 1989). Néanmoins 1’analyse typologique des données
de PUMA-1 et PUMA-2 menée par Mukhin et al. (1991) a mis en évidence deux populations de
particules dont la composition différe : des particules légéres (m < 5 x 10*" g) pourvues d’une phase
riche en Mg (ou pauvre en Si) non-chondritique, et des particules plus lourdes (m > 10 g) dont le
rapport Mg*/Si* est chondritique. Cette différence indiquerait que les particules de la cométe 1P/Halley
puissent avoir plusieurs origines (Mukhin et al. 1991; Fomenkova et al. 1992).

Si les particules de poussiéres sont constituées a 50 % en masse de composés organiques (Fomenkova
1999), certains éléments (H, C, O, N...) sont aussi présents dans les glaces cométaires. Ces derniers sont
mesurés dans la coma lorsque les glaces subliment. Afin d’estimer 1’abondance totale de ces éléments
dans la comete de Halley, le rapport gaz/poussiére est nécessaire. Geiss (1987, 1988) utilise un rapport
de 2 et obtient les abondances des éléments volatils H, C, O et N par rapport a Si (non-volatil) présentées
dans la Figure 18. Les rapports C/Si et O/Si de la comete 1P/Halley sont trés proches des valeurs de la
nébuleuse solaire, cela indique que la composition globale de la comete (poussiere + gaz) a relativement
peu évolué depuis la formation du systéme solaire. Les météorites, au contraire, ont des rapports plus
faibles, signe qu’elles ont subi plus d’altérations que les cométes depuis leur formation. Concernant
I’azote et I’hydrogéne de la cométe 1P/Halley, ils sont tous deux relativement sous-abondants comparés
a la nébuleuse solaire. Ces éléments peuvent étre présents sous la forme de gaz H- et N trés volatils. Ils
n’ont donc soit pas été condensés sous forme de glace dans les cométes, soit ils 1’ont été et perdu par la
suite (Geiss 1987, 1988).
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Figure 18 : Comparaison des abondances de C, H, O et N par rapport a Si dans la nébuleuse solaire, la cométe 1P/Halley,
des chondrites carbonées et la Terre (croQte et manteau). Cette figure est une adaptation de Geiss (1987).
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2.2 19P/Borrelly

Comete 19P/Borrelly

Dimensions 8,0x3,2x3,2km=+0,1km (1)
Albédo géométrique 0,072 (1)

Masse volumique <1000 kg.m™ (2)

Période orbitale 6,86 ans (3)

Nom de la mission

Agence NASA

Date du lancement 24 octobre 1998
Date du survol 22 septembre 2001
Distance minimale a la cométe 2171 km (2)
Distance au Soleil lors du survol 1,36 UA (1)
Vitesse relative de la rencontre 16,5 km.s1(2)

Tableau 6 : Caractéristique de la comete 19P/Borrelly. Données issues de (1) : (Thomas 2009), (2) : (Keller et al. 2004), (3) :
http://nssdc.gsfc.nasa.gov/planetary/factsheet/cometfact.html.
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Figure 19 : Logo de la mission Deep Space 1. Crédits : NASA.

La sonde américaine Deep Space 1 avait comme premier objet d’étude I’astéroide (9969) Braille, qu’elle
approcha en 1999. Toutefois, suite a une extension de mission, la sonde alla a la rencontre de la cométe
19P/Borrelly le 22 septembre 2001 a une distance de 2171 km du noyau (Tableau 6). La caméra haute
résolution (47 a 58 metres par pixel) embarquée a bord de la sonde permit ’obtention d’un total de
97 images du noyau cométaire dans le domaine du visible et de I’infrarouge (Soderblom et al. 2002).
Ces images de hautes qualités apportaient la vision d’un deuxiéme noyau cométaire, 13 ans apres celui
de 1P/Halley. Différentes morphologies et caractéristiques ont été observées a la surface du noyau
(Figure 20). De plus, les spectres infrarouges ont indiqué une surface relativement chaude, la
température allant de 300 a 345 K, et I’absence de glaces d’eau et de minéraux hydratés en surface
(Soderblom et al. 2002).
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Figure 20 : Image du noyau de la cométe 19P/Borrelly et indication des morphologies et caractéristiques de la surface.
Crédits : Soderblom et al. (2002).
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2.3 9P/Tempel 1

Comete 9P/Tempel 1

Dimensions 7,5x6,0x50km=+0,1km (1)
Albédo géométrique 0,056 + 0,007 (1)

Masse volumique 450 + 250 kg.m (1)

Période orbitale 5,51 ans (2)

Noms des missions

Agence NASA NASA

Date du lancement 12 janvier 2005 7 février 1999
Date du survol 4 juillet 2005 14 février 2011
Distance minimale a la cométe 500 km (3) 178 km (4)
Distance au Soleil lors du survol 1,50 UA (1) 1,55 UA (5)
Vitesse relative de la rencontre 10,3 km.s1(3) 10,9 km.st(4)

Tableau 7 : Caractéristique de la cométe 9P/Tempel 1. Données issues de (1) : (Thomas 2009), (2) :
http://nssdc.gsfc.nasa.gov/planetary/factsheet/cometfact.html, (3) : (A'Hearn et al. 2005), (4) : (Veverka et al. 2013), (5) : (Le
Roy 2011).

NATIONAL AERONAUTICS AND SPACE ADMINISTRATION

Figure 21 : Logos des missions Deep Impact (image de gauche) et Stardust NEXT (image de droite). Crédits : NASA.

La cométe 9P/Tempel 1 a été visitée par deux sondes spatiales. Deep Impact survola la cométe en 2005,
I’objectif de la mission était d’étudier la composition interne de la comete grace a I’utilisation d’un
impacteur. Puis, en 2011, Stardust NEXT (pour New Exploration of Tempel) alla a la rencontre de la
comeéte dans le cadre d’une extension de la mission Stardust. La mission voulait tenter de photographier
le cratére causé par I’'impacteur de Deep Impact et observer les variations de la comete pres de 6 ans
apreés le passage de la premiére sonde.

Avant que I’impact ait lieu, en 2005, les données provenant du spectrometre infrarouge a bord de la
sonde Deep Impact ont permis de déduire que la température de surface cométaire était comprise entre
272 +7 et 336 £ 7 K sur ’hémisphére ensoleillé du noyau (Groussin et al. 2007). De plus, cet instrument
a détecté pour la premiére fois de la glace d’eau solide a la surface du noyau cométaire (Sunshine et al.
2006). A T’aide de modeéles, les auteurs proposent que ces particules de glace d’eau en surface soient
d’une taille de 30 £ 20 pm.

L’impacteur SMART, a bord de la sonde Deep Impact, pése 372 kg et contient pour seul instrument
scientifique une caméra. Le 4 juillet 2005, SMART fut lancé vers la comete & une vitesse relative de
10,3 km.s™, percuta la surface du noyau et y forma un cratére. Des images du noyau ont été retransmises
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par SMART jusqu’a 4 secondes avant son impact avec la cométe. En parallele la sonde Deep Impact a
filmé I’impact a une distance de 500 km de la comete. Cet impact a provoqué 1’éjection d’un panache
de gaz et de poussiéres empéchant les caméras d’apercevoir le cratére formé (A'Hearn et al. 2005). Il
faudra attendre 2011 pour obtenir les premiéres images du site d’impact grace a la mission Stardust-
NEXT.

La sonde Rosetta, alors en route vers la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko, se trouvait a 0,53 UA
de la comete 9P/Tempel 1. Les caméras OSIRIS a bord de la sonde ont ainsi pu observer la cométe
avant, et aprés impact. Au cours des 40 premiéres minutes aprés 1’impact, la luminosité de la poussiére
cométaire augmenta d’un facteur 4,5 (Kuppers et al. 2005). Cette luminosité est illustrée sur la Figure
22. L’explication proposée par Kuppers et al. (2005) repose sur la fragmentation, provoquée par la
sublimation de la glace d’eau, des particules de poussiére €jectées en plus petits grains augmentant ainsi
leur pouvoir de diffusion. De plus, I’instrument OSIRIS a estimé un rapport poussiére sur glace supérieur
a 1 ce qui a amené les auteurs a suggérer que cette cométe soit plus proche d’une « icy dirtballs » que
d’une « dirty snowballs ».

L’impact de SMART sur la cométe a aussi été suivi par des télescopes sur Terre, tel que le spectrographe
imageur MICHELLE a Hawaii. La poussiére submicrométrique engendrée par I’impact était encore
visible une heure aprés. La signature observée était dominée par 1’émission de carbone amorphe, de
silicates amorphes et d’olivines cristallines riches en magnésium. 26 heures plus tard, cette signature
avait disparu (Harker, Woodward, and Wooden 2005).

Figure 22 : Image du noyau de la comete 9P/Tempel 67 secondes aprés 'impact. Ce dernier a provoqué un nuage lumineux
de gaz et de poussiére. Crédits : NASA/JPL-Caltech/UMD.
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Le 14 février 2011, Stardust-NEXT survole la comete 9P/Tempel 1 & une distance de 178 km et & une
vitesse de 10,9 km.s™. L’un des objectifs phares de Stardust-NEXT était d’obtenir des images haute
résolution du noyau cométaire, notamment du site d’impact de SMART (Figure 23) (Wellnitz et al.
2013; Schultz, Hermalyn, and Veverka 2013). La caractérisation du lieu a permis de proposer une
estimation du diamétre du cratere d’impact de 50 métres et une masse totale éjectée par I’impact
de 1,2 x 10° kg par modélisation (Veverka et al. 2013; Schultz, Hermalyn, and Veverka 2013).

La sonde Stardust-NEXT était également équipée d’un spectrometre de masse permettant I’analyse de la
composition chimique des grains impactant les cibles de collecte, I’instrument CIDA (Cometary and
Interstellar Dust Analyzer). Son fonctionnement sera expliqué dans le Chapitre 3. Un total de 80 spectres
de masse fut acquis au voisinage de la comete 9P/Tempel 1 : 46 dans le mode négatif et 34 dans le mode
positif de I’instrument. Deux pics d’intensité notable dans les spectres de masse d’ions négatifs furent
identifiés : H (m/z = 1) et CN™ (m/z = 26). De plus, de nombreux spectres de masse possédent des pics
a de hautes masses, ce qui pourrait indiquer la présence de molécules complexes (Veverka et al. 2013).

Figure 23 : Site d'impact sur la cométe 9P/Tempel 1. La croix identifie le point probable d’impact. Crédit : Schultz, Hermalyn,
and Veverka (2013).
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2.4 81P/Wild 2

Comete 81P/Wild 2

Dimensions 5,50 x 4,00 x 3,30 km + 0,05 km (1)
Albédo géométrique 0,061 (1)

Masse volumique < 600 - 800 kg.m>(2)

Période orbitale 6,39 ans (3)

Nom de la mission

Agence NASA

Date du lancement 7 février 1999
Date du survol 2 janvier 2004
Distance minimale a la cométe 236 km (1)
Distance au Soleil lors du survol 1,86 UA (1)
Vitesse relative de la rencontre 6,1 km.st(4)

Tableau 8 : Caractéristique de la comete 81P/Wild 2. Données issues de (1) : (Thomas 2009), (2) : (Davidsson and Gutierrez
2006) , (3) : http://nssdc.gsfc.nasa.gov/planetary/factsheet/cometfact.html, (4) : (Brownlee et al. 2006).

Figure 24 : Logo de la mission Stardust. Crédits : NASA.

Stardust est la premiére et unique mission, a ce jour, a avoir collecté des poussiéres cométaires, et a les
avoir ramenées sur Terre pour les étudier. La sonde Stardust décolla en février 1999 de la Terre et
survola la cométe 81P/Wild 2 prés de cing ans plus tard, le 2 janvier 2004. La capsule de retour contenant
les particules cométaires fut récupérée dans le désert d’Utah aux Etats-Unis en janvier 2006.

La capture des grains cométaires a été possible grace a un collecteur (Figure 25b) constitué de
132 rectangles remplis d’un aérogel d’une masse volumique comprise entre 0,01 et 0,05 g.cm?
(Brownlee 2014), et dont la surface totale exposée a la cométe fut de 1039 cm? (Tsou et al. 2003). De
plus, ces petits rectangles étaient entourés d’une feuille d’aluminium d’une épaisseur de 100 pm sur
laquelle les particules sont aussi venues s’impacter. Cette surface représente un total de 153 cm? (Tsou
et al. 2003). Les particules cométaires ont été collectées a une vitesse relative de 6,1 km.s™* (Brownlee
et al. 2006). L aérogel, constitué a base de silicium, devait ralentir la vitesse d’impact de ces particules
tout en les préservant, dans la mesure du possible. La Figure 26 illustre I’entrée de trois particules dans
I’aérogel, un bulbe s’est formé suite a la grande vitesse d’impact, ainsi qu’une trainée parfois longue de
2 cm (Figure 26). Contrairement a 1’aérogel, les particules ayant impacté les feuilles d’aluminium ont

formé des crateres d’impact.
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Figure 25 : Collecteur et aérogel utilisés dans le cadre de la mission Stardust. (a) . I ‘aérogel est capable de résister a de tres
hautes températures, (b) : collecteur de la mission Stardust, dans chaque petit réceptacle est contenu de | ’aérogel. Crédits -
JPL-NASA.
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Figure 26 : Particules cométaires collectées dans 1’aérogel de la mission Stardust. Crédits : JPL-NASA.

Les particules cométaires collectées mesurent entre 1 et 300 um (Brownlee et al. 2006). Si les minéraux
larges et denses contenus dans les grains ont survécu aux conditions extrémes de collecte, les grains fins
ont, eux, subit d’importantes altérations en interagissant avec I’aérogel (Leroux 2012). En effet, I'impact
des particules cométaires a une vitesse d’environ 6 km.s™ a provoqué une onde de choc dans 1’aérogel
entrainant une compression et un chauffage importants : le choc thermique dans 1’aérogel a été estimé
entre 10 000 a 20 000 K et celui des particules cométaires impactées, inférieur d’un ordre de grandeur.
Quant a la pression, elle est comprise entre 0,1 et 1 GPa. Les principales conséquences de ces ondes de
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choc pour les particules collectées sont des ablations thermiques, des désagrégations physiques et des
modifications thermiques telles que la fusion (Leroux 2012).

Plus de 10 000 particules cométaires collectées par la mission Stardust ont pu étre étudiées en laboratoire
par des centaines de chercheurs de par le monde (Brownlee et al. 2006; Brownlee 2014). La composition
minéralogique des grains s’est révélée étre d’une grande diversité (Tableau 9), reflétant des températures
de formation trés élevées pour certains minéraux (T > 2000 K) tels que les inclusions réfractaires de
calcium et d’aluminium (CAl) et les fragments de chondres. Ces derniers sont typiquement présents au
sein des météorites et absents, ou trés rares, dans les CP-IDPs (lIshii, Bradley, et al. 2008). L’existence
au sein de la comete 81P/Wild 2 de minéraux formés a des températures supérieures a 2000 K coexistant
avec des glaces formées a moins de 50 K suggeére qu’il y ait eu un transport efficace de la zone intérieure
et chaude du disque protoplanétaire vers les régions extérieures et froides ou la cométe s’est formée
(Brownlee 2014).

De plus, il était attendu que la composition des particules cométaires collectées soit proche de celles des
CP-IDPs, dont I’origine cométaire avait été proposée, notamment par la présence de GEMS qui
composent majoritairement les CP-IDPs. Ishii, Bradley, et al. (2008) rapportent 1’absence surprenante
de GEMS au sein des particules cométaires. Au vu de cette absence, de la présence de minéraux formés
a hautes températures et du faible contenu en matiere organique des particules, les auteurs suggerent que
la comeéte 81P/Wild 2 s’apparente plus a un astéroide du systéme solaire interne, qu’a une cométe
constituée de poussiéres intactes et primitives du systéme solaire externe.

Néanmoins, il semblerait que la cométe 81P/Wild 2 n’ait pas subi d’altération aqueuse importante au
cours de son histoire. Les minéraux hydratés - les phyllosilicates - typiquement présents au sein des
petits corps extraterrestres hydratés tels que certaines IDPs et les météorites chondrites carbonées, sont
absents des particules cométaires collectées (Brownlee 2014). Cependant, la présence de grains de
magnétite a été rapportée dans un des bulbes de particules (Stodolna, Jacob, and Leroux 2012), ainsi
que des grains de cubanite associés a de la pyrrhotite et de la pentlandite (Berger et al. 2011). Ces grains
sont considérés comme le produit d’une altération aqueuse. Brownlee (2014) propose que ces quelques
minéraux, résultant d’une possible altération aqueuse, aient connu une histoire différente du reste du
noyau cometaire. Telle que I’accrétion de débris, provenant de corps parents hydratés, ayant été
transportée de la région interne du disque protoplanétaire vers la région externe de formation des
comeétes.

La composition globale a été mesurée a partir des particules de la cométe 81P/Wild 2, prélevées dans
I’aérogel de silice et dans les cratéres d’impact sur les feuilles d’aluminium, a I’aide de plusieurs
techniques analytiques. Dans les deux cas la composition globale des particules s’est avérée
chondritique, et donc proche de la composition de la photosphére solaire. La Figure 27 présente une
compilation de données pour les deux types de collecte : les particules collectées (a) dans I’aérogel et
(b) dans les cratéres d’impact. Dans le premier cas, la normalisation est effectuée par rapport a Fe car,
pour des raisons de contamination entre les particules et la matrice de silice, la quantification de Si s’est
avérée impossible. Dans le cas des crateéres d’impact, sur les feuilles d’aluminium, la quantification de
Siapu étre réalisée, mais non celle de Al pour des problémes d’interférences avec la matrice des feuilles.
Les ¢éléments C, H, O et N n’ont malheureusement pu étre quantifiés. L aérogel est constitué¢ de SiO»
mais il contient également de grandes quantités de carbone (plusieurs pourcents en masse) souvent
associées a de I’azote (Stephan 2007). Cela a rendu trés difficile la dissociation entre les éléments
d’origine cométaire et ceux provenant de la contamination de I’aérogel. De plus, la grande vitesse
d’impact des particules ayant formée des cratéres exclut une conservation notable des éléments volatils
sur ce deuxiéme type de support de collecte.
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Silicates anhydres
Olivine

riche en Mg (Forstérite) (t)
riche en Fe (Fayalite) (t)
riche en Mg et Fe

Pyroxéne pauvre en Ca
riche en Mg (Enstatite)
constitué de Mg et Fe (Orthopyroxéne)

Pyroxéne riche en Ca

Diopside, Pigeonite, Wollastonite,
Clinopyroxene riche en Ca, Al et Ti
Fassaite, Augite

Melilite
Gehlénite
Akermanite

Feldspath

riche en K (type Orthose)
riche en Na (type Albite)
riche en Ca (type Anorthite)

Feldspathoide
Néphéline

Eifelite - Roedderite
Quartz

Cristobalite
Tridymite

Silicates hydratés
Smectite (t)
Serpentine (t)
Richtérite

Eléments et Alliages
Kamacite

Taénite

Osbhornite

Halides
Halite

Sulfures
Troilite
Pyrrhotite
Pentlandite
Sphalérite
Cubanite

Sulfates
Fe-sulfate

Phophates
Fluorapatite
Merrillite

Phosphures
Schreibersite (t)

Oxydes et Hydroxydes
[1émite / Ulvospinelle
Brownmillérite
Magnétite (t, sec)
Chromite

Pérovskite

Spinelle

Ferrihydrite

Corindon

Carbonates
Calcite ()

Dolomite (t)
Breunnerite

Phases amorphes
Olivine (t)
Pyroxene (t)
GEMS (1)
Carbone

Tableau 9 : Liste des minéraux identifiés dans les poussieres de la cométe 81P/Wild 2 collectées et amenées sur Terre par la
mission Stardust. (¢) désigne les minéraux dont l’identification est incertaine ou dont la quantité est trés faible, et (sec) les
minéraux considérés comme secondaires. Ce tableau est une adaptation de Le Roy (2011).
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Figure 27 : Abondance moyenne des éléments de la poussiére cométaire de 81P/Wild 2 normalisée (a) au fer pour les mesures
dans 1’aérogel, (b) au silicium pour les mesures dans les cratéeres, et aux chondrites carbonées Cl (Lodders 2010). La
compilation des données provient de C. Engrand (communication privée, 2016). La moyenne géométrique de (a) est issue des
données de Flynn et al. (2006), Lanzirotti et al. (2008), Stephan et al. (2008), Ishii, Brennan, et al. (2008) et Leroux, Rietmeijer,
et al. (2008). La moyenne géométrique de (b) est issue de Leitner et al. (2008), Kearsley et al. (2008) et Leroux, Stroud, et al.
(2008).

La contamination et la collecte des particules cométaires se sont révélées étre un probleme majeur pour
la quantification des composés organiques, mais aussi pour leur caractérisation. Sandford et al. (2010)
ont examiné les différentes sources de contaminations organigques au sein des échantillons cométaires
apportés par la mission Stardust. Plusieurs sources ont été identifiées. La plus importante s’est avérée
étre la présence de carbone dans I’aérogel. Ce carbone est principalement sous la forme de groupements
aliphatiques -CH.- et -CHjs liés a la matrice Si-O de I’aérogel. Sa concentration dans les différents
réceptacles du collecteur varie, le rapport C/Si a des valeurs comprises entre 0,04 et 0,12. De plus,
Sandford et al. (2010) ont observé que ce carbone pouvait étre altéré en raison de I’impact a trés haute
vitesse des particules dans 1’aérogel et produire des hydrocarbures aromatiques polycycliques dont les
masses sont comprises entre 78 et 206 u. L’étude de la matiére organique cométaire au sein des particules
collectées par Stardust s’est donc avérée tres difficile.

De Gregorio et al. (2011) ont analysé, au moyen d’un microscope électronique en transmission,
13 échantillons cométaires extraits de 1’aérogel. Ces échantillons avaient été étudiés précédemment et
semblaient étre riche en matiére organique. Les analyses ont cependant révélé que seuls trois d’entre
eux étaient composés de matiere organique sans lien apparent avec 1’aérogel de silice. La matiére
organique réfractaire des particules de la cométe 81P/Wild 2 serait dominée par deux types de
matériaux : de la matiére organique similaire a I’IOM présente dans les météorites et dans les IDPs, et
de la matiere organique hautement aromatique (De Gregorio et al. 2011).

En utilisant la méme technique analytique, Matrajt et al. (2013) ont analysé la composante carbonée de
71 particules d’une taille comprise entre 1 et 10 um. Le carbone cométaire y était présent pour 16 d’entre
elles. La plupart des composés carbonés sont d’une taille inférieure a 1 um et sous une forme amorphe.
Cing types de morphologie sont observés : graphitique, globulaire, spongieuse, lisse et grossiére. Ces
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morphologies sont trés similaires a celles présentes dans la matiére carbonée des IDPs et des chondrites
carbonées (Matrajt et al. 2012). Les particules ont été confrontées a des températures trés élevées
(jusqu’a 2000 K) lors de I’'impact a haute vitesse dans 1’aérogel. La phase organique détectée dans ces
conditions est alors par nature réfractaire. Les molécules organiques volatiles sont extrémement
minoritaires dans les particules puisque seulement trois d’entre elles ont pu étre identifiées et confirmées
comme étant d’origine cométaire grace aux mesures isotopiques du carbone : la glycine, la méthylamine
et I’éthylamine (Elsila, Glavin, and Dworkin 2009).

L’analyse des poussiéres de la cométe 1P/Halley en 1986 par les spectrométres de masse PIA, PUMA-
1 et PUMA-2 avait révélé la présence d’une composante organique trés importante au sein des particules.
La faible abondance de matériaux carbonés d’origine cométaire dans les particules de 81P/Wild 2 était
donc inattendue. L’analyse par imagerie polarimétrique de la cométe semble néanmoins indiquer que la
poussiére n’était pas uniformément distribuée au sein de la coma. Cette technique permet en effet
d’obtenir des informations sur les propriétés des particules, par leur lumiere diffusée, telles que leur
morphologie, leur taille ou encore leur composition. Zubko et al. (2012) proposent que les poussieres
cométaires rapportées sur Terre par la sonde Stardust aient été collectées dans une région pauvre en
particules carbonées, et ne soient donc pas représentatives de la composition de la comete 81P/Wild 2.

Les particules cométaires ont été collectées par le collecteur, mais aussi mesurées in situ par le
spectrométre de masse a temps de vol CIDA (Cometary and Interstellar Dust Analyzer). Le
fonctionnement de cet instrument est tres similaire a ceux ayant analysés les poussiéres cométaires de
Halley - PIA, PUMA 1 et PUMA 2. CIDA a acquis 29 spectres de masse d’ions positifs et d’ions
négatifs. Ces mesures résultent de I’impact de 29 particules sur la cible d’argent de I’instrument durant
le survol de la comete 81P/Wild 2. Les résultats de CIDA ont été transmis instantanément sur Terre, soit
deux ans avant le retour du collecteur. Les spectres de masse d’ions positifs présentent trois types de
signatures (Kissel et al. 2004). Le premier groupe est composé des ions CH*, N*, NH*, O*, OH" et
d’espéces organiques insaturées et azotées. La Figure 28a illustre ce groupe. C’est de plus 1'unique
spectre de masse pour lequel quelques pics pourraient étre interprétés comme des ions associés a des
minéraux : Cr* (m/z = 52) Fe" (m/z = 54 et 56) et Ni* (m/z = 58). Le second groupe comprend les ions
Na* (m/z = 23) et K* (m/z = 39), une contamination typique sur les cibles en argent, et des hétérocycles.
Le troisieme groupe aurait une signature proche du groupe 2 mais avec un bruit de fond beaucoup plus
élevé. Les spectres de masse d’ions négatifs sont quant a eux dominés par les ions CN™ (m/z = 26),
indicateur probable d’une chimie riche en azote. SH™ (m/z = 33 et 35) est aussi observé dans un spectre
de masse (Figure 28b) et pourrait signaler, d’aprés les auteurs, la présence de composés organiques
soufrés au sein des particules cométaires (Kissel et al. 2004).
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Figure 28 : Spectres de masse de deux particules acquis par ['instrument CIDA lors du survol de la comete 81P/Wild 2, (a) en
mode positif, (b) en mode négatif. Ces figures sont adaptées de Kissel et al. (2004).
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2.5 103P/Hartley 2

Comete 103P/Hartley 2
Diamétre 0,69 a 2,33 km (1)
Albédo géométrique 0,04 ()

Masse volumique 220 kg.m>(1)
Période orbitale 6,48 ans (2)

Nom de la mission

Agence NASA

Date du lancement 12 janvier 2005
Date du survol 4 Novembre 2010
Distance minimale a la cométe 694 km (1)
Distance au Soleil lors du survol 1,064 UA (1)
Vitesse relative de la rencontre 12,3 km.st(1)

Tableau 10 : Caractéristiques de la comeéte 103P/Hartley 2. Données issues de : (1) : (A'Hearn et al. 2011), (2) :
http://theskylive.com/103p-info.
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Figure 29 : Logo de la mission EPOXI. Crédits : NASA

La mission Deep Impact fut prolongée et survola, cing années plus tard, la cométe 103P/Hartley 2. La
mission étendue renommée EPOXI (Extrasolar Planet Observation and Deep Impact Extended
Investigation) observa la cométe durant prés de trois mois. Un total de 10° images et spectres furent
acquis. Le noyau est constitué de deux lobes et mesure au maximum 2,33 km. A titre de comparaison,
la cométe 9P/Tempel 1 a pour longueur 7,5 km. A I’approche de la cométe, de gros débris ont été
observés autour du noyau. A'Hearn et al. (2011) proposent que les plus larges d’entre eux soient
constituées de glaces et aient un rayon compris entre 10 et 20 cm. La Figure 30 schématise
I’hétérogénéité spatiale des composants volatils observée dans la coma. La vapeur d’eau provient
essentiellement de la région entre les deux lobes, alors que le petit lobe est riche en jets de CO,, de
composés organiques et de glaces d’eau. L’activité de la cométe serait principalement controlée par CO.
(A'Hearn et al. 2011).
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Figure 30 : Schéma illustrant la distribution spatiale de différents composants volatiles au sein de la coma de 103P/Hartley 2.
Le Soleil est situé a droite de la cométe. Cette image provient de Mumma and Charnley (2011) qui est une adaptation de
A'Hearn et al. (2011).

Un résultat intéressant fut apporté par 1’observatoire spatial Herschel le 17 novembre 2010. Pour la
premiére fois le rapport deutérium sur hydrogéne (D/H) observé dans une comeéte était proche de celui
mesuré sur Terre (Hartogh et al. 2011). La Figure 31 présente les valeurs du rapport D/H de six cometes
provenant du réservoir du nuage de Oort (en orange), et de 103P/Hartley 2 appartenant a la famille des
cometes de Jupiter (en violet). Avant la mesure de Hartley 2, il avait été proposé gque la source principale
d’eau sur Terre provienne des astéroides, les cométes y contribuant pour moins de 10 % (Morbidelli et
al. 2000). En effet, le rapport D/H des chondrites carbonées CI correspond a la valeur terrestre (Figure
31). Cette observation a relancé le débat sur I’origine de 1’eau sur Terre. Comme nous le verrons par la
suite, la valeur du rapport D/H de la cométe de la famille de Jupiter, 67P/Churyumov-Gerasimenko, est
venue complexifier ce scénario.
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Figure 31 : Rapport D/H de différents objets du systeme solaire. 103P/Hartley 2 est la premiere comete observée a posséder
un rapport D/H semblable a celui des océans terrestres. Crédit : Hartogh et al. (2011).
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2.6 67P/Churyumov-Gerasimenko

Comete 67P/Churyumov-Gerasimenko
Dimensions du petit lobe 2,5x25x2,0km (1)
Dimensions du grand lobe 41x32x1,3(1)

Albédo géométrique 6,5+0,2 (2

Masse volumique 533 + 6 kg.m3(3)

Période orbitale 6,57 ans (4)

Nom de la mission

Agence ESA

Date du lancement 2 mars 2004

Date de rencontre 6 ao(t 2014

Date de fin de mission 30 septembre 2016

Tableau 11 : Caractéristiques de la comete 67P/Churyumov-Gerasimenko. Données issues de : (1) :
http://sci.esa.int/rosetta/14615-comet-67p/, (2) : (Fornasier et al. 2015), (3) : (Patzold et al. 2016),
(4) : http://nssdc.gsfc.nasa.gov/planetary/factsheet/cometfact.html.

e~ a

Figure 32 : Logo de la mission Rosetta. Crédits : ESA.

La mission européenne Rosetta a été sélectionnée en novembre 1993 comme 3™ volet du programme
Horizon 2000. Initialement, la mission était prévue pour collecter et emmener sur Terre un bloc de glace
cométaire afin de I’étudier en laboratoire (la mission CNSR pour Comet Nucleus Sample Return). Mais,
suite au départ de la NASA du projet, ’ESA modifia le cap : la mission Rosetta « apporterait le
laboratoire » a la comete. Ainsi, 21 instruments seraient embarqués a son bord afin d’analyser de fagon
intensive le noyau et la coma, a distance, in situ et a méme la surface du noyau, ce qui n’avait jamais été
effectué par les missions spatiales passées. La pierre de Rosette et la clé d’interprétation qu’elle apporta
a la lecture des hiéroglyphes inspirérent le nom donné a la mission. Rosetta est ainsi la premiéere mission
a avoir escorté et analysé une cométe lors de son parcours vers le Soleil, ce pour une durée de deux ans,
I’objectif étant d’étudier la mise en activité de la cométe. C’est aussi la premiére mission dotée d’un
atterrisseur, Philae, a s’étre posé (et rebondi) sur le noyau d’une cométe et a y avoir effectué des analyses
a sa surface.

Les principaux objectifs de la mission Rosetta furent définis comme étant (Glassmeier et al. 2007) :

= La caractérisation globale du noyau,

= La détermination de ses propriétés dynamiques,

= L’¢tude de la morphologie et de la composition de surface,

= La détermination de la composition chimique, minéralogique et isotopique des composés
volatils et réfractaires,
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» La détermination des propriétés physiques de la couche de surface et de I’interrelation des
composés volatiles et réfractaires,

= [’étude du développement de [’activité cométaire et des processus d’interaction entre la
poussiére et le gaz,

= L’¢étude de I’évolution, a ’approche du périhélie, de la région d’interaction du vent solaire et du
dégazage de la comete.

Initialement, la cométe sélectionnée était 46P/Wirtanen (Schwehm and Schulz 1999) avec un départ de
la sonde Rosetta prévu en janvier 2003 par un lanceur Ariane, et une arrivée a la cométe en 2011.
Néanmoins, le vol inaugural d’une nouvelle version d’Ariane 5 en décembre 2002 — soit un mois avant
la date de lancement de Rosetta — termina dans 1’océan Atlantique suite a une défaillance du moteur.
Les incertitudes quant a la fiabilité des lanceurs Ariane 5 retardérent d’une année le lancement de la
mission Rosetta. Cela nécessita, principalement pour des raisons de trajectoire et de fenétre de tir de
lancement, la sélection d’une nouvelle cométe. 67P/Churyumov-Gerasimenko fut sélectionnée, avec un
départ de la sonde le 2 mars 2004 et une arrivée a la comete 10 années plus tard en 2014. Ce changement
de cible entraina des répercussions sur I’atterrisseur Philae qui avait été¢ congu spécifiquement pour
atterrir a une certaine vitesse d’impact sur 46P/Wirtanen, une cométe aux dimensions plus petites (un
rayon d’environ 700 m) (Ulamec et al. 2006).

Le long voyage de la sonde Rosetta est illustré sur la Figure 36. L assistance gravitationnelle, ou flyby,
de plusieurs planétes — Mars et la Terre — fut nécessaire. La sonde survola en cours de vol deux astéroides
(Figure 33) : (2867) Steins le 5 septembre 2008 a une distance de 803 km (Keller et al. 2010), et (21)
Lutetia le 10 juillet 2010 a une distance de 3170 km (Sierks et al. 2011). Afin d’économiser de I’énergie
pour ce long voyage de dix années, la sonde entra en hibernation le 8 juin 2011. Elle fut programmée
pour en sortir, seule, 31 mois plus tard. Le 20 janvier 2014 le centre des opérations de ’ESA a Darmstadt
recu le premier signal de la sonde (Figure 34) : Rosetta était réveillée et préte a continuer son aventure
vers la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko.

Figure 33 : Astéroides survolés par la sonde Rosetta lors de son trajet vers la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko : (a)
[’astéroide (2867) Steins a une distance de 803 km, et (b) ’astéroide (21) Lutetia a une distance de 3170 km. Crédits . ESA.
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Figure 34 : Images illustrant la sortie des 31 mois d’hibernation de la sonde Rosetta, le 20 janvier 2014. Crédits : ESA.

Dés le mois de mai 2014, une série de manceuvres orbitales fut effectuée afin de ralentir la sonde Rosetta
pour que celle-ci atteigne une vitesse relative de 2800 km.h™ nécessaire & sa rencontre avec la cométe.
Les caméras a bord de la sonde permirent de suivre avec précision ’approche de la cométe et d’effectuer
sa caractérisation (Figure 35). Le 28 juin 2014, la cométe n’apparaissait pas plus grande que 4 pixels a
une distance de 86 000 km. Le 14 juillet 2014, la forme bilobée de la cométe fut révélée pour la premiére
fois. Le 6 aolt 2014, jour du rendez-vous avec la comete, la sonde effectua sa derniére manceuvre afin
de se placer sur I’orbite cométaire. En octobre 2014, une cartographie trés précise de la cométe débuta
afin de sélectionner le lieu d’atterrissage de Philae. Pour cela, la sonde descendit a moins de 20 km du
noyau. Finalement, le 12 novembre et quelques rebonds plus tard, les premiéres images acquises depuis
la surface du noyau par Philae étaient révélées.

28 juin 2014 14 juillet 2014 6 aout 2014 14 octobre 2014 13 novembre 2014
86 000 km 12 000 km 100 km 16 km 0 km

Figure 35 : Approche de la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko par la sonde Rosetta pour différentes distances et dates clés
de la mission. Crédits: Images du 28/06/2014, 14/07/2014 et 06/08/2014 : ESA/Rosetta/MPS for OSIRIS Team
MPS/UPD/LAM/IAA/SSO/INTA/UPM/DASP/IDA ; Image du 14/10/2014 : ESA/Rosetta/Philae/CIVA et image du 13/11/2014 :
Bibring, Langevin, et al. (2015).
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2 ROSETTA'S JOURNEY 2004-16

Launch
2 March 2004

1st Earth flyby
4 March 2005

Mars flyby
25 February 2007

2nd Earth flyby - 13 November 2007
3rd Earth flyby - 13 November 2009

Asteroid Steins flyby
5 September 2008

Asteroid Lutetia flyby
10 July 2010

Enter deep space hibernation
8 June 2011
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30 September 2016
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Figure 36 : Voyage de la sonde Rosetta vers la comete 67P/Churyumov-Gerasimenko. Crédits : ESA
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L atterrisseur Philae se sépara de I’orbiteur pour initier sa descente le 12 novembre 2014 a une distance
de 22,5 km du noyau cométaire. La caméra OSIRIS captura plusieurs images de la descente (Figure 37)
et pu ainsi confirmer, d’une part que la séparation avait bien eu lieu, et d’autre part que les trois pieds
de Philae s’étaient correctement déployés. Le temps de transmission entre I’orbiteur Rosetta et la Terre
était alors de 28 minutes. Philae toucha la surface cométaire, apres 7 heures de descente en vol balistique,
a une vitesse d’environ 1 m.s™ et a seulement 120 métres du site d’atterrissage sélectionné. Néanmoins,
les deux harpons qui devaient arrimer Philae a la surface ne se déployérent pas, ce qui provoqua son
rebond sur plus d’un kilométre et pendant environ trois heures. Philae rebondit une deuxieme fois et se
stabilisa. Les images acquises par I’instrument CIVA (Bibring, Langevin, et al. 2015) a bord de Philae
révélérent que ’atterrisseur se trouvait dans une position quasi-verticale. Ces données furent confirmées
le 2 septembre 2016 lorsque la caméra OSIRIS, a une distance de 2,7 km du noyau, identifia Philae a la
surface de la comeéte (Figure 38).

Philae avait été concu pour fonctionner a I’aide d’une pile de 1300 Wh (soit environ 2,5 jours) et par la
suite, d’utiliser 1’énergie provenant de batteries rechargeables grdces aux panneaux solaires dont
I’atterrisseur est recouvert (Figure 41). Si le site d’atterrissage initialement choisi pouvait permettre une
exposition maximale au Soleil, le nouvel emplacement de Philae n’y est pas propice. Selon les images
de CIVA, Philae semble coincé dans une cavité rocheuse en partie recouverte d’un escarpement. Ceci a
été confirmé par les images acquises par OSIRIS (Figure 38). L’ensemble des instruments a bord de
Philae fut activé selon une ségquence qui avait été, au préalable, déterminé. Les conditions, tres loin
d’étre optimales, permirent néanmoins d’acquérir les toutes premiéres images ainsi que plusieurs
analyses de la surface cométaire. Certains de ces résultats seront exposés dans les parties
suivantes (8 2.6.2.1). De tres brefs contacts entre ’atterrisseur et I’orbiteur eurent lieu jusqu'au 9 juillet
2015 (Hand and Clery 2015), date a partir de laquelle Philae resta silencieux.
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Figure 37 : Descente de Philae vers la comete le 12 novembre 2014, dont la caméra OSIRIS a bord de [’orbiteur a pu capturer
19 images. Crédits : ESA/Rosetta/MPS for OSIRIS Team MPS/UPD/LAM/IAA/SSO/INTA/UPM/DASP/IDA.
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Figure 38 : L atterrisseur Philae a été identifié par la caméra OSIRIS le 2 septembre 2016 alors que [ orbiteur se trouvait a
2,7 km du noyau cométaire. Crédits : ESA/Rosetta/MPS for OSIRIS Team MPS/UPD/LAM/IAA/SSO/INTA/UPM/DASP/IDA;
context: ESA/Rosetta/NavCam — CC BY-SA IGO 3.0.

Les instruments a bord de I’orbiteur Rosetta continuéerent d’analyser la cométe, alternant les excursions
trés proches du noyau (jusqu’a 10 km) et d’autres beaucoup plus éloignées (jusqu’a 1500 km). Les deux
anneées de trajectoire orbitale de la sonde Rosetta furent d’une grande complexité, comme I’illustre cette
modélisation : http://blogs.esa.int/rosetta/2016/08/05/celebrating-two-years-at-the-comet/.

Le 13 ao(t 2015, la cométe atteignit son périhélie, le point de son orbite le plus proche du Soleil, a
1,24 UA. Plusieurs images furent prises par la caméra OSIRIS a une distance d’environ 330 km (Figure
39) sur lesquelles ’activité de la cométe est clairement visible. La mission nominale devait terminée le
31 décembre 2015. Au vu du succes et du bon fonctionnement de celle-ci, la mission Rosetta fut
prolongée de neuf mois. Elle prit fin le 30 septembre 2016, lorsque I’orbiteur Rosetta alla rejoindre
I’atterrisseur Philae a la surface du noyau cométaire.

Figure 39 : La comete 67P/Churyumov-Gerasimenko le 12 aolt 2015 quelques heures avant son passage au périhélie. Les
images ont été prises a environ 330 km de la comete. Crédits: ESA/Rosetta/MPS for OSIRIS Team
MPS/UPD/LAM/IAA/SSO/INTA/UPM/DASP/IDA.
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2.6.1 Instruments a bord de la mission Rosetta

Un total de 21 instruments est présent a bord de la sonde européenne Rosetta : 11 instruments sont sur
I’orbiteur Rosetta (Figure 40) et 10 autres sont sur I’atterrisseur Philae (Figure 41). Une description
détaillée des instruments pourra étre trouvée dans I’issue de Space Science Review de février 2007
(volume 128, issue 1-4). Dans les parties suivantes, les instruments ainsi que leurs objectifs seront
brievement décrits. Les drapeaux placés devant le nom des instruments indiquent la nationalité du
principal investigator responsable de I’ instrument.

2.6.1.1 Orbiteur Rosetta

RPCLAP RPCMIP Alice Miro Midas Rosina DMFS

Cosima

Consert
Giada
Rosina COPS

Philae
RPC{MAG

RPC LAP

Figure 40 : Instruments a bord de I'orbiteur Rosetta. Crédits : ESA

e = ALICE : Ultraviolet Imaging Spectrometer
Obijectif : Caractérisation de la composition des gaz de la coma et de la queue. Les observations
du spectromeétre imageur sont effectuées dans I’ultraviolet lointain (70 — 205 nm).

e B H CONSERT : COmet Nucleus Sounding Experiment by Radio wave Transmission
Objectif : Caractérisation de la structure interne du noyau par la transmission d’ondes radio
entre I’atterrisseur Philae et 1’orbiteur, a travers le noyau cométaire grace a un radar bistatique.

e ®m COSIMA : COmetary Secondary lon Mass Analyzer
Objectif : Caractérisation de la composition chimique des particules de poussiére et de leur
structure a I’échelle d’une dizaine a quelques centaines de micrometres.

o N1 H GIADA : Grain Impact Analyzer and Dust Accumulator
Objectif : Caractérisation des particules de poussiére. L’instrument mesure plus
particulierement le nombre, la masse et la distribution des vecteurs de dispersion (vitesse et
direction) des particules.
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= MIDAS : Micro-Imaging Dust Analysis System
Objectif : Caractérisation 3D des particules de poussiéres a des échelles allant d’une dizaine de
nanometres a une dizaine de micrometres grace a un microscope a force atomique.

E MIRO : Microwave Instrument for the Rosetta Orbiter
Objectif : Caractérisation de I’abondance des gaz majeurs et mesure de la température de surface
du noyau. Ce radiotélescope fonctionne sur les bandes millimétrique et submillimétrique.

™= OSIRIS : Optical, Spectroscopic and Infrared Remote Imaging System
Objectif : Caractérisation du noyau par imagerie a I’aide de deux caméras optiques a haute
résolution fonctionnant dans le visible, le proche infrarouge et le proche ultraviolet
(250 — 1000 pm).

K1 ROSINA : Rosetta Obiter Spectrometer for lon and Neutral Analysis
Objectif : Etude des gaz nobles et ionisés de la coma. ROSINA est composé de deux
spectrométres de masse (RTOF et DFMS) et d’une sonde de pression COPS. Ces instruments
permettent d’effectuer une étude moléculaire, élémentaire et isotopique, ainsi que la mesure de
la densité, de la vitesse et de la température des gaz.

RPC : Rosetta Plasma Consortium
Objectif : Caractérisation de I’environnement plasma des ions et électrons autour de la comete.
Le RPC est un consortium des instruments suivants :
- == ICA: lon Composition Analyzer
- E|ES: lon and Electron Sensor
- == LAP: Langmuir Probe
- ™ MAG : Fluxgate Magnetometer
- B EMIP : Mutual Impedance Probe
- EE PUI : Plasma Interface Unit

™= RSI : Radio Science Investigation
Obijectif : Permettre la communication entre la sonde Rosetta et les stations sur Terre.

1 VIRTIS : Visible and Infrared Thermal Imaging Spectrometer
Objectif : Caractérisation de la surface du noyau a I’aide d’un spectrométre-imageur couvrant
le domaine ultraviolet au proche infrarouge. L’instrument est constitué de VIRTIS-M, un
spectrometre-imageur a deux voies travaillant dans le visible et ’infrarouge, et VIRTIS-H, un
spectrometre infrarouge a dispersion croisée.
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2.6.1.2 Atterrisseur Philae
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Figure 41 : Instruments a bord de I'atterrisseur Philae. Crédits : ESA/JATG medialab

- =m APXS : Alpha Proton X-ray Spectrometer
Obijectif : Caractérisation de la surface cométaire. Le spectrométre posséde une source
radioactive de Curium 244 qui permet 1’émission de rayons alpha vers le sol. L’instrument
exploite, par la suite, les rayons de différents types (alpha, X et des protons) revenant vers la
source d’émission.

- B ECIVA : Comet Infrared and Visible Analyzer
Obijectif : Caractérisation du noyau grace a un ensemble de trois systéme de caméra : CIVA-P
regroupe sept caméras miniaturisées pour 1’obtention de panorama, CIVA-M/V est un
microscope optique et CIVA-M/I un microscope infrarouge hyperspectrale pour analyser a
I’intérieur de Philae les échantillons collectés a la surface du noyau.

- B ECONSERT : Comet Nucleus Sounding Experiment by Radio wave Transmission
Objectif : Caractérisation de la structure interne du noyau par la transmission d’ondes radio
entre Iatterrisseur Philae et 1I’orbiteur a travers le noyau cométaire grace a un radar bistatique.

- H COSAC : COmetary SAmpling and Composition experiment
Obijectif : Caractérisation de la composition de la surface cométaire. COSAC est un
chromatographe en phase gazeuse, il est constitué d’un systéme de prélévement d’échantillon,
d’un pyrolyseur et de huit colonnes chromatographiques permettant 1’analyse, notamment des
molécules organiques. L’instrument est couplé a un spectrométre de masse.

- @ MUPUS : MUItI-PUrpose Sensors for surface and sub-surface science
Objectif : Caractérisation des propriétés mécaniques et thermique du sol cométaire, et ce jusqu’a
une profondeur de 30 cm. Un pénétrateur permet d’enfoncer dans le sol I’instrumentation
composée de thermométres et d’un accélérométre. MUPUS est également équipé d’un
radiometre pour mesurer la température de surface via le rayonnement infrarouge.
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g PTOLEMY : Evolved gas analyzer
Objectif : Caractérisation de la composition de la surface cométaire, en particulier de la
quantification des isotopes d’un élément donné. L.’analyse des gaz est possible aprés chauffage
des échantillons cométaires, en phase solide, dans des fours.

B ROLIS : ROsetta Lander Imaging System
Objectif : Caractérisation du noyau par imagerie, en particulier lors de la descente de
’atterrisseur Philae vers la surface cométaire.

Bl — ROMAP : ROsetta lander Magnetometer and Plasma monitor
Objectif : Caractérisation du noyau cométaire a ’aide d’un détecteur composé de trois systémes.
Un magnétometre afin de mesurer le champ magnétique, si présent, de la cométe, un moniteur
plasma ROMAP/SPM mesurant la direction, I’intensité et la densité des électrons et des
particules chargées situés au niveau du sol cométaire, et un capteur de pression.

1 1 SD2 : Sampling, Drilling and Distribution
Objectif : Effectuer des prélévements (quelques millimétres cubes) du sol jusqu’a une
profondeur de 20 cm. Ces derniers ont pour vocation a étre distribué aux instruments analyseurs
COSAC et PTOLEMY.

SESAME Surface Electric Sounding and Acoustic Monitoring Experiment
Objectif : Caractérisation acoustique et électrique de la comeéte. L’instrument est constitué de
trois sous-systémes :

- B CASSE : Comet Acoustic Surface Sounding Experiment
Localisé dans les trois pieds de 1’atterrisseur Philae, SESAME-CASSE permet d’une
part I’émission de son et I’écoute de son écho a travers I’intérieur de la cométe et d’autre
part I’écoute des craquements internes de la cométe.

- H DM : Dust Impact Monitor
SESAME-DIM est composé dun détecteur piezoélectrique permettant la mesure des
petits grains de poussiére (1 um — 6 mm) venant impacter Philae.

- BB PP : Permittivity Probe

SESAME-PP permet, via les pieds de Philae, de mesurer la permittivité électrique du
sol cométaire.
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2.6.2 Résultats apportés par la Mission Rosetta

La mission Rosetta s’avére d’ores et déja étre une grande réussite, au vu du nombre de résultats publiés,
mais aussi au niveau des opérations, du fonctionnement des instruments plus de dix années apres le
lancement de la sonde, et de I’atterrissage de Philae sur le noyau cométaire.

Un nombre important de résultats et d’images du noyau cométaire sont disponibles sur le blog Rosetta
de ’ESA (http://blogs.esa.int/rosetta/).

Dans les parties a venir, plusieurs résultats ciblés ayant trait a la composante organique cométaire et
d’intérét exobiologique seront discutés. A savoir, les instruments CIVA, COSAC et Ptolemy a bord de
Philae, et ROSINA et VIRTIS a bord de I’ orbiteur. L’instrument COSIMA, sur lequel repose le sujet de
cette these, sera également introduit.

2.6.2.1 Philae

Science sets the bar for Freshwater governance: Legacies of drought in
women in combat 5 Local or global? XX & XXX forest ecosystems » X

R i
Philae’s first look.
Reporting back fromthe sutfate™
of comet 67F pn X0

3"\47

Figure 42 : Couverture du magazine Science le 31 juillet 2015. Crédits : A. Torres (CNES)/J.-P. Bibring (1AS)/Lander CAD:
Philae-DLR/III. D. Ducros

Les premiers résultats des instruments a bord de Philae font partie du numéro spécial de Science du
31 juillet 2015 (volume 359, issue 6247), dont la couverture (Figure 42) illustre, par une vue d’artiste,
la position de Philae sur la comete (Bibring, Taylor, et al. 2015). Les parties suivantes rapportent les
résultats de plusieurs instruments & bord de Philae : les images prises par CIVA, dont le matériau sombre
pourrait étre dominé par des especes riches en carbone (Bibring, Langevin, et al. 2015), COSAC dont
le «sniffing mode » aurait analysé des particules cométaires et identifié 16 molécules organiques
(Goesmann et al. 2015) et Ptolemy qui, lui aussi par son « sniffing mode », aurait analysé des composés
organiques, et dont la signature du spectre de masse révélerait la présence d’un polymére tel que le
polyoxyméthyléne (Wright et al. 2015).
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2.6.21.1 CIVA

L’instrument CIVA-P a bord de Philae a pris des images de la surface du noyau a deux occasions
(Bibring, Langevin, et al. 2015). Une premicére fois le 12 novembre 2014, alors qu’il était prévu que
Philae se soit stabilisé a la surface de la comete. La Figure 43 ne laisse aucun doute : Philae était toujours
en mouvement aprés un premier rebond. La deuxiéme série d’images du 13 novembre a confirmé que
Philae s’était bien stabilisé, et a acquis le premier panorama jamais pris d’une surface cométaire. Une
diversité de structures est observée : des agglomérats de matériaux sombres et granuleux d’une taille
variant du millimetre au centimétre, des petits grains visiblement peu attachés a la surface, des blocs de
roches de la taille du métre ou des fractures et fissures sont apparentes (Figure 44). La réflectance de la
surface a été déterminée grace a I’antenne de I’instrument CONSERT présente sur certaines images.
Celle-ci a joué le role de calibration interne. La réflectance du noyau varie entre 3 et 5 %. Bibring,
Langevin, et al. (2015) proposent que ce matériau sombre provienne d’especes riches en carbone et
agglomérées en grains.

Figure 43 : Premiére image de la surface cométaire acquise par I'instrument CIVA-P a bord de Philae le 12 novembre 2014.
L’image est adaptée de Bibring, Langevin, et al. (2015).

Figure 44 : Mosaique d’images de la surface de la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko prises par I'instrument CIVA-P le
13 novembre 2014. Un des pieds de Philae est visible en bas de I'image. Crédits : Bibring, Langevin, et al. (2015).
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2.6.2.1.2 COSAC

L’instrument COSAC a bord de Philae a pour objectif I’identification de molécules organiques a la
surface du noyau cométaire. Il est pour cela constitué d’un chromatographe en phase gazeuse couplé a
un spectrometre de masse a temps de vol. Les échantillons cométaires lui sont délivrés par I’instrument
SD2 (Sample Drilling and Distribution). Un second moyen pour acquérir les échantillons a analyser
consiste a utiliser le « sniffing mode », les molécules entrent passivement a I’intérieur de I’instrument,
sont ionisées, accélérées et enregistrées par le spectrométre de masse. La résolution en masse de
I’instrument COSAC est de 300, ainsi, pour un pic a une masse entiére donnée, il n’est pas possible de
distinguer les contributions de différents composés de masses proches (CO et N2 par exemple).

Le 12 novembre 2014, alors que Philae rebondissait pour la premiére fois sur la surface cométaire, le
« sniffing mode » de COSAC était en fonctionnement. L’instrument a mesuré, 25 minutes apres le
rebond et a une hauteur de 150 metre de la surface du noyau, le spectre de masse présenté en vert sur la
Figure 45. Le rebond initial aurait engendré un soulévement de poussiére de la surface dont une certaine
quantité serait rentrée a ’intérieur de COSAC et aurait été analysée (Goesmann et al. 2015). La
comparaison de ce spectre de masse avec deux autres acquis en « sniffing mode » avant (spectre en bleu)
et apres le rebond (spectre en rouge) montre que la signature du spectre de masse du 12 novembre arbore
de nombreux pics d’intensité relativement importante qui ne sont pas présents sur les deux autres
spectres. Cette différence conforte 1’idée que du matériau cométaire a effectivement été analysé lors du
rebond.
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Figure 45 : Spectres de masse acquis par I'instrument COSAC en « sniffing mode » a différentes dates. Le spectre vert a été
pris 25 minutes apres que Philae se soit posé pour la premiére fois sur la surface ; le spectre rouge a été pris 2 jours apres
lorsque Philae était stabilisé a la surface ; le spectre bleu a été acquis en orbite a 10 km du noyau et 27 jours avant
atterrissage. Crédits - Goesmann et al. (2015).

Afin de déterminer quelles étaient les molécules produisant la signature du spectre de mase
« cométaire » (en vert sur la Figure 45), les auteurs ont eu recours aux spectres de masse de référence
de la base de données NIST (National Institute of Standards and Technology) afin de sélectionner les
molécules dont ’ensemble des motifs de fragmentation parviendraient a reproduire le spectre de masse
en vert. Les seize molécules du Tableau 12, de nombreuses molécules oxygénées et azotées, mais aucune
soufrée, reproduisent, par superposition de leur spectre de masse respectif, un spectre de masse résultant
semblable a celui de I’analyse du 12 novembre. Ces molécules organiques ont donc été proposées
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comme présentes dans le matériau cométaire analysé. Celles-ci pourraient avoir été formées par
irradiation ultraviolet et/ou par radiolyse des glaces provoquée par I’incidence de rayons cosmiques
solaire et galactique (Goesmann et al. 2015). Les molécules du Tableau 12 constituent une proposition
d’interprétation du spectre de masse acquis par I’instrument COSAC, toutefois, d’autres interprétations
restent envisageables.

Carbonyles Amines Amides Hydrocarbures
CH3CHO CH3NH; HCONH: CHa
HOCH.CHO CH3CH:NH: CH3CONH:
CH3CH:CHO
CH3;COCH; Nitriles Isocyanates Autres

HCN HNCO H20
Alcools CH3CN CHsNCO CO
HOCH,CH.OH

Tableau 12 : Liste des molécules supposées détectées par I'instrument COSAC. Les molécules en gras seraient pour la premiere
fois observées dans les cométes. Crédits : Goesmann et al. (2015).

2.6.2.1.3 Ptolemy

L’instrument Ptolemy est un chromatographe en phase gazeuse couplé a un spectromeétre de masse a
trappe ionique. 1l a pour objectif ’analyse isotopique des éléments 1égers tels que le carbone, 1’azote et
I’oxygeéne, ainsi que la mesure des éléments volatils. Ptolemy posséde une résolution en masse d’une
unité et acquiére des spectres entre les masses 10 et 150 (Morse et al. 2016). Son fonctionnement est
trés proche de celui de COSAC, a savoir les échantillons de la surface cométaire devaient étre delivrés
par I’instrument SD2 et étre placés dans un des fours de Ptolemy. lls seraient alors chauffés, et le gaz
résultant quantifié et délivré au spectrométre de masse. Tout comme COSAC, a défaut d’obtenir les
échantillons via SD2, Ptolemy a utilisé un « sniffing mode » afin d’analyser le gaz provenant de matériau
cométaire éjecté, 20 minutes apres le premier rebond de Philae le 12 novembre 2014. Un total de six
spectres de masse a été collecté par I’instrument Ptolemy (Wright et al. 2015). Cing d’entre eux
présentaient des signatures similaires aux spectres acquis précédemment en « sniffing mode » pour des
opérations de contrble en orbite. Toutefois, un spectre de masse se différenciait et a été attribué a une
signature cométaire.

Le pic dominant de ce spectre de masse provient de la protonation de H,O (HsO" a m/z = 19). CO, et
CO sont eux aussi présents. Ces trois composés sont majoritaires dans la coma de 67P/C-G (Le Roy,
Altwegg, et al. 2015). Néanmoins, certains composés (H,S et SO, par exemple) présents dans la phase
gazeuse (Le Roy, Altwegg, et al. 2015) ne sont pas détectés dans le spectre de masse acquis par Ptolemy
(Wright et al. 2015). Ces composés pourraient étre présents mais en dessous du seuil de détection de
I’instrument. La majorité des pics détectés ont des rapports m/z relativement faibles (m/z < 105). De
plus, les auteurs observent un motif répétitif de pics avec une alternance de m/z = 14 et 16,
respectivement associé aux fragments -CH.- et -O-. Ce motif a été attribué a la fragmentation d’un
polymére de polyoxyméthyléne, ou POM, dont le monomeére est CH.O. Afin de reproduire le spectre de
masse cométaire, la présence de POM possédant trois terminaisons différentes serait nécessaire, a savoir
H-, HCO- et CHsCO- (Wright et al. 2015). La Figure 46 présente le spectre de masse cométaire acquis
par Ptolemy, pour lequel les pics provenant de H,O et CO; ont été enlevés (C), les fragments du POM
attendus en fonction de trois terminaisons différentes (A) et les pics du spectre de masse proposés
comme provenant des fragments du POM (B).
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Figure 46 : Spectre de masse acquis par l'instrument Ptolemy et proposition d’ajustement avec le polyoxyméthyléne. (A) :
Fragmentation du polyoxyméthyléne en fonction de trois groupements terminaux différents ; (B) : Pics considérés comme
provenant du polyoxyméthyléne ; (C) Spectre de masse de I'instrument Ptolemy pour lequel les pics de H20 et CO2 ont été
enlevés. Crédits : Wright et al. (2015).
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2.6.2.2 ROSINA
2.6.2.2.1 Composés volatils

L’instrument DFMS (Double Focussing Mass Spectrometer) de 1’expérience ROSINA est un
spectrometre de masse magnéto-électrostatique de haute résolution (m/Am = 9000 a 50 % de la hauteur
du pic @ m/z = 28) a bord de I’orbiteur. Il analyse le gaz présent dans la coma de 67P/Churyumov-
Gerasimenko. Le Roy, Altwegg, et al. (2015) ont mesuré I’abondance relative a I’eau de 23 molécules,
soit proche de I’ensemble des molécules cométaires observées avant Rosetta dans les comas (Tableau
13) : des hydrocarbures, des especes oxygénées, azotées et soufrées y sont présents. Cependant, la liste
de molécules mesurées dans la coma de 67P/C-G a d’ores et déja commencé a s’allonger, notamment
par la récente détection de glycine qui sera discutée dans le paragraphe suivant. La mesure des molécules
du Tableau 13 a été effectuée a deux dates spécifiques. Le 19 octobre 2014 pour les mesures couvrant
I’hémisphére d’hiver, soit la face la moins ensoleillée de la cométe, et le 20 octobre 2014 pour la face
tres ensoleillée du noyau, ou hémisphére d’été. L’orbiteur Rosetta se trouvait alors a une distance de
10 km du noyau cométaire et a 3,5 UA du Soleil. Les abondances relatives des molécules peuvent varier
énormément d’un hémisphére a I’autre, CO; est par exemple 32 fois plus abondant dans 1’hémisphére
d’hiver que dans celui d’été. Ces différences sont probablement dues a une différenciation du contenu
de la sous-surface du noyau cométaire. I1 est difficile a I’heure actuelle de déterminer si un hémisphére
est plus représentatif qu’un autre au vu de la composition globale de 67P/C-G (Le Roy, Altwegg, et al.
2015).

2.6.2.2.2 Glycine et Phosphore

Deux ingrédients essentiels a la vie ont été détectés dans la coma de 67P/Churyumov-Gerasimenko par
I’instrument DFMS de ROSINA : la glycine et le phosphore présentés sur la Figure 47 (Altwegg et al.
2016). Le phosphore est un élément clé de I’ ADN et des membranes cellulaires. La glycine est un acide
aminé présent dans les protéines, sa détection avait déja été rapportée dans le cadre des retours
d’échantillon de la cométe 81P/Wild 2 par la mission Stardust (Elsila, Glavin, and Dworkin 2009).
Néanmoins, les problémes de contamination des échantillons avaient rendu 1’analyse difficile, et c’est
par la signature isotopique du carbone *C que I’origine cométaire de la glycine avait été confirmée.
Altwegg et al. (2016) apportent ainsi la premiére détection in situ de glycine, avec une abondance
relative a ’eau pouvant atteindre 0,25 %. Cette détection confirme les mesures effectuées sept ans plus
tot sur les particules cométaires de 81P/Wild 2.

La glycine a été détectée pour la premiére fois par I’expérience ROSINA en octobre 2014 alors que la
sonde se trouvait & 10 km du noyau et a 3 UA du Soleil, et une seconde fois le 28 mars 2015 lorsque la
sonde Rosetta effectuait un survol a 15 km de la comete et se trouvait a 2 UA du Soleil. Lors de cette
deuxiéme détection, I’instrument DFMS de ROSINA a mesuré la glycine alors que la distance entre la
sonde et la cométe variait (de 15 a 30 km). La densité de la glycine, ainsi que celle du gaz neutre
total — dominé par 1’eau — ont ainsi été déterminées en fonction de la distance. Il s’est avéré que ces
profils étaient différents, la densité de la glycine étant plus importante que la totalité du gaz neutre
lorsque la distance augmentait. Ce résultat laisse entrevoir I’existence d’une source distribuée associée
avec les poussiéres cométaires. La glycine observée en phase gazeuse proviendrait en partie des
particules de poussiéres d’ou elle sublimerait progressivement. La volatilité de cette molécule est assez
faible (sa température de sublimation est Iégerement inférieure a 150°C) ce qui implique une sublimation
trés peu probable depuis la (sous) surface du noyau cométaire, celle-ci étant froide [25 — 50 K dans
I’hémisphére d’hiver (Choukroun et al. 2015)]. Les poussiéres éjectées du noyau pourraient, quant a
elles, étre sujettes a des températures plus importantes, ce qui ferait sublimer la glycine. Ces détections
viennent donc supporter le role essentiel que pourrait avoir eu les cometes dans 1’émergence de la vie
sur Terre (Altwegg et al. 2016).
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Détection de la Glycine Détection du Phosphore
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Figure 47 : Détection de la Glycine et du Phosphore par I'instrument DFMS de ROSINA. Les figures ont été adaptées de
Altwegg et al. (2016).

2.6.2.2.3 Rapport D/H

La mesure du rapport isotopique D/H de la cométe 67P/Churuymov-Gerasimenko constituait un élément
clé dans la compréhension de 1’origine de 1’eau sur Terre. 67P/C-G est la troisieme comeéte de période
courte issue de la famille de Jupiter a étre examinée, les deux cometes précédentes (45P/Honda-Mrkos-
Pajdusakova et 103P/Hartley 2) avaient des rapports D/H tres proches de la valeur terrestre,
contrairement aux comeétes provenant du nuage de Oort (Figure 48). L’instrument DFMS de ROSINA
a mesuré un D/H de (5,3 + 0,7) x 10 (Altwegg et al. 2015), soit plus de 3 fois la valeur terrestre. Il
s’avére donc que les cométes de la famille de Jupiter ont des enrichissements en deutérium variables.
Cette observation peut étre expliquée par le fait que ces cometes aient des origines différentes. Ce
résultat souligne la complexité de la provenance de 1’eau sur Terre. Si celle-ci n’est pas exclusivement
cométaire, il n’en reste pas moins que certaines pourraient y avoir contribué.
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Figure 48 : Rapport D/H dans différents objets du systéme solaire. 67P est la premiere cométe de la famille de Jupiter dont le
rapport D/H n’est pas proche de la valeur terrestre. Cette figure est adaptée d’Altwegg et al. (2015)
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Molécules

H.0 100
CoO 3,5-13
CO, 3-4
CH, <1
CyH; 0,3
CyHs 0,4
CH3;0H 1,7-18
H>CO 15-4
HCOOH
CH,OHCH,0OH
HCOOCH;

CH3CHO

NH,CHO

NH3 15
HCN 0,1-0,2
HNCO

HNC

CH3CN

HC3N

H.S 0,4
OCs

SO

SO,

Cs

CS; 0,2

S

100

<177

0,34
<0,08
0,32

3,48
<0,13

0,09

Avant Apres
impact impact
100 100
<10 <32
0,54
0,13
0,19-0,278 0,35
1,0-28 0,75-2,7
<15 <23
0,21-0,215
0,5
<0,13

Hémisphére Hémisphere

dété
100

2,7
2,5

0,13
0,045
0,32

0,31

0,33
0,008
0,0008
0,004
0,01
<1x10*

0,06

0,09
0,016

*

0,006
<2x10%

0,67
0,017
0,004
0,011
**)
0,003
0,0004

d'hiver

100 100 100

20 <19 <26

80

0,56 <0,25-0,39
0,55 <0,026 -0,06 <0,033-0,23
3,3 <0,3 0,065 - 0,15
0,55 0,177-0,9 0,149-1
0,53 0,14-1 0,095-1,1
0,03

<25x10°

0,023

0,024

<1x10%

0,15 <0,16-0,34 <0,33

0,62 0,13-0,28 0,15-0,30
0,031 0,08-0,1 0,07-0,1
* <0,001

0,016 0,02 -0,03 0,016 — 0,037
<5x10*

1,75 0,2-04 0,16 -0,3
0,098

0,0014

0,041

(**) 0,12-0,19 0,08-0,14
0,024

0,0013

100

<1
7-20

0,08-0,16
0,63-0,95

1,13-2,28
0,11-0,23

0,44 -1,08
0,2-0,28

0,11-0,18

100

12-23

15
0,1-03
0,6

2,4
1,1
0,09
0,25
0,08
0,025
0,015

0,7
0,25
0,1
0,04
0,02
0,02

1,5
0,4
03
0,2
01
0,17
0,02

100

14 -30

0,8
0,2-05
0,6

0,5
0,1-0.2
0,07
0,01
0,01

0,8
0,1

0,1
0,1
0,01

100

<3,7-39

1,2

0,5
1,7

2,8-39
0,24

0,14-0,6

0,0066
0,028

1,15

0,07

100

4,03

0,67
<0,05

1,48-16
0,54-0,7
<0,07
0,24
<0,16
<0,07
0,016

0,61
0,14-0,19
0,025

100

7,2

2,6
0,7
0,12
0,35
<0,20
0,10
0,021

0,16
0,021

Tableau 13 : Abondances des molécules volatiles par rapport a [’eau de douze cometes. Ce tableau est une adaptation de Le Roy, Altwegg, et al. (2015). Lorsque plusieurs valeurs étaient proposées, les deux
extrema ont été sélectionnés. (*) L instrument ROSINA ne peut pas distinguer HNC de HCN, et (**) CS de COs..
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2.6.2.3 VIRTIS

L’instrument VIRTIS (Visible, Infrared and Thermal Imaging Spectrometer) a bord de 1’orbiteur Rosetta
étudie la surface du noyau cométaire a I’aide d’un spectrométre & double canal : VIRTIS-M un
spectrométre imageur couvrant le visible (0,25 — 1,0 um) et I’infrarouge (1,0 — 6 yum) et VIRTIS-H un
spectrométre de haute résolution spectrale dans la gamme 2 — 5 pm.

La cartographie du noyau cométaire par ’instrument VIRTIS entre ao(t et septembre 2014 (3,6 a 3,3 UA
du Soleil), a mis en évidence une température de surface relativement importante (180 a 230 K sur les
régions illuminées par le Soleil) et une absence de parcelles de glaces d’eau supérieure a 10 métres
(Capaccioni et al. 2015). La réflectance tres faible de la surface de 67P/C-G (albédo de 0,060 + 0,003 a
0,55 pm) indiquerait que les couches de surface du noyau, d’une épaisseur de quelques centaines de
micrometres, soient constituées en majorité de matériaux réfractaires sombres et anhydres (Capaccioni
et al. 2015). Plus précisément, de composés carbonés polyaromatiques mélangés a des minéraux
opaques (Quirico et al. 2016). De plus, les observations menées par VIRTIS indiquent une composition
de surface homogéne, qui aurait peu souffert de 1’altération provenant de ses précédents passages
proches du Soleil. Les composés réfractaires de la surface cométaire pourraient donc étre représentatifs
d’un matériau primitif (Capaccioni et al. 2015).

2.6.24 COSIMA

COSIMA, ou COmetary Secondary lons Mass Analyzer, est un spectromeétre de masse d’ions
secondaires a temps de vol a bord de I’orbiteur Rosetta (Kissel et al. 2007). Son principal objectif est la
caractérisation chimique des poussieres solides €jectées du noyau. Cet instrument provient de I’héritage
des premiers spectromeétres de masse spatiaux PIA, PUMA-1 et PUMA-2, a bord des sondes Giotto,
Vega 1 et Vega 2 respectivement, qui en 1986 avaient analysé les particules de la cométe 1P/Halley.

COSIMA est un laboratoire & part entiére de 0,13 m>. A I’aide d’un bras robotique, I’instrument peut
collecter sur des cibles métalliques de 10 x 10 mm? les particules de poussiéres présentes dans la coma.
Le bras robotiqgue emmene les cibles devant un microscope optique (COSISCOPE) afin de les
photographier, puis devant la source d’ionisation afin qu’une sélection de particules collectées soit
analysée. Le fonctionnement de COSIMA ainsi que ses caractéristiques seront décrites en détail dans le
Chapitre 3 (8 3.2.1.1). Les paragraphes suivants présentent les premiers résultats de COSIMA
concernant les propriétés des particules collectées tels que leur nombre, leur taille, et leur typologie. La
composition des particules cométaires, qui est le sujet de mon travail, sera quant a elle discutée plus
particulierement dans le Chapitre 5.

Depuis la rencontre avec la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko, en aolt 2014, COSIMA a collecté
environ 31 000 particules sur 21 cibles différentes & une vitesse relative de moins de 10 m.s™ (Rotundi
et al. 2015; Fulle et al. 2015). Grace a son microscope optique COSISCOPE, COSIMA apporta pour la
premiére fois des images in situ de particules cométaires. Ces images ont révélé une grande diversité,
de par la taille des particules, leur morphologie et leur albédo (Langevin et al. 2016). Les particules
collectées par COSIMA ont un albédo faible et leur taille est comprise entre 14 um (la résolution
spectrale minimale de COSISCOPE) et plus de 500 pm.
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Deux types de populations sont observés : les particules compactes et les agrégats poreux. Ces derniers
étant subdivisés en trois groupes. La Figure 49 illustre ces quatre morphologies :

- Les particules compactes ont des bordures distinctes et ne sont généralement pas accompagnées de
petites particules satellites. La surface de contact entre ces particules et la cible est petite, leur ombre
longue est bien définie. Leur taille varie entre environ 10 et 100 pm.

- Les amas fragmentés sont constitués de particules formant un groupement localisé et pour lequel
aucun composant n’est clairement défini. Les amas fragmentés pourraient provenir d’un
réarrangement lors de I’impact sur la surface de la cible.

- Les amas liés sont des particules pour lesquelles la forme est relativement bien définie. Toutefois,
leur structure complexe inclue des sous-composants liés entre eux par une matrice de grains plus
fins. Cette matrice leur confére une texture lisse.

- Les agglomérats laches sont des amas constitués principalement de composés de plus petite taille.
Ils forment une pile, de forme relativement conique et aplatie. De nombreux sous-composants sont
disposés tout autour indiquant que, contrairement aux amas liés, aucune matrice ne les lie.

Si les particules compactes sont facilement reconnaissables, les autres morphologies peuvent étre plus
complexes a différencier, une particule pouvant se trouver a la frontiére de deux groupes. Néanmoins il
a été observé que les agrégats poreux (fragmentés, liés et laches) représentaient 75 % en volume et
50 % en nombre des particules collectées par COSIMA (Merouane et al. accepted). De plus, une grande
similarité a pu étre établie entre les images de ces particules cométaires et celles des IDPs poreuse et
chondritique (CP - IDP) et des micrométéorites collectées en Antarctique (UCAMMS), renforcant leur
lien possible avec les comeétes (Langevin et al. 2016).

Figure 49 : Diversité des particules cométaires collectées par 'instrument COSIMA  (a) une particule compacte, (b) un amas
fragmenté, (c) un amas lié et (d) un agglomérat lache. Creédits : (Langevin et al. 2016).
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Le taux de collecte des particules cométaires par COSIMA est trés variable comme I’illustre la Figure
50. Celle-ci présente la cible 2D1 a trois dates différentes. Le 10 avril 2015, la cible n’a pas encore été
exposee a la poussiére cométaire. Le 11 mai 2015, la cible a été exposée pendant prés d’un mois, seules
quelques petites particules sont observées. Le 12 mai 2015, soit aprés une journée d’exposition a la
poussiére, la cible est recouverte de particules de toutes tailles. Ce type d’événement peut étre expliqué
de trois manieres : (i) la limite de résolution en temps de I’instrument (c’est-a-dire le temps entre
I’exposition de la cible et la photo prise par COSISCOPE), (ii) la fragmentation des particules dans
I’entonnoir de collection de COSIMA, (iii) la fragmentation de particules a quelques métres de 1’orbiteur
Rosetta (Merouane et al. accepted).

10 avril 2015 SE—— 11 mai 2015 —_— 12 mai 2015
1 mois 1 jour

Figure 50 : Cible 2D1 de COSIMA illustrant le taux de collecte trés variable des particules cométaires. Ces images ont été
prises a trois dates différentes par le microscope optique COSISCOPE : le 10/04/2015 avant exposition a la poussiére
cométaire, le 11/05/2015 un mois aprés exposition, et le jour d’aprés le 12/05/2015.

2.7 Conclusions

L’étude par des missions spatiales des six cométes, décrites dans ce chapitre, a fourni une importante
quantité d’information. La composition organique réfractaire de trois d’entre elles a été étudiée in situ :
1P/Halley, 81P/Wild 2 et 67P/Churyumov-Gerasimenko.

L’instrument COSIMA a bord de I’orbiteur Rosetta a collecté des particules éjectées par la comete
67P/Churyumov-Gerasimenko, les a photographié et a analysé leur composition, tout au long de la
mission. Deux points distinguent plus particuliérement les analyses effectuées par COSIMA de celles
effectuées par les missions passés (Giotto, Vega 1, Vega 2 et Stardust) : (i) Le temps passé auprés du
noyau cométaire, prés de deux années contre quelques heures pour les missions passées, (ii) La faible
vitesse d’impact des particules collectées (< 10 m.s™) sur les cibles de I’instrument COSIMA. Celle-Ci
a préservé les propriétés chimiques des particules et en partie leur structure physique (par exemple la
porosité des particules). Les missions passées ont en comparaison, collectées les particules cométaires
a des vitesses largement supérieures, 6 km.s™ pour la sonde Stardust, 68 km.s™ pour la sonde Giotto,
79 et 77 km.s™ respectivement pour les sondes Vega 1 et Vega 2.

Le chapitre suivant présentera le principe de spectrométrie de masse d’ions secondaires a temps de vol,
puis les caractéristiques et le fonctionnement de I’instrument COSIMA. La méthodologie développée,
pour interpréter les spectres de masse cométaire sera exposée et illustrée par ’analyse de la particule
prénommée Kenneth. Enfin, un second aspect du traitement des données de I’instrument COSIMA
consiste a quantifier les éléments identifiés au sein des spectres de masse. La correction apportée au
signal cométaire sera expliquée, ainsi que le choix et 1’utilisation des facteurs de sensibilité relatifs.
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3 Matériels et méthodes

3.1 Spectrométrie de masse d’ions secondaires a temps de vol

3.1.1 Spectrométrie de masse d’ions secondaires

La spectrométrie de masse d’ions secondaires, ou SIMS (Secondary lon Mass Spectrometry), est une
technique analytique de surface séparant les ions chargés en fonction du rapport masse sur nombre de
charge (m/z). Lorsque qu’une surface est bombardée par un faisceau d’ions primaires cela provoque
I’émission d’espéces a 99 % électriquement neutres et a 1 % chargées positivement ou négativement.
Ces derniéres sont les ions secondaires qui sont, par la suite, détectés et analysés par le spectrometre de
masse. Cet instrument offre la possibilité de déterminer la composition élémentaire, isotopique et
moléculaire de la surface d’un échantillon (Vickerman 2013).

Le principe d’obtention des ions secondaires est illustré sur la Figure 51. Le faisceau d’ions primaires,
en bombardant une surface, transfére son énergie (1 a 25 keV) aux atomes du solide par un processus
de collisions en cascade type « billes de billard ». Certaines de ces collisions engendrent 1’émission
d’électrons, d’atomes et de molécules vers la surface, dont environ 1 % sont ionisés (Stephan 2001). En
fonction de la dose d’ions primaires envoyée a la surface, I’analyse est plus ou moins destructrice. On
parle de mode statiqgue ou d’analyse non destructrice lorsque les ions primaires n’excédent pas
10® jons.cm?, et au-dela, de mode dynamique ou d’analyse destructrice (Briggs and Hearn 1986;
Vickerman 2013). L’analyse d’une surface relativement intacte en mode statique se révele d’un grand
intérét pour la caractérisation chimique d’un échantillon. En effet, la faible dose d’ions primaires permet
I’émission de molécules intactes ou de fragments provenant de ces molécules - environ 95 % des ions
secondaires proviennent des deux premiéres couches monoatomiques (Vickerman 2013).

\ lons secondaires

/
O
O
® O
®

lons primaires

Premiéres couches
monoatomiques

Figure 51: Schéma illustrant [’obtention d’ions secondaires d’une surface par technique SIMS. Les boules bleues
correspondent aux ions primaires, les boules orange et rouge a différentes compositions des deux premiéres couches
monoatomiques de la surface analysées et les boules grises aux couches monoatomiques du dessous.
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3.1.2 Spectrométrie de masse d’ions secondaires a temps de vol

La spectrométrie de masse d’ions secondaires a temps de vol, ou TOF (Time-Of-Flight) - SIMS, repose
sur le principe que des ions, émis a une vitesse v, possédent une énergie cinétique £cdépendante de leur
masse. La mesure du temps de vol de I’ion secondaire entre son émission et son arrivée au détecteur
permet ainsi de calculer sa masse. Ce type d’instrument offre I’avantage de pouvoir mesurer la totalité
des ions secondaires émis, dans une polarité donnée, quasi-simultanément et sur une large gamme de
masse (Henkel and Gilmour 2014). La source d’ions primaires bombardant la surface est pulsée, et
marque le départ de I’émission des ions secondaires. Ces derniers sont par la suite accélérés dans un
champ électrique d’un potentiel Vet séparés en fonction de leur masse dans un tube d’une longueur
déterminée. L arrivée des ions au détecteur marque 1’arrét du temps de vol. Les équations suivantes
permettent de relier la masse de 1’ion chargé m,/z, au temps de vol ¢:

1
Ec = Emv2 = zVetv = —
2V
m/z = ?tz

dreprésente la distance parcourue par 1’ion secondaire entre son émission et sa détection.

Les ions secondaires possédant un méme rapport m/z sont donc supposés avoir un temps de vol identique
jusqu’au détecteur. Néanmoins, dans la pratique des décalages peuvent étre observés suite a de Iégeres
différences dans I’énergie cinétique de départ des ions. Un réflectron est utilisé afin d’y remédier. Celui-
ci est composé de miroirs électrostatiques, inversant la direction de trajectoire des ions par I’application
d’un gradient de tension. Il en résulte que pour une masse donnée, les ions possédant une énergie de
départ plus importante pénetrent plus profondément le champ électrique du réflectron et sont par
conséquent ralentis par rapport aux ions de plus faible énergie. L’ensemble des ions de méme rapport
m/z arrive ainsi au détecteur simultanément. Ce principe est illustré sur la Figure 52.

Faisceau d’ions

secondaires
I |
o1 1Y PO P S, JUUE i —
| & .
I .................. —~ag
I

Détecteur
Réflectron

Pour deux ions de mémem/z :

@)

@ Energie plus élevée

Figure 52 : Schéma du principe d'un réflectron pour deux ions secondaires de méme rapport m/z mais d’énergie différente.
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3.1.3 Reésolution en masse

La résolution en masse est une caractéristique primordiale puisqu’elle représente la capacité d’un
spectrometre de masse a séparer des ions de rapport m/z tres proche. Elle est déterminée selon le rapport
suivant :

R est la résolution en masse et m la masse au centroide du pic. 4m est défini comme la largeur du pic
pour une hauteur qui est une fraction spécifique de la hauteur maximale H du pic. On parle généralement
de largeur a mi-hauteur Amsos (50 % de H), ou FWHM (Full Width of the peak at Half its Maximum
height) (IUPAC). La Figure 53 illustre cette largeur a mi-hauteur pour un pic donné.

%

100 ] A

50 FWHM H

0 \ » m/z
m

Figure 53 : Schéma illustrant la résolution en masse d’un pic et plus particuliérement de la largeur a mi-hauteur, ou FWHM.

3.1.4 Défaut de masse

La spectrométrie de masse sépare les ions en fonction de leur rapport m/z, ou m définit la masse exacte
de I’ion. Pour une molécule donnée, m sera la somme des masses exactes des atomes la constituant. A
titre d’exemple, la masse exacte de CHs est (1 x 12,0000) + (3 x 1,0078) = 15,0234 u . Seule la masse
exacte de I’atome de carbone, qui sert de référence, est entiére. Certains atomes possédent ainsi une
masse exacte légerement au-dessus de la masse nominale, tel que I’hydrogeéne m(H) = 1,0078. On parle
alors de défaut de masse positif. Au contraire, les atomes d’une masse exacte légérement en-dessous, tel
que le fer m(Fe) = 55,9349, présentent un défaut de masse négatif. Par définition, le défaut de masse du
carbone est nul. Le défaut de masse résulte du fait que la masse du noyau est légérement différente que
la somme de celle de ses constituants (protons et neutrons).

Ce concept est illustré sur la Figure 54 pour les éléments de I’hydrogeéne au cobalt. On observe que sur
cette gamme de masse, seuls les éléments légers — de I’hydrogeéne a 1’azote — possédent un défaut de
masse positif. L’impact en spectrométrie de masse en est trés important, notamment dans le cadre de
I’instrument COSIMA et de la caractérisation de la composition des particules cométaires. En effet, les
molécules organiques sont principalement constituées de carbone (défaut de masse nul) et d’hydrogene
(défaut de masse positif), la masse exacte résultante sera ainsi quasi systématiquement légerement
supérieure a la masse nominale. Au contraire, les éléments formant les minéraux cométaires —
principalement Mg, Si et Fe — ont un défaut de masse négatif, ce qui résultera en un léger décalage en
dessous de la masse nominale.

" L’unité de masse atomique u est définie comme un douziéme de la masse de carbone 12 (*2C).
1 u=1,6605402 x 107 kg (IUPAC).
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Comme nous le verrons dans les prochaines parties, le principe de défaut de masse et la résolution en
masse de I’instrument, font que COSIMA est capable de distinguer, pour une certaine gamme de masse,
la composante organique de celle inorganique.
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Figure 54 : Illustration du défaut de masse pour les éléments de I’hydrogéne au cobalt. Les atomes en bleu (H, C, N et O)
constituent habituellement la matiére organique ; les atomes en noir et en gras (Mg, Si et Fe) sont les principaux éléments
constituants les minéraux cométaires.

3.1.5 Spectres de masse

Dans le cadre de ce travail, les spectres de masse d’ions secondaires sont le résultat final de I’analyse
d’un échantillon par TOF-SIMS. Les ions secondaires sont émis dans deux polarités, positive ou
négative. L’instrument COSIMA a la particularit¢ de posséder ces deux modes d’acquisition. Les
informations délivrées par ces deux modes différent et se complétent, ces deux acquisitions sont ainsi
primordiales pour la caractérisation chimigue d’un échantillon. La Figure 55 présente les spectres de
masse des ions secondaires positifs et négatifs de 1’alcane linéaire hexatriacontane de formule brute®
CasH7a. La signature de ’alcane en mode positif est a fortiori différente de celle en mode négatif. Le
spectre de masse d’ions positifs arbore un massif de pics important pour un rapport m/z < 100 (Figure
55a) et quelques pics de plus faible intensité sont visibles jusqu’a environ m/z = 500 (Figure 55b). Le
spectre de masse d’ions négatifs, au contraire, est composé d’un nombre de pics limité et seulement pour
de faibles rapports m/z < 40 (Figure 55c¢). La caractérisation et 1’assignation des pics dans les spectres
de masse de ces deux modes, positifs ou négatifs, seront discutées dans des parties ultérieures. Si les
atomes constituant habituellement les ions organiques — C, H, O et N — sont visibles dans les deux
modes, il n’en va pas de méme pour la majorité des éléments composant les minéraux, et formant
seulement des ions secondaires positifs (Na, Mg, Fe...) ou seulement négatifs (Cl, F...). Les spectres de
masse d’ions positifs ainsi que ceux d’ions négatifs sont donc nécessaires pour rendre compte de la
globalité des informations délivrées par I’échantillon analysé.

8 La formule brute d’un composé chimique est I’expression la plus simple décrivant le nombre et la nature des
atomes le composant. L hexatriacontane C3sHrs est ainsi composé de 36 carbones et 74 hydrogénes.
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Figure 55 : Spectres de masse dions secondaires positifs et d’ions secondaires négatifs de [ ’hexatriacontane (CssHra) acquis
par le modele de laboratoire de COSIMA. Spectres de masse d’ions positifs pour (a) 0 < m/z < 100 et (b) 100 < m/z < 600 ;
et spectres de masse d’ions négatifs pour (c) 0 < m/z < 100 et (d) 100 < m/z < 600. Pour des raisons de clarté, les ions de
certains pics seulement sont indiqués.

3.1.6 Quantification

La quantification en spectrométrie de masse d’ions secondaires est envisageable sous certaines
conditions. Tout d’abord, seules des abondances relatives peuvent étre déterminées. De plus, des
standards, possédant une structure et une composition chimique les plus proches possibles de
I’échantillon analysé, sont nécessaires. L’abondance élémentaire de ces standards doit étre extrémement
bien caractérisée par une méthode d’analyse, et ceci de fagon absolue. Leur composition doit également
étre homogene et pure (Stephan 2001). L’élément quantifié est relatif a un élément de référence. Le
silicium est couramment utilisé car abondamment présent dans les minéraux analysés (les silicates) en
cosmochimie, a défaut le fer ou le magnésium sont aussi utilisés. La quantification relative, de I’élément
recherché, est fonction de 1’intensité absolue des ions secondaires de 1’élément relatif et d’un facteur de
sensibilité provenant de la calibration du standard. Ce facteur est désigné par le terme RSF pour Relative
Sensitivity Factor. Il est défini de la fagon suivante :

(Ei/EOi)Standard

RSF (E,Ey) =
( 0) (E/EO)Standard

E est I’¢lément dont I’abondance est recherchée, E, I’élément de référence, E* et E(;—" I’intensité des ions
secondaires (positifs ou négatifs) des éléments du standard, et le rapport E / E, I’abondance élémentaire
déterminé par 1’analyse du standard. Une fois que le RSF est obtenu pour un couple d’éléments donnes,
il est alors possible de ’appliquer a 1’échantillon analysé :

(Ei/EOi)Echantillon
RSF (E,Ey)

(E/EO)Echantillon =
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Le facteur RSF dépend de nombreux parametres, tels que 1’espéce ionique, la polarité, la nature de la
matrice de I’échantillon (chimique et physique) et les conditions analytiques (la source d’ions primaires,
son énergie, I’angle d’incidence...) (Stephan 2001). Ce facteur doit ainsi étre déterminé, dans la mesure
du possible, dans des conditions analytiques identiques a I’analyse de 1’échantillon dont I’abondance est
recherchee.

3.2 COSIMA

Figure 56 : Logo de l'instrument COSIMA et du consortium des laboratoires et entreprises ayant pris part a la construction
de 'instrument, participant a la calibration et au traitement des données cométaires.

L’instrument COSIMA — COmetary Secondary lon Mass Analyzer — est un spectrométre de masse
d’ions secondaires a temps de vol, ou TOF-SIMS (Time-Of-Flight Secondary-lons-Mass-Spectrometry),
a bord de I’orbiteur Rosetta (le logo de COSIMA est présentée sur la Figure 56). COSIMA a été congu
pour effectuer I’analyse in situ de la composition élémentaire des particules éjectées de la cométe
67P/Churyumov-Gerasimenko. La caractérisation chimique inclue la composante organique et la
classification minéralogique de la phase inorganique (Kissel et al. 2007).

Le modéle de vol COSIMA, ou XM pour Flight Model, fonctionne depuis ao(t 2014 en collectant des
particules cométaires, en les photographiant et en les analysant par TOF-SIMS. Des problémes
techniques ont été rencontrés entre novembre et mars 2015 entraihant la suspension des analyses a
caractére scientifique. Les ingénieurs de COSIMA ont cependant réussi, d’une part & rétablir
I’instrument pour poursuivre les analyses jusqu’a la fin de la mission Rosetta (septembre 2016), et
d’autre part @ améliorer la qualité d’acquisition des spectres de masse. Depuis mai 2015, I’instrument
COSIMA fonctionne parfaitement. Environ 31 000 particules ont été collectées, prés de 10 000 images
acquises par le microscope optiqgue COSISCOPE et approximativement 35 000 spectres de masse
enregistrés.

S’il a fallu pres de dix ans a I’instrument COSIMA & bord de la sonde Rosetta pour effectuer sa premiere
analyse de particules cométaires, deux autres instruments COSIMA, se trouvant sur Terre, ont
activement fonctionné afin de fournir le travail de calibration nécessaire a 1’exploitation des données
cométaires (Figure 57). Le modeéle de référence de COSIMA, ou RM pour Reference Model, est la copie
exacte du modeéle de vol a bord de Rosetta. Il est situé au laboratoire MPS (Max-Planck-institut fir
Sonnensystemforchung) a Géttingen en Allemagne. Le modele de laboratoire de COSIMA, ou OM pour
Orléans Model, présente plusieurs caractéristiques similaires au modele de vol et de référence, faisant
de lui un instrument analogue. Comme son nom I’indique, I’instrument COSIMA OM est situé a
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Orléans, au laboratoire LPC2E (Laboratoire de Physique et Chimie de I’Environnement et de 1’Espace)
ou cette thése a été en partie réalisée.

Dans les parties suivantes, les caractéristiques de ces trois instruments seront présentées, en particulier
celles du modele de vol qui analyse les particules cométaires, mais aussi celles de I’instrument OM sur
lequel la majeure partie de la calibration des composés organiques purs a été effectuée.

Modéle de vol Modeéle de référence Modeéle de laboratoire
COSIMA XM COSIMA RM COSIMA OM
A bord de l'orbiteur Rosetta Au MPS Au LPC2E
Coma de la comete 67P Gottingen, Allemagne Orléans, France

Figure 57 : Images des trois instruments COSIMA de vol, de référence et de laboratoire. Le modéle de vol a un volume de
0,1 m. Crédits : ESA et H. Cottin.

3.2.1 COSIMA modele de vol — XM

Figure 58 : Image de l'instrument de vol COSIMA avant intégration sur la sonde Rosetta. L’instrument a pour dimension
986 x 356 x 362 mm?®. Creédits : ESA.
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3.2.1.1 Caractéristiques

L’instrument de vol COSIMA est un laboratoire de physico-chimie miniature a part entiere. A lui seul
il peut collecter des particules cométaires sur des cibles, les photographier, les analyser, et
éventuellement les chauffer. La Figure 58 est une photographie de I’instrument COSIMA avant son
incorporation a bord de la sonde Rosetta. Une fois intégrée, seule I’extrémité de 1’entonnoir permettant
la collecte des poussieres cométaires (présent tout a gauche de I’image) est a I’interface avec 1’extérieur
de la sonde. COSIMA peut paraitre relativement encombrant et lourd d’un point de vue spatial : il pese
19,8 kg. En comparaison, la masse totale des 10 instruments a bord de I’atterrisseur de Philae est de
26,7 kg. Néanmoins, les TOF-SIMS de laboratoire, non spatiaux, sont évidemment d’une autre catégorie
avec des masses supérieures a 100 kg. De fortes contraintes spatiales ont ainsi pesé sur COSIMA lors
de sa conception et de sa construction, il y a plus de 20 ans, impactant son poids et ses dimensions, son
énergie, le choix de la source d’ions primaires, et la transmission des données, vers et depuis la Terre
(Kissel et al. 2007). Les principales caractéristiques de ’instrument de vol sont indiquées dans le
Tableau 14.

L’instrument COSIMA, dont le schéma est présenté sur la Figure 64, est constitué de cing éléments
majeurs : les cibles collectrices, le bras robotique, le microscope optique COSISCOPE, le canon a ions
primaires, et le spectrométre de masse. La station chimique permettant le chauffage des cibles sera
également présentée.

Instrument de vol COSIMA

Volume (L x I x h) 0,127 m*(986 x 356 x 362 mm°)
Poids 19,8 kg
Résolution en masse m/Amsoy, 1400 a m/z = 100
Gamme de masse 1a3500u
Température au sein de COSIMA 283 K

Energie 8 keV

Nombre d'ions par impulsion ~ 1000

Durée des impulsions <3ns

Fréquence de récurrence 1,5 kHz
Empreinte du faisceau sur la cible 35 X 50 pm2
Surface 10 x 10 mm?
Nombre 72

Tableau 14 : Caractéristiques de I'instrument de vol COSIMA (Kissel et al. 2007; Hilchenbach et al. 2016).

3.2.1.1.1 Cibles collectrices

Un total de 24 assemblages est disponible dans la zone de stockage des cibles au sein de 1’instrument
COSIMA. Chaque assemblage est constitué de trois cibles et d’une bande (3 x 30 mm?) non-exposée a
la poussiére cométaire et servant de référence (Figure 59). Ces 72 cibles d’une taille de 10 x 10 mm? et
d’une épaisseur de 0,5 mm sont constituées de différents métaux (ANNEXE A) : 32 sont en or, 19 en
argent, 16 en platine et 3 en palladium. De plus, la totalité des cibles en or et plus de la moitié de celles
en argent, ont été recouvertes d’une couche de particules de méme nature que le métal de la cible, qu’on
nomme respectivement noir d’or et noir d’argent. Cette fine couche trés poreuse, dont 1’épaisseur varie
entre 5 et 32 um, a été déposée par sublimation dans une atmospheére d’argon a faible pression, et a pour
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objectif de decélérer et retenir efficacement les particules collectées par COSIMA (Kissel et al. 2007,
Hornung et al. 2014).

La Figure 59 présente I’assemblage DO photographié avant son intégration a I’instrument de vol. Les
trois cibles sont des noirs d’or d’une épaisseur de 20 - 30 um (ANNEXE A). Les 7 assemblages de cibles
exposés, soit 21 cibles ou 21 cm? de surface exposée, durant la mission Rosetta se sont révélés étre
extrémement efficaces : I’instrument COSIMA a collecté prés de 31 000 particules entre les mois
d’aont 2014 et de septembre 2016 (ANNEXE B). S. Merouane a identifié, par un prénom ou un numéro,
I’ensemble des particules cométaires collectées par I’instrument COSIMA (Merouane 2016). Lors des
premiers mois d’exposition toutes les particules recevaient un prénom, mais au vu du nombre trés
conséquent de particules collectées, seules les particules analysées ont continué d’étre prénommeées, les
autres particules ont un numéro d’identification.

34 mm

16 mm

Figure 59 : Assemblage DO de trois cibles de vol et schéma d’un assemblage de cibles (1, 2 et 3) et d’une bande de référence
(4) non-exposée a la poussiére cométaire. Crédits : K. Hornung et Kissel et al. (2007).

3.2.1.1.2 Bras robotique

Le bras robotique, ou TMU (Target Manipulator Unit), constitue un élément clé du fonctionnement de
I’instrument COSIMA. Il permet en effet la manipulation et le déplacement interne d’assemblages de
trois cibles vers les différentes zones de I’instrument : devant 1’entrée de 1’entonnoir ou la collecte des
particules cométaires a lieu, devant le microscope optique afin de photographier les 3 cibles avant et
apres exposition, devant la source d’ions primaires pour analyser les cibles, devant la station chimique,
et enfin au niveau de la zone de stockage des cibles afin de redéposer un assemblage de cibles et/ou en
récupérer un nouveau. Chaque assemblage de cibles est manipulé par le TMU a I’aide d’un dispositif
constitué d’une paire de pinces (Figure 60). Ces pinces permettent de le saisir, le déplacer et le relacher
une fois arrivé a la zone souhaitée de I’instrument (Kissel et al. 2007). Pour un instrument spatial, ce
bras robotique est audacieux. Sa défaillance au cours de la mission aurait conduit COSIMA a une
immobilisation totale.
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Figure 60 : Bras robotique de COSIMA attrapant un assemblage de cibles dans le modéle de référence. Crédits :
M. Hilchenbach.

3.2.1.1.3 Microscope optique COSISCOPE

Le microscope optique COSISCOPE est constitué d’une caméra (Figure 61) qui a été réalisée par
I’Institut d’ Astrophysique Spatiale (IAS) a Orsay. L’instrument CIVA a bord de Philae est constitué de
caméras identiques. COSISCOPE est ainsi la premiéere caméra a retransmettre des photographies in situ
de particules cométaires collectées. Lorsque 1’assemblage de 3 cibles COSIMA (Figure 61) est devant
la caméra, celle-ci photographie une zone de 14 x 14 mm?2 (ou 1024 x 1024 pixels) comprenant une cible
d’une taille de 10 x 10 mm2. La résolution de la photographie est de 13,7 um/pixels (Kissel et al. 2007).
Deux diodes électroluminescentes permettent d’éclairer les cibles en incidence rasante depuis deux
directions opposées, afin d’identifier les particules cométaires dépassant de la cible (Langevin et al.
2016). COSISCOPE tient un role essentiel dans les opérations menées par COSIMA. En effet, les
photographies des cibles, acquises avant et aprés chaque exposition aux poussiéres cométaires,
permettent d’identifier les particules collectées et de déterminer précisément leurs coordonnées
nécessaires a 1’analyse.

Figure 61 : Image du microscope optique COSISOPE avant intégration a ['instrument COSIMA et dont la masse totale est de
460 g. Crédits : M. Hilchenbach.
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3.2.1.1.4 Canon a ions primaires

Le canon a ions primaires, ou PIBS pour Primary lon Beam Subsystem, a été réalisé par le LPC2E a
Orléans. Muni de deux sources d’indium, il constitue le systéme permettant I’obtention d’un faisceau
d’ions primaires, pulsé et focalisé, indispensable a I’analyse en TOF-SIMS. L’énergie du faisceau d’ions
primaires est de 8 keV (Tableau 14). Cette énergie, relativement faible, est principalement liée aux
contraintes de I’électronique spatiale et au potentiel d’extraction des ions d’indium, limité & 10 kV. Cette
énergie évite I’endommagement de la surface analysée lors du bombardement d’ions primaires (Kissel
et al. 2007). Une image du PIBS avant intégration dans I’instrument COSIMA est présentée sur la Figure
62. Le PIBS est constitué de deux sources d’indium pouvant étre chauffée, d’optiques ioniques et d’un
modulateur permettant de pulser et focaliser les ions primaires.

Figure 62 : Image du canon a ions primaires avant intégration sur I’instrument de vol COSIMA, il a pour longueur 31 cm.
Crédits : LPC2E.

3.2.1.1.4.1 Emission des ions primaires

Les deux sources sont constituées d’un réservoir d’indium et d’un fil de tungsténe recouvert par
capillarité d’un film d’indium. L’application d’une différence de potentiel d’environ 5 kV entre le fil de
tungsténe et 1’¢électrode d’extraction provoque la formation d’un champ électrique a 1’extrémité de la
pointe du fil. Ce champ permet d’accumuler les atomes d’indium a I’extrémité du fil de tungsténe qui
prennent alors la forme d’un cone, dit « cdne de Taylor » (Spool 2016). L’ionisation des atomes par
effet tunnel a leur départ de la surface du film d’indium, conduit a I’émission des ions primaires
d’indium.

Les deux sources d’indium, A et C, de ’instrument de vol COSIMA sont a 99,9 % sous la forme de
I’isotope °In (Kissel et al. 2007). Il était primordial que I’isotope **In ne soit présent dans les sources
qu’en de tres faible quantité, car la différence de masse de ces deux isotopes (m/z = 114,90 et
112,90 respectivement) aurait provoqué, aprés bombardement de la surface, I’émission de deux séries
d’ions secondaires et donc un dédoublement de 1’ensemble des pics du spectre de masse. Chacune de
ces sources est reliée a un émetteur, dont un seul fonctionne a la fois. Initialement la source A devait
étre utilisée par COSIMA des le début de la mission Rosetta. Néanmoins, les tests réalisés en vol sur
COSIMA, plusieurs années précédant I’arrivée a la cométe, révélerent un probléme au niveau du
chauffage de cette source. La source C devant servir initialement de réserve a ainsi été utilisée depuis
aolt 2014 comme source principale d’ions primaires. Le temps estimé d’utilisation d’une source
d’indium était d’environ 1000 heures. La source C, utilisée tout au long de la mission Rosetta, a duré
plus de 1400 heures.
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3.2.1.1.4.2 Pulsation et compression temporelle

L’analyseur a temps de vol mesure le temps que mettent les ions secondaires a franchir une distance
donnée. Les ions primaires sont ainsi pulsés a ’aide d’un modulateur pour former des paquets d’ions
compressés temporellement pour définir le temps de départ des ions secondaires émis de la surface. La
fin du trajet des ions secondaires est marquée par leur arrivée au détecteur. Le modulateur est composé
d’un chopper et d’un buncher (Figure 70).

Les ions primaires sont émis en un faisceau continu, et pulsés a I’aide d’un chopper. Ce dernier applique
un potentiel pulsé par une électrode. Ainsi, lorsque la tension appliquée est non nulle, les ions primaires
sont déviés de leur trajet ce qui les empéchent de franchir le diaphragme les conduisant vers la cible. Au
contraire, une tension nulle permet aux ions primaires de le franchir. Le chopper forme ainsi des paquets
d’ions, chacun constitué d’environ 1000 ions et espacé de 50 ns (Kissel et al. 2007).

Par la suite, le paquet d’ions est modifié¢ au niveau du buncher, de manicre a ce que les ions se trouvant
a la fin du paquet aient plus d’énergie que les ions au début du paquet. Lorsque le paquet arrive a la
surface de la cible, celui-ci est comprimé entre 3 et 4 ns (Tableau 14). Plus la durée du paquet d’ions
primaires arrivant sur la cible sera petite, meilleure sera la résolution en masse de 1’instrument (Spool
2016). Pour des raisons de restriction électronique, imposée par les contraintes spatiales de la mission,
le buncher a été divisé en trois étages successifs. Dans chaque étage, un potentiel de +250 V est appliqué
entre deux électrodes paralléles apreés le passage du paquet d’ions. Les ions présents a I’arriére du paquet
voient ainsi leur vitesse augmenter, ce qui idéalement leur permet de rejoindre les ions se trouvant
devant. Le paquet d’ions, aprés le passage successif dans les trois bunchers, s’est compressé
temporellement (Kissel et al. 2007).

3.2.1.1.5 Spectrometre de masse

Le spectrometre de masse a temps de vol est composé d’un réflectron a deux étages et d’un détecteur.
Ce réflectron est constitué de deux régions de champs é€lectriques différents (Kissel et al. 2007). La
gamme de masse des spectres acquis par COSIMA est large (1 — 3500 u) et, du fait des mécanismes de
formation, les ions secondaires positifs et négatifs sont majoritairement mono chargés, z = + 1 (Kissel
et al. 2007). Une caractéristique importante du spectrométre de masse a temps de vol de COSIMA est
sa résolution en masse de m/Amsp, = 1400 & m/z = 100 (Hilchenbach et al. 2016). Celle-ci est
suffisamment élevée pour permettre la séparation entre la composante non organique et la composante
organique pour m/z < 100 (Hilchenbach et al. 2016).

La Figure 63 illustre la séparation de deux pics provenant d’un spectre de masse d’ions secondaires
positifs acquis par Iinstrument de référence : m/iz (*’Al") = 26,98 et m/z (**C,'Hs") = 27,02. Le premier
pic monoatomique 2’Al* posséde un défaut de masse négatif de 0,02, contrairement au pic organique
2C,*Hs" qui posséde un défaut de masse positif de 0,02. L’instrument COSIMA peut donc séparer la
composante organique® possédant un défaut de masse positif, de la composante non organique pour
m/z < 100. La résolution en masse de COSIMA est plus de dix fois supérieure a celle des autres
instruments in situ ayant analysé la composition de particules cométaires (PIA, PUMA 1, PUMA 2 et
CIDA). Cette caractéristique rend COSIMA a méme d’apporter un nombre d’informations conséquentes
dans I’analyse de la poussiére cométaire.

® Pour des raisons de clarté, les isotopes du carbone 12 et de I’hydrogéne 1 ne seront plus mentionnés. La résolution
en masse de I’instrument COSIMA ne lui permet pas, dans la majorité des analyses, de distinguer la composante
du carbone 13 ou du deutérium.
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Figure 63 : Spectre de masse d’ions secondaires positifs illustrant la séparation de la composante monoatomique et de la

composante organique a la masse nominale 27. Le spectre de masse provient d’un échantillon de calibration analysé sur le
modele de référence de COSIMA (RM).

3.2.1.1.6 Station chimique

La station chimique de COSIMA a été congue pour chauffer, jusqu’a 403 K, un assemblage de trois
cibles (Kissel et al. 2007). La température a I’intérieur de I’instrument COSIMA est d’environ 283 K.
L’objectif scientifique de cette station chimique était de chauffer les particules cométaires collectées sur
les cibles, et au préalable analysées, afin d’étudier 1’évolution de la composante organique présente dans
le spectre de masse (Kissel et al. 2007). L’étude cinétique de la dégradation du polyoxyméthyléne
(POM) — un polymeére dont la présence est recherché au sein des poussiéres cométaires — menée par Le
Roy (2011); Le Roy et al. (2012), avait permis la détermination du temps de décomposition de ce
polymeére thermiquement instable : le temps de demi-vie du POM est de 17 minutes a une température
de 400 K. Ainsi, si les signatures spécifiques du POM sont présentes sur le spectre de masse d’une
particule, et qu’aprés avoir chauffé la cible et ré-analysé la particule, ces signatures n’y sont plus, alors
la détection du POM pourrait étre confortée.

La station chimique a été utilisée par I’instrument de vol pour chauffer certains assemblages de cibles.
Cependant, I’objectif ne consista pas a chauffer les particules cométaires, mais a diminuer le contenu de
PolyDiMéthySiloxane, ou PDMS, présent a la surface des cibles et dans les spectres de masse. Le PDMS
constitue la contamination dominante au sein de I’instrument COSIMA. Cette contamination sera 1’objet
d’une description plus détaillée dans une prochaine partie de ce manuscrit. Afin de diminuer ce
contaminant, plusieurs assemblages de cibles ont été chauffés avant leur premiére exposition a la
poussiére cométaire.

Toutefois, au cours de ces opérations, le bras robotique de I’instrument de vol (XM) a rencontré des
problemes de mouvement rotationnel qui ne lui permettaient pas d’atteindre la position d’entrée de la
station chimique pour y déposer I’assemblage de cibles a chauffer. Afin de palier & ce probleme, le bras
robotique a alors positionné les cibles au plus prés (environ 4,4 mm) de la station chimique, pour que
lorsque celle-ci fit mise en fonctionnement, la chaleur se propage par rayonnement jusqu’a I’assemblage
de cibles. Ces conditions limitent considérablement la température maximale atteinte par les cibles dans
cette station chimique : seulement 318 K (valeur estimée par calcul de transfert radiatif), contre 403 K
initialement prévu.
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Figure 64 : Schéma du modele de vol COSIMA. Les numéros indiquent les trois modes de fonctionnement principaux de COSIMA, a savoir (1) le mode collecte, (2) le mode image et (3) le mode analyse. La figure

est adaptée de Kissel et al. (2007).

Station
chimique

Microscope
COSISCOPE Faisceau d’ions

Source d’ions
primaires

primaires

. >I9ﬂ <

E Bras *

robotique

Stockage
des cibles

Canon aions
primaires

Faisceau d’ions

secondaires
EEEEEEEEEE NS NN EEEEEEEEEEN »- ----------- lllllllllllllll.lll.lll.-.......
— I :

-‘uuuuuuuuuu....."----------.--..-------"'

Réflectron

Transfert de données
depuis/vers la sonde Rosetta

Electroniques

<—>
de commande




3.2.1.2 Fonctionnement

Le fonctionnement de I’instrument COSIMA est relativement complexe. Plusieurs opérations de nature
différente peuvent étre menées. La séquence d’opérations suivante est conduite lors de I’analyse
« classique » de particules cométaires collectées (Figure 64) :

» Mode Image : Chaque cible d’un assemblage de trois cibles est photographiée par le microscope
optique COSISCOPE.

= Mode Collecte : L’assemblage de cibles est mené par le bras robotique devant 1’entonnoir pour
exposer les cibles aux poussiéres cométaires. Le temps moyen d’exposition entre deux photos
est d’une semaine (Mode 1 de la Figure 64).

= Mode Image : L’assemblage de cibles est ramené vers le microscope optique COSISCOPE par
le bras robotique afin de photographier a nouveau les trois cibles et de détecter la présence
éventuelle de particules cométaires. Si des particules ont été collectées, leurs coordonnées sur
la cible sont précisément déterminées (Mode 2 de la Figure 64).

= Mode Analyse : L’assemblage de cibles est apporté par le bras robotique devant la zone
d’analyse. Des particules sélectionnées sont analysées dans un premier temps en mode négatif,
puis en mode positif exactement a la méme position. Les opérations d’analyses dans les deux
modes durent en moyenne 7 heures (Mode 3 de la Figure 64).

Les opérations sont flexibles, il est ainsi possible d’effectuer les trois premiéres étapes, puis de retourner
exposer I’assemblage de cibles pour collecter davantage de particules. De plus, une particule peut étre
analysée plusieurs fois si celle-ci se révéle d’une composition intéressante. Le temps d’exposition des
cibles aux poussiéres cométaires est déterminé en fonction des objectifs scientifiques, il est
généralement compris entre plusieurs heures et une semaine. De méme, le temps d’analyse et le nombre
de particules analysées varient en fonction des objectifs. Chaque assemblage de cibles peut ainsi étre
réexposé plusieurs fois a dessein, une photo des trois cibles étant prise aprés chaque temps d’exposition.

Les séquences d’analyse peuvent avoir été proposées en téléconférence en concertation avec la plupart
des membres de I’équipe COSIMA (pendant les premiers mois de la mission), par un membre de
I’équipe directement au PI*® de I’instrument, ou, comme cela a été plus souvent le cas aprés les premiers
mois de mission, proposées directement par le PI a I’équipe.

101 e PI, Principle Investigator, de I’instrument COSIMA est M. Hilchenbach (MPS).
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3.2.1.3 Contamination

Les instruments SIMS, en mode statique, effectuent des analyses de surface — environ 95 % des ions
secondaires émis proviendraient des deux premiéres couches monoatomiques (Vickerman 2013). Lors
de I’analyse, COSIMA est donc extrémement sensible a la nature et a la typologie de surface des
particules cométaires analysées, ainsi qu’aux contaminations se trouvant a la surface des cibles sur
lesquelles les particules sont collectées. La caractérisation de ces contaminations est essentielle afin de
discriminer, sur les spectres de masse des particules, la composante cométaire de la contamination.

La contamination majeure — les pics dominant le spectre de masse en intensité — de I’instrument de vol
COSIMA est le PDMS. Le PDMS est un polymere communément rencontré en analyse de surface
comme le sont les instruments de TOF-SIMS (Henkel and Gilmour 2014; Spool 2016) car il provient
d’huiles de silicone utilisées lors des phases d’usinage. La formule développée de ce polymere est
présentée sur la Figure 65. Ce polymere a de plus les particularités, trés contraignantes, de migrer a la
surface et de trés bien s’ioniser en mode positif (Spool 2016). L’analyse du PDMS provoque sa
fragmentation, dont les principaux fragments formés dans le mode positif et leur rapport masse sur
charge sont indiqueés dans le Tableau 15 (Briggs 1983).

HaC HsC CHg CHs
HaCul ° ; S _JCHy
g S s~
@] 0]
H,C CH,4
- -n
Figure 65 : Formule développée du PolyDiMéthySiloxane (PDMS).
Formule brute Fragments m/z
CsHsSi Si(CH3)s" 73,05

CsHis0Si»  (CH2)sSiOSi(CHa)," 147,07
CiHu0:Sis  (CHs)Si[OSI(CHa)l.t 221,08

N b OS5

Tableau 15: Fragments majeurs du Polydiméthylsiloxane (PDMS) et leurs rapports masse sur charge (Briggs 1983).
« n» représente le monomére (CH3)20Si du PDMS de la Figure 65

La Figure 66 présente la somme de dix spectres de masse d’ions secondaires positifs acquis par
I’instrument de vol COSIMA sur une cible de noir d’or avant son exposition aux particules cométaires.
Le spectre de masse (a) est compris entre 0 < m/z < 600, on peut tout d’abord remarquer que cette cible,
constituée a 99 % d’or, n’est pas dominée par le pic d’or (m/z = 196,97) mais par une multitude de pics,
dont ceux de plus haute intensité sont présents a m/z < 200. Ce spectre de masse illustre la sensibilité de
I’instrument a analyser les composés de surface. Le fragment Si(CHs)s" a m/z = 73,05 domine le spectre
de masse et provient du PDMS, tout comme SioO(CHs)s" a m/z = 147,07 (Tableau 15). Un autre type de
contamination est présent sur le spectre de masse (a), des fragments caractéristiques d’amine aliphatique
entre 210 < m/z < 250 (Hilchenbach et al. 2016). Cette contamination est absente des modeles de
référence et de laboratoire, son origine dans le modéle de vol n’a ce jour pas été caractérisée. Le spectre
de masse (b) est un élargissement du spectre (a) entre 0 < m/z < 200. Des fragments d’hydrocarbures
CxH," sont dominants entre 25 < m/z < 60. lIs proviennent de la contamination de Iair, avec lequel les
cibles ont été en contact lors de leur conception sur Terre (Henkel and Gilmour 2014). Le pic
d’indium °In* est toujours présent sur les spectres de masse positifs et provient de la source d’ions
primaires.
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Figure 66 : Somme de dix spectres de masse d’ions secondaires positifs acquis sur la cible en noir d’or 1D2 avant exposition
aux particules cométaires, le 8 octobre 2015, par l'instrument de vol COSIMA. La durée d’acquisition totale est de 25 minutes.
Le spectre (a) est compris entre 0 < m/z < 600, le spectre (b) est un agrandissement du (a) entre 0 < m/z < 200.

La contamination présente sur les spectres de masse d’ions secondaires négatifs est différente. La Figure
67 présente la somme de dix spectres de masse d’ions négatifs acquis par I’instrument de vol COSIMA,
sur la méme cible (noir d’or 1D2), au méme emplacement et a la méme date que les spectres de masse
d’ions positifs discutés ci-dessus. Le spectre de masse (a), compris entre 0 < m/z < 600, est dominé par
le pic d’hydrogéne H & m/z = 1,01. Les autres pics d’intensité notable sont présents sur le spectre (b),
on y trouve majoritairement des espéces électronégatives, telles que O (m/z = 15,99), les halogenes
F (m/iz = 19,00) et CI" (m/z = 34,97), et des hydrocarbures telles que CH™ (m/z = 13,01) et
C.H (m/z = 25,01). Des fragments du PDMS sont également présents a m/z = 59,00 (CHsSiO") et
m/z = 75,00 (CHsSiO2) (Briggs 1983). Contrairement au mode positif, ces fragments de PDMS ne
dominent pas le spectre de masse.

Comme nous le verrons par la suite, les pics liés aux contaminants de I’instrument présentés dans cette
section diminuent trés fortement lors de I’analyse des particules cométaires.
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Figure 67 : Somme de dix spectres de masse d’ions secondaires négatifs acquis sur la cible en noir d’or 1D2 avant exposition
aux particules cométaires, le 8 octobre 2015, par l'instrument de vol COSIMA. La durée d’acquisition totale est de 25 minutes.
Le spectre (a) est compris entre 0 < m/z < 600, le spectre (b) est un agrandissement du (a) entre 10 < m/z < 100.

3.2.2 COSIMA modele de référence — RM

Le modele de référence (RM) de COSIMA, situé au laboratoire du MPS a Géttingen en Allemagne, est
la réplique exacte de I’instrument de vol et a été construit au méme moment que ce dernier. La Figure
68 est une photographie de I’intérieur de I’enceinte a vide du RM, on y retrouve les différents éléments
constituants COSIMA, a savoir le microscope optique COSISCOPE, le bras robotique et le stockage des
cibles.

Le rendez-vous de la sonde Rosetta et de la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko, le 6 aolt 2014, a
marqué le début des opérations de I’instrument de vol COSIMA XM. Depuis cette date, le modele RM
a eu deux utilisations essentielles pour le projet : la préparation des opérations qui ont été effectuées sur
le modeéle de vol, et la recherche de solutions lorsque qu’un probléeme technique est apparu sur le XM
tel que celui rencontré apreés les trois premiers mois de fonctionnement du modele de vol, ou encore le
test du chauffage des cibles. Durant la phase de croisiére de la mission Rosetta, I’instrument RM a aussi
contribué a la calibration de la composante inorganique de COSIMA (Kriiger et al. 2015). Le réle du
RM sera d’autant plus important, une fois la mission Rosetta terminée, puisqu’il permettra de confronter
certains résultats et/ou interprétations des données XM.
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Figure 68 : Vue de l'intérieur du modéle de référence de COSIMA. Crédits photo : H. Cottin.

3.2.3 COSIMA modele de laboratoire — OM

3.2.3.1 Caractéristiques

Le modéle de laboratoire se trouvant au LPC2E a Orléans, depuis 1999, n’est pas une copie exacte de
I’instrument de vol, mais est un spectrometre de masse d’ions secondaires a temps de vol (TOF-SIMS)
constitué d’un élément identique au XM :

= |e canon a ions primaires (PIBS)
et de trois éléments similaires au XM :

= Ja source d’indium
= J’optique ionique secondaire
= ]e détecteur d’ions

De plus, la résolution en masse du modele de laboratoire (m/Amsgy = 1800 & m/z = 100) est proche de
celle du modeéle de vol et les cibles sur lesquelles les échantillons sont analysés, sont majoritairement en
or. La trés grande ressemblance de ce modéle de laboratoire avec I’instrument de vol, lui confére des
performances analytiques similaires a celles des instruments COSIMA, et permet son utilisation comme
un instrument de référence & COSIMA.

Le Roy (2011) a acquis des spectres de masse de I’adénine dans les modes positif et négatif, sur le
modéle OM et sur le modéle de référence RM de COSIMA en Allemagne. Aucune différence notable
n’a été observée entre les spectres de ces deux instruments. Seule la contamination dominant les spectres
de masse différe : dans le cas de ’OM se sont les phtalates™, des plastifiants couramment utilisés dans
les cables électriques, et dans le cas du RM, le PDMS. Ce dernier est I’unique composé organique ayant
été analysé sur les trois instruments COSIMA XM, RM et OM (Le Roy, Bardyn, et al. 2015). Les
fragments du PDMS sont similaires sur les spectres de masse d’ions positifs pour ces trois instruments
(Figure 69). On peut également noter sur cette figure que le signal de Na*, provenant de la contamination,
domine le spectre de masse pour les instruments COSIMA OM et RM. L’intensité de Na* peut varier

11 Les phtalates sont composés d’un noyau benzénique et de deux groupements carboxylates dont la taille de la
chaine alcane varie. Le fragment de phtalate dont I’intensité domine est 8 m/z = 149,02 (CgHsOs").
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fortement d’une cible a une autre. Ainsi, un méme composé analysé conduit & une signature spectrale
comparable sur les trois instruments COSIMA, aux différences de contamination prés. La calibration
des composés organiques de COSIMA a de plus €té entierement réalisée sur le modéle de laboratoire
OM (Le Roy, Bardyn, et al. 2015).

L’agencement détaillé du modele de laboratoire OM est présenté Figure 70, les différentes étapes pour
analyser un échantillon sont décrites dans la partie suivante.
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Figure 69 : Spectres de masse d’ions secondaires positifs du polydiméthylsiloxane acquis sur une cible en or sur les trois
instruments de COSIMA : le modele de vol XM, le modéle de référence RM et le modéle de laboratoire OM. L’intensité a été
normée par rapport au fragment du PDMS, Si(CHs)s* a m/z = 73,05. Tous les pics pour lesquels une formule est attribuée sont
des fragments du PDMS, a ’exception du sodium Na* et de I’indium In". Cette figure est une adaptation de Le Roy, Bardyn,
et al. (2015).
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3.2.3.2 Fonctionnement

Les étapes pour introduire I’échantillon, & pression atmosphérique, a la zone d’analyse sous vide poussée
d’environ 10® mbar, sont les suivantes :

= Introduction dans la zone du sas : La cible en or contenant 1’échantillon a analyser est disposée
sur un porte-échantillon, introduit dans le TOF-SIMS par le sas d’introduction et fixée sur une
canne de manipulation. Le porte-échantillon et la cible se trouvent alors dans la zone du sas du
TOF-SIMS, a pression atmosphérique et complétement isolés de la zone d’analyse maintenue
sous vide pousse.

=  Pompage de la zone du sas : Une premiére pompe primaire séche est activée afin d’atteindre,
dans la zone du sas, une pression d’environ 10 mbar. Une deuxiéme pompe turbo est ensuite
enclenchée pour descendre la pression a environ 10° mbar.

» Introduction dans la zone d’analyse : La pression étant suffisamment basse dans la zone du sas,
la porte, I’isolant de la zone d’analyse sous vide, est ouverte. A 1’aide de la canne de
manipulation, le porte-échantillon et la cible sont introduits dans la zone d’analyse.

»  Pompage de la zone d’analyse : Afin de maintenir un vide poussé dans la zone d’analyse, les
deux pompes cryogéniques ne sont jamais arrétées, dans la mesure du possible. Une fois le
porte-échantillon fixé a ’intérieure de la zone d’analyse, la canne de manipulation est retirée.
La porte est refermée afin d’isoler & nouveau la zone d’analyse, et de retrouver une pression
d’environ 10® mbar.

= Réglages des paramétres du TOF-SIMS : L’ensemble des réglages du TOF-SIMS se font
manuellement. Cela comprend I’augmentation progressive de la température de la source
d’indium, les réglages des deux lentilles, des plaques de déflections et de 1’électrode
d’extraction, et I’obtention des ions secondaires une fois que la source d’ions primaires est
enclenchée.
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Figure 70 : Schéma du modele de laboratoire OM de COSIMA. Cette figure est adaptée de Le Roy (2011).
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Caractéristiques du modele de laboratoire OM de COSIMA se trouvant au LPC2E a Orléans (Le Roy

2011) :
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3.3 Préparation des échantillons — OM

Le modele de laboratoire OM de COSIMA a été, ces derniéres années, essentiellement employé pour
établir une bibliotheque de spectres de masse de référence de composés organiques (Le Roy 2011; Le
Roy, Bardyn, et al. 2015).

Les analyses TOF-SIMS en mode statique s’intéressent aux deux premiéres couches monoatomiques de
la surface (Vickerman 2013). Le spectre de masse est donc fortement conditionné par la propreté de la
cible sur laquelle le dépot de 1’échantillon a analyser est effectué. Afin de s’approcher au plus pres des
conditions analytiques du modéle de vol de COSIMA, des cibles en or sont utilisées. Ces cibles sont
découpées au LPC2E afin d’obtenir des dimensions identiques a celles contenues dans I’instrument
COSIMA XM, a savoir 10 x 10 mm? (Tableau 16). Un numéro d’identification est de plus ajouté a
chaque cible (Figure 71).

Un protocole de nettoyage des cibles a été mis en place par L. Le Roy dans le cadre de sa thése. Celui-
ci permet notamment de diminuer de plus de 90 % la présence de PDMS et de 64 % celle de phtalates —
les deux contaminations majeures identifiées sur les cibles utilisées par le modéle de laboratoire (Le
Roy 2011). Ce protocole consiste & placer la cible dans un bain de n-hexane pour une durée de
dix minutes, puis dans un bain d’acétone pendant également dix minutes, et ceci a I’intérieur d’un bac a
ultrasons (Tableau 16). L’utilisation de ces solvants permet de diminuer efficacement la présence des
contaminations provenant de PDMS et des phtalates respectivement (Reich 2001). De méme, tous les
matériels utilisés dans le cadre du nettoyage des cibles et de la préparation des dépdts (récipients et
pilon) sont au préalable nettoyés avec un papier imbibé de n-hexane, puis d’acétone. Certains matériaux,
tels que le porte-échantillon de la cible et les pinces, sont maintenus en permanence dans un four a
350°C, et sortis une heure avant le début du nettoyage et du dépot de 1’échantillon sur la cible.
L’ensemble de la manipulation est effectuée sous une hotte, dont le plan de travail est gardé vide, dans
la mesure du possible, afin de diminuer les sources de contaminations éventuelles lors de la manipulation
des cibles en or.

Composé  Formule brute Marque Puret¢  Epaisseur  Dimensions
feuille d'or Au Goodfellow  99,99% 0,125mm 10 x 10 mm?
n-hexane CeH1s VWR Prolabo  >99 %

acétone C3HgO VWR Prolabo 99,9 %

Tableau 16 : Caractéristiques des cibles et des solvants utilisés pour les nettoyer.

Une fois la cible nettoyée, un grain d’échantillon sous forme de poudre — le plus petit possible — est
déposé a I’aide d’une pince sur la cible en or, en évitant une proximité trop importante des bords de la
cible. Ce grain est ensuite écrasé par un pilon en agate afin de former un dépét fin. L’échantillon analysé
par le faisceau d’ions primaires d’indium subit une accumulation de charges positives en surface, cet
effet a pour conséquence de dévier le faisceau d’ions primaires et de perturber la détection des ions
secondaires pouvant provoquer une perte du signal (Stephan 2001). Un échantillon déposé en couche
mince peut compenser cet effet de charge par la présence d’électrons libre a la surface de la cible,
contrairement a un dépot épais, dont I’effet de charge ne pourra étre entiérement compensé. La Figure
71 illustre un dépdt de deux grains de tétracosane’? sur une cible en or de dimensions 10 x 10 mm2.

12 e tétracosane est un alcane linéaire de formule brute Ca4Hso.
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Figure 71 : Cible en or de dimensions 10 x 10 mm? sur laquelle deux dépdts de Tétracosane CzsHso ont été effectués. Le numéro
60 en haut a droite correspond a l'identification de la cible. L’image a été prise avant [’analyse des échantillons.

3.4 Deéroulement des opérations — XM

3.4.1 COSIMA et la mission Rosetta

La sonde Rosetta, aprés un voyage de dix années, a rejoint I’orbite de la cométe 67P/Churyumov-
Gerasimenko le 6 ao(t 2014. Cing jours plus tard, I’instrument COSIMA exposait son premier
assemblage de trois cibles de noirs d’or — 1D0, 2DO0 et 3DO0 (Figure 59) — & la poussiere cométaire. La
comete se trouvait alors a 3,6 UA du Soleil, son activité était relativement faible. Mais le 24 ao(t, aprés
13 jours d’exposition, COSIMA collecta ses deux premiéres « grosses » particules d’une taille d’environ
50 um et 70 um. L’analyse de particules cométaires par TOF-SIMS débuta ainsi en septembre et
continua jusqu’au mois d’octobre (Schulz et al. 2015; Hilchenbach et al. 2016). Au cours de ce dernier
mois, la qualité des spectres de masse (bruit de fond et forme des pics) acquis par COSIMA se dégrada
fortement, menant a un arrét complet des analyses a objectif scientifique a la fin du mois d’octobre. Les
quatre ingénieurs de I’instrument COSIMA, A. Koch, H. Fisher, J. Ryno et L. Thirkell —ou Tiger Team —
travaillérent a la résolution de ce probléme pendant prés de quatre mois. En mars 2015, les analyses des
particules cométaires collectées reprirent progressivement jusqu’en mai 2015 ou les problémes
techniques furent complétement résolus et les spectres de masse obtenus de meilleure qualité qu’en
début de mission. L’instrument COSIMA a effectué des analyses a un rythme d’environ 10 particules
par semaine entre mai 2015 et juin 2016. Depuis septembre 2016, I’éloignement de la cométe et de la
sonde Rosetta du Soleil (> 3,7 UA du Soleil) a contraint a une réduction et un partage de 1’énergie
acquise par les panneaux solaires entre les différents instruments de 1’orbiteur. Le rythme d’analyse de
COSIMA a donc diminué en cette fin de mission, pour s’arréter définitivement le 30 septembre 2016.
Ces différentes étapes sont illustrées sur la Figure 72.
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Figure 72 : Schéma illustrant le calendrier de la mission Rosetta et celui des analyses de particules cométaires effectuées par
linstrument COSIMA.

3.4.2 Evolution temporelle des spectres de masse

L’évolution temporelle de la qualité des spectres de masse acquis par COSIMA, depuis le début des
analyses des particules cométaires, est illustrée sur la Figure 73 a I’aide de trois particules cométaires,
dont la description est donnée dans le Tableau 17. Les spectres de masse d’ions secondaires positifs (a),
(c) et (e) ont été acquis respectivement sur les particules Donia, Johannes et Kenneth (Figure 73).

Particule Cible de collecte Date de collecte Date d'analyse
Donia 2D0 18 - 24 aolt 2014 7 septembre 2014

Johannes 3D0 11 - 17 octobre 2014 22 octobre 2014

Kenneth 2D1 11 - 12 mai 2015 18 juin 2015

Tableau 17 : Description des cibles sur lesquelles les trois particules ont été collectées, ainsi que de leurs dates de collecte et
d’analyse.

= Donia a été 'une des premiéres particules cométaires a étre analysée par COSIMA. Son spectre de
masse (a) ne présente pas de bruit de fond élevé, mais 1’agrandissement de son spectre de masse (b)
entre 27,75 < m/z < 28,25 permet d’observer la présence d’un pic de forme triple a I’emplacement
de I’ion Si* (m/z = 27,98). Cette forme est retrouvée pour 1’ensemble des ions du spectre de masse.

= Johannes fut I’'une des derniéres particules analysées avant la suspension des analyses de COSIMA.
Son spectre de masse (c) présente un bruit de fond élevé et une intensité globale tres faible
(le nombre de coups de I’intensité des pics ne dépasse pas 40), de plus la forme de pic triple s’est
accentuée (d).

= Kenneth est une particule ayant été analysée une fois le probléme résolu, son spectre de masse (e)
possede ainsi un bruit de fond faible, et ses pics ont la forme d’une gaussienne (f).
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Figure 73 : Illustration de I'évolution temporelle de la qualité des spectres de masse des ions secondaires positifs de trois
particules cométaires — Donia, Johannes et Kenneth. Les spectres (a), () et (e) sont compris entre 0 < m/z < 200, (c), (d) et
() sont respectivement des élargissements compris entre 27,75 < m/z < 28,5. Pour ces élargissements, les masses exactes de
Si* (m/z = 27,98) et CoH4™ (m/z = 28,03) sont indiquées par des lignes pointillées. Ces trois spectres de masse ont tous eu une
durée d’acquisition de 5 minutes. Pour des raisons de clarté, les fragments issus de la contamination, Si(CHs)s* (m/z = 73,05)
et Si2O(CHs)s" (m/z = 147,07), ont été nommés « PDMS ».

La dégradation du signal des spectres de masse - augmentation du bruit et diminution du signal
exploitable - ainsi que la forme triple des pics ont été un probléme majeur pour I’instrument COSIMA.
Le bruit de fond élevé du spectre de Johannes (Figure 73c) et le nombre de coups trés faible ne laissent
entrevoir qu’un nombre limité de pics dans le spectre de masse. De plus, la forme triple des pics
compliqua sévérement D’interprétation de ces spectres, particuliecrement lorsque que plusieurs
composantes étaient présentes a une méme masse nominale. Sur le spectre de masse de la Figure 73d il
est trés difficile de distinguer la contribution de I’ion Si* (m/z = 27,98) de celle de 1’ion CoHs"™ (m/z =
28,03), celles-ci se chevauchent sirement. COSIMA est pourtant apte & résoudre ses deux pics, comme
I’atteste le spectre de masse de la particule Kenneth (f).

Ces problémes seraient apparus, et graduellement accentués, au cours du premier mois d’analyse, suite
a un dépdt de la source primaire d’indium sur I’intérieur du trou de 1’électrode d’extraction (voir le
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schéma détaillé du canon d’ions primaires de COSIMA sur la Figure 74). Ce dépot d’indium aurait
progressivement déformé localement le potentiel d’extraction, et provoqué la déviation du faisceau
d’ions primaires. Le chopper, lors d’un fonctionnement normal, regoit un faisceau d’ions primaires
continu et le dévie vers une zone de blocage en appliquant une tension non nulle (sauf pendant la durée
utile de I’'impulsion). A sa sortie, le faisceau d’ions est pulsé. Dans une situation ou le faisceau d’ions
primaires est hors axe, dans un certain quadrant, en arrivant au chopper, ce dernier ne peut plus assurer
sa déviation vers la zone de blocage et le pulser correctement. Il en résulte un faisceau pulsé combiné
avec un faisceau continu qui arrive a deux endroits différents sur la cible.

Cette explication proposée par la Tiger Team de COSIMA permettrait d’expliquer les deux observations,
a savoir, la perte progressive du faisceau pulsé (bruit dans les spectres et forme triple des pics) et
I’apparition d’un faisceau continu mise en évidence par la présence de tiches d’indium™ sur les cibles
analysées. Des dépdts d’indium avaient été observés auparavant sur des sources d’ions sur le modéle de
référence COSIMA. L’explication physique a tout d’abord été proposée a 1’aide d’une modélisation
numérique du faisceau d’ions primaires en mode perturbé, cohérente avec les observations. Puis, 1’un
des parametres du canon a ions a été optimisé pour corriger ’anomalie. Le faisceau d’ions du modéle
de vol COSIMA a ainsi été recentré et le sous-systeme entierement ré-optimiseé.
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Figure 74 : Schéma du canon d’ions primaire de l'instrument COSIMA. La source d’indium C a été utilisée pour toutes les
analyses des particules cométaires au cours de la mission Rosetta. Le trajet du faisceau d’ions primaires d’indium est
représenté en bleu. Cette figure est adaptée de Kissel et al. (2007).

3.4.3 Opérations hebdomadaires

Depuis le rétablissement de I’instrument COSIMA, en mai 2015, les analyses de particules cométaires
ont lieu hebdomadairement. Ces opérations sont planifiées par 1I’équipe COSIMA, en général deux
semaines avant la date d’analyse prévue. Dans certaines circonstances, il a été possible de réduire ce
délai a quelques jours. Les opérations comprennent entre un et trois jours d’analyse SIMS dont la durée
est de 7 heures par jour. Les données sont transmises sur Terre environ deux jours aprés que les analyses
soient effectuées. En moyenne par opération, une dizaine de particules cométaires, dont les coordonnées
sur la cible ont été renseignées, sont analysées. La Figure 75 illustre une analyse effectuée par COSIMA
sur la cible de noir d’or 1CD, le 21 aoQt 2015. Sept analyses sous forme de ligne, ou line scan, ont été
réalisées en mode negatif, puis en mode positif a la méme position. La raison de ces analyses sous forme
de line scan sera expliquée ultérieurement. Un total de 154 spectres de masse d’ions secondaires positifs
et négatifs ont été acquis lors de cette opération TOF-SIMS.

13 Ces taches d’indium sont visibles sur ’assemblage de cibles DO en ANNEXE B.
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Figure 75 : Exemple d 'une analyse hebdomadaire typique effectuée par l'instrument de vol COSIMA sur une cible de dimension
10 x 10 mmz. Ces opérations ont été effectuées sur la cible de noir d’or 1CD, le 21 ao(t 2015. 7 particules ont été analysées,
et un total de 154 spectres de masse d’ions secondaires positifs et négatifs ont été acquis.

3.5 Traitement des données — XM

3.5.1 Meéthodologie

Entre mai 2015 et juin 2016, environ 200 spectres de masse d’ions secondaires positifs et négatifs ont
été acquis, par semaine, sur les particules cométaires collectées par COSIMA. Des le début de cette date
et pendant plus de 6 mois, j’ai effectué¢ des comptes rendus hebdomadaires des opérations effectuées.
Ces derniers comprenaient les images des particules analysées, le type d’analyse réalisé sur ces
particules (généralement sous forme de ligne, matrice ou croix), les spectres de masses d’ions positifs
et d’ions négatifs comportant un signal cométaire, leurs noms et leurs coordonnées sur la cible. Ces
comptes rendus étaient envoyés a I’ensemble de 1’équipe COSIMA d’une part pour fournir un résumé
des opérations hebdomadaires et une liste de spectres de masse cométaires, et d’autre part pour servir
de support a la planification des opérations. En effet, les coordonnées pour analyser une particule sont
un point critique des opérations, le bras robotique en déplacant les assemblages de cibles, de
COSISCOPE a la zone d’analyse par exemple, peut engendrer de tres légers décalages dans les
coordonnées initialement établies sur la cible a analyser. Dans certains cas, les analyses ont été réalisées
non pas sur la particule, mais a coté de celle-ci (le signal provenant alors entiérement de la cible). Les
comptes rendus™* des opérations permettaient ainsi de controler 1’emplacement du signal cométaire par
I’analyse des spectres de masse et éventuellement de réajuster les coordonnées pour les opeérations
suivantes.

Ces comptes rendus ont permis la mise en place d’une méthodologie pour analyser les spectres de masse
d’ions secondaires positifs et négatifs, acquis par I'instrument COSIMA. Cette méthodologie repose sur
une approche qualitative et sera exposée en s’appuyant sur deux analyses effectuées sur la particule

14 Un exemple de compte rendu des opérations TOF-SIMS, effectuées par COSIMA XM le 21 ao(it 2015 sur la
cible d’or 1CD, est en ANNEXE C.
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Kenneth (Figure 76). Pour des raisons de clarté, seules les spectres de masse d’ions secondaires positifs
seront par la suite présentés. Ces derniers reflétent la majeure partie de ce travail de thése. Dans les
parties suivantes, les différentes étapes de cette méthodologie seront présentées et synthétisé par la
Figure 85.

S Kenneth

4000
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8900 9000 9100 9200 9300
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Figure 76 : Image de la particule Kenneth acquise par COSISCOPE le 4 juin 2015, et dont la résolution est de 10 um (Langevin
et al. 2016). Cette image résulte de la somme de deux images, obtenues avec des illuminations rasantes provenant de la droite
et de la gauche de la cible. Les coordonnées indiquées correspondent a ’emplacement de la particule sur la cible de noir d’or
2D1 de dimensions 10 x 10 mm2,

= Sélection des spectres de masse acquis sur la particule

La particule Kenneth a été collectée entre le 11 et le 12 mai 2015 sur la cible de noir d’or 2D1. Cette
particule a été analysée, une premiere fois le 18 juin 2015, sous la forme d’une ligne de 31 positions et
une seconde fois le 2 juillet 2015, par une croix de 29 positions (Figure 77). Deux spectres de masse
sont toujours acquis successivement au méme emplacement, ainsi un total de 120 spectres de masses
d’ions secondaires positifs ont été acquis lors de ’analyse de la particule Kenneth, soit 5 heures
d’analyse SIMS.

1% analyse le 18 juin 2015 2% gnalyse le 2 juillet 2015

Figure 77 : Image des deux analyses effectuées sur la particule Kenneth, le 18 juin 2015 et le 2 juillet 2015. La résolution des
images est de 14 pm.
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Les spectres de masse appartenant a ’analyse de la particule Kenneth sont calibrés a I’aide de la pipeline
de COSIMA (une plateforme accessible pour les membres de 1’équipe COSIMA, dont la description
sera donnée ultérieurement § 3.7.1) puis ouverts avec le logiciel OriginPro. COSIMA acquiert
généralement les spectres de masse jusqu’a m/z = 800, néanmoins au vu de I’absence de signature
cométaire aux masses €levées et pour des raisons de clarté, les rapports m/z supérieurs a 200 ne seront
pas représentées dans ce manuscrit. La Figure 78 présente la superposition des 120 spectres de masse
d’ions secondaires positifs de Kenneth entre 0 < m/z < 200. Le pic dominant le spectre de masse,
Si(CHs)s" a m/z = 73,05, est un fragment provenant du PDMS.
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Figure 78 : 120 spectres de masse d’ions secondaires positifs SUperposés entre 0 < m/z < 200 et acquis lors des deux analyses
de la particule Kenneth.

Les mesures effectuées sur la particule Kenneth — la ligne et la croix — comprennent des spectres de
masse de trois types : (i) dominé par le signal cométaire, (ii) dominé par le signal de la cible de noir d’or
et (iii) présentant un mélange des deux signaux. Les criteres permettant la classification de ces spectres
de masse sont multiples et peuvent varier en fonction de I’objectif de la personne qui effectue les
analyses. Dans le cadre de la méthodologie que j’ai développée et mise en pratique de fagon
hebdomadaire dans mes rapports, la classification des spectres de masse dominés par le signal cométaire
doit répondre simultanément a plusieurs critéres :

- Une diminution du PDMS

- Une augmentation du fer et du magnésium

- Un comportement spécifique des pics aux masses nominales 27, 28 et 29, et aux masses
nominales comprises entre 12 et 15.

- Diminution du PDMS

Le PDMS est la contamination majeure présente a la surface des cibles de COSIMA. Les variations du
fragment majoritaire du PDMS, Si(CH3)s" a m/z = 73,05, sont un bon indicateur des positions d’analyse
effectuées sur la particule, de celles juste a coté de la particule. La Figure 79 représente la valeur de
I’aire comprise sous le pic Si(CHs)s" normée a la valeur maximale, en fonction des différentes
coordonnées d’analyse. Ces valeurs sont déterminées automatiquement par la pipeline COSIMA et
correspondent a I’aire comprise entre deux bornes m/z définies, ici pour celle du pic Si(CH3)s". Elles
permettent une premiere representation rapide de la variation du PDMS. On observe ainsi de fortes
variations du PDMS. L’identification de la zone d’analyse de la particule Kenneth correspond au
minima du PDMS. Les zones pour lesquelles le PDMS est maxima correspondent aux zones d’analyse
de la cible de noir d’or.
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Figure 79 : Intensité du fragment de PDMS Si(CHa)s* & m/z = 73,05 en fonction des coordonnées des analyses effectuées sur
la particule Kenneth.

Les variations d’intensité du pic Si(CHs;)s" sont également visibles sur les spectres de masse de la Figure
80. Les couleurs proposées correspondent aux trois types de spectres de masse décrits precédemment.
Les spectres noirs sont ceux pour lesquels I’intensité du pic Si(CHs)s" est la plus forte. Ces spectres de
masse sont dominés par le signal de la contamination du PDMS provenant de la surface de la cible et
appartiennent donc probablement, aux spectres de masse acquis a coté de la particule Kenneth. Les
spectres en rouge sont ceux pour lesquels I’intensité du pic Si(CHs)s" est la plus faible, généralement le
nombre de coups est inférieur a 100, le signal provenant de la contamination est donc ténu. Ces spectres
devraient appartenir aux analyses effectuées sur la particule Kenneth. Enfin, les spectres en violet
correspondent a la transition entre les zones d’analyse de la cible et celles sur la particule. La délimitation
de cette transition n’est pas stricte. Pour des raisons de clarté dans la présentation des critéres suivants,

les spectres appartenant a une méme couleur (noir, violet ou rouge) seront additionnés et normés au

signal du pic Si(CHs)s" afin d’obtenir les spectres de masse des trois types de signaux.
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Figure 80 : Intensité du pic Si(CH3)s* a m/z = 73,05 en échelle log et échelle linéaire. Les trois types de spectres de masse

sont : dominé par le signal cométaire (en rouge), dominé par le signal de la cible de noir d’or (en noir) et présentant un
mélange des deux signaux (en violet).
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- Augmentation du fer et du magnésium

Le signal des ions *°Fe* (m/z = 55,93) et *Mg* (m/z = 23,99) est négligeable a la surface des cibles de
noir d’or. Leur présence dans les spectres de masse provient donc du signal émanant de la particule
cométaire analysee. La Figure 81 présente les deux régions du spectre de masse du rapport m/z de ces
ions. La sélection en rouge, effectuée a partir du signal de la contamination en PDMS trés faible (le
nombre de coups de I’ion Si(CHs)s" est inférieur a 100), présente un signal intense pour *Fe* et *Mg".
Leur signal est nul pour la sélection de la cible et faible pour la sélection de la transition cible-particule.
Ces variations sont également visibles lorsque les spectres ne sont pas normés au signal de Si(CH3)s* du
PDMS. Le fer et le magnésium constituent deux indicateurs fiables de signal cométaire pour les
particules collectées sur des cibles de noir d’or. Il n’en va pas de méme pour les cibles en argent et en
noir d’argent qui sont fortement contaminées en éléments inorganiques. L’ensemble des particules
présentées dans ce manuscrit ont été collectées sur des cibles de noir d’or. Cette méthodologie repose
sur une approche qualitative et non quantitative, chaque analyse de particule cométaire est ainsi traitée
au cas par cas.
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Figure 81 : Signal du fer SFe* (m/z = 55,93) et du magnésium *Mg* (m/z = 23,99), pour les trois sélections de spectres de
masse. Chaque sélection est normée au signal de Si(CH3)3* (m/z = 73,05) provenant du PDMS.

- Modification de comportement des pics aux masses nominales 27, 28 et 29 u

Le comportement de 28Si* (m/z = 27,98), par rapport aux deux hydrocarbures aux masse nominales
inférieures CoHs" (m/z = 27,02) et supérieures CoHs" (m/z = 29,04), différe fortement entre la sélection
de spectres sur la particule et celle sur la cible. La Figure 82 illustre ce changement de comportement.
Dans le cas de la sélection sur la particule, I’ion 2Si* domine les deux hydrocarbures. Ces derniers, sur
la sélection de la cible, ont une intensité supérieure. Cette observation s’explique d’une part par la
contribution cométaire de 22Si* qui s’ajoute a celle déja présente sur la cible provenant du PDMS. D’autre
part, les hydrocarbures C,Hs" et C;Hs" de la cible proviennent en grande partie de la fragmentation du
PDMS. Ainsi, la sélection des spectres de masse sur la particule, dont I’intensité du PDMS est faible,
aura également une intensité faible pour ces deux hydrocarbures (comme nous le verrons au cours du
Chapitre 5, la contribution organique provenant des particules cométaires est trés faible aux rapports
m/z supérieurs & 15). La sélection correspondant a la transition particule-cible n’a pas été représentée
pour des raisons de clarté, son cas est intermédiaire a ceux de la Figure 82.
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Figure 82 : lllustration du changement de comportement de 2%Si* (m/z = 27,98) par rapport aux hydrocarbures
C2oH3™ (m/z = 27,02) et C2Hs* (m/z = 29,04) pour la sélection de spectres de masse sur la particule, et celle sur la cible. Chaque
sélection est normée au signal de Si(CHa)s* (m/z = 73,05) provenant du PDMS.

- Modification de comportement des pics aux masses nominales 12 a 15 u

Le comportement des pics compris entre 11,5 < m/z < 15,5 sur la Figure 83 est relativement similaire a
la situation précédente. Le fragment CH3" (m/z = 15,02) est principalement issu de la fragmentation du
PDMS. Ainsi, pour la sélection de spectres sur la particule et faiblement contaminé par le PDMS,
I’intensité de CHs" diminue par rapport aux trois autres pics de cette région. La domination de C*
(m/z = 12,00) par rapport a CH*, CH," et CH3" pour la sélection de spectres sur la particule provient
d’une importante contribution cométaire du carbone. Pour des raisons de clarté et pour faire ressortir les
deux types de comportement, 1’échelle en ordonnée de la sélection sur la cible (spectre noir) n’est pas
identique a celle de la sélection sur la particule (spectre rouge).
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Figure 83 : Illustration du changement de comportement de C* (m/z = 12,00) par rapport a CHs* (m/z = 15,02) pour la

sélection de spectres de masse sur la particule, et celle sur la cible. Chaque sélection est normée au signal de
Si(CHs)s* (m/z = 73,05) provenant du PDMS.
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Lorsque la classification des spectres est effectuée, il est possible de représenter le signal cométaire, de
transition et de la cible, en fonction des coordonnées d’analyse de chaque spectre. La Figure 84 illustre
cette cartographie, dont 1’emplacement du signal cométaire rouge de la particule Kenneth, concorde
avec les coordonnées indiquées sur I’'image de la particule.

4100 - | v | ' T - | - . 4100
*  Kenneth | |
+ Transition
4000 - - Cible . 4000
3900 - 1 & 3000
o © 8 8 8 0 e e s et 4 S 8 8 St 0 s e e et e >
£ :
= H
> 3800 : T 3800
3700 7 3700
8900 9000 9100 9200 9300
X (um)
3600 . r . . . r : . : :
8600 8800 9000 9200 9400 9600
X (pm)

Figure 84 : Cartographie du signal cométaire en fonction des coordonnées de la particule Kenneth.
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Figure 85 : Organigramme synthétisant les différentes étapes de la méthodologie de I’analyse des spectres de masse d’ions secondaires positifs acquis par [’instrument COSIMA XM.
« | » représente l'intensité du signal des ions secondaires.
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3.5.2 Quantification
3.5.2.1 Correction des interférences en masse

Un second aspect du traitement des données de I’instrument COSIMA consiste a quantifier les éléments
identifiés au sein des spectres de masse cométaires. Toutefois, cette quantification est confrontée a 1’un
des problémes majeurs en TOF-SIMS, les interférences en masse. Quatre types d’interférences sont
rencontrés dans les spectres de masse : les interférences isobariques des nucléides de différents éléments,
les hydrures, les oxydes et les hydroxydes et les hydrocarbures (Stephan 2001). La résolution en masse
de COSIMA (m/Amsoy = 1400 @ m/z = 100) permet, pour une masse nominale donnée, la séparation du
pic d’hydrocarbure qui posséde un défaut de masse positif, des ions monoatomiques dont le défaut de
masse est négatif. Les oxydes et les hydroxydes pourraient interférer dans les spectres de masse, mais
leur présence n’a pas été (a ce jour) démontrée. Les deux interférences en masse principales, rencontrées
sur le modele de vol COSIMA, sont les interférences des nucléides isobares et les hydrures.

= Interférences des nucléides isobares : Les isotopes de plusieurs éléments peuvent étre

présents a une méme masse nominale, c’est par exemple le cas de ®*Ti* (m/z = 47,948) et
*®Ca* (m/z = 47,953), ou >*Cr* (m/z = 53,939) et **Fe* (m/z = 53,940).

= Hydrures : Les ions d’hydrures a la surface des cibles proviennent d’hydrocarbures et
d’atomes hydrogéne adsorbés (Stephan 2001). lls forment des hydrures tels que MgH", SiH*
et FeH", qui peuvent interférer avec des isotopes du méme élément ou d’autres éléments,
c’est le cas de °Mg* (m/z = 24,986) avec *MgH"* (m/z = 24,992), et **FeH" (m/z = 54,947)
avec **Mn* (m/z = 54,938).

Lorsque les abondances élémentaires sont déterminées, des corrections sont apportées afin de prendre
en compte ces deux types d’interférences. La Figure 86 est un organigramme qui a été utilisé pour
I’attribution des éléments de I’hydrogene au cobalt, cette figure provient d’une adaptation de Stephan
(2001). Pour chaque masse nominale, il est indiqué la ou les contributions des éléments au signal, et
éventuellement en cas d’interférence en masse, comment la ou les résoudre. Dans le cas de I’aluminium
ZTAI* & m/z = 26,98, une interférence en masse est signalée avec *MgH* (m/z = 26,99) que I’instrument
COSIMA ne peut résoudre. Malgré tout, il est possible de déterminer le signal de *MgH"* afin de le
déduire du signal total « ’Al* + 2MgH" » et d’obtenir le signal des ions secondaires de %’ Al* nécessaire
a sa quantification. Pour cela, il est nécessaire dans un premier temps de déterminer le rapport
#MgH/*Mg. L’hydrure #MgH interfére avec Mg, cependant, en utilisant les abondances isotopiques
des éléments du systéeme solaire établies par Lodders (2010), on a dans le cas du magnésium :
%Mg = 78,992 % ; ®Mg = 10,003 % ; et ®Mg = 11,005 %.

On obtient ainsi :

24MgH+ B 24MgH+ + 25Mg+ ZSMg
24Mg+ - 24Mg+ - 24Mg

25Mg / 24Mg = 0,127 et « 24MgH+ + 25Mg+ » le signal total (ces deux interférences ne sont pas résolues).

Le rapport MgH/Mg déterminé, il est alors possible de résoudre 1’équation afin de déterminer la
contribution de ®MgH" et donc d’obtenir la contribution seule de >’Al’.
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Figure 86 : Organigramme permettant [ attribution des pics et la détermination des abondances des ions secondaires positifs
pour les éléments de I’hydrogene au nickel. « Min » signifie que pour les deux isotopes considérés (°Li* et 'Li* par exemple)
I’ion dont Uintensité est minimale doit étre utilisé pour corriger d’éventuelles interférences (avec SLiH™ par exemple). Cette
figure est adaptée de Stephan (2001).
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3.5.2.2 Correction du signal cométaire

Une fois que la correction provenant des interférences en masse a été appliquée, une seconde correction
est a apporter. Les analyses effectuées sur une particule cométaire sont séparées en trois types de spectres
de masse : les spectres dominés par le signal cométaire, ceux par le signal de cible et les spectres dominés
par un signal de transition particule-cible. Les spectres de masse dominés par le signal cométaire, et dont
la sélection a été présentée précédemment, sont utilisés pour déterminer les abondances des éléments.
Toutefois, pour ces spectres de masse d’ions secondaires dominés par le signal cométaire, et pour
lesquels la majorité du signal provient donc de la cométe, une fraction provient malgré tout de la cible.

Afin d’extraire entiérement le signal cométaire du spectre, une procédure établie par D. Baklouti (1AS)
a été appliquée au traitement des données™. Celle-ci consiste a effectuer deux sélections de spectres de
masse acquis sur une méme particule, les spectres dont le signal est dominé par la comete, la sélection
ON, et les spectres dont le signal est dominé par la cible, la sélection OFF. Ces sélections sont effectuées
a l'aide de la méthodologie décrite précédemment. Pour chacune d’entre elles, les spectres sont
additionnés et normés au signal de I’ion Si(CH3s)s" (m/z = 73,05), dont la valeur est obtenue en ajustant
le pic par une gaussienne. Ce fragment provenant du PDMS a été sélectionné comme élément de
normalisation pour deux raisons. Tout d’abord, cet ion domine la majorité des spectres de masse d’ions
secondaires positifs. On peut donc émettre 1’hypothése que la contribution principale du signal non-
cométaire provient du PDMS. De plus, le PDMS est constitué des éléments Si, O, C et H (Figure 65),
afin de quantifier correctement le signal cométaire provenant de ces éléments, il est nécessaire de
soustraire la contribution provenant du PDMS. Lorsque ces deux sélections ON et OFF sont normés, on
soustrait la contribution OFF a la contribution ON pour I’intensité d’un pic donné £7* selon I’équation
suivante :

I +
PDMS 734y
IE+ = IE(J)rN - (IE(J)rFFX —)
Ippus 734 rF

I+ est Iintensité de I’élément apres correction et dont la quantification est recherchée, 1 Edn et] Ebpr les

intensités de I’¢lément dans les sélections ON et OFF respectivement, I, 738N et Ippys 735pp sont

les intensités de I’ion Si(CHs)s"a m/z = 73,05 provenant du PDMS dans les sélections ON et OFF
respectivement.

Afin d’illustrer le résultat de la correction apportée, cette méthodologie est appliquée a la particule
Umeka, dont les sélections de spectres de masse ON et OFF sont présentées dans la Figure 87. La
sélection ON de la particule Umeka (b) présente les caractéristiques d’un spectre de masse cométaire,
mais est dominée en intensité par un fragment du PDMS a m/z = 73,05. La sélection OFF de la particule
Umeka (c) provient de spectres de masse acquis sur la cible. Le spectre de masse résultant de la
correction décrite ci-dessus est le spectre (d). On observe que les fragments provenant du PDMS ne sont
plus présents, le spectre de masse est dominé par les ions 8Si* (m/z = 27, 98) et *H* (m/z = 1,01). Les
effets de matrice SIMS provenant de la contamination a la surface de la cible sont fréquents en analyse
TOF-SIMS (Henkel and Gilmour 2014). Le PDMS pourrait ainsi artificiellement augmenter ou
supprimer le signal des pics dont ’origine est cométaire et compliquer la quantification du signal des
éléments.

Cependant, certaines particules analysées par COSIMA sont trés peu contaminées en PDMS. C’est le
cas de la particule Atika. La sélection de spectre ON est présentée sur la Figure 87a. On peut observer
que I’ion Si(CHs)s"a m/z = 73,05 est quasiment absent du spectre de masse. L’analyse de la particule
Atika a tout d’abord été effectuée dans le mode négatif. Cette analyse a entrainé la pulvérisation de la
surface de la particule. En effet, les photographies acquises par le microscope optiqgue COSISCOPE

15 Cette procédure a été établie par D. Baklouti (IAS). Je ’ai appliqué pour le traitement des spectres présentés
dans le cadre de cette thése.
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indiquent que plus de la moitié¢ de la hauteur de la particule a diminuée aprés 1’analyse en mode négatif
(voir les images de la particule Atika en ANNEXE D). L’analyse en mode positif a été effectuée juste
apres celle en mode négatif. Ainsi, une nouvelle surface fraichement exposée de la particule Atika, non
contaminée, a été analysée. Il est intéressant de noter la ressemblance de la signature globale entre le
spectre de masse de la particule Atika, pour lequel aucune correction n’a été effectuée, et la signature
du signal corrigé de la particule Umeka (d). Cette ressemblance valide la méthodologie de la correction
apportée au signal cométaire, ainsi que I’origine cométaire du signal intense de *Si".
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Figure 87 : Application de la correction pour soustraire la contribution non cométaire du signal. Les spectres de masse d’ions
secondaires positifs ont été acquis par 'instrument de vol, et sont présentés entre 0 < m/z < 210. Le spectre (a) est la sélection
ON de la particule Atika, (b) la sélection ON sur la particule Umeka, (c) la sélection OFF de la particule Umeka, et (d) le
spectre de masse Umeka apres correction. Les deux fragments principaux du PDMS sont Si(CH3)s* (m/z = 73,05) et
Si2O(CH3)s™ (m/z = 147,07). Le nombre de spectre sélectionné est indiqué dans le Tableau 38 (§ 5.2.1.1.).

3.5.2.3 Facteurs de sensibilité relatives

Lorsque les corrections, décrites ci-dessus, ont été effectuées au signal des ions émis par 1’élément, il
est nécessaire, afin d’établir la quantification de cet ¢élément, d’appliquer un facteur RSF
(Relative Sensitivity Factor) issu de la calibration. Les RSFs utilisés pour la quantification des éléments
dans le cadre de ces travaux, par rapport a I’élément de référence (le silicium pour le carbone et
I’oxygene, et le fer pour les autres éléments), sont présentés dans le Tableau 18. La majorité des RSFs
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proviennent de la calibration effectuée par 1’analyse de 33 minéraux différents avec le modéle de
référence RM (Kriger et al. 2015). Les incertitudes refletent la dispersion des mesures au sein de ces
différents échantillons. Le carbure de silicium SiC a été analysé ultérieurement avec le RM. Les
¢léments Mg, Si et Fe ont un RSF provenant de la calibration d’une olivine San Carlos terrestre se
trouvant sur I'une des cibles de COSIMA a bord de I’instrument de vol. Cette calibration interne sera
discutée dans le chapitre suivant (8 4.4.1). Les RSF (C, Si), RSF (Mg, Fe) et RSF (Si, Fe) ont été
calculées en utilisant la moyenne géométrique des mesures de calibrations faites sur le carbure de
silicium et I’olivine San Carlos, respectivement. Les écarts type a 1 sigma ont été calculés a partir de
Ces mesures.

Elément RSF Erreur + Erreur - Standard Instrument
0,025 0,007 0,005 Carbure de silicium Calibration RM
12,2 (*) 1,1 1,1 Forstérite Calibration RM
18 35 12 Kruger et al. (2015)  Calibration RM
1,6 0,2 0,2 Olivine San Carlos Calibration XM
1,8 2,8 1,1 Kruger et al. (2015)  Calibration RM
3,3 1,2 0,9 Olivine San Carlos Calibration XM
27 24 13 Kruger et al. (2015)  Calibration RM
3,9 3,0 1,7 Kruger et al. (2015)  Calibration RM
1,5 0,9 0,6 Kruger et al. (2015)  Calibration RM
2 0,4 0,3 Kriiger et al. (2015)  Calibration RM
=1 Olivine San Carlos Calibration XM

Tableau 18 : Relative Sensitivity Factors (RSF) des éléments dont la quantification a été effectuée. (*) Le RSF (O, Si) a été
déterminé par D. Baklouti (1AS) a partir de spectres de masse d’ions secondaires négatifs d’une forstérite analysée sur le
modeéle de référence COSIMA.

3.6 Description des échantillons utilisés

Plusieurs types d’échantillons ont été utilisés dans le cadre de ces travaux : des échantillons organiques
et inorganiques, des échantillons extraterrestres, des échantillons de matiére organique synthétisés en
laboratoire et des particules cométaires. Les analyses de ces échantillons ont été effectuées sur le modele
COSIMA de vol, de référence ou de laboratoire. Ces échantillons ont été analysés par différentes
personnes, dont les noms seront précisés dans le chapitre suivant. La liste de particules cométaires
(Tableau 21) est issue d’une sélection restreinte de particules, dont les analyses dans le mode positif ont
montré un signal cométaire fort et une contamination en PDMS faible (voir la méthodologie du
traitement des données § 3.5). Cette liste n’est donc pas exhaustive et résulte d’une sélection des
particules analysées par I’instrument COSIMA.

3.6.1 Echantillons organiques

Les 29 molécules organiques du Tableau 19 ont été analysées sur le modele de laboratoire OM de
COSIMA a Orléans. Celles-ci sont classées en fonction des atomes les constituant, ainsi la
famille « CH » regroupe les molécules composées de carbone et d’hydrogéne. De plus, la masse
indiquée correspond a la masse exacte des principaux isotopes (**C, *H, N, %S et **0) composant les
molécules. La famille chimique HAP est I’acronyme d’Hydrocarbure Aromatique Polycyclique. Cette
liste n’est pas exhaustive de I’ensemble des molécules organiques analysées sur I’instrument COSIMA
OM (qui est, pour la majorité des molécules, détaillée dans Le Roy, Bardyn, et al. (2015)), mais résulte
d’une sélection utilisée dans le cadre de ces travaux qui seront présentés dans le chapitre suivant.
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Famille Famille chimique Molécule Formule brute Masse exacte (u) Fournisseur Pureté (%)
CH Alcane Eicosane CaoHa2 282,329 Aldrich 99

CH Alcane Hexatriacontane CssH74 506,579 Aldrich 99

CH HAP Pyréene CisH1o 202,078 Prolabo 95

CH HAP Anthacéne CuaHio 178,078 Prolabo 97

CH HAP Phénanthrene CuHio 178,078 British Drug Houses > 95

CH HAP Coronéne CasHiz 300,094 Fluka 97

CHN Pyrimidine 2-aminopyrimidine CaHsN3 95,0483 Acros Organics 99

CHN Pyrimidine 4-aminopyrimidine CaHsN3 95,0483 Alfa Aesar 98

CHN Base azotée Adénine CsHsNs 135,055 Aldrich 99

CHN Imidazole Imidazole CsHsN2 68,0374 Avocado 99

CHN Amine Hexaméthylénetétramine CeH12N4 140,106 Fluka biochemika > 99,5
CHN Amine Tétradécanamine CiHaiN 213,246 Aldrich 95

CHS Sulfure Sulfure tétradécyle CagHseS 426,426 Aldrich inconnue
CHS Sulfure Sulfure octadécyle CasH74S 538,551 Aldrich inconnue
CHOS  Acide carboxylique Acide mercaptoundécanoique C11H2:05S 218,124 Aldrich 95

CHO Acide carboxylique Acide glycolique C2H403 76,0160 Acros Organics 99

CHO Acide carboxylique Acide Mellitique C12HeO12 341,986 Aldrich 99

CHO Alcool Glycérol C3HgO3 92,0473 *) >99
CHO Ether Polyoxyméthyléne (CH20)n Prolabo > 99
CHNO  Base azotée Cytosine C4HsNsO 111,043 Alfa Aesar 98
CHNO  Base azotée Guanine CsHsNsO 151,049 Aldrich 98
CHNO  Base azotée Hypoxanthine CsHaN4O 136,039 Aldrich > 99
CHNO  Pyrimidine Isocytosine C4HsN30 111,043 Acros Organics 99
CHNO  Base azotée Thymine CsHsN2O2 126,043 Fluka 97
CHNO  Base azotée Uracile C4HsN20O; 112,027 Acros Organics 99
CHNO  Purine Xanthine CsH4N4O2 152,033 Aldrich > 99
CHNO  Acide carboxylique Acide a-cyano-4-hydroxycinnamique C10H/NOs 189,043 Aldrich >98
CHNO  Amide Formamide CHzNO 45,0215 (*) > 99
CHNO  Amide Hydantoine C3HsN20O2 100,027 Aldrich 98

Tableau 19 : Liste des molécules organiques analysées sur ['instrument COSIMA OM et utilisés dans ce manuscrit. (*) Le gycérol et le formamide ont été fournis par I’Institut de Chimie Organique et

Analytique a Orléans, les informations concernant le fournisseur n’ont pas été communiquées.
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3.6.2 Echantillons inorganiques

Le carbure de silicium et une olivine ont été utilisés comme standard de calibration pour la quantification
du carbone, du magnésium, du silicium et du fer.

= Carbure de silicium

Le carbure de silicium SiC a été analysé sur le modeéle de référence de COSIMA au MPS. Le composé
provient de la compagnie Aldrich et a pour pureté 97,5 %.

= Olivine
Une olivine San Carlos, de formule générale (Mg,Fe).SiO4, a été déposée sur la cible de noir d’or 3C2

au sein du modéle de vol de COSIMA en 2002 et également sur une cible d’or du modele de référence.
Cette olivine provient du CSNSM (Centre de Sciences Nucléaires et de Sciences de la Matiere) a Orsay.

3.6.3 Echantillons extraterrestres

Les échantillons extraterrestres analysés sur I’instrument de référence COSIMA ont été utilisés afin de
compléter la calibration de la composante organique. Aux molécules organiques, simples et pures,
analysées sur le modéle de laboratoire, viennent s’ajouter des échantillons naturels, dont la matiére
organique les constituant est complexe, et mélangée a des minéraux. Les météorites, les IOMs
(Insoluble Organic Matter) extraites des météorites par traitement HF/HCI, et une micrométéorite
ultracarbonée (UCAMM) collectée en Antarctique qui ont été utilisées dans ces travaux, sont présentées
dans le Tableau 20.

Type Echantillon Date et lieu d’origine Classe Provenance
Allende 1969, Chihuahua, Mexique CV3
Lancé 1872, Centre, France C03,5
Murchison 1969, VICj[('.-)I’Ia, Australie . CM2 NMW, Vienne, Autriche
Renazzo 1824, Emilia-Romagna, Italie CR2
Tieschitz 187E}, Olomoucky, République HIL3.6
Tchéque
GRO 95502 1995, Antarctique L3,2  MNHN, Paris (1)
Orgueil 1864, Midi-Pyrénées, France Cll IPAG, Grenaoble (2)
Murchison 1969, Victoria, Australie CM2 IPAG, Grenoble (2)

Collection CONCORDIA

DCO06-05-94 2006, Antarctique du CSNSM, Orsay

Tableau 20 : Liste des échantillons extraterrestres analysés sur ['instrument de référence COSIMA et utilisés dans ces travaux
de these. Sources : The Meteoritical Society ; (1) : (Piani, Remusat, and Robert 2012) ; (2) : (Orthous-Daunay 2011).

3.6.4 Echantillon de matiere organique synthétisée en laboratoire

Un échantillon analogue a la matiére organique cométaire et synthétisés en laboratoire par un procédé
type Fischer-Tropsch a été analysé sur le modele de référence COSIMA RM. Cet échantillon a été
synthétisé par J. Nuth au laboratoire du Goddard Space Flight Center a Washington (Etats-Unis). Le
composé organique a été synthétisé a partir de gaz de CO, N et Hy, exposés sur une surface de silicate
de fer & 600°C pendant 6 heures (Nuth, Johnson, and Manning 2008).
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3.6.5 Particules cométaires

Les particules cométaires sélectionnées et utilisées dans le cadre des travaux de ce manuscrit sont présentées dans le Tableau 21. Les morphologies de ces particules
proviennent de la classification proposée par Langevin et al. (2016). La période de collecte et ’aire de ces particules sont également indiquées.

Particule

Cible de collecte

Morphologie

Aire (10* pm?)

Période de collecte

1CD
1CD
1CD
1CF
1CF
1CF
1CF
1CF
1CF
1CF
1D2
1D2
2CD
2CF
2CF
2CF
2D1
2D1
2D1
2D1
2D1
2D2
3C7
3CF
3D0
3D1

Agglomérats laches
Amas liés

Amas liés

Amas liés
Agglomérats laches
Agglomérats laches
Agglomérats laches
Agglomérats laches
Particule compacte
Amas liés

Amas liés

Amas liés

Amas fragmentés
Amas fragmentés
Amas fragmentés
Amas fragmentés
Agglomérats laches
Amas fragmentés
Amas fragmentés
Amas fragmentés
Amas fragmentés
Agglomérats laches
Particule compacte
Agglomérats laches
Particule compacte
Particule compacte

2,14
0,53
0,74
2,62
1,36
1,64
2,80
1,86
1,66
1,86
1,49
0,88
5,49
9,50
23,2
1,96
2,78
0,41
3,04
8,43
0,69
0,69
0,69
2,80
8,84
0,45

31 juillet - 1 aolt 2015
31 juillet - 1 aolt 2015
3 -4 juillet 2015

9 - 14 janvier 2015

24 - 25 janvier 2015

24 - 25 janvier 2015

28 - 29 janvier 2015

16 - 20 décembre 2014
20 - 27 décembre 2014
16 - 20 décembre 2014
23 - 29 octobre 2015
16 - 18 novembre 2015
25-26juillet 2015

24 - 25 janvier 2015

26 - 27 janvier 2015

24 - 25 janvier 2015

11 - 12 mai 2015

11 - 12 mai 2015

11 - 12 mai 2015

11 -12 mai 2015

11 -12 mai 2015

17 - 18 janvier 2016
1-9 mars 2015

24 - 25 janvier 2015

18 - 24 octobre 2014
11 -12 mai 2015

Tableau 21 : Liste et caractéristiques des particules cométaires collectées par COSIMA et discutées dans ce manuscrit. Les différents types de morphologie proviennent de la classification de Langevin et al.

(2016).
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3.7 Outils d’acquisition et d’analyse des spectres de masse

3.7.1 Pipeline COSIMA

Plusieurs outils informatiques ont été congus pour répondre aux besoins spécifiques du traitement de
données COSIMA. Cette plateforme est accessible pour les membres de 1’équipe COSIMA et porte le
nom de pipeline COSIMA. Trois de ces outils ont été utilisés dans le cadre de cette these : la calibration
et la somme des spectres de masse, et I’ajustement des pics. Ces outils ont été développés par J. Paquette
et O. Stenzel (MPS).

3.7.1.1 Calibration et somme des spectres de masse

Les données délivrées par I’instrument COSIMA nécessitent en premier lieu une conversion du temps
de vol des ions secondaires positifs et négatifs en un rapport m/z. La calibration des spectres de masse
d’ions secondaires positifs peut étre effectuée a ’aide de certains ions particuliers, tels que *H*, **C*,
Si(CHs)s*, *®In* et *Au*, qui sont présents dans la plupart des spectres de masse mesurés et dont le
temps de vol est a peu pres connu. Les calibrations des spectres de masse du modele de vol et du modéle
de référence sont effectuées via la pipeline COSIMA. La somme de spectres de masse sélectionnés — de
deux a plus de cing cents — est réalisable une fois les spectres de masse calibrés. Ces sommes s’avérent
indispensables dans la recherche d’éléments dont I’intensité est faible. Par exemple, dans le cas du
chrome %2Cr* (m/z = 51,94), le pic est identifié de maniére univoque lorsque plusieurs dizaine de spectres
de masse cométaires sont additionnes.

3.7.1.2 Ajustement et intégration des pics

L’ajustement des pics est particuliérement nécessaire lorsqu’une quantification est recherchée. L’outil
« Peak Fit » disponible sur la pipeline COSIMA utilise un algorithme Levenberg — Marquardt (Denis
and Schabel 1996) pour ajuster un pic par une gaussienne dans un intervalle m/z donné. Entre une et
quatre gaussiennes peuvent étre ajustées sur un pic ou un ensemble de pic qui se juxtaposent, la forme
du ou des pic(s) est également modifiable. La sélection du nombre de gaussiennes était déterminée au
cas par cas. Le résultat final est un nombre de coup correspondant a 1’intégral du pic ajusté.

3.7.2 Logiciel de corrélation

La recherche de corrélation entre certains pics au sein des spectres de masse d’ions secondaires, positifs
et négatifs, s’est avérée utile. Les particules analysées par le modéle de vol produisent des spectres de
masse, dont le signal consiste souvent en un mélange de deux composantes, 1’une est cométaire, et
I’autre résulte de la cible sur laquelle les particules ont été collectées, telles que le PDMS et I’indium.
Un outil corrélant des pics en fonction du rapport m/z ou a un temps de vol donné présente trois
avantages :

=  Une indication concernant I’appartenance des pics a la composante cométaire. Certains ions,
présents dans les spectres de masse d’ions positifs des particules analysées, ont une origine
cométaire connue. Cest le cas de **Fe* (m/z = 55,93) et de *Mg* (m/z = 23,99) qui sont absents
de la contamination des cibles de noir d’or. Ainsi, les pics corrélés & ces éléments peuvent
également posséder une origine cométaire. Inversement, il est aussi possible de chercher les pics
anti-corrélés & un ion provenant de la contamination, tel que le fragment de PDMS
Si(CH3)s" (m/z = 73,05).

109



= Une indication sur la nature de la composition des particules cométaires. Lorsque certains pics
du spectre de masse sont definis comme ayant une origine cométaire, I’outil de corrélation peut
rechercher d’éventuels liens entre ces ions. C’est le cas des ions inorganiques cométaires
constituant les minéraux. La corrélation de certains éléments spécifiques peut permettre
d’affiner leur composition et donc leur nature minéralogique.

= Une indication sur la présence de motifs répétitifs. La présence de polymere est recherchée au
sein des particules cométaires, c’est le cas du polyoxyméthylene, ou POM. Les polymeéres sont
constitués de motifs monomeres répétés. Le monomeére a une masse bien définie, dont la
répétition de cet écart en masse au sein du spectre peut étre mise en lumiére grace a un outil de
corrélation.

Le logiciel de corrélation a été développé sous Labview par N. Fray (LISA), il détermine le coefficient
de corrélation linéaire r entre deux masses données. Lorsque ce coefficient est compris entre
0,5<r<1,0 les deux masses sont fortement corrélées, et inversement entre -1,0 < r < -0,5 fortement
anti-corrélées.

3.8 Conclusion

L’un des objectifs de I’instrument COSIMA est de caractériser et quantifier la composition chimique
des particules de la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko. Au cours de la mission Rosetta, COSIMA a
analysé de nombreuses particules cométaires. La méthodologie de traitement des spectres de masse
d’ions secondaires positifs a été appliquée aux particules cométaires analysées.

La caractérisation du signal de la composante organique cométaire s’est appuyée sur un travail de
calibration. Ces travaux ont été réalisés sur les instruments de référence (RM) et de laboratoire (OM) de
COSIMA.

Le chapitre suivant présentera les spectres de masse de référence des échantillons utilisés au cours de
ces travaux de thése. Ces composés comprennent des molécules organiques pures, des minéraux et des
analogues de la matiere organique cométaire. Ces derniers inclus des échantillons extraterrestres, tels
que des météorites carbonées, une micrométéorite ultracarbonée et de la matiére organique insoluble
extraite de météorite. Un analogue de la matiere organique cométaire synthétisé en laboratoire par des
réactions type Fischer-Tropsch a également été étudié.
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4 Calibrations

Le traitement des spectres de masse cométaires acquis par I’instrument COSIMA s’appuie sur un travail
de calibration. La phase de croisiére de la sonde Rosetta fit une période productive pour ce travail. Afin
d’appuyer et de confirmer I’interprétation des données collectées, il ne fiit pas interrompu pendant la
phase d’escorte de la cométe. Ce travail, plus que nécessaire, perdurera plusieurs années apres la fin de
la mission Rosetta. Il consista a analyser une large variété de composés sur les modéles de référence et
de laboratoire de COSIMA pour constituer une bibliothéque de spectres de masse de référence. Ces
composés incluent des molécules organiques, des minéraux et des analogues de particules cométaires
tels que des météorites carbonées, une micrométéorite ultracarbonée et de la matiére organique insoluble
extraite de météorites. Des analogues de matiére organique cométaire synthétisés en laboratoire ont
également été étudiés. Les spectres de masse de référence acquis ont pour objectif de faciliter la
caractérisation et la quantification de la phase organique et inorganique des spectres de masse
cométaires. Les différentes calibrations utilisées au cours de mon travail de thése seront présentées dans
ce chapitre.

4.1 Calibration des moléecules organiques

La majorité des molécules organiques présentes dans la bibliotheque de spectres de masse de référence
de COSIMA a été analysée sur le modele de laboratoire, COSIMA OM. Ces travaux de calibration ont
essentiellement été réalisés avant le 6 ao(t 2014 (date du rendez-vous de la sonde Rosetta avec la cométe
67P/C-G) et donc avant le commencement des analyses de particules cométaire par I’instrument
COSIMA XM (Le Roy 2011; Le Roy et al. 2012; Le Roy, Bardyn, et al. 2015).

4.1.1 Choix des molécules organiques

La sélection des molécules organiques analysées sur le modele de laboratoire COSIMA a été effectuée
selon plusieurs critéres. Tout d’abord, a partir des résultats concernant la composition des particules de
la comete 1P/Halley mesurée par les spectrométres de masse PIA, PUMA 1 & 2, respectivement a bord
des sondes Giotto, Vega 1 & 2. Ces premieres analyses in situ de la poussiére cométaire ont permis a
Kissel and Krueger (1987) de proposer la détection d’un grand nombre de molécules organiques, tels
que I’adénine ou le benzéne (voir § 2.1). Les incertitudes liées a la détection spécifique de ces molécules
sont néanmoins importantes. Les auteurs ont également proposé une classification reposant sur les
atomes constituants ces molécules : les familles « CH », « CHN », « CHO » et « CHNO ». Les
composés appartenant a cette derniére famille sont ainsi constitués d’atome de carbone, d’hydrogéne,
d’azote et d’oxygene. Le spectrométre de masse CIDA & bord de la sonde Stardust a également analyse
des particules in situ provenant de la comeéte 81P/Wild 2. Ces résultats ont indiqué que les poussiéres
étaient riches en matiére organique, plus spécifiguement en composés azotés et possiblement en
composeés soufrés (Kissel et al. 2004). La sélection des molécules organiques a aussi été effectuée au vu
des molécules détectées dans les analogues d’échantillons naturels de matiére organique cométaire que
sont les chondrites carbonées (Botta and Bada 2002; Cottin et al. 2015), ou encore d’analogues
synthétisés en laboratoire (Despois and Cottin 2005). Enfin, des molécules organiques ont été
sélectionnées pour leur structure spécifique et leur fonction chimique. La Figure 88 présente les
molécules organiques utilisées dans le cadre des travaux de calibration de la composante organique de
I’instrument COSIMA menés par Le Roy, Bardyn, et al. (2015). Ces molécules appartiennent a quatre
familles (CH, CHO, CHN et CHNO) et possedent des structures variées telles que des longues chaines
linéaires saturées, des cycles aromatiques ou encore une structure polymérique.
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Figure 88 : Liste des molécules organiques utilisées pour les travaux de calibration de la composante organique pour
linstrument COSIMA (Le Roy, Bardyn, et al. 2015).

4.1.2 Stratégie d’interprétation des spectres de masse de molécules organiques pures

Bien qu’il n’ait jamais été attendu de trouver des molécules organiques a I’état pur, mais plutot des
mélanges complexes, la bibliothéque de spectres de référence a été établie a partir d’espéces chimiques
pures. L’objectif étant de comprendre et caractériser leur mode de fragmentation et dégager des lois
générales relatives aux différentes familles chimiques avec un instrument aux propriétés similaires a
I’instrument COSIMA de vol.
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Les molécules organiques ont été analysées sur le modéle de laboratoire OM dans le mode positif et
négatif de ’instrument. Les résultats discutés dans ce manuscrit reposent essentiellement sur les spectres
de masse d’ions secondaires positifs. La fragmentation des molécules sera ainsi discutée pour le mode
positif de I’instrument dans la partie suivante. Une fois acquis, les spectres de masse sont étudiés afin
d’établir les motifs de fragmentations propre a la molécule, voire a sa famille chimique. Plus de 75 % des
molécules analysées (Le Roy, Bardyn, et al. 2015) dans le mode positif de I’instrument sont caractérisees
par la présence de I’ion pseudo-moléculaire [M+H]" pour lequel M est la masse exacte de la molécule
et H un atome d’hydrogéne (m/z = 1,01). La protonation™® de la molécule neutre engendre la formation
d’un ion, généralement plus stable, qui sera plus facilement détecté par I’instrument (Spool 2004).

Cette stabilité peut étre observée dans les spectres de masse par I’intensité dominante de I’ion pseudo-
moléculaire de la molécule comme I’illustre la Figure 89. La cytosine (C4sHsN3O) a pour masse exacte
M = 111,04 g.mol™ et son ion pseudo-moléculaire [M+H]" est situé & m/z = 112,05. Le pic associé a cet
ion est six fois plus intense que le deuxiéme pic de plus haute intensité au sein du spectre a
m/z = 69,05 (CsHsN2*). Ce dernier provient de la fragmentation de I’ion pseudo-moléculaire
[(M+H) - COHN]". De plus, des adduits [M+Au]" et des dimeres [2M+H]" peuvent également étre
observés dans le spectre de masse d’ions secondaires positifs. Les ions issus de la fragmentation ou de
la recombinaison sont ainsi des signatures spécifiques de la molécule organique analysée (voir la these
de Le Roy (2011) pour Iattribution des pics du spectre de masse issus de la fragmentation de la cytosine
entre 0 < m/z < 420).
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Figure 89 : Spectre de masse d’ions secondaires positifs de la cytosine (CaHsNsO) entre 0 < m/z < 200. Ce spectre a été acquis
par L. Le Roy le 10 juin 2009 sur le modéle de laboratoire OM de COSIMA. La durée d’acquisition est de 25 minutes.

Une fois les fragmentations de la molécule identifiées au sein du spectre de masse, celles-ci peuvent étre
comparées a d’autres molécules organiques de la méme famille chimique et/ou constituées de
structure(s) similaire(s). L. Le Roy a ainsi analysé et étudié les spectres de masse de 16 molécules
organiques pures au cours de ses travaux de thése (Le Roy 2011). Une méthodologie d’interprétation
des spectres de masse a été mise en place et des marqueurs spécifiques proposeés, tels que la recherche
de composés azotés ou de structures polymériques, en vue de la future interprétation des spectres de
masse cométaires. La bibliothéque de spectres de masse de référence de molécules organiques de
COSIMA a par la suite été complétée par 1’apport de nouvelles familles chimiques, les alcanes (Bardyn
2013) et les hydrocarbures polycycligques aromatiques.

18 La protonation d’une molécule, d’un ion ou d’un atome résulte de I’ajout d’un proton *H*.
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Les travaux publiés par Le Roy, Bardyn, et al. (2015) dressent les caractéristiques spectrales des familles
chimiques analysées dans le mode positif et négatif de I’instrument COSIMA OM. Les outils développés
en vue de la caractérisation de la composante organique cométaire au sein des spectres de masse sont
également présentés. Ces derniers sont :

= Stratégie de détermination de I’ion pseudo-moléculaire
Des différences en masse, AM, spécifiques peuvent permettre de déterminer la présence de
I’ion pseudo-moléculaire. Par exemple, AM = May - My = 195,96 résulte de la différence des
ions [M+H]" et [M+Au]" et / ou [2M+H]" et [2M+Au]".

= Indicateur de structure polymérique
Un logiciel a été développé afin de rechercher la répétition d’écarts en masse entre les pics
d’intensité notable pour un spectre de masse donnée. La présence de polyoxyméthyléne (POM)
au sein des spectres de masse peut ainsi étre recherchée a I’aide de cet outil (Le Roy et al. 2012).

= Indicateur de structure linéaire et aromatique
Une distinction entre la présence d’une longue chaine aliphatique et d’un cycle aromatique au
sein d’un composé a été proposée a I’aide des rapports ioniques suivants : lcar./lcrz-en fonction
de lco/lcre- avec CHy (m/z = 14,02), C; (m/z = 24,00) et CH™ (m/z = 25,01). La figure est
présentée en ANNEXE E.

= Droite de calibration pour la quantification du rapport élémentaire N/C
Une droite de calibration a été proposée en vue de la quantification du rapport élémentaire N/C.
Celle-ci repose sur le rapport d’intensité des ions secondaires négatifs CN™ (m/z = 26,00) et
C, (m/z = 24,00). La figure est présentée en ANNEXE F.

4.1.3 Recherche d’une droite de calibration pour le rapport élémentaire H/C

Dans la continuité de ces travaux, j’ai cherché a établir une méthode de calibration destinée a estimer le
rapport élémentaire H/C de la matiére organique analysée par ’instrument COSIMA. Les droites de
calibration, proposées ci-dessous, ont été établies postérieurement a la publication des travaux de
calibration de la composante organique (Le Roy, Bardyn, et al. 2015).

Les 29 molécules organiques utilisées sont listées dans le Tableau 22, celles-ci appartiennent a
différentes familles chimiques et ont été analysées entre 2009 et 2015 sur I’instrument COSIMA OM.
Ces molécules ont été sélectionnées pour la qualité de leur spectre de masse ainsi que pour la répétabilité
des mesures. Plusieurs rapports ioniques ont été testés, dans le mode positif et négatif de I’instrument.
Le rapport ionique Ich+/lc+ s’est révélé étre le plus intéressant en terme de corrélation avec le rapport
élémentaire H/C. Toutes les molécules organiques analysées produisent les deux ions C* (m/z = 12,00)
et CH" (m/z = 13,01) en intensité variable. Aucune soustraction n’a été effectuée au signal de
I’échantillon. La procédure de nettoyage des cibles et de dép6t des molécules organiques mise en place
par Le Roy (2011) a permis une diminution de 1’ordre de 90 % des ions issus de la fragmentation du
PDMS et de 64 % de ceux provenant des phtalates. De plus, la signature spectrale provenant de ces
molécules organiques couvre le signal de la cible (Le Roy 2011; Le Roy, Bardyn, et al. 2015). La
contribution des ions C* et CH" devrait donc provenir majoritairement des molécules organiques
mesurées.

Deux types de rapports H/C ont été envisagés. Dans un premier cas, I’ensemble des atomes d’hydrogéne
et de carbone constituant la molécule organique ont été pris en compte : Hi/C. Dans un deuxieme cas,
seuls les atomes d’hydrogéne liés a un atome de carbone ont été sélectionneés, ainsi que 1’ensemble des
atomes de carbone : Hiissac/C. Les valeurs de ces deux rapports sont indiquées pour les molécules du
Tableau 22, elles varient entre 0 et 2,1 pour Hiiesac/C et entre 0,50 et 3,0 pour Hi/C. Pour une molécule
donnée ces deux rapports peuvent également fortement varier. C’est le cas de I’acide mellitique
(Hiigsac/C = 0 et Hio/C = 0,5) pour lequel les 6 atomes d’hydrogéne sont liés aux atomes d’oxygene.
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Les droites de régression linéaire ont été tracées avec les deux rapports H/C. Le coefficient de régression
linéaire obtenu avec le rapport Hiissa c/C est meilleur (R? = 0,74) qu’avec le rapport Hio/C (R2 = 0,63).
Le rapport ionique lchs/lIc+ pourrait donc étre plus sensible a la structure de la molécule organique.

Les deux régressions obtenues sont présentées sur la Figure 90. Les barres d’erreur des rapports ioniques
correspondent a 1’écart type. Ces droites de calibration pourront étre utilisées dans la caractérisation de
la composante organique cométaire.
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Figure 90 : Droites de calibration de [’intensité du signal des ions secondaires positifs de l’ion CH" (m/z = 13,01) par rapport
a l'ion C* (m/z = 12,00) par rapport (en bleu) au nombre d’atomes d’hydrogene lié a un atome de carbone (Higsac)sur le
nombre d’atome de carbone (C) et par rapport (en orange) au nombre d’atomes d’hydrogene total (Hiot) SUF le nombre d’atome
de carbone (C).
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Famille Famille chimique Molécule Formule brute Hi/C Hiigsac/C Opérateur Date d'analyse

CH Alcane Eicosane CaoHaz 2,1 2,1 A. Bardyn 5 mars 2013 ; 26 avril 2013
CH Alcane Hexatriacontane CasH7a 2,1 2,1 A. Bardyn 25 avril 2013

CH HAP Pyréne CieHio 0,63 0,63 A. Guillemet 15 mars 2012

CH HAP Anthracéne Ci4H1o 071 0,71 N. El Mossaoui 19 mars 2012

CH HAP Phénanthréne Ci4H1o 0,71 0,71 J. Daoudi & G. Ledain 22 avril 2013

CH HAP Coronene CaH12 0,50 0,50 A. Guillemet 29 mars 2013

CHN Pyrimidine 2-aminopyrimidine C4HsN3 1,3 0,75 L. Le Roy 3 juin 2009 ; 5 juin 2009
CHN Pyrimidine 4-aminopyrimidine C4HsN3 1,3 0,75 L. Le Roy 27 avril 2010

CHN Purine Adénine CsHsNs 1,0 0,40 L. Le Roy 11 juin 2009 ; 27 & 28 mai 2009
CHN Imidazole Imidazole CsH:iN: 1,3 1,0 F. Marcadon 23 juillet 2010

CHN Amine Hexaméthylénetétramine CeH12N4 2,0 2,0 L. Le Roy 11 mars 2011 ; 8 juin 2011
CHN Amine Tétradécanamine Ci14HaiN 2,2 2,1 A. Bardyn 4 février 2015

CHS Sulfure Sulfure tétradécyle CagHssS 2,1 2,1 A. Bardyn 17 mars 2015

CHS Sulfure Sulfure octadécyle CasH7sS 2,1 2,1 A. Bardyn 18 mars 2015

CHOS  Acide carboxyliqgue  Acide mercaptoundécanoique C11H220,S 2,0 1,8 A. Bardyn 18 mars 2015

CHO Acide carboxylique  Acide glycolique CoH403 2,0 1,0 L. Le Roy 24 mars 2011

CHO Acide carboxylique  Acide Mellitique C12HsO12 0,50 0,0 F. Kruczkiewicz 11 & 21 mai 2015

CHO Alcool Glycérol C3HgOs 2,7 1,7 F. Kruczkiewicz 16 juin 2015

CHO Ether Polyoxyméthyléne (CH:0), 2,0 2,0 L. Le Roy 3 juin 2010

CHNO  Pyrimidine Cytosine C4HsN3O 1,3 0,50 L. Le Roy 10 juin 2009

CHNO  Purine Guanine CsHsNsO 1,0 0,20 L. Le Roy 9 juin 2009

CHNO  Purine Hypoxanthine CsHaN4O 0,80 0,40 F. Marcadon 7 & 8 juillet 2010

CHNO  Pyrimidine Isocytosine C4HsN3O 1,3 0,50 F. Marcadon 21 juillet 2010

CHNO  Pyrimidine Thymine CsHgN20, 1,2 0,80 L. Le Roy & F. Marcadon 25 mars 2010 ; 21 & 24 juin 2010
CHNO  Pyrimidine Uracile C4HaN20, 1,0 0,50 L. Le Roy & F. Marcadon 18 mars 2010 ; 28 juin 2010
CHNO  Purine Xanthine CsHaN4O> 0,80 0,20 F. Marcadon 30 juin 2010

CHNO  Acide carboxylique  Acide a-cyano-4-hydroxycinnamique  CioH/NO3 0,70 0,50 F. Kruczkiewicz 30 avril 2015

CHNO  Amide Formamide CH3NO 3,0 1,0 F. Kruczkiewicz 1 & 2 juin 2015

CHNO  Amide Hydantoine C3HiN20; 1,3 0,67 F. Kruczkiewicz 28 mai 2015

Tableau 22 : Liste des molécules organiques analysées sur le modele de laboratoire et utilisées dans ce manuscrit. Certaines de ces analyses ont été effectuées avec l'aide de C. Briois et L. Thirkell
(LPC2E).
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4.2 Calibration des échantillons extraterrestres

4.2.1 Echantillons extraterrestres

L’analyse d’échantillons extraterrestres est complémentaire aux travaux de calibration qui ont été
effectués a partir de molécules organiques simples et de minéraux (Le Roy, Bardyn, et al. 2015; Kriiger
et al. 2015). Les météorites et les micrométéorites sont des échantillons naturels constitués de matiére
organique, en quantité variable, mélangée a une matrice minérale (Weisberg, McCoy, and Krot 2006;
Dobrica et al. 2012). La matiere organique insoluble (IOM) extraite de météorites possede une structure
tres complexe (Derenne and Robert 2010). Ces trois types d’échantillons extraterrestres ont été
considérés comme de potentiels analogues naturels a la matiére organique cométaire et ont été analysés
sur le modeéle de référence, COSIMA RM (Tableau 23). A la différence des molécules présentées dans
la section précédente, il s’agit de mélanges complexes, qui peuvent s’approcher, dans une certaine
mesure, de la réalité de I’analyse de la matiére organique cométaire. Il s’est avéré que ces analyses ont
effectivement servi de support a la caractérisation de la composante organique des particules cométaires
analysées par COSIMA (les résultats seront exposés dans le chapitre suivant). Plus particulierement, les
spectres de masse des ions secondaires positifs de ces échantillons extraterrestres ont permis de
caractériser la phase organique cométaire en phase solide sur les particules de la cométe. Comme nous
le verrons dans le prochain chapitre, traitant concrétement des mesures de spectres de la matiere
cométaire, c’est le comportement des pics C*, CH', CH;" et CHj3" respectivement présents a
m/z =12,00; m/z = 13,01 ; m/z = 14,02 et m/z = 15,02, qui sera considéré comme une signature
caractéristiques du signal organique cométaire.

Les spectres de masse d’échantillons provenant des météorites Allende, Lancé, Murchison, Renazzo et
Tieschitz, de la micrométéorite ultracarbonée (UCAMM) DC06-05-94 et de trois IOMs extraites des
météorites GRO 95502, Orgueil et Murchison ont été étudiés. Le nombre de spectres de masse d’ions
secondaires positifs sélectionné sur 1’échantillon et sur la cible est précisé dans le Tableau 23. Les
quatre cibles d’or sur lesquelles les dépots de ces échantillons ont été effectués sont présentées sur la
Figure 91.

Spectre(s) sur  Spectre(s)

Echantillon Cible Date d'analyse Opérateur Péchantillon sur la cible

8 6
Allende 4B7  31/03/2013 M. Hilchenbach 5 6

4 6
Lancé 4B7  31/03/2013 M. Hilchenbach 6 1
Murchison 4B7  31/03/2013 M. Hilchenbach 9 1
Renazzo 4E1 23/07/2013 H. Kriiger 24 3
Tieschitz 4E1  22/07/2013 H. Kriiger 14 3
DCO06-05-94 48A 28/11/2011 M. Hilchenbach 15 3
GRO 95502 4DC 14/06/2013 H. Kriger 6 2
Orgueil 4DC 14/06/2013 H. Kriiger 4 5
Murchison 4DC 14/06/2013 H. Kriiger 1 13

Tableau 23 : Informations sur les échantillons extraterrestres analysés sur le modele de référence RM. Le nombre de spectres
de masse sélectionnés sur I’échantillon et sur la cible est également précisé.
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Figure 91 : Cibles d’or COSIMA RM avec les dépots des météorites Allende, Lancé et Murchison (cible 4B7), Renazzo et
Tieschitz (cible 4E1), de la micrométéorite ultracarbonée (UCAMM, cible 48A) et des IOM extraites des météorites de
GRO 95502, Orgueil et Murchison (cible 4DC). Les quatre cibles ont pour dimensions 10 x 10 mm? et ont été analysées par le
modéle de référence RM.

4.2.2 Météorites et micrométéorites

4221 Météorites

Le contenu en carbone des cing météorites analysées par le modéle de référence COSIMA RM est
indiqué dans le Tableau 24. Toutes ces météorites sont des chondrites carbonées, a 1’exception de
Tieschitz, et sont caractérisées par des teneurs en carbone relativement élevées (la classe des chondrites
carbonées Cl est la plus riche en carbone avec 5 % en masse).

La sélection des spectres de masse d’ions secondaires positifs de ces météorites a été réalisée grace au
signal dominant des ions provenant de la matrice minérale des météorites, tels que *Mg* (m/z = 23,99),
“Ca* (m/z = 39,96) et/ou *Fe* (m/z = 55,93). Les sélections des spectres de masse météoritiques et
celles provenant de la cible ont été normées au signal de I’ion Si(CHs)s" a m/z = 73,05 provenant de la
fragmentation du PDMS. Par souci de clarté, seuls les spectres de masse des météorites analysées les
plus riches en carbone, Murchison et Renazzo, seront présentés par la suite. Les spectres de masse des
trois autres météorites, Allende, Lancé et Tieschitz, sont placés en ANNEXE G.
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Météorite

Classe

Carbone (% en masse)

CM2 2,10 £ 0,39

CR2 1,44

CO3,5 0,46

CV3 0,27 £0,05

H/L3,6 0,16 £0,11
Tableau 24 : Contenu en masse du carbone au sein des cing météorites analysées par le modele de référence COSIMA RM.
g;)tuil;]csiaul\életbase (1997). Lorsque plusieurs analyses sont disponibles, la moyenne géométrique a été effectuée et l’écart type

La Figure 92 présente les sélections en rouge des spectres de masse d’ions secondaires positifs établis
sur la météorite Murchison (spectre a) et sur la météorite Renazzo (spectre b) entre 0 < m/z < 200. Les
spectres en noirs sont les sélections du signal provenant de chacune des cibles. Les sélections
météoritiques sont dominées par des ions provenant de minéraux : **Mg"*, “°Ca"* et *®Fe* pour Murchison,
ZNa*, *Mg" et *°Fe* pour Renazzo. Les autres signatures du spectre de masse les plus importantes en
termes d’intensité sont situées pour m/z < 60. Les ions organiques les plus intenses, au sein des sélections
de Murchison et Renazzo, proviennent des fragments de type hydrocarbures C,Hs" (m/z = 27,02) et
C.Hs" (m/z = 29,04) (Figure 93). Ces ions sont néanmoins quatre fois plus faibles en intensité par rapport
a I’ion dominant le spectre (“°Ca* pour Murchison et *Na* pour Renazzo). D’autres ions organiques de
plus faibles intensités sont visibles par rapport a la sélection de la cible (voir Le Roy (2011) pour
’attribution détaillée de tous les ions organiques et non organiques du spectre de masse de la météorite
Murchison entre 0 < m/z < 150).
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Figure 92 : Sélection des spectres de masse d’ions secondaires positifs pour 0 < m/z < 200 de la météorite Murchison (a) et
de la météorite Renazzo (b), ainsi que leur sélection respective de spectre sur la cible. Les quatre sélections sont normées a
I’ion Si(CHz)s* a m/z = 73,05.
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Figure 93 : Sélection des spectres de masse d’ions secondaires positifs pour 26,5 < m/z < 29,5 de la météorite Murchison (a)
et de la météorite Renazzo (b), ainsi que leur sélection respective de spectre sur la cible. Les quatre sélections sont normées a
’ion Si(CH3)3* a m/iz = 73,05.

La série des ions C*, CH", CH." et CH3", respectivement présente a m/z = 12,00 ; 13,01 ; 14,02 et 15,02
sur les sélections météoritiques et sur les cibles, est présentée sur la Figure 94. On peut observer que les
intensités respectives de ces ions sont conservées entre la sélection sur la météorite et celle sur la cible,
a savoir pour Murchison (a) et sa cible (b) Ich+ < lchz+ < lc+ < lchz+, pour Renazzo (c) et sa cible
(d) le+= lchs < lcha+ < lohz+.

Les spectres de masse des ions secondaires positifs des météorites Murchison et Renazzo sont ainsi
dominés par les ions provenant de la phase minérale. La composante organique est présente sur toute la
gamme de masse (0 < m/z < 200) mais les pics organiques dont le signal est le plus intense sont situés
pour des rapports m/z plus faibles (m/z < 60). Ces résultats sont également observés pour les météorites
Allende, Lancé et Tieschitz (ANNEXE G).
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Figure 94 : Spectres de masse d’ions secondaires positifs entre 11,5 < m/z < 15,5 pour la sélection sur la météorite Murchison
(a), la météorite Renazzo (c) et leur sélection sur la cible respectivement (b) et (d). Les quatre sélections sont normées a l’ion
Si(CHa3)s* a m/z = 73,05.

4.2.2.2 Micrométéorites ultracarbonées

Si les météorites les plus « riches » en carbone sont constituées jusqu’a 5 % en masse de carbone, les
micrométéorites ultracarbonées, ou UCAMM (UltraCarbonaceous Antarctic MicroMeteorite),
collectées en Antarctique sont dominées par la composante organique avec des teneurs en masse de
carbone dont les limites inférieures sont comprises entre 25 et 94 % (Dobrica 2010; Bardin 2015).
L’UCAMM DC06-05-94 analysée sur le modeéle de référence de COSIMA contient 49 % en masse de
carbone (Bardin 2015).

La sélection des spectres de masse d’ions secondaires positifs de ’'UCAMM et de la cible est présentée
sur la Figure 95, entre 0 < m/z < 200. A la différence des météorites, le spectre de masse de 'UCAMM
est dominé par des ions organiques, les plus intenses sont a situés m/z = 59,05 et a m/z = 41,04. Ce
dernier est I’hydrocarbure CsHs". Deux ions organiques peuvent étre a I’origine du pic a m/z = 59,05 :
CHsN3z" (m/z = 59,048) et CsH/O" (m/z = 59,050). La résolution en masse de COSIMA n’est pas
suffisante pour les discriminer, cependant 1’outil de corrélation indique que cet ion est trés fortement
corrélé (r > 0,95) aux pics des ions de rapports m/z = 57,046 et m/z = 45,042. Ces pics peuvent étre
attribués respectivement a C,HsN," et CHsN,". Au vu de ces corrélations, il est ainsi possible de proposer
que I’ion CHsN3" soit le pic dominant du spectre de masse. Cette UCAMM a pour teneur en azote N/C

(at/at) = 0,05 * 005 (Dartois et al. 2013).

Les ions des éléments monoatomiques tels que *Na* (m/z = 22,99), *Mg" (m/z = 23,99),
ASi* (miz = 27,98), *¥*K* (m/z = 38,96), “’Ca* (m/z = 39,96), **Cr* (m/z = 51,94) et *°Fe* (m/z = 55,93)
sont également présents, mais leurs intensités sont entre 8 et 270 fois inférieures par rapport a I’ion
CHsN3* dominant le spectre de masse.
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Figure 95 : Sélection des spectres de masse d’ions secondaires positifs sur I'UCAMM (spectre en rouge) et sur la cible

(spectre en noir). Ces deux sélections ont été normées a l'ion Si(CHs)3™ a m/z = 73,05.

La série des ions C*, CH", CH," et CH3" sur les sélections de "'UCAMM et de la cible est présentée sur
la Figure 96. On peut observer que les intensités respectives de ces ions sont conservées entre les deux
sélections : lc+ < lch+ < lcha+ < lcHa+.

La sélection des spectres de masse des ions secondaires positifs de ’UCAMM est ainsi dominée par la
phase carbonée qui la compose majoritairement. La composante organique est présente sur toute la
gamme de masse (0 < m/z < 200) mais les pics organiques dont le signal est le plus intense sont situes
pour des rapports m/z < 100.
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Figure 96 : Spectres de masse d’ions secondaires positifs entre 11,5 < m/z < 15,5 pour la sélection sur I'UCAMM
(spectre en rouge) et sur la cible (spectre en noir).
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4.2.2.3 Recherche d’une droite de calibration pour le rapport élémentaire C/Si

L’un des objectifs de COSIMA est de détecter la matiére carbonée présente au sein des particules de la
comete 67P/Chruryumov-Gerasimenko, de la caractériser et également de la quantifier. Le rapport
élémentaire C/Si (at/at) est un indicateur de la quantité de matiére organique par rapport a la matrice
minérale (Si provient majoritairement des silicates qui sont une composante majoritaire de la phase
minérale). A partir des analyses des météorites et de la micrométéorite ultracarbonée présentées
auparavant, j’ai cherché a établir une droite de calibration pour mesurer le rapport élémentaire C/Si dans
les particules cométaires. Les valeurs du rapport élémentaire C/Si pour les échantillons de la
bibliotheque de références ont été obtenues d’apreés la base de données Metbase (1997). Les valeurs du
rapport ionique lc+/lsi+ ont été mesurées a partir des spectres de masse. Ces valeurs sont présentées dans
le Tableau 25. Le rapport élémentaire C/Si montre incontestablement la tres forte teneur en carbone de
I’UCAMM (C/Si = 14 £ 9) par rapport aux météorites carbonées (0,02 < C/Si < 0,4). Les trois dép6ts
de la météorite Allende sur la cible 4B7 (Figure 91) ont été analysés, les trois rapports ioniques Ic+/Isi+
sont bien reproductibles (Tableau 25).

Echantillon C/Si (at/at) lc+/lsis
0,33+ 0,06
Allende 0,04 £0,01 0,34 + 0,06
0,34 £0,07
Lancé 0,07 0,29 +£0,02
Murchison 0,4+0,1 0,27 £ 0,02
Renazzo 0,2 0,081 £ 0,010
Tieschitz 0,02 + 0,01 0,060 + 0,017
DC06-05-94 14+9 0,27 £ 0,02

Tableau 25 : Valeur des rapports élémentaires C/Si des météorites et micrométéorites, ainsi que les rapports ioniques C*/Si*
calculés a partir des spectres de masse d’ions secondaires positifs. Les rapports élémentaires C/Si des météorites proviennent
de la base de données Metbase (1997), et celui de I"'UCAMM d’une communication privée avec C. Engrand (2016)17.

La Figure 97 présente les résultats des rapports élémentaires C/Si des météorites et de 'UCAMM en
fonction de leur rapport ionique calculé a partir des spectres de masse mesurés par le modele de référence
COSIMA RM. Ces résultats montrent une absence de corrélation entre ces rapports et ne pourront donc
pas étre utilisés pour quantifier I’abondance de carbone dans les particules cométaires. Une recherche
de corrélation a également été effectuée avec les rapports C/Mg et C/Fe. Les résultats sont présentés sur
les Figure 98a et Figure 98b respectivement.

L’absence de corrélation entre le carbone, et un élément provenant des minéraux (Si, Mg ou Fe), peut
provenir de la trés faible teneur en carbone des météorites comparée a leur phase minérale.
L’ hétérogénéité présente au sein méme de ces échantillons pourrait également expliquer 1’absence de
corrélation. Les rapports C*/Mg* et C*/Fe" des trois dépots de la météorite Allende présentent en effet
de fortes variations (0,05 a 0,10 et 0,6 a 0,13 respectivement). Des analyses par microscopie électronique
a balayage seront effectuées sur ces échantillons météoritiques, au NMW a Vienne, afin d’en mesurer
la composition atomique. En fonction du résultat de ces analyses, il pourra étre intéressant d’effectuer
une nouvelle sélection de spectres de masse de région plus homogene, au sein des échantillons de ces
méteorites.

17" L’analyse par microsonde électronique de I'UCAMM a permis de déterminer le rapport

Si/C (at/at) = 0,07 + 0,13. L’erreur étant donnée pour 2c. Afin d’encadrer la valeur du rapport C/Si = 14, les

extrema de Si/C ont été calculés, soit 0 et 0,2 (la valeur négative a été mise a 0). 5 est donc la valeur minimale au

rapport C/Si = 14. L’incertitude indiquée dans le Tableau 25 est donc & considérer comme une limite inférieure.
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Figure 97 : Recherche d’une droite de calibration entre le rapport élémentaire C/Si (at/at) et le rapport ionique lc+/lsi+ des
météorites et UCAMM analysés sur le modéle de référence COSIMA. Les abscisses et les ordonnées sont en échelles log.
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4.2.3 Matiere organique insoluble

Le contenu en carbone des trois échantillons de matiere organique insoluble (IOM) analysé par le
modele de référence COSIMA est indiqué dans le Tableau 26.

I0OM Carbone (% en masse)
67,0+0,7
66,5+0,6
61,2

Tableau 26 : Contenu en masse du carbone au sein de la matiere organique insoluble (IOM) extraite de trois météorites.
Source : Alexander et al. (2007).

La Figure 99 présente les sélections de spectres de masse en rouge sur I’'TOM Orgueil (a), 'TOM
Murchison (b), 'IOM GRO 95502 (c). Les spectres en noir sont les sélections sur les cibles de chacun
de ces échantillons. Les six sélections ont été normées a 1’ion Si(CH3)s® a m/z = 73,05. On peut
remarquer que les spectres de masse d’ions secondaires positifs des IOMs Orgueil et Murchison sont
trés similaires, dans le sens ou le signal du spectre est dominé par les ions ?Si* (m/z = 27,98),
C* (m/z =12,00) et H* (m/z = 1,01). Le spectre de masse de 'TOM GRO 95502 est dominé par des ions
provenant d’éléments inorganiques tels que %Si* (m/z = 27,98), *Mg" (m/z = 23,99),
2Cr* (m/z = 51,94), “Al" (m/z = 26,98) et **Fe* (m/z = 55,93).

Ces trois IOMs ont été extraites des météorites par dissolution des minéraux par les acides HF-HCI
(Kerridge, Chang, and Shipp 1987). Des ions de type C«F," provenant de cette technique d’extraction
sont présents dans leurs spectres de masse et absents de la sélection sur la cible. La Figure 100 présente
deux de ces ions : CF* (m/z = 31,00) et CF3s" (m/z = 69,00). La contribution de ces ions a une masse
nominale donnée peut étre distinguée de la contribution organique. Il faut noter aussi que les extractions
des IOMs de ces trois météorites n’ont pas été effectuées dans les mémes laboratoires : celles des
météorites Orgueil et Murchison ont été réalisées a I'IPAG (Orthous-Daunay 2011) et celle de
GRO 95502 au MNHN (Piani, Remusat, and Robert 2012). Cela pourrait expliquer les différences
observées, en terme de diversité des ions inorganiques, au sein des spectres de masse des IOMs et donc
de la déminéralisation effectuée sur ces météorites.

Afin de déterminer ’abondance du silicium au sein des IOMs (1’ion 2®Si* domine les trois spectres de
masse sur la Figure 99), des analyses par microsonde électronique ont été effectuées, par M. Fialin et
C. Engrand a Jussieu, sur les échantillons des IOMs Orgueil et Murchison provenant du méme lot de
déminéralisation des météorites mesuré ici, mais n’ayant quant a eux pas été analysés par TOF-SIMS
avec I’'un des modeles de COSIMA. Les résultats pour le rapport élémentaire du carbone par rapport au
silicium dans ces deux IOMs sont C/Si (at/at) = 1610,70 + 1400,89 pour I'IOM Orgueil et
C/Si (at/at) = 859,43 + 522,22 pour I'IOM Murchison. Ces données proviennent de la moyenne
de 67 et 56 analyses respectivement et d’une erreur a 2. Le fait que les spectres de masse d’ions
secondaires positifs soient dominés par I’ion ?®Si* ne serait donc pas corrélé a une abondance élevée de
silicium (non dissoute des minéraux de la météorite) mais a une meilleure ionisation par rapport au
carbone. De nouvelles analyses par microsonde électronique sont prévues sur les trois échantillons
d’IOMs qui seront également analysés par I’instrument de référence COSIMA.
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Figure 99 : Spectres de masse d’ions secondaires positifs entre 0 < m/z < 200 pour la sélection sur I'IOM Orgueil (a),
I’IOM Murchison (c), I’IOM GRO 95502 (e) et leur sélection sur la cible. Pour des raisons de clarté, les ions Si(CHs)s"™ a
m/z = 73,05 et Si2O(CHz3)s* & m/z = 147,07 issus de la fragmentation du PDMS ont été nommés « PDMS ». Les six sélections
sont normées a l'ion Si(CHs)3".
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Figure 100 : Spectres de masse des sélections sur ['’ITOM Orgueil (en rouge) et sur la cible (en noir) entre 30,8 < m/z < 31,2 et
68,8 < m/z < 69,35. Les deux sélections sont normées a [’ion Si(CHz)3* a m/iz = 73,05.

Le signal lié a la présence de matiere organique est trés limitée au sein des spectres de masse de ces trois
IOMs (Figure 99). Seuls les ions organiques suivants ont été identifiés: C* (m/z= 12,00),
CH™ (m/z = 13,01), CH;" (m/z = 14,02), CHs" (m/z = 15,02) et C,H3" (m/z = 27,02). Un pic a la masse
m/z = 43,00 pourrait également étre un ion organique, mais la résolution en masse de COSIMA n’est
pas suffisante pour distinguer lequel de ces ions est présent entre Si(CHs)" (m/z = 43,000),
HNCO" (m/z = 43,006) et C,H30" (m/z = 43,018). L’ion Si(CH3)" est fréqguemment observé dans les
spectres de masse contaminé par le PDMS et provient de sa fragmentation. Le signal de cet ion est en
effet présent dans la sélection des spectres provenant de la cible des trois IOMs. L’ion H" a m/z = 1,01
est également identifié, celui-ci provient sans doute aussi de la matiére organique.

Les séries des ions C*, CH*, CH," et CH3" respectivement présents a m/z = 12,00, m/z = 13,01,
m/z = 14,02 et m/z = 15,02 sur les sélections des IOMs et des cibles sont présentées sur la Figure 101.
Les intensités au sein de chaque série different grandement entre les I0Ms et le signal de leur cible, en
particulier pour les IOMs Orgueil (a) et Murchison (c). En effet, pour ces échantillons, le pic C* a
m/z =12,00 domine en intensité la série des quatre ions. Pour ces deux IOMs on a les intensités
décroissantes suivantes lIc+> lcha+ > lch2+ > I+, contrairement au signal de leur cible (spectres b et d)
Ichs+ > lcha+ > lchs > lc+. Les rapports d’intensité des ions C* et CHs* des IOMs et de leur cible sont
indiqués dans le Tableau 27. L’intensité de ’ion C* est environ 4 fois supérieure a celle de CH3" pour
les IOMs Orgueil et Murchison et de méme intensité pour I'IlOM GRO 95502. Au contraire, sur la
sélection des spectres dont le signal provient de la cible, ’intensité de I’ion C* est entre 4 et 6 fois
inférieure a celle de I'ion CH3". Ce changement de comportement (Ic+ > lcus+) des ions organiques
C*, CH", CH." et CHs;" est inhabituel dans les spectres de masse de référence acquis sur les échantillons
de calibration de I’instrument par les modeles de référence et de laboratoire de COSIMA. Cette
particularité a retenu notre attention et sera discutée au vu des résultats des spectres de masse provenant
des particules cométaires.

(Ic+/lcha+)iom (Ic+/lchs+)cible
3,9 0,18
4,0 0,25
1,0 0,16

Tableau 27 : Rapport des intensités de C+ (m/z = 12,00) sur CH3+ (m/z = 15,02) dans les sélections de spectres sur les trois
10Ms ainsi que sur leur sélections respective des cibles.
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En résumé, les spectres de masse des ions secondaires positifs des IOMs Orgueil et Murchison sont
dominés par 1’ion Si*, le nombre de pics organiques est trés limité et ces derniers sont situés a m/z < 50.
Ces spectres de masse sont également caractérisés par un trés fort signal de I’ion C*. L’IOM GRO 95502
possede un spectre de masse dominé par des ions provenant de minéraux, cela suggere que la
déminéralisation de la matrice minérale de la météorite est incompléte. Des analyses par microsonde
électronique permettront de valider cette hypothése. L’augmentation de I’ion C* par rapport aux ions
CH", CH" et CHs" est plus faible que celle observée pour les IOMs Orgueil et Murchison, mais elle
respecte la méme tendance. De plus, les pics organiques de ’'TOM GRO 95502 sont également présents
pour des valeurs de m/z < 50.
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Figure 101 : Spectres de masse d’ions secondaires positifs entre 11,5 < m/z < 15,5 pour la sélection sur ['IOM Orgueil (a),
I"'IOM Murchison (c), I'TOM GRO 95502 (e) et leur sélection sur la cible respectivement (b), (d) et (f). Les six sélections sont
normées a l’ion Si(CHz)3" am/z = 73,05.
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4.3 Calibration d’un analogue de matiére organique cométaire synthétise
en laboratoire

Les spectres de masse de référence acquis sur des analogues d’échantillons naturels de matiére organique
cométaire (météorites carbonées, micrométéorite ultracarbonée et IOMs) ont été complétés par un
analogue de matiére organique cométaire synthétisé en laboratoire.

Nuth, Johnson, and Manning (2008) ont proposé que des molécules organiques complexes aient pu se
former dans la région interne et chaude de la nébuleuse proto solaire (voir la discussion § 1.3.1.1.2). Des
réactions de type Fischer-Tropsch formeraient dans un premier temps une couche carbonée a la surface
des grains de silicates. Cette couche organique servirait ensuite de catalyseur dans les réactions de type
Fischer-Tropsch pour former de nouvelles couches de matiére organique. Selon les auteurs, ces réactions
de formation auto-entretenues pourraient étre a 1’origine de la matiére organique macromoléculaire
contenue au sein des météorites, mais aussi des cometes.

Un échantillon de matiére organique synthétisé en laboratoire par des réactions de type Fischer-Tropsch
a été analysé sur le modele de référence de COSIMA. Deux grains issus de la méme synthése de matiére
organique ont été fournis par J. Nuth (NASA). Les informations concernant le nombre de spectres de
masse d’ions secondaires positifs sélectionnés, la cible d’or sur laquelle les échantillons ont été déposés
et leur date d’analyse sont présentées dans le Tableau 28. Ces deux grains ont une taille de I’ordre
de 10 x 100 um3, ils seront nommés par la suite grain 1 et grain 2.

Echantillon Cible Date d’analyse Opérateur Spectre échantillon  Spectre cible
Grain 1 . i 8 10

i 528  4juin 2016 M. Hilchenbach
Grain 2 8 10

Tableau 28 : Informations concernant les analyses des échantillons de matiére organique synthétisés en laboratoire par un
procédé type Fischer-Tropsch (Nuth, Johnson, and Manning 2008).

La Figure 102 présente les sélections des spectres de masse d’ions secondaires positifs des deux grains
carbonés synthétisés en laboratoire par un procédé type Fischer-Tropsch (spectres en rouge). Les
sélections de leur cible respectives sont les spectres en noir. On peut observer que les sélections sur les
deux grains sont dominées en intensité par des ions inorganiques: *Na* (m/z = 22,99) et
“Ca* (m/z = 39,96). Des ions inorganiques de plus faible intensité sont également présents dans les deux
sélections, tels que #*Mg* (m/z = 23,99), ZAl* (m/z = 26,98), Si* (m/z = 27,98), *K* (m/z = 38,96),
2Cr* (m/z = 51,94) ou **Fe* (m/z = 55,94). Les ions organiques les plus intenses au sein des sélections
proviennent des fragments de type hydrocarbures C.Hs" (m/z = 27,02) et CoHs" (m/z = 29,04) et sont
présentés sur la Figure 103. Ces ions sont néanmoins respectivement 6 et 11 fois plus faibles en intensité
pour le grain 1 que I’ion >*Na* dominant le spectre de masse et 2 et 3 fois plus faibles pour le grain 2.
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Figure 102 : Sélection des spectres de masse d’ions secondaires positifs pour 0 < m/z < 200 des grains 1 et 2 (spectres en
rouge) et de leur cible (spectres en noir). « 71%%Ag* » correspond aux ions *’Ag* (m/z = 106,91) et *®Ag* (m/z = 108,91).

Les sélections sont normées a l'ion Si(CHz)3™ a miz = 73,05.
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Figure 103 : Sélection des spectres de masse d’ions secondaires positifs pour 26,5 < m/z < 29,5 des grains 1 et 2 (spectres en
rouge) et de leur cible (spectres en noir). Les sélections sont normées a [’'ion Si(CHz)3* a m/z = 73,05.

La série des ions C*, CH", CH," et CHs" sur les sélections des grains 1 et 2 et de leur cible respective est
présentée sur la Figure 104. On peut observer que les intensités respectives de ces ions varient entre le
grain et la cible, mais aussi entre les deux sélections de grains. Pour la sélection de spectres sur la cible,
on a dans les deux cas : Ic+ < Ich+ < Icho+ < lcha+. Pour la sélection de spectres sur le grain 1, on observe
Ichs < le+ < lcha+ < lchz+ et sur le grain 2, Ick+ < lchs+ < lcha+ < lc+. Le comportement de la série d’ions
sur les deux grains est plutdt inhabituel par rapport aux spectres de masse de référence acquis sur les
échantillons de calibration par les instruments COSIMA RM et OM. En effet, les quatre ions de la série
ont une intensité assez proche les uns des autres. L’ion CH," a m/z = 14,02 domine la série du grain 1
et I’ion C la série du grain 2.

Les spectres de masse de ’analogue de matiére organique cométaire sont dominée en intensité par les
ions #Na* et “°Ca*. D’autres ions inorganiques sont également présents et nombreux dans la signature
des deux grains. Ceci suggére que 1’analogue de matiére organique Soit contaminé. Cette contamination
en éléments inorganique pourrait provenir du transfert de 1I’échantillon sur la cible d’or COSIMA. Une
contamination pendant la réaction de formation de 1’échantillon est également envisageable. En effet,
les premiéres couches de composés carbonés sont formées sur une surface en fer (simulant le grain
silicaté). Les éléments inorganiques pourraient ainsi provenir de cette surface. Toutefois, I’abondance
des éléements contenus dans les grains carbonés analysés par COSIMA n’est pas connue. Il serait
néanmoins intéressant de connaitre la teneur en carbone des deux grains par rapport aux €léments
inorganiques, probablement issus d’une contamination.

Les pics organiques sont présents & m/z < 60. Ces derniers sont peu nombreux et de faibles intensités
par rapport aux ions inorganiques. Cependant, le comportement de la série des quatre ions (C*, CH",
CH." et CHs") sur I’échantillon organique est inhabituel dans les spectres de masse de référence acquis
sur les instruments COSIMA OM et RM.
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Figure 104 : Sélection des spectres de masse d’ions secondaires positifs pour 12,5 < m/z < 15,5 des grains 1 et 2 (spectres en
rouge) et de leur cible 1 et 2 respective (spectres en noir). Les sélections sont normées a l’ion Si(CHz)s* am/z = 73,05.
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4.4 Quantification des abondances élémentaires avec COSIMA

La quantification des éléments détectés dans les spectres de masse des particules cométaires figure parmi
les objectifs de I’instrument COSIMA. Afin d’établir cette quantification, il est nécessaire d’appliquer
un facteur RSF issu de la calibration (voir § 3.1.6 et § 3.5.2.3). Les standards utilisés doivent posséder
une structure et une composition chimique les plus proches possibles des particules cométaires
analysées. Les conditions analytiques doivent également étre similaires. La majorité des RSFs a été
déterminée a ’aide de minéraux analysés sur le mod¢le de référence, COSIMA RM (Kruger et al. 2015).
Toutefois, deux échantillons supplémentaires ont été utilisés pour quantifier : le magnésium, le silicium,
le fer et le carbone. Il s’agit d’une olivine et de carbure de silicium. Ces deux échantillons seront
présentés dans les parties suivantes. Le choix de ces échantillons et la sélection des spectres de masse
seront plus particulierement discutés.

4.4.1 Olivine

4.4.1.1 Contexte

Une méme olivine a été déposée sur deux cibles d’or et analysée par les modéles COSIMA de vol et de
référence. Ces mesures permettent d’une part de comparer les spectres de masse d’un échantillon
identique entre ces deux instruments COSIMA, et d’autre part de contrdler les trois facteurs RSFs - Mg,
Si et Fe - issus de la calibration des composés inorganiques (Kriger et al. 2015) pour quantifier les
éléments détectés dans les particules cométaires. La Figure 105 est une photographie acquise par
COSISCOPE de la cible de noir d’or 3C2 a bord du modéle de vol COSIMA, sur laquelle se trouvent
deux dépots d’olivine. Ces dépots ont été effectués sur Terre, avant intégration de I’instrument sur la
sonde Rosetta.
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Figure 105 : Image de la cible de noir 3C2 (a bord du modéle de vol COSIMA XM) sur laquelle deux dépéts d’olivine ont été
effectués.
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4.4.1.2 Analyses
4.4.1.2.1 Instrument de vol

Le dépét 1 de I’olivine (Figure 105) se trouve dans I’instrument de vol et a été analysé a quatre reprises :
en 2002 a Schwetzingen en Allemagne, alors que I’instrument COSIMA XM n’était pas encore intégré
a la sonde Rosetta, et trois fois pendant la période d’analyse des particules cométaires par COSIMA
XM. La méthodologie appliquée au traitement des données de 1’olivine, dans le mode positif, est trés
semblable a celle mise en place pour les particules cométaires (§ 3.5.1). L’olivine est principalement
constituée d’oxygéne, de magnésium, de silicium et de fer. L’oxygéne est électronégatif et posséde donc
une intensité trés faible dans les spectres de masse d’ions secondaires positifs, le signal de silicium peut
quant a lui provenir de 1’olivine mais aussi du PDMS, ces deux éléments ne sont donc pas de bons
indicateurs dans la premiére étape du traitement des données. Le magnésium et le fer sont au contraire
présents dans le signal des spectres de I’olivine et absents de celui de la cible, ces éléments peuvent donc
tracer le signal du minéral au sein des spectres de masse. La classification des spectres de masse dont le
signal des ions secondaires positifs est dominé par 1’olivine est effectuée selon deux criteres :

= Une intensité élevée des ions 2*Mg* (m/z = 23,99) et **Fe* (m/z = 55,93).
* Une intensité faible des fragments provenant du PDMS, dont I’ion Si(CH3)s" a m/z = 73,05 est
le plus intense.

Cette méthodologie est appliquée pour I’analyse de I’olivine dans le mode positif le 3 février 2016, est
présentée sur la Figure 106. Le spectre de masse (a) présente ’ion **Mg* a m/z = 23,99. Les spectres de
masse en rouge sont ceux pour lesquels le signal du magnésium est le plus intense, en vert moins intense,
et en noir, gris et violet le signal de *Mg" est nul. Cette premiére étape permet ainsi d’attribuer les
spectres en rouge et en vert au signal de 1’olivine. Afin de confirmer cette sélection, le spectre (b)
compris entre 55,75 < m/z < 56,35 permet d’observer ’ion *Fe* & m/z = 55,93. Son intensité est
relativement faible au regard de la contamination organique présente juste a coté de celui-ci. On
remargue néanmoins, une légére augmentation de I’intensité des spectres en rouge a I’emplacement du
fer. De plus, le pic de contamination organigue est le plus intense pour les spectres en noir et en gris, ce
qui semble conforter que ces spectres sont dominés par le signal de la cible. Le spectre (c) est compris
entre 27,80 < m/z < 28,20 et présente les ions *8Si* (m/z = 27,98) et CoH4* (m/z = 28,03). Comme indiqué
précédemment, les ions de silicium peuvent avoir deux origines, 1’olivine et la contamination en PDMS.
On observe que ce sont les sélections en noir et en gris dont I’intensité domine. Le spectre (d) montre
I’ion Si(CH3)s" a m/z = 73,05 qui est issu de la fragmentation du PDMS. Cet ion est dominé en intensité
par les spectres de masse en noir et en gris.
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Figure 106 : Spectres de masse mesurés sur [’olivine et sur la cible pour (a) 23,85 < m/z < 24,15 ; (b) 55,75 < m/z < 56,35 ;
(c) 27,80 < m/z < 28,20 ; et (d) 72,80 < m/z < 73,3. Les couleurs des spectres correspondent aux attributions suivantes : en
rouge le signal fort de I’olivine, en vert le signal faible de [’olivine, en noir le signal fort de la cible, en gris le signal faible de
la cible, et en violet le signal émanant de la cible mais présentant un comportement étrange. La durée d’acquisition de chaque
spectre est de 2,5 minutes.

La méthodologie a permis d’établir une classification des spectres de masse en cinq groupes :

= Lesignal du spectre est largement dominé par ’olivine. L’intensité de 1’ion de magnésium est
forte, une augmentation est notable pour I’ion de fer, et les fragments issus de la contamination
en PDMS sont de faible intensité.

= Lesignal du spectre est faiblement dominé par I’olivine. Une augmentation de I’intensité des
ions de magnésium et du fer est observée, mais celle-ci est moins importante que pour la
sélection précédente. L’intensité du PDMS est environ 1,5 fois supérieure par rapport a la
sélection précédente.

= Lesignal du spectre est largement dominé par la cible. Le signal des ions de magnésium et du
fer est nul, et I’intensité des ions provenant du PDMS trés élevée (plus de 3 fois supérieure par
rapport a la sélection des spectres rouges dominés par le signal de 1’olivine).

= Le signal du spectre est faiblement dominé par la cible. Le signal des ions de magnésium et
du fer est nul, mais I’intensité des ions provenant du PDMS est moins élevée que la sélection
précédente.

= Le signal du spectre est dominé par la cible mais présente un comportement étrange. Le
signal des ions de magnésium et du fer est nul, le signal de ces spectres de masse ne peut donc
pas provenir de I’olivine. Néanmoins, le signal de I’ion Si(CH3)s" provenant de la contamination
en PDMS présente une intensité faible, comparable a celle observé pour les sélections des
spectres dominés par le signal de 1’olivine (Figure 106d). Ce type de comportement est
inhabituel et n’est pas expliqué a ce jour.
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La Figure 107 présente la somme des quatre spectres de masse provenant du premier groupe pour
laguelle le signal du spectre est largement dominé par 1’olivine, entre 0 < m/z < 200. L’ion d’indium
(m/z = 114,90) provenant de la source d’ions primaire domaine le spectre, ainsi que le fragment de
PDMS a m/z = 73,05. La contamination en PDMS est ainsi encore fortement présente dans le spectre de
masse de I’olivine (les ions **Mg* sont quatre fois moins intenses que le fragment de PDMS dominant).
Avant d’effectuer le calcul des facteurs RSFs de Mg, Si et Fe, il sera donc indispensable de soustraire
la contribution des ions provenant de la cible, notamment dans le cas du silicium pour lequel plusieurs
sources contribuent a son signal.
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Figure 107 : Somme des quatre spectres de masse, dont le signal est largement dominé par celui de [’olivine,
entre 0 < m/z < 200. Les ions *Mg*, 2Si* et 5Fe* en bleu sont les composants majoritaires de ’olivine. Les ions légendés en
noir proviennent du signal de la cible (contamination en PDMS et | 'or) et des ions primaires d’indium. Les deux fragments du
PDMS sont Si(CHas)s™ a m/z = 73,05 et Si2O(CHas)s™ & m/z = 147,07. La durée d’acquisition totale de cette somme de spectre
est de 10 minutes.

Lorsque la sélection des spectres est effectuée, il est toujours intéressant de la confronter aux
photographies des analyses sur la cible afin d’en vérifier la cohérence. La Figure 108 illustre de deux
maniéres les 11 positions d’analyse réalisées sous la forme d’une line scan sur le dép6t 1 de I’olivine.
Tout d’abord en reliant les spectres de chaque sélection, représentée par les différentes couleurs, a leurs
coordonnées sur la cible, et d’autre part, en associant ces sélections a leur localisation par rapport au
dépdt d’olivine. On peut ainsi observer que le signal des spectres dominé par 1’olivine (rouge et vert)
correspond a la zone de I’échantillon, et le signal fortement dominé par la cible (noir) a la zone la plus
éloignée du dépdt d’olivine. Les photographies acquises par le microscope optique COSISCOPE
constituent ainsi une étape essentielle dans I’analyse des spectres de masse.
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Figure 108 : Localisation du signal de [’olivine déterminé par les spectres de masse dions secondaires positifs, et comparaison
avec 'image du dépot 1 de I’olivine. Les coordonnées indiquent la position de [ olivine sur la cible de dimensions 10 x 10 mm?.

Les quatre séquences d’analyse effectuées sur le dépot de I’olivine ont été étudiées dans 1’objectif de
sélectionner les meilleurs spectres de masse acquis sur I’olivine. Cette sélection finale est par la suite
utilisée dans le calcul des facteurs RSFs. Le Tableau 29 résume les résultats de cette sélection. Deux
dates d’analyses ont été retenues, le 3 février et le 10 juin 2016, car les spectres de masse répondaient a
trois criteres : un signal émanant de 1’olivine caractérisé par des intensités fortes des ions de magnésium
et de fer, ainsi qu’une intensité faible des ions de PDMS. De plus, les analyses doivent aussi contenir
des spectres de masse acquis sur la cible, ce qui n’est pas le cas pour celle effectuée le 1° octobre 2015
pour laquelle I’ensemble des spectres proviennent du dépdt de 1’olivine. Il est indispensable de
sélectionner des spectres sur 1’échantillon et sur la cible afin de pouvoir les comparer, et dans le cas
d’une quantification de pouvoir soustraire la contribution provenant de la cible. En effet, la
contamination n’est pas forcément répartie de fagon homogeéne sur I’ensemble de la cible, et les résultats
sont bien meilleurs lorsque j’ai pu soustraire un signal de contamination voisin de la particule. Le
nombre de spectres de masse sélectionnés pour les deux analyses est indiqué dans le Tableau 30.

Signal de ’olivine Signal de la
Date des analyses . N . e .
Intensité forte de Mg* et Fe*  Intensité faible du PDMS cible
13 juin 2002 oui non oui
1°" octobre 2015 oui oui non
3 février 2016 oui oui oui
10 juin 2016 oui oui oui

Tableau 29 : Informations sur les quatre analyses effectuées sur le dépét 1 de ['olivine se trouvant sur la cible de noir d’or 3C2
au sein de /’instrument de vol COSIMA.

Date d’analyse Nombre de spectres sur I’olivine Nombre de spectres sur la cible
3 février 2016 4 4
10 juin 2016 4 22

Tableau 30 : Sélections des spectres de masse acquis sur ['olivine et sur la cible pour les deux dates d’analyse.
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4.4.1.2.2 Instrument de référence

L’olivine a également été analysée sur ’instrument de référence de COSIMA, le 25 mars 2016, durant
la méme période que les analyses effectuées sur I’olivine du XM. La méthodologie présentée
précédemment pour classer les spectres de masse a été appliquée a ces analyses. La Figure 109 présente
la sélection des spectres dont le signal est dominé par 1’olivine (en rouge) et la sélection dominée par le
signal de la cible (en noir). Pour des raisons de clarté, les spectres appartenant a chaque sélection ont été
additionnés et normés au signal de I’ion Si(CHs)s* @ m/z = 73,05. On observe que les ions
Mg a m/z = 23,99 et **Fe* a m/z = 55,93 sont présents uniquement pour la sélection des spectres en
rouge sur ’olivine (Figure 109 (a) et (b) respectivement). La normalisation a Si(CHs)s" permet de voir
que I’intensité de 1’ion Si* (m/z = 27,98) est plus élevée pour la sélection des spectres sur 1’olivine que
celle effectuée sur la cible (Figure 109c). Néanmoins, la contamination organique est importante pour
ces deux sélections (Figure 109 (b) et (c)), celle-ci ne provient pas seulement du PDMS, I’intensité de
I’ion C;H," aurait dans ce cas été plus faible que ’intensité de *®Si* pour la sélection en rouge sur
I’olivine (Figure 109c).
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Figure 109 : Sélection des spectres de masse acquis sur [’olivine (rouge) et sur la cible (noir) pour (a) 23,85 < m/z < 24,15,
(b) 55,75 < m/z < 56,35 et (c) 27,85 < m/z < 28,1. Les deux sélections de spectres ont été normées au signal du fragment de
PDMS Si(CHs)s™ am/z = 73,05.
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4.4.1.3 Détermination des facteurs de sensibilité relatives

La composition élémentaire de 1’olivine étant connue et les rapports ioniques pouvant étre obtenus par
les spectres de masse mesurés sur 1’olivine, il est ainsi possible de déterminer le facteur RSF des trois
éléments constituant majoritairement I’olivine : le magnésium, le silicium et le fer. La formule pour
calculer le RSF, en considérant le fer comme élément de référence, est la suivante :

(1E+/1Fe+)01ivine
(E/Fe)Olivine

RSF (E,Fe) =

L’élément £ est le magnésium ou le silicium, 7 représente I’intensité du signal intégré des ions
secondaires positifs de £ et de Fe, aprés la correction apportée afin d’enlever la contribution du signal
de la cible, et E/Fe est le rapport élémentaire provenant de la composition de 1’olivine.

Les abondances des éléments majeurs constituant 1’olivine ont été mesurées de facon absolue par une
sonde électronique et sont indiqués dans le Tableau 31. L’ion d’oxygéne est préférentiellement présent
dans les spectres de masse d’ions secondaires négatifs, il n’a donc pas été considéré pour cette
guantification.

Element @] Mg Si Fe
at% 57,40 24,72 14,73 2,83

Tableau 31 : Composition des éléments majeurs de ['olivine San Carlos mesurée par une sonde électronique. Source :
documentation interne a I’équipe COSIMA.

Le Tableau 32 indique les moyennes géométriques des RSF (Mg, Fe) et RSF (Si, Fe) calculées a partir
de la méme olivine, mais mesurées par le modéle de vol (XM) et le modéle de référence (RM) de
COSIMA. A titre de comparaison les moyennes géométriques des RSFs provenant de la calibration de
tout un ensemble de minéraux (Krtger et al. 2015) mesurés sur le modéle de référence sont indiquées,
ainsi que leurs valeurs minimales et maximales entre parentheses. Les incertitudes des valeurs de
calibration refletent la dispersion des mesures au sein des échantillons mesurés : 18 minéraux différents
ont été utilisés pour calculer le RSF (Mg, Fe), et 12 pour le RSF (Si, Fe). Les incertitudes des RSFs de
I’olivine reflétent I’erreur sur la répétition des mesures.

RSF (E, Fe)
Echantillon Olivine Olivine Minéraux (1)
Instrument  Modéle de vol - XM Modele de référence - RM Modéle de référence - RM
1,6 1903 1,602 2,008 (0,9-5,9)
3305 0,18 X005 053705  (0,20-1,1)

Tableau 32 : Valeurs des RSF (Mg, Fe) et RSF (Si, Fe) correspondant aux moyennes géométriques calculées a partir de la
méme olivine par le modéle de vol et le modéle de référence. Les valeurs de la moyenne géométrique provenant de la calibration
effectuée sur 18 minéraux pour le magnésium, et 12 minéraux pour le silicium sont indiquées, ainsi que entre parenthéses les
valeurs minimales et maximales. (1) : (Kriger et al. 2015). Les incertitudes proviennent de [’écart type lo, dans le cas des
olivines elles refletent I’erreur sur la répétition des mesures ; pour les incertitudes de la calibration, /’erreur refléte la
dispersion des RSFs entre les différents minéraux.
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Le RSF (Mg, Fe) est identique pour 1’olivine San Carlos analysée par le modele de vol et par celui de
référence. Au contraire, le RSF (Si, Fe) differe fortement entre les analyses effectuées par les deux
instruments, la valeur obtenue a partir du XM est en moyenne 18 fois supérieure par rapport a celle du
RM. La composition étant identique, cette différence provient donc du rapport ionique Si*/Fe”, supérieur
dans le cas des mesures sur I’instrument de vol. Deux cas peuvent ainsi étre envisageés : (i) I’intensité du
fer est plus faible par rapport au silicium, (ii) I’intensité du silicium est plus importante que celle du fer,
par rapport aux rapports ioniques du modeéle de référence. La valeur du facteur RSF (Mg, Fe) est
identique sur les deux instruments, ce qui exclut la premiére hypothése. L’intensité du silicium est donc
responsable des différences observées entre les deux instruments. On peut également noter que le facteur
RSF (Si, Fe) de I’olivine mesurée sur le modéle de référence est en accord avec la valeur minimale
provenant de la calibration issue de plusieurs minéraux, également mesurés sur le modéle de référence
de COSIMA.

La Figure 110 présente les deux sélections de spectres sur I’olivine, mesurées par le modele de référence
RM (« Olivine - RM » en bleu cyan) et par le modéle de vol XM (« Olivine - XM » en bleu) de
COSIMA, entre 23,5 < m/z < 29,5. Une sélection de spectres de masse sur la particule cométaire
Kenneth'® est également représentée. Cette sélection de spectre de masse est représentative de
I’ensemble des particules analysées. On peut observer que le rapport ionique Mg*/Si* différe entre les
deux sélections « Olivine - RM » et « Olivine - XM », environ 5 et 0,3 respectivement. Dans le cas de
la particule Kenneth, on a Mg*/Si* = 0,2. Le comportement du ratio ionique Mg*/Si* cométaire est plus
proche de celui de 1’olivine mesurée que I’instrument de vol, que sur celui de référence. Des résultats
similaires sont observés pour le ratio ionique Fe*/Si*. La structure de surface des composés analysés
serait a I’origine du comportement des ratios Mg*/Si* et Fe*/Si* (Bardyn et al. Submitted). Les spectres
de masse des silicates cristallins présentent un signal de Si* plus faible que celui du cation principal (ici
Mg"). Au contraire, le spectre de masse positif des silicates partiellement amorphes est dominé par le
signal de Si*. Ainsi, « I’olivine - RM » aurait une surface cristalline et « I’olivine - XM » une surface
partiellement amorphe. 1l a également été proposé que la surface des particules cométaires de 67P
analysées par COSIMA soit partiellement amorphe (Bardyn et al. Submitted).

Au vu de cette similarité, et du fait que I’« Olivine - XM » et les particules cométaires aient éte analysées
par un instrument identique, COSIMA XM, durant la méme période et avec de méme réglages
instrumentaux, le standard sélectionné est « Olivine - XM ». Les facteurs RSF calculés a partir de cet
échantillon ont été utilisés pour quantifier les abondances élémentaires cométaires du magnésium, du
silicium et du fer.

18 La particule cométaire Kenneth a été mesurée sur 1’instrument de vol, COSIMA XM. La sélection des spectres,
ainsi que I’interprétation des résultats seront 1’objet du Chapitre 5.
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Figure 110 : Sélection des spectres de masse acquis sur | ‘olivine et mesurés sur le modele RM et XM, ainsi que sur la particule
cométaire Kenneth mesurée sur le modéle XM, entre 23,5 < m/z < 29,5. Le signal provenant de la cible n’a pas été soustrait

aux spectres de masse sélectionnés.
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4.4.2 Carbure de silicium

Du carbure de silicium (SiC) a été analysé sur une cible d’or par le modéle de référence RM afin de
calculer le facteur RSF nécessaire a la quantification du carbone des particules cométaires. Ce composé
est un calibrant fréquemment employé en TOF-SIMS pour quantifier des rapports C/Si (Stephan 2001).
La Figure 111 présente les deux sélections de spectres de masse d’ions secondaires positifs mesurés sur
le carbure de silicium SiC (spectre en rouge) et sur la cible (spectre en noir). L’augmentation du signal
de ’ion ?8Si* (m/z = 27,98) par rapport aux spectres acquis sur la cible a permis de sélectionner les
spectres dominés par SiC. Cet ion domine en effet le spectre de masse de cette sélection. L’ion C* reste
quant a lui relativement faible en intensité, ce qui reflete une ionisation bien moins efficace pour ce
dernier que pour Si. Pour chacune des sélections (Tableau 33), les spectres de masse ont été additionnés
et normés au signal de I’ion Si(CH3);" @ m/z = 73,05. Ce fragment issu du PDMS ne domine pas le
spectre de masse (Figure 112), les pics de contaminations proviennent essentiellement
d’hydrocarbures CxHy pour m/z < 100, cependant, afin d’appliquer une méthodologie identique a celle
utilisée pour traiter les données provenant du modele de vol, les deux sélections ont été normées a
l’ion Si(CH3)3+.
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Figure 111 : Spectres de masse des ions secondaires positifs entre 0 < m/z < 200 pour la sélection du carbure de
silicium (en rouge) et la sélection du signal de la cible (en noir). Ces deux sélections ont été normées a l'ion Si(CH3)3*
a m/z = 73,05 provenant de la fragmentation du PDMS.

Nombre de spectres sélectionnés Date d’analyse Opérateur
Sélection SiC 8
Sélection Cible 22

25 mars 2016 H. Fischer

Tableau 33 : Sélection des spectres de masse effectuée lors de I’analyse du carbure de silicium sur le modéle de référence.

La Figure 112 présente les deux sélections de spectres pour des gammes de masse proche de
I’ion Si* (26,5 < m/z < 29,5 pour les spectres (a) et (b)) et de 1’ion C* (11,5 < m/z 15,5 pour les spectres
(c) et (d)). On peut ainsi observer que le signal de 1’ion %Si* sur le spectre (a) de la sélection sur SiC est
plus de six fois supérieure & celui provenant de la sélection sur la cible (spectre (b)) et que le signal
de C* (spectre (c)) est deux fois supérieur a celui présent sur le spectre (d) de la cible.
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La contribution du signal de la cible a été soustraite a celle de SiC, selon la méthodologie présentée dans
le chapitre précédent, afin de déterminer le facteur RSF dont la moyenne géométrique des spectres
sélectionnés et 1’écart type sont les suivants :
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Figure 112 : Spectres de masse d’ions secondaires positifs de la sélection sur le SiC (en rouge) et sur la cible (en noir). Les
spectres (a) et (b) sont compris entre 27,5 < m/z < 29,5 et les spectres (c) et (d) entre 11,5 < m/z < 15,5. Les deux sélections
sont normées a I’ion Si(CH3)s".

4.5 Conclusion

Les spectres de masse de référence des échantillons utilisés au cours de ces travaux de thése ont été
présentés. lls seront utilisés pour caractériser la composante organique cométaire des particules
analysées dans I’environnement cométaire. Ils serviront également & quantifier les abondances des
éléments détectés dans ces derniéres.

Le chapitre suivant présentera les résultats de I’analyse de la composante organique des particules de la
comeéte 67P/C-G. La caractérisation de la matiére organique, ainsi que la quantification de certains
éléments identifiés, dont le carbone, seront exposées. Ces résultats seront discutés et comparés a
plusieurs objets astrophysiques. La derniére partie de ce chapitre traitera de la recherche d’un composé
specifique : le polyoxyméthyléne.
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5 Caracterisation et quantification de la
composante organique des particules
cometaires

Ce chapitre est consacreé a I’analyse de la matiére organique contenue au sein des particules de la cométe
67P/Churyumov-Gerasimenko (67P/C-G). La caractérisation et la quantification de la composante
organique réfractaire constitue 1’un des principaux objectifs de I’instrument COSIMA.

Dans une premiére partie, la détection de la composante organique au sein des spectres de masse d’ions
secondaires positifs sera présentée a 1’aide de deux particules cométaires, Kenneth et Juliette. Ces
particules sont représentatives de I’ensemble des particules analysées par I’instrument COSIMA au
cours de la mission Rosetta. Cette matiere organique a ensuite été caractérisée a 1’aide des travaux de
calibration discutés dans le chapitre précédent.

Par la suite, une partie de ce chapitre traitera de ’aspect quantitatif de la matiére organique contenue
dans les particules cométaires. L’abondance de carbone par rapport a la matrice minérale a été
déterminée pour une sélection de particules cométaires. Des corrélations ont été recherchées entre le
rapport élémentaire C/Si de ces particules et plusieurs de leurs caractéristiques telles que la morphologie
ou la date de collecte par I’instrument COSIMA. Enfin, I’abondance en carbone des particules de la
comete 67P/C-G a été comparée a celle de différents échantillons extraterrestres, a savoir les cometes,
les chondrites carbonées, les UCAMM et les CP-1DPs.

Finalement, une derniére partie sera consacrée a la recherche d’un composé spécifique dans les
particules de la cométe 67P/C-G : le polyoxyméthyléne, ou POM. Le contexte cométaire lié a ce
polymere sera introduit. Les spectres de référence du POM ont permis d’établir des signatures spectrales
caractéristiques de ce polymére (Le Roy et al. 2012; Le Roy, Bardyn, et al. 2015). Ces signatures et la
stratégie mise en place pour le détecter seront présentées, puis appliquées aux spectres de masse des
particules cométaires collectées par I’instrument COSIMA.

5.1 Détection et caractérisation de la composante organique cométaire

Les résultats présentés ci-apres ont fait 1’objet de la publication suivante : High-molecular-weight
organic matter in the particles of comet 67P/Churyumov-Gerasimenko. Fray N., Bardyn A., Cottin H.,
Altwegg K., Baklouti D., Briois C., Colangeli L., Engrand C., Fischer H., Glasmachers A., Grin E.,
Haerendel G., Henkel H., Hofner H., Hornung K., Jessberger E.K., Koch A., Kriiger H., Langevin Y.,
Lehto H., Lehto K., Le Roy L., Merouane S., Modica P., Orthous-Daunay F.-R., Paquette J., Raulin F.,
Ryno J., Schulz R., Silén J., Siljestrom S., Steiger W., Stenzel O., Stephan T., Thirkell L., Thomas R.,
Torkar K., Varmuza K., Wanczek K.-P., Zaprudin B., Kissel J. and Hilchenbach M. (2016), Nature,
538(7623): 72-74.

5.1.1 Détection

Les deux particules cométaires Kenneth et Juliette ont été collectées par I’instrument COSIMA sur les
cibles de noir d’or 2D1 et 1D2 respectivement. Les photographies des particules acquises par
COSISCOPE sont présentées sur la Figure 113 et leurs caractéristiques dans le Tableau 34. La sélection
des spectres de masse d’ions secondaires positifs sur les particules et sur leur cible respective a été
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effectuée selon la méthodologie présentée dans le paragraphe § 3.5.1, le nombre de spectres sélectionnés
est indiqué dans le Tableau 35 et leurs coordonnées par rapport a la cible de collecte sur la Figure 113.

Particules Morphologie

Aire (10* pm?)

Période de collecte

Date d'analyse

Agglomérats laches

Amas liés

2,78

1,49

11-12 mai 2015

23 - 29 octobre 2015

18 juin 2015 ; 2 juillet 2015

18 novembre 2015

Tableau 34 : Caractéristiques des particules cométaires Kenneth et Juliette.

Kenneth

Cible

Juliette Cible

Nombre de spectres de masse d’ions
secondaires positifs sélectionnés?®

10

12 6

Tableau 35 : Nombre de spectres de masse d’ions secondaires positifs des sélections Kenneth, Juliette et leur cible respectives.
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Figure 113 : Photographies acquises par COSISCOPE des particules Kenneth et Juliette sur les cibles de noir d’or 2DI et
1D?2 respectivement. Les coordonnées indiquées correspondent a I’emplacement des particules sur [es cibles de dimension
10 x 10 pm?2. L’emplacement des sélections de spectres de masse sur les particules Kenneth et Juliette (en rouge) et sur les
cibles (en noir) par rapport a toutes les analyses effectuées sur celles-ci est également indiqué. Le rectangle bleu correspond
aux coordonnées de la photographie de la particule Kenneth. Les deux photographies proviennent de Fray et al. (2016).

19 Pour chaque analyse TOF-SIMS effectuée par COSIMA, deux spectres de masse sont acquis I’un aprés ’autre
aux coordonnées identiques. Ainsi pour la particule Juliette, 6 positions ont été sélectionnées sur la particule, soit
12 spectres de masse d’ions secondaires positifs (Figure 113).
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La Figure 114 présente les deux sélections de spectres de masse d’ions secondaires positifs des particules
Kenneth et Juliette (en rouge) et de leur cible respective (en noir) entre 0 < m/z < 800. On peut distinguer
deux zones dans les spectres de masse en fonction du fragment de PDMS le plus intense Si(CH3)s™ a
m/z = 73,05 :
» 0<m/z<73:Cette zone spectrale est dominée en intensité par les pics des sélections cométaires
(en rouge), tels que H* a m/z = 1,01 et Si* a m/z = 27,98. Tous les pics d’origine cométaire,
organique et non organique, ont été identifiés dans cette gamme de masse.

= 73 <m/z <800 : Cette zone spectrale est dominée par les ions issus de la fragmentation du
PDMS (Si(CHa3)s", (CH3)sSiOSi(CHs)." et (CH3)sSi[OSi(CHs),]." respectivement présents a
m/z = 73,05, m/z = 147,07 et m/z = 221,08), ainsi que les signatures émanant de la cible
Wt (m/z = 114,90) et *"Au* (m/z = 196,97). Aucun pic d’origine cométaire n’a été identifié
dans cette gamme de masse.
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Figure 114 : Spectres de masse d’ions secondaires positifs entre 0 < m/z < 800 des sélections sur les particules Kenneth et
Juliette (en rouge) et sur leur cible respective (en noir). Par soucis de clarté, les ions issus de la fragmentation du PDMS,
Si(CHa3)s* (m/z = 73,05), (CH3)3SiOSi(CHs)2" (m/z = 147,07) et (CH3)3Si[OSi(CHs)2]2* (m/z = 221,08) sont indiqués par
« PDMS ». Les sélections sont normées au signal de [’ion Si(CHz)3".
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Les ions organiques d’origine cométaire des particules Kenneth et Juliette ont été identifiés pour des
rapports m/z inférieurs a 50. La Figure 115 présente la détection de ces pics dans le mode positif de
Iinstrument, a ’exception de H*. Six ions ont été formellement identifiés (Tableau 36) : H*, C*, CH",
CH.", CHs" et CoH3". L’ion a I’origine du pic a m/z = 43,00 n’a pas encore pu étre formellement identifié.
Ce pic est situé a coté de ’hydrocarbure CsH;* (m/z = 43,06) qui est issu de la signature de la cible
(Figure 115). Trois ions peuvent étre a I’origine du pic a m/z = 43,00 : Si(CHs)* (m/z = 43,000), HNCO"
(m/z = 43,006) et CoH30" (m/z = 43,018). La résolution en masse de I’instrument COSIMA n’est pas
suffisante pour déterminer lequel de ces ions produit le signal observé dans les spectres de masse des
particules cométaires. L’ion Si(CHs)" est issu de la fragmentation du PDMS, celui-ci est responsable du
signal du pic dans la sélection des spectres sur la cible (Figure 115). L’intensité du pic sur les particules
laisse donc penser que d’autres ions, cette fois ci d’origine cométaire, entrent en jeu dans la formation
de ce pic.

m/z 1,01 12,00 13,01 14,02 15,02 27,02 43,00
lon identifié H+ c CH* CH;* CHs* C,Hs* non identifié

Tableau 36 : Identification des ions émis par la matiére organique cométaire dans les sélections de spectres de masse d’ions
secondaires positifs.
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Figure 115 : Spectres de masse d’ions secondaires positifs des sélections sur les particules Kenneth et Juliette (en rouge) et de
leur cible respective (en noir) entre (a) 11,5 <m/z < 15,5, (b) 26,8 < m/z < 27,2 et (C) 42,75 < m/z < 43,4. Les sélections sont
normées au signal de ['ion Si(CH3)3".

On peut noter sur la Figure 115 que les ions organiques d’origine cométaire détectés (en rouge) sont
également présents dans la sélection des spectres de masse de la cible (en noir). Cependant, la
normalisation des spectres au signal émanant de la contamination de la cible (Si(CHs)s" a m/z = 73,05)
montre une augmentation du signal pour les sélections sur les particules Kenneth et Juliette de ces six
ions organiques.

Pour les analyses opérées sur les deux particules a différentes coordonnées, la Figure 116 présente des
cartes des valeurs ioniques C*/73", ¢’est-a-dire le signal de I’ion C* & m/z = 12,00 normé au signal du
PDMS Si(CHs)s" a m/z = 73,05. Pour toutes les analyses effectuées a coté de la particule, le rapport
ionique C*/73" est inférieur a 0,10. Dans cette situation, le signal du carbone & m/z = 12,00 provient de
la cible. Ce rapport augmente a plus de 0,50 lorsque les analyses sont effectuées sur la particule.
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L’augmentation du rapport C*/73* sur les particules Kenneth et Juliette indique d’une part que le signal
de la contamination en PDMS diminue, mais aussi qu’une fraction du signal de C* est cométaire.

De plus, une caractéristique propre au signal cométaire a été identifiée. La configuration de la série des
ions C*, CH", CH", CHs" est modifié lorsque le signal provient majoritairement de la particule (en
rouge) ou de la cible (en noir) (Figure 117). En effet, dans le cas des spectres des particules Kenneth et
Juliette le pic C* a m/z = 12,00 domine la série des quatre ions ; dans le cas des sélections sur les cibles
le pic CHs" a m/z = 15,02 domine la série. A titre d’exemple, le rapport ionique C*/CHs" est de 2,4 sur
la sélection de spectres de la particule Kenneth et de 0,24 sur la sélection de la cible (Tableau 37).

La configuration de la série C*, CH", CH,", CHs" sur la cible est ordinaire, a savoir que I’ion CH3"
domine la série des quatre ions. En effet, pour toutes les analyses de blanc® effectuées sur les modéles
de vol, de référence et de laboratoire de 1’instrument COSIMA, I’ion CHs" domine en intensité. Cet ion
peut provenir de la fragmentation du PDMS présent a la surface de la cible, mais aussi d’hydrocarbures
qui constituent une source de contamination courante en TOF-SIMS. Au contraire, la configuration de
cette série d’ions sur la sélection des spectres cométaires a été trés rarement observée dans les spectres
de calibration. Cette particularité sera discutée lors de la caractérisation de la composante organique
cometaire.

Finalement, un dernier point majeur dans la détection de la composante organique cométaire concerne
le fait que les particules Kenneth et Juliette soient représentatives des particules collectées et analysées.
La signature organique observée dans les spectres de masse de ’ensemble des particules analysées par
I’instrument COSIMA est similaire (I’ ANNEXE G présente les spectres de masse d’ions secondaires
positifs de quelques particules cométaires supplémentaires). De plus, cette composante organique est
systématiquement observée avec des ions constituants la phase minérale des particules, tels que *Mg",
%Sj* et °Fe* (I’abondance de ces éléments sera calculée plus loin dans ce chapitre, dans une partie
concernant la quantification des éléments cométaires).

Kenneth Juliette
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Figure 116 : Distribution spatiale du signal des ions secondaires positifs du carbone des particules Kenneth et Juliette.
L’échelle de couleur indique la valeur du rapport C*/73", c¢’est-a-dire [’intensité des ions C* et Si(CHs)s" respectivement
présents a m/z = 12,00 et m/z = 73,05. L’ellipse blanche en bas a gauche des images indique la taille du faisceau des ions
primaires d’indium (35 x 50 um?). Cette figure est adaptée de Fray et al. (2016).

20 Un blanc est une analyse TOF-SIMS réalisée sur la cible a coté de I’échantillon étudié ou avant le dépot de celui-
ci. Le signal du spectre de masse d’un blanc provient donc de la surface de la cible.
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Figure 117 : Spectres de masse d’ions secondaires positifs entre 11,5 < m/z < 15,5 pour la sélection sur les particules Kenneth
et Juliette (en rouge) et sur leur cible respective (en noir). Les quatre pics proviennent des ions suivants : C* (m/z = 12,00),
CH* (m/z = 13,01), CH2" (m/z = 14,02) et CHs* (m/z = 15,02). Les sélections sont normées au signal de ['ion Si(CH3)3" a
m/z = 73,05.

Rapport ionique Kenneth Cible Juliette Cible
2,4 1,8 1,9 1,7
1,9 0,80 1,5 0,86
2,4 0,24 1,5 0,34

Tableau 37 : Rapports ioniques pour les sélections de spectres de masse des particules Kenneth et Juliette et de leur cible
respective. La contribution provenant du signal de la cible n’a pas été soustraite au signal cométaire des particules.

La détection de la composante organique cométaire au sein des particules analysées par I’instrument
COSIMA peut étre résumée selon ces points :

= Toutes les particules analysées sont constituées en partie de matiére organique dont 1’origine est
comeétaire ;

= Lesignal de cette matiére organique est détectable a ce jour uniguement a m/z <50 ;

= Le signal de la composante organique cométaire provient des ions H* (m/z = 1,01),
C*(m/z=12,00), CH* (m/z = 13,01), CH," (m/z = 14,02), CHs" (m/z = 15,02) et
C.Hs" (m/z = 27,02). Un ion organique d’origine cométaire a m/z = 43,00 a été détecté mais
reste a identifier ;

= La série des ions C*, CH*, CH," et CHsz" présente un comportement distinctif pour les spectres
acquis sur les particules (I’ion C* domine la série) de ceux acquis sur la cible (I’ion CHs" domine
la série) ;

= Lesignal de la matiére organique cométaire est systématiquement accompagné du signal des
ions constituants la phase minérale, tels que **Mg*, 2Si* et *°Fe”.

= Toutes les particules cométaires analysées au cours de la mission Rosetta présentent les
caractéristiques spectrales des points décrits ci-dessus.
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5.1.2 Caractérisation

La caractérisation de la composante organique des particules de la cométe 67P/Churyumov-
Gerasimenko a été effectuée a I’aide des travaux de calibrations menés sur les modeles de référence et
de laboratoire de I’instrument COSIMA. Les spectres de masse d’ions secondaires positifs de plusieurs
types d’échantillons organiques ont été présentés dans le Chapitre 4 :

- des molécules organiques pures dont la structure chimique est bien définie et le poids moléculaire
est relativement faible (8 4.1) ;

- des météorites dont la composante organique est mélangée & une matrice minérale dominante en
masse (8 4.2.2.1);

- une micrométéorite ultracarbonée (UCAMM) dont la matiere organique est majoritaire en masse,
sous une forme complexe et mélangée a une matrice minérale (§ 4.2.2.2) ;

- de lamatiere organique insoluble (IOM) extraite de météorites et dont la matiére organique présente
une structure chimique complexe (§8 4.2.3) ;

- des analogues de matiére organique cométaire synthétisés en laboratoire a ’aide d’un procédé type
Fischer-Tropsch (8§ 4.3).

L’échantillon organique présentant la meilleure similarité avec la composante organique identifiée dans
les particules cométaires est la matiére organique insoluble extraite des météorites. En effet, comme
pour les particules cométaires, les spectres de masse d’ions secondaires positifs de I’TOM extraite des
chondrites carbonées Orgueil et Murchison sont caractérisés par des ions organiques présents a
m/z < 50. Ces ions organiques sont H*, C*, CH*, CH,", CH3", C;H3" et un ion organique a m/z = 43,00.
De plus, la série des ions C*, CH*, CH," et CH3" est également dominée par I’ion C*a m/z = 12,00.

La comparaison des spectres de masse d’ions secondaire positifs des particules cométaires Kenneth et
Juliette avec les I0Ms des météorites Orgueil et Murchison est présentée sur la Figure 118. Les
similitudes discutées ci-dessus, telles qu’un signal fort de C™ et la coexistence des ions organiques avec
des ions constituant la phase minérale (par exemple 2Si* et °Fe*) sont visibles sur les sélections des
particules cométaires et des IOMs. La ressemblance entre les spectres de masse des particules et des
IOMs suggeére que le carbone soit lié a de grandes structures macromoléculaires. La matiére organique
cométaire serait ainsi de haut poids moléculaire.

La Figure 119 illustre également la similitude entre le signal spectral des particules Kenneth et Juliette
et des IOMs Orgueil et Murchison. La série des ions C*, CH*, CH," et CH3" provenant des quatre
sélections sur les échantillons (en rouge) est dominée par le signal de C* a m/z = 12,00. Au contraire,
les sélections sur les cibles (en noir) sont dominées par le signal de CH3".

On peut cependant noter que les rapports CH,"/C* des particules cométaires sont plus élevés que ceux
des IOMs. Cette observation laisse a penser que le contenu en hydrogéene des particules cométaires est
plus élevé que celui des IOMs?.

2L Le rapport élémentaire H/C de ces IOMs est de (H/IC = 0,673 = 0,014)iom orgeil €t
(H/C = 0,588 * 0,016)i0m murchison (Alexander et al. 2007).
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Figure 118 : Spectres de masse d’ions secondaires positifs de deux particules cométaires, Kenneth et Juliette, et de deux IOMs,
Orgueil et Murchison. Les spectres en rouge sont les sélections sur 1’échantillon et en noir sur la cible. Les trois panneaux
sont compris entre (a) 0 < m/z < 80, (b) entre 26,5 < m/z < 28,5 et (C) entre 55,6 < m/z < 56,4. Les sélections sont normées
au signal de I'ion Si(CHs)3" a miz = 73,05.
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Figure 119 : Spectres de masse d’ions secondaires positifs de deux particules cométaires, Kenneth et Juliette, et de deux IOMs,
Orgueil et Murchison. Les spectres en rouge sont les sélections sur [’échantillon et en noir sur la cible. Les spectres sont
compris entre 11,5 < m/z < 15,5 et sont normés au signal de l'ion Si(CH3)s™ a m/z = 73,05. Les ions présents sont

C* (m/z=12,00), CH" (m/z = 13,01), CH2" (m/z = 14,02) et CHs" (m/z = 15,02).
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5.1.3 Discussion

La composante organique détectée dans les particules de la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko
(67P/C-G) présente des similitudes avec la matiére organique insoluble (IOM) extraite des météorites
chondritiques carbonées. En effet, les spectres de masse des IOMs d’Orgueil et de Murchison sont, a ce
jour, les meilleurs analogues parmi tous les spectres acquis dans le cadre des précédentes calibrations
effectuées sur les modéles de référence et de laboratoire de COSIMA. De ce fait, la matiére organique
cométaire serait de haut poids moléculaire et sous une forme macromoléculaire.

Ce résultat est compatible avec les analyses effectuées par le spectrométre VIRTIS a bord de I’orbiteur
Rosetta (§ 2.6.2.3). Celles-ci indiquent que la surface de la cométe est riche en composés organiques
réfractaires et polyaromatiques (Capaccioni et al. 2015; Quirico et al. 2016).

Il est intéressant de comparer la signature organique des spectres de masse d’ions positifs d’un
échantillon de la météorite de Murchison (8§ 4.2.2.1) et de I'IOM extraite de cette météorite (§ 4.2.3).
Des similitudes sont notées. En effet, dans les deux cas, les ions organiques dominant en intensité sont
de faibles valeurs m/z : C* a m/z = 12,00 pour I'lOM et C,Hs" a m/z = 27,02 pour la météorite. Cette
observation laisse a penser que 1’analyse par I'instrument COSIMA de matiére organique complexe,
mélangée ou non a une matrice minérale, favorise I’émission de petits fragments.

La matiére organique au sein de la météorite Murchison est majoritairement sous la forme d’IOM
(environ 70 % (Pizzarello, Cooper, and Flynn 2006)) et d’une fraction mineure de matiére organique
soluble (SOM). De nombreuses molécules ont été détectées dans cette SOM (Sephton 2002) telles que
des acides carboxyliques, des acides aminés et des hydrocarbures aromatiques et linéaires (la
composition est donnée dans le Tableau 2 § 1.3.1.1.1). Ces molécules, de faible poids moléculaire
(comparé a celui de ’TOM) et dont la structure chimique est définie, ne sont pas identifiées dans le
spectre de masse de I’échantillon de la météorite Murchison. Cependant, des ions organiques sont
observés sur une grande gamme de masse (0 < m/z < 200). Puisque la signature organique de ’TOM est
uniquement présente a m/z < 50 (8 4.2.3), les ions organiques de rapport m/z supérieurs a 50 pourraient
provenir de la fragmentation de la SOM. La structure chimique des molécules constituant la SOM est
moins complexe que celle de I'IOM. Ainsi, I’analyse par COSIMA de cette matiére organique
engendrerait 1’émission de fragments plus lourds (0 < (M/Z)fragment < 200) dans le cas de la SOM (Le
Roy, Bardyn, et al. 2015) que pour I'TOM ((M/Z)fragment < 50).

De plus, la configuration de la série des ions C*, CH*, CH," et CHs" differe entre le spectre de la
météorite de Murchison et celui de I'TOM. Dans le cas de la météorite 1’ion CHs" domine la série et dans
le cas de I'IOM c’est I’ion C*. Ainsi, malgré une quantité massique d’IOM trois fois supérieure a celle
de la SOM, I’une des signatures propres a I'IOM — C* domine la série des quatre ions — est absente du
spectre de la météorite Murchison. Cette observation souligne d’une part la complexité de I’analyse de
mélange de matiére organique par COSIMA. Et d’autre part, le fait que méme si la SOM est moins
abondance, elle masquerait la signature de I’'IOM aux faibles valeurs m/z, par des effets d’interférences.

Des molécules organiques pures, telles que celles constituant la SOM, ont été analysées et caractérisées
lors des travaux de calibration menés sur le modéle de laboratoire de COSIMA (Le Roy 2011; Le Roy,
Bardyn, et al. 2015). Des stratégies d’analyse ont également été préparées en vue d’établie leur présence
dans les particules cométaires (voir le § 4.1.2). Mais ces petites molécules n’ont pas été détectées a ce
jour dans les spectres de masse des poussiéres cométaires acquis par COSIMA. Le carbone de la phase
organique solide semble étre uniquement lié a ces grandes structures macromoléculaires organiques
analogues a I’'lOM des chondrites carbonées évoquées plus haut.

Néanmoins, une multitude de molécules organiques ont d’ores et déja été détectées dans la phase
gazeuse de la coma de 67P/C-G par I’expérience ROSINA (§ 2.6.2.2.1 et 82.6.2.2.2). Les instruments
COSAC et Ptolemy a bord de Philae ont également reporté la détection de molécules organiques
volatiles a la surface du noyau cométaire (§ 2.6.2.1.2 et § 2.6.2.1.3). Ces molécules proviennent
principalement de la sublimation des glaces & la surface ou dans le sous-sol du noyau cométaire.
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L’absence de telles molécules dans les particules solides analysées par COSIMA pourrait suggérer
I’existence de deux réservoirs de matiére organique distincts au sein de la cométe 67P/C-G. L un serait
constitué de matiere organique complexe et réfractaire de haut poids moléculaire et le second de
molécules organiques volatiles de faible poids moléculaire.

En 1986, I’analyse in situ des particules solides de la cométe 1P/Halley avait dévoilé une composition
riche en matiére organique (Kissel, Brownlee, et al. 1986; Kissel, Sagdeev, et al. 1986). Selon
Fomenkova, Chang, and Mukhin (1994) 60 % du carbone des particules de 1P/Halley est inclus dans
une matiere organique complexe (voir la Figure 16 § 2.1). Ces derniers résultats sont en accord avec la
présence de macromolécules au sein des particules de 67P/C-G.

Toutefois, les molécules organiques proposées par Kissel and Krueger (1987) dans les particules solides
de 1P/Halley, telles que I’adénine ou le toluéne, ne sont pas identifiées dans les particules de 67P/C-G.
Il est important de rappeler que les particules de la cométe 1P/Halley ont été collectées a de trés hautes
vitesses (entre 68 et 79 km.s™) par les sondes spatiales. De telles vitesses pourraient avoir engendré la
fragmentation des macromolécules en ions de poids moléculaires plus faibles. Cependant, ces
suggestions sont spéculatives puisqu’il n’est pas possible, a ce jour, de reproduire en laboratoire des
vitesses aussi élevées.

Les particules de la cométe 81P/Wild 2 collectées par la mission Stardust ont été amenées sur Terre pour
étre analysées en laboratoire. Néanmoins, la composante organique des particules a été altérée lors de
leur collecte a de hautes vitesses (environ 6 km.s™), rendant trés difficile la détection et la caractérisation
de la matiére organique (voir la discussion § 2.4). La comparaison avec les données obtenues par
I’instrument COSIMA sur la caractérisation de la composante organique n’est donc pas réalisable.

La matiére carbonée au sein des IDPs et des micrométéorites ultracarbonées collectées en Antarctique,
les UCAMMSs, est complexe et de haut poids moléculaire. Une origine cométaire a €té proposée pour
les CP-IDPs et les UCAMMSs (voir les discussions § 1.3.2 et § 1.3.3.2). Une phase organique
macromoléculaire dans les particules de 67P/C-G serait ainsi en accord avec la nature du carbone de ces
échantillons extraterrestres collectés sur Terre. Toutefois, la signature spectrale de "'UCAMM analysée
sur le modéle de référence de COSIMA différe de celle des particules cométaires. Ces différences
suggerent une origine et/ ou une évolution de la matiére organique différente. Cependant, une seule
UCAMM a été analysée par COSIMA et il a été montré (Engrand et al. 2015) que la nature de leur
composante organique varie d’'une UCAMM a une autre (voir la discussion § 1.3.3.2). L’analyse
d’UCAMMs supplémentaires sera donc nécessaire afin de tirer des conclusions quant a leurs similitudes
et différences avec les particules de la comete 67P/C-G. L’analyse de CP-IDPs serait également
extrémement intéressante. Cependant, au vu de leur trés petite taille (environ 10 um), leur analyse sur
COSIMA s’avérera difficile. La taille du faisceau d’ions primaires de COSIMA étant d’environ 40 pm,
aucun CP-IDPs n’a a ce jour été analysée sur les modéles de référence et de laboratoire.

Enfin, les analogues de matériaux carbonés synthétisés en laboratoire par procédé de type Fischer-
Tropsch (8 4.3) ne présentent pas les mémes signatures spectrales que les particules cométaires de
67P/C-G. Nuth, Johnson, and Manning (2008) ont proposé que ce processus ait participé a la formation
de matiere carbonée dans les régions internes de la nébuleuse solaire. Ces composés organigues auraient
par la suite été transportés dans les régions externes du systéme solaire. Les auteurs proposent que ce
procédé soit a envisager dans la formation de la composante organique cométaire. L’absence de
similitude entre les spectres cométaires et ces analogues de matériaux carbonés n’appuie pas cette
hypothese.

Un autre analogue de matiére organique cométaire, synthétisé en laboratoire (appelé parfois « yellow
stuff » (Greenberg 1982)), a été analysé sur I’instrument COSIMA. Cet échantillon a été synthétisé sur
le dispositif OREGOC? et analysé durant la thése de L. Le Roy (Le Roy 2011). Un mélange de gaz
(H20, CH3OH et NHs) a été photolysé par rayonnement UV, a basse température (environ 20 K) pendant
pres de 39 heures. Les glaces formées ont par la suite été réchauffées jusqu’a 315 K. Le résidu organique
formé a été analysé par I’instrument COSIMA OM. Les spectres de masse de ce résidu sont présentés

22 OREGOC est I’acronyme suivant : ORigine et Evolution des Glaces et des composés Organiques Cométaires.
Le dispositif est localisé au LISA.
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dans Le Roy (2011) et en ANNEXE |. Une molécule spécifique est clairement identifiée dans les spectres
de masse d’ions secondaires positifs : 1’hexaméthylénetétramine (CsH12N4). Ce composé a donc été
considéré comme un marqueur chimique spécifique de ce type de résidu. Or, les signatures de la
composante organique cométaire different nettement. 1l n’est pas possible d’exclure que le matériau
macromoléculaire détecté dans les particules de la cométe 67P/C-G puisse avoir une origine par synthése
a partir de mélanges de glaces irradi¢s. Néanmoins, les doses d’énergie utilisées traditionnellement pour
synthétiser le résidu, dans le cadre du dispositif OREGOC (Briani et al. 2013) et dans d’autres
expériences de ce genre (Vinogradoff et al. 2011), ne sont pas similaires a celles qui ont été rencontrées
par la matiére organique contenue dans les particules de 67P/C-G. Il a été démontré que de tres fortes
doses de rayonnement peuvent altérer le « yellow stuff » synthétique et le faire évoluer vers un matériau
moins riche en hydrogéne et en hétéroatomes comme O et N (Jenniskens et al. 1993; Greenberg et al.
1995). Le résidu se transforme progressivement depuis une phase réfractaire soluble vers une phase
insoluble (De Marcellus et al. 2016).

La matiére organique insoluble extraite des chondrites carbonées est a ce jour le meilleur analogue avec
la matiére organique réfractaire contenue dans les particules de 67P/C-G. Ces similitudes pourraient
suggérer que la matiere organique réfractaire ait une origine commune pour ces deux échantillons.
Actuellement, il n’y a pas de consensus concernant le lieu de formation de I’IOM. Celle-ci pourrait
provenir de la nébuleuse solaire (Nuth, Johnson, and Manning 2008; Ciesla and Sandford 2012) ou du
milieu interstellaire (Alexander et al. 2008) (voir la discussion § 1.3.1.1.2). Toutefois, ’abondance
élémentaire d’hydrogene par rapport au carbone (rapport H/C) semble étre plus importante dans les
particules de 67P/C-G comparée aux IOMs issues des chondrites carbonées. Les processus
(métamorphisme thermique et altération aqueuse) qu’aurait subi le corps parent des chondrites
pourraient provoquer la diminution du rapport H/C dans les IOMs (Alexander et al. 2007; Bonnet et al.
2015). Le noyau cométaire devrait avoir été préservé de ces processus, ainsi un rapport H/C plus élevé
au sein des particules cométaires pourrait suggérer que la composante organique cometaire serait plus
primitive que celle de I’'IOM extraite des chondrites.
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5.2 Quantification

5.2.1 Sélection des spectres de masse cométaires
5.2.1.1 Approche utilisée

L’instrument COSIMA a acquis environ 35 000 spectres de masse d’ions secondaires positifs et négatifs
au cours de la mission Rosetta (aolt 2014 — septembre 2016). La sélection des spectres de masse est un
point critique de I’analyse des données COSIMA. La méthodologie appliquée pour différencier les
spectres de masse d’ions secondaires positifs dominés par le signal de la particule, de ceux dominés par
le signal de la cible, a été exposée dans le paragraphe § 3.5.1. Afin de quantifier les éléments provenant
des particules de la comete 67P/Churyumov-Gerasimeko, la sélection des spectres de masse peut étre
effectuée selon plusieurs approches complémentaires :

- Sélectionner les spectres de masse position par position pour une particule donnée.
Cette approche est particulierement intéressante pour rechercher des variations spatiales dans la
composition de la particule. La taille du faisceau d’ions primaires étant de 35 x 50 pum?, seules les
variations spatiales supérieures a cette taille pourront étre identifiées. La correspondance spatiale de
certains ions entre les spectres de masse d’ions secondaires positifs et négatifs acquis sur une méme
particule peut également étre recherchée. C’est le cas des ions *°Fe* et 32S™ dont la correspondance
pourrait confirmer la présence suspectée de sulfures de fer au sein des particules cométaires.

- Sélectionner I’ensemble des spectres de masse pour une particule donnée.
Cette sélection peut étre considérée comme une composition moyenne de la particule cométaire
analysée. La comparaison entre plusieurs particules peut ainsi étre effectuée.

- Sélectionner les spectres de masse de plusieurs particules.
Cette approche consiste a effectuer des sélections trés larges de plusieurs centaines de spectres de
masse, en considérant plusieurs particules collectées sur une ou des cibles différentes mais de méme
nature (la signature spectrale de la cible de noir d’or et de la cible d’argent ou de noir d’argent étant
différente, il convient de les différencier). Ces trés larges sélections de spectres de masse peuvent
refléter une composition moyenne et globale des particules cométaires.

Certains ions ont de plus une probabilité d’ionisation plus faible, c’est le cas de *2Cr*, *Mn* ou ®Ni*,
comparés a I’ion 2Na*. L’addition de plusieurs spectres de masse sur une ou plusieurs particules diminue
le rapport du signal sur bruit des spectres, il devient alors possible de détecter de nouveaux ions d’origine
cométaire. Afin d’illustrer ce principe deux sélections de spectre de masse sont considérées dans la
Figure 120. Dans le premier cas, 2 spectres de masse ont été sommés et proviennent d’une méme
position d’analyse sur la particule Kenneth (spectre en bleu). Dans le second cas, 494 spectres de masse
ont été additionnés et proviennent de 25 particules différentes (spectre violet). La détection de 1’ion *2Cr*
a m/z = 51,94 est impossible lorsque la statistique du spectre de masse est faible tandis qu’elle devient
envisageable pour une large sélection de spectres de masse.
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Figure 120 : Spectres de masse d’ions secondaires positifs entre 51,6 < m/z < 52,4 pour deux sélections différentes.
L emplacement du rapport m/z de I’ion >Cr* (m/z = 51,94) est indiqué. Les ordonnées sont en échelle logarithmique.

Sept éléments (Na, Mg, Al, Si, Ca, Mn et Fe) ont déja été quantifiés dans neuf particules collectées par
COSIMA et analysées entre septembre et octobre 2014 (Schulz et al. 2015; Hilchenbach et al. 2016).
Les travaux qui seront présentés ci-apres ont été menés, aprés le rétablissement de 1I’instrument et la
reprise des analyses cométaires en mai 2015. Les 25 particules que j’ai sélectionné recouvrent tous les
types de morphologies (Langevin et al. 2016) et les dates de collection sont comprises sur une longue
période de temps (décembre 2014 a janvier 2016). Les 494 spectres de masse d’ions secondaires positifs
provenant de ces 25 particules permettront également d’effectuer la premiere étude de la composition
chimique globale des poussiéres de la comete 67P/Churyumov-Gerasimenko. Le nombre de spectres de
masse sélectionné pour chaque particule est indiqué dans le Tableau 38, les caractéristiques des
particules sont présentées dans le Tableau 39.

Ces études constituent une premicére étape dans ’analyse des données de I’instrument COSIMA, ainsi
de nombreux critéres ont été appliqués dans la sélection des spectres de masse, afin que seul le meilleur
sighal cométaire soit considéré. Ces critéres sont les suivants :

- Toutes les particules sélectionnées ont été collectées sur des cibles de noir d’or. En effet, la
contamination en éléments tels que Na, Al, K et Ca est importante sur les cibles d’argent et de noir
d’argent, elle peut interférer avec la contribution cométaire de ces éléments et donc dans leur
guantification.

- La qualité des spectres de masse doit étre la meilleure possible avec un bruit de fond faible et une
forme des pics gaussienne. Les analyses effectuées entre septembre et octobre 2014 n’ont donc pas
été considerees.

- Pour tous les spectres de masse sélectionnés sur les particules, des analyses ont également été
effectuées a coté de celle-ci. Les spectres de masse de référence sur la cible sont indispensables dans
I’attribution du signal provenant de la composante cométaire.

- Seuls les spectres de masse les moins contaminés en PDMS, par rapport aux spectres de masse de
référence, ont été considérés.

- Tous les spectres de masse sélectionnés sur les particules montrent une claire contribution

cométaire, a savoir une augmentation du signal des ions du magnésium et du fer par rapport aux
spectres de masse de référence.
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La somme des 494 spectres de masse représente une signature moyenne du signal des 25 particules
cométaires analysées par I'instrument COSIMA. Toutefois, les 50 spectres sélectionnés sur la cible
(Tableau 38) ne correspondent pas a I’addition des sélections effectuées sur la cible pour les
25 particules, mais a une sélection réalisée sur 5 cibles de noir d’or avant leur premicre exposition aux
poussieres cométaires. Ces spectres de masse représentent donc une signature moyenne du signal des
cibles de noir d’or.

Nombre de spectres sélectionnés

Particule
sur la particule sur la cible

Alicia Al 16 2
André An. 2 2
Atika At. 30 2
Bonin B. 8 8
David Da. 30 14
Devoll De. 2 14
Elly El. 6 2
Enako En. 10 8
Fadil F. 2 4
Hase H. 8 4
Isbert l. 2 4
Jakub Ja. 60 24
Jean-Pierre JP. 6 8
Jessica Je. 20 20
Juliette Jul. 12 6
Juvenal Juv. 12 10
Karen Ka. 204 6
Kenneth Ke. 14 8
Lari L. 2 2
Matt M. 10 4
Roberto R. 20 80
Sachi Sa. 2 4
Stefane St. 2 8
Uli ul. 10 2
Umeka Um. 4 14
"Sélection comete" 494 50

Tableau 38 : Sélection des spectres de masse d’ions secondaires positifs sur les 25 particules sélectionnées et sur leurs cibles.
La « sélection comete » résulte de la somme des spectres de masse sur les 25 particules, pour la sélection sur la cible voir les
explications dans le texte.
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Particule Cible de collecte

Morphologie

Aire (10* pm?)

Période de collecte

Dates d'analyse

1CD
1CD
1CD
1CF
1CF
1CF
1CF
1CF
1CF
1CF
1D2
1D2
2CD
2CF
2CF
2CF
2D1
2D1
2D1
2D1
2D1
2D2
3C7
3CF
3D1

Agglomérats laches
Amas liés

Amas liés

Amas liés
Agglomérats laches
Agglomérats laches
Agglomérats laches
Agglomérats laches
Particule compacte
Amas liés

Amas liés

Amas liés

Amas fragmentés
Amas fragmentés
Amas fragmentés
Amas fragmentés
Agglomérats laches
Amas fragmentés
Amas fragmentés
Amas fragmentés
Amas fragmentés
Agglomérats laches
Particule compacte
Agglomérats laches
Particule compacte

2,14
0,53
0,74
2,62
1,36
1,64
2,8

1,86
1,66
1,86
1,49
0,88
5,49
9,5

23,2
1,96
2,78
0,41
3,04
8,43
0,69
0,69
0,69
2,8

0,45

31 juillet - 1 aolt 2015
31 juillet - 1 aolt 2015
3 -4 juillet 2015

9 - 14 janvier 2015

24 - 25 janvier 2015

24 - 25 janvier 2015

28 - 29 janvier 2015

16 - 20 décembre 2014
20 - 27 décembre 2014
16 - 20 décembre 2014
23 - 29 octobre 2015
16 - 18 novembre 2015
25-26juillet 2015

24 - 25 janvier 2015

26 - 27 janvier 2015

24 - 25 janvier 2015
11-12 mai 2015
11-12 mai 2015
11-12 mai 2015
11-12 mai 2015
11-12 mai 2015

17 - 18 janvier 2016
1-9 mars 2015

24 - 25 janvier 2015
11-12 mai 2015

21 ao(t 2015 ; 10 septembre 2015
16 octobre 2015

21 ao(t 2015 ; 10 septembre 2015
17 décembre 2015

17 décembre 2015

17 décembre 2015

17 décembre 2015

11 décembre 2015

29 janvier 2016

17 décembre 2015 ; 3 février 2016
18 novembre 2015

26 novembre 2015

5ao0t 2015 ; 17 & 30 sept. 2015 ; 26 février 2016

8 janvier 2016 ; 4 février 2016
7 janvier 2016 ; 4 février 2016
1 janvier 2016

18 juin 2015 ; 2 juillet 2015

18 juin 2015 ; 2 juillet 2015

13 juin 2015 ; 23 décembre 2015
21 mai 2015 ; 13 juin 2015

18 juin 2015

11 février 2016

13 novembre 2015

13 janvier 2016 ; 5 février 2016
2 décembre 2015

Tableau 39 : Liste des particules cométaires sélectionnées en vue d’une quantification des éléments. Les caractéristiques des particules ainsi que les dates de collecte et d’analyse sont également indiquées.
Le nombre de spectres correspond a la sélection effectuée sur les particules.
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5.2.1.2 Le cas de la particule Karen

La particule Karen a été analysée a plus de quatre reprises par I’instrument COSIMA. Du fait de la
grande taille de cette particule (5,49 x 10* pm?) au regard du faisceau d’ion primaire I’analysant
(35 x 50 um?), les spectres de masse sont majoritairement dominés par le signal de la particule.
204 spectres de masse d’ions secondaires positifs ont été sélectionnés sur la particule Karen a différents
emplacements. La particule Karen est un amas fragmenté. La photographie acquise par COSISCOPE et
présentée sur la Figure 121 laisse entrevoir la multitude de sous-composants constituant la particule.
Cette sélection de 204 spectres de masse est conséquente par rapport aux autres particules du Tableau
38 dont les sélections varient entre 2 et 60 spectres. Cependant, la sélection des 494 spectres de masse
ne doit pas étre considérée comme provenant de 25 contributions différentes (c¢’est-a-dire 25 particules
dont le signal résultant serait dominé par la particule Karen) mais comme 247 positions d’analyses
cométaires différentes®. En effet, la signature globale des spectres de masse cométaires est considérée,
dans le cadre de cette estimation, comme étant similaire pour toutes les particules analysées par
I’instrument COSIMA.

Figure 121 : Photographie de la particule Karen acquise par COSISCOPE le 19 aodt 2015. La résolution est de 10 um
(Langevin et al. 2016). La particule a été collectée sur la cible de noir d’or 2CD.

23 Rappel : pour chaque analyse & une position donnée sur la cible, deux spectre de masse d’ions secondaires sont
acquis 1’un aprés I’autre d’une durée de 2,5 minutes chacun. Il en résulte un spectre de masse d’une durée de 5
minutes pour chaque emplacement analysé par 1’instrument COSIMA.
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5.2.1.3 Signature globale des spectres de masse cométaires

Un résultat inattendu des données obtenues par I’instrument COSIMA est la ressemblance globale de
tous les spectres de masse acquis sur les particules cométaires et ce pendant les deux années de la mission
Rosetta. La Figure 122 illustre deux sélections de spectres : la « sélection comete » résulte de la somme
des 494 spectres de masse sélectionnés sur les 25 particules et la « sélection Kenneth » de 14 spectres
de masse. Les 24 autres particules sélectionnées dans le cadre de ces travaux ont un spectre de masse
similaire a celui de la particule Kenneth. On peut noter la similitude des deux sélections en rouge, les
pics cométaires dont I’intensité dominent le spectre sont Si* (m/z = 27,98), H" (m/z = 1,01),
2Na* (m/z = 22,99) et C* (m/z = 12,00). Sur la Figure 123 ces deux sélections sont présentées pour I’ion
Fe* (m/z = 55,94) et pour la série C*, CH*, CH," et CHs" entre 11,5 < m/z < 15,5. Le signal cométaire
du fer est dominant dans les deux sélections et absent du signal de la cible en noir. De plus, le pic de
I’ion C* a m/z = 12,00 domine la série et son intensité est environ deux fois supérieure a celle de I’ion
CHs" (m/z = 15,03). Toutefois, ces sélections sont similaires mais non identiques, ainsi les rapports
ioniques varient tels que (Ina+/lIsi+)setection comete = 0,8 €t (Ina+/Isi+)setection kenneth = 0,4. Ces différences seront
visibles lors de la quantification des éléments et de la comparaison des compositions d’une particule a
une autre.
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Figure 122 : Spectres de masse d’ions secondaires positifs entre 0 < m/z < 200 pour la sélection « Comete » (les 494 spectres
de masse sélectionnés sur 25 particules) et la sélection sur la particule Kenneth. Les sélections sur les cibles sont également
présentes en noir et normées a l'intensité de I’ion Si(CHs)3™ issu de la fragmentation du PDMS.
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Figure 123 : Spectres de masse d’ions secondaires positifs entre 55,6 < m/z < 56,4 et entre 11,5 < m/z < 15,5 pour la sélection
« Comeéte » (les 494 spectres de masse sélectionnés sur 25 particules) et la sélection sur la particule Kenneth. Les sélections
sur les cibles sont également présentes en noir et normées a l’intensité de l’ion Si(CH3)3" issu de la fragmentation du PDMS.

5.2.2 Eléments détectés

5.2.2.1 Sélection large

Un total de 21 ions (ils seront nommés par la suite éléments) a été détecté dans la sélection provenant
de la somme des 494 spectres de masse. Ces éléments sont classés en deux catégories dans le Tableau
40 : les éléments dont le facteur RSF nécessaire a leur quantification a été déterminé sur le modéle de
référence ou le modéle de vol de I’instrument COSIMA (Tableau 18 § 3.5.2.3), et les éléments dont le
facteur RSF n’a a ce jour pas été determiné. De nouvelles calibrations sur le modele de référence seront
nécessaires pour déterminer les facteurs RSFs manquants. Les éléments appartenant a ce dernier groupe
ne seront donc pas quantifiés dans le cadre de ce manuscrit.

Pour les 21 éléments présents dans le Tableau 40 le nombre de coups provenant de 1’ajustement des pics
aprés correction des interférences en masse (voir § 3.5.2.1) est indiqué, ainsi que le nombre de coups
résultant aprés la correction du signal cométaire (voir la méthodologie § 3.5.2.2). En vue de la
quantification du signal cométaire provenant du carbone et de I’hydrogéne, les ions C* (m/z = 12,00) et
H* (m/z = 1,01) ont respectivement été sélectionnés en tant que contributeurs majoritaires au signal
ionique comparés aux ions CH*, CH,", CHs" et C;Hs" qui participent également, mais dans une moindre
mesure, au signal cométaire de carbone et d”hydrogene.

La Figure 124 présente deux cas de figure pour 1’ajustement des pics. Dans un premier cas, le pic
considéré n’est pas a proximité d’autre pic, aucune séparation des contributions n’est donc nécessaire.
C’est le cas de I’ion **C* mais aussi de 'H*, “Li*, 'B* Na* et *Mg". Dans un second cas, I’élément
détecté est proche d’un hydrocarbure issu du signal de la cible, comme pour *°Fe* (m/z = 55,94) dont la
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séparation avec CsHs" (m/z = 56,06) est montrée sur la Figure 124. Cette situation est rencontrée pour
tous les autres éléments du Tableau 40. L’ajustement cumulatif (en bleu cyan) résultant des deux
ajustements de *°Fe* (en bleu) et C4Hs" (en orange) est en accord avec le spectre de masse de la sélection
comeéte (en rouge). L’ajustement des pics pour les éléments dont la quantification sera effectuée est en
ANNEXE J.

Facteur RSF connu Facteur RSF non-mesuré
’ Nombre de Nor‘nbre de c?ups ] Nombre de Nombre de cc?ups
Elément apres correction du Elément apres correction du
coups total . L. coups total . L.
signal cométaire signal cométaire
C 83303 78769 H 513267 484785
Na 255482 253300 Li 28 28
Mg 32020 31973 B 40 31
Al 5496 5496 (o] 920 825
Si 647619 574682 F 2022 1813
K 13081 10081 S 1544 1448
Ca 4179 3743 Ti 136 136
Cr 704 704 \'} 189 189
Mn 1559 1559 Ni 4324 4324
Fe 51222 50316 Co 455 455
Cu 598 522

Tableau 40 : Liste des éléments détectés dans la sélection des 494 spectres de masse d’ions secondaires positifs. Le nombre de
coups provient de [’ajustement des pics apres correction des interférences en masse et le nombre de coups aprés correction du
background est appliqué en fonction de I'ion Si(CHs)s" issu de la fragmentation du PDMS.
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Figure 124 : Exemple de [’ajustement des pics sur le spectre de masse d’ions secondaires positifs des 494 spectres de masse
(sélection cométe en rouge). Les ions 2C* (m/z = 12,00) et 5°Fe* (m/z = 55,94) sont ajustés en bleu, I'hydrocarbure
CsHs* (m/z = 56,06) en orange et I’ajustement (fit) cumulatif des deux ions *Fe* et CsHs™ en bleu cyan.

5.2.2.2 Sélection particule par particule

Les éléments détectés dans chacune des 25 particules sélectionnées (Tableau 38 et Tableau 39) sont
moins nombreux que pour la sélection des 494 spectres de masse discutée ci-dessus. En effet, les
particules sélectionnées (a 1’exception de la particule Karen) ont un nombre de spectres de masse
sélectionnés moins conséquent, ce qui résulte en un nombre de coups total du spectre plus faible.
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Les éléments suivants ont été identifiés quasiment systématiquement dans toutes les sélections de
spectres de masse des 25 particules : H, C, Na, Mg, Al, Si, K, Ca et Fe. Les variations de composition
d’une particule a une autre seront discutées dans le cas du rapport élémentaire C/Si.

5.2.3 Quantification des éléments
5.2.3.1 Azote et oxygene

Les facteurs RSF utilisés pour quantifier les éléments ont été présentés dans le Tableau 18 (§ 3.5.2.3).
Toutefois, il convient de souligner que la quantification de deux éléments, ’azote et I’oxygene, provient
respectivement des travaux de N. Fray (LISA) et D. Baklouti (IAS).

L’abondance d’azote relative au carbone (N/C) a pu étre déterminée par une droite de calibration
effectuée a I’aide d’échantillons extraterrestres (4 météorites, 1 UCAMM et 3 IOMs) mesurés sur le
modele de référence de COSIMA. Le rapport ionique lcn- / Ico-mesuré dans les spectres de masse d’ions
secondaires négatifs de ces échantillons a été tracé en fonction de leur rapport élémentaire N/C. Cette
droite de calibration s’inscrit dans la continuité du travail effectué avec les molécules organiques
analysées sur le modele de laboratoire & Orléans (Le Roy, Bardyn, et al. 2015). N. Fray a sélectionné 27
particules cométaires pour lesquelles le rapport len- / lco- a été mesurée. Une correction a été apportée
aux signaux ioniques afin de soustraire la contribution provenant de la cible. La méthodologie appliquée
est similaire a celle utilisée dans ce manuscrit (voir § 4.4.1.3). Par la suite, I’abondance N/C a été
calculée a partir de la droite de calibration (Fray et al. en préparation). Le rapport N/C utilisé dans ce
manuscrit est le suivant :

N/C = 0,035 £+ 0,011

La valeur du rapport N/C provient de la moyenne de 27 particules cométaires et I’incertitude de 1’écart
type a 1o.

L’abondance d’oxygéne relative au silicium (O/Si) a également été déterminée a partir de spectres de
masse d’ions secondaires négatifs. D. Baklouti a sélectionné 16 particules cométaires et a calculé les
rapports ioniques ligo/l2ssi- pour I’ensemble de ces particules. Le signal cométaire a été corrigé, par
rapport & celui de la cible, a ’aide d’analyses multivariées®. Le facteur RSF (O, Si) a été calculé par
D. Baklouti a I’aide d’une forstérite (M@.SiO4) mesurée sur le modéle de référence de COSIMA
(Tableau 18 § 3.5.2.3). Cet échantillon a été sélectionné au vu du signal de I’ion %Si* qui présente un
comportement similaire a celui des particules cométaires (voir la discussion sur la sélection de I’olivine
comme standard de calibration §4.4.1.3).

Ce facteur RSF a ainsi été appliqué aux rapports ioniques cométaires. Le rapport O/Si utilisé dans ce
manuscrit est le suivant :

0/Si =55+ 0,5

La valeur du rapport O/Si provient de la moyenne de 16 particules cométaires et ’incertitude refléte les
variations du rapport élémentaire mesuré au sein des particules (Bardyn et al. Submitted).

Les particules sélectionnées pour calculer les rapports N/C (27 particules) et O/Si (16 particules) ont été
collectées et analysées a différentes dates sur des cibles de noir d’or. De plus, tous les types de
morphologies (Langevin et al. 2016) sont représentées. Ces deux rapports peuvent ainsi étre considérés
comme des valeurs moyennes représentatives de I’ensemble des particules collectées par I’instrument
COSIMA.

24 ’analyse multivariée utilisée par D. Baklouti (IAS) est la NMF (Non-negative Matrix Factorization). La NMF
décompose le signal en deux composantes. L’une correspond a la contribution de la cible et I’autre a la contribution
des particules cométaires. Dans le mode négatif, les résultats obtenus pour le traitement du signal cométaire par
(1) 'utilisation de la méthode NMF et (ii) la méthode de normalisation-soustraction (similaire & celle appliqué dans
le mode positif § 4.4.1.3) sont similaires.
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5.2.3.2 Resultats
5.2.3.2.1 Composition globale des particules cométaires

La sélection des 494 spectres de masse provenant de 25 particules cométaires a permis la détection de
21 éléments. Parmi eux, 12 éléments ont été quantifiés grace a I’application de facteurs RSF déterminés
au préalable par la mesure d’échantillons de référence spécifiques sur le modele de référence et sur le
modele de vol de COSIMA. Cette quantification est relative a un élément de référence. Le silicium est
communément utilisé comme référence dans la composition des cosmomatériaux tels que les météorites,
les micrométéorites, les IDPs et les cométes. A noter également que les facteurs RSF du carbone et de
I’oxygeéne ayant permis la quantification de ces éléments sont relatifs au silicium. Toutefois, le silicium
est le troisieme élément majoritaire dans la composition des particules, les rapports relatifs au silicium
sont pour tous les autres éléments faibles. L utilisation du fer comme élément de référence est donc plus
judicieuse dans la représentation graphique de ces abondances élémentaires.

La composition chimique globale des particules cométaires est présentée dans le Tableau 41. Les
abondances des éléments sont relatives au silicium pour le carbone et I’oxygéne et au fer pour les autres
éléments. On peut tout d’abord observer que les deux éléments dominants la composition des particules
sont le carbone (C/Si = 5,5 13) et Poxygeéne (0/Si = 5,57 (2). Les autres éléments majoritaires®
et relatifs au fer sont par ordre décroissants : le silicium, le fer, ’azote, le magnésium et le sodium. Les
éléments minoritaires incluent I’aluminium, le calcium, le manganése, le chrome et le potassium.

Elément 67P/C-G Erreur - Erreur +
55 1,2 1,4
55 0,5 0,5
19 9 12
0,66 0,53 0,62
19 7 9
0,28 0,18 0,56
0,40 0,04 0,06
0,061 0,037 0,095
3,5 0,9 1,3
0,0074 0,0035 0,0069
0,019 0,008 0,015
0,0093 0,0035 0,0062
0,015 0,003 0,003
=1

Tableau 41 : Abondance relative des éléments par rapport au silicium. Les erreurs proviennent de l'incertitude des facteurs
RSFs appliqués aux éléments pour les quantifier.

La représentation graphique de ces abondances est présentée dans la Figure 125, les éléments ont été
normés au fer. On peut noter que les abondances du carbone et de I’oxygéne sont environ 20 fois
supérieures a celle du fer.

La composition élémentaire des cosmomatériaux est généralement présentée a ’aide d’une double
normalisation : a 1’élément de référence et a ’abondance de 1’élément considéré dans les chondrites

25 La désignation majoritaire ou minoritaire d’un élément est arbitraire. Dans ce cas, 1’élément E relatif au fer Fe
est considéré comme majoritaire lorsque le rapport E/Fe est supérieur a 0,1. Les éléments dont le rapport est
inférieur & 0,1 sont considérés comme minoritaires.
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carbonées CI dont la composition chimique est proche de celle de la photosphére solaire (I’abondance
de 40 éléments coincide a 10 % pres), a I’exception du carbone, de I’hydrogene, de I’oxygéne, de I’azote
et des gaz rares (Lodders 2010). La Figure 126 présente les éléments normés au fer et a I’abondance des
chondrites carbonées CI. Tous les éléments quantifiés dans les particules cométaires ont une abondance
chondritique a un facteur trois prés (représentée par la zone grise sur la Figure 126), exception faite pour
le carbone. Celui-ci excede largement la composition chondritique par un facteur 20. L’abondance
moyenne de I’azote par rapport au fer est en moyenne 10 fois supérieure a la valeur chondritique. La
grande incertitude provient d’une part de la droite de calibration (Fray et al. en préparation), et d’autre
part de la propagation des erreurs lors de la conversion du rapport élémentaire N/C en N/Fe et de la
double normalisation a 1’abondance des chondrites carbonées CI.
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Figure 125 : Abondance des éléments relatif au fer. Les barres d’erreur proviennent de la variation des facteurs RSFs qui ont
été appliqués pour quantifier les éléments.
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Figure 126 : Abondance des éléments relatifs au fer et a /’abondance des chondrites carbonnées CI (Lodders 2010). La zone
grise correspond a un facteur trois de l’abondance des chondrites carbonées CI. Les barres d’erreur proviennent de la
variation des facteurs RSFs qui ont été appliqués pour quantifier les éléments, ainsi ['incertitude associée aux abundances des
chondrites CI.
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Les particules analysées en début de mission (septembre a octobre 2014) ont également permis de
quantifier certains éléments (Na, Mg, Al, Si, Ca, Mn et Fe). Ces résultats sont présentés dans deux
articles a partir d’une sélection de particules (Schulz et al. 2015; Hilchenbach et al. 2016). Ces derniéres
ne sont pas incluent dans les travaux de ce manuscrit. En effet, en début de mission, le signal des spectres
de masse n’était pas optimisé (voir la discussion § 3.4.2), ces spectres n’ont donc pas été sélectionnés.

Schulz et al. (2015) rapportent une abondance de sodium dans les particules égale jusqu’a 0,8 par rapport
au magnésium, ce qui est en accord avec les résultats des travaux rapportés dans ce manuscrit.

Hilchenbach et al. (2016) présentent 1’abondance élémentaire de 9 particules cométaires. La
composition de ces particules concorde également avec les travaux présentés dans ce manuscrit, a
I’exception du silicium et du manganése. En effet, ’abondance du silicium (par rapport au fer et aux
chondrites carbonées ClI) des particules présente de tres fortes variations (entre 3 et 100 pour les valeurs
moyennes des 9 particules). A titre de comparaison la valeur moyenne obtenue a partir des 494 spectres
de masse est de 3,1 f}? Cette différence peut s’expliquer en grande partie par le choix du facteur
RSF (Si, Fe) utilisé. En effet, Hilchenbach et al. (2016) utilise le facteur RSF déterminé dans le cadre
des travaux de calibration des minéraux sur le modele de référence COSIMA (Kriger et al. 2015). Le
facteur RSF utilisé dans ce manuscrit provient de 1’analyse d’une olivine par I’instrument de vol (voir
la discussion § 4.4.1.3). La trés forte abondance mesurée pour le manganése (Mn/Fe ~ 70 x CI) par
Hilchenbach et al. (2016) ne provient que d’une seule particule (Kathrin), ce qui pourrait expliquer la
différence observée avec les résultats présentés dans ce manuscrit (Mn/Fe ~ 1,5 x Cl).

5.2.3.2.2 Comparaison avec les données des missions cométaires passées

Des particules solides cométaires ont par le passé été analysées et leur composition élémentaire estimee.
Ces deux cométes sont 1P/Halley dont I’analyse des poussiéres a été effectuée in situ par trois sondes
spatiales en 1986 et la cométe 81P/Wild 2 pour laquelle les particules ont été collectées in situ par la
sonde Stardust puis amenées sur Terre en 2006 pour étre analysées en laboratoire.

La Figure 127 présente la comparaison des abondances élémentaires des particules cométaires de 67P/C-
G, 1P/Halley et 81P/Wild 2. Les éléments sont normés a I’abondance du fer et des chondrites carbonées
Cl (Lodders 2010). Les données des particules de la cométe 1P/Halley proviennent de 1’instrument
PUMA-1 a bord de la sonde Vega 1 (Jessberger, Christoforidis, and Kissel 1988). La moyenne
géométrique de I’abondance des éléments a été calculée a partir de 79 spectres de masse, séparés en
quatre groupes et normés au magnésium. Les incertitudes résultent de I’écart type de ces groupes mais
n’incluent pas les incertitudes liées aux facteurs RSF utilisés pour quantifier les éléments, celles-ci sont
estimées a un facteur deux (Jessberger, Christoforidis, and Kissel 1988).

L’abondance élémentaire dans les particules de la cométe 81P/Wild 2 a été déterminée a partir d’une
compilation d’analyses effectuées en laboratoire sur les particules collectées dans 1’aérogel (Flynn et al.
2006; Lanzirotti et al. 2008; Stephan et al. 2008; Ishii, Brennan, et al. 2008; Leroux, Rietmeijer, et al.
2008). La moyenne géométrique des valeurs issues de ces analyses et 1’écart type ont été calculés (pour
le sodium et le potassium seule une valeur était disponible, il n’a dont pas été possible de calculer 1’écart
type). La contamination en silice et en composés organiques présente dans 1’aérogel dans lequel les
particules cométaires ont été collectées (voir la discussion § 2.4) a exclu la quantification du carbone,
de I’azote, de I’oxygéene et du silicium. Ces éléments ne sont donc pas représentés dans la Figure 127.

Une comparaison des abondances estimées dans les cométes 1P/Halley, 81P/Wild 2 et 67P/Churyumov-
Gerasimenko est présentée sur la Figure 127. On peut y voir que les valeurs sont cohérentes entre elles.
En particulier pour les abondances moyennes en carbone, azote, oxygene et silicium relatives au fer et
aux chondrites carbonées CI des particules de 67P/C-G et de 1P/Halley. Ces mesures ont été effectuées
a 30 ans d’écart et proviennent d’analyses in situ de deux cométes. Les valeurs des abondances
élémentaires moyennes des cometes sont indiquées dans le Tableau 42 et correspondent aux valeurs
utilisées dans la Figure 127. Les deux éléments dominants ces abondances relatives sont le carbone, puis
I’azote.
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Figure 127 : Abondance des éléments relativement au fer et a [’abondance dans les chondrites carbonées Cl de la cométe
67P/Churyumov-Gerasimenko (67P/C-G), 1P/Halley et 81P/Wild 2. Pour les barres d’erreur voir les explications données
dans le texte. Les données de 67P/C-G proviennent des travaux présentés dans ce manuscrit, celles de 1P/Halley de Jessberger,
Christoforidis, and Kissel (1988) et les données des particules de la cométe 81P/Wild 2 collectées dans I'aérogel sont issues
d’une compilations des articles suivants > Flynn et al. (2006); Lanzirotti et al. (2008); Stephan et al. (2008); Ishii, Brennan, et
al. (2008); Leroux, Rietmeijer, et al. (2008). L’ abondance des chondrites carbonées CI provient de Lodders (2010).

Elément E 67P/C-G 1P/Halley 81P/Wild 2
c 22 *18 1849 -

N 10 12 1349 -

0 2,240 1,9+0,8 -

Na 42153 29425 0,91 (%)
Mg 0,33 057 1,6 + 0,4 0,96 + 0,06
Al 0,64 *3/35 1,4+07 1,140,

Si 31513 32+12 -

K 1,810 0,92 + 0,68 10,33 (¥)
Ca 0,28 024 1,8+ 1,0 0,72 + 0,38
cr 0,62 535 12405 1,6+ 0,5
Mn 1,403 0,87 + 0,58 0,98 + 0,36
Fe =1 =1 =1

Tableau 42 : Abondance élémentaire relative au fer et aux chondrites carbonées CI des particules de la cométe 67P/C-G,
1P/Halley et 81P/Wild 2. Les valeurs de 67P/C-G proviennent des travaux discutés dans ce manuscrit, les valeurs de 1P/Halley
de Jessberger, Christoforidis, and Kissel (1988) et celles de 81P/Wild 2 de la compilation des travaux suivants : Flynn et al.
(2006); Lanzirotti et al. (2008); Stephan et al. (2008); Ishii, Brennan, et al. (2008); Leroux, Rietmeijer, et al. (2008).
L’abondance des chondrites carbonées CI provient de Lodders (2010). (*) seule une valeur était disponible, [’écart type n’a
donc pas pu étre calculé.
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5.2.3.2.3 Pourcentage massique des éléments

Le pourcentage massique des éléments quantifiés a été calculé. Ces résultats sont préliminaires puisque
dix éléments n’ont pas été quantifiés dans le cadre de cette thése, par défaut de facteurs RSFs spécifiques
a I’instrument COSIMA (voir la liste des éléments du Tableau 40). La détermination de ces facteurs RSF
fera I’objet d’un travail de post-calibration a la mission Rosetta. Le soufre, en particulier, est suspecté
d’étre abondant au sein des particules cométaires et pourrait donc modifier la répartition massique
actuelle des éléments.

Le Tableau 43 présente ’abondance massique pour trois sélections différentes : (i) les 12 éléments
quantifiés dans le cadre de cette thése sont considérés, (ii) a ces 12 éléments quantifiés, le soufre est
ajouté, (iii) le soufre et le nickel sont ajoutés aux 12 éléments quantifiés. Dans une premiére
approximation, une abondance solaire (Lodders 2010) a été considérée pour le soufre et le nickel. On
peut remarquer que ’ajout du soufre modifie la répartition massique des éléments. En effet, il
contribuerait & environ 2 % de la masse totale. Le nickel devrait étre moins abondant que le soufre dans
les particules cométaires, mais sa masse est relativement élevée comparée aux autres éléments.
Toutefois, I’ajout du nickel ne modifie quasiment pas la répartition massique initiale. Ce dernier
contribuerait a moins de 1 %.

La Figure 128 présente les abondances massiques préliminaires des éléments quantifiés dans les
particules cométaires, ainsi que le soufre et le nickel en abondance solaire (Lodders 2010). Ces
estimations montrent que les particules sont en moyenne constituées a 73 % en masse de carbone et
d’oxygéne. Le silicium est présent a 13 % en masse, le soufre 2,2 %, le fer 7,6 % et les 4,4 % restants
regroupent les autres éléments du Tableau 43.

Afin d’obtenir une estimation du rapport minéral/organique, j’ai fait I’hypothése que la totalité du
carbone provient de la matiére organique contenue dans les particules. La phase minérale inclut tous les
autres éléments®, a 1’exception de ’azote. On peut donc estimer que les particules cométaires sont
constituées a environ 30 % en masse de matiére organique macromoléculaire et a 70% en masse d’une
matrice minérale.

Abondance massique (%)

Eléments  Eléments quantifiés Eléments quantifiés Eléments quantifiés
Sans soufre, ni nickel Avec soufre & sans nickel Avec soufre & nickel
32 31 31
1,3 1,3 1,3
43 42 42
0,9 0,88 0,88
1,3 1,3 1,3
0,23 0,22 0,22
14 13 13
-- 2,2 2,2
0,041 0,040 0,039
0,11 0,10 0,10
0,068 0,066 0,066
0,12 0,12 0,12
7.8 7,7 7,6
-- -- 0,44

Tableau 43 : Pourcentage massique (i) des éléments quantifiés dans ce travail, (ii) en ajoutant le soufre avec une abondance
solaire et (iii) en ajoutant le soufre et le nickel avec une abondance solaire.

26 ’oxygene provient essentiellement des silicates, mais peut également étre présent dans la matiére organique.
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Figure 128 : Pourcentage massique des éléments quantifiés dans ce travail. Le regroupement « Autre » contient les éléments
suivants : I’azote, le sodium, le magnésium, I’aluminium, le potassium, le calcium, le chrome, le manganese et le nickel.

5.2.4 Le rapport élémentaire C/Si

Le rapport élémentaire C/Si des particules peut dans une premiére approximation représenter
I’abondance de matiére organique au sein des particules cométaires par rapport a la matrice minérale.
Les variabilités de ce rapport ont éte étudiées pour les 25 particules sélectionnées dans les travaux de ce
manuscrit. Des corrélations ont également été recherchées entre ce rapport et différentes caractéristiques
des particules telles que leur morphologie ou leur date de collecte sur les cibles de I’instrument
COSIMA. Finalement, I’abondance élémentaire C/Si des particules de la cométe 67P/Churyumov-
Gerasimenko sera comparé a plusieurs objets du systéme solaire : la photosphere solaire, les particules
de la comete 1P/Halley, les IDPs chondritiques et poreuse (CP-IDPs), les chondrites carbonées Cl et les
micrométéorites ultracarbonées (UCAMMS).

5.2.4.1 Variabilité du rapport élémentaire C/Si au sein des particules

Pour chacune des 25 particules sélectionnées, le rapport élémentaire C/Si a été calculé. Les résultats
sont preésentés dans le Tableau 44. La moyenne géométrique des différentes coordonnées d’analyse de
la particule a été effectuée, I’incertitude indiquée dans le tableau correspond a I’écart type de ces valeurs.
Les particules pour lesquelles une seule position, c’est a dire deux spectres de masse, a été sélectionné
ne possédent donc pas d’incertitude.

On peut observer que le rapport élémentaire C/Si varie au sein des particules étudiées entre 2,8 et 8,0.
L’histogramme du rapport de ces particules est présenté sur la Figure 129, les valeurs sont distribuées
approximativement selon une gaussienne dont la moyenne géométrique est C/Si = 4,8 + 1,4. Atitre
de comparaison, I’abondance moyenne de ce rapport déterminée & partir des 494 spectres de mase est
de C/Si = 5,5 f}:‘z‘ . Les deux résultats sont cohérents au vu des incertitudes. Toutefois, la moyenne
résultant des 25 particules du Tableau 44 est inférieure au rapport calculé a partir de la somme des
494 spectres de masse. Cette différence peut étre expliquée par le nombre de spectres sélectionnés plus
faible pour chaque particule, ce qui résulte en une statistique (le nombre de coups total du spectre) plus
faible pouvant Iégérement sous-estimer la contribution du carbone dont I’ionisation est moindre par
rapport au silicium.
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Particule C/Si (at/at) Particule C/Si (at/at)

Alicia 3,5+0,7 Jessica 6,6+0,8
André 5,2 Juliette 50+£0,7
Atika 3,9+0,5 Juvenal 56+0,7
Bonin 3,8+0,5 Karen 6,4+1,9
David 6,2+0,4 Kenneth 6,8+ 0,6
Devoll 4,0 Lari 2,8

Elly 53+04 Matt 80+1,2
Enako 7,4 Roberto 2,8+0,9
Fadil 3,5 Sachi 5,2
Hase 4,6+0,3 Stefane 4,8
Isbert 3,7 Uli 50+0,3
Jakub 3,7+1,5 Umeka 56+0,7
Jean-Pierre 6,2+0,1

Tableau 44 : Rapport élémentaire C/Si des particules cométaires sélectionnées. La moyenne géométrique a été calculée a
partir des valeurs obtenues pour les spectres de masse sélectionnés pour chaque particule, /’incertitude correspond a [’écart
type entre ces différentes valeurs.
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Figure 129 : Histogramme du rapport élémentaire C/Si des 25 particules cométaires sélectionnées.
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5.2.4.2 Recherche de corrélation entre les particules

Des variations sont observées au sein de la composition des 25 particules cométaires étudiées. Le rapport
¢élémentaires C/Si peut varier jusqu’a un facteur 3 d’une particule a une autre (Tableau 44). Des
corrélations ont été recherchées entre ce rapport et des caractéristiques propres aux particules : la
morphologie, la cible de collecte, la date d’analyse et le temps entre la collecte de la particule et sa
premiére analyse.

5.2.4.2.1 Morphologie des particules et cible de collecte

Quatre types de morphologie ont été proposés par Langevin et al. (2016) pour décrire les particules
cométaires collectées par I’instrument COSIMA : les particules compactes, les agglomérats laches, les
amas liés et les amas fragmentés (voir § 2.6.2.4 pour la description de ces morphologies).

La Figure 130 présente le rapport élémentaire C/Si des 25 particules du Tableau 44, ainsi que leur
morphologie et leur cible de collecte. Aucune corrélation n’est observée entre ces deux caractéristiques
et le rapport C/Si des particules cométaires.
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Figure 130 : Rapport élémentaire C/Si des particules cométaires pour lesquelles la cible de collecte et la morphologie sont
indiqués.

173



5.2.4.2.2 Date de collecte des particules

Les particules de la cométe 67P/Churyumov-Gerasimenko ont été collectées et analysées tout au long
de la mission Rosetta, a savoir entre aolt 2014 et septembre 2016. Durant cette période, I’activité de la
cométe a évolué. En septembre 2014 le dégazage de la cométe était d’environ 10 molécules d’eau par
seconde a 3,4 UA du Soleil (Biver et al. 2015). Entre 18 et 22 jours aprés le passage de la comete au
périhélie (le 13 aolt 2015) & 1,24 UA du Soleil, le dégazage de la cométe était d’environ 10% molécules
d’eau par seconde (Hansen et al. 2016).

A ce jour, I’origine des particules collectées par COSIMA ne peut étre reliée a une région spécifique de
la cométe. De méme, le temps entre 1’éjection des particules de la cométe et leur collecte sur les cibles
de COSIMA n’est pas connu. Cependant, les variations en composition qui sont observées au sein des
particules pourraient étre corrélées a leur date de collecte et donc, en premiére approximation, a ’activité
cométaire. La Figure 131 présente la recherche de corrélation entre I’abondance élémentaire du rapport
C/Si calculé dans les 25 particules et leur date de collecte sur les cibles de 1’instrument COSIMA entre
novembre 2014 et mars 2016. La ligne en pointillé représente la date du périhélie de la comete (le 13
aolt 2015 a 1,24 UA du Soleil). On peut noter qu’aucune corrélation n’est observée.
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Figure 131 : Rapport élémentaire C/Si des particules cométaires en fonction de leur date de collecte. La morphologie de
chaque particule est également indiquée. La ligne en pointillée correspond a la date du passage au périhélie de la cométe.
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5.2.4.2.3 Date d’analyse des particules

Enfin, un dernier type de corrélation a été recherchée avec le rapport élémentaire C/Si des 25 particules
comeétaires : le temps entre la collecte des particules sur les cibles COSIMA et leur premiere analyse par
TOF-SIMS. La Figure 132 présente ces résultats. On peut remarquer deux groupes : les particules ayant
été analysées « rapidement », soit entre 1 et 2 mois aprés leur collecte et les particules analysées plus
tardivement, environ 1 année apreés leur collecte. L’abondance élémentaire du rapport C/Si ne présente
pas de variation entre ces deux groupes. Ce résultat semble donc indiquer que la composition élémentaire
et globale des particules n’évolue pas entre une analyse effectuée plusieurs semaines apres la collecte
d’une particule ou une année plus tard.

La composition élémentaire du rapport C/Si des 25 particules sélectionnées dans ces travaux n’est donc
pas corrélée a la morphologie de la particule, a sa date de collecte ou au temps entre sa collecte et sa
premiére analyse. L’absence de corrélation peut signifier deux choses, soit la composition en carbone
relatif au silicium des particules est indépendante de la période de collecte et de la morphologie des
particules, soit I’échantillonnage des particules n’est pas suffisamment important pour observer
d’éventuelles corrélations. Des sélections beaucoup plus larges, environ une centaine de particules
cométaires, pourront apporter des éléments de réponse.
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Figure 132 : Rapport élémentaire C/Si des particules cométaires en fonction du temps entre leur collecte et leur premiere
analyse par l'instrument COSIMA. La morphologie de chaque particule est également indiquée.
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5.2.4.3 Comparaison a des cosmomatériaux

La Figure 133 présente la comparaison du rapport élémentaire C/Si des particules de la cométe
67P/Churyumov-Gerasimenko (67P/C-G) avec quatre objets : la photosphere solaire (en noir), les
particules de la cométe 1P/Halley (en bleu cyan), les IDPs chondritiques et poreuses (en orange) et les
chondrites carbonées CI (en bleu).

L’abondance relative du carbone dans les poussiéres de 67P/C-G est donnée d’une part pour la
composition globale provenant de la sélection des 494 spectres de masse. Celle-ci est de

(C/Si = 5,5 i};‘z‘)mp . et est indiquée par un carré rouge. Le rapport élémentaire C/Si est également
indiqué, pour chacune des 25 particules sélectionnées, par des carrés au contour rouge (Tableau 44).
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Figure 133 : Rapport élémentaire C/Si du proto Soleil, des particules cométaires de 67P/C-G et 1P/Halley, des IDPs
chondritiques et poreuses (CP-1DP) et des chondrites carbonées ClI. Les valeurs pour la photosphére solaire et les chondrites
carbonées CI proviennent de Lodders (2010), la valeur pour 1P/Halley de Jessbherger, Christoforidis, and Kissel (1988), la
moyenne et les valeurs individuelles des 19 CP-1DPs proviennent de Thomas et al. (1993) et les valeurs pour la cométe 67P/C-
G sont issues des travaux présentés dans ce manuscrit. La moyenne provient de la sélection des 494 spectres de masse, la barre
d’erreur du facteur RSF. Les valeurs individuelles proviennent des 25 particules cométaires sélectionnées.

= Comparaison avec la photosphére solaire
Les abondances élémentaires du proto Soleil correspondent a celles présentes dans le systéme solaire
lors de sa formation il y a 4,5 milliards d’années. Le rapport de carbone par rapport au silicium est
de C/Si = 7,19 + 0,83 (Lodders 2010). La proximité du rapport C/Si, entre les particules de la
comete 67P/C-G et le proto Soleil, indique que I’abondance de carbone cométaire a relativement
peu évoluée depuis sa formation. La matiére de 67P/C-G n’aurait donc pas subi d’altération
thermique suffisante pour étre appauvrie en cet élément.
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Comparaison avec les particules de la cométe 1P/Halley

L’abondance relative du carbone au sein des particules de la cométe 1P/Halley est de
C/Si = 4,4 + 1,3 (Jessherger, Christoforidis, and Kissel 1988). 1P/Halley et 67P/C-G sont les
seules cométes pour lesquelles ’abondance en carbone a été calculée. Or, ces deux abondances sont
trés proches I'une de I'autre. Les analyses élémentaires des particules de la comete 67P/C-G
viennent donc confirmer la forte teneur en carbone de ces petits corps.

Comparaison avec les IDPs chondritiques et poreuses

Une origine cométaire a été proposée pour certaines IDPs chondritiques et poreuses (CP-IDPs, voir
la discussion 8§ 1.3.2). L’abondance élémentaire de carbone relatif au silicium a été calculée pour
19 CP-IDPs (Thomas et al. 1993), ’abondance moyenne est de C/Si = 2,0. Les 19 valeurs de ces
CP-IDPs sont comprises entre 0,67 et 4,6 (Figure 133).

Au vu de la forte teneur en carbone de 5 CP-IDPs (C/Si > 3,0) Thomas et al. (1993) proposent que
celles-ci proviennent de particules cométaires. Les abondances en carbone des particules de la
comeéte 67P/C-G (2,8 < C/Si < 8,0) sont compatibles avec les valeurs des 5 CP-IDPs. Ces résultats
semblent donc aller dans le sens de I’ origine cométaire proposée par Thomas et al. (1993). Toutefois,
si la valeur du rapport C/Si est proche entre ces deux objets, celle des CP-IDPs est en moyenne
inférieure aux particules cométaires. Ce résultat laisse donc a penser que les CP-IDPs auraient subi
des altérations thermiques, ayant pour conséquence une perte de carbone. Ces altérations pourraient
avoir eu lieu, aprés I’éjection des particules de la cométe, durant leur parcours vers la Terre et/ou
lors de leur entrée dans la stratosphere terrestre.

Comparaison avec les chondrites carbonées Cl

Les chondrites carbonées Cl appartiennent a la classe de météorites les plus carbonées (Lodders
2010) avec une abondance relative de carbone C/Si = 0,76 + 0,10. Cependant, si leur
composition chimique est proche de celle de la photosphére solaire pour la plupart de leurs éléments
constitutifs, les éléments formant des composés volatils (H, C, N et O) sont sous abondants (§ 1.3.1).
Les processus (thermique et altération aqueuse) qu’aurait subi le corps parent des chondrites
pourraient étre a 1’origine de leur faible teneur en carbone.

Les particules de la cométe 67P/C-G ont une abondance en carbone environ 7 fois supérieure a celle
des chondrites carbonées Cl (Figure 133). Les particules cométaires seraient ainsi plus primitives
que ces derniéres. Ce résultat est en accord avec la caractérisation de la composante organique des
particules de 67P/C-G, qui propose gque la matiére organique cométaire soit plus primitive que celle
de I’IOM extraite des chondrites (§ 5.1.3).

Comparaison avec les micrométéorites ultracarbonées d’Antarctique

Les micrométéorites ultracarbonées collectées en Antarctiqgue (UCAMMS) sont a ce jour les petits
corps du systéme solaire les plus riches en carbone. L’'UCAMM (DC94) analysée sur le modele de
référence de COSIMA et discutée dans ce manuscrit a une abondance relative de carbone de

C/Si = 14 + 9. Toutefois certaines UCAMMSs peuvent atteindre des rapports largement
supérieurs, jusqu’a C/Si= 1000 (Bardin 2015).

L’abondance relative du carbone des particules de 67P/C-G est entre 3 et 200 fois inférieure a celle
des UCAMMSs (pour des raisons de clarté, ces valeurs n’ont pas été incluses dans la Figure 133).
Une origine cométaire a été proposée pour les UCAMMSs. Au vu de leur trés forte teneur en azote
(0,05 < N/C (at) < 0,17 (Bardin 2015)), il a été proposé que la matiére organique des UCAMMSs se
soient formées suite a I’irradiation par rayonnement cosmique galactique d’objets glacés
transneptuniens riches en glaces de N, et CH4 (Dartois et al. 2013). Toutefois, 1’abondance en
carbone et en azote des particules de 67P/C-G (N/C = 0,033 + 0,011 (Fray en préparation)) est
inférieure & celles des UCAMMS. Les signatures spectrales de ’'UCAMM DC94 mesurée sur
I'instrument COSIMA RM (8§ 4.2.2.2) different également des particules cométaires analysées.
Ces résultats suggérent que les processus de formation de la matiére organique, contenue dans les
UCAMNMs et dans les particules de 67P/C-G, ne sont pas les mémes.
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La matiere organique cométaire présente des similarités avec la matiere organique insoluble (IOM)
extraite de météorites (§ 5.1.3 et (Fray et al. 2016)). Ces similitudes pourraient indiquer que la matiére
organique réfractaire ait une origine commune pour ces deux échantillons. Toutefois, le lieu de
formation de I’IOM reste, a ce jour, non déterminé avec certitude. L’IOM pourrait provenir de la
nébuleuse solaire (Nuth, Johnson, and Manning 2008; Ciesla and Sandford 2012) ou du milieu
interstellaire (Alexander et al. 2008) (voir la discussion § 1.3.1.1.2).

5.3 Recherche de polyoxyméthylene

5.3.1 Problématique

Le polyoxyméthyléne, ou POM, est un polymere de formule (H.CO).. La présence de ce polymeére est
suspectée au sein des particules cométaires solides. En effet, une source distribuée de formaldéhyde
(H2CO) gazeux a été observée dans les environnements cométaires : la distribution radiale de la densité
du formaldéhyde dans la coma ne peut uniquement provenir de la sublimation des glaces du noyau, une
production supplémentaire de formaldéhyde est nécessaire (Meier et al. 1993).

La décomposition thermique du POM a été modélisée a I’aide de données expérimentales. Ce polymere
pourrait étre a 1’origine de la deuxieme source de formaldéhyde et ainsi expliquer la source distribuée
observée pour la comete 1P/Halley (Cottin et al. 2004; Fray et al. 2004) et la cométe C/1995 O1 (Hale-
Bopp) (Fray et al. 2006). La Figure 134 présente la densité volumique du formaldéhyde de la cométe
1P/Halley en fonction de la distance de la sonde Giotto par rapport au noyau. Ces mesures ont été
obtenues par I’analyseur électrostatique PICCA (Positive lon Cluster Composition Analyzer) a bord de
la sonde Giotto (Meier et al. 1993). Deux cas sont modélisés : le profil du formaldéhyde (en bleu)
proviendrait uniquement de la sublimation des glaces cométaires, le profil du formaldéhyde (en rouge)
de la sublimation des glaces ainsi que de la dégradation thermique du POM (4 % en masse). Ce dernier
cas est en accord avec les données obtenues par I’instrument PICCA et par conséquent permettrait
d’expliquer I’origine de la source distribuée de formaldéhyde (Fray et al. 2004).

N

(@)
-~
N}

T T T i T

®  Mesures "Giotto"
Sublimation
Q /ClHZO =25%

H2CO
Dégradation POM
POM =4 % en masse

Densité volumique de H,CO (m’)
S

T T T T T T T

1000 2000 3000 4000 5000
Distance au noyau (km)

Figure 134 : Profil de densité volumique du formaldéhyde H2.CO de la cométe 1P/Halley en fonction de la distance par rapport

au noyau cométaire. Les mesures effectuées par [ 'instrument PICCA sont indiquées en noir. Les modélisations suivantes sont

également indiquées : en bleu la sublimation du formaldéhyde des glaces du noyau et en rouge est ajoutée la contribution de
formaldéhyde provenant de la décomposition thermique du POM. Source : N. Fray adapté de Fray et al. (2004).
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Le POM n’a cependant jamais été formellement identifié dans les particules cométaires. Sa présence fut
pour la premiére fois proposée dans la cométe 1P/Halley par Huebner (1987) a I’aide des mesures de
I’instrument PICCA. Les spectres de masse obtenus présentent des pics dont 1’écart en masse est
régulierement séparé de 14 u et 16 u (Figure 135). L’auteur attribue ces motifs de répétition
respectivement & -CHy- et -O- et propose que cette fragmentation provienne du polyoxyméthyléne.
Cependant, quelques années plus tard Mitchell et al. (1992) démontrent qu’il est possible d’obtenir un
tel spectre de masse a partir d’'un mélange de molécules organiques composées de carbone, d’hydrogene,
d’oxygéne et d’azote. La présence de POM au sein des particules éjectées par la cométe 1P/Halley
demeure ainsi incertaine.
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Figure 135 : Spectre de masse obtenu par l'instrument PICCA a bord de la sonde Giotto et réalisé dans la coma de 1P/Halley
le 14 mars 1986 a une distance du noyau comprise entre 8200 km et 12600 km. Cette figure est adaptée de Huebner (1987).

Plus récemment, l'instrument Ptolemy a bord de ’atterrisseur Philae a obtenu un spectre de masse
cométaire présentant un motif de distribution en masse régulier (Wright et al. 2015). La fragmentation
du POM a également été proposée pour expliquer cette séquence (voir la discussion § 2.6.2.1.3).

La présence de polyoxyméthylene au sein des particules a ainsi été proposée pour la comeéte 1P/Halley
visitée en 1986 par la sonde Giotto, pour la cométe C/1995 O1 (Hale-Bopp) et pour la cométe
67P/Churyumov-Gerasimenko sur laquelle Philae s’est posé le 12 novembre 2014.

5.3.2 Le polyoxyméthylene et le modele de référence COSIMA

Des travaux de calibration ont été effectués sur les modéles de laboratoire et de référence en amont de
la mission Rosetta afin de déterminer les signatures spectrales caractéristiques de ce polymére (Le Roy
2011; Le Roy et al. 2012). Le POM étant thermiquement instable, des études cinétiques de dégradation
thermique du polymere ont également été effectuées (Le Roy et al. 2012). Les résultats de ces études
ont montré qu’en vue de maximiser les chances de détection, I’instrument COSIMA devait analyser les
particules cométaires une quinzaine de jour apres leur collecte. De plus, la résolution en masse de
COSIMA est supérieure & celle des instruments PICCA (3 u (Mitchell et al. 1992)) et Ptolemy
(1 u (Wright et al. 2015)) qui ont précédemment proposé une identification du POM dans les particules
cométaires. L’instrument COSIMA devait étre a méme de confirmer ou d’infirmer la présence de
polyoxyméthylene au sein des spectres de masse des particules de la cométe 67P/Churyumov-
Gerasimenko.
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5.3.2.1 Spectre de masse d’ions secondaires positifs

Les spectres de masse d’ions secondaires du POM présentent des signatures caractéristiques de la
fragmentation d’un polymére dans le mode positif de I’instrument COSIMA (Le Roy 2011). Dans le
cadre de la sélection des données traitées dans ce manuscrit, le POM a été fourni par Prolabo, possede
une pureté supérieure a 99,5 % et a pour formule HO-(H2CO),-H, ou n est le nombre de monomere. Les
analyses du POM ont été effectuées sur le modele de référence de COSIMA par H. Kriger le 13 avril
2011. Une sélection de 15 spectres de masse d’ions secondaires positifs a été réalisée. La somme de ces
spectres de masse est présentée dans la Figure 136 entre 0 < m/z < 200.

La fragmentation du polymeére est caractérisée par la protonation de n monomeres (H.CO), telle que
[(H2CO):1 + H]" (m/z = 31,02), [(H2CO). + H]* (m/z = 61,03) et [(H2CO)s + H]" (m/z = 91,04). Six pics
provenant d’ions [(H2CO), + H]" sont présents sur le spectre de masse a m/z < 200 pour n compris entre
1 et 6 (Figure 136). Toutefois, il est possible d’observer cette fragmentation jusqu’a n = 13
(m/z = 391,15) mais leur détection devient difficile (~ 710 fois moins intense que le fragment dominant
le spectre de masse [(H2CO), + H]"), I’intensité des fragments commencant a décroitre pour n = 2.
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Figure 136 : Spectre de masse d’ions secondaires positifs du polyoxyméthyléne, entre 0 < m/z < 200, et mesuré sur le modéle
de référence COSIMA.

5.3.2.2 Corrélations

Un outil de corrélation (8 3.7.2) a été utilisé sur la sélection des spectres de masse d’ions secondaires
positifs du polyoxyméthyléne. Les corrélations ont été effectuées pour les trois fragments protonés de
plus forte intensité, a savoir [(H.CO): + H]", [(H2CO). + H]* et [(H.CO)s + H]". De nombreux pics
provenant de la fragmentation du POM possedent un coefficient de corrélation supérieure a 0,90, en
particulier pour [(H2CO), + H]" et [(H.CO)s + H]" (14 et 16 pics respectivement). Ces corrélations sont
des indicateurs spécifiques de la fragmentation du POM au sein des spectres de masse d’ions secondaires
positifs. Les résultats de ces corrélations sont présentés sur la Figure 137 et I’identification des pics dans
le Tableau 45.
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Corrélation avec [(H,CO),+H]* a m/z = 31,02
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Corrélation avec [(H,CO),+H]* a m/z = 61,03
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Corrélation avec [(H,CO);+H]* a m/z = 91,04
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Figure 137 : Corrélation des pics sur le spectre de masse d’ions secondaires positifs du polyoxyméthyléne avec les ions
[(H2CO)1 + H]* (m/z = 31,02), [(H2CO)2 + H]* (m/z = 61,03) et [(H2CO)3 + H]* (m/z = 91,04). Pour des raisons de clarté
seuls certains pics sont identifiés, le Tableau 45 liste la totalité des fragments présents pour r < 0,90 entre 0 < m/z < 200.
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Corrélation (r > 0,90)
Formule brute  Fragment m/z
[(H2€O): + H]* 2 [(H2CO)s + H]"

CH;0* [(H2€O): + H]* 31,02 X X X
C2H40" [(H2CO), - O]* 44,03 X X X
C,Hs0* [((H,CO),+H)-0]* 45,03 X X X
CyHs0," [(H,€CO), + H]* 61,03 X X X
CoHe0," [(H2CO)+ 2H]* 62,04 X
CsHs0," [(H2CO);- OH]* 73,03 X X
CsH,0," [((H,CO)s+ H) -0 75,05 X X
CsHs05" [(H2CO)s- H]* 89,02 X X X
CsH,05" [(H2€CO)s + H]* 91,04 X X X
C4Hs05" [(H.CO)s- O]* 104,05 X X
CsH,0," [(H2CO)4- CH]* 107,03 X
C,H;0," [(H2CO)4 - H]* 119,03 X

CsH.0,* [(H2.CO)4 + H]* 121,05 X X
CsH1,05* [(H2.CO)s + H]* 151,06 X X
CsH130s" [((H,CO)e+ H) - O] 165,08 X
CeH1106" [(H2CO)e - H]* 179,06 X X
CeH1306" [(H2CO)s + H]* 181,07 X X

Tableau 45 : Liste des fragments du POM détectés apreés corrélation (r > 0,90) avec l'ion [(H2CO)1 + H]™ (m/z = 31,02),
[(H2CO)2 + H]* (m/z = 61,03) et [(H2CO)3 + H]™ (m/z = 91,04). Le symbole « x » indique que le fragment est présent dans
les corrélations (r > 0,90).

5.3.2.3 Stratégie de recherche

Si du polyoxyméthylene est présent dans les particules éjectées par la comete 67P/C-G, il est tout a fait
probable qu’il soit mélangé aux composantes organique et inorganique des particules. Les ions
caractéristiques du POM seront alors mélangés au reste du signal cométaire, de plus faibles intensités,
et donc, difficilement observables. Les corrélations présentent ainsi un intérét notable. Les trois
fragments [(H.CO); + H]", [(H2CO). + H]" et [(H.CO)s + H]" ont un coefficient de corrélation supérieur
a 0,90 avec plusieurs pics caractéristiques du POM pour 0 < m/z < 200 (Tableau 45). Ces corrélations
vont étre utilisées comme des indicateurs de la présence du polymére au sein du spectre de masse
cométaire d’ions secondaires positifs.

5.3.3 Recherche de polyoxyméthylene au sein des particules cométaires

La corrélation des pics des spectres de masse cométaire avec les ions [(H2.CO): + H]", [(H2.CO). + H]*
et [(H.CO)s + H]" a été recherché. Deux approches ont été considérées pour sélectionner les spectres de
masse : sélectionner les spectres de masse cométaires (i) sur une seule particule et (ii) sur plusieurs
particules collectées a une méme période et sur une méme cible.

Dans les parties suivantes, la particule Juliette illustrera le premier cas. La sélection des spectres de
masse cométaires de la cible 2D1 comporte 5 particules collectées a la méme période, cette sélection
illustrera la deuxieme approche.
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5.3.3.1 Particule Juliette

La particule Juliette (Figure 138) a été collectée sur la cible 1D2 entre le 23 et le 29 octobre 2015, et
analysée le 18 novembre 2015, soit entre 20 et 26 jours aprés sa collecte par I’instrument COSIMA. Ce
laps de temps est court, au regard des autres particules pour lesquelles il est en moyenne supérieure a un
mois. Une sélection de 12 spectres de masse d’ions secondaires positifs a été effectuée sur la particule
Juliette. Aucune soustraction n’a été réalisee. Cette sélection de spectres de masse est donc dominée par
le signal cométaire, mais comporte également une part (non quantifiable) de signal provenant de la cible.

Juliette

Figure 138 : Photographie de la particule Juliette acquise par COSISCOPE le 25 novembre 2015, et dont la résolution est de
10 pm (Langevin et al. 2016). Cette photographie résulte de la somme de deux photographies, obtenues avec des illuminations
rasantes provenant de la droite et de la gauche de la cible. La particule Juliette a été collectée sur la cible de noir d’or 1D2
de dimension 10 x 10 mm2.

Le spectre de masse d’ions secondaires positifs de la particule Juliette est présentée sur la Figure 139
pour 0 < m/z < 200. L’emplacement des ions [(H2CO), + H]", ot n est le nombre de monomere, est
également indiqué sur la figure. On peut remarquer que ces ions ne sont pas Vvisibles sur le spectre de
masse au regard des autres pics. La deuxiéme étape dans la recherche de POM, consiste (i) a vérifier si
les pics présents aux masses nominales 31, 61 et 91, correspondent aux masses exactes des ions
[(H2CO)1 + H]", [(H2CO), + H]" et [(H2CO)s + H]*, puis (ii) de rechercher les corrélations éventuelles
avec d’autres pics du spectre de masse.

La Figure 140 présente le spectre de masse d’ions secondaires positifs de la particule Juliette pour des
gammes de valeurs m/z différentes. L’emplacement exact des trois fragments protonés du POM est
également montré a titre indicatif. Les trois panneaux de droite présentent les résultats des corrélations
effectuées sur la sélection des spectres de masse de la particule Juliette, pour m/z = 31,02, m/z = 61,03
et m/z = 91,04. On note tout d’abord que le rapport m/z des trois pics ne correspond pas a la masse
exacte des ions [(H2CO): + H]", [(H.CO). + H]" et [(H.CO)s + H]". De plus, les trois corrélations
effectuées indiquent une absence de corrélation avec les ions caractéristiques de la fragmentation du
POM, indiqués dans le Tableau 45.

La particule Juliette a été analysée assez rapidement aprés sa collecte. De plus, la température a
Iintérieur de I’instrument COSIMA est de 283 K (Tableau 14 § 3.2.1.1). Si du POM est présent dans
cette particule, celui-ci ne devrait pas s’étre complétement dégradé (Le Roy et al. 2012). Cependant, au
vu des éléments suivants : (i) I’absence des fragments caractéristiques du POM (Figure 139), (ii) le
mangue de concordance entre la valeur m/z des pics du spectre de masse et celle des ions
[(H2CO)1 + H]", [(H2CO), + H]" et [(H.CO)s + H]* (Figure 140) et (iii) I’absence de corrélations de ces
ions avec les fragments caractéristiques du POM (Figure 140), on peut conclure que le
polyoxyméthyléne n’est pas présent, & un niveau détectable, au sein de la particule Juliette.
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Figure 139 : Spectre de masse d’ions secondaires positifs sélectionné sur la particule Juliette entre 0 < m/z < 200. A titre
indicatif I’emplacement exact des fragments protonés du POM est marqué, « N =1 » équivaut d [’ion [(H2CO)1 + H]".
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Figure 140 : Les trois panneaux de gauche sont les spectres de masse d’ions secondaires positifs de la particule Juliette sur
lequelles est indiqué le rapport m/z des ions [(H2CO) + H]™ (m/z = 31,02), [(H2CO): + H]" (m/z = 61,03) et
[(H2CO)3 + H]* (m/z = 91,04). Les trois panneaux de droite sont les résultats de la corrélation effectuée pour le rapport m/z
indiqué avec un coefficient de corrélation débutant entre 0,6 et 0,8.
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5.3.3.2 Particules de la cible 2D1

Les particules David, Enako, Jakub, Kenneth et Roberto (Figure 141) ont été collectées entre le 11 et
le 12 mai 2015 sur la cible de noir d’or 2D1. Ces particules ont été analysées, au plus tot, environ un
mois apres leur collecte. Les dates précises d’analyse sont indiquées dans le Tableau 39. Une sélection
de 134 spectres de masse d’ions secondaires positifs a été réalisée. De méme que pour la particule
Juliette, aucune soustraction n’a été effectuée.

Figure 141 : Sélection des cing particules cométaires collectées sur la cible de noir d’or 2D1 de dimension 10 x 10 mm2,

La procédure de recherche de POM dans la particule Juliette a été appliquée de maniére identique a la
sélection de spectres des cing particules de la cible 2D1. La Figure 142 présente la sélection des spectres
de masse pour 0 < m/z < 200. On remarque que les ions [(H.CO), + H]" ne sont pas visibles sur le
spectre de masse, par rapport aux autres pics.

On observe sur Figure 143, que la valeur m/z du pic a la masse nominale 31 ne correspond pas a la
masse exacte de I’ion [(H2CO): + H]". Toutefois, le centroide des pics aux masses nominales 61 et 91
sont respectivement présents @ m/z = 61,02 et m/z = 91,06, soit assez proches des masses exactes des
ions [(H2CO), + H]" et [(H2CO)s + H]". Les corrélations ont été recherchées, cependant, les résultats
n’incluent pas les fragments caractéristiques du POM.

La recherche de POM, effectuée dans une sélection de spectres de masse plus large (134 spectres contre
12 pour la particule Juliette), méne a la conclusion que le polymeére n’est pas présent, a un niveau
détectable, dans ces particules.
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Figure 142 : Spectre de masse d’ions secondaires positifs sélectionné sur les cing particules de la cible 2D1 entre
0 <m/z < 200. A titre indicatif [ 'emplacement exact des fragments protonés du POM est marqué, « N = 1 » équivaut a [’ion

[(H2CO)1 + H]".
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Figure 143 : Les trois panneaux de gauche sont les spectres de masse de la sélection des 5 particules de la cible 2D1. 1l est
indiqué la valeur m/z des ions [(H2CO) + H]* (m/z = 31,02), [(H2CO)2 + H] ™ (m/z = 61,03) et [(H2CO)s + H]" (m/z = 91,04).
Les trois panneaux de droite sont les résultats de la corrélation effectuée pour la valeur indiquée.
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5.3.4 Conclusion sur la recherche de polyoxyméthylene

Le polyoxyméthyléne est un composé recherché dans les particules cométaires, sa présence permettrait
de confirmer son réle supposé dans la source distribuée de formaldéhyde observée dans certains
environnements cométaires (Meier et al. 1993; Cottin et al. 2004; Fray et al. 2004). L’instrument
Ptolemy a bord de I’atterrisseur Philae a proposé que le POM soit a ’origine des fragmentations
observées au sein de son unique spectre de masse acquis (Wright et al. 2015). Les analyses préliminaires
provenant de I’instrument ROSINA n’indiquent aucune source distribuée de formaldéhyde dans la coma
de 67P/C-G (communication privée avec L. Le Roy, 2016). Cependant ces analyses proviennent de
mesures effectuées alors que la sonde Rosetta se situait entre 8 et 250 km du noyau. La source distribuée
cométaire de 1P/Halley discutée par Meier et al. (1993); Cottin et al. (2004); Fray et al. (2004) est
observée entre 1000 et 5000 km. Il est donc envisageable, & une distance aussi proche du noyau, que la
sublimation des glaces cométaires soit le mécanisme contrélant la production de formaldéhyde mesurée
par ROSINA.

Les travaux de calibration concernant les caractéristiques et les stratégies d’analyse du POM, par le
spectrometre COSIMA, ont débuté il y a plusieurs années (Le Roy 2011; Le Roy et al. 2012; Le Roy,
Bardyn, et al. 2015). L instrument est ainsi a méme d’identifier ce polymére au sein des spectres de
masse. Cependant, les indicateurs qui ont été développés et appliqués a des données cométaires,
notamment sur des particules « fraichement » collectées, révélent ’absence de polyoxyméthyléne, dans
les limites de détection instrumentales de COSIMA.

Si toutefois le POM était présent dans les particules cométaires collectées par COSIMA, plusieurs
raisons peuvent expliquer sa non-détection. (i) La quantité massique serait trop faible dans les particules.
(ii) Le polymeére pourrait aussi s’étre dégradé thermiquement avant ’analyse de la particule par
COSIMA (avant ou apres sa collecte par I’instrument). Enfin, il est possible que dans le cas de la cométe
67P/C-G, le POM ne soit pas présent et que cette comete ne présente pas de source distribuée en
formaldéhyde. Des travaux de calibration supplémentaires effectués sur le modéle de référence de
COSIMA comprenant des mélanges de POM, a différente teneur, avec une matrice minérale et/ou une
composante organique macromoléculaire pourraient permettre de mieux contraindre la détection ou non-
détection de polyoxyméthyléne dans les particules cométaires.

5.4 Conclusion

Cing ions organiques d’origine cométaire ont ¢été détectés et identifiés dans les particules cométaires :
C* (m/z = 12,00), CH* (m/z = 13,01), CH;" (m/z = 14,02), CH3" (m/z = 15,02) et C.Hs" (m/z = 27,02).
La caractérisation de cette composante organique a été effectuée a I’aide de spectres de masse de
calibration. La matiére organique insoluble extraite des chondrites carbonées est, a ce jour, le meilleur
analogue a la matiére organique réfractaire contenue dans les particules de 67P/C-G. Ainsi, la matiere
organique comeétaire serait de haut poids moléculaire et le carbone lié dans de grandes structures
macromoléculaires.

Toutefois, ’abondance ¢lémentaire d’hydrogene par rapport au carbone (rapport H/C) semble étre plus
importante dans les particules de 67P/C-G comparée aux IOMs issues des chondrites carbonées. Un
rapport H/C plus élevé au sein des particules cométaires pourrait suggérer que la composante organique
cométaire serait plus primitive que celle de I’IOM extraite des chondrites.

La quantification des éléments contenus dans les particules de la cométe 67P/C-G a également été
effectuée pour une large sélection de spectres de masse. Cette sélection est considérée comme
représentative des particules analysées par COSIMA. Ainsi, I’abondance calculée peut étre vue comme
une abondance moyenne des particules cométaires.

Les éléments dont la quantification a été effectuée dans les particules cométaires sont les suivants : C,
N, O, Na, Mg, Al, Si, K, Ca, Cr, Mn et Fe. Dix éléments supplémentaires ont été détectés, cependant les
facteurs RSF nécessaires a leur quantification ne sont pas & ce jour déterminés. Des travaux de
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calibration futurs sur les modéles de référence et de laboratoire de COSIMA devront étre envisagés.

Parmi les éléments quantifiés, le carbone est parmi le plus abondant au sein des particules cométaires,

avec les rapports atomiques suivants : C/Si = 5,512 et C/Fe = 19 *32. Le carbone a de plus été

estimé a hauteur de 30 % en masse dans les particules cométaires. Les structures macromoléculaires
constitueraient donc a plus de 30 % en masse les particules de 67P/C-G, les 70 % restant proviendrait
de la matrice minérale.

L’abondance en carbone a également été calculée pour 25 particules cométaires. Celles-ci ont été
collectées sur une large période de temps par I’instrument COSIMA (plus d’une année) et sont de
morphologie différente. Le rapport élémentaire C/Si de ces particules varie entre 2,8 et 8,0. Ces valeurs
sont élevées, notamment par rapport aux chondrites carbonées CI, météorites riches en carbone

(C/Si = 0,76 + 0,10).

Des corrélations ont été recherchées entre la variation en abondance carbonée des particules cométaires
et différentes caractéristiques de celles-ci (date de collecte, morphologie, temps entre la collecte et
I’analyse de la particule). Etonnamment, aucune corrélation n’a été établie. Une variation en
composition aurait pu étre envisagée en fonction de I’activité de la cométe au cours des deux années de
la mission Rosetta. La morphologie des particules proposée par Langevin et al. (2016) aurait également
pu étre un facteur de variation en composition. Toutefois, si des variations en abondance sont observées
d’une particule a une autre, la signature globale des spectres de masse cométaire est semblable. A ce
jour, les mémes éléments sont détectés dans toutes les particules analysées et dans des proportions
similaires. Ceci suggére une homogénéité au sein de la cométe. Afin d’appuyer ce résultat, les particules
sélectionnées dans ces travaux pourront étre complétées par un plus grand nombre de particules dans le
futur.

L’abondance relative en carbone des particules cométaires de 67P/C-G a été comparée a plusieurs objets
du systéme solaire. Celle-ci est proche des mesures in situ dans les particules de la cométe 1P/Halley.
Ces deux comeétes figurent ainsi parmi les objets les plus riches en carbone du systeme solaire, derriere
les UCAMMs. De plus, la forte abondance en carbone de certaines CP-1DPs est compatible avec celle
des particules de 67P/C-G et de 1P/Halley. Une similitude entre la morphologie des particules
cométaires collectées par COSIMA et des IDPs, a d’ores et déja, été soulignée (Langevin et al. 2016;
Hilchenbach et al. 2016). Cette similitude et la forte abondance en carbone dans les deux classes de
particules semblent donc aller dans le sens d’une origine cométaire de certaines CP-IDPs (Thomas et al.
1993). Cependant ces derniéres auraient subi des processus d’irradiation plus importants. Cela pourrait
expliquer I’abondance en carbone inférieure a celle des particules de 67P/C-G. Enfin, les abondances
comeétaires en carbone et azote sont inférieures a celles mesurées dans les UCAMMSs. Les spectres de
masse différent également (8§ 4.2.2.2). Ces différences suggérent que la matiére organique contenue dans
les particules de 67P/C-G ne se soit pas formée par I’irradiation de corps glacés transneptuniens.

Il a été suggéré que la matiére organique de la cométe 67P/C-G et des chondrites carbonées ait une
origine commune (8 5.1.3). Toutefois, I’abondance en hydrogéne étant plus élevée au sein des particules
cométaires, la matiére organique aurait été mieux conservée que celle des chondrites carbonées.
L’abondance en carbone de ces deux objets a été comparée : les particules de 67P/C-G sont en moyenne
7 fois plus riches en carbone que les chondrites carbonées Cl. Ce résultat appuie la discussion
précédente, a savoir que la cométe 67P/C-G aurait mieux préserveé ces éléments les plus volatils et l1égers
(le carbone et I’hydrogene) que les chondrites carbonées et serait donc plus primitive en ce sens.

Finalement, un composé spécifique a été recherché au sein des particules cométaires, le
polyoxyméthylene. Cependant, les indicateurs développés et appliqués aux données cométaires n’ont
pas permis de mener a son identification dans les particules analysées par COSIMA. Ces résultats
indiquent que le polyoxyméthyléne n’est pas présent dans les particules, a un niveau détectable.
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Conclusion et perspectives

Mes travaux de these s’inscrivent dans le cadre de la mission spatiale européenne Rosetta. Celle-ci a
étudié la comete 67P/Churyumov-Gerasimenko (67P/C-G), du 6 ao(t 2014 au 30 septembre 2016. Un
ensemble de vingt-et-un instruments se trouvait sur l’atterrisseur Philae et 1’orbiteur Rosetta.
L’instrument COSIMA (COmetary Secondary lons Mass Analyzer) était a bord de ce dernier. Le
spectrométre de masse d’ions secondaires a temps de vol, COSIMA, a collecté des particules solides,
éjectées du noyau de la comete par la sublimation des glaces cométaires, tout au long de la mission. Ces
particules ont été analysées in situ par I’instrument pour déterminer leur composition chimique.

Au cours de cette these, j’ai contribué a caractériser la composante organique réfractaire contenue dans
les particules cométaire, a I’aide du spectrométre de masse COSIMA. Pour cela, j’ai élaboré et appliqué
une méthodologie afin d’analyser les spectres de masse cométaires, plus particuliérement dans le mode
positif de I’instrument. Les spectres de masse d’ions secondaires positifs dominés par le signal
cométaires, par rapport aux spectres acquis sur la cible, sont définis selon quatre indicateurs : (i) une
diminution du signal de la contamination, principalement issue du PDMS, (ii) une augmentation du
signal des ions *Mg" et ®°Fe*, ainsi qu’une modification des intensités relatives (iii) entre I’ion ®Si* et
les hydrocarbures C;Hs" et C;Hs", et (iv) entre la série des ions C*, CH*, CH," et CH3". A I’aide de cette
méthodologie, cing ions organiques d’origine cométaire ont été détectés et identifiés dans les particules
de 67P/C-G : C* (m/z = 12,00), CH" (m/z = 13,01), CH," (m/z = 14,02), CH3" (m/z = 15,02) et
C2H3+ (m/z = 27,02).

A partir de ces identifications, j’ai participé a la caractérisation de la composante organique comeétaire.
Celle-ci a été effectuée a I’aide de spectres de masse de calibration acquis sur ’instrument de référence,
COSIMA RM, et sur I’instrument de laboratoire, COSIMA OM. Les composés de référence, utilisés
dans le cadre de cette thése, incluent des molécules organiques pures et des analogues de matiere
organique cométaire. Parmi ces derniers, des échantillons naturels ont été étudiés (des météorites
carbonées, une micrométéorite ultracarbonée, de la matiére organique insoluble extraite de météorites),
ainsi qu’un échantillon synthétisé en laboratoire a partir de réactions de type Fischer-Tropsch. La
matiére organique insoluble (IOM) extraite de chondrites carbonées est, a ce jour, le meilleur analogue
a la matiére organique réfractaire contenue dans les particules de 67P/C-G. Ainsi, la matiere organique
cométaire serait de haut poids moléculaire et le carbone lié dans de grandes structures
macromoléculaires. Toutefois, ’abondance élémentaire d’hydrogéne par rapport au carbone différe
entre ces deux classes d’objet. Le rapport H/C serait plus élevé dans les particules de 67P/C-G, que dans
les IOMs issues des chondrites carbonées, suggérant que la composante organique cométaire est plus
primitive.

Un second aspect du traitement des données a concerné la quantification des éléments contenus dans les
particules cométaire, en particulier du carbone. Pour cela, j’ai effectué une large sélection de spectres
de masse cométaires. Vingt-deux éléments ont été identifiés au sein de cette sélection, et douze
quantifiés. J’ai ainsi déterminé que le carbone est I’'un des €léments les plus abondants dans les particules

comeétaires, avec un rapport C/Si = 5,5 J_'}:‘Z‘. La proximité entre ce rapport et celui du proto Soleil

indique que ’abondance élémentaire en carbone de la cométe 67P/C-G a été relativement bien conservée
depuis sa formation. La matiére cométaire n’aurait donc pas subit d’altération suffisante pour appauvrir
le matériau constitutif du noyau en ses éléments les plus volatils, tels que le carbone et I’hydrogéne. Le
rapport C/Si des particules cométaires montre également que la matiere organique macromoléculaire est
prépondérante par rapport a la composante minérale. Les particules cométaires seraient ainsi constituées
a 30 % en masse de matiére organique.
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L’abondance en carbone des particules de la cométe 67P/C-G a été comparée a plusieurs catégories de
cosmomatériaux : la comete 1P/Halley, des particules de poussiére interplanétaires chondritiques et
poreuses (CP-IDPs), des micrométéorites ultracarbonées (UCAMMSs) et des chondrites carbonées CI.
L’abondance élémentaire en carbone des particules de 67P/C-G est trés proche de celle de 1PHalley,
déterminée 30 ans plus tot par I’instrument PUMA-1 & bord de la sonde Vega 1. Les données de
I’instrument COSIMA viennent donc confirmer la forte teneur en carbone des particules cométaires. Les
cometes figurent ainsi parmi les corps les plus riches en carbone du systéme solaire, derriere les
UCAMMs. Celles-ci pourraient également avoir une origine cométaire. Néanmoins, plusieurs
différences ont été observées. Les abondances en carbone et en azote peuvent atteindre des valeurs
largement supérieures dans les UCAMMSs (jusqu’a deux ordres de grandeur) par rapport aux particules
de 67P/C-G. Une UCAMM a été analysée sur le modéle de référence, COSIMA RM. Les signatures
spectrales obtenues sont différentes des particules cométaires analysées. Ces résultats suggérent que le
processus de formation et/ou d’évolution de la matiére organique n’est pas identique. Toutefois,
I’abondance et la nature de la composante organique varient au sein des UCAMMSs. Il serait donc
intéressant d’analyser de nouveaux échantillons sur le modéle de référence et/ou de laboratoire de
COSIMA, afin de vérifier si ces variations sont aussi visibles dans les spectres de masse. L’abondance
relative de carbone des particules de 67P/C-G a également été comparée a celle des CP-IDP. Certaines
CP-IDPs ont une teneur en carbone proche, mais qui reste inférieure aux valeurs que j’ai mesuré dans
les particules cométaires de 67P/C-G. Ce résultat semble donc aller dans le sens d’une origine cométaire
pour certaines CP-IDPs. Néanmaoins, ces derniéres pourraient avoir subi des processus d’irradiation lors
de leur parcours interplanétaire et/ou de chauffage durant leur entrée atmosphérique, ayant pour
conséquence une perte de carbone. L’analyse de CP-IDPs sur le modele de référence et/ou de laboratoire
de COSIMA serait extrémement enrichissante. La taille des CP-IDPs sera un critere déterminant pour
leur analyse sur I’instrument COSIMA. Celle-ci devra étre au minima de 1’ordre de la taille du faisceau
d’ions primaires de I’instrument (35 X 50 uma).

Enfin, un composé spécifique a €té recherché au sein des particules de 67P/C-G, le polyoxyméthyléne.
La présence de ce polymere permettrait de confirmer son role supposé dans la source distribuée de
formaldéhyde observée dans certains environnements cométaires. Une identification de POM a été
proposée par I’instrument Ptolemy, a bord de ’atterrisseur Philae, dans le cadre des analyses effectuées
a la surface cométaire. A partir des travaux effectués sur la caractérisation du POM par les instruments
de référence et de laboratoire COSIMA, et des indicateurs développés (Le Roy et al. 2012; Le Roy,
Bardyn, et al. 2015), j’ai recherché les signatures du POM au sein des spectres de masse cométaires.
Celles-ci n’ont pas été trouvées, ce qui indique que le POM n’est pas présent dans les particules
analysées par I’instrument COSIMA, a un niveau détectable. Ces résultats pourraient également signifier
que la cométe 67P/C-G ne possede pas de source distribuée de formaldéhyde. Des travaux de calibration
supplémentaires, sur le modele de référence et/ou de laboratoire, de différentes teneurs de POM,
mélangées a une matrice organique macromoléculaire et une phase minérale, seraient nécessaires afin
de déterminer une limite de détection de POM dans les particules cométaires.

De nombreuses perspectives sont envisageables. A ce jour, la matiére organique insoluble extraite de
météorites carbonées est le meilleur analogue aux particules cométaires analysées. Il sera nécessaire
d’analyser d’autres types d’échantillons naturels macromoléculaires, sur les modéles de référence et de
laboratoire de COSIMA, en vue d’affiner la caractérisation proposée pour les particules cométaires. 1l
est d’ores et déja prévu que de nouveaux analogues de matiére organique cométaires soient synthétisés
sur le dispositif expérimental OREGOC, au LISA. Des temps de photolyse plus long pourront par
exemple étre considérés, par rapport aux analogues précédents (Le Roy 2011). L’objectif sera de former
un résidu analogue a la matic¢re organique insoluble et de I’analyser sur les mod¢les de référence et/ou
de laboratoire de COSIMA. Les caractéristiques spectrales de ces résidus seront ainsi comparées a celles
des particules cométaires analysées par I’instrument de vol.
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Ce travail de thése a contribué a caractériser et a quantifier la composante organique contenue dans les
particules cométaires. Néanmoins, de nombreux aspects restent encore a déterminer. En effet, des
travaux de calibration futurs seront nécessaires en vue de calculer les facteurs de sensibilité relative
manquants, tel que pour le soufre, afin de terminer le travail de quantification pour tous les éléments
comeétaires identifiés. J’ai entamé un travail pour quantifier le rapport élémentaire H/C a ’aide de droites
de calibration. Celui-ci sera éventuellement a compléter a 1’aide d’échantillons supplémentaires et a
appliquer aux données cométaires.

En résumé, les travaux présentés dans ce manuscrit ont contribué a identifier, caractériser et quantifier
la composante carbonée contenue dans les particules solides de la cométe 67P/Churyumov-
Gerasimenko, a ’aide du spectrométre de masse COSIMA. Cet instrument a acquis une quantité de
données gigantesques au cours des deux années qu’a duré la mission Rosetta. Les spectres de masse des
particules cométaires analysées ont ainsi encore de nombreuses informations a nous dévoiler, pour les
prochaines années a venir.
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ANNEXE A : CIBLES DE COLLECTE DE L’ INSTRUMENT COSIMA XM

Nom de Cible 1 Cible 2 Cible 3
I'assemblage

Cc1 Palladium Platine Platine

Cc2 Argent Argent Noir d’or + Olivine terrestre 17
c3 Noir d’or 8 Noir d’or 15 Noir d’or 20- 30
Cc4 Palladium Noir d’argent 14 Noir d’or 12
c5 Platine Platine Noir d’or 13
C6 Platine Platine Noir d’or 8
c7 Argent Noir d’argent 21 Noir d’or 15
Cc8 Platine Platine Noir d’or 20- 30
9 Noir d’or 5-8 Noir d’or 5-8 Noir d’or 11
CA Noir d’or 5-8 Noir d’or 16 Noir d’argent 10
CB Noir d’or 17 Noir d’or 14 Noir d’or 20- 30
CcC Noir d’argent 21 Noir d’argent 21 Noir d’argent 24
cD Noir d’or 5-8 Noir d’or 14 Noir d’or 20- 30
CE Noir d’or + particules d'argent 5-8 Noir d’or 11 Noir d’or 20- 30
CF Noir d’or 8 Noir d’or + particules d'argent 12 Noir d’or 20- 30
DO Noir d’or 20- 30 Noir d’or 20 - 30 Noir d’or + particules d'argent 20- 30
D1 Argent Noir d’or 13 Noir d’or 13
D2 Noir d’or 8 Noir d’or 8 Noir d’argent 30
D3 Noir d’argent 10 Noir d’argent 10 Noir d’argent 32
D4 Platine Platine Platine

D5 Platine Noir d’argent 22 Noir d’argent 21
D6 Platine Palladium Platine

D7 Argent Platine Platine

D8 Argent Argent Noir d’or 8

Un total de 72 cibles de collecte, dont la nature du métal varie, est présent dans I’instrument de vol COSIMA XM. Chaque assemblage est constitué de trois cibles. Les noirs d’or
et noirs d’argent sont des cibles recouvertes d’une fine couche de particules dont 1’épaisseur est précisée, elle est d’une nature identique au métal, et déposée par évaporation dans
une atmosphere d’argon a faible pression. Les assemblages, dont le nom est en violet et en gras, ont été exposés a la poussiere cométaire. Ces informations proviennent d’une
documentation interne a 1I’équipe COSIMA.
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ANNEXE B : PHOTOGRAPHIE DES CIBLES EXPOSEES A LA POUSSIERE COMETAIRE

11 aolit 2014 12 déc. 2014 14 février 2015 10 avril 2015 30 mai 2015 11 octobre 2015 10 mai 2016
12 déc. 2014 9 février 2015 6 avril 2015 27 mai 2015 7 octobre 2015 8 mai 2016 22 juillet 2016

Les 21 cibles de collecte COSIMA exposees a la poussiére cométaires ont été photographiées par le microscope optique COSISCOPE.
Les dates indiquées correspondent pour chaque assemblage de cibles au début et a la fin de leur d’exposition a la poussiére cométaire. Crédits : M. Hilchenbach.
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ANNEXE C : COMPTE-RENDU DES ANALYSES EFFECTUEES PAR COSIMA LE 21 AoUT 2015

Gold target 1CD

Positive SIMS
21/08/2015

Gold target 1CD

Positive SIMS
21/08/2015

7 Lines scan
154 Mass spectra
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Positive SIMS : 21/08/2015

: Line Scan 1, Y=7785
: Line Scan 2, Y=5755
: Line Scan 3, Y=1575
: Line Scan 4, Y=9255
: Line Scan 5, Y=5205
: Line Scan 6, Y=6035
: Line Scan 7, Y=5065

Peaklist L10 5 j’ulrk rl\! 18
PDMS 73 and PDMS 147 | 2 .| Ff y
All SIMS \[ a
s’
- e BT
Hl’:::- r.-l'""‘.
.--"‘"r’
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Line Scan 1
Y=7785

Y=7785
X=3965 to X=4265

22 Mass spectra

04:44:54 to 05:40:38

Line Scan 1
Y=7785
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PDMS 73

st

gt

Line Scan 1
Y=7785

p_"“'"'DIIIIIIEII:IEIEIDD

Particle:
K=d085 & ¥=4115

1 30 Ll Ll 154 430D L) L]

== Little shift between COSISCOPE image and SIMS..
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Line Scan 2
Y=5755

¥=5755
X=4245 to X=4545

22 Mass spectra

05:44:44 to 06:39:34
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Line Scan 3
Y=1575

¥=1575
X=5165 to X=5465

22 Mass spectra

06:43:54 to 07:38:08

Line Scan 3
Y=1575
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- PDMS 73

o BNa*
| g
. . |
:e_n # niz ! 15
Line Scan 3
Y=157/5
:_Im-EIEIEIEIEIEIEIEIEI
Particle:
"1 A=5225 & N=5255
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== Little shift between COSISCOPE image and SIMS..
16
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Line Scan 4
Y=9255

¥=9255
X=5885 to X=6185

22 Mass spectra

07:42:44 to 08:37:03
Line Scan 4
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Line Scan 4
Y=9255

000 —
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el
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== Little shift between COSISCOPE image and SIMS..
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Line Scan 5
Y=5205

¥=5205
X=6735 to X=7035

22 Mass spectra

08:41:22 to 09:35:21
1
Line Scan 5
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== Little shift between COSISCOPE image and SIMS..
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Line Scan 6
Y=6035

¥=6035
X=8235 to X=8535

22 Mass spectra

09:39:28 to 10:33:50
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PDMS 73
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== Little shift between COSISCOPE image and SIMS..
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Line Scan 7
Y=5065

¥=5065
X=8345 to X=8645

22 Mass spectra

10:37:52 to 11:32:19
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EHH+
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Line Scan 7
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== Little shift between COSISCOPE image and SIMS..
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Positive SIMS : 21/08/2015

Grains analyzed : All except Line Scan 2

Best analyses :

: Line Scan 1, Y=7785

: Line Scan 3, Y=1575

: Line Scan 4, Y=9255 (Particle)

: Line Scan 5, Y=5205 (Particle + local background)
: Line Scan 6, Y=6035

: Line Scan 7, Y=5065

228



ANNEXE D : IMAGES OPTIQUES DE LA PARTICULE ATIKA

9 février 2015 17 décembre 2015 10 juin 2016

Les images de la particule Atika ont été acquises par le microscope optique COSISCOPE a trois dates
différentes : le 9 février et 17 décembre 2015 et le 10 juin 2016. La hauteur de la particule Atika est
indiquée pour ces trois dates. Les analyses successives effectuées par COSIMA ont désagrégées la
particule. En effet, entre le 9 février et le 17 décembre 2015, la particule Atika a perdu plus de la moitié
de sa hauteur (z =85 pum a 40 < z < 45 um). Ces données proviennent de Y. Langevin.
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ANNEXE E : INDICATEUR DE STRUCTURE LINEAIRE ET AROMATIQUE

15 T T T T T T T T T T T T T
O Blank "
Long aliphatic saturated chain
1 = PAH 1
®  Other compounds
10 - .
- | |
I
° " o
IL)N 5 [ ]
[ ]
B O O
] u g0 ]
CThp
0 4
T T T T T T T T T T T T T
0 5 10 15 20 25 30

C,H /CH,

Les rapports d’intensité des ions C,” et CH; sont tracés en fonction des rapports d’intensité des ions
C:H" et CH2 pour les molécules organiques utilisées dans I’article Le Roy, Bardyn, et al. (2015). Les
molécules possédant une longue chaine aliphatique saturée (Long aliphatic saturated chain) sont en
orange. Les hydrocarbures aromatiques polycycliqgues (PAH) sont en rouge. Les autres molécules
sélectionnées dans I’article (Other compounds) sont en noire. Enfin, les mesures provenant des blancs,
c¢’est-a-dire les analyses effectuées sur la cible avant que 1’échantillon y soit déposé, sont représentées
par des carrés blancs. Les spectres de masse d’ions secondaires négatifs des molécules organiques
utilisées pour tracer cette droite de calibration ont été mesurés sur le modéle de laboratoire, COSIMA
OM. Cette figure provient de Le Roy, Bardyn, et al. (2015).
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ANNEXE F : DROITE DE CALIBRATION POUR LA QUANTIFICATION DU RAPPORT ELEMENTAIRE N/C

1.0 1
0.8 1
0.6 1
@)
~— i
=
0.4 -
¢ CHON
0.2 ¢ CHN 7]
Best adjustement
| Prediction bands at 68%
0.0 T T L) L) I L) L) L) L) I L) L) 1 1 | T L) L) L) I L) L) L) L) I L) 1 1 T | T
0 5 10 15 20 25 30
1(26) / 1(24)

Le rapport élémentaire N/C des molécules organiques azotées est trace en fonction du rapport ioniques
des intensités de CN™ (m/z = 26,00) et C, (m/z = 24,00). La droite en noire est le meilleur ajustement et
les droites en gris les bandes de prédiction a 68 % de confidence. Les molécules appartenant a la famille
« CHON » sont composées de carbone, d’hydrogeéne, d’oxygene et d’azote. Celles appartenant a la
famille « CHN » de carbone, d’hydrogéne et d’azote. Les spectres de masse d’ions secondaires négatifs
des molécules organiques utilisées pour tracer cette droite de calibration ont été mesurés sur le modele
de laboratoire, COSIMA OM. Cette figure provient de Le Roy, Bardyn, et al. (2015).
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ANNEXE G : SPECTRES DE MASSE D’IONS POSITIFS DES METEORITES ALLENDE, LANCE ET

TIESCHITZ
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I I I L T I I
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< 20000 4
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Sélection des spectres de masse d’ions secondaires positifs de la météorite Allende (a), de la météorite
Lancé (b) et de la météorite Tieschitz (c), ainsi que leur sélection respective sur la cible. Les six
sélections sont normées a I’ion Si(CHs)s" & m/z = 73,05.
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Sélection de spectres de masse d’ions secondaires positifs entre 11,5 < m/z < 15,5 de la météorite
Allende (a), la météorite Lancé (c), la météorite Tieschitz (e) et des sélections respectives sur la cible
(b), (d) et (). Les six sélections sont normées a I’ion Si(CHz)s" a m/z = 73,05.
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Intensité normalisée

ANNEXE H : SPECTRES DE MASSE DE CINQ PARTICULES COMETAIRES
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Spectres de masse d’ions secondaires positifs de cinq particules cométaires (en rouge), prénommeées
Fadil, Jean-Pierre, Jessica, Kerttu et Stefane, et de leur cible (en noir). Les intensités des spectres sont

normalisées au signal de I’ion Si(CH3s)s" a m/z = 73,05. Cette figure provient de Fray et al. (2016).
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ANNEXE | : COMPARAISON ENTRE LE SPECTRE DE MASSE D 'IONS POSITIFS DU RESIDU OREGOC ET

L 'HEXAMETHYLENETETRAMINE
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Comparaison du spectre de masse d’ions secondaires positifs du résidu obtenu avec le dispositif
OREGOC avec le spectre de masse de référence de I’héxaméthyleénetétramine (HMT). Les intensités
des deux spectres ont été normées par rapport au pic prépondérant a m/z = 42,03. Cette figure provient

de Le Roy (2011)
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ANNEXE J : AJUSTEMENT DES PICS
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Spectre de masse d’ions secondaires positif provenant de la somme des 494 spectres de masse
sélectionnées sur les 25 particules du Tableau 39 et appelé « Sélection Cométe ». Les ajustements des
pics correspondant aux ions “C* (m/z = 12,00), *Na* (m/z = 22,99), *Mg" (m/z = 23,99),
ZTAI* (m/z = 26,98), &Si* (m/z = 27,98) et *K* (m/z = 38,96) et pour certains cas I’ajustement cumulatif

sont indiqués.
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Spectre de masse d’ions secondaires positif provenant de la somme des 494 spectres de masse
sélectionnées sur les 25 particules du Tableau 39 et appelé « Sélection Cométe ». Les ajustements des
pics correspondant aux ions “°Ca* (m/= 39,96), %°Cr* (m/z = 51,94), Mn* (m/z = 54,94) et
Fe* (m/z = 55,94) et pour certains cas 1’ajustement cumulatif sont indiqués.
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