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Resune

Bien que proche du Soleil, Mercure possde une surface unique, plus pauvre en fer que la
surface de la Lune, maisetonnament riche eneements volatils. Ces decouvertes essentielles de
la mission MESSENGER ont soulewe des questions auxquelles tentera de epondre la mission
BepiColombo (ESA/JAXA) grace notammenta l'instrument SIMBIO-SYS qui fournira des
Images spectrales de la surface de Mercure avec une esolution spatiale 10a 100 fois pluselewee
que celle atteinte par MESSENGER. Parmi ces questions fondamentales gure la composition
chimique et mireralogique pecise de Mercure.

Ma these aborde la probematique par une approche pluridisciplinaire. Un premier angle
consiste en I'exploitation des donrees fournies par MESSENGER en cartographiant en cou-
leurs le quadrangle Shakespeare. Mes travaux ont notamment permis de ce nir 1) des unies
spectrales du quadrangle assoceesa des valeurs bien pecises de divers parametres spectraux,
et 2) des egions d'ineréta analyser et caraceriser notamment par le spectro-imageur VIHI
(0,4-2,0 m), une des voies de SIMBIO-SYS.

Le deuxeme angle consiste en des exgeriences de laboratoire : chau age, refroidissement et
irradiation d'analogues mireralogiques possibles de la surface de Mercure. Le but est d'anticiper
I'arrivee de BepiColombo et de savoir quels sont les e ets de ces alerations sur les proprees
spectrales de ces mireraux. Les esultats obtenus de mesures spectroscopiques d'analogues de
mireraux herneens soumis aux conditions de la surface de Mercure ont permis de mettre en
evidence des variations claires de leurs proprees spectrales (e.g. position et forme de bandes
d'absorption).

Mots-clefs : Plaretologie, Mercure, Syseme solaire, MESSENGER, cartographie, spectro-
scopie.
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Abstract

Although close to the Sun, Mercury has a unique surface, poorer in iron than the surface
of the Moon, but surprisingly rich in volatile elements. These essential discoveries of the MES-
SENGER mission have raised questions that the BepiColombo mission (ESA/JAXA) will try to
answer, thanks in particular to the SIMBIO-SY'S instrument, which will provide spectral images
of the Mercury surface with a spatial resolution 10 to 100 times higher than that achieved by
MESSENGER. Among these fundamental questions is the accurate chemical and mineralogical
composition of Mercury.

My thesis adresses the problem through a multidisciplinary approach. A rst angle consists
in using the data provided by MESSENGER to map in color the Shakespeare quadrangle. My
work has made it possible to de ne 1) spectral units of the quadrangle associated with very
precise values of various spectral parameters, and 2) regions of interest to be analyzed and
characterized notably by the VIHI hyperspectral imager (0.4-2.0 m), one of the channels of
SIMBIO-SYS.

The second angle consists of laboratory experiments : heating, cooling and irradiation of
possible mineralogical analogues of Mercury's surface. The aim is to anticipate the arrival of
BepiColombo and to know the e ects of these alterations on the spectral properties of the
minerals. Results obtained from spectroscopic measurements of hermean mineral analogues
subjected to Mercury surface conditions have revealed clear variations in their spectral proper-
ties (e.g. position and shape of absorption bands).

Keywords : Planetology, Mercury, Solar system, MESSENGER, mapping, spectroscopy
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Enormement d'informations pesentes dans ce manuscrit sont tiees deMercury : The
view after MESSENGER un livre edie par Sean Solomon, Larry Nittler et Brian Anderson,
ecapitulant I'ensemble des connaissances acquisesa la lumere de la mission MESSENGER.
Ce livre ne sera donc pas cie sysematiquement.

Mercia Alain Doressoundiram, mon directeur de these, de me l'avoir achee. Il aek tes
pecieux dans ma phase de edaction.
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Introduction gpererale

Letude de Mercure s'inscrit dans le cadre des grandes questions que I'on se pose sur notre
Syseme solaire : comment s'est-il forme ? Quelleetait sa composition initiale ? Comment a-t-il
evole ? Autant de questions pour lesquelles Mercure peut apporter des eponses capitales. En
e et, seule la plarete de fer, du fait de sa proximie avec le Soleil, nous permet d'avoir aces
a des informations sur la rebuleuse proto-solairea de tes faibles distances freliocentriques, &
al le ratio netaux sur gaz etait le pluselew. De plus, Mercure est notre seule opportunie
detudier in situ levolution d'une plarete proche de sonetoile, et constitue donc le choix de
ekrence dans le Syseme solaire pour letude des exoplaretes. Pesente ainsi, Mercure semble
étre LA plareteaetudier, et ce n'est pas Nicolas Copernic qui dira le contraire, lui pour qui -
selon les dires - le fait de ne pas avoir pu observer Mercure au cours de son existence constitue-
rait son plus grand regret. Malheureusement, quand I'heure de la couaséespace aux plaretes
du Syseme solaire a sonre le 14 decembre 1962 avec la sonde Mariner 2, la destination nale
netait pas Mercure mais bien \enus, la plarete jumelle de la Terre assoceea la ceesse de la
beaue. Et la decennie qui suivit ne fut giere plus propice pour la plarete la plus proche du
Soleil, \enus, Mars et surtout la Lune lui volant la vedette. Il a fallu attendre I'anree 1974
pour que Mercure recoive en n la visite d'une sonde spatiale, m&me si celle-cietait impevue...
Decicemment! Et les choses ont peuevolie depuis, car seule une sonde spatiale suppementaire
aet cedeea letude de Mercure. Heureusement, les lignes sont en train de bouger, car la sonde
europeenne et japonaise BepiColombo est en route pour percer les myseres de cette plarete
encore peu connue.

Ce manuscrit est le fruit d'un travail pluridisciplinaire de trois ans sur la nature et levolution
de la surface de Mercure. Il se divise en trois parties principales.

Dans le premier chapitre, je fais letat de I'art des connaissances sur Mercure apes un ra-
pide peambule historique. J'y pesente les cecouvertes majeures respectives des deux sondes
consaceesa letude de la plarete de fer, comme son champ magretique pour Mariner 10 et les
hollows pour MESSENGER. Je nis par m'attarder un peu plus longuemenent sur la partie
en lien avec mes travaux : la surface de Mercure. Je rappelle que celle-ci est non seulement de
nature dierente de celle de la Lune, mais aussi qu'elle subit une aleration tes importante qui
la faitevoluer plus rapidement que beaucoup de surfaces du Syseme solaire.

Dans le second chapitre, je pesente mon analyse des donrees MDIS, la canera de MESSEN-
GER, gracea une cartographie couleur du quadrangle Shakespeare de la surface de Mercure.
Celle-ci s'inscrit dans une vaste campagne de cartographie geologique de la plarete, qui fait
partie du projet PLANMAP. Dans cette optique, j'ai collaboe avec lequipe du cepartement
de plaretologie de l'lstituto di Astro sica e Planetologia Spaziali (IAPS) de Rome, dont plu-
sieurs membres sont Co-l de linstrument SIMBIO-SYS dont fait partie le spectro-imageur
VIHI. Avant d'entrer dans le vif du sujet, je cetaille I'instrument MDIS, puis j'enchame avec
I'explication des donrees et nethodes utilisees. Ensuite, je cetaille sur les esultats que j'ai
obtenus et sur leur discussion.
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En n, dans le troiseme et ultime chapitre, j'expose mon approche exgerimentale de letude
de l'aleration de la surface de Mercure qui consistent en des mesures spectroscopiques en la-
boratoire d'analogues de mireraux hermeens soumis aux conditions de la surface de la plarete
(e.g. fortes variations de temperature, irradiation par les ions du vent solaire lent). Ces activies
ont fait I'objet de deux autres collaborations : la principale avec lequipe Syseme Solaire et
Sysemes Plaretaires de ['Institut d'Astrophysique Spatialea Orsay, egalement fortement im-
pligtee dans la mission BepiColombo, et I'autre avec lequipe de la ligne SMIS du synchrotron
SOLEIL a Saint-Aubin. Apes quelgues rappels sur la spectroscopie et quelques eeEments de
mireralogie essentiels pour assimiler le vocabulaire qui suit, je pesente les dierents dispositifs
experimentaux que j'ai utilises soit pour simuler l'aleration des mireraux, soit pour faire les
mesures. Apes cela, je justi e le choix desechantillons et je cetaille le protocolea suivre pour
ealiser un chau age ou un refroidissement des analogues. En n, je montre mes esultats, dont
ceux iredits desechantillons de forserite a la fois irrades et chaues, et je commencea les
discuter.
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Chapitre 1

Mercure de I'Antiquiea
MESSENGER
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Mercure est I'une des cing plaretes du Syseme solairea pouvoir étre obseneea l'oeil nu
dans le ciel, avec \enus, Mars, Jupiter et Saturne. En e et, sa magnitude apparente varie entre
-2,48 et +7,25 [Mallama and Hilton, 2018], ce qui en fait certes un astre plus brillant que Sirius
(-1,47) [Holberg et al., 2013]a sa conjonction sugerieure, mais qui reste en gereral moins lumi-
neux que les autres plaretes comme Jupiter (entre -2,94 et -1,66) [Mallama and Hilton, 2018]
et surtout \enus (entre -4,92 et -2.98) [Mallama and Hilton, 2018]. Mercure est donc connue
depuis que les Hommes ont lewe les yeux vers le ciel nocturne. C'est pourquoi aucun cecouvreur
ne lui aee attribte. Malge cela, cette plarete est longtemps rese meconnue, car ses conditions
d'observations sont di ciles en raison de sa proximie avec le Soleil - sonelongation ne cepasse
pas 28 - qui ne lui permet pas de monter tes haut dans le ciel, ni d'y appara’tre tes longtemps.

Dans les sections qui suivent est rapporee levolution de la connaissance de Mercure, qui
n'‘a connue un \eritable essor que dans la deuxeme moite du XXsecle gracea l'aenement
de lere du spatial.
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1.1 Mercure de I'Antiquie au ekbut du XX ¢ secle

1.1.1 Dans I'Antiquie, une place importante dans les mythologies

Méme si Mercureetait probablement connu depuis bien plus longtemps que cela, les premeres
ekrencesecritesa l'astre Mercure datent de lepoque sumnerienne (I1F milenaire avant J.-C.),
peu de temps apes l'invention de lecriture. Chez les Babyloniens, Mercure repesentait Nab(
dans la mythologie nesopotamienne, le dieu de lecriture. Ces derniers ont ealis les premeres
observations cetailees de Mercure. lls ont hotamment etude son mouvement apparent, qui
dierencie Mercure des autres plaretes du Syseme solaire. Dans la mythologie grecque, Mer-
cure etait assoce a deux dieux selon le moment de la jourree ai on l'observait :a l'aube, il
etait assocea Apollon, le dieu du chant, de la musique, de la pcesie, et surtout de la lumere et
du Soleil. Mercure endossait donc en quelque sorte le réle d'annonciateur de la levee imminente
de l'astre du jour; au cepuscule, Mercure etait assoce a Hernes, le messager des dieux, en
raison du mouvement rapide de l'astre sur la sphere ®leste, mais aussi conducteur des ames
aux Enfers. Apercevoir Mercurea ce moment-aetait donc le signe avant-coureur de l'arrivee
de la nuit. Les Egyptiens proedaient similairement, Sat faisant etrencea letoile du soir, et
Horusa letoile du matin.

Plus gereralement, I'astre Mercure est bien ence dans notre socee. Le symbole astrono-
mique de Mercure' repesente une croix surmonte d'un cercle, lui-méme coie d'un arc de
cercle. Il symbolise le casque aik et la caduece du dieu Hernes, le premier lui servant pour
se ceplacer dans sa fonction de messager des dieux et le deuxeme, une baguette de laurier
ou d'olivier surplombkee par deux ailes et autour de laquelle s'enroule deux serpents entrelaes,
servanta gierir les morsures de serpent et se etranta son statut de dieu du commerce. En n,
etymologiquement, un jour de la semaine est assocea Mercure : mercredi, qui vient du latin
mercurii dies, signi ant "le jour de Mercure".

1.1.2 Premeres observations gracea la naissance de la science moderne

Au XVII € secle, denormes proges sont ealies en optique tant d'un point de vue treorique
(e.g. ceveloppement de l'optique geonetrique grace aux lois de la efraction) que technique :
en 1608, l'invention de la lunette astronomique par l'artisan hollandais Hans Lippershey (1570-
1619) est largement popularie un an plus tard par l'astronome italien Galileo Galilei (1564-
1642), et Isaac Newton (1643-1727) construit le premier elescope pour renedier aux divers
probemes poss par la lunette astronomique (encombrement, abkerations chromatiques). Ces
innovations ouvrent la voiea la cartographie de la surface de Mercure qui commencea la n
du XVIII € secle avec I'Allemand Johann Hieronymus Schreter (1745-1816). La lunette astro-
nomique et le elescope sont progressivement perfectionres, ce qui permeta I'ltalien Giovanni
Schiaparelli (1835-1910) et I'Anrericain Percival Lowell (1855-1916) de distinguer des structures
rectilignesa la surface de Mercure, qu'ils interpetent comme des canaux similairesa ceux ob-
senes sur Marsa la méme periode (voir Figure 1.1). Malheureusement, il s'agissait en ealie
d'arefacts!

1.1.3 A l'oee de kre spatiale

Finalement, I'astronome franco-grec Eugene Michel Antoniadi (1870-1944)etablit en 1934 la
carte de Mercure la plus pecise faitea la main en utilisant la grande lunette de I'Observatoire de
Meudon (voir Figure 1.2). Celle-ci restera une etrence pendant plus de quarante ans, jusqua
I'arrivee des premeres images de la sonde spatiale Mariner 10 de la NASA.

Sur cette carte, Antoniadi reporte pour la premere fois les variations de la surface de

2



Section 1.1

Figure 1.1 {La carte de Mercure eali®e par Percival Lowell en 1896. Les structures rectilignes
reproduites sur cette carte se sont awees étre des arefacts. Cedit : NASA/Atlas of Mercury

Figure 1.2 { La carte de Mercure eali®e par Eugne Antoniadi en 1934. Pour la premere fois, les
variations d'alledo de la surface sont reporees et des structures particuleres sont nommnees en lien
avec les mythes faisant eerencea Hermes. Cedit : NASA/Atlas of Mercury
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Mercure. Des structures particuleres sont ekrenees et nomnees en rapport avec les mythes
grecques impliquant Hernes. Par exemple, les egions etrenees aujourd’hui comme les plaines
volcaniques du po6le nord sont appekelpollonia, les "terres d'Apollon”. Celles-ci et d'autres
ontek con rirees par les analyses morphologiques rendues possibles apes l'arrivee des images
de Mariner 10, mais ce n'est pas le cas de toutes les structures mises enevidence par Eugene
Antoniadi.

1.2 Mariner 10, premere exploration de Mercure

1.2.1 Pesentation de la mission

Mariner 10 est la dernere mission du programme Mariner qui visaita explorer les plaretes
Mars, \enus et Mercure. Elle aek lanee le 3 novembre 1973 depuis la base de lancement de
Cap Canaveral en Floride. Il s'agit de la premere mission d'exploration de Mercure. Durant son
voyage de 5 mois vers la plarete, elle a utiliee pour la premere fois le prenonene d'assistance
gravitationnelle grace aux calculs du matrematicien italien Giuseppe Colombo (1920-1984),
nmethode consistanta utiliser la gravie des plaretes pour modi er la vitesse et la trajectoire
d'une sonde spatiale. Mariner 10 a e ectwe un survol de \enus le 5 evrier 1974 et trois sur-
vols de Mercure (29 mars 1974, 21 septembre 1974 et 16 janvier 1975). Elle embarquait sept
instrumentsa bord : un syseme d'imagerie, un cetecteur de plasma, deux magretonetres, un
elescope analyseur de particules chargees, un spectronetre UV, un spectronetre EUV et un
radionetre infrarouge (voir Figure 1.3).

Figure 1.3 { Les sept instruments embarqles dans la sonde Mariner 10. Cedit : NASA.

1.2.2 Principaux esultats et c&ecouvertes concernant Mercure

Gréace aux trois survols e ecties par Mariner 10, environ 45% de la surface de Mercure ont
et cartographes par l'instrument Television Scienceen trois couleurs (355 nm, i.e. UV proche,
475 nm, i.e. bleu, et 575 nm, i.e. orange) et avec avec une esolution variant de 10 kma 100 m
[Davies et al., 1978] (voir Figure 1.4).
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Figure 1.4 { La mosaque des images de la mission Mariner 10 superpose aux dierents
quadrangles de Mercure [Davies et al., 1978]. Environ 45% de la surface de Mercure a ainsiee
cartographee pour la premere fois.

La cartographie de la surface de Mercure en trois couleurs a permis d'en apprendre beaucoup
sur la morphologie et sur les variations de composition de sa surface. En e et, ces variations
peuvent tes souvent etre retrouvees dans les dierences parfois subtiles dans les spectres de
e ectance. En etablissant des cartes de ratio entre la longueurs d'onde la plus longue et la
longueur d'onde la plus courte, i.e. entre I'orange et 'UV, a n d'accentuer les contrastes, [Rava
and Hapke, 1987] ont pu faire uneetude cetailee de la ggologie de Mercure. Celle-ci a ek
des dierences importances entre la Lune et Mercure : sur la Lune, il y a de fortes correlations
entre la couleur de sa surface et son contenu en titane - plus la surface de la Lune contient du
titane, plus elle est plus bleue [Charette et al., 1974]. Ce lien aet utilie pour cartographier
la distribution du titane sur la Lune, et pour relier la couleur de sa surface au type de terrain
pesent (hauts plateaux ou mers lunaires). Sur Mercure, il n'y a pas ce type de correlations :
aucun lien n'est ressorti de l'analyse de [Rava and Hapke, 1987] entre les bordures des unies
de couleurs et celles des plaines lisses de Mercure. De plus, [Rava and Hapke, 1987] n'ont pas
trouve de cepbtsetendus de maeriel bleu et sombre qui pourraient étre consiceles comme des
analogues de basaltes de mers lunaires riches en fer et titane dans les egions cartographees
de Mercure. Trois indices ontek identies en faveur d'une cro0te herneenne pauvre en fer et
titane :

Lesejectas de craeres et autres raies claires sont plus bleus que la plupart de la surface
de Mercure [Hapke et al., 1975], alors que I'e et inverse se produit sur la Lune [Whitaker,
1972].

La bande d'absorption du Fé* est tes faible voire inexistante sur Mercure.

Les contrastes d'altedo sont plus faibles sur Mercure que sur la Lune [Murray et al., 1974].

En n, [Rava and Hapke, 1987] ont suggee qu'une activie de type pyroclastique, tardive
et riche en fer aurait eu lieu sur Mercure. En vue de peparer l'arrivee des premeres images
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de la mission MESSENGER (la deuxeme mission cedeea Mercure, voir section 1.3), Blewett
et al. [2007] ont retravaile les images Mariner 10 et les ont analyses de manere plus pousse
en reprenant deux paranetres spectraux peedemment utilises pour la cartographie de I'oxyde
de titane (TiO,) sur la Lune [Lucey et al., 1998, 2000] et & nis dans un moctle gereral pour
etudier les e ets spectraux des maeriaux opaques sur un egolithe silicae [Hapke et al., 1975;
Rava and Hapke, 1987] : I'un permet de ceterminer I'abondance en mireraux opaques de la
surface de Mercure, l'autre eele ses variations de maturie optique et son contenu en oxyde
de fer (FeO). Cette analyse a permis d'expliquer la diversie des craeres de Mercure comme
Kuiper et Lermontov : le fait que I'on voit encore les "raies” du premier serait doa sa faible
maturie optique et sa faible teneur en mireraux opaques ; alors que pour Lermontov, les "raies"
ne sont plus visiblesa cause d'une maturie optique plus importante, mais sa faible teneur en
mireraux opaques maintiendrait son fond plus brillant que les terrains alentours.

Parmi les cecouvertes inattendues de Mariner 10, on peut citer celle d'un champ magretique
lors du premier survol de Mercure (29 mars 1974). [Ness et al., 1974] ont not la detection d'une
onde de choc et d'une egion qui a toutes les caraceristiques d'une magretosplere, i.e. un champ
con re au sein d'une magretopause (voir Figure 1.5). Ces observations ontet con riees par
les deux autres survols de Mariner 10 [Ness et al., 1975, 1976], qui ont permis en outre de
ceterminer qu'il s'agit d'un champ magretique intrinseque dont la composante dipolaire est
inclire de 10a 20 par rapporta I'axe de rotation de la plarete et dont le moment est estine
a 136-350 nTR},, avec R, le rayon moyen de Mercure [Connerney and Ness, 1988].

Figure 1.5 { Les donrees du champ magretique de Mercure ecolees par la sonde Mariner 10 lors
de son premier survol de la plarete le 29 mars 1974. Tie de [Ness et al., 1974].

Le carackre surprenant de cette cecouverte prend son sens si on la rapporte a la petite
taille de Mercure dans le cadres des connaissances assez peu avanees que l'on avaita cette
epoque sur les dynamos plaretaires. En e et, rappelons ici que le cas canonique d'une plarete
pesentant un champ magretique dipolaire est celui de la Terre. La convection thermochi-
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mique, qui a lieu au sein d'un noyau externe uide riche eneements hautementelectriquement
conducteurs comme le fer ou le nickel, cee des champs electriques qui induisenta leur tour
un champ magretique interne [Stevenson et al., 1983]. Cette convection a besoin d'une source
denergie pour entretenir I'e et dynamo : la cristallisation du noyau. Dans le paradigme de
lepoque, on pensait que la cristallisation du noyau avait un caracere limitatif essentiel sur
I'e et dynamo, proportionnela la taille du corps consicee. Mars, dont la taille est pourtant
superieure a celui de Mercure (R = 3396,2 km 1,39 R), illustre parfaitement ce cas de

gure. La mission Mars Global Surveyor a mis enevidence que la plarete rouge posede un
champ magretique crustal [Acuna et al., 1999; Connerney et al., 1999] qui serait le esultat de

la emanence thermomagretique d'un champ intrineque cee par un e et dynamo, et dont la
disparition est estinee il y a environ 4,1 milliard d'anrees [Lillis et al., 2008; Robbins et al.,
2013]. Une des hypotleses consiceeesa la n du XX secle est que le noyau de Mars se serait
solidiea un point tel que I'e et dynamo ne pouvait plus &tre entretenu [Acuna et al., 1998],

lui faisant perdre son champ magretique. En supposant que Mercure entre egalement dans le
cadre classique cecrit ci-dessus, des calculs [Solomon, 1976] indiquent que le noyau de Mercure
aurait da se solidi er dans le milliard d'anrees suivant sa formation.

En se basanta la fois sur la plus faible intensie de son champ magretique intrinseque et sur
la plus grande densie du vent solaire au niveau de Mercure qu'au niveau de la Terre, [Slavin
and Holzer, 1979; Russell et al., 1988] ont estine que la magretosphere hermeenne est 7a 8
fois plus petite que la magretosplere terrestre. Mercureetant uniquement 2,6 fois plus petite
gue la Terre, elle occupe une partie plus importante au sein de sa magretosptere. Il s'agit
du seul cas de magretosptere a lechelle plaretaire dans le Syseme solaire. Les donrees de
Mariner 10 ontegalement permis devaluer la distance au point subsolaire de la magretosptere
hernmeennea 1,5-1,9 R . Mariner 10 a aussi commenea souligner le caracere tes dynamique

de la magretosplere de Mercure [Russell et al., 1988]. En e et, sa taille et sa morphologie sont
fortement in uenees par les proprees du vent solaire (e.g. pression dynamique).

En n, I'hypotrese d'un gros noyau netallique qui repesente environ 80% de la masse de
Mercure aeke avanee. Ne disposant pas de donrees sismologiques permettant de faire des
mesures directesn situ, cette hypotrese se base sur des signes indirects [Solomon, 1976] : sa
densieelewe; I'observation d'un champ magretique intringeque, impliquant un e et dynamo
convectif; la geologie de sa surface (e.g. la forte compression de sa croQte), suggerant une
dierenciationa grandeechelle de la plarete ; les pedictions de la formation d'un coeur gracea
des calculs de I'histoire thermique de Mercure bases sur des moceles cosmochimiques [Siegfried
and Solomon, 1974]. Plus gereralement, I'estimation de la taille du noyau de Mercure s'inscrit
dans letude de la structure de son inerieur plaretaire, grace aux informations fournies par sa
eodesie, son champ gravitationnel et sonetat de rotation. [Peale, 1976] a utili® les ceviationsa
la esonance orbitale moyenne de Mercure, appekes librations physiques, pour montrer qu'une
partie de son noyau est liquide. Ces librations physiques sont des oscillations periodiques en
longitude causes par des couples de rotation dusa I'in uence gravitationnelle du Soleil sur
la forme asynetrique de Mercure. L'expression matrematique de I'amplitude des librations
physiques de Mercure, de periode 88 jours (periode orbitale hermeenne) skcrit :

- 3B A

959 , .
0= 53¢ 1 11e2+4—8e+o(e) (1.1)

al e est I'excentricie de l'orbite de Mercure, etA < B < C sont les principaux moments
d'inertie (A et B sont les moments d'inertieequatoriaux etC est le moment d'inertie polaire).
Le terme qui nous inkeresse ici esC, car le fait qu'il soit inversement proportionnela I'ampli-
tude des librations g indique gu'il s'agit d'une mesure de la esistance aux changements du
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mouvement de rotation de la plarete. Ainsi, si une partie du noyau de Mercure est liquide, donc
cecoupke du manteau, celle-ci ne peut in uer les librations physiques, et la mesure du moment
d'inertie de Mercure sera en ealie une mesure du moment d'inertie de son manteau et de sa
cro0te C+ . [Peale, 1976] a estine qu€,,+=C"' 0,5, ouvrant la voiea une determination

de letat du noyau de Mercure par une mesure de I'amplitude de ses librations physiques.

Une deuxeme facon de caraceriser letat du noyau de Mercure est de s'ineressera son
obliquie . Les lois de Cassini,enonees par Jean-Dominique Cassini en 1693, cecrivent de
manere concise le mouvement de la Lune. Elles ontee gereraliees pour d'autres satellites et
plaretes (e.g. Mercure, les satellites galieens) par [Colombo, 1966; Peale, 1969]. Un syseme
okeissanta ces lois est dit dans un ‘etat de Cassini", i.e. son axe de rotation, la normale a
son plan orbitale et la normale au plan de Laplacesont coplanaires et son obliquie reste
constante. Dit autrement, dans unetat de Cassini, l'obliquie aevole jusqua atteindre une
valeur pour laquelle la periode de pecession rotationnelle estegalea la periode de pecession
orbitale [Gladman et al., 1996]. Les travaux de [Peale, 1969, 1988] ont estine que Mercure est
dans letat 1 de Cassini (obliquie quasiment nulle) et permettent decrire :

() Tgm +Ka) St =Ka() (12)

a Ki, K, et K3 sont des coe cients faisant intervenir I'obliquie . Ainsi, si Mercure est
bien dans letat 1 de Cassini, alors une mesure de I'obliquie permet d'avoir aces au moment
d'inertie polaire total (noyau compris) de la plarete si I'on connait les valeurs de ses harmoniques
spteriques de dege 2, noeesC,; et Cy; :

M(I;Z =( C+2Cy) KD, 4Cy, Ka() (1.3)

Ks() Ks()

al M est la masse de Mercure eR son rayon moyen. On peut nalement remonter au
moment d'inertie polaire du noyauC. en calculant le rapport :

Covar . Cmia B A MR?
C B A MR? C

(1.4)

puis C. = C Cp:¢. Pour esumer, les quatre parametresa mesurer essentielsa la ca-
racerisation de letat de l'inerieur de Mercure sont ¢ (voirequation 1.1), , Cy et Cy,. Les
donrees de Mariner 10 ont permis de ceterminelCy, = (-6,0 2,00 10° et Cy,, = (1,0

0,5) 10 ° [Anderson et al., 1987], les incertitudes etant particulerement importantes a
cause du peu de donrees acquis lors des survols pendant lesquels les mesuresetaient possibles.
Combireesa 35 observations radar depuis la Terre ealises entre 2002 et 2006 qui ont estine
l'obliguie =2,11 0,1 arc minetlerapport @ A)=Cy.cr =(2,04 0,06) 10 4[Margot
et al., 2007], letat partiellement liquide du noyau de Mercureetait a rme avant méme l'arrivee
de la sonde MESSENGER, qui fait I'objet du chapitre suivant.

1.3 Mercurea travers le prisme de MESSENGER

1.3.1 Gereralies sur la mission MESSENGER

La mission MESSENGER (MErcury Surface Space ENvironment GEochemistry and Ran-
ging) est une mission spatiale de la NASA. Elle aet propose au programme Discovery une

1. Le plan de Laplace est le plan normal au p6le de pecession orbitale de Mercure.
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Figure 1.6 { Image d'artiste de la sonde MESSENGER en orbite autour de Mercure. Cedit : NASA

premere fois en 1996, puis une seconde fois en 1998, avant d'eétre lectionree en 1999. Les
operations de ceveloppement, de construction et de test de la sonde ontee mereesa partir

de janvier 2000. Le lancement de la sonde s'est cerouk le 3 aoat 2004 par un lanceur Delta Il
depuis la base de Cap Canaveral. MESSENGER a voyage pendant plus de six ans et demi dans
le milieu interplaretaire, le temps de modi er sa trajectoire par assistance gravitationnelle en
survolant une fois la Terre, deux fois \enus et trois fois Mercure elle-méme (le 14 janvier 2008,
le 6 octobre 2008 et le 29 septembre 2009), entre 2008 et 2009. La sonde s'est mise en orbite
tes elliptiqgue le 18 mars 2011, avec un periastrea 200 km d'altitude et 60 N et un apoastre

a 15200 km d'altitude. La missionetait pevuea l'origine pour un an, mais elle aet prolongee
deux fois : une premere fois de un an, la deuxeme fois de deux ans. La mission s'est termiree
par un crasha la surface de Mercure le 30 avril 2015.

1.3.2 Objectifs de la mission

La mission MESSENGER avait six objectifs essentiels qui ontee lectionres en se basant
d'une part sur les connaissances de la communaug scienti que sur Mercure, qui tenaient es-
sentiellement de la mission Mariner 10 et d'observations au sol ; d'autre part, sur la possibilie
de faire des mesures viables en orbite qui pourraient apporter des eponses non seulement sur
Mercure, mais aussi sur les autres plaretes telluriques du Syseme solaire.

1. Determiner le(s) processus responsable(s) du fort ratio m etal/silicates
de Mercure

Avant la mission MESSENGER, la composition de la surface de Mercure etait tes peu
connue. En e et, la sonde Mariner 10 n'ayant pas fait de mesures d'abondance eneements
chimiques de la surface, la seule informationa disposition etait sa tes forte densie non
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compres®e (la densie moyenne qu'aurait ses consituantsa une pression nulle), la plus
elewee du Syseme solaire. Cela impliqgue que le noyau de Mercure serait particulerement
riche en fer et qu'il occuperait une grande partie du volume de la plarete [Siegfried and
Solomon, 1974]. Dierentes hypotreses ontet avanees pour expliquer ce fort rapport
netal/silicates : la cro0te et le manteau de Mercure, riches en silicates, auraient pu &tre
initialement plus epais qua I'heure actuelle et etre eduits par un impact geant [Benz

et al., 1988] ou parevaporation (les temperatures estinees dans le Syseme solaire lors de la
dissipation de la rebuleuse primitive seraient de I'ordre de 2500a 3000 K [Cameron, 1985])
pour leur donner leurs epaisseurs actuelles; la rebuleuse solaire primitive aurait aussi
pu subir un fractionnement [Weidenschilling, 1978] ou un arrangement arodynamique a
haute temperature, ce qui aurait appauvri la rebuleuse en silicates proche du Soleil. Un tel
ratio netal/silicates aurait d0 se reeter dans la composition des roches de la surface de
Mercure et, par extension, dans les spectres hernmeens. Or les quelques spectres de Mercure
pris par des tlescopes au sol ne montrent aucune bande d'absorption comme on en trouve
dans les spectres de la Lune ou de Mars, et qui sont caraceristiques de mireraux ferreux
pesents dans les roches lunaires et martiennes. Ces esultats ont montea la fois que la
surface de Mercure est pauvre en fer par rapporta la Lune et Mars et qu'il est recessaire
de faire des mesures d'abondance enekments chimiques de la surface de Mercure pour
mieux comprendre sa formation et sonevolution.

. Determiner l'histoire g eologique de Mercure

Avec un fort ratio nmetal/silicates et une taille intermediaire entre la Lune et Mars, Mer-
cure a connu une evolution totalement dierente de ces deux autres corps. Il est donc
apparuevident que I'histoire geologique d'une plarete est fortement conditionree par les
conditions initiales dans lesquelles elle s'est formee. Grace aux images envoyees par la
sonde Mariner 10 [Strom, 1979; Spudis and Guest, 1988], une histoire geologique de Mer-
cure aee propoe pour la premere fois. Cependant, la couverture partielle de la surface
et la esolution assez nediocre (1a 2 km par pixel) y a laise un certain nombre de points
d'ombre. La cecouverte de plaines lissesetendues dont la e ectance n'est pas inerieurea
celles des terrains environnants comme sur la Lune (mers) et I'absence apparente de relief
visible a pos question sur le mode de formation de ces plaines (volcanisme ou ejectas
dusa un impact ?) [Strom et al., 1975; Wilhelms, 1976] et sur I'importance du volcanisme
hernmeen. En n, la surface de Mercure pesente des structures de deformation qui seraient
duesa une contraction due au refroidissement interne de la plarete [Strom et al., 1975].

. Determiner lorigine et la nature du champ magn etique de Mercure

Mariner 10 a permis la decouverte du champ magretique intrinseque de Mercure [Ness
etal., 1974, 1975, 1976]. Au premier ordre, il s'agit d'un dipole dont I'axe est orthogonal au
plan orbitale de la plarete. Le calcul du moment du champ magretique herneen [Conner-
ney and Ness, 1988] grace aux donrees du magretonetre de Mariner 10 reste malge tout
tes incertain en raison de sa valeur proche de celles de plenonenes externes et du faible
nombre de mesures e ectiees (deux, pendant le premier et le troiseme survol de Mercure).
Dierentes hypotleses ontet avanees pour l'origine de ce champ magretique : il pour-
rait s'agir d'un champ magretique emanent de la lithosphere hermeeenne [Stephenson,
1976; Srnka, 1976; Aharonson et al., 2004]; d'un e et de dynamo hydrodynamique, autre-
ment dit de la convection, dans un noyau externe liquide [Schubert et al., 1988; Stanley
et al., 2005; Christensen, 2006]; ou d'un e et thermeelectriquea cause d'inhomogereies
de temperature pes des bords du noyau [Stevenson, 1987; Giampieri and Balogh, 2002].
Selon I'nypotlese retenue, les simulations du champ magretique de Mercure donnent des
ceonetries dierentes, d'al l'importance d'investiguer la nature et l'origine du champ
magretique de Mercure.
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4. Determiner la structure et I etat du noyau de Mercure

Connatre la structure et letat du noyau de Mercure est essentiel pour mieux ceterminer
I'histoire thermique de la plarete, la composition des roches et les processus qui gererent
son champ magretique [Zuber et al., 2007]. On peut avoir aces a la taille eta letat

du noyau de la plarete enetudiant son obliquit, I'amplitude de ses librations physiques
dues aux perturbations gravitationnelles du Soleil et, dans une moindre mesure, d'autres
plaretes du Syseme solaire (principalement Jupiter, \enus, Saturne et la Terre, par ordre
d'in uence cecroissant), eta deux paranetres ceterminant la forme de son champ de gra-
vie en (harmoniques spheriquesa l'ordre 2 du moment d'inertie polaire) [Peale, 1976].
Certains de ces paranetres peuvent etre estines par des mesures radar depuis la Terre
[Margot et al., 2007], d'autres ontee cetermires grace au radiorretre de la sonde Mari-
ner 10 [Anderson et al., 1987], mais des mesures en orbite apportent une bien meilleure
pecision.

5. Determiner la nature des d epbts brillants aux poles de Mercure

Les cepots brillants des poles de Mercure ontee cecouverts en 1991 gracea des observa-
tions radar de Mercure depuis la Terre. lls pesentent une forte similarie avec les cepbts
des satellites galieens glaes (Europe, Ganynede et Callisto) et de la calotte polaire Sud
de Mars [Slade et al., 1992; Harmon and Slade, 1992]. Ainsi, I'hypottese la plus accepte
concernant leur composition est rapidement devenue la glace d'eau. En e et, la faible
obliquie de Mercure plonge dans I'ombre permanente ses craeres su samment profonds
aux plus hautes latitudes, et au fond desquels la temperature reste assez basse pour que
la glace d'eau y soit stable pendant des milliards d'anrees, d'apes des calculs bass sur
des mockles thermiques [Paige et al., 1992]. L'origine de cette glace d'eau reste encore
ebattue. La plus probable est exogene, par des impacts de conetes [Moses et al., 1999],
mais un cegazage depuis l'inerieur de Mercure n'est pasa exclure. D'autres suggestions
ontet avanees pour expliquer ces tep6ts brillants : il pourrait s'agir de soufre pur en sur-
face ou de sulfures nelanges au egolithe [Sprague et al., 1995], d'une inhabituelle rugosie
de la surface [Weidenschilling, 1998] ou d'une plus faible perte delectrique (dissipation de
lenergie electromagretique) [Starukhina, 2001]a tes basses temperatures. Des mesures
geochimiques en elecktection permettraient de trancher parmi ces dierentes hypotreses.

6. Determiner les el ements volatils les plus abondants de l'exosph ere et de
la magn etosph ere de Mercure, leurs origines et leurs r esemnoirs

La composition et le comportement de I'exosplere de Mercure sont controks par sa
magretosplrere et sa surface. Avant l'arrivve de la sonde MESSENGER a Mercure, on
savait que son exosptere contenait de I'nydrogene, de I'telium et de I'oxygene grace aux
donrees du spectronetre UV de la sonde Mariner 10 [Broadfoot et al., 1976], mais aussi
du sodium [Potter and Morgan, 1985], du potassium [Potter and Morgan, 1986] et du
calcium [Bida et al., 2000] gracea des observations spectroscopiques depuis le sol. L'hy-
drogene et I'relium sont probablement des ions du vent solaire qui ontet neutralies
par ineraction avec la surface. Les autres especes pourraient avoir dierentes origines,
parmi lesquelles une di usion depuis l'inerieur plaretaire, uneevaporation depuis la sur-
face, ou une pulerisation du egolithe par les photons, protons ou ions energetiques
solaires ou galactiques et les impacts de micronetorites [Killen and Ip, 1999]. Les ob-
servations de levolution rapide de l'exosplere hermeenne au cours du temps et de la
distance reliocentrique [Sprague et al., 1998; Hunten and Sprague, 2002; Leblanc and
Johnson, 2003] laissent pesager que les especes chimiques susciees pourraient bien avoir
une origine multiple. Uneetude par une sonde en orbite pourrait con rmer ou non cette
supposition.
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1.3.3 Les instruments embarqles

En plus du syseme de communication de la sonde, MESSENGER a dispo% de sept instru-
ments scienti ques [Gold et al., 2001] (voir Figure 1.7) : MDISNlercury Dual Imaging Systen),
un ensemble de deux caneras avec un grand champ de vue et un petit champ de vue, GRNS
(Gamma-Ray and Neutron Spectromet@r un spectronetre a rayons gamma eta neutrons,
et XRS (X-Ray Spectromete), un spectronetrea rayons X pour la cartographie des especes
chimiques pesentesa la surface de Mercure, MAGMagnetomete), un magretonetre, MLA
(Mercury Laser Altimeter), un altinetre laser, MASCS (Mercury Atmospheric and Surface
Composition Spectromete), un spectronetre avec un canal observant dans I'UV-visible et un
autre dans le visible-proche IR pour I'analyse des especes chimiques de I'exosplere de Mercure
et de la mireralogie de sa surface, EPPSEfergetic Particle and Plasma Spectrometgy un
spectrometre a particules energetiques eta plasma pouretudier I'environnement de Mercure.
Cette section dresse un bref ecapitulatif des principales caraceristiques de ces instruments.
Plus de cetails seront donres sur les caneras MDIS, dont les donrees ontek utilises pour le
premier axe de ma these, dans le chapitre concerre (chapitre 2 section 2.2).

Figure 1.7 { Les sept instruments embarqles dans la sonde MESSENGER. Image tiee de [Bedini
et al., 2012]

Les caneras (MDIS)

L'instrument MDIS [Hawkins et al., 2007] est constitte de deux caneras : une camnera mo-
nochromea champ de vueetroit (NAC, Narrow-Angle Camerg et une camnera multi-spectrale
a champ de vue large (WAC,Wide-Angle Camerg. Les deux caneras sont co-aligrees et par-
tagent le méme cetecteur CCD de 1024 par 1024 pixels, ce qui imposait de n'utiliser qu'une
caneraa la fois, mais permettait d'adopter des eglages de commandeelectronique communs.
L'ensemble aet mone sur une plateforme capable de pivoter sur 90Les images prises par
les deux caneras etaient groupees par classepixel binning), converties de 12 bits en 8 bits,
et compresees avec ou sans perte. Les buts de MDIS etaient d'imager la surface de Mercure
de manere a produire 1) une mosaque monochrome globale de la surface en con guration
quasi nadir (angle demission quasiment nul) et en incidence mockee; 2) une carte seeo
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compkmentaire dans des conditions d'illumination similaires; 3) des images en couleursa des
incidences faibles; et 4) des images en couleursa haute esolution spatiale de zones d'inerét
cibles.

Le spectronetrea rayons gamma eta neutrons (GRNS)

Le spectronmetre GRNS [Goldsten et al., 2007] est doe de deux cetecteurs : le detecteur
a rayons gamma (GRS,Gamma-Ray Spectrometer et le cetecteura neutrons (NS, Neutron
Spectromete). Le but du GRS est de cartographier leseements chimiques (H, O, Na, Mg, Si,
Ca, Ti, Fe, K, Th) de la surface de Mercure. GRS detecte des rayonnements entre 0,1 et 10
MeV et posede une esolution enenergie de 3,5 keV. Le cetecteur est en germanium et est
refroidi et maintenua 90 K. Un syseme d'anti-concidence permet de proeger le cetecteur
contre le ux important de particules energetiqgues du rayonnement cosmique. Le but du NS
est de ceterminer la composition des cepodts deements volatils des pobles, gracea sa sensibilie
particulere a I'hydrogene. NS mesure le ux de neutrons dans trois gammes déenergie allant
du thermiquea environ 7 MeV gracea une superposition de trois cetecteursa scintillation.

Le spectronetrea rayons X (XRS)

Le spectronetre XRS [Schlemm et al., 2007] utilise une technologie principalement cerivee
de linstrument XGRS (X-ray Gamma-Ray Spectrometer) de la mission Near Earth Asteroid
Rendezvous (NEAR) : trois compteurs proportionnela gaz sont utilies pour maximiser la
surface de cetection et ainsi avoir aces aux abondances desekments kgers; un autre detecteur
pointe directement vers le Soleil -a travers des nes feuilles de Be pour limiter les surchau es
- an de surveiller son activie; et une ouverture est pratiquee a n deviter une surabondance
de particules lors deseruptions solaires. Les mesures de rayonnement X sont ofeees entre 1 et
10 keV. Le but de XRS est de ceterminer la composition chimiqueekementaire de la surface de
Mercure en mesurant lesemissions caraceristiques dans le domaine des rayons X provoqLees
par un ux incident solaire qui peut &tre important, comme lors deruptions solaires. Ainsi, les
transitions K (transitions electroniques de la couche electronique La la couche electronique
K) deseements Mg, Al, Si, S, Ca, Ti et Fe doivent étre mesuees et I'abondance de ceseements
cartographee. A cause de l'orbite elliptique de MESSENGER, la esolution spatiale de XRS
varie de 42 km par pixel au geriapse (point de 'orbite de la sonde au celle-ci est au plus proche
de Mercure), dans I'remisplere nord de Mercure,a 3200 km par pixela I'apoapse (point de
I'orbite de la sonde au celle-ci est au plus loin de Mercure), dans I'remisplere sud.

Le magretonetre (MAG)

Le magretonetre MAG [Anderson et al., 2007] est I'reritage d'une cinquantaine de missions
spatiales : il consiste en un bras de 3,6 netres de long sur lequel est » un capteura faible
bruit qui mesure le champ magretique dans les trois directions de l'espace. Le but de MAG
est de & nir la structure du champ magretique de Mercure et d'en estimer l'origine, notam-
ment en calculant les moments du dipble et des ordres superieuistant donrees les faibles
valeurs attendues (voir section 1.2.2), une correction est appliquee pour eduire au maximum
les champs variables et statiques gerees par la sonde spatiale au niveau du capteur. La mesure
en continu des uctuations est assuee par un Itre passe-bande (1-10 Hz). Lorsque le niveau
des uctuations devient important, unechantillonnagea haute esolution temporelle est lane
a n d'enregistrer desevenements d'inerét (e.g. le passage de la magretopause).

L'altinetre laser (MLA)

L'altimetre laser MLA [Cavanaugh et al., 2007] est constitte d'un laser envoyant vers la
surface de Mercure des pulsions monochromatiques de longueur d'onde 1064 nm, de largeur
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temporelle 5 ns eta une fequence de 8 Hz, et d'un syseme de eception compos de quatre
lunettes astronomiques connecesa des bres optiques qui captent la lumere eechie par la
plarete. Ces derneres couplent les signaux en un unique signal au sein d'une photodiode. Le
temps de parcours de la lumere mesue, combire a la position de la sonde en orbite et ses
donrees de pointage, permet de ceterminer avec une tes grande pecision (e.g. une mesure
d'altimetrie en nadir inkrieurea 1500 km, l'erreur est de I'ordre du netre) la topographie de

la surface de Mercure. De plus, ces mesures altimetriques permettent de mieux caraceriser
les librations foreees de Mercure en suivant levolution de la topographie a grande echelle en
fonction du temps.

Le spectronetre UV-visible-proche IR (MASCS)

L'instrument MASCS [McClintock and Lankton, 2007] est la eunion d'un elescope de type
Cassegrain de longueur focale 257 mm et d'ouverture 50 mm, et de deux spectromnetres : un
spectrorretre UV et visible (UVVS) et un spectronetre visible et proche infrarouge (VIRS). Le
spectronetre UVVS a une focale de 125 mm et dispose d'un eseau de di raction qui di racte le
faicseau lumineux incident vers trois photomultiplicateurs dont la sensibilie va de I'UV lointain
a l'orange (115-600 nm) avec une esolution spectrale de 0,6 nm. Le but du spectroretre UVVS
est d'une part de ceterminer la structure et la composition de I'exosplere de Mercure, dont la
recherche de nouvelles especes chimiques, et d'autre part d'observer la surface de la plarete dans
I'UV lointain et moyen. Le spectronetre VIRS a une focale de 210 mm et dispose d'un eseau
de di raction et d'un sprateur de faisceaux qui dirige la lumere di racee vers 1/ un ensemble
de 512 photodiodes en Si sensiblesa la lumere visible et proche infrarouge (300-1050 nm) et
vers 2/ un ensemble de 256 photodiodes en In et areniure de gallium sensibles dans le proche
infrarouge (850-1450 nm). Le but du spectronetre VIRS est de cartographier la e ectance de
la surface de Mercure avec une esolution spectrale de 5 nm pour mieux sgeci er sa mireralogie
a uneechelle spatiale de l'ordre de 5 km.

Le spectronetrea particulesenergtiques eta plasma (EPPS)

Le spectronmetre EPPS [Andrews et al., 2007] est pourvu de deux dispositifs : le spectronetre
a particules energetiques (EPS, Energetic Particle Spectrometey et le spectonetre a plasma
(FIPS, Fast Imaging Plasma Spectrometgr D'un cote, EPS est un spectronetrea temps de vol
permettant de sparer et analyser les particules selon leursenergies. Son but est de mesurer les
caraceristiques essentielles (distributions enenergie, angulaire et en composition) deselectrons
et ions les plus energetiques E. > 20 keV etE; > 5 keV/nuckon) de la magretosgere de
Mercure. De l'autre, FIPS est un capteur coupka un analyseurelectrostatique dot d'un grand
champ de vue. Il mesure les mémes caraceristiques que EPS, mais pour les ions de plus faible
energie (E;j < 50 eV/chargea 20 keV/charge).

1.4 Gereralies sur la plarete de fer

Dans cette section sont cetailees quelques gereralies sur les proprees physiques et orbitales
de Mercure. Les tables 1.1 et 1.2 esument quelques unes de ces proprees et les comparenta
celles de la Terre, pour ekrence.
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Mercure Terre
Demi-grand axe (UA) 0,387 1,000
Excentricie 0,205 (12 ) 0,017
Inclinaison () 7,005 0,0
Longitude du noeud ascendant { 48,33 0,0
Argument du periastre () 77,46 102,9
Longitude moyenne () 252,3 100,5
Obliquie ( ) 0,1 23,45
Reriode de rotation sicerale (jours) 58,65 | 0,997
Reriode de evolution (jours) 87,97 (0,24 ) 365,24
Jour solaire moyen (jours) 176 1

Table 1.1 { Tableau ecapitulant les paranetres orbitaux de Mercure et de la Terre [de Pater and
Lissauer, 2015]

Mercure Terre
Rayon moyen (km) 2440 (0,38)) 6371
Masse ( 10?* kg) 0,3302 (0,035 ) 5,9736
Masse volumique (g.cm?) 5,427 (0,98 ) 5,515
Graviea lequateur (m.s ?) 3,701 (0,38 ) 9,780
Rayon du coeur (km) 2015(0,58 ) 3485
Alkedo geonetrique 0,106 | 0,367
Champ magretique moyen ( T) 0,220 (0,007 ) 30,50

Table 1.2 { Tableau ecapitulant quelques proprees geophysiques de Mercure et de la Terre [de
Pater and Lissauer, 2015]
& Valeur misea jour car trop dierente de la valeur estinmee actuelle

1.4.1 Une orbite particulere : la esonance 3 2

Mercure est la plarete la plus proche du Soleil. Elle orbitea une distance moyenne de 0,39
UA ? de notre Etoile. Son orbite est la plus excentrique des plaretes du Syseme solaire £
0,2) : son eritelie est de 0,31 UA et son aptelie de 0,47 UA. Autrement dit, lorsque Mercure est
a son aplelie, elle est environ 1,5 fois pluseloigree du Soleil qua son gerifelie. En n, Mercure
e ectue une evolution en P = 87,97 jours terrestres, i.e. 1 anree sur Terre 4,15 anrees de
Mercure. Dans le méme temps, Mercure e ectue une rotation sicerale (rotation compkte sur
elle-méme) ernp = 58,65 jours terrestres. Il est important de noter que le rapporP=pentre la
periode de evolution et la periode de rotation sicerale de Mercure vaut exactement 3/2. On
dit que Mercure est en esonance 3:2, i.e. elle fait trois rotations sicerales en e ectuant deux
evolutions (voir schema Figure 1.8).

Cette con guration orbitale, mise enevidence pour la premere fois gracea des observations
radar de Mercure depuis la Terre par [Pettengill and Dyce, 1965], est gravitationnellement stable
car elle est le esultat d'une compensation de deux couples exeres par le Soleil sur Mercure
[Colombo, 1965]. En e et, la vitesse angulaire orbitale (i.e. la vitesse angulaire du centre de rota-
tion de Mercure) au ferikelie ! o, = 2 =56,6 jours est quasimentegalea la vitesse angulaire de

2. Pour rappel, I'Unie Astronomique, abege UA, est une unie de distance utilie dans les sciences plaretaires,
principalement pour des raisons pratiques. Jusqua ecemment, I'UA etait & nie par une expression mattematique
faisant intervenir la masse du Soleil, la duee du jour et une constante (de Gauss) e conventionnellement de manere
a tomber approximativement sur la distance moyenne entre la Terre et le Soleil. Depuis le 30 aodt 2012 et 'Assembke
Gererale de I'UAla Rekin, I'UA est cetermiree de manere plus exgerimentale, donc plus pecise. Elle fait notamment
intervenir une valeur mesuee de la masse du Soleil et vaut cesormais exactement 149 597 870 700 m.
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Figure 1.8 { Scltema permettant de visualiser la esonance 3:2 de |'orbite de Mercure : trois
rotations sicerales en deux evolutions.

rotation (i.e. la vitesse angulaire de Mercure autour de son centre de rotatioh),, =2 =58,65
jours. Autrement dit, le mouvement de rotation est tel que I'axe du minimum du moment
d'inertie est quasiment aligre avec I'axe Soleil-Mercurea chaque passage au eritelie, ai I'in-
teraction gravitationnelle entre les deux corps est la plus forte. Le Soleil cee ainsi un couple sur
I'asynetrie axiale de I'ellipsode d'inertie de Mercure qui compense le couple issu des e ets de
maees, stabilisant le mouvement orbital dans une orientation qui lui conere une periodeegale
a 2/3 la periode de rotation. La stabilie de cette esonance a doncee rapidement expliqee, ce
qui n'est pas le cas de la question sur son origine. Une eponse possible, propose par [Correia
and Laskar, 2004] gracea des calculs de densie de probabilie sur 1000 orbites des plaretes du
Syseme solaire avec des conditions initiales dierentes mais tes proches, est que la capture
de Mercure par le Soleil en esonance 3:2 serait duea levolution chaotique de son orbite, avec
des valeurs d'excentricie pouvant cepasser 0,325a certains moments. Avec une telle orbite,
Mercure auraitee beaucoup plus susceptible d'étre captuee en esonance 3:2.

Une consquence importante de la esonance 3:2 de Mercure concerne sa jourree solaire,
c'esta-dire la duee entre deux retours successifs du Soleil au neridien local sur Mercure,a ne
pas confondre avec la jourree sicerale, la duee que met un corps pour e ectuer une rotation
compekte (360 ) par rapporta une direction xe (voir Figure 1.9 pour plus de cetails). En e et,
la jourree solaire sur Mercure dure exactement deux anrees herneennes. Une jourree sur Mer-
cure est donc particulerement longue, ce qui a des conequences importantes sur ses proprees
physiques comme la temperature de sa surface, comme nous le verrons dans la section 1.5.

1.4.2 Caraceristiques physiques

Mercure est aussi la plus petite plarete du Syseme solaire : les travaux de [Perry et al., 2015]
bases sur les mesures d'altinetrie laser de la sonde MESSENGER [Zuber et al., 2012] et sur des
mesures plus anciennes d'occulation radio ont permis d'estimer le rayon moyen equatorial de
Mercurea Req = (2439,36  0,02) km. Elle est plus de deux fois plus petite que la Terre, et elle
est méme plus petite que Ganynede, satellite naturel de JupiteRganymede = (2631,2 1,7)
km [Anderson et al., 2001]) et Titan, satellite naturel de SaturneRriwan = (2574,73 0,09) km
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Figure 1.9 { Scltema permettant de visualiser la dierence entre jourree sicerale et jourree solaire.
Les tailles et les angles sont volontairement exagees pour plus de claree. L'exemple, pris ici pour la
Terre, estegalement valable pour Mercure et pour toutes les plaretes du Syseme solaire dont la
rotation est prograde (toutes sauf \enus). (1) La Terre au jour (j). L'observateur sur Terre qui se

situea la base de la eche noire voit le Soleil au neridien local. (2) La Terre au jour (j+1). Elle s'est
ceplace sur son orbite de 360/365,25 1 et a tourre sur elle-m&me du méme angle plus 360 Le
méme observateur voita nouveau l'astre du jour au neriden local. Le temps mis par la Terre pour
passer de (1)a (2) est unejourree solaire . (3) La Terre est dans la méme position sur son orbite
autour de Soleil qu'en (2), mais elle n'a tourre sur elle-méme que de 360 L'observateur sur Terre
voit le Soleil haut dans le ciel, mais pas au neridien local. Le temps mis par la Terre pour passer de
(1)a (3) est une jourree sicrale . Cedit : astro-rennes.com
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[Zebker et al., 2009]). Au cours de son histoire, sous I'e et de son refroidissement, Mercure s'est
contrace et son rayon a diminwe. [Byrne et al., 2014] ont monte que cette contraction s'est
accompagree d'un plus grand nombre et d'une plus grande varet de structures qu'identiees
jusqua pesent, et que le rayon de la plarete a diminte d'au moins 7 km.

Les donrees MESSENGER ont aussi permis d'estimer la masse de Mercure avec une grande
pecision. [Mazarico et al., 2014] ont cetermire que la solutiona un champ de gravie de dege et
d'ordre 50 est \eriee pour GM = (2,203187080 0,000000086) 10 m®s 2. En remplacant
la constante gravitationnelleG par sa valeur (6,67408 0,00031) 10" m®kg 's ? calcuke
par [Mohr et al., 2016], on obtientM = (3,301110 0,00015) 10> kg, ce qui fait de Mercure
la plarete la moins massive du Syseme solaire. On peut ainsi en ceduire la densie moyenne
de Mercure : = (5429,30 0,28) kg.m 3, ce qui est tes proche de la valeur terrestre ( =
5514 kg.m 3).

La faible vitesse de rotation de Mercure cee un aplatissement polaire tes mocee (environ
2% de la valeur terrestre), ce qui permet de consicerer une sptere de rayBg = 2440 kma la
surface de laquelle egne une gravie g = %"é‘— comme le geode de ekrence de Mercure. Ainsi,

0

en premere approximation, la gravie de surface hernmeenne vaut environ 3,7 m.$, quasiment
trois fois plus faible que sur Terre mais tes proche de la gravie martienne (3,711 m3.

1.4.3 Composition interne et champ magretique

Comme les autres plaretes telluriques, Mercure est un corps dierence compo® de trois
couches en premere approximation (voir Figure 1.10) : une croOte constitie de silicates, un man-
teau, lui aussi silicak, et un imposant noyau netallique qui occupe 57% du volume plaretaire
et 83% de sa taille (pour la Terre, le noyau occupe 16% de son volume total et 55% de sa taille),
dont l'exerieur est liquide et l'inerieur est solide. Les estimations des rayons des dierentes
couches sont cetailes dans la Table 1.3.

Figure 1.10 { Coupe de la plarete Mercure cevoilant sa structure interne telle qu'on la connat : un
noyau interne solide (la graine), un noyau exerieur liquide, un manteau et une crotte. Cedit :
Antonio Genova.
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Couche de la plarete Rayon interne (km) Rayon externe (km)
Noyau interne solide 0 369,433
Noyau externe liquide 369,433 2015,48
Manteau 2015,48 2401,20
CroOte 2401,20 2439,36

Table 1.3 { Tableau cktaillant la structure de l'inerieur de Mercure dans le cadre du Moctle
Peliminaire de Rekrence de Mercure (PRMM, Preliminary Reference Mercury Model) [Hauck et al.,
2013]

Les valeurs de rayons des dierentes couches donrees dans la Table 1.3 sont issues du
Moctle Peliminaire de Reerence de Mercure (PRMM, Preliminary Reference Mercury Mode)
[Hauck et al., 2013]. Il s'agit d'un moctle de la structure inerieure de Mercure parmi de nom-
breux autres, mais sa repesentativie eside dans ses proprees structurelles qui permettent
de retrouver des paranetres physigues importants de Mercure comme sa masse, son rayon, ses
moments d'inertie ou la densie et lepaisseur de sa crolte. En revanche, le PRMM est relati-
vement simple d'un point de vue des contraintes compositionnelles apportes par les donrees
des spectronetres XRS et GRNS (voir section 1.5.3). Ce mockle prend en compte un noyau
compo< d'un alliage fer-silicium (Fe-Si), mais il fait abstraction de la couche solide de sulfure
de fer (FeS) sparant le noyau externe et le manteau et incorpoee dans certains autres moceles
structurels multi-couches.

Comme cep aborce dans la section 1.2.2, le convection thermochimique qui s'ogere dans le
noyau externe liquide de Mercure cee et entretient un e et dynamo permettanta la plarete
de produire un champ magretique intrinseque. L'explication de la pesence d'un noyau liquide
au sein de Mercure a longtemps et cebattue. En e et, rappelons que des calculs [Solomon,
1976] e ecties juste apes la cecouverte de champ magretique montrent que la solidi cation
compekte du Mercure aurait d0 avoir lieu au plus tard 1 milliard d'anrees apes sa formation,
ce qui aurait produit une contraction globale de la plarete bien plus importante que les obser-
vations ne l'indiquent. Cependant, des moctles devolution thermique ont permis de montrer
gu'un noyau partiellement liquide peut toujours existera I'heure actuelle dans le cas de Mer-
cure si la concentration eneements volatils comme le soufre y estelewee [Schubert et al., 1988;
Conzelmann and Spohn, 1999; Hauck et al., 2004], bien que l'intensie du champ magretique
esultant apparaisse trop faible pour étre cee par e et dynamo. L'existance d'un noyau liquide
ne donnant pas recessairement lieua une convection su samment e cace pour ceer un e et
dynamo, pecisons ici que de nombreux processus peuvent contrbler I'e cacit de la convection.
On peut par exemple citer le passage d'un egime de cristallisation du centre du noyau vers
I'exerieur du corpsa un egime de cristallisation du bord du noyau vers l'inerieur du corps
sous forme de "neige de fer" (voir [Davies and Pommier, 2018] pour Mars, [Laneuville et al.,
2014] pour la Lune), mais aussi la chimie (e.g. hydrogenation du coeur de Mars [O'Rourke and
Shim, 2018]), et les impacts catastrophiques par le chau age du manteau qui eduit le ux
de chaleur de la discontinuie de Gutenberg (limite noyau-manteau) [Roberts et al., 2009]. Le
egime de cristallisation de type "neige de fer" contribue lui aussia I'entretien de I'e et dynamo
[Dumberry and Rivoldini, 2015].

Le champ magretique intrineeque de Mercure interagit avec un autre champ magretique,
celui transpore par le vent solaire dans le milieu interplaretaire. Ce champ magretique in-
terplaretaire se pesente sous la forme d'une spirale dont I'origine est le Soleil [Parker, 1958],
appeke spirale de Parker en I'honneur de l'astrophysicien amnericain Eugene Newman Par-
ker. L'in uence du Soleil, exere par le vent solaire qu'il produit, setend jusqu'aux con ns
du Syseme solaire, ai celle-ci est en competition notamment avec les vents stellaires d'autres
etoiles, et forme une zone de forme grosserement splerique appeke I'reliosphere. Mercure est
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dans I'reliosptere interieure, ce qui a plusieurs congequences importantes sur son environnement
proche :

Il egne une plus grande pression dynamique au niveau de Mercure (10a 30 nPa) qu'au
niveau de la Terre ( 2 nPa);

Le champ magretique interplaretaire y est plus intense (30 nT, contre 5 nT pour la
Terre) ;

Le champ magretique interplaretaire y est quasiment radiale. La normalea I'onde de choc
est donc plus susceptible d'étre paralkele au ux du vent solaire;

Le nombre de Mach Alf\enique M7z = \‘;—2-2 al u est la vitesse du plasma eV, la vitesse
A

d'Alfwen) y est plus petit, donc I'onde de choc qui se forme en amont de Mercure est plus
faible que celle au niveau de la Terre;

Le paranetre ( = png = ankTBZTO al p est la pression ciretique du plasma epmag Sa
pression magretique) y est plus faible, la magretogaine herneenne est donc egalement

plus faible que sonequivalente terrestre.

Les survols de Mercure par la sonde MESSENGER ont permis de con rmer ¢k nitivement
le carackre intrineeque de son champ magretique, ainsi que sa geonetriea dominante dipolaire
[Anderson et al., 2008, 2010; Uno et al., 2009]. Le moment dipolaire aet eestinea 174-250
nT R3,, ce qui reste envrion 100 fois plus faible que le moment dipolaire du champ magretique
terrestre. Ainsi, logiqguement, la magretosplere de Mercure est moins grande : Mercure occupe
un volume environ 500 fois plus important dans sa magretosphere que la Terre dans la sienne,
ce qui en fait le seul cas de magretosplerea lechelle plaretaire, i.e. al une interaction directe
a lieu avec la surface. De plus, comme Mercure contient un gros noyau de fer et de nickel, les
e ets d'induction au sein du noyau sur la magretosplrere sont importants.

Enn, l'une des decouvertes majeures de la mission MESSENGER a et le cecalage de
lequateur du dipole magretique de Mercure deZy = 484 4 km vers le nord par rapporta
sonequateur geographique [Anderson et al., 2012]. De plus, le champ magretique de Mercure
est tes egerement inclire (0,6 0,1 [Anderson et al., 2011]) par rapporta son axe de ro-
tation. Des tests ontee meres par [Anderson et al., 2012] pour ceterminer si le cecalage de
lequateur magretique pouvait étre reproduit avec des mockles faisant intervenir des harmo-
niques spteriques de plus haut dege, en vain.

1.4.4 Exosplere

Mercure est entouee d'une exosplere, une enveloppe de gaz tes enue au sein de laquelle les
collisions entre particules sont regligeables. Celles-ci suivent des trajectoires ballistiquesa cause
des in uences conjointes de la gravie de la plarete et de la pression de radiation du Soleil. La
treorie des exospleres pesente par Joseph Chamberlain [Chamberlain, 1963] permet de decrire
leurs proprees comme leurs compositions, leurs temperatures ou leurs densies. Dans une
exosptere "classique”, la source de particules est le gaz de distribution de vitesse maxwellienne
a une temperature donree, et provenant de l'atmosplere collisionnelle sous-jacente, celle-ci
etant £paee de I'exosplere par une limite appeke exobase. C'est le cas pour les corps entoues
d'une dense atmosphere comme la Terre. On peut gereralement distinguer trois populations de
particules dans une exosptere (voir Figure 1.11) : 1) les particules sur des trajectoires balistiques
qui entrent dans I'atmosplere par I'exobase ; 2) les particules qui sont dans unetat quasiment
satelli; 3) les particules qui sechappent dans le milieu interplaretaire et qui constituent
l'unique source de perte dans une exopstere "classique".
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Figure 1.11 { Repesentation sclematique des trois populations de particules pesentes dans une
exosplere : balistiques, satellites et hyperboliques. Adape de [Bertaux, 1973].

Mercure n'est pas dans le cas de gure decrit ci-dessus, car la densie de particules I'entourant
est trop faible. Cette densie n est fonction de la distance au centre de la plarete et suit la
relation suivante :

n= ngexp U Vo=t (1.5)

al ng est la densit de la surface de Mercurd)(r) lenergie potentielle d'une particule de
I'exosplerea la distancer du centre de MercurelJ, lenergie potentiellea la surface de Mercure,
k la constante de Boltzmann efl la temperature. est un facteur qui rend compte de la fraction
de la distribution isotropique maxwellienne initiale qui est e ectivement pesentea une altitude
donree. Lenergie potentielle U(r) tient compte de la gravie que subit la particule, mais aussi
de la pression de radiation qui s'exprime par un terme correctif [Bishop and Chamberlain, 1989],
et secrit donc :

u(r) = GMm

+ mbr cos (1.6)

avec G la constante gravitationnelle, M la masse de Mercurem la masse de la parti-
cule d'exosplere,b I'acekration du photon exeicant la pression de radiation et I'angle so-
laire 2nithal. Pour Mercure, I'exobase theorique corresponda sa surface, et les particules qui
peuplent I'exosphere hermeenne peuvent avoir dierentes distributions de vitesse. De plus, di-
vers processus de perte viennent s'ajoutera lechappement des particules de I'exosphere, parmi
lesquels leur adsorption par le egolithe de la surface, leur ionisation qui les contraint ensuite
a suivre les lignes de champ magretique, et leur acekration par la pression de radiation so-
laire. A l'inverse, les sources qui approvisionnent I'exosplere de Mercure en particules sont en
partie exogene (vent solaire, microneeorites, i.e. pousseres d'aserodes et de conetes), mais
la surface contribue aussia cet apport en likerant par puherisation par le vent solaire, par les
impacts de micronmeeorites, et par la desorption sous les e ets de l'irradiation par les photons
et leselectrons solaires et par la temperature. En n, il apparat que I'exosplere de Mercure
n'est pasa synetrie sprerigue comme dans le cas classique.

Comme vu dans le paragraphe peedent, I'exosptere de Mercure est pergetuellement en in-
teractionetroite avec d'une part notamment avec le vent solaire, et d'autre part avec la surface
de la plarete. Il n'est donc pas surprenant de trouver deseements chimiques caraceristiques de
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ces deux sources de particules de I'exosplere. A I'heure actuelle, I'hydrogene, I'relium [Broad-
foot et al., 1976], le sodium, le potassium [Potter and Morgan, 1985, 1986], le calcium [Bida
et al., 2000], le magresium [Sarantos et al., 2011], I'aluminium [Doressoundiram et al., 2009],
le fer [Bida and Killen, 2017] et le mangarese [Vervack et al., 2016], les deux premiers cies
provenant principalement du vent solaire. Des possibles traces d'autresekments sontevoqLes,
comme l'argon, le dioxyde de carbone, l'eau, le diazote, le »non, le krypton et le reon. La
distribution spatiale de I'exosplrere varie selon les especes chimiques consiceees. Ainsi, coe
jour, le sodium et (dans une moindre mesure le magresium) sonta peu pes uniformement
distribes ; le sodium estemis synetriquementa l'aube et au cepuscule de Mercure, ceant
une queue dechappement dans la direction anti-solaire (voir Figure 1.12); en revanche, pour
le calcium et le magresium, on observe une forte asynetrie demission entre l'aube, ai celle-ci
est plus forte, et le cepuscule.

Figure 1.12 { lllustration sckematique de la queue de I'exosplere de sodium de Mercure, pointant
dans la direction anti-solaire. Tie de [Solomon et al., 2008].

Cette dierence dans la distribution spatiale de ces troiseements chimiques est certainement
ewelatrice d'une dierence dans les processus operant dans leuremission. La temperature de
I'exosplere de sodium est estimreea 1200 K, ce qui laisse penser que sonemission est stimuee
par la photo-cesorption du egolithe [Cassidy and Johnson, 2005]. Le magresium exosplerique
etant porea 6000 K, il est probablementemis par vaporisation ddsa des impacts. Enn,
lemission de calcium fait certainement intervenir des necanismes plus complexes, comme le
laisse penser la temperature importante de son exosphere 60000 K). En e et, des simulations
[Bennett et al., 2016] ont monte qu'il pourrait y avoir des anomalies positives demission de
particules exospleriques au-dessus des hollows (cf section 1.5.4), comme par exemple le calcium.

1.5 La surface de Mercure

1.5.1 L'aleration spatiale

Comme vu dans la section peedente (1.4.4), Mercure ne dispose pas d'une atmosptere
congeguente comme c'est le cas pour les autres plaretes du Syseme solaire. Elle subit donc un
ensemble de processus a ectant la physico-chimie des surfaces de corps cepourvus d'atmosplere,
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appeke l'aleration spatiale. On se repesente commurement I'espace comme un environnement
inerte, mais il s'agit d'une image erroree. Ces processus ineragissent dieremment avec le
egolithe des surfaces concerrees, et sont donc classs en trois groupes (voir aussi Figure 1.13) :

Les processus faisant intervenir des particules macroscopiques. Les petits corps du Syseme
solaire (aserodes, conetes) peuvent avoir des orbites tes excentriques. La plupart de ces
objets sont actifs : ils laissent dans leur sillage de la matere, dont des grains ayant fait
partie de leur surface ou de leur noyau. Lorsqu'un corps sans atmosplere traverse cette
matere, les pousseres impactent la surface de celui-cia tes haute vitesse (11-72 km/s,
[Cour-Palais, 1969], ce qui a pour e et de changer la structure des particules composant
le egolithe de ces corps. Celles-ci peuvent se cesageger en plus petites particules, fondre
ou se vaporiser, et selon la vitesse et la composition des particules d'impact et I'angle
d'impact, elles peuvent simplement geretrer dans le sol et/ou se nelanger aux particules
gu'il contient.

Les processus impliquant des particules de taille microscopique. i.e. les ions du vent solaire
et les rayons cosmiques, qui sont des noyaux atomiques de tes haute energie provenant
du Soleil, du centre de la Voie Lacke et de source extra-galactique. En entrant en collision
avec les particules du sol, ces ions et atomes en eagencent la structure et certaines parti-
cules peuvent méme etreejecees. Leur structure atomique cristalline est progressivement
esordonree : les particules s'amorphisent.

Les processus esultant des radiationselectromagretiques, comme les radiations solaires.
En plus d'un e et similaire sur la structure atomique des particules de la surface, dans le
cas d'une irradiation periodique (e.g. cycle diurne), les radiations peuvent contribuera la
sublimation d'especes volatiles, modi ant ainsi la composition chimique du sol.

Figure 1.13 { Sclema esumant les dierents processus intervenant dans l'aleration spatiale d'un
corps sans atmosplere. Tie de [Pieters and Noble, 2016].

Les modi cations physiques et chimigues des surfaces opeees par ces dierents processus ont
un impact important sur leurs proprees optiques, ce qui soukve l'inerét de lesetudier. A I'ori-
gine, nos connaissances sur l'aleration spatiale etaient fortement bases sur le cas de la Lune.
Des theories ont méme et echafaucees avant méme les cebuts de la conquéte spatiale [Gold,
1955]. Desormais, on sait que l'aleration spatiale du egolithe lunaire diminue sa e ectance,
augmente la pente de ses spectres (on parle de rougissement des spectres, car les plus grandes
longueurs d'onde sont plus eechies par le egolithe que les plus courtes longueurs d'onde),
et diminue la profondeur de leurs bandes d'absorption, mais que cela ne constitue pas un cas
cererigue. Letude de l'aleration spatiale des aserodes en laboratoire (e.g. [Lantz et al., 2015])
et par retour dechantillons sur Terre (e.g. les missions Hayabusa, Hayabusa 2 et OSIRIS-REX)
ont ecemment illuste cette a rmation. Ainsi, si I'aleration spatiale lunaire est caraceriee

23



Chapitre 1

par un cep6bt de vapeurs formees par la vaporisation des impacts de microneeorites et la
puherisation des particules du vent solaire, et conduisanta la production de particules sub-
micromnetriques de fer netallique [Cassidy and Hapke, 1975; Hapke, 2001], l'aleration spatiale
des aserodes carbonres (type C) sera plutdt sujettea la production de particules riches en
FeS par exemple [Matsuoka et al., 2015]. La nature des produits de l'aleration spatiale peut
étre tes diverse selon I'environnement qui varie selon la distance Feliocentrique ( ux et vitesse
des particules incidentes, intensie du rayonnement, temperature) et selon les caraceristiques
de la surface qui subit ces alerations (composition, texture).

La notion de "maturie” d'un sol aet introduite dans le formalisme de l'aleration spa-
tiale de la Lune comme cesignant une estimation qualitative de I'accumulation de produits de
I'aleration dans le sol consicee [Morris, 1978; Lucey et al., 2000]. Ainsi, on dira qu'un terrain
est mature lorsque celui-ci contient beaucoup de produits d'aleration. Dit autrement, ce terrain
a subit les e ets de l'aleration spatiale pendant une longue periode de temps, permettant aux
produits de l'aleration de s'y accumuler. Le terrain consicee est donc ancien. Cette notion de
maturie ne doit pas etre confondue avec l'age d'exposition, qui est une mesure quantitative
experimentale de la duee d'exposition d'unechantillona l'aleration spatiale, base sur des
mesures pecises de produits d'aleration pesents dans lechantillon (ou dans unechantillon
analogue) comme les gaz nobles du vent solaire [Zinner, 1980; Berger and Keller, 2015]. En
raisonnant par analogie avec les corps dont on connat assez bien l'aleration spatiale, il est
aussi possible de calculer des ux de particules incidentes. Ainsi, [Cintala, 1992] a monte que
le ux de microneeoritesa la surface de Mercure est environ six fois superieura celuia la
surface de la Lune, ce qui entraine un taux de production de matere fondue par impact 14 fois
sugerieur et une production de vapeur 20 fois superieure que sur la Lune.

1.5.2 Caraceristiques physiques

La e ectance d'un objet ou d'un matriau est une des observables permettant de four-
nir des renseignements cruciaux sur ses caraceristiques physiques comme sa composition ou
les processus qui I'animent (e.g. dans le cas d'un corps plaretaire, sa gologie). Il s'agit de la
fraction du rayonnement solaire incident eechi par une surface pour un angle de phase eta
une longueur d'onde donres. En astronomie, on peut aussi ¢ nir l'alkedo bolonetrique qui
est une mesure de la méme fraction de rayonnement eechi mais inegee sur tous les angles
de phase et sur un intervalle de longueur d'onde. Par la suite, on parlera indieremment de
e ectance ou d'alkedo, ces deux quanties ayant une ¢k nition tes proche (bien que dierente).

Les premiers esultats importants sur la e ectance de la surface ontee appores par la
sonde Mariner 10 (voir section 1.2.2 et Figure 1.14). Ces derniers ont ewek une surface tes
sombre ([Domingue et al., 2011] ont cetermire un alkedo bolonetrique de 0,081 dans l'inter-
valle de longueur d'onde 430-1010 nm), encore plus que la Lune [Robinson et al., 2008; Sato
et al., 2014]. Ces premeres images de la plarete la plus proche du Soleil ontekt recalibees
an de peparer l'arrivve imminante des donrees du premier des trois survols par la sonde
MESSENGER. [Denevi and Robinson, 2008] ont ainsi souligre que les contrastes d'altedo sur
Mercure sont nettement moins prononas que sur la face visible de la Lune (voir Figure 1.15).
En revanche, ces contrastes d'altedo sur Mercure se rapprochent de ceux au sein des plateaux
lunaires (sans mers, donc). Ainsi, 82% de la surface de Mercure cartographee par Mariner 10
possde un alledotelqueA < A< A+ ,a A estl'alledo moyen de la surface cartographe
et lecart type de la distribution d'alkedo.

Une campagne de cartographie ickale de la surface d'un objet du Syseme solaire recessiterait
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Figure 1.14 { Mosa«que d'images de I'remisptere de Mercure prises par la sonde Mariner 10.
Cedit : NASA/JPL.
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Figure 1.15 { Comparaison entre une mosasque d'images du bassin Caloris prises par la sonde
MESSENGER (gauche, cedit : NASA/Johns Hopkins University Applied Physics
Laboratory/Carnegie Institution of Washington) et une mosaque d'images de la face visible de la
Lune prises par la sonde Lunar Reconnaissance Orbiter (droite, cedit : NASA/GSFC/Arizona State
University). On voit nettement mieux les contrastes d'altedo entre les plateaux et les mers lunaires

qgu'entre l'inerieur et I'exerieur du bassin Caloris.

de s'assurer que toutes les images de ladite surface aientee prises avec la méme geonetrie d'ob-
servation, i.e. avec des angles d'incidence, demission et de phase xes. En e et, si la geonetrie
d'observation diere d'une imagea une autre, la e ectance d'un point de la surface communa

ces deux images sera dierente, ce qui pose des probemes pour faire une mosa«que d'images et
si on veut comparer ces images entre elles. Cette condition ne peut pas etre respecee dans la
pratique, ni pour des images prises lors de survol(s), ni pour des images prises en orbite. Pour
y remedier, on applique un mockle photonetrique aux images et aux spectres de Mercure pris
par les instruments MDIS et MASCS de la sonde MESSENGER, ce qui permet :

1. De s'aranchir d'e ets incesirables pour la cartographie de la surface de la plarete

2. De procurer des informations sur le egolithe la recouvrant, comme sa texture ou ses
proprees de di usion.

Dans le milieu de l'analyse photonetrique d'images prises par des sondes spatiales, deux
types de moctles se cemarquent par leur grande utilisation : il s'agit d'une part des mocktles
photonretriques de Bruce Hapke [Hapke, 1981, 1984, 1986; Hapke et al., 1993; Hapke, 2002,
2008; Hapke et al., 2012] et d'autre part des mockles photonetriques de Mikko Kaasalainen
et Yurij Shkuratov (abbegs moctles KS) [Kaasalainen et al., 2001; Shkuratov et al., 2011;
Schreder et al., 2013]. Les principes, points forts et inconenients de ces deux types de moctles
sont ici brevement cecrits. Les mockeles de Hapke utilisent des moceles de di usion pour pedire
la forme et la transparence des particules, ainsi que la compression et la rugosiea lechelle des
grains. [Hapke et al., 2012] e nit la e ectance bidirectionelle comme suit :

COSie

. w
r;e; )= K——M——
( ) 4 coSie+Ccose.

P( )1+ BsoBs( )]+ M(ie;€)[1+ BcoBe( )IS(re; ) (L.7)
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al i, eet sontles angles d'incidence, demission et de phase, respectivemdft,est le
facteur de porosie, w est l'alkedo de simple diusion volumique moyen,i. et e les angles
e ectifs d'incidence et demission, respectivementp(g) est la fonction de di usion moyenne
d'une particule, Bsg et Bcg les amplitudes des deux composantes de I'e et d'oppositioBs et
B¢ les fonctions de forme angulaire de ces dernered,(ie; €) est la contribution de la di usion
multiple interparticulaire, et S(i; e; g) la fonction d'ombrage de rugosie. L'e et d'opposition
se produit pour des petits angles de phas&( 5 20) et se caracerise d'une part par la
disparition de I'ombre poree des particules sur leurs plus proches voisines eta I'apparition d'une
etrodi usion cokerente pour des particules carackriee par une transparenceelewee. Pour plus
de cktails sur les dierents termesenones ci-dessus, le lecteur est inviea consulter [Hapke
et al., 1993; Hapke, 2002, 2008; Hapke et al., 2012]. Les moctles de Hapke sont plus pratiques
pour cecoupler les e ets dusa une di usion sur une particule des e ets dusa une di usion
interparticulaire (porosie, rugosie). En revanche, les mockles KS sont plus empiriques et ont
I'avantage de sparer les e ets dusa l'angle de phase des e ets dus aux angles d'incidence et
demission, qui sont a eces par la topographie locale. La forme gererale des moctles KS prend
la forme :

r(i;e;; )= Ael; )D(e;; ) (1.8)

avecr la e ectance, i, eet les angles d'incidence, demission et de phase, respectivement,
la longueur d'onde,A¢, I'alledo equigonal, et D la fonction de disque. L'altedo equigonal
peut se cecomposer en :

Aeg(; )= AnF(S ) (1.9)

al Ay = A( o); estlaledo normal, i.e. I'alkedo apparant absolu, etf (; ) la fonction de
phase. Plusieurs fonctions de disque peuvent &tre choisies selon le cas de gure renconte. Pour
une liste exhaustive des fonctions de disque utilisables, le lecteur est renvoyea [Shkuratov et al.,
2011]. Dans le cas de Mercure, la fonction de disque la plus appropree est une combinaison de
la fonction de disque de Lommel-Seeliger et de la fonction de disque de Lambert [Domingue
et al., 2016] :

2 cos .
D = — +(1 cosi 1.10
LSL ] coSi + coSe ( G) ( )
Ce qui conduit au moctle KS3 :
2cod .
KS; = Ay ex — +(1 cosi 1.11
s=AvEXp G o 1 a (1.11)

al est un paranetre de la fonction de phase et un paranetre de la fonction de disque.

Dans le cas des images de la surface de Mercure prises par l'instrument MDIS, les conditions
geonetriques de etrence choisies pour normalisation sonti(e; ) = (30 ;0 ;30), qui sont
les conditions d'observation standards pour des mesures en laboratoire. Il est ainsi possible
de comparer les paranetres issus des mockles de Hapke ou des moctles KS pour tirer des
informations sur d'autres proprees du egolithe de Mercure. Par exemple, il aete monte
gue le egolithe de Mercureetait caracerie par une etrodi usion particulerement importante
[McGuire and Hapke, 1995; Hapke, 2012; Domingue et al., 2016], ce qui laisse penser qu'il
pourrait contenir en quantie consquente des particules favorisant la di usion, comme les
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Figure 1.16 { Comparaison entre deux mosa«ques d'images du bassin Caloris obtenues en
appliquant une correction photonetrique de Hapke (haut) ou de Kaasalainen-Shkuratov (bas). On
voit clairement que cette dernere donne une mosasgue avec un meilleur rendu, notamment au niveau
des endroits al les images se superposent (voir care rouge). Tie de [Domingue et al., 2016].
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verres avec une forte teneur en mireraux opaques. Il a aussiee monte que, dans la pratique, il
est petrable d'appliquer le mocele KS3 plutdt que celui de Hapke pour e ectuer la correction
photonretrique des images de la sonde MESSENGER, car le rendu nal est meilleur notamment
au niveau des zones a les dierentes images de la mosasque se superposent [Domingue et al.,
2016] (voir Figure 1.16).

1.5.3 Composition chimique et mireralogique

La composition de la surface de Mercure reste encore aujourd'hui une des grandes questions
a letude. La composition chimique de la surface de Mercure est connue avec une pecision
variable selon leseements grace aux spectronetresa rayons X, XRX{Ray Spectrometej), et
a rayons gamma et neutron, GRNS Gamma-Ray and Neutron Spectrometg¢r Ces deux spec-
trometres utilisent le principe de la uorescence cause par leseruptions solaires : les particules
energetiques constituant le plasmaemis lors deseruptions solaires excitent les atomes de la sur-
face de Mercure qui se tesexcitent enemettant un rayonnement X ou gamma. Cette nethode
a permis de cartographier la composition chimique de la surface herneenne avec une pecision
relativement faible ( 10 - >2000 km/pixel [Nittler et al., 2016]) mais su sante pour se faire
une icke des abondances de certainseements chimiques et de leur distribution autour de Mer-
cure [Nittler et al., 2011; Nittler et al., 2016; Weider et al., 2012, 2014, 2015] (voir Figure 1.17
et Table 1.4).

Figure 1.17 { Cartes d'abondances en ratio du soufre (S/Si) et du fer (Fe/Si) adaptes de [Weider
et al., 2015]. Bien que les donrees du spectronetre XRS n'o rent pas une couverture optimale de
I''emisplkere nord de Mercure, il est possible de distinguer certains terrains geochimiques comme la
egion riche en magresium, qui a des ratios d'abondance S/Si et Fe/Sielews, et le bassin Caloris,
pour lequel le soufre et le fer semble peu abondants.
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(Ratio) EEment chimique XRS GRS
Mg/Si 0.436 (0.106)

Al/Si 0.268 (0.048)

S/Si 0.076 (0.019)

Ca/Si 0.165 (0.030)

Ti/Si 0.012 0.001

Cr/Si 0.006 0.001

Mn/Si 0.004 0.001

Fe/Si 0.053 (0.013)

K (ppm) 1288 234
Na/Si (0-60 ) 0,107 0,008
Na/Si (80-90) 0,198 0,030
Cl/Si (0-60 ) 0,0049 0,001
Cl/Si (80-90 ) 0,014 0,005
O/Si 1,2 01

C (% en masse) 1,4 09

Table 1.4 { Abondances ou ratios d'abondances de certainseements chimiques cetecesa la surface
de Mercure par les spectronetres XRS et GRS de la sonde MESSENGER [Nittler et al., 2011; Nittler
et al., 2016; Weider et al., 2014, 2015]. Les nombres entre parantheses designent lecart type des
mesures XRS, tandis que le symbole corresponda l'incertitude statistiquea 1 . Certainsekments
comme le sodium ont une abondance dierente selon la latitudea laquelle on e ectue les mesures.

Ainsi, on constate qu'il y a bien une quantie globalement plus faible de fer sur Mercure
(< 4% en masse [Nittler et al., 2011], 1,5% en masse [Weider et al., 2015]) que sur la Lune
(< 15% en masse [Lucey et al., 1995]), ce qui con rme les esultats peedemment obtenus
par [McClintock et al., 2008]. Cependant, une quantie de fer aussi faible ne permet pas de
retrouver l'alledo tes bas de Mercure. En e et, le fer sur Mercure, gereralement sous la forme
de mireraux ferreux (ions Fé*), est progressivement eduit en fer metallique (Fe) qui s'aggege
en nanoparticules et microparticules de fer sous les e ets de l'aleration spatiale [Cassidy and
Hapke, 1975; Hapke, 2001] (voir section 1.5.1). L'une des conequences de cette transformation
est que le maeriel consituant la surface eechit moins la lumere, i.e. est plus sombre. En plus
du fer, le faible altedo de Mercure est donc probablement lea un autre compos opaque et
sombre. Certains auteurs se basent sur la forte concentration enekments volatils de la surface
de Mercure (par exemple< 4% de soufre [Nittler et al., 2011]) pour avancer qu'il s'agirait
de sulfures (e.g. FeS, CaS), qui seraienta l'origine de structures ggologiques particuleres sur
Mercure [Blewett et al., 2013] (voir section 1.5.4), ou bien de carbone sous forme de grains
tes ns de graphite disemires sur toute la surface de Mercure. En mocklisant les donrees de
e ectance de la sonde MESSENGER, [Murchie et al., 2015] ont estime que le niveau moyen de
e ectance de Mercure pouvait &tre reproduit pour une quantie moyenne de carbone de1%
en masse, jusqua 5% en masse pour les zones ai la surface est tes sombre. L'abondance en
carbone dans I'remisplere nord aetevaliee <4,1% en masse [Peplowski et al., 2015], ce qui est
su sant pour reproduire le niveau de e ectance de la plarete. Une plus grande concentration
en carbone (+1,1a 3,1%) aee e ectivement calcuke dans lesejectas tes sombres de certains
craeres d'impact [Peplowski et al., 2016], laissant penser que le carbone hermeen est excawe
des profondeurs lors d'un impact, i.e. qu'il est endogene. Une telle quantie de carbone pourrait
etre un indice en faveur de la pesence sous la surface de Mercure d'une couche de graphite,
qui serait le vestige de la croate primaire de la plarete (voir Figure 1.18).

Plus globalement, il est important de noter que la surface de Mercure est particulerement
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Figure 1.18 { Sctema esumant les dierentesetapes qui ont conduita la formation de la crodte de
Mercure, dont la cro0te primaire de graphite. a. Letat initial est un oean de magma liquide
surplombant une mince couche (hypottetique) de FeS et un noyau en formation. b. L'o@an de
magma commencea cristalliser par la base, et du carbone sous forme de graphite commencea
s‘accumuler eta oter sur 'oean de magma riche en plagioclase. c. La cristallisation se poursuit, la
crodte primaire de graphite a termire de se former, puis une fusion partielle au sein du manteau
conduita un volcanisme qui produit une crote secondaire par-dessus la cro0te primaire de graphite.
d. Letat nal actuel consiste en un manteau qui aet en partie ewek par les impacts les plus
puissants et une surface qui esulte d'un nelange intime entre la crodte secondaire initiale et la
crolte primaire de graphite. Tie de [Vander Kaaden and Mccubbin, 2015].
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reerogene d'un point de vue chimique pour une surface dont les contrastes d'alledo et de
couleurs sont assez faibles (cf section 1.5.2). En se basant sur ces mesures d'abondance en
ebments chimiques, [Vander Kaaden et al., 2017b] ont cetermire la composition moyenne de
neuf egions geochimiques (voir Figure 1.19). De cette manere, on peut identi er des dierents
terrains geochimiques avec des terrains d'abondance faible ouelevee enekments chimiques. La
grande egion riche en magresium, centee en 30, -90 E a des abondances faible en aluminium
etelewees en calcium, soufre et fer; le bassin Caloris est pauvre en magresium, calcium, soufre,
fer et potassium mais riche en aluminium; en n, les plaines volcaniques du nord sont appau-
vries en magresium, aluminium, calcium et soufre, mais enrichies enekments volatils comme
le potassium, le sodium ou le chlore. En n, des mesures du ux de neutrons thermiques au-
dessus de la egion du po6le nord de Mercure ont renfore la probabilie que les cep6ts brillants
contiennent de I'hydrogene en grande quantie, donc tes certainement de la glace d'eau [Law-
rence et al., 2013].

Figure 1.19 { Carte exposant les dierents terrains geochimiques identiesa la surface de Mercure.
On peut notamment citer la grande egion riche en magresium (rouge), lesetendues de plaines
volcaniques du nord pauvres en magresium (bleu fon@) et les plaines inerieures du bassin Caloris
(cyan). Tie de [Vander Kaaden et al., 2017b].

La composition mireralogique hermeenne n'a pu @tre cetermiree avec certitude ni depuis
la Terre [Vilas, 1985; Sprague et al., 2002; Warell and Blewett, 2004] ni depuis son orbite avec
les donrees du spectronmetre MASCS de la sonde MESSENGER [Izenberg et al., 2014; Murchie
et al., 2015]. Les spectres de Mercure obtenus jusqua pesent n'ont evek de manere claire
et certaine aucune bande d'absorption dans les domaines du visible et du proche infrarouge,
ce qui aurait pu apporter des contraintes sur la nature des mireraux pesentsa la surface. La
faible abondance en fer et la haute concentration en soufre de la surface de Mercure indique
que la plarete s'est formee dans des conditions tes eductrices [McCubbin et al., 2012; Zolotov
et al., 2013; Namur et al., 2016]. De ecentes analyses [Vilas et al., 2016; Lucchetti et al., 2018]
d'images multi-spectrales de la canera MDISNlercury Dual Imaging System ont permis de
mettre enevidence une possible bande d'absorption autour de 0,8, tes large dont l'origine
pourrait €tre un nelange de forserite (olivine) contenant des impurees sous forme dekments
de transition comme le chrome, le titane, ou le nickel, et des sulfures (e.g. FeS, MgS, CaS). En
se basant sur la composition geochimique de dierents terrains, il est possible de calculer un
hypothetique assemblage de mireraux pour chacun de ces terrains. On appelle cela un calcul
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CIPW, du nom des quatre auteurs de la nethode : Cross, lddings, Pirsson et Washington. Les
guatre terrains geochimiques choisis pour ce calcul CIPW sont le terrain du nord, le terrain
des plaines de l'inerieur de Caloris, le terrain riche en magresium, et le terrain pour lequel on
enregistre peu de neutrons rapidés La mireralogie cerivee de ces terrains geochimiques est
esunee dans la Table 1.5.

Mireraux Terrain du nord  Terrain pauvre en  Terrain riche en Plaines inerieures

en neutrons rapides magresium du bassin Caloris
Plagioclases 55,7 48,2 37,4 57,7
Pyroxenes 29,0 47,5 26,2 32,8
Olivines 7,5 0,0 29,5 0,0
Sulfures 4,3 3,7 6,8 3,7

Table 1.5 { Composition mireralogique (en %) cerivee du calcul CIPW bag sur les abondances en
ekments chimiques des dierents terrains geochimiques identies sur Mercure. Tie de [McCoy et al.,
2018].

Tous les terrains sont riches en plagioclases (37-58%), mais deux terrains se cemarquent
par rapport aux deux autres : les plaines volcaniques du nord et les plaines lisses de l'inerieur
de Caloris. Ces deux terrains peuvent &tre classies comme anorthositiques et pourraient donc
contenir de la nortite et/ou du gabbro. Le terrain riche en magresium pourrait étre le plus
abondant en olivine et étre majoritairement compos de diopside. C'est aussi le terrain qui
pourrait contenir le plus de sulfures. En n, le terrain pour lequel on enregistre peu de neutrons
rapides serait domire par des plagioclases et des pyroxenes, et pourrait renfermer principalement
de la norite. Les quatre terrains geochimiques sont compatibles avec une composition de type
boninite (MgO > 8% et TiO, < 0,5%), ce qui va dans le sens des pedictions faites par [Vander
Kaaden et al., 2017a].

1.5.4 Geologie

Mercure a une histoire geologique tes riche que l'on peut reconstituer notamment en ob-
servant les structures qui se trouventa sa surface. Par exemple, de nombreuses structures
tectoniques comme les escarpements lokes constaes dans certaines etendues de plaines lisses
sont ewelatrices de la forte contraction ( 7 km) du rayon de la plarete lors de son refroi-
dissement [Byrne et al., 2014]. Les distinctions morphologiques desejectas de certains bassins
et craeres d'impact obsenes par la sonde Mariner 10 ont permis de c nir cing temps o-
stratigraphiques [Spudis and Guest, 1988] : le pe-Tolstojierr( 4,0 Ga), le Tolstojien (de 4,0
a 3,9 Ga), le Calorien (de 3,9a 3,5{3,0 Ga), le Mansurien ( 3,5{3,0a 1,0 Ga), et le
Kuiperien (< 1,0 Ga). Cependant, de ecents esultats ont ra re cette classi cation [Banks
et al., 2017]. Ainsi, le Mansurien et le Kuigerien aurait commene bien plus tard qu'initialement
suppoe: 1,7 0,2Gaet 280 60 Ma, respectivement (voir Figure 1.20).

Comme toutes les autres plaretes telluriques du Syseme Solaire, Mercure a subi un impor-
tantepisode volcanigue qui a modek sa surface. Les deux types de volanisme connus sur Terre
ont aussi eu lieu sur Mercure : le volcanisme e usif, caraceri®e par desepanchements et des
coukes de lave uide, et le volcanisme explosif, projectant violemment du maeriel pyroclas-
tigue autour de la chemiree volcanique (voir Figure 1.21). Ces deux types de volcanisme ont

3. Les neutrons rapides sont des neutrons dont lenergie ciretique est tes superieurea celle des neutrons thermiques.
Les neutrons thermiques sont des neutrons dont lenergie ciretique est enequilibre d'agitation thermique avec celle des
noyaux du milieu dans lequel ils se trouvent.
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Figure 1.20 { Lechelle des temps geologiques de Mercure. Adapt de [Head et al., 2007] d'apes les
derniers ajustements des limites du Mansurien et du Kuigerien [Banks et al., 2017].
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cohabie pendant longtemps sur Mercure, mais c'est le volcanisme explosif qui aurait cess le
plus tardivement [Thomas et al., 2014]. La datation de ces deuxepisodes volcaniques hernmeens,
bas sur le taux de craerisation de plusieurs zones de chaque, a permis detablir que le vol-
canisme e usif aurait due de 4,1a 3,55 Ga [Denevi et al., 2013; Marchi et al., 2013] et que
le volcanisme explosif aurait eu lieu de 3,9a <1 Ga [Thomas et al., 2014]. Desecoulements
mineurs de lave uide aurait pu durer jusqua environ 1 Ga [Prockter et al., 2010; Marchi et al.,
2011], mais cette a rmation reste cebattue [Chapman et al., 2012].

Figure 1.21 { Gauche : Image composite en fausses couleurs (RVB) des plaines volcaniques du
nord de Mercure. Lesecoulements de lave uide ont rempli les craeres pesentsa cet endroit.
Cedit : NASA/JHUAPL/Carnegie Institution of Washington.  Droite : Image composite en fausses
couleurs (RVB) de Nathair Facula (halo jaune, en hauta droite), le dep6t pyroclastique le plus
etendu de Mercure (270 km),a proximie du bassin dimpact Rachmanino . Cedit : NASA/Johns
Hopkins University Applied Physics Laboratory/Arizona State University/Carnegie Institution of
Washington.

Ces deux types de volcanisme ontegalementet clases £paement lors de la cartographie
c¢eologique de Mercure. Les terrains fornes par le volcanisme e usif ontee £paes en plusieurs
unies geologiques selon leur taux de cragrisation, leur morphologie et leur texture [De Hon
et al., 1981; Guest and Greeley, 1983; King and Scott, 1990; McGill and King, 1983; Schaber
and McCauley, 1980; Trask and Dzurisin, 1984] : les plaines lissespoth plainsen anglais) est
I'unie geologique contenant les terrains les moins craeries, autrement dit les terrains les plus
ecents* [Opik, 1960]; les plaines internediairesitermediate plainsen anglais) ; et les plaines
intercraeres (intercrater plains en anglais) tes craeriees, donc correspondent aux terrains
les plus anciens de la surface de Mercure. Le volcanisme explosif, de dimension moindre, n'est
pas clase comme unie geologique, mais comme unie de terrain. En se basant sur dierents
crieres comme la e ectance, la pente spectrale, la morphologie ou lI'abondance en mireraux
opaques, on peut identi er trois unies de terrain [Robinson et al., 2008] :

4. Le nombre de cratres de la surface d'un objet du Syseme solaire est coreka I'age de la surface en question : en
e et, plus la surface est ancienne, plus de craeres ont le temps de s'accumuler. Ainsi, on peut avoir une bonne estimation
de l'age d'une surface en comptant le nombre de craeres qui la recouvrent. Cette technique aet utiliee pour la premere
fois par Ernst Opik pour estimer I'age de Mare Imbriuma la surface de la Lune.
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Les plaines lisses, qui ont rempli des cepressions comme les crateres ou les bassins d'impact.
Des sous-unies de ces plaines lisses onteke & nies en se basant sur les variations de
e ectance et pente spectrale [Denevi et al., 2009] : les plaines rougesa haute e ectance
(HRP, pour High-re ectance Red Plaing, remarquables par une e ectance 20% sugerieure

a la e ectance moyenne de Mercure, une pente spectrale importante, et des fronteres
marquees d'un point de vue des couleurs et de la morphologie avec les terrains environnants
[Head et al., 2008] ; les plaines intermediaires (IP, pountermediate Plains), caraceriees

par une e ectance et des proprees spectrales proches de la moyenne, des fronteres
morphologiques nettes, et des fronteres de couleur quand ces plaines c6toient du matriel
a basse e ectance (voir troiseme point); et les plaines bleuesa basse e ectance (LBP,
pour Low-re ectance Blue Plains), marqees par une e ectance 15% inkrieurea la valeur
moyenne de la plarete, une pente spectrale comprise entre celles des IP et du makriela
basse e ectance. La pente spectrale des LBP est environ 3% plus faible que celle des HRP.
Les grandesetendues de plaines lisses entourant le péle nord de Mercure sont nomnees
plaines volcaniques du nord (NVP, poulNorthern Volcanic Plains) [Denevi et al., 2013];

Les terrains internediaires, qui ont une plus grande densie de cratres que les plaines
lisses et concident souvent avec I'unie geologique des plaines inter-craeres ¢ nie grace
aux images de la sonde Mariner 10 [Trask and Guest, 1975]. La e ectance et la pente
spectres de ces terrains sont dans la moyenne de Mercure ;

Le maeriela basse e ectance (LRM, pour Low-Re ectance Material) caraceriees par
une e ectance et une pente spectrale inkrieuresa la moyenne de Mercure, de 30% et
5% respectivement. Les proprees spectrales du LRM peuvent Egerement dierer selon
gu'il aee ecemment ewek par un impact ou qu'il aee longtemps exposa l'aleration
spatiale. Le LRM n'est pas identi able par des fronteres morphologiques particuleres, car
il s'agit d'un maeriel qui pekve du maeriel riche en carbone et qui recouvre des terrains
plus anciensa la suite d'un impact [Vander Kaaden and Mccubbin, 2015; Peplowski et al.,
2016].

Par ailleurs, des unies de couleurs, dites mineures car elles designent des structures plus
locales que les unies de terrain, ontet identiees [Blewett et al., 2009] :

Les "taches rouges" 1ed spotg, caraceriees par des e ectances et des pentes spectrales
parmi les plus elevees de la surface de Mercure. Certaines taches rouges entourant le
bassin Caloris ont des proprees spectrales qui les rapprochent plus de petits cepbts de
HRP [Blewett et al., 2009]. D'autres assoceesa des chemirees volcaniques sont assocees
a des cepo6ts d'origine pyroclastique [Head et al., 2008, 2009; Kerber et al., 2009; Kerber
et al., 2011; Goudge et al., 2014]. Ces cepbts pyroclastiques (exemple visible sur l'image
de droite de la Figure 1.21) contiennent du matriel dont les spectres sont parmi les plus
rouges de Mercure [Izenberg et al., 2014; Besse et al., 2015].

Les cepobts brillants des fonds de crakeres, qui sont aussi tes brillants mais leurs pentes
spectrales sont plus "bleues” que la moyenne de Mercure ainsi que le maeriel des raies
dejectas de certains craeres. Ces cepo6ts brillants contiennent des hollows [Blewett et al.,
2011, 2013; Blewett et al., 2016], dont les proprees sont cecrites ci-dessous.

Les hollows sont des structures tes particuleres de la surface de Mercure qui n‘ont pas
dequivalent sur les autres corps silicaks sans atmosplere du Syseme solaire. Il s'agit de
epressions (relief regatif) dont les caraceristiques sont pesenees ci-dessous :

Les hollows sont des structures tes peu etendues : leur dianetre estinme variant entre
guelques dizaines de netresa quelques kilonetres. [Thomas et al., 2014] ont estine ['aire
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de 445 groupes de hollows. Ces derniers ont une extension spatiale variant de 0,07 km
a 6771 km?, pour une couverture totale de la surface de Mercure de 57400%me qui
repesente 0.08% de la surface qui avaitee imageea une esolution au moinsegalea 180
m/pixel (environ 96% de la surface totale).

Les hollows sont tes peu profondsA l'aide des mesures de l'altimetre MLA, [Blewett

et al., 2011, Blewett et al., 2016; Vaughan et al., 2012; Fassett, 2016; Thomas et al., 2014]
et ont estine la profondeur des hollows entre 5 et 98 m, pour une profondeur moyenne de
47 m et unecart-type de 21 m. Leur fond est gereralement plat.

Les hollows ont des formes ireguleres et arrondies, et ils sont cepourvus d'anneaux,
contrairement aux craeres d'impact.

Compaes aux terrains alentours, les hollows sont brillants et "bleus”, ce qui signi e que
leurs spectres ont une pente plus faible (voir image de droite de la Figure 1.22).

Les hollows ont une distribution geographique particulere : on les trouve principalement
sur le fond, le piton central ou les murs de craeres dont les pentes font face au Solell
[Blewett et al., 2011, 2013]. L'occurence de hollows assocesa des craeres dont les raies
dejectas sont encore optiquement visible [Xiao et al., 2013], mais aussi au sein de certains
epodts pyroclasitques [Pajola et al., 2018] sont des signes qui tendenta montrer que les
hollows sont des structures ecentes.

Les premeres images des hollows ontet prises par la canera de la sonde Mariner 10 (voir
image de gauche de la Figure 1.22). L'exemple le plus ekbre est celui du craere Hopper, un
craere de 35 km de dianetre centea 12,4 S, 304,1E dont le fond contient un groupe de
hollows tesetendu.

Les hollows se forment quasiment exclusivement dans le LRM. Certaines caraceristiques
du LRM sont donc plus favorablesa la formation des hollows que d'autres types de terrains
ou maeriaux. Le magresium, le calcium et le soufre, troiseements dont le LRM serait riche,
pourraient donc constituer des sources pour la formation des hollows. Un possible senario de
formation aet propos par [Blewett et al., 2013] : le processus pourrait &tre inite par une
combinaison de processus (hautes temperatures, pulerisation par des ions, vaporisation par
des impacts de microneeorites) conduisanta la cecomposition de mireraux contenant des
ebements volatils (e.g. le soufre),a la sublimation de cesekments volatils. De cette manere,
les hollows augmentent en taille, fusionnent entre eux, jusqua unewenement limitant : soit la
formation sur les hollows d'une couche de matriaux opaques, les isolant ainsi des processus
peedemment cies; soit tous leseements volatils ontee perdus.
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Figure 1.22 { Gauche : Image # 0166637 (rogree) prise par la sonde Mariner 10 du cratre
Hooper (12,4 S, 304,1E) et ses environs. Il aet noe par certains auteurs [Hapke et al., 1975;
Dzurisin, 1977; Schultz, 1977] que le fond de ce cratre contient un cepo6t brillant. Cedit : Arizona
State University/Mariner 10 image archive ; Droite : Image composite en fausses couleurs (RVB)
d'un groupement de hollows au fond du cratre Tyagaraja. Ici, les hollows apparaissent en couleur
cyan, ce qui souligne leur e ectance pluselewee et leur pente spectrale plus bleue que les terrains
environnants. L'insert (zoom sur les hollows), en basa gauche, met enevidence la texture
particulere des hollows, comme grawe au poircon, et I'absence de craeres d'impact, signe qu'il s'agit

d'un terrain tes jeune. Tie de [Blewett et al., 2011].
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Analyse des donrees MDIS :
cartographie couleur du quadrangle
Shakespeare de Mercure
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2.1 Introduction

Historiquement, la surface de Mercure aet ®paee en quinze egions appekes quadrangles,
tesigrees de H-01a H-15, le "H" faisant etrence au dieuHernmes de la mythologie grecque
assocea Mercure. Lors des campagnes de cartographie ealisses au cours de la mission Mariner
10 (mission spatiale de la NASA qui a e ectie trois survols de Mercure en 1974-1975), les
guadrangles ont d'abordet nomnees en fonction de egions pesentant un alkedo qui les dis-
tinguent des terrains environnants. Elles portent desormais le nom de personnalies in uentes
de la literature, la musique et I'art. Les meilleures images de la surface de Mercure prise par
Mariner 10, qui ont une esolution comprise entre 2 km/pixel et 100 m/pixel, ontee utiliees
pour produire une carte geologique avec une bonne esolution spatiale (1:5000000) mais une
couverture limiee (45% de la surface).

PLANMAP (Planetary Mapping Project) est une campagne de cartographie de la geologie
de Mercure, la Lune et Mars. La cartographie de la geologie de Mercure a commene en 2014
sous l'impulsion de quatreequipes italiennes impligwees dans l'instrument SIMBIO-SYS de la
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Figure 2.1 { Les quinze quadrangles de Mercure, avec leurs coordonrees geographigues respectives.
Cedit : Arizona State University/Space Exploration Resources.

mission BepiColombo : INAPS (Istituto di Astro sica et Planetologia Spaziali), I'Universie

de Naples, I'Universie de Rerouse, et I'Universie et I'Observatoire de Padoue. L'Open Uni-
versity (Royaume-Uni) a rejoint le projet dans un second temps. Le travail de cartographie
pesene ici entre dans le cadre du projet PLANMAP et permeta I'Observatoire de Paris de
s'impliquer encore plus dans la mission BepiColombo en participanta sa stratgie observa-
tionnelle. En e et, le but de cette campagne de cartographie de Mercure est de produire une
carte geologique globale de la plaretea une meilleure esolution (1:3000000) que le produit de
lequipe de la mission MESSENGER (1:15000000). Le projet est en cours et il est cecoupe en
trois phases : d'abord, une carte geologique de chaque quadrangle (voir Fig@® est produite
eparemment; dans un second temps, les cartographes qui ont produit des cartes adjacentes
se eunissent pour discuter des bords communs de leur quadrangle, eteventuellement les ajus-
ter; nalement, lorsque tous les quadrangles seront cartographes, la carte geologique globale
de Mercure se pesentera sous la forme d'un produit digitalise avec lequel on aura une vue
globale de tous les quadrangles, ce qui permettra de faire des analyses globales ou cetailes
de la geologie de la surface. Au 23 cecembre 2019, les quadrangles Victoria (H-02) [Galluzzi
et al., 2016], Shakespeare (H-03) [Guzzetta et al., 2017], Raditladi (H-04) [Mancinelli et al.,
2016] and Hokusai (H-05) [Wright et al., 2019] et quelques egions cibles d'inerét (bassins
d'impact! Rembrandt [Semenzato et al., 2018] et Beethoven [Lewang et al., 2018]) ont et
cartographes. La cartographie des quadrangles Kuiper (H-06), Beethoven (H-07), Eminescu
(H-09), Derain (H-10), Discovery (H-11) et Debussy (H-14) est en cours. Celle des quadrangles
Tolstoj (H-08) et Michelangelo (H-12) est planiee. Pour esumer, au 18 juin 2019, 45% de la
surface de Mercure aet cartographeea lechelle 1:3000000 dans le cadre du projet PLANMAP.

Le quadrangle sur laquelle je me suis focalie est le quadrangle Shakespeare, connu aussi sous
I'acronyme H-03, dont un des cratres porte le méme nom. Ce quadrangle est dans I'remisptere
Nord de Mercure et setend de 22,9\ a 65 N en latitude et de 180Ea 270 E en longitude,
couvrant une surface d'environ 5 millions de ki La carte ¢eologique a lechelle 1/3000000
de Shakespeare ealise par [Guzzetta et al., 2017] (voir Figure 2.2) montre la distribution des
unies geologiques et des craeres d'impact dans cette egion de la plarete. En patrticulier, les

1. D'apes le Lunar and Planetary Institute , les craeres dont le diametre depasse 300 km sont appeés bassins
d'impact.
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principales unies geologiques de Shakespeare sont les plaines lisses et les plaines intercraeres.
Les plaines intermediaires sont tes peu pesentes et tes peuetendues [Trask and Guest, 1975;
Spudis and Guest, 1988; Guzzetta et al., 2017]. Les craeres d'impact sont plus abondants dans
la partie Est, celle-ci est donc plus ancienne que la partie Ouest domiree par les ejectas du
bassin Caloris [McCauley et al., 1981].

Figure 2.2 { La carte geologigue du quadrangle Shakespeare. Tie de [Guzzetta et al., 2017].

2.2 L'instrument MDIS de la sonde MESSENGER

Parmi les instruments embarques dans la sonde MESSENGER (voir section 1.3.3), on trouve
I'instrument MDIS ( Mercury Dual Imaging Systemen anglais) [Hawkins et al., 2007] permet-
tant de prendre des images de la surface de Mercure dans dierentes longueurs d'onde du visible
et du proche-infrarouge eta dierentes esolutions spatiales. MDIS est un ensemble de deux
camneras : une camera monochrome avec un champ de vueetroiNarrow-Angle Camera NAC
en anglais) et une camnera multispectrale avec un champ de vue plus lar®ifle-Angle Camera
WAC en anglais). La table 2.1 dresse un comparatif des caraceristiques techniques des caneras
NAC et WAC.

La canmera WAC (voir image de gauche de la Figure 2.3) est constitilee d'une lunette astro-
nomique, elle-méme compose de quatreeements optiques, pour une longueur focale de 78 mm,
d'un cetecteur CCD de 1024 1024 pixels plae dans son plan focal image, et d'une roue de
douze lItres qui permet de placer un Itre d'une longueur d'onde donreea la suite de l'autre
en face du cetecteur. La canmera NAC (voir image de droite de la Figure 2.3) est compose
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NAC WAC
Longueur focale 550 mm 78 mm
Champ de vue 15 15 105 105
Champ de vue d'un pixel
pa 500 b P 51m 35,8 m
Filtres 1 12
Domaine spectral 700-800 nm  395-1040 nm

Table 2.1 { Informations essentielles des deux caneras de l'instrument MDIS [Hawkins et al., 2007].

d'un elescope de type Ritchey-Chretien cecak de I'axe optique principal, compose d'un miroir
primaire ellipsodal et d'un miroir secondaire hyperbolo-dal en aluminium recouverts d'or, pour
une longueur focale de 550 mm, d'un detecteur CCD (le méme que celui de la camera WAC,
ce qui permet de faire des eglageselectroniques en simultare pour les deux caneras) et d'un
Itre a bande passante (100 nm cente sur 747 nm). Cette con guration aet peteea un
elescope de type Cassegrain plus classique poureviter I'obturation centrale cause par le miroir
secondaire.

Figure 2.3 { Sclemas optiques des caneras WAC (gauche) et NAC (droite). Ties de [Hawkins
et al., 2007].

Le tout est mone sur une plateforme pouvant pivoter entre 40 dans la direction du So-
leil et 50 dans la direction oppose. Les donrees sont compresees au sein de la sonde par
binning (groupement des donrees par classe), passage de donrees 12 bits en donrees 8 bits
et compression sans ou avec perte. Chaque canera avait un objectif particulier : la camera
NAC, grace a une meilleure esolution spatiale, pour l'analyse geologique de la surface; la
canera WAC, gracea une meilleure couverture spectrale, pour l'analyse de la composition de
la surface. La premere phase de la mission MESSENGER devait permettre de produire deux
cartes monochromes globales (une a incidence quasi nulle, i.e. quasi-nadir, une a incidence
mockee, i.e. 55-75) pour avoir une carte globale de la e ectance de la surface de Mercure,
une carte seeo compementaire hors nadir pour les analyses topographiques et la production
d'un mockle dekvation digital (DEM, pour Digital Elevation Model), des images couleur a
faible angle d'incidence pour avoir des cartes globales des proprees spectrales de la surface, et
des images couleura haute esolution spatiale (20-50m/pixel) de egions d'inerét pour produire
des mosa«ques d'imagesa haute esolution.

Les caraceristiques des douze ltres de la canmera WAC sont esunes dans la table 2.2 et sont
visibles sur la Figure 2.4. Les dierentes longueurs d'onde de ces Itres ont permis d'observer
Mercure dans le domaine spectral du visible et du proche-infrarouge, i.e. de 433,2 nma 1012,6
nm. On remarquera que les bandes passantes de ces Itres sont assez larges, couvrant une
gamme spectrale centee sur une longueur d'onde, ce qui donne une esolution spectrale moins
ineressante. C'est pourquoi pour une analyse spectrale plus pousse, on petrera l'instrument
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MASCS qui dispose d'une meilleure esolution spectrale, mais en contrepartie d'une esolution
spatiale - et donc d'une couverture - plus faibles que MDIS (voir section 1.3.3 et [lzenberg
et al., 2014]). On peut aussi noter que les ltres de la roue ne sont pas disposes par ordre
croissant de longueur d'onde centrale. L'ordre des lItres de la roue a en e etet choisi pour
avoir des bandes passantes compementaires dans des positions adjacentes (e.g. les Itres F,
G et | sont dans des positions rapproctees pour faciliter les ogerations de cartographie de la
surface en trois couleurs). Le ltre B a une large bande passante (600 nm) pour utilisation dans
le syseme d'imagerie detoiles pour la navigation optique.

Filtre Longueur d'onde (hm) Bande passante (hm) # images

A/l
B/2
C/3
D/4
E/5
F/6
GI7
H/8
119
J/10
K/11
L/12

698.8
700
479.9
558.9
628.8
433.2
748.7

947.0
996.2
898.8

1012.6

828.4

5.3
600.0
10.1
5.8
5.5
18.1
5.1
6.2

14.3

51
33.3
5.2

49
40
772
996
770
2300
6163
48
2305
759
48
992

Table 2.2 { Informations essentielles des dierents ltres de la canmera MDIS-WAC [Hawkins et al.,
2007]. La dernere colonne correspond au nombre d'images disponible dans le quadrangle
Shakespeare. Les informations correspondant aux ltres utilises pour la cartographie sont en gras.

Figure 2.4 { Graphique permettant de visualiser les longueurs d'onde centrales et les bandes
passantes des ltres de la canera MDIS-WAC. Les nuneros au-dessus de chaque bande passante
correspondent aux nuneros de ltres de la colonne de gauche de la Table 2.2. Le ltre B/2 n'est pas

repesente. Tie de [Hawkins et al., 2007].
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2.3 Donrees utili®es

Les donrees utilies pour la cartographie du quadrangle Shakespeare de Mercure ontet
eechargees sur le site PDS Image Atlas du Jet Propulsion Laboratory https://pds-imaging.
jpl.nasa.gov/Atlas/ . Le site o re la possibilie d'entre ebcharger des images cep calibees
(CDR, pour Calibrated Data Record, des images cep calibees auxquelles on a applique une
correction photonretrique (DDR, pour Derived Data Record, ou bien les images "brutes" (EDR,
pour Experimental Data Record de la canera WAC de MESSENGER, c'esta-dire les images
non calibees et sans application d'une correction photonetriqgue. Ce sont ces derneres qui
ontet choisies a n d'appliquer une proedure de calibration et de correction photonetrique
commune et accepee au sein du projet PLANMAP. Celle-ci reste tout de méme base sur la
nmethode decrite dans [Denevi et al., 2018] (section 8) pour lelaboration des produits naux de
lequipe MESSENGER, et est decrite dans la prochaine section.

Seules les images dont les conditions geonetriques ne sont pas trop extrémes (angle d'in-
cidencei < 70, angle demissione < 70) ontet ekchargees. En e et, celles-ci peuvent
étre probematiques lors de la correction photonetrique. De trop grandes dierences dans les
conditions d'illumination de deux images superposes ne peuvent &tre corrigees, i.e. les bords
des images individuelles sont visibles dans la mosa«qque nale (voir le haut de la Figure 1.16).
En n, seules les images correspondant au quadrangle Shakespeare (RS latitude < 65 N
et 180 E < longitude < 270 E) ontet lectionrees.

2.4 Methodes utili®es

2.4.1 Methode de construction de la mosaque d'images

Pour obtenir la mosa«que d'images du quadrangle de Shakespeare, jai utilie la version
3.5.2.0 du logiciel ISIS (Integrated Software for Imagers and Spectrometers) ceveloppe et mis
a disposition par I'USGS (United States Geological Survey). Le processus gereral est cecrit
ci-apes et est esune sur la Figure 2.5.

Importation au format ISIS 3

Les images PDS (Planetary Data System) sont d'abord imporees dans le format utiliee par
ISIS (image.cul). Les chiers esultants sont appeks des "cubes”, m&me si ce ne sont pas encore
des cubes de donrees au sens propre du terme, i.e. une image avec une troiseme dimension,
souvent la longueur d'onde.

Georeérencement

Les images sont ensuite geoekrenees en utilisant des "SPICE kernels" ineges au logiciel
et on leur appligue un moctle de forme. Les "SPICE kernels" contiennent les informations de la
sonde spatiale comme sa position, son orientation ou la position du Soleil, et sont indispensables
pour extraire la position au sol de la sonde et les donrees geonetriques des images (angles
d'incidence, demission et de phase, esolution...). Le moctle de forme est un MockleEEvation
Digital produit au Deutsches Zentrum fur Luft- und Raumfahrt (DLR) en Allemagne [Preusker
etal., 2017] (voir Figure 2.6). Il a une haute pecision verticale (30 m) et une meilleure esolution
spatiale (222 mnetres par pixel) que le mockle de forme de 'USGS (665 netres par pixel)
peedemment utilise dans la communaut.

2. Documentation et etrences : https://isis.astrogeology.usgs.gov/index.html ; [Torson and Becker, 1997;
Gaddis et al., 1997; Anderson et al., 2004]
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Figure 2.5 { Sctema illustrant les dierentesetapes du processus permettant d'obtenir une
mosa«que d'images grace au logiciel ISIS.

Figure 2.6 { Le Moctle d' Ekvation Digital utiliee pour geoegrencer les images MDIS du
gquadrangle Shakespeare. La distance au centre de la plarete varie de 2 435 706 ma 2 442 822 m, ce
qui corresponda uneeévation (R wmercure = 2 439 400 m) variant de -3694 ma +3422 m.
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Calibration radionetrique
La calibration radionetrique des images inclue de nombreuses corrections dont :

Le biais b, qui est le bruit electronique du cetecteur CCD de linstrument cause par
I'addition de signaux parasites propres au cetecteur (e.g. bruit de photons) et de signaux
intererants d'origine exerieur;

Le courant d'obscurie d (pour dark current), courant parasite dont I'origine est I'agitation
thermique des electrons. Il est corrige en utilisant des moceles ceveloppes au sol par
lequipe de la sonde MESSENGER;;

Les probkemes de non-lirearie du dcetecteur;

La trairee S (pour smear), qui corresponda un gradient de chargeelectrique entre le haut
et le bas de I'image dda une exposition lors du processus de lecture de l'image;

L'image de la lumere parasitel (f ), causee par la di raction de la lumere incidente sur
le cetecteur et sa e exion sur les ltres;

L'inclusion d'un facteur de eponseR(f ), qui est une mesure de la facon dont la lumere
est transmise dans chaque Itre. Ce sont des corrections empiriques aux probemes de
eponse de l'instrument MDIS;;

Le champ plat normaliee N (f) (pour normalized at eld ), qui est une mesure d'une
source tes lumineuse et uniforme. Cette correction renedie aux defauts de fabrication du
cetecteur CCD et auxeventuels polluants exerieurs qui S'y seraient ceposs.

L'ensemble des corrections appligeesa l'imaga(f ) prise dans le ltre f est esune dans
la formule ci-dessous :

(A(f) S b=t d I(f)

()= RA)N ()

(2.1)

a L(f) est la radiance calibee en W2.nm 1.sr ! et tey, le temps d'exposition.

La radiance calibee est aussi convertie en facteur de radianBADF , plus commurement
noe I=F, suivant la formule :

L(f) D °*
F(f) 1UA

I=F (f) = (2.2)

al L(f) est la radiance calibee calcuke pour le Itref, D est la distance au Soleil en km,
1 UA = 149 597 870,691 km, eF (f ) est l'irradiance solaire e ective moyenne, echantillonree
sous la bande passante du ltre.

La notation I=F est aussi appeke facteur de radiance, quantie adimensionree e nie comme
le rapport entre la e ectance bidirectionnelle d'une surface et la e ectance d'une surface qui
di use la lumere de manere parfaire (surface lambertienne)eclaiee en incidence normale.
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Reduction de la taille du jeu de donrees

Pour le produit nal, seuls 8 des 12 Itres de la canera MDIS-WAC ontet utiliees. En
eet, les Itres A (698.8 nm), B (700.0 nm), H (947.0 nm) et K (1012.6 nm) ne disposent pas
de su samment d'images pour couvrir tout le quadrangle Shakespeare. De plus, le Itre B est
eserea la navigation optique.

De plus, la redondance du jeu de donrees aek eduite pour aneliorer le temps de traite-
ment des prochaines etapes de construction de la mosa«que. En e et, malge ce qui peecde,
certaines parties de la mosa«que sont couvertes jusqua quatorze fois par une image du méme
Itre, comme on peut le constater sur la Figure 2.7. Pour rermediera ce probeme, les images
ont tout d'abordet ordonrees par esolution spatiale croissante. Ensuite, on s'ineressea I'em-
preinte au sol de chaque image : si I'empreinte au sol d'une image est superposea plus de 90%
de lI'ensemble des empreintes au sol cep consiceees, alors cette image n'est pas conseree pour
construire la mosasque nale. La valeur seuil de 90% aet trouvee empiriguement pour avoir
une redondance d'images minimale tout en gardant une couverture de donrees maximale.

Figure 2.7 { Image en projectionequirectangulaire illustrant la redondance des images MDIS-WAC
utilisees pour la cartographie du quadrangle Shakespeare. Un pixel noir repesente une redondance
nulle (pas d'image disponible), tandis qu'un pixel blanc dcenote une redondance de 14 (quatorze
images disponibles).

Au nal, le nombre de cubes utilies pour construire la mosasque d'images passe de 759a
499, ce qui permet de diviser le temps total des prochainesetapes par 1,5.

Correction photonetrique

Le moctle de correction photonetrique utilie pour la cartographie est le moctle de
Kaasailanen-Shkuratov [Kaasalainen et al., 2001; Shkuratov and Helfenstein, 2001]. Chaque
image pour laquelle le moctle aet appligLe est normaliseea des conditions geonetriques cou-
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ramment utilies en laboratoire, i.e. angle d'incidence= 30 , angle demissione=0 et angle
de phase =30 . Ainsi, pour chaque pixel de chaque image, on a :

I=F ,
I=F norm = m KS3(i=30;e=0; =30) (2.3)
al:
KSs(i;e; ) =Ane _2cod +(1 ¢) cosi (2.4)
ShE TN @ Cosi+cose ' '
aveci I'angle d'incidencelocal, e I'angle demission local, Il'angle de phase, 4 l'alkedo

normal, le paranetre de la fonction de phase et,de paranetre de la fonction de disque.
Comme ckecrit dans [Domingue et al., 2016] et rappeler dans la section 1.5.2, le mockle de
Kaasalainen-Shkuratov produit une meilleure correction photonetrique que le mocele de Hapke
[Hapke, 1981; Hapke et al., 2012; Domingue et al., 2015], en particulier pour les jointures entre
deux images de conditions d'illumination dierentes.

Projection

Projeter une image signi e transformer les latitudes et les longitudes de chaque pixel de
I'image de la surface en positions sur un plan. Deux projections ont et consiccees : une
projection equirectangulaire, aussi appeke projection cylindrique equidistante, pour avoir la
possibilie de comparer avec les mosa«ques produites par lequipe MESSENGER. Le carte a
alors une forme rectangulaire ; et une projection conique conforme de Lambert qui est la pro-
jection conventionnelle pour les latitudes moyennes. Dans cette projection, les neridiens sont
des droites concourantes, et les paraleles des arcs de cercle centes sur le point de convergence
des nreridiens.

Lors de la projection, la esolution spatiale aee imposea 450 netres par pixel pour deux
raisons : pour rester coterent avec la esolution adopte pour la cartographie couleur d'autres
guadrangles de Mercure (voir par exemple [Zambon et al., 2017] pour les quadrangles Victoria
et Hokusai), et parce que c'est une valeur proche de la esolution spatiale moyenne des images
utilisees pour produire la mosa«que (Figure 2.8).

Coregistration

L'acquisition des images de Mercure par la sonde MESSENGER nétait pas instantaree,
mais se faisait sur un intervalle de temps. Le temps d'exposition etait certes court pour une
seule image (quelques secondes), mais il devient non regligeable lorsque I'on met bouta bout
les 12 acquisitions d'une méme zone de la surface correspondant aux 12 ltres de la canera
MDIS. Des e ets geonetriques de translation et de torsion de l'image dds au mouvement de
la sonde pendant l'acquisition doivent donc etre corriges. C'est letape de coregistration. La
Figure 2.9 illustre le principe de la coregistration d'images.

ISIS permet de coregistrer des images soit en appliquant une simple translationa l'image,
soit en appliguant une combinaison de translation suivant les lignes et les colonnes de l'image.
La partie commune des deux nethodes est l'utilisation d'une image de egrence par rapport
a laquelle la ou les autres image(s) du méme cube sont translaees. Le choix entre I'une ou
I'autre des nmethodes de coregistration se fait en comparant les geonetries internes de l'image
de ekrence et de l'imagea coregistrer. Si les deux geonetries sont proches, alors une simple
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Figure 2.8 { Histogramme de la esolution spatiale des images MDIS-WAC dans le quadrangle
Shakespeare

Figure 2.9 { lllustration du principe de la coregistration. a. L'imagea coregistrer est diviee en
sous-ensembles appeks "fragments de mockle" (chaque croix est le point commun des quatre
sommets des fragments de mockle adjacentsh. De la méme manere, on divise l'image de ektrence
en sous-ensemble nomnes "fragments de recherche" (chaque croix est le point commun des quatre
sommets des fragments de recherche adjacents). Les framents de moctle (gauche) et de recherche
(droite) sont compaes en calculant leur coe cient de corelation.
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translation sut; sinon, la deuxeme nethode est recessaire. Pour la cartographie du qua-
drangle Shakespeare de Mercure, c'est la deuxeme option qui aet retenue.

D'un point de vue plus technique, le processus de comparaison utilise deux sous-ensembles :

? Un sous-ensemble de I'image de ekrence, appek "fragment de recherchsédrch chipen
anglais)

? Un sous-ensemble de l'imagea coregistrer, nomne "fragment de mocelepdttern chip en
anglais)

Le fragment de mocele parcourt le fragment de recherche pour trouver une correspondance
entre les deux images. Ceci implique que les dimensions du fragment de recherche doivent &tre
plus grandes que les dimensions du fragment de moctle. ISIS propose deux algorithmes pour
le processus de comparaison : lI'un maximise le coe cient de correlation entre les deux sous-
ensembles e nis ci-dessus, l'autre minimise la dierence entre les pixels d'un sous-ensemble
par rapporta l'autre. C'est le premier algorithme qui aee utiliee et qui va &tre decrit plus en
cetails. Pour plus d'informations sur la deuxeme nethode, le lecteur est renvoye a la docu-
mentation en ligne de ISIS.

L'algorithme utili’e pour la coregistration des images MDIS calcule le coe cient de
corelation R entre le fragment de mocele et une sous-egion du fragment de recherche (equa-
tion (2.5)). Cette sous-egion doit avoir les mémes dimensions que le fragment de mockle pour
pouvoir faire une comparaison pixel par pixel.

_ coMFM; SR)
" Var(FM) Var(SR)

(2.5)

al -1 <R < 1, coMFC; SR) est la covariance entre le fragment de moctleF(M ) et la
sous-egion SR) du fragment de rechercheyV ar(P C) la variance du fragment de moctle et
V ar(SR) la variance de la sous-egion. La qualie de I'ajustementGOF (pour goodness-of-
t en anglais) est ensuite ceduite en prenant la valeur absolue du coe cient de correlation :
GOF = jRj. La tokrance (i.e. la valeur seuil de la qualie de I'ajustement) du processus de com-
paraison aet »ea 0,8, ce qui signi e que tous les tests pour lesquel&OF > 0.8 sont positifs.

Quand le fragment de mockle concide avec la sous-egion du fragment de recherche (i.e.
guand la qualie de l'ajustement est maximale), I'image est ensuite deplace par rapporta
I'image de etrence pour reproduire la coregistration. Cependant, le cecalage appligtea lI'image
peut etre si important que le esultat du processus de comparaison peut &tre remis en question.
Pour eviter ce probkeme, une distance de cecalage maximale acceptable est ¢ nie dans le
processus. La valeur recommancee estegalea 0,75, c'esta-dire que la coregistration ne sera
pas e ectiee si la nouvelle position d'un pixel est distante de plus de 0,75 fois de sa position
initiale (pecision sous-pixel).

Construction de la mosaqgue

Pour construire la mosas«que d'images, il faut d'abord produire tous les cubes en emplilant
les 8 images d'un méme partie de la surface prises avec les dierents Itres de la canera MDIS.
Ensuite, on supprime les bords des cubes qui n'ont pas 8 lItres superposs. Enn, on peut
assembler les cubes entre eux.

52



Section 2.4

Lissage des valeurs aberrantes

Une etape suppkementaire aete de remplacer les pixels avec des valeurs aberrantes (e.g.
valeurs regatives ou superieures a 1). Ces valeurs aberrantes sont génantes pour faire une
classi cation de la mosa«que @ cause de leur grandecart par rapporta la moyenne de la dis-
tribution, elles constituent souvent une classe a part entere, voir la section 2.5.3 pour plus
de pecision) et ont pour principale origine letape de correction photonetrique. En e et, la
correction photonetrique utilie ici prend en entee les angles (d'incidence, demission et de
phase) locaux qui peuvent étre= 90 ou proches de Q Les valeurs des cosinus peuvent donc
@tre regatives ou proches de 1, ce qui implique des valeurs de I/F regatives & 1. Ces cas
de gure se pesentent quand la topograpie de la surface change brutalement, comme pour les
craeres.

Pour cela, plusieurs droites de Henry (nmethode graphique qui permet d'ajuster une distri-
bution gaussienne a une distribution d'une srie d'observations) ontet traces pour \eri er
s'il est justie de consicerer que chacune des 8 couches de la mosa«que d'images peut étre as-
simiee a une distribution normale. Dans ce type de graphique, une distribution normale (ou
guasi-normale) se manifeste par une droite lireaire dont on peut aisment ceduire la moyenne
et lecart type de ladite distribution. La Figure 2.10 montre un exemple de droite de Henry
obtenue, les autres casetant tes similaires.

Figure 2.10 { Droite de Henry pour le ltre F (433.2 nm) du quadrangle Shakespeare.

L'axe des abscisses repesente les quantiles treroriquethdoretical quantilesen anglais),
aussi appeks cote Z. Celle-ci correspond au nombre decarts type qui sparent un point de la
moyenne de la distribution dont il fait partie. Par ¢ nition :

Cotez= 2 (2.6)

a X est la valeur du pixel, la moyenne de la distribution et sonecart type.

Cependant, utiliser la cote Z peut &tre probkematique, car la moyenne et lecart type d'une
distribution sont in uenes par les valeurs aberrantes [Rousseeuw and Hubert, 2018]. Une
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e nition plus robuste (i.e. moins tependantes des valeurs aberrantes) de la cote Z esout
le probeme en consicerant la nediane de la distribution au lieu de la moyenne :

0:6745k Xx)

=
Cote MAD

(2.7)

al x est la valeur du pixel,x la mediane de la distribution, et MAD la variation nmediane
absolue ¢ nie par :

MAD = jXx Xj (2.8)

La droite de Henry montre clairement que la distribution des valeurs de e ectance pour le
Itre F ne peut pas &tre assimieea une distribution normale pour une cote Z> 3,5. En e et,
la distribution n'est lireaire que pour CoteZ' < 3,5. Cette ceviationa une distribution normale
est caracerigee par une aile droite dans la distribution de donrees, ce qui la rend asynetrique.
Pour corriger cette asynetrie, on calcule dans un premier temps la nediane de la distribution
pour la diviser en deux parties de méme cardinal. Ces deux sous-distributions sont ensuite
traiees comme des distributions normales incependantes : la cote Z est calcuke pour chaque
sous-distribution et les pixels pour lesquels CoteZ' 3,5 et ceux dont les valeurs de e ectance
sont < 0 sont attribtesa des valeurs aberrantes.

Les deux sous-distributions sont ensuite recolees, et chaque valeur aberrante est remplace
par la moyenne des pixels adjacents. Plusieurs ordres de pixels adjacents ontek teses : I'ordre
1 correspond aux premiers pixels adjacents (plus proches voisins), I'ordre 2 aux deux premiers
pixels adjacents, etc. L'ordre 1 semble étre le meilleur choix. En utilisant I'ordre 1, peu de pixels
(au plus huit) sont pris en compte pour la moyenne, tandis qu'en utilisant I'ordre 2 ou plus,
le nombre de pixels pris en compte est plus raisonnable (e.g. quarante-huit pixels pour l'ordre
3). Cependant, avec deux pixels adjacents ou plus, les pixels adjacents les plusa I'exerieur
peuvent concerner des terrains de nature competement dierente de celles du pixel de la valeur
aberrante. Par exemple, pour l'ordre 2, les pixels les plus distants sonta 2450 = 900 m du
centre du pixel de la valeur aberrante. Comme les pixels de valeurs aberrantes correspondent
habituellementa des terrains tes brillants comme les fonds ou les ancs de certains craeres,
ou tes sombres comme les ombres de crakeres, une telleechelle de taille peut conduirea inclure
des pixels avec des valeurs compktement dierentes (e.g. des valeurs en dehors du craere), en
attribuant ainsi une nouvelle valeur biaiee a la valeur aberrante. La Figure 2.11 montre un
exemple de la correction apporeea une zone contenant des valeurs aberrantes.

Le cube de donrees est ainsi préta étre analys. C'est I'objet de la sous-section suivante.

2.4.2 Methodes d'analyse

Une fois la mosa«que d'images construite et traiee des valeurs aberrantes, je I'ai analyse par
dierentes nethodes, superviee ou non. J'ai commene par une nethode d'analyse supervise,
c'esta-dire qui fait intervenir un choix exerieur et donc subjectif, pour avoir une vue d'ensemble
des proprees spectrales des terrains du quadrangle Shakespeare : leur intervalle de valeurs et
leur epartition notamment. Il s'agit de la nethode de seuillage des parametres spectraux.
Ensuite, j'ai consicee deux nethodes d'analyse non superviees. L'Analyse en Composantes
Principales (ACP) et le partitionnement en k-moyennes. Cela m'a permis dans un cas de eduire
le nombre de variables (huit, pour les huit couches du cube de donrees), et dans le second cas
de combiner les donrees de manere optimiee pour identi er des terrains caraceries par des
propriees spectrales similaires. Ces nmethodes, decrites plus en cetail dans les paragraphes qui
suivent, ontee appliquees grace au logiciel ENVIR .
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Figure 2.11{(a) Avant le lissage : le anc de Degas (37.1N, -127.2 W) contient des valeurs
aberrantes (eche rouge), i.e. des valeurs de e ectance teseleees, parfois> 1; (b) Apes le lissage :
les pixels ont maintenant des valeurs plus en accord avec les valeurs des pixels voisins (eche verte).

Analyse en Composantes Principales

L'Analyse en Composante Principale (ACP) est une nethode d'analyse statistique visant
a convertir un jeu de donrees faisant intervenir des paramnetres correks en un jeu de donrees
impliquant des variables non correkes appekes Composantes Principales (PCs). L'ACP per-
met d'obtenir le nombre minimal de paramnetres pertinents permettant detudier les proprees
spectrales de notre jeu de donrees.

Il existe dierents types d'ACP. Les deux principales utilisent une matrice de covariance
pour la premere, et une matrice de corelation pour la deuxeme. La matrice de corelation
est utiliee si les variances des variables individuelles dierent de manere importante ou si ces
variables sont exprinees dans des unies dierentes. En e et, la corelation est une quantie
adimensionree (voir equation 2.5) et qui n'est pas a ecee par un changement dechelle au
sein des valeurs de l'une ou l'autre des variables, alors que la covariance est une quantie dont
I'unie cepend du produit des unies des variables et qui cepend d'un changement dechelle des
valeurs. De plus, quand la correlation ne peut varier qu'entre -1 et 1, la covariance peut prendre
des valeurs entret et +1 . Dans notre cas, les variables sont de la méme grandeur physique
(e ectance) et ont la m&me unie de mesure (quantie adimensionree), le choix de 'ACP a
utiliser pour nos analyses s'est donc naturellement pore sur celle qui fait usage de la matrice
de covariance.

Le proede gereral est le méme pour l'une ou l'autre des nethodes. Tout d'abord, on
construit avec nos donrees une matrice initialX de dimensiondN M, a N est le nombre de
variables (dans notre cas huit, correspondant aux huit valeurs en e ectance d'un pixel d'une
image) etM le nombre de valeurs par variable. Puis,a chaque vale¢; d'une variable, on sous-
trait la moyenne des valeurs de cette variabley, pour eduire I'erreur quadratique moyenne
et avoir des valeursX; de moyenne nulle X = X; x;- On calcule ensuite la matrice de
covariance assoceea la matrice corrigeel :

coMX) = ﬁxﬂ (2.9)

55



Chapitre 2

On trouve I'ensemble des valeurs propres; > 0 assocees aux vecteurs propreg de la
matrice de covariance (ou la matrice de correlation). Comme2 [1; N ], il y a autant de valeurs et
vecteurs propres que de variables, i.e. que de lignes dans X. Ainsi, on peut construire la matrice
de projection X a partir des vecteurs propres organiss par valeurs propres cecroissantes
(la premere composante principale aura donc la plus grande variance, la deuxeme composante
principale la deuxeme plus grande variance, et ainsi de suite) :

2 3
Vi
Xproj =4 S (2-10)
VN

Cette matrice de projection est exclusive au jeu de donrees contenu dans la matrice initiale
X dans le sens a1 une modi cation de cette dernere peutegalement avoir un impact fort sur
Xoproj - Finalement, on e ectue la projectionX X pour obtenir la matrice des composantes
principalesY

2 PCl3

Y=XXpo =4 1 O (2.11)
PCN

Ainsi, on est pase dans un nouveau sous-espace des variables consenees permettant de
s'aranchir des informations redondantes [Richards, 2013]. En e et, la matric&¥ issue de la
projection a pour l'instant les mémes dimensions qu¥, celle-ci ayant simplement subit une
rotation. La dernere etape consistea eduire le nombre de vecteurs propres consenes, i.e. le
nombre de paranetres (composantes principales) maximal avec lesquels il est possible de tra-
vailler. Le criere ceterminant de ce choix est bas sur la "conservation de variance" : pour
que la eduction de donrees conserve un sens, la majorie du lechantillon doit pouvoir étre
expliquee par les vecteurs propres consenes. Sachant que les valeurs propresorrespondent
aux variances \2n’ en faisant le rapport de la somme de toutes les variances sur la somme des
variances consernees, on peut ceterminer si les vecteurs propres que I'on a choisi de conserver
cecrive bien la majorie du jeu de donrees. Pour cela, le rapport doit &tre le plus grand possible.
Dans notre cas, en conservant les vecteurs proprgset v, et leurs composantes principales as-
socees PC1 et PC2, 98,6% de la variance totale du jeu de donrees est consenee, donc les
conditions de conservation de la variance sont nettement satisfaites.

Cette nethode aet utilieea plusieurs reprises [Robinson et al., 2008; Denevi et al., 2009;
Peplowski and Stockstill-Cahill, 2018] pour identi er des terrains particuliers de Mercure. Le
dernier cas d'utilisation de la PCA (voir Figure 2.12) est particulerement ineressant, car il a
permis de reck nir de manere plus rigoureuse les terrains geochimiques (voir section 1.5.3).

Ce nition des paranetres spectraux utili®s

Dans un premier temps, j'ai ®lectionre divers paranetres spectraux fournissant des infor-
mations compkementaires sur la nature des terrains qui couvrent le quadrangle Shakespeare :
la e ectance a 749 nm, plusieurs ratios de e ectance (e.g. 996 nm / 433 nm), des pentes
spectrales et la courbure spectrale obsenee autour de 600 nm. Ces paranetres spectraux ont,
pour la plupart,ee slectionres sur la base de pe®dentesetudes de Mercure (e.g. [Murchie
et al., 2015]) ou d'autres corps sans atmosplere (e.g. la Lune [Lucey et al., 1995]).

La e ectancea 749 nm et la PC1 (Prinicpal Component 1 Composante Principale 1 en
anglais, cf. paragraphe peedent) permettent de distinguer les variations d'altedo de la surface
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Figure 2.12 { Carte RVB des terrains geochimiques obtenues par ACP. Le rouge, cecrit par PC2,
corresponda des terrains riches en magresium et pauvres en aluminium; le vert, retrae par PC1,
concide avec des terrains riches en potassium et pauvres en magresium et aluminium; le bleu,
repesentant PC4, montre les terrains riches en aluminium et pauvres en magresium. Tie de
[Peplowski and Stockstill-Cahill, 2018].

dans le quadrangle Shakespeare. La PC2 et le ratio 996 nm / 433 nm sont reles aux variations
de la pente spectrale globale (entre 433 et 996 nm). Par exemple, le rd&ale deux bandes de
la mosasque respectivement de e ectanc&k;a ; nmetR,a , nm estlea la pente spectrale

S par :

R» 2 1
R=_-—*=-=1+ S 2.12

Il est essentiel de noter ici que la relation entre ratio de e ectance et pente spectrale entre les
deux longueurs d'onde correspondante n'est pas une simple relation lireaire, &y intervient
aussi dans le membre de droite. Ainsi, pour une méme pente spectrale, un terrain dont le
niveau de e ectance global est pluselew aura un ratio plus faible. Les ratios de e ectance
sont donc particulerement utiles pour mettre enevidence les maeriaux de la surface les plus
spectralement "bleus” et les plus brillants, donc les plus frais comme lesejectas d'impact ou
les raies, ce qui n'est pas possible uniquement avec la pente spectrale (voir section 1.5.1 et
Figure 2.13).

Dans leurs travaux, [Vilas et al., 2016; Lucchetti et al., 2018] ont monte qu'il est possible
de cetecter une faible et large bande d'absorption autour de 600 nm dans le fond de certains
craeres d'impact contenant des hollows, ces derniers contenant du maeriel tes peu alee
("frais") [Blewett et al., 2011]. Cette bande d'absorption est potentiellement assocee a du
maeriel pesent dans les egions les plus sombres de Mercure, i.e. celles assocees au LRM.
Dans cette optique, [Klima et al., 2018] a repris un paranetre calculant la courbure spectrale
autour 600 nm introduit par [Murchie et al., 2015] an de cetecter le LRM a la surface de
Mercure et I'a eadape de la facon suivante :

(Rss9 + Re20 + R7ag + Rgog)=4
(Regg + Ra79)=2

SCeoo =1 (2.13)

al SCqoo est la courbure spectrale du spectre autour de 600 nm Bt la e ectancea la
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Figure 2.13 { Trois cartes de divers paranetres spectraux au niveau de la partie Nord de lejecta
principal provenant du cratre Hokusai (centees autour de 44,2 N, -116,4 W). (a) Pente spectrale
dans le visible (0.43-0.75 m); (b) Re ectancea 749 nm; (c) Ratio de e ectance 749 nm/433 nm.
Sur la carte de pente spectrale, lejecta est assez peu identi able : il a une pente spectrale dans le
visible proche de celle des terrains environnants. En revanche, sur la carte du ratio de e ectance, on
peut nettement mieux distinguer lejecta, ce paranetre spectral tenant compte de la plus haute
e ectance de lejecta par rapport aux terrains alentours, en plus de la pente spectrale.
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longueur d'onde .

Seuillage des paranetres spectraux

Le seuillage des paranetres spectraux est une nmethode certes superviee, mais qui a eu son
importance dans un premier temps pour les premeres analyses de la mosa«que d'images.

Un seuillage se ceroule comme suit : pour chaque paranetre spectral, on a che progres-
sivement les pixels en partant de sa valeur minimale jusqua ce qu'un terrain soit clairement
apparu et gu'un autre commencea etre ewek. La limite ce nit ainsi la valeur seuil (maximale)
de la premere unite spectrale pour le paranetre consicee. On proede ainsi jusqua atteindre
la valeur maximale du paranetre spectral. Les terrains qui n'ont pas pu &tre epae par la
nmethode du seuillage ontet rassembks dans une unique egionetendue appeke "Autre”. Elle
peut étre consiceee comme une egion intermediaire, i.e. qui a des proprees spectrales dans
la moyenne du quadrangle pour le parametre spectral consicee.

NB : il est important de bien comprendre que, bien qu'elle soit subjective, cette nmethode
permet d'identi er des unies spectralesa grandeechelle, c'esta-direa lechelle de tout le qua-
drangle Shakespeare. On verra dans les paragraphes suivants que les autres methodes d'analyse
ne permettent pas forement de ealiser ce genre d'analysea grandeechelle.

Combinaison de couleurs

J'ai combire plusieurs paranetres spectraux au sein d'une méme carte en consicerant des
cartes en fausses couleurs RVB (Rouge - Vert - Bleu). Le but aet de trouver les bonnes com-
binaisons de paranetres spectraux pour eeler et ehausser les dierences de composition de
la surface de Mercure. De cette manere, il est plus facile d'identi er des egions d'inerét et de
faire une analyse ou une classi cation plus ne.

Deux cartes RVB sont couramment employees dans la literature dans le cas de Mercure
[Blewett et al., 2009; Denevi et al., 2009; Robinson et al., 2008] : la premere combine les
e ectancesa 996 nm, 749 nm et 433 nm, respectivement dans les canaux rouge, vert et bleu;
la deuxeme inclut les deux premeres composantes principales (PC1 et PC2) et le ratio de
e ectance 433 nm/996 nm. Sur la premere carte, seule la e ectance peut étre directement
visualisee. Cependant, comme il aee monte lors de la pesentation des paranetres spectraux,
la pente spectrale est aussi fondamentale pour mieux contraindre la lithologie de la surface.
Pour avoir un acesa la distribution de la pente spectrale dans le quadrangle, il est utile de
consicerer un ratio de e ectance (e.g. 996 nm/433 nm).

J'ai aussi rechercte la potentielle signature spectrale de la surface de Mercure dans le do-
maine du visible, i.e. la courbure spectrale autour de 600 nm. Pour cela, j'ai consicte le
parametre spectral SCqoo €quation 2.13) pour voir s'il existe des egions ai la courbure spec-
trale est signi cative. Comme dans les travaux de [Pieters et al., 1994] pour la cartographie de
I'abondance de fer sur la Lune, j'ai decice d'utiliee l'inverse deSCgo pour etre plus sensiblea
cette faible courbure.

Pour nir, j'ai ce ni une carte RVB similairea celle utilisant PC2 et PC1 for les canaux
rouge et vert, respectivement, mais avec la courbure spectrale autour de 600 nm pour le canal
bleu.
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Partitionnement en k-moyennes

Le partitionnement en k-moyennes est une des nombreuses nethodes de partitionnement de
donrees, qui ont pour but de regrouper des points de donrees dans des groupes similaires et
ont des applications multiples, comme la reconnaissance de formes, la quanti cation vectorielle,
I'analyse de donrees ou la decouverte de connaissances. Contrairementa I'ACP, il ne s'agit
donc ni d'une nethode statistique, ni une nethode de eduction de donrees. Un probeme de
partitionnement de donrees peut &tre pesene de la facon suivante : pour un ensemble de points
(X1, X2, ..., Xp) dans un espacal-dimensionnelRy, on souhaite partitioner cesn points en k
ensembles$,, S, ..., Sx) K n dansRy tel que la distance euclidienne caree de chaque point
au centre de partition le plus proche soit minimal. La distance euclidienne care€eSE (pour
Sum of Squared Euclidian distangeentre un point et un centre de partition peut sécrire :

Xexi " 1 X
SSE = IXi X @ X = —  Xj (2.14)

j=1 i=1

est le centre du clustey, x; est le eme point du groupej et n; le nombre total de points
Xj . Gracea sa relative bonne e cacie de calcul et une impementation aise, 'algorithme de
partitionnement en k-moyennes aet cemocratie pour le partitionnement des jeux de donrees
de grande taille, notamment par James McQueen [MacQueen et al., 1967].

Figure 2.14 { Sctema illustrant les dierentesetapes du partionnement en k-moyennes (voir texte
pour les cetails). Cedit : Wikipedia User/Mquantin.

La methode gererale du partitionnement en k-moyennes se ceccompose en deux phases prin-
cipales (voir Figure 2.14) : une initialisation (phase 0) et une phase ierative (phases 1a 3),
jusqua atteindre la convergence (phase 4). Pour l'initialisation, l'algorithme choisik points qui

repesentent les centres initiaux de chaque partition m(ll), m(zl), m(kl)) (phase 0b). Ensuite,
chaque point du jeu de donrees est a ecea la partition S'" la plus proche (phase 1a) :
(t) n (t) (t) 2 0
SU= X x myl o xp miji8it =155k (2.15)

Puis, le centre de chaque partition est ceplae vers son barycentmi(”l) (phase 1b) :
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1 X

JSi(t)j

(1) _

X; (2.16)

x; 25t

Les deux peedentes phases sont eieees (deux fois dans I'exemple de la Figure 2.14) jus-
gua ce qu'un criere de convergence est satisfait, par exemple quand deux ierations successives
ne produisent aucun changement dans la position des centres des partitions. Dans notre cas, les
points x; sont les e ectancesR;( i) (i=1,8) pour chaque longueur d'onde ; des Itres MDIS.

Cependant, pesene ainsi, le partitionnement en k-moyennes a un inconwenient majeur.
En e et, bien que la majeure partie du processus est autonome, il s'agit d'une nethode de
classi cation superviee, i.e. ai l'utilisateur doit intervenir pour converger vers une solution
convenable. Dans le cas du partitionnement en k-moyennes, il faut ce nir au pealable le nombre
k de classes attendues. Or, la nethode est tes sensible au choix initial des centres de partitions,
ce qui implique de faire des tests avec dierentes valeurs de et de choisir celle qui parat
étre la meilleure. De plus, ce choix peut conduire a un optimum local et nona l'optimum
absolu [Bottou and Bengio, 1995; Bradley and Fayyad, 1998; Grim et al., 1998; Mangasarian,
1997; Moore, 1999; Pollard et al., 1982; Selim and Ismail, 1984]. Pour renmediera cetecueil et
avoir un processus totalement non supervige, jai utili un algorithme developpe par [Marzo
et al., 2006] et tese dans [Marzo et al., 2008, 2009]. Cet algorithme est bas sur le criere
de Calinski-Harabasz (abeg CH par la suite, voirequation 2.17) pour ceterminer si le jeu
de donrees possde une structure qui peut eétre partitionree [Calinski and Harabasz, 1974]. Si
oui, l'algorithme determine le nombre appropre de partitions pour le jeu de donrees consicke,
rendant ainsi le processus compktement non supervise.

trace(B) trace(W)

CH= ——1 n K

(2.17)

al trace(W) = SSE est la distance euclidienne caree entre un point et un centre de par-
tition, et trace(B) est lequivalent entre les centres de partitions. Un jeu de donrees aura une
structure partitionnable si le criere CH pesente un maximum local. Ainsi, une egion d'inerét
peut étre £pae en dierentes partitions. Chaque partition est characerise par un spectre
moyen, qui e\ele la variabilie spectrale de la egion d'inerét. La nethode de partitionnement
en k-moyennes diere donc de I'ACP. Cette dernere est une nethode de eduction de donrees,
adapeea des jeux de donrees de grande taille pour s'a ranchir des points moins pertinants,
alors que le partitionnement en k-moyennes va seulement eparer le jeu de donrees en dierentes
groupes, ce qui rend cette nethode plus utilisable pour des jeux de donrees de taille moctee.

Dans le cadre de Mercure, la nethode de partitionnement en k-moyennes assoceea l'algo-
rithme ceveloppe par [Marzo et al., 2006] aet ecemment utiliee dans letude des hollows de
Mercure, en montrant que ces derniers e nissent une classe de spectres distincte des terrains
environnants [Lucchetti et al., 2018] (voir Figure 2.15).

2.5 PResultats

2.5.1 Identi cation d'unies spectralesa l'aide du seuillage

Les Figures 2.16 et 2.17 montrent les cartes obtenues en e ectuant le seuillage de PC2 et de
la e ectancea 749 nm, respectivement. Les Tables 2.3 et 2.4 cetaillent ces seuillages. De plus,
les mosasques des quatre premeres PC (PC1, PC2, PC3 et PC4) du quadrangle Shakespeare
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Figure 2.15 { lllustration de I'application du partitionnement en K-moyennesa l'identi cation et la
caracerisation des hollows dans le fond du craere Canova.a. L'image des hollows prise par la
canera WAC dans le Itre D (558 nm). b. Les dix partitions identiees apes application de
l'algorithme. c. Carte geologiquea tes haute esolution du fond du craere Canova. d. Les spectres
moyens de chaque partition identiee par l'algorithme. On remarque que cette methode permet non
seulement d'identi er avec pecision la morphologie des hollows du cratere Canova (en comparant b.
et ¢.), mais aussi de mettre enevidence une particularie spectrale (large bande d'absorption autour
de 600 nm, voir les spectres des partitions #7, 8 et 9) de ces derniers. Tie de [Lucchetti et al., 2018].
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sont pesentes en annexe.

Figure 2.16 { Haut : Carte spectrale du quadrangle Shakespeare pour le parametre spectral PC2;
Bas : Spectres moyens (normalisesa 559 nm) de chaque unie spectrale de la carte peedement
ciee; LRM = Low Re ectance Material; ICP = Intercrater Plains; HRP = High-re ectance Red

Plains; PD = Pyroclastic Deposits.

Le seuillage permet d'identi er les terrains geologiques cartographes par [Guzzetta et al.,
2017]. Les plaines intercraeres, identiees comme classe 3 dans la Figure 2.16, en sont I'exemple
le plus convaincant. En e et, les terrains entourant Sobkou Planitia qui ontet cartographes
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Figure 2.17 { Haut : Carte spectrale du quadrangle Shakespeare pour le paranetre spectral
e ectancea 749 nm; Bas : Spectres moyens de chaque unie spectrale de la carte pe@dement
ciee; LRM = Low Re ectance Material ; HD craters = Heavily Degraded craters; SP = Smooth

Plains ; PD = Pyroclastic Deposits.
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Seuil # Couleur sur la carte Valeurs du paramnetre spectral Terrain/structure assoce(e)

Min Max
1 Cyan -0.022 -0.01 Cratre Degas
2 Bleu -0.01 -0.005 Raies, LRM
3 Noir -0.005 -0.001 IcP
4 Vert -0.001 0.0035 Autre
5 Orange 0.0035 0.007 Caloris, HRP
6 Rouge 0.007 0.018 Depots pyroclastiques

Table 2.3 { Seuillage du paranetre spectral PC2 utili® pour classi er Shakespeare comme dans la
Figure 2.16.

Seuil # Couleur sur la carte Valeurs du paranetre spectral Terrain/structure assoce(e)

Min Max
1 Blue 0.035 0.058 LRM, Cratres tes cegrakes
2 Green 0.058 0.069 Autre
3 Orange 0.069 0.085 Calorisgjectas alees, SP
4 Red 0.085 0.102 Ejectas, raies, cepobts pyroclast.

Table 2.4 { Seuillage du paranetre spectral e ectancea 749 nm utilis pour classi er Shakespeare
comme dans la Figure 2.17.

comme IcP (voir [Guzzetta et al., 2017]) sont tes bien carackriges par des valeurs de PC2 allant
de -0,005a -0,001, d'apes la carte. Le LRM et la raie dgjectas principale d'Hokusai provenant

du crakereeponyme (voir section 2.6.2 pour plus d'informations sur ce craere) sont clairement
distingles par la classe 2. Puisque cette raie est orthogonale aux raies du craere Degas, nous
I'appellerons ci-apes "raie orthogonale”, abeg OR (pourOrthogonal Ray), méme si le terme
complet sera parfois rappek pour plus de claree. Des terrains peuetendus de maeriaux des
plaines lisses du bassin Caloris et de HRP sont ceteceesa I'extréme ouest du quadrangle Sha-
kespeare avec la classe 5. En outre, il estegalement possible de mettre enevidence des structures
plus locales. Il apparat que le maeriau pesent dans le fond et dans les environs imnediats
du craere Degas (37,1N, -127.3W) est distinct du reste du quadrangle en termes de valeurs
PC2. Par consquent, j'ai cartographe ce cratre comme une classea part. Si I'on consicere

le spectre moyen de la classe 1, on peut méme armer que le maeriau recouvrant le fond de
Degas pos=de le spectre le plus plat du quadrangle Shakespeare. Les tepodts pyroclastiques
[Head et al., 2008, 2009; Kerber et al., 2009; Kerber et al., 2011; Goudge et al., 2014; Besse
et al., 2015] sont un autre exemple de structures qui constituent une classe £paee (classe 6),
mais contrairementa Degas, ils ont la plus forte pente spectrale du quadrangle.

D'autres terrains peuvent tre identies avec le seuillage de la e ectancea 749 nm, comme
les craeres fortement degraces, ce quietait impossible de faire avec PC2. Ces terrains sont assez
bien caracerises dans la partie ouest du quadrangle, ar aucun matriau brillant ne les recouvre.
On remarque egalement que les deux principales zone contenant du LRM dans Shakespeare,
pes des craeres d'Akutagawa (50,9N, -90,5W) et de Sholem Aleichem (48,3, -141,1W),
sont cartographes dans la classe 1 de e ectance (voir Figure 2.17), alors que le LRM qui les
entoure ne l'est pas. Par conequent, le LRM identiea proximie d'Akutagawa et de Sholem
Aleichem est plus brillant que le LRM entourant Degas. En outre, nous pouvons identi er les
deux raies dejectas les plus brillants provenant du craere de Hokusai dans notre quadrangle
(encercks en noir sur la Figure 2.17; voir [Ernst et al., 2018] Fig. 1 pour le syseme complet
des raies de ce crakre) : un dans la partie orientale, qui est tes lumineux, donc dans la classe
4, et un dans la partie occidentale, moins lumineux et dans la classe 3.
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Figure 2.18 { (a) Carte de ratio (996 nm / 433 nm) du quadrangle Shakespeare. Les eches jaunes
pointent les deux crakres kuigeriens sans nom discues dans les sections 2.5.2 et 2.6.1{h) Carte

montrant la courbure spectrale autour de 600 nm dans le quadrangle Shakespeare. Seules les valeurs
entre 0 et 5% ontek consenees; (c) Carte RVB (R =996 nm -V =749 nm - B =433 nm) du

guadrangle Shakespeare. Rouge : 0.063-0.110, vert : 0.049-0.095, bleu : 0.029-0.08p ;Carte RVB
(R=PC2-V =PC1-B =433/996 nm) du quadrangle Shakespeare. Rouge : 0.031-0.053, vert :
0.134-0.249, bleu : 0.437-0.569. Annotations : PD = pyroclastic deposits; LRM = Low Re ectance

Material ; (e) Carte RVB (R = SCgpo - V = 996/433 nm - B = 1/ SCgog) du quadrangle
Shakespeare. Rouge : 0.0003-0.039, vert : 1.749-2.275, bleu : 20.0-13331. Les eches jaunes pointent
vers les deux craeres kuigeriens sans nom discues dans les sections 2.5.2 et 2.6.(f) Carte RVB
(R=PC2-V=PC1l-B= SCg) du quadrangle Shakespeare. Rouge : 0.031-0.053, vert :
0.134-0.249, bleu : 0.0003-0.039.
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La Figure 2.18a montre le rapport entre la e ectancea 996 nm et la e ectancea 433
nm. Comme mentionre dans la section 2.4.2, une carte de rapport peut etre utilisse comme
intermediaire pour mettre en avant les variations de la pente spectrale globale, i.e. sur toute la
gamme de longueurs d'onde couvertes par MDIS (visible et proche infrarouge). Selon lequation 2.12,
les tons clairs de la Figure 2.18a mettent enevidence les terrainsa forte pente spectrale globale
(plus rouge). Inversement, les tons fones de la Figure 2.18a sont les terrains avec une pente
spectrale plus bleue. Il n'est pas surprenant de retrouver les cep6ts pyroclastiques parmi les
ekments aux pentes les plus rouges de Shakespeare, ni de remarquer que le LRM, lesejectas
et les raies dejectas constituent les terrains aux pentes les moins profondes de ce quadrangle.

La Figure 2.18b visea identi er les zones ai la courbure spectrale autour de 600 nm est la
plus forte. La carte est similaire a celle obtenue par [Klima et al., 2018], avec les valeurs les
pluselewes de SCqp autour des craeres Degas, Akutagawa et Sholem Aleichem, et dans la
zone sittee au sud de Sobkou Planitiaegalement (entouee en rouge).

2.5.2 Mosaqgues d'images Rouge-Vert-Bleu (RVB)

En combinant les e ectancesa 996, 749 et 433 nm (Figure 2.18c), on met particulerement
enevidence les tepobts pyroclastiques, des faculae (taches brillantes) de couleur jaune vif tra-
duisant leur haut niveau global de e ectance, encore plus pronone dans les grandes longueurs
d'onde gque les terrains environnants : ils sont spectralement rouges; le LRM, des taches bleu
fone locales ewlant des proprees spectrales contrastant avec les cep6ts pyroclastiques, i.e.
une faible e ectance et un spectre plus bleu; et lesejectas et raies dejectas, taches et lignes
blanches, respectivement, avec une grande luminosie et une pente spectrale moyenne. Les
plaines intercrakres (IcP, pourinterCrater Plains) sontegalement bien visibles, comme celles
qui entourent Sobkou Planitia. Elles ce nissent une couronne gris fon@ autour de ces plaines.

Comme la premere carte RVB (Figure 2.18c), la carte RVB qui combine PC2, PC1 et le
rapport 433 nm/996 nm (Figure 2.18d) fait appara’tre les epbts pyroclastiques (jaune intense),
le LRM (bleu fone intense) et lesejectas et raies dejectas lumineux des matriaux frais (blanc
ou cyan selon leur niveau de e ectance par rapporta leur spectre plus bleu) de manere encore
plus importante. Les mémes proprees spectrales sont mises enevidence dans les deux cartes,
mais donnent acesa des paranetres spectraux dierents. Cependant, avec cette combinaison
de couleurs, les hollows sontegalement bien mis enevidence en cyan, ce qui indiquea quel point
ils sont brillants et bleus par rapport aux zones environnantes. En n, le maeriau des plaines
lisses de Caloris estegalement mis en valeur par des tons oranges et verdatres, caraceristiques
de la luminosie moceee et de la forte pente spectrale de cette egion.

En utilisant SCsp Equation 2.13), le parametre spectral pour etudier la pesence de la
courbure spectrale autour de 600 nm, on obtient la carte RVB (R SCgqo, V = 996/433 nm,
et B = 1/ SCqq0) repesente en Figure 2.18e. Trois types de surfaces peuvent étre identies :
les surfaces qui apparaissent vertes sur la carte, qui ont une forte pente spectrale globale (du
visible au proche infrarouge) comme les cepbts pyroclastiques et les HRP ; les surfaces qui ap-
paraissent bleues, pour lesquelles la courbure autour de 600 nm est faible; et les surfaces qui
apparaissent rouges avec une forte courbure probable autour de 600 nm. On constate que les
zones vertes sont dispersees sur I'ensemble du quadrangle, tandis que les zones bleues les plus
evidentes sont principalement sittees au nord du quadrangle. Dans ce secteur du quadrangle,
il y a deux craeres du Kuigerien (sans nom) centesa 62,9N, -101,4W et 64,5N, -104,6 W
(eches jaunes sur la Figure 2.18e), dont les ejectas apparaissent particulerement bleus sur
cette carte. Le crakere Degas, I'OR et les terrains contenant du LRM apparaissent plutdt en
zones rouges.
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Apes avoir remplae le rapport 433/996 nm de la carte RVB de la Figure 2.18d par le
paranetre SCqoo, ON oObtient une carte RVB (Figure 2.18f) tes similaire. Ce n'est pas touta
fait surprenant car la formule utilisee pour calculerSCsoo €quation 2.13) est un rapport de
e ectances, comme pour le canal bleu de la Figure 2.18d. Cependant, en utilise®Cgo9, NOUS
avons un aces directa l'intensie de la courbure spectrale dans le quadrangle. Comme dans
la Figure 2.18b, le LRM (bleu) semble étre essentiellement pesent autour des craeres Degas,
Akutagawa, et Sholem Aleichem, et autour de Sobkou Planitia. Cependant, la Figure 2.18f
est signi cativement dierente sur ce dernier point. En e et, selon cette carte, le LRM semble
@tre plus ou moins pesent tout autour de Sobkou Planitia, ce qui est moins evident sur la
Figure 2.18b a1 le LRM semble se concentrer au sud de Sobkou Planitia. La Figure 2.18f est
donc la meilleure carte pour identi er le LRM. Les fronteres du LRM sont plus nettement
discernables tout en donnant un aces directa la valeur de la courbure spectrale autour 600
nm, qui est leea la quantie de matere pesente.

2.5.3 Mise enevidence de zones d'inerét dans le quadrangle Shakespeare

J'ai applige l'algorithme de partitionnement en k-moyennes (voir section 2.4.2 pour plus
de cktails sur cette nethode)a deux sous-ensembles du cube huit couleurs de Shakespeare : le
craere Degas et I'OR. Le lecteur est renvoyea la section 2.6.2 pour une explication de ces choix.

Figure 2.19 { (a) Carte geologique rogree autour du craere Degas pesent en Figure 2.2
[Guzzetta et al., 2017]. Le maeriel bien pesene du craere est en jaune (c3), le beige correspond au
maeriel lisse du fond de crakere (cfs), et les points noirs sont une texture qui cesigne lesejectas et
cepots brillants. Le fond de Degas est cartographe avec une unique unie geologique ;(b) Carte
RVB (996 nm - 749 nm - 433 nm) de la méme egion d'inerét. Rouge : 0.061-0.110, vert :
0.049-0.095, bleu : 0.028-0.060. Les eches blanche et jaune pointent les dierents terrains identies

grace au partitionnement en k-moyennes {c) Classi cation obtenuea l'issue du partitionnement en
k-moyennes de la egion d'inerét; (d) Criere CH en fonction du nombre de partitions. Le
maximum est atteint pour 6 partitions; (e) Spectres moyens de chaque partition (sauf la classe 6,
gui correspond aux ombres des cratres).
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L'analyse du cratre Degas est esunee en Figure 2.19. Nous avons consicee un cube huit
couleurs cente sur Degas. Six partitions (aussi appekes classes) ontee identiees pour cette
egion d'inerét (voir Figure 2.19d). La classe 6, qui correspond aux ombres des craeres, n'est
pas signi cative pour notre analyse. Presque tout le fond de Degas est de classe 1, dont le
spectre moyen est le plus bleu et a la courbure spectrale la plus forte (voir Figure 2.19¢). Ainsi,
le makriel principal reberge par ce craere est tes probablement le plus “frais" de la zone
etudee. Les classes 2 et 3 identi ent le LRM excawe par l'impact.

En ce qui concerne la geologie, il estegalement ineressant de noter que le maeriau lisse du
fond du crakere semble etre distribie isotropiquement autour du pic central (voir Figure 2.19a),
alors que la carte RVB montre une distribution anisotrope de ce maeriau (voir Figure 2.19b).
La classi cation (voir Figure 2.19c) con rme cette observation et montre qu'au moins deux
types de makriaux caraceries par des pentes spectrales dierentes, donc avec des composi-
tions mireralogiques probablement dierentes, couvrent le fond de Degas. De petits hollows ont
et signaks par [Blewett et al., 2013] et [Thomas et al., 2014] sur le fond du cratre de Degas
mais n'ont pasee cartographes d'un point de vue gologique (voir [Guzzetta et al., 2017] et
Figure 2.19a) car ce sont des structures trop petites, ni dans les cartes couleur (par exemple,
Figure 2.19b)a cause de la esolution spatiale encore trop limiee. Ces observations rendues
possibles par le partitionnement en k-moyennes sont compementaires des consicerations sou-
levees par I'analyse de seuillage, qui ontet faitesa lechelle du quadrangle (voir section 2.5.1).

L'analyse de I'OR est pesente en Figures 2.20 et 2.21. Un partitionnement en k-moyennes
(partiellement supervie, i.e. sans utiliser I'algorithme de [Marzo et al., 2006], car la zone soncee
est trop grande) appligea cette egion d'inerét (ROI ci-apes, pour Region of Interesf permet
d'identi er trois classes, £paees l'une de l'autre par une e ectance de 0,01 (Figures 2.20c
et 2.20e). Si I'on consicere seulement la e ectance a 749 nm (Figure 2.20a), I'OR semble
s'arréter avant la zone encercke par l'ovale jaune, et pesente un gradient de e ectance global
du sud vers le nord. Cependant, si I'on consicere le rapport 996/433 nm (Figure 2.20b), il
estevident que I'OR setend continuellement du nord au sud de la vue, sans aucune tendance
particulere pour la pente spectrale (Figures 2.20d et 2.20f). Pourtant, si I'on regarde de plus
pes la Figure 2.20c, il semble que I'OR redevienne plus brillanta son extemie sud. De plus,
les deux sites identies de classe 1 sont probablement dus au bassin Sobkou et/ou au craere
Ere qui recouvrent des IcP, puisque ces terrains chevauchent parfaitement les zones rouges
(voir les lignes pointilees sur la Figure 2.20c)

Deux contrastes de la méme RVB (996-749-433 nm) ontet appligles. En hauta droite de
la Figure 2.21, le contraste met enevidence en particulier 'OR, méme la partie la plus sombre,
qui apparat en bleu fone. En outre, cing petits ROI ontet lectionresa dierents endroits
a coe, maisa I'exerieur de I'OR : trois sont sur les plaines lisses (SP) et deux sur le IcP. Les
spectres moyens de ces ROI (en bas de la Figure 2.21) indiquent clairement que I'OR recouvrant
les SP est pluselewe en e ectance d'un facteur 0,01 que I'OR recouvrant les IcP.

2.6 Discussion

2.6.1 Quelqueseéments de la lithologie globale de Shakespeare

Si l'on s'ineressea la PC2 (Figure 2.16) et son spectre moyen (classe 1), on peut a rmer
gue Degas a le spectre le plus bleu du quadrangle Shakespeare. M&me si I'on ne peut exclure
que la composition des roches joue un rble signi catif dans cette propree spectrale, cela si-
gni e surtout qu'il s'agit sans doute de la plus jeune structure de la egion. Cela expliquerait
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Figure 2.20 { (a) Vue globale de I'OR sur la carte monochromea 749 nm. L'oval jaune encercle
I'endroit au I'OR semble s'arréter; (b) Vue globale de I'OR sur la carte de ratio 996/433 nm;(c)
Les trois partitions de I'OR traees par-dessus une carte RVB (996 nm - 749 nm - 433 nm) du cube 8
couleurs de la egion sur laquelle aet appligte le partitionnement en k-moyennes. Rouge :
0.061-0.110, vert : 0.049-0.095, bleu : 0.028-0.060. Les lignes en pointiles sont des estimations
approximatives de I'extension des ICP entourant le bassin Sobkou et le craere Ere ;(d) Les trois
partitions de I'OR traeces par-dessus une carte RVB (996 nm - 749 nm - 433 nm) de la carte de ratio
(996 nm / 433 nm) de la egion sur laquelle aet appligte le partitionnement en k-moyennes.
Rouge : 0.061-0.110, vert : 0.049-0.095, bleu : 0.028-0.06@) Les spectres moyens de chaque
partition identiee en appliquant le partitionnement en k-moyennes sur le cube 8 couleurs de la
egion d'inerét; (f) Les spectres moyens de chaque partition identiee en appliquant le
partitionnement en k-moyennes sur la carte de ratio (996 nm / 433 nm) de la egion d'inerét. Les
barres d'erreur sonta l'inerieur des points.
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Figure 2.21 { Haut : Deux vues globales de I'OR en projection conique conforme de Lambert
(eches rouges) de la méme carte RVB (996nm - 749nm - 433nm) avec deux contrastes dierents, sur
lesquelles sont repesentes cing egions d'inerét (polygones rouge, bleu, vert, jaune et cyan). La
eche bleue pointe le crakre Degas. Haut gauche : Rouge : 0.063-0.110, vert : 0.049-0.095, bleu :
0.029-0.059.Haut droit : Rouge : 0.088-0.110, vert : 0.075-0.095, bleu : 0.045-0.0%As : Les
spectres moyens de chaque egion d'inerét.
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pourquoi son syseme de raies dejectas est si bien pesene. De plus, sur la m&me carte, les trois
principaux terrains contenant du LRM appartiennenta la m&me classe (classe 2). Cependant, la
Figure 2.17 nous permet de voir que le LRM autour de Degas a une plus grande e ectance que
le LRM assoce a Akutagawa et Sholeim Aleichem. L'explication de cette dierence pourrait
étre leea I'age du maeriel concerre. En e et, pour expliquer la variabilie de la brillance des
hollows dans le crakere Dominici, [Vilas et al., 2016] ont propo® que ces hollows pourraient
avoir des ages dierents ou etrea desetats devolution dierents. Par exemple, ils pourraient
avoir subi des processus d'aleration spatiale pendant une geriode de temps dierente.

Selon des consickrations sur l'aleration spatiale aborcees dans [Bott et al., 2019] (section
5.1), le LRM pourrait s'assombrir avec I'age. Ceci con rme que le LRM autour du craere De-
gas est le maeriau le plus jeune des trois epdts de LRM dans Shakespeare. [Domingue et al.,
2014] a soulewe la possibilie que (au moins) l'implantation dions hydrogene dans le sol de
Mercure puisse avoir atteint son niveau de saturation. En supposant cette hypothese pour la
majeure partie de la surface hermeenne, on peut poser une contrainte sur lechelle de temps
de ce processus sur Mercure. [Guzzetta et al., 2017] ont cartographe les ejectas du craere
Akutagawa dans la m&me unie que lesejectas du craere Degas (c3, matkriau bien consene;
voir Figure 2.2), tandis que lesejectas du crakre Sholem Aleichem sont cartographes dans
une autre unie (c2, maeriau degrack). Selon les echelles de temps geologiques de Mercure
consiceees pour etablir la carte ggologique de Shakespeare (voir le coin ingerieur droit de la
Figure 2.2), le cratre Akutagawa aurait pu se former pendant le Mansurien ou au cebut du Ca-
lorien, tandis que le crakre Sholem Aleichem se serait probablement formea la n du Calorien
ou au cebut du Tolstojan. Pourtant, les craeres Akutagawa et Sholem Aleichem appartiennent
a la méme classe de e ectance (voir Figure 2.17). Cela signi e que la saturation en termes
d'aleration spatiale de la surface de Mercure devrait étre atteinte dans un temps gologique
relativement court, i.e. pendant I'age mansurien (entre -1 et -3,6 Ga). Ceci est en adcequation
avec la ¢ nition du cebut du Mansurien, periode a partir de laquelle les craeres n'ont pas
de syseme de raies dejectas visible. Par ailleurs, il est ineressant de noter que la vitesse de
maturation optique sur Mercure aek estimee environ quatre fois plus rapide que sur la Lune
[Braden and Robinson, 2013], ai les craeresa grandes raies dejectas atteignent la maturie
optique au bout de 800-1000 Ma [Hawke et al., 2004]. Les raies dejectas de Mercure devraient
donc arrivera maturie apes seulement 200-250 Ma, soit bien avant le cebut du Mansurien.
Cette dierence entre le cebut du Mansurien et la maturie optique estinee s'explique par la
dierence de mireralogie entre Mercure et la Lune. En e et, la crodte mercurienne est domiree
par des mireraux ma quesa faible abondance en fer, alors que la crodte lunaire contient prin-
cipalement des mireraux riches en fer. Ces mireraux sont structurellement dierents, donc ils
peuvent avoir un comportement dierent (par exemple avoir une e cacie moindre, donc agir
a desechelles de temps plus longues) lorsqu'ils sont exposes a l'aleration spatiale. Nonobs-
tant les consicerations qui peedent, I'hnypotrese selon laquelle le LRM s'assombrit avec l'age
n'est pas toujours coterente avec les observations faitesa lechelle de la plarete, comme I'ont
sugeee [Murchie et al., 2015] : le LRM est plus fone dans les crakres plus jeunes, ce qui
suggere qu'il est progressivement incorpoe et nelang dans le egolithe au cours du temps et
devient donc moins concente. En outre, [Moroz et al., 2004] ont monte que l'irradiation des
matriaux hydrocarbores tenda eduire leur pente spectraleeleee eta augmenter egerement
leur e ectance dans le visible. Une dierence dans la teneur en agent assombrissant semble
donc la plus plausible. Cela indiquerait la pesence sous la surface d'une croate de graphite non
homogene [Peplowski et al., 2016; Vander Kaaden and Mccubbin, 2015].

Comme Hokusai est un craere datant du Kuigerien [Banks et al., 2017], ses raies dejectas
n‘ont pas ek beaucoup aleees et sont donc encore fraiches. Comme les e ets usuels de
I'aleration spatiale sont I'assombrissement et le rougissement d'une surface [Domingue et al.,
2014; Brunetto et al., 2015; Pieters and Noble, 2016], il est donc raisonnable de s'attendrea ce
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gue I'OR dans Shakespeare soit carackri®e par une pente spectrale plus bleue que les terrains
moyens du Mercure. Cette hypotlese est con riee par le rapport 996 nm/433 nm de la carte
(Figure 2.18a), au les structures dans les tons sombres, par exemple I'OR, ont une pente plus
faible, donc devraient etre plus frais que les terrains environnants. Cependant, le seuillage de
la e ectance (Figure 2.17) a permis d'identi er une diminution de la e ectancea l'extemie

sud de I'OR. Cette partie du quadrangle corresponda la partie la plus sombre de I'OR (voir
section 2.5.3 et en particulier la Figure 2.20). Cela pourrait suggerer que le maeriau extrait
des profondeurs au niveau de Degas contenait du LRM et s'est nelange avec le matriau frais
de I'OR, ce qui I'a rendu plus sombre dans cette zone.

D'apes desetudes gererales sur les tep6ts pyroclastiques, il aetemis I'hypothese selon
laguelle leurs caraceristiques spectrales (e ectanceeleee et pente spectraleelewee) sont dues
a des proprees compositionnelles ou physiques plutét qua I'age. Selon [Kerber et al., 2011] qui
se sont appuyes sur les travaux de [Lucey et al., 1995] pour la Lune, la brillance et le caracere
rouge des cepobts pyroclastiques herneens s'expliquent par leur faible teneur en fer {PFepar
rapport aux terrains environnants, qui sont cep pauvres en fer par rapporta la surface lunaire
par exemple. De plus, les mémes auteurs ont avane que le maeriau qui compose les cepodts
pyroclastiques n'a pas cristalli’® une grande quantie de mireraux opaques, par exemple des
sulfures. Ceci est en accord avec [Nittler et al., 2014] qui ont monte que le plus grand cepot
pyroclastique de Mercure (Rachmanino ) est pauvre en soufre. En n, [Besse et al., 2015] ont
cemonte que la variabilie de la taille des grains composant les tep6dts pyroclastiques peut
in uer sur leurs proprees spectrales : plus on skloigne de la chemiree volcanique, plus la taille
des grains est petite et moins le cep6t pyroclastique est spectralement rouge (ces consicerations
peuvent s'appliquer auxejecta comme monte par [D'Incecco et al., 2016]. Nos esultats sont
donc conformesa ces peedentes consicerations. En e et, sur la méme carte discuee ci-dessus
(Figure 2.18a), les tepots pyroclastiques ont des valeurselewees de rapport 996/433 nm, donc
la pente spectrale la pluselewee du quadrangle. La couleur jaune des cepbts pyroclastiques de
la Figure 2.18d indiqueegalement qu'il s'agit d'un maeriau brillant dont la pente spectrale est
plus rouge, puisque des valeurselewees pour les canaux vert et rouge, respectivement, donnent
des pixels jaunes. De plus, la couleur cyan de I'OR est conformea celle d'un maeriau bleu
et avec une forte e ectance, conduisanta des valeurs elevees pour les canaux vert et bleu,
respectivement.

Sur la premere carte RVB utilisant SCgq (Figure 2.18e), nous avions remarque qu'il y avait
des terrains spectralement rougeatres (avec une pente spectraleeleee, i.e. avec des tons verts
sur la carte) sur les parties est et ouest de Shakespeare. Cette propree spectrale peut etre
due soita la maturie des terrains, soita une dierence de composition. Si I'on examine le
taux de craerisation des deux parties (voir Figure 2.2), la partie Est semble plus crateriee
gue la partie Ouest. Gracea la relation avec le temps d'exposition de la surface aux processus
d'aleration spatiale, on peut donc armer que la partie Est de Shakespeare est compos de
terrains plus matures. Cependant, des terrains plus ecents a eurent dans la partie Ouest. Ces
terrains sont desejectas du bassin Caloris et des plaines lisses, qui pourraient étre naturellement
plus rouges que la moyenne de Mercure. De plus, sur la méme carte, on peut voir que I'OR
apparat en rouge, donc a une courbure spectrale elevee. Neanmoins, comme cette structure
a une e ectanceelewe (voir Figure 2.17), nous ne pouvons pas interpeter la forte courbure
spectralea la pesence de LRM. Si I'on examine la formule d8Cgoo €quation 2.13), il pour-
rait s'agir plutdét d'un e et de biais en raison du haut niveau de e ectance global de I'OR.

On peut noter que la méme interpetation est valable pour les raies dejecta de Degas. En n,
nous avons fait remarquer que lesejectas des deux craeres kuigeriens au nord du quadrangle
(eches jaunes sur la Figure 2.18a) sont bleus par rapporta ceux du craere Degas. Ceci montre
gue cesejectas ont une tes faible courbure spectrale et ne contiennent donc pas de LRM. Par
congequent, la lithologie de ces deux crakeres sans nom est dierente de la lithologie de Degas.
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Nous avons vu sur la Figure 2.18b que les valeurs les pluselevees3ig;q, sont concentees
autour des craeres de Degas, Akutagawa et Sholem Aleichem, et au sud de Sobkou Planitia.
Cependant, nous ne pouvons pas conclure que tous les terrains mis enevidence sur cette carte
contiennent du LRM. En e et, selon la carte geologique de [Guzzetta et al., 2017], les terrains
entourant Sobkou Planitia sont des IcP et il n'y a aucune raison pour la pesence de LRM
uniquement (ou plus) concente dans le sud de Sobkou Planitia. Cela pourrait étre un indice
d'reerogereit lithologique pour l'unie IcP : les proprees spectrales des IcP dans le sud de
Sobkou Planitia semblent dierentes de celles des autres IcP dans le quadrangle. Les IcP riches
en LRM autour de Sobkou Planitia pourraient donc repesenter une sous-unie des IcP les plus
epandues, ou unequivalent speci que. En utilisant SCsop coOmme paranetre spectral pour le
canal bleu au lieu du rapport 433/996 nm de la Figure 2.18d, il convient de nuancer cette
armation, car il apparat que le LRM est principalement localie au sud de Sobkou Planitia,
me&me si on ne peut exclure la pesence de LRM en plus petite quantie tout autour de ce
bassin. Par conequent, la cartographie couleur peut aidera esoudre ce type d'incoterences,
et donc la nature lithologique pecise des roches qui se ressemblent au premier abord.

De ce qui peecde, nous pouvons identi er les unies spectrales suivantes, caraceriees par
des proprees spectrales speci ques :

Les cepodts de LRM, avec une faible e ectance (Figure 2.17), une pente spectrale plus
bleue que la moyenne, c'esta-dire des valeurs plus petites de PC2 (Figure 2.16) mais des
valeurs pluselewes de ratio 433/996 nm (Figure 2.18d), et une courbure spectraleeleee
(Figures 2.18b, 2.18e, et 2.18f).

L'OR, qui pesente une e ectanceelewe (Figure 2.17) et une pente spectrale plus bleue
gue la moyenne (Figures 2.16 et 2.18a).

Le craere Degas, dont le fond a une e ectance assez elewee (aussielewee que les SP
de Sobkou Planitia; voir Figure 2.17) et la pente spectrale la plus faible du quadrangle
(Figures 2.16 et 2.18a).

Les IcP, principalement mis en evidence grace a leur pente spectrale assez faible (Fi-
gure 2.16), eta leur forte courbure spectrale pour celles qui sont riches en LRM (Fi-
gure 2.18b). lls ontegalement un faible pouvoir eechissant (Figure 2.17), mais plus
elewe que le LRM.

Le matriau du bassin Calorisa I'ouest du quadrangle Shakespeare, avec une e ectance
elewee (formation d'Odin) ou teselewe (plaines de Caloris) (Figure 2.17) et une pente
spectrale similaire aux terrains moyens.

En n, les terrains couverts par les cepots pyroclastiques, pesentant une e ectance tes
elewee (Figure 2.17) et une pente spectrale teselewe (Figure 2.16).

La egion centrale de Shakespeare, englobant Sobkou Planitia, le craere Degas et 'OR sont
probablement des choix pertinents pour explorer la diversie de la lithologie globale de Mercure.

2.6.2 Lithologie locale de Shakespeare : deux exemples de egions d'inerét
Le craere Degas

Le craere de Degas (D 53,5 km) sittea 37,1 N, -137,2Wa l'inerieur de Sobkou Plani-
tia estegalement une cible tes ineressante pour BepiColombo. Il aet dat de la geriode du
Kuiperien (commenee il y a envrion 280 60 Ma; voir [Xiao et al., 2014; Banks et al., 2017],
il pesente un important syseme de raies dejectas brillants tes bien consene, tes ceveloppe
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en longueur, et méme clairement visible sur des cartes monochomatiques. De plus, alors que ce
crakere ne pesente aucune speci cie sur la carte geologique de [Guzzetta et al., 2017], il est tes
ineressant d'un point de vue spectral pour deux raisons : (1) Compae aux autres craeres du
guadrangle, son sol apparat dans des tons bleus nettement distincts sur les cartes composites
de couleurs des Figures 2.18c, 2.18d et 2.18f; (2) il y a du LRM visible dans lesejectas les plus
proches du crakre, donnant ainsi un indice de la lithologie de cette egion.

Il peut y avoir deux interpetations de la classi cation obtenue (voir section 2.5.3) : soit le
maeriaua I'exerieur du craere n'a pas la méme composition que le maeriau qui se trouve
dans le fond, soit il s'agit du m&me matkriau qui a subi des processus dierents, le faisant
evoluer dieremment (ou les deux).

De plus, deux terrains spectralement dierents ontee mis en evidence dans le fond de
Degas. Celui qui est tes bleu sur la carte RVB (voir eche blanche en Figure 2.19b) pourrait
correspondrea un materiaua forte teneur en agent assombrissant fraichement extrait des pro-
fondeurs lors de I'impact. Le second pourrait tre le méme matriau mais nmelangea un materiau
plus ancien comme celui de Sobkou Planitia (makriau des plaines lisses), ce qui expliquerait la
pente spectrale dierente des deux terrains. Ici, le partitionnement en k-moyennes a permis de
mettre enevidence les heerogereies lithologiques (deux classes assoceesa deux terrains) du
fond de Degas. Cela n'avait paseke possible avec I'analyse de seuillage (une seule classe).

La couleur bleue des terrains de la classe 1 sur la Figure 2.19c peut rappeler certains cratres
du bassin Caloris, qui ont aussi un fond bleu comme Degas [Ernst et al., 2015; Potter and Head,
2017]. Cependant, le fond de ces craeres est bleu seulement avec la combinaison de couleurs
PC2, PC1 et le rapport 433/996 nm. De plus, avec cette combinaison de couleurs, le bleu est
tes dierent pour le sol Degas d'une part, et pour le LRM entourant Degas et le sol des cratres
de Caloris d'autre part. Il y a donc trois cas speci ques : (1) il s'agit du méme maeriau mais
en quanties dierentes; (2) c'est le m&me maekriau qui aevole de dierentes maneres; (3)
ou ils correspondenta des matriaux dierents. Le cas le plus probable est le premier, car
cela expliquerait que le sol de Degas est plus clair que I'environnement du craere. En e et,
le seuillage de la e ectancea 749 nm (Figure 2.17) ®pare le fond du craere (classe 2) et
son environnement (classe 3). De plus, cela serait conforme au seuillage de PC2 (Figure 2.16)
pour lequel le fond et les environs de Degas sont dans une classe unique (classe 1). Ainsi,
I'environnement plus sombre de Degas contiendrait plus de LRM que le fond. Le dernier cas
est aussi touta fait possible, puisque les deux zones pourraient contenir du LRM mais plus ou
moins nelangeesa d'autres mageriaux qui ont des proprees spectrales dierentes (par exemple
les SP).

Lejecta principal d'Hokusai

Une autre ROI peut etre 'OR (voir Figure 2.21, eches rouges). Cette structure sétend
de 33,3N, -121,1Wa 49,3 N, -112,2W et sa longueur est estimreea environ 750 km. Selon
[Xiao et al., 2016; Ernst et al., 2018], I'OR provient du craere Hokusai (57,8, 16,6 W). Ce
grand (diaretre : 114 km) craere du Kuigerien a le syseme de raies dejectas le plus epandu
sur Mercure et esta 3516 km du craere Degas. Le rayon qui nous ineresse est long (plu-
sieurs milliers de kilonetres) et particulerement large (environ 50 km) compae aux autres
raies dejectas d'Hokusai (environ 20 km de large).

Le partitionnement en k-moyennes de I'OR a mis enevidence trois classes de e ectance bien
paees, la partie la plus sombre se trouvant dans la partie sud du rayon mais pasa sa toute
n (voir section 2.5.3 et Figure 2.20). La carte du rapport 996/433 nm montre que cette partie
la plus sombre ne peut pas correspondrea une discontinuie. Cette a rmation est con rnee si
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I'on utilise un constraste dierent de la carte RVB (voir en hauta gauche de la Figure 2.21) :

la partie la plus sombre de I'OR apparat en bleu fone. Cette observation peut étre interpetee
comme une dierence de composition, ce qui entrame probablement la concurrence de deux
eets:

1. Une diminution de la quantie de matereejecte du nord au sud, ce qui est cokerent avec
I'endroit d'as provient le rayon, i.e. le craere Hokusai, et qui passe pes du p6le nord.
Ainsi, plus on est au sud, moins il devrait y avoir de matere, et donc plus la raie dejectas
appara’t sombre. Cela expliquerait aussi le gradient global de e ectance.

2. Unein uence de la e ectance des terrains sous-jacents. Les IcP entourant le bassin Sobkou
et/ou le craere Ere cente sur 27,4 N, -117,3W, au sud-est du rayon (voir les cercles en
pointiles de la Figure 2.20) sont beaucoup plus sombres que les SP dans la partie nord
de I'OR. Ainsi, la matere beaucoup plus brillante ejecee du crakre Hokusai pourrait
s'étre nmelangee a la matere plus sombre autour de Sobkou et/ou Ere, diminuant ainsi
constamment la e ectance de cette partie de la raie dejectas.

2.7 Conclusion

L'utilisation de cartes couleura haute esolution et spatialement corekes entre elles est
essentielle pour construire une carte geologique tenant compte a la fois de la morphologie et
de la composition de la surface de Mercure. Dans ce chapitre, j'ai pesene une mosasque en
huit couleursa haute esolution du quadrangle Shakespeare. Ce produit constitue un bon point
de cepart pouretudier les proprees spectrales et lithologiques gererales de cette egion de
I'remisplere nord de Mercure. Plusieurs exemples ontee cies, parmi lesquels la pesence de
grandes quanties de LRM principalement autour de Degas, Akutagawa et Sholem Aleichem, et
dans le sud de Sobkou Planitia et la mise enevidence de materiaux intrineequement plus rouges
(HRP) dans la partie occidentale de Shakespeare. Ensuite, je me suis concente sur quelques
zones d'inerét qui pourraient pesenter un grand inerét pour la future mission BepiColombo :
le craktre Degas et la principale raie dejectas d'Hokusai. Il ressort de cette analyse que Mercure
avait une activie geologique passe (qui pourrait méme etre encore exister de nos jours) qui
met en lumere la complexie de sa croQte, et plus gereralement de son inkrieur.

Les principales unies spectrales identiees sont esunees dans la Table 2.5, avec leurs valeurs
pour chaque paranetre spectral (qui seront utiles pour des travaux futurs comme l'inegration
des unies spectralesa la carte geologique du quadrangle Shakespeare) :

Les tepbts de LRM, avec une e ectance faible et une pente spectrale plus bleue que
la moyenne (valeurs plus basses de PC2), et pour lesquelles j'ai mis en evidence une
concentration plus elewee autour de Degas. En e et, le LRM [Murchie et al., 2015], et
plus globalement les maeriaux hydrocarbures [Moroz et al., 2004], ont une e ectance
bgerement qui augmente au cours du temps.

La raie dejectas principale d'Hokusai, pesentant une e ectanceelewee et une pente spec-
trale plus bleue que la moyenne. J'ai monte que cette raie dejectas n'est pas homogene,
du moins en terme de e ectance (0,071 pour la partie la plus sombre, 0,093 pour la partie
la plus brillante, soit une dierence de 30%), et que cela peut etre un indice de la litho-
logie sous-jacente de la surface. En e et, le maeriau formant les raiesejecees d'Hokusai
a probablement retravaile le maeriau local et pourraitegalement &tre a ece par les IcP
sous-jacentes autour de Sobkou et/ou Ere.

Le crakre Degas lui-meéme, dont le fond a une e ectance assezelewe (aussielewee que
les SP de Sobkou Planitia) et la pente spectrale la plus faible du quadrangle. Sesejectas
contiennent du LRM, qui est plus bleu que la moyenne des terrains environnants. Ceci
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con rme que sa propre couleur plus bleue n'est pas seulement duea sa jeunesse, mais aussi
a sa composition. Le fond des plaines lisses sembleegalement &tre partiellement recouvert
de LRM, mais pas compktement.

Les plaines intercratres, mises enevidence gracea leur pente spectrale assez faible. Elles
ontegalement une e ectance faible, mais pluselewee que le LRM. Cependant, j'ai mis en
evidence que les proprees spectrales des IcP au sud de Sobkou Planitia sont dierentes
de celles des autres IcP du quadrangle. Ces IcP riches en LRM pourraient donc repesenter
une sous-unie des IcP les plus epandues au sens strict du terme, ou une de leurs variantes
speci ques. C'est une bonne indication en faveur d'une croQte primaire heerogene pour
Mercure, du moinsa cet endroit, avec une concentration de graphite plus importante dans
le sud de Sobkou Planitia que dans le nord.

Le maeriau du bassin Calorisa lI'ouest de Shakespeare, avec une e ectanceelewe (for-
mation d'Odin) ou teselewe (plaines de Caloris) et une pente spectrale similaire aux
terrains moyens.

En n, les terrains couverts par les cep6ts pyroclastiques, pesentant une tes forte e ectance
et une tes forte pente spectrale, ce qui est colerent avec leur nature volcanique.

Unie spectrale R749 PC2 996/433 SCso0
Min  Max Min Max Min Max Min Max

LRM 0.035 0.058 -0.01 -0.005 1.64 1.86 0.015 0.05
OR 0.085 0.102 -0.01 -0.005 1.64 1.86 < 0.015
Degas X -0.022 -0.01 135 164 < 0.015
IcP X -0.005 -0.001 X < 0.015
Caloris 0.069 0.085 0.0035 0.007 X < 0.015
PD 0.085 0.102 0.007 0.018 2.20 2.40 < 0.015

Table 2.5 { Valeurs des paramnetres spectraux pour chaque unie spectrale. R749 = e ectancea
749 nm; PC2 = Principal Component 2 ; SCgoo = courbure spectrale autour de 600 nm; LRM =
Low Re ectance Material; OR = raie dejectas principale d'Hokusai; IcP = Plaines InterCrakres;
Caloris = maeriel du bassin Caloris; PD = tep6ts pyroclastiques. X = pas de valeur (pas une unie
£paee).

L'analyse des egions d'inerét identiees s'est appuyee sur un partitionnement en k-moyennes
coupka un algorithme qui calcule le nombre naturel de partitions pour les classer. J'ai analyse
les proprees spectrales de la raie dejectas principale d'Hokusai et du craere Degas. En parti-
culier, on a vu que le fond de Degas est recouvert d'un maeriau bleuatre, qui n‘est obsene nulle
part ailleurs, du moins dans le quadrangle Shakespeare. Cependant, [Guzzetta et al., 2017] ont
cartographe Degas avec la m&me unie geologique que les crakres environnants (par exemple,
Ere) qui ne pesentent pas ce type de depbts sur leurs fonds.

Cet dierence entre la carte geologique de [Guzzetta et al., 2017] et notre carte couleur peut
justi er de & nir une sous-unie spectrale (ou lithologique), pour combiner les informations
morphologiques et compositionnelles fournies par les deux cartes. Dans la méme perspective,
uneetude plus approfondie de la egion au sud de Sokbou, qui a permis déetablir que celle-ci
semble contenir une plus grande quantie de LRM que dans le nord de ce bassin, peut étre tes
ineressant. Cela exigerait de comprendre comment Sobkou s'est forne, donc dceterminer son
histoire geologique.
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L'objectif nal de la campagne de cartographie geologique est d'obtenir un ensemble de
cartes geologiques de Mercurea lechelle 1:3000000 en soutiena la mission ESA/JAXA Bepi-
Colombo (lanee le 19 octobre 2018), a n detablir le contexte des operations de la mission et
aidera mieux ce nir ses objectifs. Ces produits cartographiques seront notamment utiles pour
SIMBIO-SYS, I'un des 11 instrumentsa bord de I'orbiteur plaretaire MPO (sous la supervision
de I'ESA), qui prendra des images haute esolution de la surface de la plarete.
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NB : Ce chapitre aet edig alors que les esultats obtenusetaient encore en cours d'analyse
et d'interpetation.

3.1 Introduction

Deux des esultats majeurs appores par la sonde MESSENGER, et notamment l'instru-
ment MDIS [Hawkins et al., 2007], ontee d'une part que la surface de Mercure esta dominante
d'origine volcanique [Head et al., 2009, 2011; Prockter et al., 2010; Denevi et al., 2013; Marchi
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et al., 2013; Thomas et al., 2014] (voir aussi section 1.5.4), et d'autre part la con rmation qu'il
s'agit d'une surface pauvre en fer [Nittler et al., 2011; Peplowski et al., 2011; Weider et al., 2015]
et la decouverte de sa richesse inattendue enekments volatils comme le soufre (e.g. [Nittler
et al., 2011], voir aussi section 1.5.3). Cette dernere decouverte a profoncement bouleverse nos
connaissances du fonctionnement global de la plarete, de sa structure interne (voir section 1.5.3)
a sa eologie. En e et, cesekments volatils assocesa d'autres eements aux proprees plus
efractaires (e.g. magresium, calcium) pourraient former des composes chimiques (e.g. sulfures)
dont la cecomposition sous I'e et des hautes temperatures de la surface et de l'aleration spa-
tiale conduiraienta la formation de structures geologiques obserees nulle part ailleurs dans
le Syseme solaire : les hollows (voir section 1.5.4). Des experiences de laboratoire visanta
reproduire etaetudier levolution de ces composs soufes dans les conditions de la surface
de Mercure (faible pression et hautes temperatures) ont ecemmentet merees [Varatharajan
et al., 2019]. Cetteetude suggere notamment une eexploitation des donrees MDIS et MASCS
en se concentrant sur les signatures spectrales de ces composes comme la bande d'absorptiona
0,3 m.

D'autres mesures ontet ealiees partiellement dans les conditions de la surface de Mercure
mais sur desechantillons qui ne peuvent étre consiceles comme des analoguesetablis de celle-ci
(simulation de [l'irradiation par le vent solaire lent de poudre de netorites [Brunetto et al.,
2014]). Des mesures sur des mireraux attendusa la surface de Mercure dans des conditions
similairesa celle-ci (e.g. pour I'olivine, refroidissement [Suto et al., 2006] et chau age [Helbert
et al., 2013] dechantillons de forskrite) existent, mais restent assez peu nombreuses. Mieux
comprendre les proprees spectrales de la surface de Mercure implique de prendre en compte
sa diversie mireralogique et la manere dont ces mireraux sont a eces par l'environnement
hermeen. Leventualie que les proprees spectrales des mireraux peuvent étre a eces par la
temperature a ek evoqlee etetudee pour la premere fois dans les anrees 80' [Roush and
Singer, 1984; Singer and Roush, 1985; Roush and Singer, 1986]. Des mesures dechantillons
de mireraux ma quesa dierentes temperatures ont pu mettre enevidence des variations au
niveau de la largeur, la surface, et la position des bandes d'absorption de ces mireraux. Ces
modi cations ontek interpetes commeetant la consequence de changements dans les espaces
interatomiques et dans le eseau cristallin.

Le but des travaux pesenes dans ce chapitre est d'e ectuer des mesures iredites (du moins
compkmentaires) de celles cep existantes dans la literature. Pour cela, il faut consicerer des
mireraux que l'on qualie d' analogues de la surface de Mercure. De tels mireraux peuvent
@tre cetermires par mesures en ekdetection [Sprague et al., 2002] ou par des moctles bases
sur ces derneres [McCoy et al., 2018]. Dans mon cas, j'en ai lectionre trois : les plagioclases,
des verres volcaniques et I'olivine. J'aiegalement consicee dierents etats (poudre, pastille,
l.e. poudre compressee, et slice, i.e. lamelle coupee dans la roche) pour les plagioclases an de
couvrir tous les types de surface (e.g. egolithe, blocs de roches). Dierents e ets d'aleration
sur ces mireraux ontee analyses : les e ets de la temperature et ceux de l'irradiation. Pour
suivre levolution spectrale desechantillons suitea ces alerations, un suivi spectroscopique dans
le visible-proche infrarouge d'une part, et dans le proche et le moyen infrarouge d'autre part,
ontek utiliees. Avant de pesenter plus en cetails les dispositifs exgerimentaux, lesechantillons
utiliees, et les methodes appligees, il convient de rappeler quelques notions de spectroscopie.

3.1.1 Quelques rappels de spectroscopie

La spectroscopie est letude de l'interaction entre la lumere et la matere. Par extension, ce
terme designeegalement I'ensemble des techniques permettant de ealiser ce type detude. C'est
un outil tes puissant permettant de sonder la composition physico-chimique d'un maeriau et
I'abondance desekments pesents dans ce maeriau. |l existe de nombreuses sortes de spec-
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troscopie dierentes, chacuneetant caracerieee par un domaine de longueur d'onde detude et
une geonetrie d'observation. Le choix parmi I'une ou l'autre de ces spectroscopies se fait selon
I'objet que I'on veut analyser et ses proprees (e.g. sa rugosie de surface). Ici, je vais pesenter
guelques rappels du principe de la spectroscopie et des techniques utilisees pour mes travaux
de these.

Le principe de base, commun a toutes les techniques de spectroscopie, est d'illuminer
lechantillon que l'on souhaite analyser avec un rayonnement electromagretique et de mesu-
rer sa eponse en fonction de la longueur d'onde, appeke spectre. Les domaines de longueur
d'onde qui nous ineressent sont le visible et l'infrarouge (proche et moyen), chacun fournissant
des informations dierentes sur la structure atomique et mokculaire d'unechantillon :

Le visible setend de 26315 cm! a 12820 cm !, soit de 380a 780 nm. C'est dans ce
domaine spectral qu'ont lieu les transitionselectroniques assoceesa une liaison atomique,
i.e. les liaisons absorbent les photos qui ont exactement lenerdgie= Ef E; ai E¢ est
lenergie de letatelectronique nal, apes absorption du photon, et E; lenergie de letat
electronique initial.

Le domaine spectral du proche infrarouge (NIR) setend de 12820 cra 4000 cm 1,

soit de 780 nma 2.5 m. C'est dans ce domaine spectral que s'expriment les vibrations
des modes harmoniques d'une liaison atomique, et les combinaisons de ces modes. Ces
modes harmoniques correspondent par exemplea des interactions entre les vibrations des
mokcules (plus rarement entre les rotations et les vibrations).

Le domaine spectral du moyen infrarouge (MIR) setend de 4000 crha 400 cm 1, soit de
2.5a 25 m. C'est dans ce domaine spectral que se manifestent les vibrations fondamen-
tales interatomiques : les liaisons qui ne peuvent vibrer qua une fequence et une autre
fequence , > ; n'‘absorberont que les photons denergi& = h (a1 h est la constante

de Planck et = , ;) pour vibrera la fequence ,. Ces vibrations peuvent étre de
deux natures :a lechelle mokculaire, elles peuvent traduire soit letirement d'une liaison
covalente gtretching en anglais), soit sa torsion lfendingen anglais).

La taille des atomes, la longueur et la force de liaison peuvent etre tes varees dans une
mokcule ou dans un cristal. Ainsi, la fequencea laquelle une liaison absorbe un photon dans
I'infrarouge varie selon la nature de la liaison, les modes de vibration et les autres liaisons
du compos, ce qui permet d'avoir treoriguement acesa la structure globale de lechantillon.
Deux composs ayant strictement le m&me spectre infrarouge sont identiques, ce qui permet
d'identi er des composes silicaes purs par I'examen de leurs spectres dans l'intervalle de lon-
gueur d'onde entre 7 et 11 m appek "empreinte digitale" du spectre.

Un spectronetre infrarouge permet detudier la composition et la structure d'un compos
en faisant passer un rayonnement infrarouge a travers ou sur unechantillon et en mesurant
le rayonnement transmis ou eechi par le compog. Dans un spectronetre a transfornee de
Fourier (IRTF, voir Figure 3.1), on utilise un intereronetre au lieu d'un eseau de di raction.

Le spectre est obtenu en prenant la transfornee de Fourier du signal provenant de lechantillon.
Dans l'infrarouge, le spectronetre IRFT a l'avantage d'etre plus rapide et plus pecis qu'un
spectronetre dispersif.

3.1.2 Eéments de mireralogie

Dans cette section sont pesenees quelgues notions importantes de mireralogie qui seront
utilisees par la suite.
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Figure 3.1 { Sclema illustrant le principe de fonctionnnement d'un spectronetre IRa transformee
de Fourier, grace notammenta l'utilisation d'un intereronetre de Michelson. Cedit : Wikipedia
User/Sanchonx.

Minimum de Christiansen

Dans un spectre de e ectance, le minimum de Christiansen est cente sur la longueur
d'onde g pour laquelle la partie eelle de l'indice de efraction subit un changement rapide
et devient proche de l'indice de efraction du milieu entourant les grains, ce qui produit une
di usion minimale, donc peu de etrodi usion et donc une e ectance minimale [Conel, 1969]. Il
correspond aussia la sparation entre le egime de di usion de surface ¥ ¢f) et le egime
de diusion de volume ( < ), ainsi qua la plus forte bande d'absorption de vibration
mokculaire. En n, le minimum de Christiansen peut servir d'indicateur pour ceterminer la
composition d'un mireral.

Bandes Reststrahlen (RB)

Les bandes Reststrahlen (RB) sont les bandes de vibration mokculaire fondamentales [Sa-
lisbury et al., 1991]. Elles apparaissent dans la egion pour laquellee  ¢g. Les coe cients
d'absorption y sont extremementelees, ce qui rend les silicates opaques dans cet intervalle de
longueurs d'onde, et donc les bandes d'absorption sont des pics. C'est cette opacie qui cee
un e et "miroir" pour les surfaces polies. Quand la surface est plus rugueuse ou contient des
particules plus nes, les di usions multiples ont lieu plus souvent. Comme lenergie est perdue
a chaque di usion, l'intensie des pics diminue en diminuant la taille des particules et en aug-
mentant le nombre de di usion. On parle malge tout de di usion de surface car les particules
restent opaques. La grande e ectance de la surface d'un grain dans le moyen infrarouge esta
I'origine du terme "Reststrahlen”, qui signi e "esiduel" en allemand, en etrence aux photons
qui sont transmis a travers une particule apes plusieurs e exions [Henderson and Jakosky,
1997].

A noter que dans le cas de nos echantillons silicaes, d'apes [liishi et al., 1971; Chihara
and Koike, 2017], les bandes RB dans la egion spectrale comprise entre 7 et i sont dues
a des modes de vibration detirement des liaisons Si-O et Al-O, tandis que les bandes dans la
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egion spectrale comprise entre 11 et 14m sont duesa des modes de vibration detirement
des liaisons Si-Si et Si-Al.

Bandes d'absorption

La egion pour laquelle < ¢ (entre 4 et 7 m) est la egion pour laquelle le coe cient
d'absorption est beaucoup plus faible que les bandes Reststrahlen, ce qui a pour conequence
gue les silicates ne sont pas opaques sur cet intervalle de longueur d'onde. C'est donc le egime
de di usion de volume qui domine et les bandes d'absorption sont traces avec des "creux” (et
non des pics) [Salisbury et al., 1991]. L'intensie de ces bandes est faible, mais elles peuvent
@tre tes utile pour ceterminer la composition de maeriaux contenant des particules nes, car
leur contraste est augmene pour ce type de particules. Ces faibles bandes sont causes par les
harmoniques des bandes Reststrahlen ou par la combinaison avec des modes fondamentaux des
vibrations du eseau cristallin.

Structure de transparence

Dans la egion de egime de diusion de surface (> ¢g), il y a une zone entre 11 et
13 m a l'absorption est relativement faible. Dans cette zone, si on diminue la taille des
grains jusqua avoir une distribution contenant des grains dont le dianmetre esk 75 m, le
coe cient d'absorption est susamment faible pour que les grains deviennent optiquement
ns et un egime de diusion de volume se met en place [Salisbury et al., 1987]. Ceci a pour
e et d'augmenter la e ectance dans le voisinage de ces longueurs d'onde, car plus de photons
parviennenta traverser les grains et etre etrodi uses vers le cetecteur du dispositif. La structure
qui apparat en congequence s'appelle la structure de transparence.

3.2 Dispositifs exgrimentaux

Les mesures pesentes dans la section 3.5 ontee merees avec les moyens experimentaux
d'une part de I'Institut d'Astrophysique Spatialea Orsay (Essone) et d'autre part du synchro-
tron SOLEIL implanea Saint-Aubin (Essone), comme cela sera rappek dans les sous-sections
qui suivent.

3.2.1 Cellule de chau age

Pour chau er et refroidir lesechantillons analogues de Mercure, une cellule Linkam FTIR600
aet utilise (voir Figure 3.2). Une fois connecte a un controleur de temperature, elle per-
met d'e ectuer un chau age ou un refroidissement programne en choisissant la limite de
temperature a atteindre, la vitesse de chau age (5 K/min) et le temps du plateau une fois
la temperature demancke atteinte. La cellule est doee d'une esistance chau ante en platine
de 100 sur laquelle on cepose lechantillona chau er; le chau age est donc eali par la base
de lechantillon. Comme lesechantillons ont une certaineepaisseur et qu'ils ont une conductivie
thermique non in nie, il faut donc attendre que lechantillon se thermalise avant de prendre le
spectre. La temperature maximale atteignable par la esistance est de 873 K (6@@), la plus
basse de 77 K (-19€, temperature de l'azote liquide).

Pour faire des mesures spectroscopiquessitu au cours du chau age, la cellule est corcue
avec une petite fenétre circulaire de 22 mm de diametre en skniure de zinc (ZnSe) a n de laisser
peretrer le rayonnement dans la cellule. Cependant, la transmission du ZnSe est maximale
et constante (envrion 70%) sur une gamme de longueurs d'onde allant du proche infrarouge
a linfrarouge moyen, de 1,0a 14,3 m (voir Figure 3.3). Pour avoir un environnement
stable autour de lechantillon, la cellule est purgee au diazote gazeux, ce qui permetegalement
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Figure 3.2 { Photo de la cellule Linkam FTIR600 ouverte permettant de chau er de manere
controke lesechantillons analogues de la surface de Mercure en les ceposant sur la esistance (eche
jaune). Cedit : Rosario Brunetto/IAS.

d'homogereiser la temperaturea l'inerieur de la cellule et d'ainsi contribuera la thermalisation
de lechantillon. La cellule est cecoupee dans de l'argent, ce qui aide aussia la thermalisation.

Figure 3.3 { Spectre de transmission du fEniure de zinc constituant la fenétrea travers laquelle
est illumire lechantillona analyser. La transmission est maximale et constanteegalea 70% entre 1,0
et 14,3 m, qui est donc l'intervalle de longueur d'onde detude. Cedit : Thorlabs.

3.2.2 Cryostat

Pour s'a ranchir des probemes de condensation lors du refroidissement et pour etre plus
proche des conditions de la surface de Mercure, un refroidissement des echantillons dans un
cryostat sous vide (voir Figure 3.4) a aussiet ckecice.
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Figure 3.4 { Photo du cryostat permettant de refroidir de manere controee lesechantillons
analogues de la surface de Mercure (encade en rouge) et du spectronetre infrarouge (encade en
jaune) coupka un microscope utili pour prendre des spectres NIR et MIR.

Tout comme la cellule de chau age, le cryostat est branchea un contréleur de temperature
qui permet de ealiser un refroidissement programne en indiquant la temperaturea atteindre,
la rampe de refroidissement (5 K/min) et le temps du plateau une fois la temperature demancee
atteinte. Le cryostat est pourvu d'un support refroidia I'azote liquide sur lequel on a cole les
echantillons avec de la colle d'argent, a n d'assurer un contact maximal avec le support et opti-
miser la conductivie thermique entre le support et lesechantillons. Le tout est hernetiquement
ferme et est soumisa un vide de 10° mbar.

Pour faire des mesures spectroscopiquiessitu au cours du refroidissement, la cellule est
corcue avec une petite fenétre circulaire sur le dessus an de laisser peretrer le rayonne-
ment dans la cellule. Malheureusement, seulement quelques spectres ont pu etre pris de nos
echantillons (voir Figure 3.30) pour cause de probeme avec le contrbleur de temperature.

3.2.3 Spectroscopie visible-proche infrarouge

Pour acquerir les spectres en e ectance dans le domaine du visible-proche infrarouge, un
spectronetre a eseau Maya2000 Pro (Ocean Optics) coupka un "macroscope” optique par
des bres optiques, instalesa I'Institut d'Astrophysique Spatiale (Orsay), ontet utiliees (voir
Figure 3.5). Un Spectralon B aet utilie comme ekrence pour les spectres.

L'utilisation de bres optiques permeta I'exgerimentateur d'avoir une certaine souplesse sur
les conditions geonretriques experimentales : angle d'incidence, i.e. I'angle par rapporta la nor-
malea lechantillon avec lequel oneclaire lechantillon avec la source lumineuse (ici une source de
lumere blanche), et I'angle demission, i.e. I'angle par rapporta la normalea lechantillon avec
lequel on collecte la lumere eechie par lechantillon (voir Figure 3.6). Il peut ainsi choisir entre
collecter la composante speculaire de la lumere eechie par lechantillon (€= r = i) ou sa com-
posante diuse (e 6 r). Dans notre cas, c'est le egolithe de Mercure (surface plutodt rugueuse)
qui nous inkeresse, donc la composante di use de la lumere eechie par nosechantillons. On
se place donc en con guratiorbidirectionnelle :i =45 ,e=0 .

Le domaine spectral consicee ici setend de 0,47a 1,12 m et couvre une bonne partie de
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Figure 3.5 { Photo du spectronetre Maya2000 Pro (boier blanc et noir en arrere plan sur la
gauche, encade en rouge) et du "macroscope", instrument hybride entre le microscope et la loupe
binoculaire, utiliees pour prendre des spectres VNIR desechantillons analogues de la surface de

Mercure.

Figure 3.6 { Sclema cetaillant la e exion de la lumere par une surface. La lumere incidente
(rayon rouge) arrive avec un angle d'incidence par rapporta la normalea la surface de
lechantillon. La lumere est eechie selon deux composantes, dont I'importance varie selon les

carackristiques de lechantillon (notamment sa rugosit) : si lechantillon est plutét lisse, la
composante de la e exion qui se fait dans une direction petrentielle, avec un angler egala I'angle
d'incidence (rayon orange), pedomine : il s'agit de la e exion spgeculaire ; si lechantillon est plutét
rugueux, la lumere qui est e echie dans toutes les directions (rayons verts) est plus importante : on
parle de e exion di use. En n, l'angle que fait la bre optique de collecte avec la normalea la
surface de lechantillon est I'angle demission e.
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celui de l'instrument VIHI (0,4-2,0 m). La esolution spectrale choisie (0,5 nm) est environ 10
fois superieurea celle annonee pour le spectro-imageur de BepiColombo 0 nm).

3.2.4 Spectroscopie proche et moyen infrarouge

Pour collecter les spectres en e ectance dans les domaines du proche infrarouge et moyen
infrarouge, un spectronetre infrarougea transfornmee de Fourier (IRTF) coupka un microscope
Agilent, instales sur la ligne SMIS (Spectroscopy and Microscopy in the Infrared using Syn-
chrotron) du synchrotron SOLEIL, ontet utilies. Un miroir d'or aet utili’e comme ekrence
pour les spectres. Le spectronetre apparata droite du microscope sur la photo du montage
avec le cryostat (Figure 3.4).

Pour ces mesures NIR-MIR, la source de lumere est la source interne du microscope. Ce
choix est recessaire, principalement car la fenétre par laquelle passe la lumere est trop petite
pour travailler avec une source externe en con guration bidirectionnelle, mais il impose une
contrainte experimentale forte : les mesures sont faites en con guratioconfocal , i.e. avec un
diaphragme devant le cetecteur et dans le plan focal conjugte au plan focal de I'objectif pour
ne capter que la lumere provenant de ce dernier. Cela implique de travailler avee= e =0 ,
donc avec la composante sgeculaire de la lumere eechie.

Le domaine spectral des mesures NIR est pris entre 1,0 et 3,m et vient compkter la
partie non couverte de la gamme de VIHI par les mesures VNIR. Pour les mesures MIR,
le domaine spectral 2,0-14,3m aet choisi et englobe parfaitement la gamme spectrale du
spectrometre MERTIS (7-14 m). La esolution spectrale slectionree (4 ou 8 cm?) est de
I'ordre des esolutions des deux instruments de BepiColomba& @0 nm pour MERTIS).

3.3 Analogues epues etechantillons utili®s

Comme cea vu en section 1.5.3, la composition mireralogique de Mercure est mal connue
et encore cebattue, malge les derniers apports des instruments MDIS et MASCS de la sonde
MESSENGER. Cependant, des comparaisons de spectres synttetiques demission pris en labo-
ratoire avec les donrees tlescopiques de la surface de Mercure dans le domaine de l'infrarouge
thermique (TIR) ont monte qu'un nelange de type labradorite-enstatite (i.e. un nelange hau-
tement feldspathique) est le plus repesentatif [Sprague and Roush, 1998]. Ces esultats ontee
remis en question par l'arrivee des premeres donrees d'abondances enekments chimiques de
la surface : en e et, le ratioeleve Mg/Si et les faibles ratios Al/Si et Ca/Si mesues par le spec-
trometres XRS excluent une composition riche en feldspath comme c'est le cas pour les hauts
plateaux lunaires; de plus, un fort ratio Mg/Si et des ratios Fe/Si et Ca/Si basecartent I'hy-
potrese d'une surface de type terrestre ou basaltes lunaires [Nittler et al., 2011; Weider et al.,
2012]. Selon les mémes auteurs, la surface de Mercure serait plutdt compose de chondrites
a enstatite et de certains types d'achondritesa enstatite (renfermant notamment de I'ortho-
pyroxenea enstatite). Pourtant, les analyses de la metorite North-West Africa (NWA) 7325,
de type achondrite ungrouped, qui pourrait &tre le premierechantillon de la plarete Mercure
[Irving et al., 2013], ont ewk une forte abondance en plagioclases et en chrome diopside, et
dans une moindre mesure de I'olivine [Weber et al., 2014]. Par ailleurs, les nombreux impacts de
la surface de Mercure ont pu d'une part former localement des mireraux choqtes et des verres,
et d'autre part disseminer et nelanger du carbone, issu de la crolte primaire de graphite, aux
mireraux pesents [Peplowski et al., 2016]. Au regard des derneres consicerations, j'ai choisi
d'analyser en laboratoire les e ets de l'aleration spatiale et des variations de temperature sur
lesechantillons analogues suivant : de I'anorthite Ag, des verres volcaniques de type "plaines
volcaniques du nord", et de la forskerite Fgq irradee et partiellement recouverte d'un Im de
carbone. Cesechantillons sont brevement cetailes dans les sections qui suivent.
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3.3.1 Anorthite An g

Les plagioclases sont des mireraux silicaes de la famille des feldspaths contenant princi-
palement de I'aluminium, du silicium, de I'oxygene, du sodium et du calcium. La composition
chimique des plagioclases peut varier entre deux poéles purs : I'albite (NaAISE) contenant ex-
clusivement du sodium, de I'aluminium, du silicium et de lI'oxygene ; et I'anorthite (CaAISi;Og)
compog uniquement de calcium, d'aluminium, de silicium et d'oxygene. On dit que les pla-
gioclases forment une solution solide, i.e. la srie albite-anorthite. Entre ces deux poles purs,
les noms des mireraux sont bases sur leur fraction d'anorthite ou d'albite (en %). Ainsi, la
labradorite est un mireral contenant entre 50 et 70% du p6le anorthite, compositions que I'on
note Angg et An;g, respectivement.

Dans notre cas, lesechantillons de plagioclase ont une fraction d'anorthite de 80% ghnet
sont pauvres en fer (0,5 % de FeO en masse) [Serventi et al., 2013] pour respecter les contraintes
de la surface de Mercure [Izenberg et al., 2008; McClintock et al., 2008]. Cesechantillonsetaient
sous trois formes dierentes (voir Figure 3.7) : une poudre dont la taille des grains varie entre
75 et 100 m, une pastille de 5 mm de dianetre faitea partir de la poudre comprinee dans
une presse, et un "slice” ( ne lamelle coupee dans la roche).

Figure 3.7 { Haut : Images de la poudre (gauche), de la pastille (milieu) et du slice (droite)
d'anorthite prisesa la loupe binoculaire ; Bas : Images de la poudre (gauche), de la pastille (milieu)
et du slice (droite) d'anorthite prises au microscope en grossissement x15.

3.3.2 \Verres volcaniques de type NVP

Les plaines volcaniques du nord (NVP pouNorthern Volcanic Plains) de Mercure ont une
composition particulerement riche en sodium [Peplowski et al., 2014] et pauvre en aluminium
[Weider et al., 2015] et en soufre (1,64% en masse [Namur et al., 2016]). [Vetere et al., 2017] se
sont bases sur les concentrations estinees de ces terrains pourelaborer les verres volcaniques.
La composition exacte de ces analogues (voir Figure 3.8) est cetailee en Figure 3.9.
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Figure 3.8 { Gauche : Images de la pastille de verres volcaniques prisesa la loupe binoculaire ;
Droite . Images de la pastille de verres volcaniques prises au microscope en grossissement x15.

Figure 3.9 { Tableau esumant la composition des verres volcaniques (colonne "This work"). Tie
de [Vetere et al., 2017].
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3.3.3 Forserite Fo o9 irradee partiellement recouverte de carbone

La surface de Mercure est recouverte de mireraux silicaes qui pourraient eétre nelanges
a des nanoparticules et microparticules de fer, produits de l'aleration spatiale sur ces mémes
mireraux ferreux [Cassidy and Hapke, 1975; Hapke, 2001], et de carbone sous forme de graphite
[Peplowski et al., 2015; Peplowski et al., 2016]. Un n Im de carbone a doncet partiellement
epos sur quatreechantillons de forserite Fogg (Voir Figure 3.10), puis trois d'entre eux ontee
irrades avec des ionst?6Xe?** a uneenergie de 88 MeV et des doses dierentes (0, 18, 10'?,
10" ions/cm?) a GANIL-IRRSUD, un acekrateur de particules implane a Caen [Martinez
et al., 2017]. Cesechantillons ontee pepaes et gentillement fournis par lequipe de Ph. Boduch
et H. Rothard (CIMAP-GANIL) et par G. Strazzulla (INAF, Rome, Italie).

Figure 3.10 { Image du slice de forserite prise au microscope en grossissement x15 au niveau du
bord du dep6t de carbone (partie droite, Egerement plus sombre).

3.4 Methodes exmrimentales

3.4.1 Fabrication d'une pastille

Pour fabriquer une pastillea partir de la poudre d'un mireral (dans notre cas, I'anorthite Ang
et les verres volcaniques), on proede de la manere suivante :

1. On pese la poudre pour en avoir en quantie su sante a n de faire une pastille de 5 mm
de dianetre et su sammentepaisse (environ 2 mm) : 74 mg pour la poudre d'anorthite ;
40 mg pour la poudre de verres volcaniques;

2. On assemble les trois premierseements du moule de la presse : le support, le corps et le
premier petit cylindre;

3. On verse la poudre dans le moule et on place le deuxeme petit cylindre et le gros cylindre
par dessus;

4. On place le moule contenant la poudre en-dessous de la presse, en le centrant soigneuse-
ment;
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5. On ferme le botier, la vanne et on actionne le levier jusqua atteindre une pression
equivalente de 1,9 tonne;

6. On laisse presser pendant 20 minutes;

7. Enn, on ouvre la vanne, on cemonte le moule et on ecugere neticuleusement la pastille.

3.4.2 Chau age/refroidissement d'unechantillon

Une experience de chau age ou de refroidissement typique se ceroule comme suit :

1. On fait une mesure du "background”, i.e. de I'environnement parasite (lumere, air) sur
une ekrence (e.g. Spectralon B pour les spectres VNIR, miroir d'or pour les spectres NIR
et MIR), ou dit encore autrement de la fonction de transfert du dispositif ;

2. On place le ou lesechantillon(s)a analyser sur la esistance au centre de la cellule purgee
au diazote, que I'on referme celicatement en vissant le couvercle;

3. On collecte un spectre du ou desechantillon(s)a tempgerature ambiante ;

4. On lance le programme de chau age en ajustant les paranetres suivants au besoin : rampe
de chau age de 5 K/min, pas de chau age de 50 K, 10-20 minutes de plateau pour attendre
la thermalisation de lechantillon et faire I'acquisition du spectre;

5. On epete letape peedente jusqua atteindre la temperature maximale cesiee, puis lors
de la descente en temperature jusqua revenira tempgerature ambiante (ickalement, en
pratique on s'arrétea 313 K [40C]).

3.5 Resultats et discussions peliminaires

3.5.1 E et dinhomogereie spatiale de kchantillon

Bien que les processus d'obtention desechantillons lectionres (voir section 3.3) ont da per-
mettre d'atteindre une certaine pureg, ces derniers ont tout de méme une certaine reerogereie
a cause de leur origine (makriaux terrestres, donc pesence de mireraux non cesies et une cer-
taine hydratation) et de la variabilie de la taille de grains pour lesechantillons de type poudre
et pastille, bien que celle-ci soit controke. Uneetude de l'impact des inhomogereies spatiales
au sein de lechantillon d'anorthite Angy sur ses proprees spectrales a doncete meree, et un
exemple est illuste en Figure 3.11.

A premere vue, les spectres sont tes similaires, en particulier pour le niveau de e ectance,
ce qui traduit la relative puree de lechantillona lechelle de la taille relativement importante
de la fenétre d'analyse (200 m). Cependant, en y regardant de plus pes, on peut remarquer
certaines dierences dont la plus fondamentale concerne la premere bande Reststrahlen autour
de 9 m (nokt RB1 ci-apes). Il s'agit d'une double bande d'absorption dont le ratio d'intensie
entre ses deux composantes varient selon I'endroit sur lechantillon. En e et, la premere com-
posante de RB1 (abbege RB11 pour la suite) est plus intense que la deuxeme composante de
RB1 (RB12) pour les spectres pris sur le haut et le centre droit de la pastille; RB12 est plus
intense que RB11 pour le spectre acquis la partie basse de la pastille; enn, RB11 et RB12
ont la m&éme intensie pour le spectre pris sur la partie centre gauche de la pastille. Au-deh
de la variation d'intensie des bandes d'absorption, un oeil averti peutegalement ceceler que
la position de certaines bandes est a ecee par les teerogereies de lechantillon. Pour s'en
assurer, les positions du minimum de Christiansen et de quelques bandes Reststrahlen ontee
cetermirees en consicerant la position de chaque maximum local. Les esultats sont esunes
dans la Table 3.1.
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Figure 3.11 { Spectres de e ectance dans le MIR de I'anorthite Angga quatre endroits dierents
(haut = rouge, centre gauche = bleu, centre droit = vert, et bas = noir) sur la pastille non chauee.

Bande Haut Centre gauche Centre droit Bas [ecalage maximal (nm)
CF 7,98 8,03 8,04 8,01 60
RB11 8,64 8,71 8,64 ? 70
RB12 ? 8,99 8,96 9,00 40
RB22 10,11 10,09 10,09 10,07 40
RB3 10,69 10,74 10,69 10,63 110

Table 3.1 { Centres (en m) de quelques bandes d'aborption des spectres MIR de la pastille non
chauee d'anorthite An gg cetermires en prenant la position correspondant au maximum local cee
par la bande. Les points d'interrogation indiquent quand la determination du centre n'est pas
possible avec cette nmethode (spectre trop plat, i.e. maximum local trop faible). La dernere colonne

(en gras) pecise le cecalage maximal de chaque bande d0 aux heerogereies spatiales, i.e. la

dierence entre le centre de plus grande longueur d'onde et le centre de plus petite longueur d'onde.

Abbeviations : CF = minimum de Christiansen; RB11, RB12 = premere et deuxeme composantes
de la double bande Reststrahlen 1 (9,0 m); RB22 = deuxeme composante de la double bande
Reststrahlen 2 ( 10,0 m); RB3 = bande Reststrahlen 3 ( 10,5 m).
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Les dierentes positions calcuees con rment les impressions visuelles que I'on peut avoir
d'un point de vue qualitatif. Les decalages du minimum de Christiansen et des bandes Reststrah-
len sont clairement non regligeables et peuvent atteindre des valeurs (plusieurs dizaines, voire
une centaine de nm) de I'ordre de grandeur des cecalages que I'on peut observer apes le chauf-
fagea haute temperature d'un mireral (environ 90 nm pour unechantillon de forserite Fog,
chauea 773 K [500 C] [Helbert et al., 2013], voir aussi section 3.5.2). Ainsi, les reerogereies
spatiales au sein d'unechantillon, et par extension au sein des roches d'une egion d'une méme
unie de terrain (e.g.a l'inerieur des hollows, la suppose pesence de mireraux largement
epandusa la surface de Mercure comme la forserite, mais pesentant deseements de transi-
tion comme le chrome, le titane et le nickel [Lucchetti et al., 2018]), jouent un roéle signi catif
dans les variations des proprees spectrales de la zone analys® ce stade de l'analyse, encore
peliminaire, il n'est pas possible d'estimer si ces leerogereies spatiales sont plutdét duesa des
inhomogereies de composition ou une variation de la rugosie locale de lechantillon.

3.5.2 E et du chau age

NB : Lesechantillons analogues de Mercure ont touset chaues au moins une fois.

L'analyse des e ets des heerogereies spatiales au sein de lechantillon danorthite An g
(voir section 3.5.1) peut permettre de determiner approximativement la zone de la pastille
gue l'onetudie, ou du moins la zone de la pastille spectralement similaire, en comparant les
rapports d'intensie des deux composantes de la double bande RB1. Un exemple de comparaison
est illuste en Figure 3.12 avec les spectres de la pastillea temperature ambiante (Z5) avant
chaque experience de chau age e ectiee au cours de cette tlese.

Figure 3.12 { Gauche : Spectres de e ectance dans le MIR de l'anorthite Angpa quatre endroits
dierents sur la pastille non chauee. Droite : Spectres de e ectance dans le MIR de la pastille
d'anorthite An gpa temperature ambiante (25 C) avant chaque experience de chau age (cycle

complet 25 C - 400 C - 40 C). Les chires de la Egende correspondent aux dates de chaque
experience de chau age.

Une premere remarque importante que I'on peut soulever est que les spectres de la pastille
non chauee (gauche) sont nettement plus similaires entre eux qu'avec les spectres de la pastille
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avant chaque chau age (droite), exception faite du spectre pris avant la premere experience de
chau age (violet, 17 juillet 2017) car la pastille n‘avait justement pas encoreet chauee. Ce
dernier et le spectre du 31 octobre 2018 (vert clair) ont une RB12 plus intense, donc ont soitee
pris dans la zone basse de la pastille (noir), soit dans une zone avec des proprees spectrales
similaires. De méme, le spectre du 11 octobre 2018 (cyan) a une RB11 plus profonde, donc
concide avec la zone haute et centre droite de la pastille (rouge et vert), et le spectre du 6 mars
2019 a des RB11 et RB12 similaires, donc se rapproche plus de la zone centre gauche de la
pastille (bleu). Ces variations de la forme de la RB1 pourrait tes bien aussi &tre le esultat d'un

e et ireversible du chau age, mais nous verrons plus loin (voir section 3.5.2) que les e ets du
chau age pour les RB sont eversibles. En conclusion, il est ineressant d'observer que toutes
les zones de la pastille (de composition ou de rugosie dierente) ontet analyses au moins
une fois au cours des dierentes experiences de chau age.

Les spectres de e ectance VNIR de la poudre et la pastille d'anorthiteon chauees sont
traes en Figure 3.13. Dans le visible-proche infrarouge, les spectres de I'anorthite n'ont pas de
bande d'absorption et sont tes similaires entre eux, avec quelques dierences de niveau global
de e ectance et de pente spectrale qu'on peut mettre enevidence par une analyse quantitative
simple (voir Figure 3.14).

Figure 3.13 { Spectres de e ectance VNIR de la pastille et de la poudre d'anorthite Angy. Haut :
pastille face 1;Bas gauche : pastille face 2;Bas droite : poudre.

Les valeurs de pente spectrale sont du méme ordre de grandeur : en moyenne, la pente
spectrale est de 2,36%/100 nm pour la face 1 de la pastille, 2,55%/100 nm pour la face 2 de
la pastille, et 3,09%/100 nm pour la poudre. La poudre est donc Egerement plus rouge que les
deux faces de la pastille, ce qui est en accord avec les observations de [Cloutis et al., 2013] :
une surface plus lisse comme une pastille (ou encore mieux un slice) sera la plupart du temps
plus bleu que la poudre contenant le méme maeriau. La egre dierence de pente spectrale
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Figure 3.14 { Haut gauche : Pente spectrale entre 0,5 et 0,8 ma dierents endroits sur la
pastille et la poudre d'anorthite ; Haut droite : Rapport entre 1,1 et 0,8 ma dierents endroits
sur la pastille et la poudre d'anorthite; Bas : Re ectancea 0,5 ma dierents endroits sur la
pastille et la poudre d'anorthite. Les lignes en pointiles sont les valeurs moyennes du paranetre
spectral pour chaqueechantillon analy<e.
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entre les deux faces de la pastille est donc tes probablement duea leur dierence de rugosit
(face 2 moins lisse que la face 1). Le ratio 1,1/0,8n est rele a la pente sur cet intervalle

de longueur d'onde (voirequation 2.12), qui donne des caraceristiques sur la forme (largeur,
profondeur) de la bande du F& entre 1,1 et 1,3 m. Les valeurs du ratio sont aussi du méme
ordre de grandeur et valent en moyenne 0,92 pour la face 1 de la pastille, 0,91 pour la face 2 de
la pastille, et 0,88 pour la poudre. Le ratio de la poudre est donc Egerement inkrieura celui des
deux faces de la pastille, autrement dit la pente spectrale est plus importante pour la pastille
et la bande est soit plusetroite, soit plus profonde. En n, les valeurs de e ectancea 0,5m
(moyennes de 77,37% pour la face 1 de la pastille, 76,59% pour la face 2 de la pastille, et 52,90%
pour la poudre) montrent une nette dierence entre la pastille, plus brillantea 0,5 m, et la
poudre. Il s'agit d'un des e ets typiques d'une dierence de rugosie, la pastille etant plutot

lisse et eechit donc mieux la lumere visible (notamment en speculaire), et la poudre ayant

un aspect naturellement granuleux. Pour rappel, les mesures VNIR sont ealiees en e ectance
bidirectionnelle, donc les e ets obsenes concerne la e ectance di use.

Les e ets du chau age sur les spectres VNIR desechantillons ahorthite et de verres
volcaniques sont pesenes en Figure 3.15. En pratique, il a et impossible de coupler la
cellule Linkam avec le dispositif de microscopie VNIR (les deux sysemes appartiennent a
deuxetablissements dierents) donc de faire des rampes de chau age. Il a donc fallu prendre
des spectresa dierentes positions sur chaque echantillon non chaue d'une part, et chaque
echantillon chaue d'autre part, pour obtenir une valeur moyenne de chaque paranetre spectral
et s'a ranchir des reerogereies spatiales, notamment de rugosie. Plus le nombre de spectres
pris sur un mémeechantillon est grand, plus la nethode de comparaison est able. Levolution
des trois mémes paranetres spectraux analyses pour les spectres VNIR desechantillons d'anor-
thite non chaues aetetudee. Les esultats sont rassembes en Figures 3.16, 3.17 et 3.18 et
les valeurs moyennes des valeurs de chaque paranetre spectral dans les Tables 3.2, 3.3 et 3.4.

Echantillon Angg slice Angg pastille Angp poudre Verres NVP pastille
Non chaue -1,81 2,31 3,08 0,60
Chaue -0,99 4,29 3,15 1,61

Table 3.2 { Valeurs moyennes de la pente spectrale entre 0,5 et 0,8m pour chaqueechantillon
d'anorthite et verres volcaniques.

Echantillon Angg slice Angg pastille Angg poudre Verres NVP pastille
Non chaue 0,854 0,963 0,953 0,995
Chaue 0,880 0,983 0,980 0,995

Table 3.3 { Valeurs moyennes du ratio 1,0/0,8 m pour chaqueechantillon d'anorthite et verres
volcaniques.

Echantillon  Angg slice Angg pastille Angy poudre Verres NVP pastille
Non chaue 47,79 93,42 52,90 82,87
Chaue 37,52 79,03 80,05 99,04

Table 3.4 { Valeurs moyennes de la e ectancea 0,5 m pour chaqueechantillon d'anorthite et
verres volcaniques.

Le chau age a eu un e et clair et ireversible sur la pente spectrale du slice et de la pastille
d'anorthite et sur la pastille de verres volcaniques. En e et, lesechantillons chaues ont une
plus grande pente spectrale dans le visible que leursequivalents non chaues. En revanche, la
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Figure 3.15 { Comparaison des spectres de e ectance VNIR desechantillons d'anorthite Argg et
de verres volcaniques de type NVP non chauees avec leursequivalents chaues. De gauchea droite
et de haut en bas : slice d'anorthite non chauee, slice d'anorthite chauee, pastille d'anorthite non
chauee, pastille d'anorthite chauee, poudre d'anorthite non chauee, poudre d'anorthite chauee,
pastille de verres non chauee, pastille de verres chauee. Seuls deux spectres ontet acquis pour la
pastille d'anorthite non chauee et la pastille de verres non chauee en raison de leur petite taille.
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Figure 3.16 { Variation de la pente spectrale entre 0,5 et 0,8 m pour lesechantillons d'anorthite
(slice en hauta gauche, pastille en hauta droite, poudre en basa gauche) et la pastille de verres
volcaniques (en basa droite). Les lignes en pointiles correspondent aux valeurs moyennes.
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Figure 3.17 { Variation du ratio 1,0/0,8 m pour lesechantillons d'anorthite (slice en hauta
gauche, pastille en hauta droite, poudre en basa gauche) et la pastille de verres volcaniques (en bas
a droite). Les lignes en pointiles correspondent aux valeurs moyennes. |l y a bien quatre valeurs de

ratio pour la pastille de verres chauee, les points (rouges) correspondant aux deux premeres

positions sont simplement superposes par ceux (bleus) de la pastille de verres non chauee.
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Figure 3.18 { Variation de la e ectancea 0,5 m pour lesechantillons d'anorthite (slice en hauta
gauche, pastille en hauta droite, poudre en basa gauche) et la pastille de verres volcaniques (en bas
a droite). Les lignes en pointiles correspondent aux valeurs moyennes.
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pente spectrale de la poudre d'anorthite ne semble pas a ecee par le chau age. La poudre
etant plus di cilement manipulable que les autres types dechantillons (pastille, slice), car plus
solides, il n'est pas impossible que la manere dont celle-ci est cepose sur le support du mi-
croscope, donc les variations de porosie locales, joue un réle important dans ses proprees
spectrales. Dans le cas du ratio 1,0/0,8m, le chau age a une in uence signi cative pour tous
lesechantillons d'anorthite, pour lesquels le ratio est plus grand pour lesechantillons chaues.
A linverse, le chau age n'a aucune incidence sur le ratio de la pastille de verres volcaniques. Si
I'on se etre aux spectres VNIR (voir Figure 3.15), on peut facilement expliquer les deux com-
portements. Pour I'anorthite, lepaule gauche de la bande entre 1,1 et 1,3m du F&** semble
se ckcaler vers les plus grandes longueurs d'onde, ce gqu'on visualise bien sur les spectres de la
pastille d'anorthite. La bande "commence" donca une plus grande longueur d'onde pour les
echantillons chaues (vers 1,0 m), les valeurs de e ectancea 0,8 m et 1,0 m sont donc
plus proches, d'as un ratio pluselewe. Pour la pastille de verres volcaniques, les spectres sont
ep tes plats avant chau age et le restent apes, d'as un ratio similaire. En n, le chau age
modi e la e ectancea 0,5 m pour tous lesechantillons de deux maneres dierentes oppoes :
d'un cog, la e ectance est plus basse apes chau age pour le slice et la pastille d'anorthite,
de l'autre coe la e ectance est plus grande pour la poudre d'anorthite et la pastille de verres
volcaniques. Rappelons ici que ces mesures ontet ealiees en e ectance bidirectionnelle, donc
il ne peut s'agir d'e ets dusa une e exion speculaire. M&me en s'appuyant sur les spectres, il
est donc di cile de trouver une interpetation solidea ces observations. Les e ets du chau age
sur les parametres spectraux des dierentsechantillons sont esunes dans la Table 3.5.

Angg slice  Angp pastille  Angg poudre Verres NVP pastille

Pente spectrale

(0,5-0,8 m) * B *
Ratio NIR

=(?
(1,0/0,8 m) * * + (?)
Re ectance i i + +
a05 m

Table 3.5 { E ets du chau age sur les paranetres spectraux des dierentsechantillons. '+' signi e
"augmentation”, '-' signi e "diminution”, '=' signi e "pas de variation". (?) signi e que la tendance
n'est pas able, car elle se base sur une moyenne de paranetre spectral avec trop peu de points.

Les paranetres spectraux du slice et de la pastille d'anorthite ont strictement la méme
evolution : augmentation de la pente spectrale et du ratio 1,0/0,8 m et diminution de la
e ectancea 0,5 m. La poudre d'anorthite a une pente spectrale constante au cours du chauf-
fage, mais un ratio 1,0/0,8 m et une e ectancea 0,5 m pluselews. Enn, la pastille de
verres volcaniques a un ratio 1,0/0,8 m constant au cours du chau age da un spectre plat
dans cet intervalle de longueur d'onde, mais sa pente spectrale et sa e ectancea 0/M sont
plus importants apes chau age, ce qui est en accord avec les proprees spectrales des plaines
volcaniques du nord de Mercure (e ectance et pente spectrale plus elevees que les valeurs
moyennes de Mercure).

Les spectres de e ectance acquis dans le NIR de [zastille d'anorthite  sont traes en
Figure 3.19. Ces spectres sont relativement similaires entre eux, avec des egeres variations de
niveau de e ectance (baisse du niveau global de e ectance en augmentant la temperature)
ainsi que dans les positions, intensies et formes des trois bandes d'absorption principales :
la bande entre 1,1 et 1,3 m, qui provient des transitions electroniques dans les ions Fe au
sein de la structure du plagioclase [Adams and McCord, 1971; Bell and Mao, 1972]; la large
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bande autour de 2,9 m, principalement cause par la pesence d'eau dans et sur lechantillon;;
enn, la bandea 3,4 m, qui provient de I'absorption des liaisons C-H de composs carbores
aliphatiques sous forme d'impurees. Le bruit obsene est d0a la pesence d'intererences dont
I'origine et I'a ranchissement n'ont pas encore et esolus. Ineressons-nous tout d'aborda la
bande entre 1,1 et 1,3 m, plus particulerementa sa position (Figure 3.20 gauche) et son
intensie (Figure 3.20 droite) en fonction de la temperature. La position de cette bande aet
cetermiree en normalisant par le continuum et en ajustant la bande avec une gaussienne.

Figure 3.19 { Spectres de e ectance dans le NIR de la pastille d'anorthite Angpa dierentes
temperatures.

Bien qu'un tes kger cecalage de la position de la bande du & vers les plus grandes
longueurs d'onde en diminuant la temperature ( 80 cm ! vers les plus petits nombres d'onde,
l.e. 14 nm vers les plus grandes longueurs d'onde pour une position initiale autour de 7700
cm 1) semble etre indiqe par les barres d'erreur, la variation n'est pas monotone et la bande
retrouve méme,a 40C, une position tes proche de sa valeur initialea 350C. Il est di cile de
trouver une explication physique convaincantea ce comportement. Celui-ci pourrait donc étre
cause par une mauvaise estimation des paranetres de la gaussienne, elle-méme due a divers
facteurs comme l'aile gauche incompkte de la bande dans la gamme de longueur d'onde limiee
par la fenétre de la cellule Linkam (1,0-14,3m pour rappel, voir section 3.2.1) ou la pesence
des intererences. L'erreur sur la determination de la position de la bande pourrait donc étre
plus importante et devenir du méme ordre de grandeur que le potentiel cecalage de la bande.
En e et, [Sung et al., 1977] ont estime que les variations de position des bandes assocees aux
transitionselectroniques de Fé" sont tes egeres voire inexistantes (e.g. 20 nm pour la bande
entre 1,1 et 1,3 m de la fayalite).

En revanche, la variation de l'intensie de la bande entre 1,1 et 1,3m est visiblea l'oell
(voir Figure 3.20 droite). Cette intensie aet calcuke en soustrayanta 1 le rapport entre Rg,
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Figure 3.20 { Gauche : Variation de la position de la bande entre 1,1 et 1,3 m pour la pastille
d'anorthite An gg en fonction de la temperature. Les positions ontee cetermirees en normalisant par
le continuum et en ajustant la bande avec une gaussienneDroite ;. Variation de la profondeur de la

bande entre 1,1 et 1,3 m pour la pastille d'anorthite An gg en fonction de la temperature. Les
valeurs de profondeur de bande ontet calcukes en soustrayanta 1 le rapport entre la e ectancea
la longueur d'onde centrale de la bande et la e ectance du continuuma cette méme longueur
d'onde. Le continuum aet cetermire en ceterminant la droite passant par deux points du spectre
en dehors de la bande d'absorption (1,0 et 1,6 m ici).

la e ectancea la longueur d'onde centrale de la bande eR¢, la valeur du continuuma cette
méme longueur d'onde (voirequation 3.1).
Rc Rg Rg

D= Re 1 Re (3.2)
Les valeurs calcukes con rment l'impression visuelle : la profondeur de la bande entre 1,1
et 1,3 m augmente en baissant la temperature. En revanche, les Figures 3.19 et 3.20 (droite)
seules ne permettent pas de conclure sur le carackere eversible ou ireversible de cette variation
de profondeur, donc sur la nature (physique ou chimique) de la modi cation ayant lieu au sein
du mireral sous l'e et de la temperature. En e et, les mesures de la Figure 3.19 n'ontet prises
que lors de la descente en temperature. Neanmoins, on retrouve des esultats tes similaires
pour la poudre d'anorthite An gy (voir Figure 3.21), méme si la profondeur de la bande
est moins importante ( 2,7% a temperature ambiante) que pour la pastille ( 7,2%), ce qui
con rme au passage les valeurs de ratio 1,1/0,8m plus basses pour la poudre : la profondeur
de la bande entre 1,1 et 1,3m diminue en augmentant la temperature. Bien qu'il ne s'agisse
pas de la méme exgerience et du méme type dechantillon (pastille dans un cas, poudre dans
l'autre cas), les variations opposes de profondeur de la bande obsenees lors de la monee
et de la descente en temperature semblent cokerentes avec un caracere eversible, donc une
modi cation physique (e.g. cesorganisation) du eseau cristallin. Cependant, rappelons qu'il est
etabli que la profondeur de la bande peut aussi étre in uenee par la quantie de fer pesent
dans le plagioclase : plus il y a de fer, plus la bande est profonde. Par exemple, on cetecte
rarement la bande dans les albites, car la substitution de lion €a par l'ion Fe?* est plus
favorable que la substitution de Na par Fe* (le rayon de C&" est egerement plus grand
que le rayon de N&) [Adams and McCord, 1971; Bell and Mao, 1973; Adams and Goullaud,
1978]. Ainsi, le chau age a un e et de cesorganisation du eseau cristallin du plagioclase qui
reproduit les e ets d'une substitution inverse des ions & par les ions C&*, qui fait baisser
la concentration en fer dans le plagioclase et la profondeur de la bande entre 1,1 et h3 Ces
consicerations ont cepee aborcees par [Helbert et al., 2013] pour desechantillons d'olivine.
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Figure 3.21 { Haut : Spectres de e ectance dans le NIR de la poudre d'anorthite Argpa
dierentes temperatures; Bas : Variation de la profondeur de la bande entre 1,1 et 1,3 m pour la
poudre d'anorthite An gy en fonction de la temperature. Les valeurs de profondeur de bande ontee
calcukes en soustrayanta 1 le rapport entre la e ectancea la longueur d'onde centrale de la bande

et la e ectance du continuuma cette méme longueur d'onde.
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Les spectres de e ectance acquis dans le MIR déwis types deéchantillons d'anorthite

sont traes en Figure 3.22. Quelque soit le type dechantillon, on peut voir que le niveau global de
e ectance et la profondeur de toutes les bandes d'absorption (sauf le minimum de Christiansen

8 m) diminuent en augmentant la temperature, ce qui est en accord avec les esultats des
experiences de chau age de [Helbert and Maturilli, 2009] sur desechantillons de quartz et de
labradorite. Le minimum de Christiansen se ceplace clairement vers les plus grandes longueurs
d'onde avec la temperature pour les trois types dechantillon de I'anorthite, ce qui est con rne
par une analyse quantitative (voir Figure 3.23).

Figure 3.22 { Spectres de e ectance dans le MIR des trois types dechantillons (gauche : poudre;
centre : pastille; droite : slice) d'anorthite Angpa dierentes temperatures. Les spectres de la poudre
et du slicea temperature ambiante (25 C) et celui du slicea 50 C ont malet acquis (sans doute do

a une mauvaise mise au point sur lechantillon) et peuvent donc &tre ignoes.

Figure 3.23 { Variation de la position du minimum de Christiansen en fonction de la temperature
pour les trois types dechantillons d'anorthite An gg.

D'autres analyses ont permis de mettre enevidence que la bande RB19,0 m) se ceplace
egalement vers les plus grandes longueurs d'onde en augmentant la temgerature, pour les trois
echantillons d'anorthite. De plus, la bande RB3 ( 11 m) a la méme positiona 0,1 cm?
pes pour la pastille et le slice d'anorthite, a chaque temgerature, et celle-ci ne se ceplace
quasiment pas en chau ant (1,9 cm?! vers les plus grandes longueurs d'onde). Enn, il est
ineressant de constater que la forme de la (double) bande RB1 de la pastille d'anorthite
change en fonction de la temgerature : le rapport d'intensie entre les deux composantes de
la bande RB1 s'inverse, passant d'une composante gauche plus intense a une composante
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droite plus intense. Il s'agit du m&éme comportement que celui obsene pour les reerogereies
spatiales de la pastille d'anorthite (voir section 3.5.1). On peut donc en deduire qu'il s'agit
soit d'un e et de composition (modi cation chimique du eseau cristallin avec le chau age),
soit d'un e et de rugosie (modi cation de la texture des grainsa haute temperature), ou bien
les deux. Pour epondrea cette interrogation, un deuxeme chau age de la pastille d'anorthite
Angy aek e ecte, avec une monee et une descente en temperature, ainsi qu'avec un pas de
temperature deux fois plus petit (25 C au lieu de 50C) pour estimera quelle temperature a
lieu cette transition double bande-simple bande. Les mesures sont pesentes en Figure 3.24.

Figure 3.24 { Spectres de e ectance dans le MIR de la pastille d'anorthite Angpa dierentes
temperatures, mais avec un pas de temperature dierent par rapporta la Figure 3.22 (25 C au lieu
de 50 C) a n de ceterminer plus peciement la temperaturea laguelle s'e ectue la transition entre

une RBla double composante et une RBla une seule composante.

On voit que le changement de forme opere entre 150 et 175C et qu'il s'agit d'un e et
eversible. En e et, une fois revenua 40C, la RB1 aa nouveau deux composantes clairement
distinctes. Pour nir, ce changement de forme de la RB1 est exclusifa la pastille d'anorthite,
donc semble ne s'appliquer qua un terrain de type egolithe "compacte”, et a I'air de s'ogerer
principalement entre 25C et 200 C.

Les spectres de e ectance acquis dans le NIR de [zastille de verres volcaniques de
composition analogues aux plaines du nord de Mercure (NVP) sont traes en Figure 3.25.
Tout comme les spectres NIR de la pastille d'anorthite, les spectres NIR de la pastille de verres
volcaniques sont assez similaires entre eux, avec toutefois des dierences notables pour le niveau
global de e ectance et la position (Figure 3.26 gauche), la forme et la profondeur (Figure 3.26
droite) de la large bande autour de 3 m duea I'eau. Vu la modi cation complexe de la forme
de la bande au cours du chau age, les positions ontet estinees en consicerant en premere
approximation le minimum local de e ectance de la bande d'absorption.

La bandea 3 m est fortement ceplace vers les plus courtes longueurs d'onde en augmen-
tant la temperature. La vitesse de ceplacement de la bande n'est pas constante : celle-ci est plus
importante entre 25 et 50C, puis decro’t progressivement jusqua atteindre une valeur asymp-
totique du ceplacement d'environ -140 nm. Cependant, en regardant de plus pes la forme de la
bande et la facon dont elleevolue, il semblerait qu'elle soit compose de plusieurs bandes dont
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Figure 3.25 { Spectres de e ectance dans le NIR de la pastille de verres volcaniques NVPa
dierentes temgeratures.

Figure 3.26 { Gauche : Variation de la position de la bande autour de 3 m pour la pastille de
verres volcaniques en fonction de la temperature. En raison de la forme changeante de la bande, les
positions ontek determireesa partir du minimum local de e ectance de la bande d'absorption;
Droite : Variation du minimum de e ectance de la bande autour de 3 m pour la pastille de verres
volcaniques en fonction de la temgerature.
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les dierentes contributions ceeraient cette large bande autour de 3 m. Cette observation
reste valable méme en excluant la bandea 3,4m (vibration detirement de la liaison C-H)

qui est due a une contamination de lechantillon par du carbone. Bien que I'environnement
de lechantillon de verres volcaniquesetait purge au diazote, il est probable qu'il y avait tout
de méme de l'eaua l'inerieur de la cellule Linkam lors du chau age. Ainsi, les silicates pour-
raient avoir interagi avec la vapeur d'eau environnante. [Davis and Tomozawa, 1996] ont cecrit
cette interaction entre silicates et eau et ont propos un necanisme d'interaction silicates-eau
(voir Figure 3.27) qui est colerent avec l'ordre dans lequel les dierentes bandes d'absorption
apparaissent ou disparaissent pendant le chau age des verres. Les auteurs pecisent que cette
eaction est ciretiquement lente, ce qui pourrait expliquer pourquoi le minimum de e ectance
ne retrouve pas sa valeur initiale apes retoura temperature ambiante, mais suit une augmen-
tation monotone (voir Figure 3.26 droite). Les consicerations qui viennent d'etre faites sont en
accord avec la structure amorphe de lechantillon de verres volcaniques qui a tendancea peger
de l'eau dans sa structure.

La large bande d'absorption entre 2,91 et 2,95mn (modes de vibration detirement synetrique
et asynetrique de la liaison hydroxyle -OH) domine le spectrea temperature ambiante. En com-
mercanta chau er lechantillon, la profondeur de la bande diminue, ce qui traduit levaporation
de mokcules d'eau libres pesentes dans lechantillon. D'autres bandes d'absorption appa-
raissent dans le spectre et sont causes par des especes hydrakes dans les verres silicaks de
lechantillon :

La bandea 2,85 m est I'expression de letirement des liaisons -OH des silanadlgui forme
une liaison hydrogene avec l'oxygene des silanols voisins (voiretape D de la Figure 3.27);

La bandea 2,90 m est le re et de letirement asynetrique des liaisons -OH des mokcules
d'eau lee au eseau des silicates et de letirement asynetrique des liaisons -OH des
mokcules d'eau libres (avec liaisons hydrogene entre elles) ou faisant une liaison hydrogene
a l'inerieur du verre;

La bandea 3,10 m, qui est lepaule de la bandea 2,90 m, souligne le premier harmonique
de la bandea 6,21 m, qui est le mode de torsion de I'eau mokculaire de type | (voir
etapes A et B de la Figure 3.27).

Toutes les bandes peedemment ciees apparaissent dans les spectres NIR des verres vol-
caniques, et leurs profondeurs diminuent, i.e. les especes hydrates dans le verre silicae sont
aussielimirees, mais plus lentement que les mokcules d'eau adsorkees sur lechantillon. Letat
stationnaire pour le teplacement du minimum de la large bande est probablement atteinta
cause de l'absence d'autres bandes d'absorption moins intenses dans le spectre. Pour nir sur
les spectres NIR, il est curieux d'observer que la bandea 3,4n, duea une contamination
de lechantillon par du carbone, devient plus profonde jusqua 30QC puis disparata 400 C.

On peut interpeter cette observation par I'addition de deux mecanismes : (1) Le chau age
eliminant progressivement |'eau et les especes hydraees dans lechantillon, les dierentes com-
posantes de la bande d'absorption autour de 3mn diminuent en intensit, i.e. les ailes de cette
bande cesaturent. Cela donne donc l'impression visuelle (erroree, donc) que la bande d'absorp-
tiona 3,4 m devient plus profonde; (2) En augmentant la temperature, lenergie apporee au
syseme est de plus en plus importante, ce qui fait passer les liaisons C-H dans desetats de
vibration de plus en plus excies jusqua casser les liaisons C-H, likerant des ions*Hqui se
recombinent en H. La temperaturea laquelle a lieu la transition vibration-rupture des liaisons
C-H devrait donc se situer entre 300 et 40C et correspondraita lenergie minimale apporee

1. Les silanols sont des composs silicaes comportant une liaison hydroxyle -OH.
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Figure 3.27 { Mechanisme de eaction entre les silicates pesents dans le verre et I'eau propos par
[Davis and Tomozawa, 1996]. Figure tiee du méme article. Les mokcules d'eau pesentesa letat
gazeux dans l'atmosptere interagissent avec les verres gtapes A et B) jusqua former une liaison
mokculaire avec ces derniers gtape C). Les liaisons hydrogene au sein de la structure ainsi forrmee

conduisenta la ceation d'une paire de silanols qui, une fois incependants, font des liaisons
hydrogene entre eux gtapes D et E).
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par le chau age pour casser les liaisons. Cette augmentation hypottetique du rapport car-
bone/hydrogene est similairea ce qui est obsene pour lirradiation de particules de poussere
interplaretaire [Mufoz Caro et al., 2006], m&me s'il faut noter que la chimie mise en jeu diere :
dans le cas de lirradiation, le carbone a plus tendancea polyneriser, formant des chaines or-
ganiques aliphatiques plus complexes, alors que pour le chau age, le carbone est plus enclina
s'aromatiser, bien que les deux nmecanismes ont lieu conjointement dans les deux situations.

Les spectres de e ectance acquis dans le MIR de |aastille de verres volcaniques de
type NVP sont traes en Figure 3.28.

Figure 3.28 { Spectres de e ectance dans le MIR de la pastille de verres volcaniques NVPa
dierentes temperatures.

Encore une fois, les spectres se ressemblent beaucoup, avec pour principales dierences no-
tables une variation du niveau global de e ectance et de profondeur de la bande Reststrahlen
(RB)a 9,8 m. De plus, comme cktait le cas pour lesechantillons d'anorthite, le minimum
de Christiansen ( 8 m) se ceplace nettement vers les plus grandes longueurs d'onde avec
la temperature. Ces esultats sont con res par les analyses quantitatives pesenees en Fi-
gure 3.29.

Le ceplacement du minimum de Christiansen est quasiment synetrique entre la monte en
temperature et le retoura temperature ambiante. Le minimum de e ectance correspondant
peut étre consicee comme constant vu les tes faibles variations calcukes (variation maximale
de -0,002 correspondanta une diminution de e ectance de 16,7%). De la méme manere que
la bande autour de 3 m, la large RB autour de 9,8 m est tes probablement aussi le esultat
de la convolution de plusieurs RBs moins larges, parmi lesquels :

Les RBsa 9,0 m et 10,0 m des modes de vibration detirement des liaisons Si-O et
Al-O;

La RBa 10,4 m du mode de vibration de la liaison Al-O-Al dans l'alumine (AJO5).

La bande se ceplace (monotonement aux incertitudes de determination de la position pes)
vers les plus grandes longueurs d'onde avec la temgerature et revient quasimenta sa position
initiale en se rapprochant de la temperature ambiante. Notons la possibilie que la position de
la bandea 9,8 m peut &tre in uenee par leEment chimique (Mg ou Ca) relea la liaison Si-O
ou Al-O, comme c'est le cas par exemple pour I'olivine avec Mg et Fe. Cesekments n'ayant pas
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Figure 3.29 { Haut : Variation de la position du minimum de Christiansen (gauche) et de la bande
a 9,8 m (droite) pour la pastille de verres volcaniques en fonction de la temperature. Pour plus de
pecision, les positions onteke determirees en ajustant le sommet des bandes d'absorption par un

polynéme de dege 5;Bas : Variation du minimum/maximum de e ectance du minimum de
Christiansen (gauche) et de la bandea 9,8 m (droite) pour la pastille de verres volcaniques en
fonction de la temperature.
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la méme masse atomique, selon lelement relea la liaison Si-O ou Al-O, celle-ci ne vibrerait pas
avec la méme intensie. Cependant, comme les verres volcaniques sont amorphes, les liaisons ne
sont pas orienes de manere egulere comme dans un cristal, donc I'e et pourrait étre moins

in uant.

En revanche, la variation du maximum de e ectance est plus complexe : la e ectance
diminue dans un premier temps entre la temperature ambiante et 200 puis remonte pour le
reste du chau age et lors du retour vers la temperature ambiante jusqua atteindre une valeur
de e ectancea 40 C tes dierente (augmentation de 0,028) de sa valeur initiale (0,124). Ce
changement dans la variation de la e ectance du maximum de la bandea 9,8m est di cile
a expliquer (e.g. cebut de changement de la structure amorphe des verres en structure plus
cristalline ?) et demande des analyses plus approfondies.

3.5.3 E et du refroidissement

La surface de Mercure atteint des temperatures teselewees coe jour ( 427 C), mais aussi
tes basses cobe nuit (environ -183C en moyenne), notamment au fond de certains cratres
polaires plonges en permanence dans I'ombre ai la temperature peut ne pas cepasser -223
(50K) [Paige et al., 2013]. Il est donc judicieux de faire les mémes mesures sur lesechantillons
analogues de Mercure, mais en les refroidissant. Des mesures dans le NIR et le MIR ontee
e ectwees (voir Figure 3.30). Celles ealiees dans le NIR ont recessie l'utilisation d'un cryo-
stat sous vide ( 10 ® mbar) poureviter la condensation de la vapeur d'eau de l'air sur les
echantillons et la fenétre de la cellule Linkam.

Seulement sept spectres (quatre pour Bice et trois pour la pastille d'anorthite ) ont pu
etre acquis dans le NIR avec le cryostata cause de cefaillances avec le syseme de contrble de
la temperature. Ces probemes ontegalement eu pour congquence que l'acquisition de chaque
spectre ne s'est pas faitea temperature constante. Neanmoins, tous les spectres ontet pris dans
les mémes conditions, ce qui rend kgitime leur comparaison. Le niveau global de e ectance
tenda diminuer en remontant vers la temperature ambiante (tendance reanmoinsa con rmer
avec d'avantage de mesures pour la pastille), ce qui signi e que le refroidissement a produit une
augmentation du niveau global de e ectance du slice d'anorthite. Ces esultats sont en accord
avec ceux obtenus par [Corley and Gillis-Davis, 2015; Corley et al., 2015] pour le refroidissement
dechantillons d'olivine et de plagioclase. De plus, les auteurs de la dernereetude ont monte
gue l'aleration spatiale simuke par irradiation laser causait notamment une dissimulation des
e ets du refroidissement sur les spectres de l'olivine, en diminuant leur allkedoa 1064 nm.
[Corley et al., 2015] ont donc conclu que la e ectance pluselewee des egions en permanence
dans I'ombre de la Lune obsenee par l'instrument LOLA de la sonde LRO est duea une plus
faible production de nanoparticules de fer par l'aleration spatiale a tes basse temperature.
Autrement dit, I'aleration spatiale pourrait €tre moins e cacea basse temgerature. Cet e et
pourraitegalement avoir lieu dans les egions en permanence dans lI'ombre des pbles de Mer-
cure, incependamment de la pesence de glace d'eau intrinsequement tes brillante [Lawrence
et al., 2013].

En revanche, pour les spectres pris dans le MIR (voir le bas de la Figure 3.30), la tendance
est moinsevidente. La tendance globale semble etre une diminution du niveau de e ectance
en diminuant la temperature, ainsi qu'un retour a temperature ambiante avec un niveau de
e ectance plus bas qu'avant refroidissement. En revanche, la bande Reststrahlen autour de 9

m a l'air d'étre decake vers les plus courtes longueurs d'onde en refroidissant, ce qui est bien
I'e et oppose obsene lors d'un chau age (voir section 3.5.2). Ces observations sont cependanta
nuancer en raison des probemes de mesures rencontees lors du refroidissement desechantillons
avec la cellule Linkam, cepevoqies plus haut. En e et, malge la purge au diazote e ectie

114



Section 3.5

Figure 3.30 { Spectres de e ectance dans le NIR (haut) et dans le MIR (bas) de la pastille et du
slice d'anorthite Anggpa dierentes temperatures.
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au sein de la cellule Linkam, de la condensation se formait sur la fenétre, et probablement
aussi sur les echantillons méme. Pour tenter d'y renedier, il a fallu remontera temperature
ambiante apes chaque mesure pour faire disparatre cette condensation, et les spectres ontee
acquis directement apes avoir atteint la temperature cesiee, sans attendre que lechantillon
ne se thermalise. Si I'on s'ineresse tout de méme aux esultats, on peut remarquer que l'e et
du refroidissement sur le niveau de e ectance global desechantillons dans le MIR est le méme
que l'e et du chau age (voir section 3.5.2), ce qui pose question sur une interpetation possible
de cette similarie, mais aussi sur la manere dont on peut discriminer ces deux e ets sur
les proprees spectrales des mireraux pesentsa la surface de Mercure, bien qu'une possible
explication pourrait &tre instrumentale : en e et, il est touta fait possible que les variations
de temperature de la cellule Linkam peuvent avoir un e et sur les optiques du microscope
(e.g. dilatation/contraction), qui est sitte juste au-dessus de cette dernere dans le montage
experimental.

3.5.4 E et du carbone

Pour etudier I'e et du carbone sur les proprees spectrales des mireraux pesents a la
surface de Mercure,a temperature ambiante et chaues, lesechantillons déorserite Fo oo ont
et partiellement recouverts d'un Im de carbone depaisseur de l'ordre du m. Les spectres
pris dans le MIR de chaque partie de lechantillon en fonction de la temperature sont traes
en Figure 3.31. Celui-cietant plusepais que les autresechantillons, le temps de thermalisation
avant d'acqterir chaque spectre aee allonge de cing minutes (quinze minutes au total).

Comme pour les autresechantillons, les spectres d'une méme partie (avec ou sans carbone)
sont similaires entre eux. Neanmoins, on constate des dierences importantes pour le niveau
de e ectance global (diminution avec la tempgerature), la position des bandes Reststrahlen
(ckplacement vers les plus grandes longueurs d'onde en chau ant) ainsi que leurs profondeurs
(diminution en augmentant la temperature). On retrouve les variations obserees pour les autres
echantillons (anorthite An g et verres volcaniques de type NVP, voir section 3.5), ce qui semble
con rmer que les e ets du chau age sont de m&me nature pour les mireraux silicaes. En n, les
variations ont l'air d'étre compktement synetriques en revenant vers la temperature ambiante.
Ces esultats doivent &tre con rnes par une analyse quantitative.

De manere assez surprenante, les spectres de la partie carboree ressemblentenornement
aux spectres de la partie non carboree, y compris au niveau de la e ectance globale, de sorte
gu'il est quasiment impossible de les dierencier. En e et, on est en droit de s'attendre que la
partie carboree de lechantillon ait une e ectance dierente que la partie non carboree. Des
esultats similaires ontet obtenus par [Carli et al., 2018], y compris sur d'autres analogues de la
surface de Mercure comme la repteline. La encore, une analyse plus quantitative de levolution
de dierents paranetres spectraux de lechantillon pourrait permettre de mieux comprendre de
telles observations.

3.5.5 E et de lirradiation

La surface de Mercure subit non seulement des variations de temperature extrémes, mais
aussi l'aleration spatiale, dont l'irradiation par les ions du vent solaire lent. Il est donc par-
ticulerement ineressant detudier les e ets de ces deux phenonenes combires. Les spectres
dans le MIR de troisechantillons deforserite Fo o irrades a dierentes doses avec des ions
126X e23* | en fonction de la temgerature, sont traes en Figures 3.32 et 3.33.

On peut faire les m&émes remarques peliminaires que pour les spectres du slice non irrade
(voir section 3.5.4) : les spectres pris sur la méme partie d'unechantillon sont ressemblants,
les variations usuelles dues au chau age sont aussi visibles (diminution de la e ectance, de la
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Figure 3.31 { Spectres de e ectance dans le MIR du slice de forserite F@o non irrade, sans
carbone (haut) et recouvert de carbone (bas),a dierentes temperatures.
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Figure 3.32 { Spectres de e ectance dans le MIR de deux des trois slices de forserite F irrades
a dierentes doses (101! et 102 ions/cm?, correspondant respectivement aux lignes 1-2 et 3-4), sans
carbone (lignes 1 et 3) et recouverts de carbone (lignes 2 et 4), eta dierentes temperatures.
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Figure 3.33 { (Suite de la Figure 3.32) Spectres de e ectance dans le MIR du slice de forskrite
Fogo irradea une dose de 10 ions/cm?, sans carbone (haut) et recouvert de carbone (bas), eta
dierentes temperatures.
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profondeur des bandes et ceplacement des bandes vers les plus grandes longueurs d'onde), et les
parties carborees n'ont aucune dierenceevidente avec les parties non carborees, sauf peut-étre
une tes egere baisse de la e ectance (estimreea 0,025) entre 4 et 8 m pour lechantillon irrade
avec la plus forte dose (16 ions/cm?). Ce dernier esultat ne doit pas surprendre au premier
abord. En e et, les spectres en e ectance dans l'infrarouge du carbone amorphe ne pesentent
pas un fort contraste. Cependant, la méme observation (aucune dierence spectrale entre la
partie carboree et la partie sans cep6t) aegalementet faite dans le visible-proche infrarouge
par [Carli et al., 2018], alors que la partie carboree devrait logiquement appara'tre plus sombre.
L'interpetation donree a posterioria cette incolerence est que le cep6dt du Im de carbone
sur lechantillon n'est pas iceal, d'autant plus que le carbone potentiellement pesent sur Mer-
cure serait plutdt nelange intimement avec le egolithe herneen, que simplement cepose dessus.

En revanche, on peut relever un e et notable de l'irradiation : plus la dose avec laquelle
lesechantillons sont irrades est importante, plus le niveau global de e ectance est bas, moins
les bandes Reststrahlen sont profondes et clairement spaees. On tend progressivement vers
une unique et large bande autour de 10,5m, similairea la bande autour de 9,8 m des verres
volcaniques. C'est le signe caraceristique d'une amorphisation des mireraux pesents dans nos
echantillons, comme cela aet suggee par [Brunetto et al., 2014]. En n, quelque soit la dose
d'irradiation, on observe clairement un cecalage des RBs vers les plus grandes longueurs d'onde
en augmentant la temperature, celles-ci semblant retrouver leurs positions initiales une fois
revenu proche de la temperature ambiante. L'interpetation que I'on peut donner est la méme
gu'en section 3.5.2 : des e ets physiques sur le eseau cristalin. Ces esultats sont toutefoisa
con rmer par une analyse quantitative future. Notons pour conclure que le chau age ealis
sur nos echantillons ne permet pas d'observer un e et de recuit, i.e. une recristallisation du
mireral amorphe irrade. Cependant, cette exgerience seule ne nous permet de conclure sur la
pesence ou non de cet e et de recuit sur Mercure. En e et, d'autres mesures imposant une
duee de chau age plus importante auxechantillons doivent permettre de conclure si des e ets
ciretiques entrent en jeu dans leur aleration.

3.6 Conclusion

Les mesures spectroscopiques faites sur desechantillons contenant des mireraux analogues
a ceux possiblement pesentsa la surface de Mercure, et dans des conditions similaires (fortes
variations de temperature, irradiation par le vent solaire lent), et les analyses peliminaires
qui en ont suivies ont monte la varee des e ets de ces processus d'aleration sur les pro-
prees spectrales des mireraux consickes. Les paranetres spectraux consicees et analyses
(pas sysematiquement) regroupent le niveau global de e ectance, la e ectance a une lon-
gueur d'onde commurement choisie (e.g. 0,5m), la position et la profondeur des principales
bandes d'absorption pesentes (e.g. le minimum de Christiansen et les bandes Reststrahlen),
la pente spectrale sur un intervalle de longueur d'onde et le ratio de e ectance entre deux
longueurs d'onde judicieusement choisies (e.g. 0,5-0/8). Les principaux enseignements qu'on
peut en tirer sont esunes ci-dessous :

Les reerogereies spatiales, qui peuvent etre duesa des inhomogereies de composition
ou de rugosit de lechantillon, ceent essentiellement des variations dans la position et la
profondeur des bandes Reststrahlen, notamment le premere bande (double) autour de 9,0
m. L'ordre de grandeur du cecalage de ces bandes caus par les freerogereies (quelques
dizaines de nm) est le méme que pour les cecalages constaes causes par le chau age.

Dans le visible-proche infrarouge (0,47-1,1m), les echantillons mesues (anorthite et
verres volcaniques) n'‘ont aucune bande d'absorption. Les variatiomeversibles des
paranetres spectraux <lectionres (pente spectrale entre 0,5 et 0,8m, ratio 1,1/0,8
[ou 1,0/0,8] m, e ectancea 0,5 m) permettent de caraceriser chaque echantillon de
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manere unique, sauf le slice et la pastille d'anorthite dont les variations des trois pa-
rametres spectraux sont strictement identiques (voir Table 3.5). Par exemple, la pastille
de verres volcaniques a une plus grande e ectance et une plus grande pente spectrale
dans le visible apes chau age.

Dans le proche infrarouge (1,0-3,5m), la bande d'absorption du Fé* entre 1,1 et 1,3

m pour lesechantillons d'anorthite semble ne pas &tre decake de manere signi cative
au cours du chau age, mais sa profondeur est a ecee. Celle-ci diminue en augmentant
la temperature, ce qui aet interpee comme une cesorganisation du eseau cristallin
coupke a une potentielle substitution des ions F& par des ions C&" qui diminuerait
la concentration de fer aussi du eseau. La large bande d'absorption autour de & des
verres volcaniques a aussiet analyse. En se basant sur levolution de la profondeur et de
la forme de cette bande, la pesence d'especes hydraees dans les verres silicaes comme
les silanols parat coterente. Ces especes chimiques sontelimirees au cours du chau age,
mais plus lentement que les mokcules d'eau libres adsorkees.

Dans le moyen infrarouge (4,0-14,3m), le chau age a des e ets communs aux trois
echantillons d'anorthite : diminution du niveau global de e ectance et de la profondeur
des bandes, particulerement pour le slice; ceplacement du minimum de Christiansen et
d'au moins une bande Reststrahlen (RB) vers les plus grandes longueurs d'onde ; modi-
cation de la forme de la RBa 9 m, passant d'une bande doublea une bande simple
en augmentant la temperature et interpeee comme une modi cation chimique du eseau
cristallin avec le chau age. La pesence d'une unique et tes large bande autour de 9,8

m pour les verres volcaniques, convolution d'au moins trois bandes plus etroites, qui
se ceplace vers les plus grandes longueurs d'onde au cours du chau age, est le re et du
caracere amorphe de lechantillon.

Le refroidissement des echantillons d'anorthite est accompagre d'une augmentation du
niveau global de e ectance dans le NIR. Il s'agit du comportement inverse qui avait
et obsene pour le chau age, et peut etre interpet similairement par une variation
de la composition chimique au sein des mireraux d'anorthite. Levolution inverse est
egalement constate dans le MIR, mais cette observation demande con rmationa cause
des conditions experimentales dans lesquelles ontek faites les mesures.

Etonnamment, au-dehl des variations cep connues dues au chau age, aucune dierence
evidente n‘aek obsenee entre les spectres du slice de forserite et les spectres de la partie
carboree du mémeechantillon, pas méme pour le niveau global de e ectance.

En n, lirradiation des slices de forserite par des ions »xnona dierentes doses permet
d'appecier I'amorphisation progressive des mireraux par une baisse du niveau global de
e ectance et des bandes Reststrahlen de moins en moins profondes, qui selargissent de
plus en plus jusqua ne former plus qu'une unique et large bande centee sur 10,5, et
qui se cecalent vers les plus grandes longueurs d'onde en augmentant la temperature.

Ces esultats montrent que la surface de Mercure, et plus gereralement celle des corps sans
atmosplere, posede des proprees spectrales quievoluent et qui cependenta la fois de la nature
de l'aleration (e.g. variations extrémes de temperature, irradiation par les ions du vent solaire
lent) et de la nature des roches soumisesa ces plenonenes exogenes. Certaines observations
appellenta d'avantage d'analyses et de mesures compementaires pour mieux comprendre les
processus physico-chimiques entrant en jeu, ce qui sera essentiel pour interpeter correctement
les donrees acquises par les instruments SIMBIO-SYS et MERTIS embarqies dans la sonde
BepiColombo, et qui auront pour but de ceterminer avec une grande pecision la mireralogie
de la surface de Mercure.
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Conclusion grerale et perspectives
dans le cadre de la mission
BepiColombo

Cette these avait pour but de epondre aux questions de la nature (e.g. abondance deements
volatils, tes faible teneur en fer dans le egolithe de surface) et de levolution (e.g. processus de
sublimation tes ecents) de la surface de Mercure, questions principalement souleees par la
mission MESSENGER de la NASA, qui a evolutionre notre connaissance de la plarete Mer-
cure et en méme temps ouvert de nombreuses interrogations sur sa formation et ses proprees
actuelles. La mission BepiColombo de I'ESA aura pour but de epondrea ces questions et plus
encore, grace notammenta l'instrument SIMBIO-SYS, un ensemble de caneras et spectronetre
qui fournira des images spectrales dans le visible et le proche infrarouge avec une esolution spa-
tiale 10a 100 fois pluselewee que celle obtenue par MESSENGER. J'ai aborce la probematique
par une approche pluridisciplinaire. Un premier angle a consise en l'exploitation des donrees
fournies par MESSENGER. Un deuxeme angle a consiste en des experiences de laboratoire :
chau age et irradiation d'analogues mireralogiques possibles de la surface herneenne, an
detudier les processus d'aleration spatiale sur ces matriaux et pour tester I'hypottese d'une
contribution importante d'une composante carboreea l'assombrissement de la surface.

Tout d'abord, j'ai produit un cube de 8 couleurs d'une egion de I'remisplere nord de la
surface de Mercure, appeke Shakespeare, chaque couleuretant une mosasque d'images de cette
egion prises par la canera WAC (Wide Angle Camera) de l'instrument MDIS (Mercury Dual
Imaging System) embarqgte dans la sonde MESSENGER (MErcury Surface Space Environment
Geochemistry and Ranging) de la NASA. J'ai ensuite utili® divers paranetres spectraux (e.g.

e ectance a 749 nm, ratio de e ectance entre 996 nm et 433 nm) et dierentes nethodes

de classi cation (Analyse en Composantes Principales, partitionnement en K-moyennes) pour
ceer des cartes en fausses couleurs et c& nir des unies spectrales de cette egion. Il est apparu
gue la egion Shakespeare contient une tes grande varee de terrains caraceriges par des pro-
prees spectrales dierentes. Parmi les egions d'inerét identiees, on peut trouver des zones

a forte concentration en maeriel tes sombre (LRM, Low Re ectance Material) entourant les
craeres Degas, Akutagawa et Sholem Aleichem et au sud de Sobkou Planitia. Le cas de cette
dernere egion pose les jalons d'un futur travail sur l'inegration des informations apporees par

les unies spectrales dans la carte geologique de la egion Shakespeare. En e et, la zone au sud
de Sobkou Planitia corresponda des plaines intercraeres, I'unie geologique englobant les ter-
rains les plus craeriges (i.e. anciens) de Mercure. Or ceux-Ci ne contiennent pas recessairement
ce type de materiau sombre, ce qui impliquerait de ce nir deux sous-unies geologiques pour les
plaines intercrakeres : celles qui contiennent du LRM, et celles qui n‘en contiennent pas. En n,
ces egions d'inerét peuvent constituer des cibles potentielles pour les deux spectro-imageurs
de la sonde BepiColombo : VIHI et MERTIS.
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Dans un second temps, j'ai adope une approche experimentale qui vise a reproduire cer-
taines conditions extrémes de la surface de Mercure : les fortes variations de temperature et
I'irradiation par les particules du vent solaire lent. Lesechantillons utilises sont des analogues
de mireraux de la surface de Mercure : des plagioclases (anorthite h)y des verres volcaniques
et des olivines (forserite Fay) irradees aux ions 12°Xe?** a dierentes intensies (10 *, 10*? et
103 ions/cm?) et partiellement recouvertes de carbone. L'aleration de cesechantillons aee
suivie in situ par spectroscopie visible et infrarouge, couvrant ainsi les gammes de longueurs
d'onde des deux spectroimageurs de BepiColombo : 0,4-2j® pour VIHI, et 7-14 m pour
MERTIS. Les spectres des analogues chaues pesentent des dierences nettes par rapport
aux spectres mesues a temperature ambiante. Par exemple, pour les plagioclases : 1) dimi-
nution du niveau global de e ectance, 2) cecalage des bandes d'absorption caraceristiques
des mireraux (minimum de Christiansen, bandes Reststrahlen) vers les plus grandes longueurs
d'onde, 3) diminution de la profondeur des bandes d'absorption, 4) modi cation de la forme
de certaines bandes d'absorption et 5) variations monotones de la pente spectrale. Le fait que
ces e ets soient eversibles 1) lorsque lesechantillons sont de retoura tempgerature ambiante et
2) lorsqu'on refroidit lesechantillons traduit un e et de deformation du eseau cristallin (e.g.
allongement des liaisons interatomiques) plutdt qu'une transformation chimique du mireral.
Cependant, une etude plus pousse est recessaire pour ceterminer si les variations de pente
spectrale obsenees ne sont pasegalement duesa une polynerisation du carbone contaminant
contenu dans les echantillons. En n, la plupart de ces e ets sont similairesa ceux obsenes
pour l'irradiation, ce qui demande des analyses suppkmentaires pour essayer de cecoupler les
e ets de ces deux alerations sur les mireraux etudes et voir s'ils seront cetectables par les
instruments de BepiColombo.

SIMBIO-SYS (Spectrometers and Imagers for MPO Integrated Observatory System) [Fla-
mini et al., 2010] est l'un des seize instruments embarqgiles dans la sonde BepiColombo et est
lui-méme compos de trois voies (voir Figure 4.1) : une canera seeo STereo Channel (STC),
qui permettra de mesurer la topographie de la surface de Mercurea une esolution spatiale de 50
m/pixel; un imageur multispectral visible-proche infrarougea haute esolution spatiale, HRIC
(High spatial Resolution Imaging Channel) qui prendra des images de la surface dans quatre
longueurs d'onde (550, 650, 700 and 880 nm)a une esolution de 5 m/pixel; un imageur hyper-
spectral visible-proche infrarouge (0,4-2,0m), VIHI (Visible Infrared Hyperspectral Imager)
qui collectera des cubes spectrauxa une esolution spatiale de 100 m/pixel et une esolution
spectrale< 10 nm, bien meilleure que celle de l'instrument MASCS de la sonde MESSENGER.

Les objectifs de VIHI sont nombreux et ambitieux :

Une cartographie de la mireralogie de la surface avec une bonne esolution spectrate (
10 nm) et une tes bonne esolution spatiale € 500 m);

Une cartographie plus pecise de egions d'inerét (10% de la surface) avec une esolution
spatiale de 100 m/pixel;

Une analyse mireralogique des dierents terrains de Mercure avec un tes bon rapport
signal sur bruit (S/N > 100);

L'identi cation de nouveaux mireraux et la cetermination de I'abondance des mireraux
pesents avec une pecision de 10%.

L'un des points importantsa mettre en avant est que la esolution spectrale de VIHI€ 10
nm) devrait permettre de cetecter les changements des proprees spectrales constakes grace
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Figure 4.1 { Scltema cktaile des dierents modules composant l'instrument SIMBIO-SYS. La
photo inee en hauta gauche est une photo du cetecteur de l'instrument VIHI, dont le moctle de
vol aet corcu etetalonre au LESIA/Observatoire de Paris.

aux mesures spectroscopiques faites en laboratoire, notamment le ceplacement des bandes d'ab-
sorption et de Reststrahlen qui sont de I'ordre de quelques dizaines de nm pour lesechantillons
chaues (voir section 3.5.2) ou pour desechantillons irrades [Lantz et al., 2015].

En terme de perspectives, de nombreux esultats restenta etre analyss oua &tre approfon-
dis, que ce soit pour la partie "analyse des donrees MESSENGER" ou la partie "simulation en
laboratoire de levolution de la surface de Mercure", bien que cette dernere recessitera plus de
travail.

Coe analyse des donrees MESSENGER, le premier objectif est de poursuivre et terminer
I'inegration des informations apporees par les unies spectrales que j'ai e nies pour la egion
Shakespeare de Mercurea la carte geologique de celle-ci. Le but sera de travailler, dans le cadre
du projet PLANMAP, en collaboration plus etroite avec lequipe qui a ealie cette dernere
an deventuellement operer quelques ajustements des limites des unies geologiques a la
lumere de ces units spectrales, et ainsi mieux ceterminer quelle pourrait étre la stratigraphie
sous la egion Shakespeare. Ensuite, j'aimerais continuera identi er etetudier d'autres egions
d'inerét dans la egion Shakespeare. Par exemple, certaines petites structures comme les
"dark spots”, qui ressemblenta des halos de matere tes sombre qui pesenterait les mémes
caraceristiqgues que le matriau sombre (LRM) excaw des profondeurs de Mercure par les
impacts de neeorites, et qui seraient lesa d'autres structures peuetendues : les "hollows".
Une partie de ce travail pourrait méme setendrea une cartographie geologique a tes haute
esolution (1:1000000) de certaines de ces zones d'inerét comme celle du craere Degas. Il
pourrait etre ineressant de recouper nos analyses avec celles faites sur d'autres quadrangles
(Victoria, Hokusai [Zambon et al., 2017] et Borealis [Nguyen et al., 2018]) et sur les donrees du
spectronetre MASCS. En n, je pevoisegalement de ealiser un travail similaire (production
d'un cube de 8 couleurs, & nition d'unies spectrales et inegration a la carte geologique)
pour une autre egion de Mercure,a commencer par la egion Raditladi qui a cep sa carte
ceologique depuis 2016. Cette egion a un inerét tout particulier par la pesence du bassin
Caloris, le plus gros bassin d'impact de Mercure (1550 km de dianetre), dont les proprees
spectrales sont tes dierentes du reste de la surface de Mercure.
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Du point de vue des experiences de laboratoire, il sera important d'exploiter les mesures de
spectroscopie Raman sur lesechantillons chaues et non chaues d'anorthite pour ceterminer si
le carbone pesent dans lechantillon joue un réle dans les modi cations des proprees spectrales
constates, notamment la pente spectrale. Je plani e aussi de faire des mesures spectroscopiques
sur d'autres analogues de Mercure chaues. Par exemple, j'aimerais analyser le comportement
de mireraux de komatiite et boninite sous I'e et de la temperature. Ces mireraux ont et
ecemment proposes comme de probables bons analogues de la surface de Mercure. Il serait
aussi ineressant de chau er lesechantillons de repleline irradees et d'irradier lesechantillons
de plagioclases chaues pour tenter de mieux decoreler les e ets de ces deux alerations.

Finalement, je souhaiterais cedier une partie de mon temps personnela letude des proprees
spectrales des aserodes proches du Soleil (NSA, poNear-Sun Asteroidg, assez peu obsenes
jusqua pesent, en eduisant et analysant les donrees qui ontee acquises au cours de ma trese,
an d'enetudier les proprees eteventuellement d'enetablir une taxonomie. Ces objets sont
importants a etudier, car ils n'ont paset modiesa grande echelle comme l'aee Mercure;
iIs ont donc garce les traces de l'aleration spatiale qui a lieu proche du Soleil depuis leur
formation, au tout cebut du Syseme solaire.
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Annexes

Les quatre premeres Composantes Principales du quadrangle Sha-
kespeare

La Figure 4.2 montre les mosa«ques d'images des quatre premeres PC du quadrangle Sha-
kespeare. Pour rappel, PC1 donne des informations sur les variations de e ectance, tandis que
PC2 montre les variations spectrales principalement leesa la pente spectrale du continuum.
PC3 et PC4 n'ont aucune signi cation physique eelle.

Figure 4.2 { Panneau de cartes montrant les quatre premeres Composantes Principales du
gquadrangle Shakespeare. (a) PC1; (b) PC2; (c) PC3; (d) PC4.
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