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͞The nature of life on earth and the quest for life elsewhere are the two sides of the same question: 

the search for who we are.͟ 

Carl Sagan, Cosmos: A Personal Voyage - One Voice in the Cosmic Fugue, 1980 
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Résumé 
Les grains de poussière qui se trouvent dans les nuages moléculaires denses jouent un grand rôle 

dans la formation de molécules organiques complexes présentes dans le milieu interstellaire, et que 

l’oŶ ƌetƌouǀe daŶs les différents objets du système solaire. Ces gƌaiŶs soŶt ƌeĐouǀeƌts d’uŶ ŵaŶteau 

de glace contenant des molécules primitives telles que H2O, CH3OH, CO, CO2, ou NH3. Les nuages 

ŵolĠĐulaiƌes ĐoŶteŶaŶt Đes gƌaiŶs peuǀeŶt s’effoŶdƌeƌ suƌ euǆ-mêmes pour donner naissance à des 

systèmes planétaires comme le nôtre. Au cours de cette évolution, les grains sont soumis à des 

processus énergétiques (photons VUV, bombardement par des rayons cosmiques, réchauffement) 

transformant la matière organique présente dans les glaces. Les grains finissent par être intégrés 

dans les petits corps du système solaire tels que les comètes et les astéroïdes, qui peuvent alors 

ĐoŶtƌiďueƌ à l’appoƌt eǆogğŶe de ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue suƌ Teƌƌe. Dans ce contexte, cette thèse 

s’iŶtĠƌesse à siŵuleƌ eŶ laďoƌatoiƌe l’ĠǀolutioŶ ĐhiŵiƋue de Đes glaĐes depuis leur formation dans les 

Ŷuages ŵolĠĐulaiƌes jusƋu’à leuƌ iŶĐoƌpoƌatioŶ daŶs les astĠƌoïdes et comètes. A cette fin, des 

analogues de ces glaces sont formés en déposant un mélange de gaz représentatif sur un substrat à 

basse température. Ces analogues de glace interstellaire sont irradiés avec des photons UV et/ou 

réchauffés afin de simuler les processus astrophysiques. OŶ foƌŵe aiŶsi uŶ ƌĠsidu oƌgaŶiƋue Ƌue l’oŶ 

ĐheƌĐhe à ĐaƌaĐtĠƌiseƌ à l’aide de deuǆ teĐhŶiƋues d’aŶalǇses : la spectroscopie infrarouge à 

transformée de Fourier (IRTF) in situ et pour la première fois la spectrométrie de masse à très haute 

résolution (VHRMS) par Orbitrap ex situ. 

Dans un premier temps, nous avons effectué des études mécanistiques centrées autour de la 

foƌŵatioŶ d’aŵiŶoalĐools et d’hǇdƌoǆǇŶitƌiles loƌs du ƌĠĐhauffeŵeŶt de glaĐes ĐoŶteŶaŶt de 

l’aĐĠtaldĠhǇde ;CH3CHOͿ ou de l’aĐĠtoŶe ;;CH3)2CO) avec NH3, HCN et H2O. Les résultats montrent 

une compétition entre la formation des deux espèces, et mettent en évidence un effet de piégeage 

des ƌĠaĐtifs eŶ phase solide appoƌtĠ paƌ l’eau. Dans un deuxième temps, nous avons étudié la 

composition globale de ƌĠsidus issus de l’iƌƌadiatioŶ et du ƌĠĐhauffeŵeŶt de glaĐes ĐoŶteŶaŶt H2O, 

CH3OH, et NH3. Nous présentons une nouvelle approche pour interpréter les données Orbitrap de ces 

résidus, qui possèdent une diversité moléculaire très importante. Cette approche, inspirée des 

diagrammes de Van Krevelen, révèle des informations sur la composition des résidus, et permet 

d’Ġǀalueƌ ĐoŵŵeŶt la ĐoŵpositioŶ iŶitiale des glaĐes iŶflue suƌ la ĐoŵpositioŶ fiŶale des résidus. 

Enfin, nos expérieŶĐes oŶt peƌŵis de dĠteƌŵiŶeƌ Ƌue loƌsƋu’uŶ ƌĠsidu soluble est sur-irradié à 

température ambiante, une partie du résidu devient insoluble. Ces résultats ont également été 

comparés à des analyses de la matière organique météoritique issues de la littérature. Les similarités 

tƌouǀĠes laisseŶt à peŶseƌ Ƌu’uŶe paƌtie de l’ĠǀolutioŶ aǇaŶt ŵeŶĠ à la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue 

météoritique pourrait être semblable à celle modélisée par nos résidus.  
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Abstract 
Dust grains located in dense molecular clouds play a major role in the formation of complex organic 

molecules present in the interstellar medium. These organic molecules are also found in various 

objects of our solar system. The dust grains are covered by icy mantles containing primitive 

molecules such as H2O, CH3OH, CO, CO2, or NH3. Dense molecular clouds can collapse and lead to the 

formation of planetary systems such as our own. During this evolution, the grains are exposed to 

energetic processes (VUV photons, cosmic rays, warming) which transform the organic matter inside 

the ices. The grains are ultimately incorporated into small solar system bodies such as comets and 

asteroids, which can then contribute to the exogenous delivery of organic matter on Earth. In this 

context, this thesis focuses on simulating the chemical evolution of ices from their formation inside 

dense molecular clouds to their incorporation into comets and asteroids. To that end, ice analogues 

are formed by condensing a relevant gas mixture on a cold substrate. These interstellar ice analogues 

are irradiated with UV photons and/or heated in order to simulate astrophysical processes. An 

organic residue is formed which we characterized with two analytical techniques: in situ Fourier 

transform infrared spectroscopy (FTIR) and ex situ very high resolution mass spectrometry (VHRMS) 

by Orbitrap for the first time. 

First, we performed mechanistic studies focused on the formation of aminoalcohols and 

hydroxynitriles from the warming of ices containing acetaldehyde (CH3CHO) or acetone ((CH3)2CO) 

with NH3, HCN and H2O. The results show a competition between the formation of the two products, 

and they highlight a trapping effect of the reactants in the solid phase provided by water. Secondly, 

we studied the global composition of residues made from irradiation and warming of ices containing 

H2O, CH3OH, and NH3. We present a new approach to interpret Orbitrap data of the residues, which 

show a high molecular diversity. This approach, inspired by Van Krevelen diagrams, reveals 

information on the composition of residues and helps us evaluate how the initial ice composition 

influences the final composition of the residue. Finally, our experiments showed that over-irradiation 

of a soluble residue at ambient temperature leads to the formation of an insoluble fraction. These 

results have been compared to meteoritic organic matter analyses found in the literature. Similarities 

observed could mean that some of the evolution that led to meteoritic organic matter is shared with 

the evolution of our residues.  
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Introduction 
 

Cette thèse a débuté en novembre 2013. Deux mois plus tard, le 20 janvier 2014, la sonde 

Rosetta de l’AgeŶĐe “patiale EuƌopĠeŶŶe, laŶĐĠe à la pouƌsuite de la Đoŵğte ϲϳP/Churyumov–

Gerasimenko, se réveillait après une hibernation de 31 mois. Après presque trois ans de science 

passioŶŶaŶte pleiŶe de ƌeďoŶdisseŵeŶts ;doŶt tƌois suƌ la Đoŵğte pouƌ l’atteƌƌisseuƌ Philae, au seŶs 

propre du terme !Ϳ, la ŵissioŶ a pƌis fiŶ le ϯϬ septeŵďƌe ϮϬϭϲ, se ĐoŶĐluaŶt paƌ l’atteƌƌissage de la 

sonde sur la Đoŵğte. UŶ ŵois plus taƌd s’aĐhğǀe l’ĠĐƌituƌe de Đe ŵaŶusĐƌit, ĐoŶĐluaŶt ŵa thğse. “i 

l’iŶtƌoduĐtioŶ de Đette thğse ĐoŵŵeŶĐe aiŶsi, aloƌs ŵġŵe Ƌue soŶ sujet d’Ġtude Ŷ’est pas 

diƌeĐteŵeŶt liĠ à la ŵissioŶ Rosetta, Đ’est pouƌ ŵettƌe eŶ aǀaŶt la ĐhaŶĐe Ƌue j’ai eu de ƌĠaliseƌ uŶe 

thğse doŶt l’oďjeĐtif est de ĐheƌĐheƌ à ĐoŵpƌeŶdƌe l’ĠǀolutioŶ de la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue au seiŶ des 

glaces interstellaires et pré-ĐoŵĠtaiƌes au ŵoŵeŶt ŵġŵe où l’huŵaŶitĠ posait pouƌ la pƌeŵiğƌe fois 

uŶe soŶde spatiale à la suƌfaĐe d’une comète, vestige de la formation du système solaire qui contient 

justeŵeŶt la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue issue de Đes glaĐes. L’effeƌǀesĐeŶĐe sĐieŶtifiƋue appoƌtĠe paƌ la 

ŵissioŶ Rosetta daŶs le doŵaiŶe de l’astƌoĐhiŵie ďĠŶĠfiĐie à Đette thğse, et je le ǀois Đoŵŵe une 

chance inestimable. 

EǀoƋueƌ la ŵissioŶ Rosetta est aussi l’oĐĐasioŶ de diƌe Ƌue la ƌeĐheƌĐhe spatiale est la 

combinaison de ces missions spatiales et observations astronomiques avec les expériences de 

laboratoire visant à simuler ces environnements extraterrestres. Et ces deux approches se 

complètent mutuellement : les expériences de laboratoire se nourrissent des résultats des 

observations et missions pour affiner leurs modèles, et en retour elles peuvent aider à comprendre 

et interpréter les résultats de ces missions et observations, et préparer les missions futures. Cette 

thğse se ƌaŶge doŶĐ du ĐôtĠ des eǆpĠƌieŶĐes de laďoƌatoiƌe, daŶs le doŵaiŶe de l’astƌoĐhiŵie, 

puisƋu’elle s’iŶtĠƌesse à la foƌŵatioŶ d’aŶalogues de glaĐes iŶteƌstellaiƌes ou pƌĠ-cométaires et au 

suiǀi de leuƌ ĐoŶteŶu eŶ ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue loƌsƋu’elles suďisseŶt des pƌoĐessus ĠŶeƌgĠtiƋues ou 

theƌŵiƋues. Cette thğse s’iŶsĐƌit daŶs le doŵaiŶe de l’eǆoďiologie, Ƌui s’attaĐhe à essaǇeƌ de 

ĐoŵpƌeŶdƌe de ŵaŶiğƌe gĠŶĠƌale l’appaƌitioŶ de la ǀie. L’eǆoďiologie est uŶ Đhaŵp ŵultidisĐipliŶaiƌe, 

iŶĐluaŶt uŶe gƌaŶde ǀaƌiĠtĠ de disĐipliŶes telles Ƌue l’astƌoŶoŵie, l’astƌoĐhiŵie, l’astƌophǇsiƋue, la 

chimie, la biologie, et la géologie. Pour se situer dans ce contexte exobiologique, sa partie 

astrochiŵie s’iŶtĠƌesse à la foƌŵatioŶ aďiotiƋue de ŵolĠĐules pƌĠĐuƌseuƌs eŶ ƌappoƌt aǀeĐ le ǀiǀaŶt 

(comme par exemple les acides aminés) dans des environnements astrophysiques (tels que les glaces 

iŶteƌstellaiƌes daŶs Ŷotƌe ĐasͿ. De Đe poiŶt de ǀue, l’astƌoĐhiŵie précède la chimie prébiotique, qui 
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s’iŶtĠƌesse ƋuaŶt à elle auǆ ŵĠĐaŶisŵes ƌĠpliĐatifs et d’oƌgaŶisatioŶ aǇaŶt pu ŵeŶeƌ à la ǀie à paƌtiƌ 

de ces précurseurs, et qui vient donc elle-même avant la biologie. 

L’ĠǀolutioŶ ĐhiŵiƋue de la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue dĠďute dans les nuages moléculaires denses, 

de gigantesques nuages froids (~10 K) de gaz et de poussière. Ce sont ces poussières qui nous 

intéressent ici, puisque ce sont des grains de silicates et/ou de matière carbonée qui accrètent à leur 

surface une enveloppe de glace à partir du gaz environnant, glace qui sera le siège des réactions 

chimiques permettant de former une multitude de molécules organiques tout au long de la 

tƌaŶsfoƌŵatioŶ du Ŷuage ŵolĠĐulaiƌe eŶ uŶ sǇstğŵe solaiƌe, sous l’effet du ƌaǇoŶŶeŵeŶt UV, du 

bombardement de particules et des changements de température. Les grains – et leur manteau glacé 

– seront par la suite incorporés au sein des différents objets du système solaire, tels que les 

astéroïdes et les comètes, et participeront à l’appoƌt eǆogène de matière organique sur Terre, jouant 

certainement uŶ ƌôle iŵpoƌtaŶt pouƌ l’ĠŵeƌgeŶĐe d’uŶe Đhiŵie pƌĠďiotiƋue. Dès lors, on voit que 

l’Ġtude des potentielles voies de formation de molécules telles que les acides aminés ou leurs 

précurseurs au sein des glaces représente un grand intérêt dans un contexte exobiologique. 

Pouƌ ŵodĠliseƌ l’ĠǀolutioŶ de Đes glaĐes, oŶ eŶ ƌĠalise des aŶalogues eŶ laďoƌatoiƌe, eŶ 

déposant sur un substrat à basse température et basse pression un mélange des constituants 

primitifs de Đes glaĐes Ƌue l’oŶ souŵet à uŶe iƌƌadiatioŶ UV aǀaŶt de le ƌĠĐhauffeƌ à teŵpĠƌatuƌe 

ambiante. Une partie des molécules formées est volatile et sublime en phase gazeuse. Le reste forme 

aloƌs uŶ ƌĠsidu oƌgaŶiƋue ƌĠfƌaĐtaiƌe Ƌue l’oŶ s’effoƌĐe de Đaƌactériser par différentes techniques 

d’aŶalǇses, in situ et ex situ. Les deux techniques principalement utilisées dans cette thèse pour 

étudier ces résidus sont la spectroscopie infrarouge à transformée de Fourier (IRTF) et la 

spectrométrie de masse à très haute résolution (VHRMS) par Orbitrap. Nous présentons dans cette 

thğse uŶe Ŷouǀelle appƌoĐhe pouƌ aŶalǇseƌ des ƌĠsidus issus d’aŶalogues de glaĐes à paƌtiƌ des 

données Orbitrap. 

Ce manuscrit est divisé de la manière suivante : 

La partie I est la partie bibliographique. Elle est subdivisée en deux sous parties. La première 

replace dans leur contexte les glaces interstellaires en décrivant la connaissance actuelle de 

l’ĠǀolutioŶ de la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue au seiŶ du sǇstğŵe solaiƌe, depuis soŶ oƌigiŶe jusƋu’à nos jours. 

OŶ s’iŶtĠƌesseƌa doŶĐ à la foƌŵatioŶ ŵġŵe du sǇstğŵe solaiƌe pouƌ ĐoŵpƌeŶdƌe l’histoiƌe de Đes 

glaĐes et leuƌ ĐoŵpositioŶ, aǀaŶt de s’attaƌdeƌ suƌ les petits Đoƌps tels Ƌue Đoŵğtes et astĠƌoïdes au 

sein desquels la matière organique issue de ces glaces a pu être incorporée. La deuxième sous partie 

dƌesse uŶ Ġtat de l’aƌt des eǆpĠƌieŶĐes de laďoƌatoiƌes ĐoŶsaĐƌĠes à l’Ġtude des aŶalogues de glaĐes 

interstellaires. 
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La partie II décrit les dispositifs expérimentaux utilisés au cours de la thèse pour réaliser et 

analyser les analogues de glaces interstellaires. Cela inclut les analyses réalisées in situ par 

spectroscopie infrarouge et spectrométrie de masse, ainsi que les analyses ex situ, effeĐtuĠes à l’aide 

d’uŶ speĐtƌoŵğtƌe de ŵasse Oƌďitƌap. 

La partie III présente et discute les résultats de cette thèse associés aux articles publiés. On y 

traitera dans un premier temps les études mécanistiques réalisées pendant la thèse, centrées autour 

de la foƌŵatioŶ d’aŵiŶoalĐools paƌ la pƌeŵiğƌe Ġtape de la ƌĠaction de Strecker (menant à la 

foƌŵatioŶ d’aĐides aŵiŶĠsͿ daŶs les glaĐes et de sa ĐoŵpĠtitioŶ aǀeĐ la foƌŵatioŶ d’hǇdƌoǆǇŶitƌiles. 

OŶ Ǉ souligŶeƌa le ƌôle iŵpoƌtaŶt de piĠgeage eŶ phase solide jouĠ paƌ l’eau. DaŶs uŶ deuǆiğŵe 

temps, nous nous intéresserons de manière plus générale à la composition dans son ensemble des 

ƌĠsidus issus de glaĐes souŵises à uŶe iƌƌadiatioŶ UV suiǀie d’uŶ ƌĠĐhauffeŵeŶt. Nous utiliseƌoŶs uŶe 

appƌoĐhe Ŷouǀelle à l’aide de la speĐtƌoŵĠtƌie de ŵasse à tƌğs haute ƌĠsolutioŶ ;VHRM“Ϳ par 

Orbitrap, inspirée des diagrammes de Van Krevelen, pour mieux appréhender la composition globale 

des résidus, et comprendre comment la composition initiale de la glace influe sur la composition 

fiŶale du ƌĠsidu. EŶfiŶ, Ŷous ǀeƌƌoŶs l’effet pƌoǀoƋuĠ paƌ une sur-irradiation UV du résidu. Ce dernier, 

jusƋu’aloƌs eŶtiğƌeŵeŶt soluďle daŶs les solǀaŶts usuels tels Ƌue l’eau ou le ŵĠthaŶol, deǀieŶt eŶ 

partie insoluble. Nous nous attacherons donc à caractériser cette partie insoluble ainsi que les 

modifications apportées à la partie soluble. Ces résultats seront comparés à des analyses de 

ŵĠtĠoƌites issues de la littĠƌatuƌe, Đaƌ la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue Ƌue l’oŶ Ǉ tƌouǀe pouƌƌait aǀoiƌ suiǀie 

uŶe ĠǀolutioŶ siŵilaiƌe à Đelle ŵodĠlisĠe paƌ Ŷos ƌĠsidus. Coŵŵe il s’agit d’uŶe thğse suƌ aƌtiĐles, Đes 

derniers font partie intégrante de la thèse et sont donc inclus sous leur forme originale (en anglais) 

dans cette partie. Les résultats de ces articles sont résumés, discutés et liés de manière cohérente 

dans le manuscrit. 

Nous teƌŵiŶeƌoŶs paƌ uŶe ĐoŶĐlusioŶ gĠŶĠƌale et dĠĐƌiƌoŶs les peƌspeĐtiǀes Ƌu’ouǀƌeŶt les 

recherches menées dans le cadre de cette thèse. 

Cette thèse contient également une annexe importante, qui consiste en un tutoriel du 

logiciel Attributor, développé par François-Régis Orthous-Daunay, utilisé pour analyser les données 

Orbitrap. Ce tutoriel pourra servir pour les analyses futures. 

Je conclurai cette introduction en mentionnant que cette thèse a été possible grâce aux 

ĐollaďoƌatioŶs aǀeĐ l’IŶstitut d’AstƌophǇsiƋue “patiale ;IA“Ϳ à OƌsaǇ pouƌ la foƌŵatioŶ et l’aŶalǇse IR  

d’uŶe paƌtie des ƌĠsidus, et l’IŶstitut de PlaŶĠtologie et d’AstƌophǇsiƋue de GƌeŶoďle ;IPAGͿ pour les 

analyses par Orbitrap.  
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Chapitre 1 – Partie bibliographique 

I. Evolution de la matière organique au sein du système solaire : 

Observations astronomiques, modèles et analyse des objets 

astrophysiques 

L’idĠe seloŶ laƋuelle uŶe paƌtie de la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue ŶĠĐessaiƌe à l’appaƌitioŶ de la ǀie suƌ Teƌƌe a 

pu être apportée par des comètes ou des astéroïdes – Đ’est-à-dire de manière exogène – ne date pas 

d’hieƌ (Chyba & Sagan, 1992; Oro, 1961). C’est daŶs Đe ĐoŶteǆte eǆoďiologiƋue – comprendre : 

ƌeĐheƌĐhe des pƌoĐessus Ƌui oŶt ŵeŶĠ à l’appaƌitioŶ de la ǀie – Ƌue Đette thğse s’iŶsĐƌit. Le but de 

Đette thğse est d’essaǇeƌ d’aŵĠlioƌeƌ la ĐoŵpƌĠheŶsioŶ de l’ĠǀolutioŶ de la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue 

présente au sein des grains interstellaires lors de la formation du système solaire depuis son origine 

jusƋu’à Ŷos jouƌs, gƌâĐe à l’Ġtude d’aŶalogues de glaĐes foƌŵĠes en laboratoire. Nous allons donc 

commencer par exposer comment la formation de notre système solaire – et par extension celle des 

systèmes stellaires en général – est Đoŵpƌise aujouƌd’hui, ainsi que la manière dont la matière 

organique a pu évoluer tout au long de cette évolution (Ehrenfreund & Charnley, 2000). Cette 

ĐoŵpƌĠheŶsioŶ ǀieŶt d’uŶ ŵĠlaŶge d’oďseƌǀatioŶs d’autƌes sǇstğŵes eŶ foƌŵatioŶ par les 

astronomes, de modélisatioŶs ŶuŵĠƌiƋues, et d’aŶalǇses de ŵĠtĠoƌites. 

A. Formation du système solaire 

Tout ĐoŵŵeŶĐe il Ǉ a ϰ,ϱϲϴϱ ± Ϭ,ϱ ŵilliaƌds d’aŶŶĠes. Cet âge a pu être déterminé par la datation 

radiométrique au plomb de la ŵĠtĠoƌite d’AlleŶde tombée au Mexique en 1969 (Allègre, Manhès, & 

Göpel, 1995). En effet, comme on le verra par la suite, les météorites comme Allende sont issues 

d’astĠƌoïdes Ƌui se soŶt foƌŵĠs eŶ ŵġŵe teŵps Ƌue la Teƌƌe. Cet âge ŶĠglige doŶĐ le teŵps 

nécessaire à la formation du soleil, mais nous allons voir que ce temps est très court par rapport à 

l’âge des ŵĠtĠoƌites et est paƌ ĐoŶsĠƋueŶt ŶĠgligĠ. Il Ǉ a doŶĐ ϰ,ϱϳ ŵilliaƌds d’aŶŶĠes, le sǇstğŵe 

solaire Ŷait au seiŶ d’uŶ Ŷuage ŵolĠĐulaiƌe dense. Un nuage moléculaire dense est une zone froide – 

entre 10 K et 20 K – et dense – 104-108 molécules.cm-3 – du milieu interstellaire qui contient du gaz et 

des grains de poussière. La phase gazeuse représente 99% de la masse du nuage et est 

principalement composée de dihydrogène (H2). La chimie de la phase gazeuse, essentiellement 

décrite par les réactions ion-ŵolĠĐule saŶs ďaƌƌiğƌe ĠŶeƌgĠtiƋue d’aĐtiǀatioŶ peƌŵet la foƌŵatioŶ 

d’espğĐes Đoŵŵe CO, N2, O2, C2H2, C2H4, HCN et de chaines carbonées simples (Herbst, 1995), toutes 

avec des ratios inférieurs à 10-4 par rapport au H2. Parmi les presque 200 molécules et espèces 

ionisées détectées à ce jour dans le milieu interstellaire, la plupart ont été observées dans de tels 
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nuages moléculaires (Herbst & van Dishoeck, 2009), principalement grâce à la radioastronomie. Le 

Tableau 1 recense toutes les espèces détectées à ce jour dans le milieu interstellaire ou des 

enveloppes circumstellaires (adapté de www.astro.uni-koeln.de/cdms/molecules [août 2016]). Parmi 

ces dernières, on peut citer le glycolaldéhyde (Hollis, Jewell, Lovas, & Remijan, 2004), molécule 

apparentée aux oses, ou l’aŵiŶoaĐĠtoŶitƌile (Belloche et al., 2008), précurseur direct de la glycine, le 

plus petit des acides aminés. 

http://www.astro.uni-koeln.de/cdms/molecules
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Tableau 1 : Molécules détectées dans le milieu interstellaire ou des enveloppes circumstellaires. 

Toutes les molécules ont été (aussi) détectées par spectroscopie rotationnelle dans des régions allant des radiofréquences aux infrarouges lointain, sauf mention contraire. 

* indique les molécules détectées par leur spectre de rotation-vibration 

** indique les molécules détectées uniquement par spectroscopie électronique 

 ? indique les détections non certaines 

2 atomes 3 atomes 4 atomes 5 atomes 6 atomes 7 atomes 8 atomes 9 atomes 10 atomes 11 atomes 12 atomes >12 atomes 

H2 C3 * c-C3H C5 * C5H C6H CH3C3N CH3C4H CH3C5N HC9N c-C6H6 * HC11N 
AlF C2H l-C3H C4H l-H2C4 CH2CHCN HC(O)OCH3 CH3CH2CN (CH3)2CO CH3C6H n-C3H7CN C60 * 
AlCl C2O C3N C4Si C2H4* CH3C2H CH3COOH (CH3)2O (CH2OH)2 C2H5OCHO i-C3H7CN C70 * 
C2** C2S C3O l-C3H2 CH3CN HC5N C7H CH3CH2OH CH3CH2CHO CH3OC(O)CH3 C2H5OCH3 ? C60

+ * 
CH CH2 C3S c-C3H2 CH3NC CH3CHO C6H2 HC7N CH3CHCH2O 

 
    

CH+ HCN C2H2* H2CCN CH3OH CH3NH2 CH2OHCHO C8H   
 

    
CN HCO NH3 CH4 * CH3SH c-C2H4O l-HC6H * CH3C(O)NH2   

 
    

CO HCO+ HCCN HC3N HC3NH+ H2CCHOH CH2CHCHO ? C8H–   
 

    
CO+ HCS+ HCNH+ HC2NC HC2CHO C6H– CH2CCHCN C3H6   

 
    

CP HOC+ HNCO HCOOH NH2CHO CH3NCO H2NCH2CN CH3CH2SH ?   
 

    
SiC H2O HNCS H2CNH C5N   CH3CHNH 

 
  

 
    

HCl H2S HOCO+ H2C2O l-HC4H *     
 

  
 

    
KCl HNC H2CO H2NCN l-HC4N     

 
  2 at. (suite)  3 at. (suite)   

NH HNO H2CN HNC3 c-H2C3O     
 

  FeO ? SiNC   
NO MgCN H2CS SiH4 * H2CCNH ?     

 
  O2 HCP   

NS MgNC H3O+ H2COH+ C5N–     
 

  CF+ CCP   
NaCl N2H+ c-SiC3 C4H– HNCHCN     

 
  “iH ? AlOH   

OH N2O CH3 * HC(O)CN 
 

    
 

  PO H2O+   
PN NaCN C3N– HNCNH 

 
    

 
  AlO H2Cl+   

SO OCS PH3 CH3O 
 

    
 

  OH+ KCN   
SO+ SO2 HCNO NH4

+ 
 

    
 

  CN– FeCN   
SiN c-SiC2 HOCN H2NCO+ ? 

 
    

 
  SH+ HO2   

SiO CO2 * HSCN NCCNH+ 
 

    
 

  SH TiO2   
SiS NH2 H2O2   

 
    

 
  HCl+ C2N   

CS H3
+ * C3H+   

 
    

 
  TiO Si2C   

HF SiCN HMgNC   
 

    
 

  ArH+     
HD AlNC HCCO   

 
    

 
  NO+ ?     
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Le 1% restant de la masse représente la phase solide, sous la forme de grains de poussières. Ces 

grains sont constitués d’uŶ Đœuƌ de siliĐates et de matière carbonée, entouré d’uŶ ŵaŶteau glaĐĠ 

doŶt la ĐoŵpositioŶ Đoŵpleǆe seƌa le pƌiŶĐipal sujet d’Ġtude de Đette thğse. Ces gƌaiŶs soŶt dĠteĐtĠs 

indirectement par spectroscopie ultraviolette (UV), visible (VIS) et Infrarouge (IR) car ils absorbent et 

diffusent la lumière émise par les étoiles situées en arrière-plan, obscurcissant ainsi la région où ils se 

situeŶt ;d’où le Ŷoŵ paƌfois utilisĠ de Ŷuage soŵďƌeͿ. A la suite d’uŶe peƌtuƌďatioŶ eǆtĠƌieuƌe 

(phĠŶoŵğŶe eŶĐoƌe ŵal Đoŵpƌis, ŵais Ƌui pouƌƌait ġtƌe dû à l’eǆplosioŶ d’uŶe supernova en fin de 

ǀie ou uŶ effet d’oŶde de ĐhoĐ pƌoǀoƋuĠ paƌ les ǀeŶts ĐausĠs paƌ la poussĠe du ƌaǇoŶŶeŵeŶt UV 

d’Ġtoiles aǀoisiŶaŶtes), une partie du Ŷuage ŵolĠĐulaiƌe s’effoŶdƌe sur une durée allant de 104 à 105 

ans. En son centre apparait alors un embryon stellaiƌe eŶtouƌĠ d’uŶe eŶǀeloppe d’eŶǀiƌoŶ 10000 ua 

contenant la poussière et le gaz restant. C’est le stade de la pƌotoĠtoile. L’eŶǀeloppe, Ƌui ĐoŶtiŶue de 

s’effoŶdƌeƌ, est eŶ ƌotatioŶ suƌ elle-même, et tourne plus vite dans les parties internes que dans les 

paƌties eǆteƌŶes. Cela pƌoǀoƋue uŶ aplatisseŵeŶt de la paƌtie iŶteƌŶe et la foƌŵatioŶ d’uŶ disƋue 

ĐiƌĐuŵstellaiƌe toujouƌs eŶ ƌotatioŶ autouƌ de l’eŵďƌǇoŶ stellaiƌe. Ce dernier grossit par accrétion du 

gaz et de la poussière au centre du disque qui « tombe » sur la protoétoile. Ce phénomène est 

également accompagné par une perte de masse (de 10% à 30% de la matière accrétée selon les 

observations) de la protoétoile sous la forme de jets bipolaires (Bontemps, Ward-Thompson, & 

André, 1996), perpendiculaires au disque, pouǀaŶt atteiŶdƌe des loŶgueuƌs allaŶt jusƋu’à uŶe aŶŶĠe-

lumière. Cette phase dure environ 100000 ans. Puis l’Ġtoile entre dans son stade T Tauri (nommée 

ainsi en référence à la première étoile observée dans cette phase : T Tauri dans la constellation du 

TauƌeauͿ. A Đe stade, l’eŶǀeloppe a presque disparu et l’Ġtoile jeune a quasiment atteint sa taille 

définitive. Les jets bipolaires diminuent nettement et finissent par disparaitre pour ne laisser plus 

Ƌue l’Ġtoile et le disƋue pƌotoplaŶĠtaiƌe de poussiğƌe et de gaz. C’est au seiŶ de Đe disƋue, dans le 

plan médian, que vont se former, par coalescence des grains, des petits corps qui vont grossir et 

former dans un pƌeŵieƌ teŵps des plaŶĠtĠsiŵauǆ, Đ’est-à-dire des corps de quelques kilomètres de 

diamètre, qui vont ensuite pouvoir attirer par gravité la matière sur leur orbite. Certains de ces 

planétésimaux vont ainsi pouvoir grossir et devenir les planètes de notre système solaire. 
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Figure 1 : Iŵage à la loŶgueuƌ d͛oŶde ϭ,ϯ ŵŵ du disƋue pƌotoplaŶĠtaiƌe de HL Tauƌi, ƌĠalisĠe paƌ le ƌadiotĠlesĐope ALMA 
(Atacama Large Millimeter Array). Les sillons sombres au sein du disque témoignent de la présence de planètes en 

formation. 

adapté de (ALMA Partnership et al., 2015) 

La Figure 1 montre une image du disque protoplanétaire autour de la jeune étoile HL Tauri réalisée 

par le radiotélescope ALMA (Atacama Large Millimiter Array). Les ellipses sombres visibles au sein de 

ce disque laissent supposer la présence de planètes en formation. Les petits Đoƌps Ƌui Ŷ’auƌoŶt pas 

été incorporés dans les planètes vont former les comètes et les astéroïdes. La Figure 2 résume toute 

cette évolution et donne un ordre de grandeur des durées des différentes phases. 

 

Figure 2 : sĐhĠŵa ƌĠsuŵaŶt l'ĠvolutioŶ du sǇstğŵe solaiƌe, depuis le Ŷuage ŵolĠĐulaiƌe il Ǉ a ϰ,ϱϳ ŵilliaƌds d͛aŶŶĠes jusƋu͛à 
aujouƌd͛hui. Le teŵps iŶdiƋue la duƌĠe ĠĐoulĠe depuis le dĠďut de l͛effoŶdƌeŵeŶt gƌavitatioŶŶel au seiŶ du Ŷuage 

moléculaire. 

Comprendre l’oƌigiŶe des diffĠƌeŶtes ŵasses et oƌďites aĐtuelles des planètes de notre système 

solaire est très difficile puisque leur évolution ne peut pas être observée directement. Néanmoins, le 
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sĐĠŶaƌio d’ĠǀolutioŶ Ƌui ŵğŶe le plus fidğleŵeŶt auǆ paƌaŵğtƌes aĐtuels (masses des planètes, 

orbites, position des ceintures principales et de Kuiper) de notre système solaire est la combinaison 

du modèle du Grand Tack (K. J. Walsh, Moƌďidelli, RaǇŵoŶd, O’BƌieŶ, & MaŶdell, ϮϬϭϭͿ et du modèle 

de Nice (Gomes, Levison, Tsiganis, & Morbidelli, 2005). Le modèle du Grand Tack propose une 

pƌeŵiğƌe phase de ƋuelƋues ŵillioŶs d’aŶnées pendant lesquels Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune 

se sont formés au sein du disque protoplanétaire encore dominé par le gaz. Au cours de ces quelques 

ŵillioŶs d’aŶŶĠes, la taille des oƌďites de ces quatre géantes gazeuses auƌait d’aďoƌd lentement 

diminuée (on parle de migratioŶ de plaŶğtesͿ à Đause de l’iŶteƌaĐtioŶ des planètes en formation avec 

le disƋue pƌotoplaŶĠtaiƌe, jusƋu’à Đe Ƌue “aturne – qui aurait migré plus rapidement que Jupiter – 

eŶtƌe eŶ ƌĠsoŶŶaŶĐe Ϯ:ϯ aǀeĐ Jupiteƌ ;Đ’est-à-dire que Saturne fait deux tours autour du soleil 

lorsque Jupiter en fait 3). Cette résonnance aurait eu lieu lorsque Jupiter se trouvait à 1,5 ua du 

soleil, et auƌait eu pouƌ effet de faiƌe ŵigƌeƌ Jupiteƌ et “atuƌŶe ǀeƌs l’eǆtĠƌieuƌ ;d’où le Ŷoŵ de tack, 

qui signifie virer de bord en anglais), entrainant Uranus et Neptune avec elles. Cette double 

migration (illustrée dans la Figure 3) aurait laissée intact un disque de rayon 1 ua, au sein duquel les 

planètes telluriques du système interne se seraient ensuite formées en 30-ϱϬ ŵillioŶs d’aŶŶĠes. 

L’aǀaŶtage de Đe ŵodğle est Ƌu’il peƌŵet de pƌĠdiƌe la petite taille de Maƌs, Ƌui est toujouƌs tƌop 

grosse pour les simulations dans lesquelles les planètes telluƌiƋues se foƌŵeŶt à paƌtiƌ d’uŶ disƋue 

protoplanétaire non-tronqué à 1 ua. 

 

Figure 3 : Migration des géantes gazeuses du système solaire externe selon le modèle du Grand Tack. 

a) variation de la masse 

b) demi grand axe 

extrait de (K. J. Walsh et al., 2011) 
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Le ŵodğle de NiĐe eǆpliƋue ƋuaŶt à lui la suite de l’ĠǀolutioŶ des plaŶğtes. Une fois les planètes 

formées, le disque protoplanétaire de poussière et de gaz a disparu, et il ne reste plus que les 

planètes et une ceinture massive de planétésimaux (une sorte de ceinture de Kuiper primitive) entre 

la planète la plus éloignée du Soleil et environ 30 ua. Après une longue période calme pendant 

laquelle les différentes orbites des planètes évoluent lentement à cause des interactions avec la 

ceinture de planétésimaux, Jupiter et Saturne entrent en résonnance 1:2 (Jupiter fait deux tours 

autouƌ du soleil ƋuaŶd “atuƌŶe eŶ fait ϭͿ ϴϬϬ ŵillioŶs d’aŶŶĠes apƌğs leuƌ foƌŵatioŶ, Đe Ƌui ƌeŶd 

leurs orbites excentriques. Cela a pour effet de déstabiliser temporairement les planètes géantes, 

menant à une courte phase pendant laquelle Saturne, Uranus et Neptune passent très près les unes 

des autres. Cela éjecte Uranus et Neptune loin du soleil, sur leurs orbites actuels. Ce faisant, elles 

traversent la ceinture de planétésimaux, projetant ainsi la majeure partie de ces derniers sur des 

orbites très excentriques. Tous ces petits corps (qui sont en fait des astéroïdes et des comètes) vont 

pendant des dizaines voire des centaines de ŵillioŶs d’aŶŶĠes s’ĠĐƌaseƌ suƌ les diffĠƌeŶtes plaŶğtes 

du système solaire. Cet évènement, arrivé il y a ~ϯ,ϵ ŵilliaƌds d’aŶŶĠes, est ĐoŶŶu sous le Ŷoŵ de 

Grand Bombardement Tardif (en anglais Late Heavy Bombardment, abrévié LHB). On en détecte la 

trace gƌâĐe à de Ŷoŵďƌeuǆ Đƌatğƌes d’iŵpaĐt dataŶt de Đette ĠpoƋue suƌ diffĠƌeŶts Đoƌps du sǇstğŵe 

interne (comme la Lune, Mercure ou Mars). Le reste des petits corps est éparpillé pour former le 

Ŷuage d’Ooƌt et la ĐeiŶtuƌe de Kuipeƌ. Ce modèle est attrayant puisƋu’il peƌŵet d’eǆpliƋueƌ à la fois 

les oƌďites aĐtuelles des plaŶğtes, l’eǆisteŶĐe et la stƌuĐtuƌe de la ĐeiŶtuƌe de Kuipeƌ, et suƌtout le 

LHB. La Figure 4 retrace les différentes étapes prédites par le modèle de Nice. Ce LHB est bien 

eŶteŶdu iŵpoƌtaŶt d’uŶ poiŶt de ǀue eǆoďiologiƋue, puisƋu’il peƌŵet uŶ appoƌt eǆogğŶe de ŵatiğƌe 

extraterrestre très important pendant toute cette période, dont potentiellement beaucoup de 

matière organique. 
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Figure 4 : Orbites des planètes et positions des planétésimaux projetées dans le plan orbital moyen. Les quatre panneaux 

correspondent à 4 instants différents de la simulation. a) début de la migration des planètes (100 Myr) b) juste avant le 

début du LHB (879 Myr) c) juste après le début du LHB (882Myr) d) 200 Myr plus tard, quand il reste seulement 3% de la 

masse initiale du disque de planétésimaux et que les planètes ont atteint leurs orbites finales. 

extrait de (Gomes et al., 2005) 

Au cours de toute cette évolution, du nuage moléculaire dense à la formation des planètes, 

l’ĠǀolutioŶ ĐhiŵiƋue des molécules organiques se fait en partie dans la phase gaz et en partie dans la 

phase solide, sur les grains interstellaires et plus tard dans les petits corps tels que les comètes et les 

astéroïdes. En effet, même si la grande majorité des détections de molécules dans les milieux 

astrophysiques sont faites en phase gaz, du point de vue réactionnel, la phase gaz – très peu dense – 

est limitée à la formation de molécules par rencontre de deux espèces, puisque des rencontres à 

trois corps sont hautement improbables dans un milieu si dilué. Ces réactions à deux corps se 

répartissent de la manière suivante : 
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 Les réactions ion-molécule ܣ+ + ܤ → +ܥ +  souǀeŶt saŶs ďaƌƌiğƌe d’aĐtiǀatioŶ, et doŶĐ ܦ

favorisées dans le milieu interstellaire neutre, formant des ions moléculaires de plus en plus 

complexes. 

 L’assoĐiatioŶ radiative ܣ + ܤ → ܤܣ + ℎ�. Par exemple, ܥ+ + � → +�ܥ + ℎ� dans le milieu 

interstellaire diffus. 

 La recombinaison dissociative ܤܣ+ + ݁− → ܣ +  permettant de former des molécules ܤ

Ŷeutƌes à paƌtiƌ d’ioŶs et d’ĠleĐtƌoŶs liďƌes 

 Les réactions neutre-neutre.  ܣ + ܤ → ܥ +  ܦ

 La photodissociation ܤܣ + ℎ� → ܣ + ܣ et la photo-ionisation ܤ + ℎ� → +ܣ + ݁− en 

présence de photons UV. 

Nous Ŷ’iƌoŶs pas plus loiŶ daŶs la desĐƌiptioŶ de la Đhiŵie eŶ phase gazeuse, uŶe desĐƌiptioŶ plus 

complète peut être trouvée dans le chapitre 9 de (Lequeux, Falgarone, & Ryter, 2002) ou le chapitre 

4 de (Tielens, 2005). Cette chimie peut tout à fait permettre la formation de molécules complexes1 

(comme les cyanopolyynes, HC2n+1N n=1–5 (Winstanley & Nejad, 1996)), mais les abondances 

observées de nombreuses molécules ne peuvent pas être expliquées par les modèles chimiques 

utilisant la phase gaz seule. Un cas classique est l’hǇdƌogğŶe ŵolĠĐulaiƌe H2, qui ne peut se former 

par association radiative en phase gaz de manière efficace, nécessitant un troisième corps pour 

dissiper l’ĠŶeƌgie liée à sa formation (4,5 eV) et stabiliser le H2 formé, et se forme donc à la surface 

des grains. Pour la formation de certaines molécules complexes, il est également nécessaire de 

passer par la phase solide des grains qui permet une concentration beaucoup plus importante de 

ŵolĠĐules, peƌŵettaŶt la ƌeŶĐoŶtƌe de plusieuƌs espğĐes. C’est Đe Ƌue Ŷous alloŶs ŵaiŶteŶaŶt ǀoiƌ. 

B. Les Grains 

Les gƌaiŶs, Ƌui Ŷe ĐoŶstitueŶt Ƌu’eŶǀiƌoŶ ϭ% de la ŵasse du ŵilieu iŶteƌstellaiƌe,  sont détectés dans 

les domaines ultraviolet (UV), infrarouge (IR) et submillimétrique, de différentes manières. 

LoƌsƋu’oŶ oďseƌǀe uŶe Ġtoile à tƌaǀeƌs uŶ Ŷuage de poussiğƌes, uŶe paƌtie de la luŵiğƌe est aďsoƌďĠe 

par les constituants de la poussière, et une autre partie est diffusée dans des directions autres que la 

diƌeĐtioŶ iŶĐideŶte. EŶ ĐoŵpaƌaŶt la luŵiğƌe de Đette Ġtoile à Đelle d’uŶe Ġtoile de ŵġŵe tǇpe 

speĐtƌal ŶoŶ oďsĐuƌĐie paƌ le Ŷuage de poussiğƌe, oŶ oďtieŶt Đe Ƌu’oŶ appelle uŶe Đouƌďe 

d’eǆtiŶĐtioŶ. C’est à paƌtiƌ de Đette Đouƌďe d’eǆtiŶĐtioŶ Ƌue l’oŶ peut dĠteƌŵiŶeƌ la ĐoŵpositioŶ des 

grains et leur taille. 

                                                           
1 DaŶs le doŵaiŶe de l’astƌoĐhiŵie, oŶ ĐoŶsidğƌe uŶe ŵolĠĐule Đoŵŵe Đoŵpleǆe loƌsƋu’elle est ĐoŶstituĠe de 
plus de 6 atomes. 
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D’autƌe paƌt, l’ĠŶeƌgie aďsoƌďĠe paƌ les gƌaiŶs les Đhauffe, de soƌte Ƌu’ils ĠŵetteŶt daŶs l’IR ŵoǇeŶ et 

loiŶtaiŶ. Cette ĠŵissioŶ peƌŵet ĠgaleŵeŶt d’oďteŶiƌ des iŶfoƌŵations sur la composition des grains, 

ŵais Ŷous Ŷous ĐoŶĐeŶtƌeƌoŶs iĐi suƌ la Đouƌďe d’extinction. 

Plusieurs modèles de grains ont été proposés pour expliquer les différentes bandes observées dans la 

Đouƌďe d’eǆtiŶĐtioŶ. La plupart s’aĐĐoƌdeŶt suƌ le fait Ƌu’une grande partie des grains sont constitués 

d’uŶ Đœuƌ ĐoŵposĠ principalement de silicates amorphes (larges pics d’aďsoƌptioŶ à ϵ,ϳ µŵ attribué 

à l’ĠloŶgatioŶ ʆSi-O et à 18 µm attƌiďuĠ à la dĠfoƌŵatioŶ ɷO-Si-O (Draine, 2003)), selon une distribution 

en taille allant de ~0,005 µm à ~1 µm modélisée par le modèle MRN (pour Mathis Rumpl et 

NoƌdsieĐk, auteuƌs de l’aƌtiĐle oƌigiŶal (Mathis, Rumpl, & Nordsieck, 1977)) qui permet de bien 

ƌepƌoduiƌe l’eǆtiŶĐtioŶ daŶs le doŵaiŶe ǀisiďle. Dans le modèle de Li & Greenberg (Li & Greenberg, 

1997), ces grains de silicates sont recouǀeƌts d’uŶ ŵaŶteau ƌĠfƌaĐtaiƌe de pƌoduits ĐaƌďoŶĠs. 

L’attƌiďutioŶ d’autres bandes diffère entre les modèles. La bande la plus intense est centrée sur 2175 

Å ;ou ʄ-1 = 4,60 µm-1) et est généralement attribuée à la transition � → �∗ d’hǇdƌoĐaƌďuƌes 

aromatiques ;ďieŶ Ƌue ĐeƌtaiŶs ŵodğles attƌiďueŶt Đette ďaŶde à l’ioŶ OH- sur des grains de silicates 

(Duley, Jones, & Williams, 1989)). Ces hydrocarbures aromatiques sont modélisés soit par de très 

petits grains de graphite (Mathis, 1994), plus généralement par des petits grains carbonés (Li & 

Greenberg, 1997), ou un mélange de PAHs (Draine, 2003). D’autƌes ďaŶdes soŶt sujettes à disĐussioŶ, 

telles que la large absorption à 3,4 µm attribuée aux ĠloŶgatioŶs sǇŵĠtƌiƋue et aŶtisǇŵĠtƌiƋue ʆC-H 

d’hǇdƌoĐaƌďuƌes aliphatiques observée dans le milieu interstellaire diffus mais pas dans les nuages 

moléculaires denses. Cette bande est soit attribuée à de courtes chaines aliphatiques (Sandford, 

Pendleton, & Allamandola, 1995), soit un résidu organiƋue issu de l’iƌƌadiatioŶ UV de ŵaŶteauǆ 

glacés (Greenberg et al., 1995). Enfin, une multitude de bandes d’aďsoƌptioŶ non identifiées (mais 

associées aux grains car trop larges pour la phase gaz), appelées bandes DIB (Diffuse Interstellar 

BandsͿ soŶt dĠteĐtĠes, doŶt au ŵoiŶs uŶe paƌtie est suspeĐtĠe d’ġtƌe due à des PAHs (Draine, 2003). 

Lorsque ces grains se retrouvent dans un nuage moléculaire dense (froid T= 10-20 K), les atomes et 

molécules peuvent ǀeŶiƌ s’aĐĐƌĠteƌ à leuƌ suƌfaĐe pouƌ foƌŵeƌ uŶ ŵaŶteau glaĐĠ, à un taux moyen 

estimé à quelques espèces par jour (Tielens & Allamandola, 1987). A la surface des grains, les atomes 

sont mobiles (par diffusion à effet tunnel pour H ou par saut dû à l’agitatioŶ theƌŵiƋue pouƌ les 

atomes plus lourds comme C ou O), Đe Ƌui peƌŵet à des ƌĠaĐtioŶs ĐhiŵiƋues de suƌfaĐe d’aǀoiƌ lieu 

pour former de nouvelles molécules. PuisƋue l’hǇdƌogğŶe est plus aďoŶdaŶt de plusieurs ordres de 

grandeur que tous les autres atomes, les premières glaces sont principalement constituées d’atoŵes 

hydrogénés (H2O, CH4, NH3). Les ƌĠaĐtioŶs Ƌui oŶt lieu au seiŶ d’uŶ Ŷuage ŵolĠĐulaiƌe soŶt eŶ 

majorité exothermiques et sans barrière d’aĐtiǀatioŶ, à Đause de la teŵpĠƌatuƌe tƌğs ďasse qui y 
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règne. C’est aiŶsi Ƌue se ĐoŶstƌuit uŶ ŵaŶteau glaĐĠ, doŵiŶĠ paƌ l’eau, à la suƌfaĐe des gƌaiŶs. La 

Figure 5 montre des spectres IR de glaces interstellaires obtenus avec le télescope spatial ISO. 

 

Figure 5 : Spectres IR obtenus par le télescope spatial ISO montrant les ďaŶdes d͛aďsoƌptioŶ des glaĐes iŶteƌstellaiƌes 

a) spectre de la protoétoile Elias 29 

b) Spectres des protoétoiles NGC 7538 : IRS9 (haut) et W33A (bas) 

Les identifications entre crochets sont incertaines 

extrait de (Boogert & Ehrenfreund, 2004) 
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Le Tableau 2 recense les différentes bandes de glaces détectées dans ces spectres et leurs 

attributions. 

Tableau 2 : Bandes IR des glaces interstellaires et leurs attributions. Les molécules entre crochets correspondent à des 

identifications incertaines. Les bandes listées plusieurs fois ont plusieurs attributions possibles 

adapté de (Boogert & Ehrenfreund, 2004) 

 

La Figure 6 résume les abondances des molécules détectées dans les glaces interstellaires par 

rapport à la molécule d’eau en phase solide. 

 

Figure 6 : Abondances des molécules dans les glaces interstellaires par rapport à la molécule d͛eau en phase solide. 

L͛ideŶtifiĐatioŶ des ŵolĠĐules eŶtƌe ĐƌoĐhets est iŶĐeƌtaiŶe. Les aďoŶdaŶĐes soŶt doŶŶĠes pouƌ tƌois oďjets : NGC7538 : IRS9 

(noir), W33A (gris foncé), Elias 29 (gris clair). Extrait de (Boogert & Ehrenfreund, 2004) 

Avec un coefficient de collage proche de 1 à ces températures (~10 K), cela devrait conduire à une 

déplétion du gaz suƌ uŶe ĠĐhelle de teŵps de l’oƌdƌe de ϭϬ5 années (Tielens & Allamandola, 1987). 
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Mais Đ’est saŶs Đoŵpteƌ suƌ les ŵĠĐaŶisŵes de dĠsoƌptioŶ Ƌui peƌŵetteŶt auǆ espğĐes foƌŵĠes daŶs 

les glaces de retourner dans la phase gaz. Ces mécanismes sont multiples, allant des collisions grain-

grain (Dickens, Langer, & Velusamy, 2001) à la désorption par des photons UV (Öberg, Garrod, van 

Dishoeck, & Linnartz, 2009) ou rayons cosmiques (Baratta et al., 2015), en passant par des réactions 

explosives dans les glaces ;d’HeŶdeĐouƌt, AllaŵaŶdola, Baas, & GƌeeŶďeƌg, ϭϵϴϮͿ ou l’ĠjeĐtioŶ des 

molécules au moment de leur formation exothermique (Dulieu et al., 2013). 

Au stade de nuage moléculaire dense, la chimie à la surface des grains est limitée par le fait que les 

photons UVs des étoiles environnantes ne pénètrent pas profondément dans le nuage, même si 

l’ĠŵissioŶ de photoŶs UV loƌs de la dĠseǆĐitatioŶ de H2 (excité par des rayons cosmiques) dans le 

Ŷuage ĐoŶstitue uŶe souƌĐe seĐoŶdaiƌe d’UV ;de l’ordre de 103 photons.cm-2.s-1) (Prasad & Tarafdar, 

1983). En revanche, plus tard dans la formation du système solaire, particulièrement pendant la 

phase T-Tauri, l’Ġtoile jeuŶe est uŶe souƌĐe iŵpoƌtaŶte de photoŶs UV Ƌui ǀoŶt pouǀoiƌ iƌƌadieƌ les 

grains au sein du disque protoplanétaire, et induire de la photochimie. Le flux de photons reçu par 

les grains dans le disque dépend grandement de leur position. Le centre du disque voit très peu de 

photons UV (~103 photons.cm-1.s-1) alors que la périphérie reçoit un flux important (~1012 

photons.cm-1.s-1).  Des modèles de cette photochimie au sein du disque protoplanétaire ont été 

développés (C. Walsh, Nomura, Millar, & Aikawa, 2012). Cette photochimie, accompagnée du 

réchauffement des glaces au sein du disque permettant plus de mobilité des espèces dans la glace 

ainsi que des réactions thermiques, permet la formation de molécules de plus en plus complexes, 

comme nous le verrons plus loin dans la section sur les expériences de laboratoire. La Figure 7 

représente de manière schématique un grain interstellaire entouré de son manteau glacé, ainsi que 

les différents processus énergétiques et thermiques qui peuvent faire évoluer chimiquement la glace. 



 
 

27 
 

 

Figure 7 : “ĐhĠŵa ƌepƌĠseŶtaŶt uŶ gƌaiŶ iŶteƌstellaiƌe ĐoŵposĠ d͛uŶ Đœuƌ de siliĐate ou de ŵatiğƌe ĐaƌďoŶĠe eŶtouƌĠ d͛uŶ 
ŵaŶteau de glaĐe d͛eau, daŶs leƋuel soŶt piĠgĠes des ŵolĠĐules Ƌui peuveŶt ƌĠagiƌ et dĠsoƌďeƌ sous l͛effet de différents 

pƌoĐessus ĠŶeƌgĠtiƋues ;Đhaleuƌ, iƌƌadiatioŶ, ďoŵďaƌdeŵeŶt de ŵolĠĐules ou d͛ioŶsͿ. Les molécules indiquées en blanc sont 

les principales molécules détectées dans les glaces interstellaires. 

extrait de (Burke & Brown, 2010) 

Le télescope spatial ISO (Infrared Space Observatory) a permis d’aŵĠlioƌeƌ ĐoŶsidĠƌaďleŵeŶt la 

connaissance sur la composition des grains et des glaces interstellaires. Le prochain télescope spatial 

JWST (James Webb Space Telescope) qui devrait entrer en service en 2018 permettra certainement 

d’affiŶeƌ eŶĐoƌe Đes ĐoŶŶaissaŶĐes. 

La suite logiƋue de l’ĠǀolutioŶ de Đes gƌains se trouve dans les petits corps du système solaire au sein 

desquels ils se sont incorporés. Nous allons donc maintenant nous intéresser à ces derniers et à leur 

composition. 
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C. Les comètes 

 

Figure 8 : Noyau de la comète 67P/ Churyumov-Gerasimenko photographié par la caméra OSIRIS de la sonde Rosetta le 3 

août 2014  à une distance de 285 km. Résolution : 5,3 m/pixel 

Crédits : ESA/Rosetta/MPS for OSIRIS Team MPS/UPD/LAM/IAA/SSO/INTA/UPM/DASP/IDA 

Les comètes sont des petits corps du système solaire dont le noyau fait de quelques centaines de 

ŵğtƌe jusƋu’à uŶe ǀiŶgtaiŶe de kiloŵğtƌes. Elles soŶt Đoŵposées de glace ;ŵajoƌitaiƌeŵeŶt d’eauͿ et 

de poussières agrégées issues du disque protoplanétaire. Leuƌs tƌajeĐtoiƌes soŶt des ĐoŶiƋues, Đ’est à 

dire soit des ellipses autour du soleil, auquel cas elles sont périodiques, soit des paraboles ou 

hyperboles, et dans ce cas elles sont non périodiques. Deux réservoirs principaux de comètes ont été 

identifiés : le nuage de Oort pour les comètes à longue périodicité (>200 ans) ou non périodiques, et 

la ceinture de Kuiper pour celles de courte période (<200 ans) (cf Figure 9).  

 

Figure 9 : Vue d'aƌtiste du Ŷuage d ͚Ooƌt et de la ĐeiŶtuƌe de Kuipeƌ 
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La ĐeiŶtuƌe de Kuipeƌ s’ĠteŶd daŶs le plaŶ de l’ĠĐliptiƋue au-delà de Neptune (Pluton en fait partie), 

entre 30 et 55 ua. Le nuage d’Ooƌt est quant à lui une région beaucoup plus vaste et éloignée, 

s’ĠteŶdaŶt au-delà de 20000 ua du soleil. Les comètes sont donc des corps issus de ces deux régions 

Ƌui à la suite d’uŶ ĠǀğŶeŵeŶt Đoŵŵe uŶ ĐhoĐ ƋuitteŶt Đe ƌĠseƌǀoiƌ pouƌ pƌeŶdƌe leuƌ tƌajeĐtoiƌe de 

Đoŵğte. “’ĠtaŶt foƌŵĠes au ŵġŵe ŵoŵeŶt Ƌue les plaŶğtes il Ǉ a ϰ.ϱ ŵilliaƌds d’aŶŶĠes et aǇaŶt 

orbité depuis cette période si loin du soleil, les comètes sont des corps qui ont très peu évolué depuis 

leur formation, et peuvent donc nous fournir des renseignements sur les débuts du système solaire. 

Les Đoŵğtes ĠtaŶt de petits Đoƌps, elles Ŷe soŶt aĐĐessiďles à l’oďseƌǀatioŶ Ƌue loƌsƋu’elles 

s’appƌoĐheŶt du soleil et eŶtƌeŶt aloƌs eŶ aĐtiǀitĠ eŶ se ƌĠĐhauffaŶt. Il se foƌŵe daŶs uŶ pƌeŵieƌ 

temps un nuage de gaz sublimé et de poussières éjectées autour du noyau (~105 km de diamètre) 

appelĠ Đoŵa. Puis, loƌsƋue l’aĐtiǀitĠ s’iŶteŶsifie, deuǆ Ƌueues appaƌaisseŶt (~107 km de longueur) : 

- une queue de poussières, poussée par la pression de radiation solaire dans la direction opposée du 

soleil, et iŶĐuƌǀĠe daŶs la diƌeĐtioŶ de l’oƌďite de la Đoŵğte car les poussières conservent des 

trajectoires képlériennes, soumises à la gravité du soleil.  

- uŶe Ƌueue d’ioŶs produits par photodissociation des molécules présentes dans la coma, Ƌui s’ĠteŶd 

dans la direction opposée au soleil, poussée par le vent solaire. 

Les comètes perdent donc de la matière lors de chaque passage autour du soleil (estimé à 1 ± 0,5 m 

d’Ġpaisseuƌ paƌ passage pour 67P/Churyumov-Gerasimenko (Bertaux, 2015)), et peuvent finir par se 

désintégrer comme cela a été le cas de la comète ISON (C/2012 S1). Le ŶoǇau d’uŶe Đoŵğte est peu 

dense (0,6 g/cm-3 pour 9P/Tempel par exemple ;A’HeaƌŶ et al., ϮϬϬϱͿ) et très poreux (estimé à 60-65 

% de porosité (Britt, Consolmagno, & Merline, 2006)). 

La composition des comètes est étudiée de différeŶtes façoŶs. De ŵaŶiğƌe ultiŵe, Đ’est la 

ĐoŵpositioŶ du ŶoǇau ĐoŵĠtaiƌe Ƌui est ƌeĐheƌĐhĠe, ŵais aĐĐĠdeƌ au ŶoǇau d’uŶe Đoŵğte est tƌğs 

difficile. Plusieurs missions spatiales et télescopes se sont donc intéressés à l’Ġtude de la Đoŵa Ƌui 

entoure le noyau et qui est plus aĐĐessiďle à l’oďseƌǀatioŶ. En effet, les molécules présentes dans la 

coma renseignent sur la composition du noyau, puisque ce sont soit des composés volatils 

directement sublimés de ce dernier (appelées molécules parents), soit des molécules filles formées 

par photochimie ou réactions chimiques dans la coma. Les méthodes utilisées pour détecter et 

identifier les molécules de la coma sont la spectrométrie de masse (deux spectromètres de masse à 

bord de la sonde Giotto qui est passée dans la coma de la comète 1P/Halley en mars 1986, et un à 

ďoƌd de l’iŶstƌuŵeŶt ROSINA de la sonde Rosetta) et les spectroscopies UV, IR (Infrared Space 

Observatory (ISO) par exemple) et radio (Submillimeter Wave Astronomy Satellite (SWAS) par 

exemple). La Figure 10 répertorie les molécules parents détectées dans la coma de différentes 
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comètes (sauf HNC qui est une molécule fille), qui sont donc des composés volatils présents dans le 

noyau cométaire2. L’oďseƌǀatioŶ des Đoŵğtes C/ϭϵϵϲ BϮ HǇakutake et C/ϭϵϵϱ Oϭ Hale-Bopp a en 

particulier beaucoup apporté à la détection de ces molécules parents (Bockelée-Morvan, Crovisier, 

Mumma, & Weaver, 2004). La variabilité et la diversité chimique Ƌue l’oŶ tƌouǀe daŶs les diffĠƌeŶtes 

comètes peut certainement être expliquée par le fait que les comètes se sont formées sur une large 

gaŵŵe de distaŶĐes autouƌ du soleil, et Ŷ’oŶt doŶĐ pas toutes été soumises aux mêmes 

températures ni reçu la ŵġŵe ƋuaŶtitĠ d’iƌƌadiatioŶ. Il est à noter que les abondances relatives des 

différentes molécules détectées dans les comae ne peuvent pas être directement reliées aux 

proportions dans le noyau. En effet, de la sublimation fractionnée a lieu à cause des différences de 

volatilité entre les espèces (Crovisier & Bockelée-Morvan, 1999). 

                                                           
2 Les données des comètes 20/Encke (Radeva et al., 2013) et 67P/Churyumov-Gerasimenko (Le Roy et al., 2015) 
ne sont pas intégrées dans ce graphe. 
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Figure 10 : AďoŶdaŶĐes ƌelatives paƌ ƌappoƌt à l͛eau des diffĠƌeŶtes espğĐes volatiles dĠteĐtĠes daŶs la Đoŵa de Đoŵğtes. EŶ 
gris les valeurs minimales et en vert clair les valeurs maximales détectées. Le nombre à droite associé à chaque molécule 

correspond au nombre de comètes pour lesquelles des données sont disponibles. Les 6 molécules détectées une seule fois 

correspondent à la comète Hale-Bopp. 

Extrait de (Mumma & Charnley, 2011) 

Les gƌaiŶs ĠjeĐtĠs du ŶoǇau Ƌue l’oŶ tƌouǀe daŶs la Đoŵa oŶt uŶe distƌiďutioŶ eŶ taille assez large, 

aǀeĐ uŶ diaŵğtƌe ŵoǇeŶ d’eŶǀiƌoŶ ϭ µŵ (Lara, Rodrigo, Tozzi, Boehnhardt, & Leisy, 2004), et sont 

ĐoŵposĠs d’uŶ ŵĠlaŶge de glaĐes et de siliĐates. La mission Stardust a permis de collecter des grains 
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de la coma de la comète 81P/Wild en les piégeant dans un aérogel, et de les ramener sur Terre en 

2006 pour les analyser. Les résultats montrent la présence de composés organiques globalement plus 

riches en oxygène et en azote que ceux trouvés dans les météorites et les IDPs (Interstellar Dust 

Particles), ainsi que des PAHs (Polycyclic Aromatic Hydrocarbons)3 (Sandford et al., 2006). De plus, 

ces grains ont révélé pour la première fois la présence du plus simple des acides aminés sur une 

comète : la glycine (Elsila, Glavin, & Dworkin, 2009), ainsi que des molécules précurseurs comme la 

ŵĠthǇlaŵiŶe et l’ĠthǇlaŵiŶe. Bien que controversée car les grains ont pu évoluer chimiquement lors 

de l’iŵpaĐt aǀeĐ l’aĠƌogel, Đette dĠĐouǀeƌte a ĠtĠ depuis ĐoŶfiƌŵĠe in situ par la sonde Rosetta grâce 

au spectromètre de masse ROSINA (Rosetta Orbiter Spectrometer for Ion and Neutral Analysis) 

(Altwegg et al., 2016). La sonde Rosetta a réalisé deux grandes premières technologiques en 

effectuant dans un premier temps en août 2014 un rendez-vous avec la comète 67P/Churyumov-

Gerasimenko, puis eŶ dĠposaŶt le ϭϮ Ŷoǀeŵďƌe ϮϬϭϰ l’atteƌƌisseuƌ Philae suƌ Đette deƌŶiğƌe. 

L’oďseƌǀatioŶ du ŶoǇau de ϲϳP/C-G (Figure 8) confirme que les noyaux cométaires sont des corps 

très sombres (albedo de 6.2 % à 550 nm (Ciarniello et al., 2015)), ce qui peut paraitre paradoxal 

puisque les comètes sont principalement composées d’eau. Ce faiďle alďedo seƌait eǆpliƋuĠ paƌ la 

pƌĠseŶĐe eŶ suƌfaĐe d’uŶ ŵĠlaŶge Đoŵpleǆe de ĐoŵposĠs ĐaƌďoŶĠs polǇ-aromatiques avec des 

minéraux (possiblement des alliages Fe-Ni et des sulfures de fer FeS), ainsi que plusieurs espèces 

contenant -COOH, NH4
+, CH2/CH3, -OH (Quirico et al., 2016). De petites zones de 0,5-1 m de 

diamètres ayant un albedo jusƋu’à ϭϬ fois plus ĠleǀĠ sont tout de même présentes à la surface, et 

sont associées à des zones riches en eau (Pommerol et al., 2015). D’autƌes ƌĠsultats ƌeŵaƌƋuaďles 

ont été apportés par la mission Rosetta, tels que la première détection cométaire par ROSINA de O2 

dans la coma, avec une moyenne de 3,80 ± 0,85 % par rapport à H2O – qui pourrait avoir été 

incorporé au noyau pendant la formation de la comète – (Bieler et al., 2015), ou la pƌĠseŶĐe d’uŶ 

cycle de sublimation-ƌeĐoŶdeŶsatioŶ de l’eau à la suƌfaĐe du ŶoǇau pƌoduit paƌ la ǀaƌiatioŶ 

d’illuŵiŶatioŶ du ĐǇĐle jouƌ/Ŷuit de la Đoŵğte (De Sanctis et al., 2015). Le spectromètre de masse 

COSAC pƌĠseŶt à ďoƌd de l’atteƌƌisseuƌ Philae a pu aŶalǇseƌ de la ŵatiğƌe ĠjeĐtĠe du ŶoǇau de la 

Đoŵğte loƌs de l’atteƌƌissage, et a aiŶsi dĠteĐtĠ 16 molécules (tableau) (Goesmann et al., 2015). On y 

trouve des alcools, des carbonyles, des amines, des nitriles, des amides et des isocyanates. 

                                                           
3 Les récents résultats des analyses TOF-“IM“ paƌ l’iŶstƌuŵeŶt COSIMA de la sonde Rosetta de grains 
ĐoŵĠtaiƌes issus de la Đoŵğte ϲϳP/CG ŵoŶtƌeŶt Ƌu’ils auƌaieŶt uŶe ĐoŵpositioŶ assez siŵilaiƌe à Đelle de la 
ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue iŶsoluďle ;IOMͿ des ŵĠtĠoƌites, ŵais ŵoiŶs altĠƌĠe Đaƌ ils Ŷ’auƌaieŶt pas suďis les 
altérations subies par les météorites au sein des corps parents. (Fray et al., 2016) 
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Tableau 3 : ŵolĠĐules dĠteĐtĠes daŶs le speĐtƌe de ŵasse de l͛iŶstƌuŵeŶt CO“AC. AdaptĠ de (Goesmann et al., 2015) 

 

D. Les astéroïdes 

Les astĠƌoïdes, Đoŵŵe les Đoŵğtes, soŶt des petits Đoƌps du sǇstğŵe solaiƌe. OŶ peŶse Ƌu’ils se soŶt 

formés de la même manière que les comètes, par coalescence des grains au sein du disque 

protoplanétaire. Mais à la différence des comètes, les astéroïdes se seraient formés dans une région 

du disque plus proche du soleil, possiblement en deçà de la ligne de glace. En conséquence, les 

astéroïdes sont constitués principalement de métaux et de roches et peuvent contenir des phases 

aqueuses au sein du noyau, comme en témoigne la présence de certains minéraux ne pouvant se 

former que dans ces conditions (phyllosiliciates) ((Rubin, Trigo-Rodríguez, Huber, & Wasson, 2007) 

par exemple). La majorité des astéroïdes orbitent dans la ceinture principale, située entre Mars et 

Jupiter. En fonction de leur taille, les astéroïdes peuvent être différenciés ou non différenciés. La 

diffĠƌeŶĐiatioŶ est uŶ pƌoĐessus Ƌui appaƌait loƌsƋu’uŶ Đoƌps deǀient suffisamment massif et que son 

intérieur partiellement fondu se réorganise en différentes couches. Les éléments les plus denses 

foƌŵeŶt aloƌs uŶ Đœuƌ tandis que les moins denses vont former un manteau. Les météorites sont des 

ƌestes d’astĠƌoïdes4 venus s’ĠĐƌaseƌ suƌ Terre, comme a pu le confirmer la mission spatiale Hayabusa 

qui a ramené sur Teƌƌe des gƌaiŶs de poussiğƌe issus de l’astĠƌoïde Itokaǁa. La comparaison entre 

l’aŶalǇse de Đes gƌaiŶs et Đelle de ŵĠtĠoƌites ŵoŶtƌe uŶe desĐeŶdaŶĐe diƌeĐte eŶtƌe les chondrites 

oƌdiŶaiƌes ŵĠtaŵoƌphisĠes ;TǇpe LLͿ et Đe tǇpe d’astĠƌoïde ;TǇpe “Ϳ (Nakamura et al., 2011). Dès 

                                                           
4 CeƌtaiŶes soŶt suspeĐtĠes d’ġtƌe d’oƌigiŶe ĐoŵĠtaiƌe, Đoŵŵe la ŵĠtĠoƌite d’Oƌgueil paƌ eǆeŵple. 

Fraction par

 rapport à l'eau (%)

Eau H2O 100

Méthane CH4 0,5

Méthanenitrile (Cyanure d'hydrogène) HCN 0,9

Monoxide de Carbone CO 1,2

Méthylamine CH3NH2 0,6

Ethanenitrile (acétonitrile) CH3CN 0,3

Acide isocyanique HNCO 0,3

Ethanal (acétaldéhyde) CH3CHO 0,5

Méthanamide (formamide) HCONH2 1,8

Ethylamine C2H5NH2 0,3

Isocyanométhane (méthyl isocyanate) CH3NCO 1,3

Propanone (acétone) CH3COCH3 0,3

Propanal (propionaldéhyde) C2H5CHO 0,1

Ethanamide (acétamide) CH3CONH2 0,7

2-Hydroxyéthanal (glycolaldéhyde) CH2OHCHO 0,4

1,2-Ethanediol (éthylene glycol) CH2(OH)CH2(OH) 0,2

Nom Formule
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loƌs, oŶ ǀoit Ƌue l’aŶalǇse eŶ laďoƌatoiƌe des ŵĠtĠoƌites peut Ŷous ƌeŶseigŶeƌ suƌ la ĐoŵpositioŶ des 

astéroïdes et donc sur les origines de notre système solaire. 

La distiŶĐtioŶ eŶtƌe Đoŵğtes et astĠƌoïdes Ŷ’est pas aussi tƌaŶĐhĠe Ƌu’oŶ a pu le peŶseƌ paƌ le passĠ. 

En effet, 11 corps intermédiaires ayant des caractéristiques dynamiques (i.e. orbitant dans la 

ĐeiŶtuƌe pƌiŶĐipaleͿ et stƌuĐtuƌelles ;ŶoǇau assez deŶseͿ d’astĠƌoïdes ŵais aǇaŶt uŶe aĐtiǀitĠ 

seŵďlaďle à Đelle d’uŶe Đoŵğte ;foƌŵatioŶ d’uŶe Ƌueue de poussiğƌeͿ oŶt ĠtĠ dĠcouverts. On les 

appelle astéroïdes actifs. Parmi les différentes explications de ce phénomène, la queue de poussière 

pouƌƌait ġtƌe due à l’iŵpaĐt d’uŶ autƌe astĠƌoïde (Jewitt, Weaver, Mutchler, Larson, & Agarwal, 

2011), libérant de grandes quantités de poussières et de débris. Cependant, les mécanismes donnant 

naissance aux queues des astéroïdes actifs semblent différents selon les astéroïdes. Ces corps 

iŶteƌŵĠdiaiƌes pouƌƌaieŶt laisseƌ peŶseƌ Ƌu’il eǆiste uŶe continuité entre comètes et astéroïdes. 

Les missions Hayabusa 2 de la JAXA (partie le 3 décembre 2014) et OSIRIS-REx de la NASA (partie le 8 

septembre 2016) doivent atteindre respectivement les astéroïdes (de type C, susceptible de contenir 

de la matière organique) (162173) Ryugu et (101955) Bennu en 2018, pour y prélever des 

échantillons et les ramener sur Terre en 2020 et 2023, respectivement. Ces deux missions devraient 

Ŷous eŶ appƌeŶdƌe plus suƌ la ĐoŵpositioŶ, la stƌuĐtuƌe et l’oƌigiŶe de Đes astĠƌoïdes. 

E. Les météorites 

Il existe une grande variété de météorites, en fonction du corps parent dont elles sont issues et de 

soŶ ĠǀolutioŶ au Đouƌt du teŵps ;Đoŵŵe le ŵĠtaŵoƌphisŵe et l’altĠƌatioŶ aƋueuseͿ. L’histoiƌe Ƌu’a 

vécu le corps parent détermine leur composition. Les météorites possèdent donc une classification 

en fonction de leur composition (et donc de leur origine) qui est résumée de manière simplifiée dans 

la Figure 11.  
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Figure 11 : Classification simplifiée des météorites, et pourcentage des chutes associées 

Celles qui nous intéressent ici sont les Chondrites Carbonées (groupe C), car ce sont les plus 

pƌiŵitiǀes, Đ’est-à-dire celles qui ont subies le moins de transformation, ce qui peut permettre de 

faire des comparaisons directes avec les expériences sur les analogues en laboratoire. De plus, elles 

sont riches en composés organiques, Đe Ƌui est tƌğs iŶtĠƌessaŶt d’uŶ poiŶt de ǀue eǆoďiologiƋue : ces 

ŵĠtĠoƌites oŶt pu ĐoŶtƌiďueƌ foƌteŵeŶt à l’appoƌt eǆogğŶe de ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue suƌ la Teƌƌe au 

moment du bombardement tardif. Le matériau qui compose les chondrites carbonées est réparti en 

3 : 

 Les chondres, qui sont des inclusions de forme sphériques principalement composées de 

silicates (olivine et pyroxène), et se sont possiblement formées à partir de gouttes fondues 

daŶs l’espaĐe aǀaŶt leuƌ iŶĐoƌpoƌatioŶ daŶs les Đoƌps paƌeŶts. 

 Les inclusions réfractaires, riches en Calcium et en Aluminium (en anglais Calcium-

Aluminium-rich Inclusions, abrévié CAI), qui sont considérées comme les matériaux les plus 

ǀieuǆ du sǇstğŵe solaiƌe, s’ĠtaŶt foƌŵĠs à haute teŵpĠƌatuƌe ;>ϭϯϬϬ KͿ au tout dĠďut du 

refroidissement du disque protoplanétaire. 
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 La matrice interstitielle, matériau à grain fin entre les chondres et les inclusions réfractaires, 

formée à plus basse température. C’est daŶs Đette ŵatƌiĐe Ƌue se tƌouǀe la ŵatiğƌe 

organique qui nous intéresse. 

Les ĐhoŶdƌites ĐaƌďoŶĠes soŶt suďdiǀisĠes eŶ ϴ gƌoupes, ŶoŵŵĠs d’apƌğs uŶ ƌepƌĠseŶtaŶt 

caractéristique (sauf CH) : 

 Les ĐhoŶdƌites CI ;tǇpe IǀuŶaͿ oŶt suďi ďeauĐoup d’altĠƌatioŶ aƋueuse (groupe pétrologique 

1). Elles ne contiennent pas de chondres ni de CAIs. Leur matrice est très riche en 

phyllosilicates et contient quelques fragments de magnétite (Fe3O4), sulfures (-S), sulfates (-

SO4) et carbonates (-CO3). Elles sont considérées comme étant les plus primitives, de par leur 

composition proche de la photosphère solaire. 

 Les chondrites CM (type Mighei) sont les plus abondantes parmi les chondrites carbonées. 

Elles oŶt ĠtĠ souŵises à de l’altĠƌatioŶ aƋueuse (groupes pétrologiques 1-2), mais en 

quantité variable (Rubin et al., 2007). Elles possèdent de petits chondres (~300µm) et leurs 

CAIs ont été partiellement remplacés par des phyllosilicates. La plus célèbre des chondrites 

CM est la météorite de Murchison. 

 Les chondrites CO (type Ornans) oŶt suďies tƌğs peu d’altĠƌatioŶ ;gƌoupe pĠtƌologiƋue ϯͿ et 

possèdent de petits chondres (~150 µm). 

 Les chondrites CV (type Vigarano) se caractérisent par de gros chondres (~1 mm) et une 

grande quantité de CAIs de grande taille. Elles sont également peu altérées (groupe 

pétrologique 3) 

 Les chondrites CK (type Karoonda), comme les chondrites CV, ont de gros chondres (700-

1000 µm). Elles sont également très pauvres en métal. La plupart des chondrites CK ont subi 

du métamorphisme (soit par élévation de la température au sein du corps parent, soit par 

impact) (groupes pétrologiques 4-6) 

 Les chondrites CR (type Renazzo) oŶt suďi de l’altĠƌatioŶ aƋueuse ;gƌoupes pĠtƌologiƋues ϭ-

2) et contiennent des chondres riches en métaux, et relativement peu de CAIs. Elles 

possèdent une matrice très sombre, également riche en métaux. 

 Les chondrites CH (pour High iron) sont abondantes en métal ;jusƋu’à ϮϬ% de Fe-Ni en 

volume), et très peu de matrice. 

 Les chondrites CB (type Bencubbin) se distinguent très nettement des autres chondrites 

carbonées, de par leur très haute abondance en métaux (60-80 % en volume). 

Le Tableau 4 résume les différents types de chondrites carbonées et leurs caractéristiques. 
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Tableau 4 : éléments caractéristiques des différents groupes de chondrites carbonées 

adapté de (Weisberg, McCoy, & Krot, 2006) 

groupe 
membre 

caractéristique 

abondance 

des 

chondrules 

(%vol) 

diamètre 

moyen des 

chondrules 

(mm) 

Abondance de 

la Matrice 

(%vol) 

Abondance 

en métaux 

(%vol) 

composés caractéristiques 

CI Ivuna 0 - >99 0 Phyllosilicates, Magnétite 

CM Mighei 20 0,3 70 0,1 Phyllosilicates, Olivine 

CO Ornans 50 0,15 34 1-5 
Olivine, Pyroxène, métaux, 

CAIs 

CV Vigarano 45 1 40 0-5 Olivines riches en fer, CAIs 

CK Karoonda 45 1 40 0-5 Olivine, CAIs 

CR Renazzo 50-60 0,7 30-50 5-8 
Phyllosilicates, Olivine, 

Pyroxène, métaux 

CB Bencubbin 20-40 0,2 - 10 <<1 60-80 Pyroxène, métaux 

CH   70 0,02 5 20 Pyroxène, métaux, Olivine 

 

Une description très détaillée de la classification des météorites est faite dans (Weisberg et al., 

2006). 

Ce qui Ŷous iŶtĠƌesse paƌtiĐuliğƌeŵeŶt iĐi est la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue Ƌue l’oŶ tƌouǀe daŶs les 

chondrites carbonées, et qui est étudiée depuis les années 1950 (Hayes, 1967). C’est daŶs la ŵatƌiĐe 

interstitielle que se trouve cette matière organique. Une première partie est dite insoluble (en 

anglais Insoluble Organic Matter, aďƌĠǀiĠ IOMͿ, s’appaƌeŶtaŶt à du kĠƌogğŶe, ĐoŶstituĠe d’uŶ 

mélange macromoléculaire complexe (i.e. de composés organiques de gros poids moléculaire) 

parfois appelé polymère organique, ƌeŶdaŶt Đoŵŵe soŶ Ŷoŵ l’iŶdiƋue Đette fƌaĐtioŶ iŶsoluďle daŶs 

tous les solvants organiques classiques. Cette IOM forme la quasi-totalité de la matière organique 

pƌĠseŶte daŶs les ĐhoŶdƌites de tǇpe CO, CV et CK, allaŶt jusƋu’à plus de ϵϵ% daŶs la ŵĠtĠoƌite de 

Tagish Lake – de tǇpe C, elle Ŷ’appaƌtieŶt à auĐuŶ sous-groupe. A l’opposĠ, l’IOM peut ne représenter 

que ~70% de la matière organique (par exemple les chondrites CM de Murchison et Murray). On 

obtient cette IOM à partir de poudres de météorites, après des extractions par solvants répétées et 

une déminéralisation avec des acides hydrofluorique et hydrochlorique concentrés. Des analyses par 

combustion ont permis de déterminer des formules générales pour les météorites de Murchison et 

Tagish Lake : C100H70N3O12S2 et C100H46N10O15S4,5 respectivement. L’IOM est tƌğs diffiĐile à ĐaƌaĐtĠƌiseƌ, 
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puisƋu’elle Ŷe peut ġtƌe aŶalǇsée que par microscopie, spectroscopie RMN du solide, ou par des 

techniques très destructives (dégradation chimique, pyrolyse, combustion). Néanmoins, différentes 

Ġtudes teŶdeŶt à ŵoŶtƌeƌ Ƌu’il s’agiƌait de ŵaĐƌoŵolĠĐules aƌoŵatiƋues ĐoŶdeŶsĠes, 

hydroaromatiques et hétéroaromatiques contenant des groupements alkyl et des groupes 

fonctionnels tels que -OH et –COOH, et liées entre elles par des chaines alkyl (Pizzarello, Cooper, & 

Flynn, 2006) (cf Figure 12). Le fait Ƌue l’IOM soit tƌğs ƌĠsistaŶte auǆ pƌoĐĠdĠs ǀioleŶts de 

dĠŵiŶĠƌalisatioŶ seŵďle iŶdiƋueƌ Ƌu’au ŵoiŶs uŶe paƌtie de Đette IOM est aŶtĠƌieuƌ auǆ pƌoĐessus 

d’altĠƌatioŶ secondaires (altération aqueuse et métamorphisme) au sein des corps parents. A 

l’inverse, des analyses RMN et isotopiques seŵďleƌaieŶt iŶdiƋueƌ Ƌu’uŶe paƌtie de l’IOM a ĠtĠ 

modifiée lors de ces processus secondaires (Le Guillou & Brearley, 2014). 

 

Figure 12 : ŵodğle de la stƌuĐtuƌe ŵolĠĐulaiƌe de l͛IOM de la ŵĠtĠoƌite de MuƌĐhisoŶ. ‘ ƌeŵplaĐe uŶ gƌoupe foŶĐtioŶŶel.  
extrait de (Derenne & Robert, 2010) 

La seconde partie de la matière organique est donc logiquement soluble (en anglais Soluble Organic 

Matter, abrévié SOM). On trouve de la SOM principalement dans les chondrites de type CI, CM ou 

CR. De nombreuses familles chimiques ont pu être détectées dans cette SOM : plus de 80 acides 

aminés (par exemple (Burton et al., 2014; Callahan, Martin, Burton, Glavin, & Dworkin, 2014; Cronin 

& Moore, ϭϵϳϭ; KǀeŶǀoldeŶ et al., ϭϵϳϬ; MaƌtiŶs, ModiĐa, )aŶda, & d’HeŶdeĐouƌt, ϮϬϭϱͿ pour les 

CM, (Martins, Alexander, Orzechowska, Fogel, & Ehrenfreund, 2007) pour les CR, (Ehrenfreund, 

Glavin, Botta, Cooper, & Bada, 2001) pour les CI) dont 13 parmi les 22 acides aminés protéinogènes 

(glycine, alanine, serine, threonine, methionine, phenylalanine, tyrosine, proline, leucine, isoleucine, 

valine, acide aspartique, et acide glutamique), des acides hydroxylés (Peltzer & Bada, 1978; 

Pizzarello, Wang, & Chaban, 2010), des acides mono- et di-carboxyliques, des acides sulfoniques et 

phosphoniques, des iminoacides, des dicarboximides, des N-hétérocycles, des hydrocarbures 
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aliphatiques et aromatiques, des polyols, des alcools, des amines, des amides, des aldéhydes, des 

cétones, et même des bases azotées (Martins et al., 2008), Ƌui soŶt des espğĐes Ƌue l’oŶ ƌetƌouǀe 

daŶs l’ADN et l’ARN. Le Tableau 5 recense les différentes familles chimiques détectées dans les 

météorites de Murchison et Tagish Lake (CM2). Les acides aminées (molécules portant à la fois une 

fonction amine –NH2 et acide carboxylique –COOH) étant les briques élémentaires des peptides, eux-

mêmes éléments de base des protéines, ils ont un intérêt exobiologique certain. Ils ont donc 

logiquement été recherchés intensivement dans les chondrites carbonées. Une liste des acides 

aminés détectés (plus de 70) dans les météorites peut être trouvée dans Burton et al (Burton, Stern, 

Elsila, Glavin, & Dworkin, 2012). 

Tableau 5 : Différents groupes chimiques détectés dans la SOM des météorites CM de Tagish Lake et Murchison 

adapté et complété à partir de (Pizzarello et al., 2006)  

  Tagish Lake (CM2) Murchison (CM2) 

  Concentration Composés Concentration Composés 

Groupe (ppm) identifiés (ppm) identifiés 

Hydrocarbures aliphatiques 5 12* >35 140 

Hydrocarbures aromatiques ≥ϭ 13 15-28 87 

Hydrocarbures polaires n.d. 2* <120 10* 

Acides carboxyliques 40 7 >300 48* 

Acides aminées <0,1 4 60 74* 

Acides hydroxylés n.d. 0 15 7 

Acides dicarboxyliques 17,5 18* >30 17* 

Dicarboximides 5,5 9 >50 2 

Pyridine-acides carboxyliques 7,5 7 >7 7 

Acides sulfoniques ≥ϮϬ 1 67 4 

Acides phosphoniques n.d. n.d. 2 4 

N-hétérocycles n.d. n.d. 7 31 

Amines <0,1 3 13 20 

Amides <0,1 1 n.d. 27* 

Polyols n.d. n.d. 30 19 

Acides iminés n.d. n.d. n.d. 10 

Bases azotées n.d. n.d. n.d. 2 

*Le groupe concerné contient significativement plus d'espèces que celles identifiées 
 

L’oƌigiŶe eǆtƌateƌƌestƌe des aĐides aŵiŶĠs détectés dans les météorites – qui a été souvent débattue 

par le passé – est garantie par le mélange en grande majorité racémique et leur enrichissement 

isotopiƋue, puisƋu’ils oŶt des ǀaleuƌs ɷD, ɷ13C et ɷ15N significativement supérieures à leurs 

équivalents terrestres (Pizzarello, Feng, Epstein, & Cronin, 1994). Les météorites ayant subi plus 

d’altĠƌatioŶ aƋueuse seŵďleŶt aǀoiƌ uŶe aďoŶdaŶĐe plus faiďle eŶ aĐides aŵiŶĠs et uŶe distƌiďutioŶ 

moins complexe (Glavin, Callahan, Dworkin, & Elsila, 2010). Il a donc été suggĠƌĠ Ƌue l’altĠƌatioŶ 
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aƋueuse pƌoloŶgĠe au seiŶ du Đoƌps paƌeŶt pouƌƌait diŵiŶueƌ la ƋuaŶtitĠ d’aĐides aŵiŶĠs paƌ 

oxydation chimique pour former les hydroxyacides correspondants. 

La majorité des acides aminés détectés dans les météorites sont chiraux, et sont essentiellement 

présents sous forme de mélange racémique. Cela est attendu pour une espèce produite par des 

processus abiotiques. Nous rappelons ici que dans le monde du vivant, à de rares exceptions près, les 

acides aminés chiraux ne sont présents Ƌue sous leuƌ foƌŵe lĠǀogǇƌe ;LͿ. La ƌaisoŶ de l’hoŵoĐhiƌalitĠ 

du vivant demeure un grand mystère. Il se pourrait néanmoins que les acides aminés des météorites 

nous donnent des pistes à ce sujet. En effet, par des techniques de chromatographie chirale en phase 

gaz, des eǆĐğs ĠŶaŶtioŵĠƌiƋues L allaŶt jusƋu’à ϭϱ,Ϯ% pouƌ l’isoǀaliŶe oŶt ĠtĠ dĠteĐtĠs pouƌ ĐeƌtaiŶs 

acides aminés chiraux dans les météorites (Engel & Macko, 1997; Glavin & Dworkin, 2009; Pizzarello, 

Zolensky, & Turk, 2003). Nous verrons plus loin que l’iƌƌadiatioŶ paƌ de la luŵiğƌe polaƌisĠe ĐiƌĐulaiƌe 

(en anglais Circularly Polarized Light, abbrévié CPL) peut induire un faible excès énantiomérique 

d’aĐides aŵiŶĠs. CepeŶdaŶt, Đe pƌoĐessus Ŷe peut eǆpliƋueƌ seul uŶ eǆĐğs ĠŶaŶtioŵĠƌiƋue de ϭϱ%. 

Le fait que des excès énantiomériques plus importants ont été détectés dans des météorites ayant 

subi plus d’altĠƌatioŶ aƋueuse laisse à peŶseƌ Ƌue l’altĠƌatioŶ aƋueuse peƌŵettƌait d’aŵplifieƌ uŶ 

excès énantiomérique préexistant (Glavin et al., 2010). Le mécanisme exact qui produirait cette 

amplification reste inconnu. 

Enfin, des analyses non-ciblées de spectrométries de masse à très haute résolution (en anglais, Very 

High Resolution Mass Spectrometry, abbrévié VHRMS) par résonance cyclotronique ionique à 

transformée de Fourier (FTICR) de la SOM de la météorite de Murchison ont révélé plusieurs milliers 

de molécules différentes (Schmitt-Kopplin et al., 2010), laissant penser que les analyses ciblées 

;d’aĐides aŵiŶĠs paƌ eǆeŵpleͿ sous estiŵeŶt gƌaŶdeŵeŶt la diversité moléculaire présente au sein 

de cette matière organique. 

La question du lien gĠŶĠtiƋue eŶtƌe la “OM et l’IOM des ŵĠtĠoƌites est très débattue. Il a été par 

eǆeŵple suggĠƌĠ Ƌue l’IOM pouƌƌait liďĠƌeƌ de la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue soluďle loƌs de l’altĠƌatioŶ 

aqueuse (Yabuta, Williams, Cody, Alexander, & Pizzarello, 2007). Mais cela ne permet pas d’eǆpliƋueƌ 

toute la ǀaƌiĠtĠ des ŵolĠĐules pƌĠseŶtes daŶs la “OM. Nous ǀeƌƌoŶs Ƌu’uŶe paƌtie des résultats 

dĠĐƌits daŶs Đette thğse pouƌƌait suggĠƌeƌ à l’iŶǀeƌse Ƌue l’iƌƌadiatioŶ de la matière organique soluble 

pouƌƌait ŵeŶeƌ ǀeƌs la foƌŵatioŶ d’IOM. 

Apƌğs Đe touƌ d’hoƌizoŶ de la matière organique et de son évolution tout au long de son trajet depuis 

les gƌaiŶs iŶteƌstellaiƌes jusƋu’auǆ Đoŵğtes et ŵĠtĠoƌites, Ŷous alloŶs ŵaiŶteŶaŶt nous intéresser 

aux expériences de laboratoire qui cherchent à reproduire cette évolution de la matière organique 

pour mieux comprendre les processus chimiques impliqués. 
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II. Expériences de laboratoire sur les glaces interstellaires 

Dans cette deuxième partie bibliographique, nous allons dresser un panorama des différentes 

expériences effectuées en laboratoire qui visent à mieux comprendre la chimie des glaces 

interstellaires grâce à des expériences de simulation menées sur des analogues de glaces. Nous 

discuterons les différentes approches analytiques utilisées pour étudier ces analogues de glaces afin 

de ŵieuǆ situeƌ le Đadƌe daŶs leƋuel s’iŶsĐƌit le tƌaǀail ŵeŶĠ peŶdaŶt Đette thğse. 

OŶ peut Ŷoteƌ Ƌu’il eǆiste ĠgaleŵeŶt ĐeƌtaiŶes eǆpĠƌieŶĐes de siŵulatioŶ ǀisant à comprendre la 

Đhiŵie daŶs ĐeƌtaiŶs eŶǀiƌoŶŶeŵeŶts astƌophǇsiƋues Ƌui utiliseŶt l’espaĐe Đoŵŵe laďoƌatoiƌe, afiŶ 

d’oďteŶiƌ des ĐoŶditioŶs de ƌadiatioŶ et de ŵiĐƌopesaŶteuƌ Ƌu’oŶ Ŷe peut ƌepƌoduiƌe aisĠŵeŶt suƌ 

Terre. On peut ainsi citer par exemple les projets EXPOSE (Cottin et al., 2015) et Oreocube (Elsaesser 

et al., 2014) Ƌui ĐoŶstitueŶt des platefoƌŵes d’iƌƌadiatioŶ à l’eǆtĠƌieuƌ de la “tatioŶ “patiale 

Internationale (ISS), ou les expériences réalisées sur la plateforme EURECA (Greenberg et al., 1995). 

Nous ne développerons pas ici sur ce sujet. 

A. Formation des résidus 

Nous avons vu dans la première partie que les glaces interstellaires se forment à la surface de grains 

daŶs les Ŷuages ŵolĠĐulaiƌes deŶses, à des teŵpĠƌatuƌes de l’oƌdƌe de ϭϬ-20 K. Afin de reproduire au 

mieux ces glaces en laboratoire, le protocole standard utilisé depuis les années 1970, développé par 

Jerome Mayo Greenberg (Greenberg, Yencha, Corbett, & Frisch, 1972), consiste à condenser sur un 

substrat refroidi à basse température (10-77 K selon le fluide utilisé pour le cryostat, hélium ou 

azote) dans une enceinte sous vide un mélange de gaz représentatif des espèces observées dans les 

glaces interstellaires (H2O, CO, CO2, CH3OH, NH3, par exemple). Le substrat peut être choisi pour ses 

propriétés optiques et de non-réactivité avec la glace si l’oŶ s’iŶtĠƌesse uŶiƋueŵeŶt à la chimie au 

sein de la glace (Au, MgF2 ou ZnSe par exemple), ou il peut avoir au contraire un intérêt en lui-même  

si l’oŶ ĐheƌĐhe à Ġtudieƌ l’iŶteƌaĐtioŶ de la glaĐe aǀeĐ ce substrat (Silicates ou graphite, par exemple 

(Dulieu et al., 2013; Noble, Congiu, Dulieu, & Fraser, 2012)). Les différents processus énergétiques 

Ƌue l’oŶ ƌetƌouǀe daŶs les ŵilieuǆ astƌophǇsiƋues peuǀeŶt aloƌs ġtƌe siŵulĠs suƌ Đes glaĐes pouƌ 

Ġtudieƌ leuƌ ĠǀolutioŶ ĐhiŵiƋue. Il peut s’agiƌ d’iƌƌadiatioŶ UV ((Bernstein, Sandford, Allamandola, 

Chang, & Scharberg, 1995; Briggs et al., 1992; Danger, Bossa, et al., 2011; Greenberg et al., 1972; Lee, 

Kim, Moon, Minh, & Kang, 2009; Muñoz Caro & Schutte, 2003; Öberg et al., 2009) par exemple), de 

bombardement par des protons ou des ions pour simuler le rayonnement cosmique (Andrade et al., 

2014; Baratta et al., 2015; Gerakines, Moore, & Hudson, 2004), ou simplement du réchauffement de 

la glace (Theulé et al., 2013) ŵiŵaŶt la Đhaleuƌ de l’Ġtoile suƌ la paƌtie iŶteƌŶe du disƋue 

protoplanétaire par exemple. La méthode généralement utilisée pour contrôler in situ la composition 
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de la glace et son évolution est la spectroscopie infrarouge par transformée de Fourrier (FTIR). La 

Figure 13 ŵoŶtƌe uŶ eǆeŵple d’eŶĐeiŶte ĐoŶçue pouƌ foƌŵeƌ et iƌƌadieƌ des aŶalogues de glaĐes 

interstellaires. 

 

Figure 13 : “ĐhĠŵa de pƌiŶĐipe d͛uŶe eŶĐeiŶte peƌŵettaŶt de foƌŵeƌ et d͛iƌƌadieƌ des aŶalogues de glaĐes interstellaires. 

Extrait de (Evans, Meinert, Giri, Goesmann, & Meierhenrich, 2012) 

Les choix de composition de la glace initiale et des processus énergétiques étudiés ont tous vocation 

à être représentatifs, mais toujours de manière simplifiée, de certains environnements 

astrophysiques. Néanmoins, on peut discerner deux approches diffĠƌeŶtes daŶs l’Ġtude des 

analogues de glaces interstellaires : 

 Les Ġtudes ŵĠĐaŶistiƋues, doŶt l’oďjeĐtif est d’Ġtudieƌ uŶ ŵĠĐaŶisŵe spĠĐifiƋue, lié à la 

foƌŵatioŶ d’uŶe ŵolĠĐule ;paƌ ƌĠaĐtioŶ de ƌeĐoŵďiŶaisoŶ ƌadiĐalaiƌe, paƌ ƌĠaĐtioŶ ƌadiĐal-

neutre, ou par réaction neutre-neutre), la dĠsoƌptioŶ d’uŶe ŵolĠĐule, ou sa 

photodissociation par un processus énergétique. Les glaces utilisées pour ces études sont 

généralement très simplifiées (i.e. contiennent une seule espèce, ou les réactifs spécifiques 

au mécanisme réactionnel étudié) et leur analogie à un environnement astrophysique est en 

contrepartie limitée. 

 Les Ġtudes gloďales, Ƌui à l’iŶǀeƌse essaieŶt de ƌepƌoduiƌe de ŵaŶiğƌe plus fidğle ;ŵais 

toujours simplifiée) des glaces interstellaires dans un environnement astrophysique donné, 

cherchent à ĐaƌaĐtĠƌiseƌ les pƌoduits foƌŵĠs daŶs Đes glaĐes loƌsƋu’elles soŶt souŵises à uŶ 

ou plusieurs processus énergétiques ou thermiques, et à comparer ces produits aux 

molécules détectées dans les objets naturels pour mieux comprendre leur évolution 

chimique. 

Les deuǆ appƌoĐhes soŶt ďieŶ eŶteŶdu ĐoŵplĠŵeŶtaiƌes, et Ŷous ǀeƌƌoŶs Ƌu’elles oŶt toutes les deuǆ 

été utilisées dans cette thèse.  
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B. Evolution des résidus 

Les ŵĠlaŶges utilisĠs pouƌ Đe geŶƌe d’Ġtude utiliseŶt eŶ gĠŶĠƌal au ŵoiŶs tƌois espğĐes paƌŵi les plus 

abondantes détectées dans les glaces interstellaires (cf Figure 6). On peut commencer par regarder 

les Ġtudes Ƌui oŶt ĠtĠ faites suƌ la foƌŵatioŶ ŵġŵe de Đes espğĐes, Ƌue l’oŶ peut Ƌualifieƌ de 

première génération, car ce sont les premières qui se forment à la surface des grains dans les nuages 

moléculaires denses. 

Coŵŵe Ŷous l’aǀoŶs ǀu daŶs la pƌeŵiğƌe paƌtie, l’espğĐe ŵajoƌitaiƌe des glaĐes iŶteƌstellaiƌes est 

H2O. Plusieurs voies de formation de H2O dans les nuages moléculaires denses à la surface des grains 

ont été étudiées en laboratoire, en déposant soit des atoŵes d’oxygène et de deutérium sur un 

suďstƌat de glaĐe d’eau poreuse à 10 K (Dulieu et al., 2010), soit des atoŵes d’hǇdƌogğŶe et de 

deutérium sur une glace de O2 entre 12 et 28 K (Ioppolo, Cuppen, Romanzin, van Dishoeck, & 

Linnartz, 2008), menant à la formation de H2O, HDO ou D2O, par hydrogénation de O ou de O2. 

De même, la formation du méthanol (CH3OH) et du formaldéhyde (H2CO) par hydrogénation du CO a 

été étudiée en déposant des atoŵes d’hǇdƌogğŶe suƌ des glaĐes de CO à des teŵpĠƌatuƌes 

inférieures à 20 K (Fuchs et al., 2009; Watanabe, Nagaoka, Shiraki, & Kouchi, 2004). 

Quant à la formation du CO2, la réaction de CO avec le radical OH a été étudiée par bombardement 

d’hǇdƌogğŶe atoŵiƋue suƌ uŶe glaĐe CO:O2 entre 10 et 20 K (Ioppolo, van Boheemen, Cuppen, van 

Dishoeck, & Linnartz, 2011; Noble, Dulieu, Congiu, & Fraser, 2011), ou directement en co-déposant 

sur un substrat à 20 K CO et OH (Oba, Watanabe, Kouchi, Hama, & Pirronello, 2010). D’autƌes 

chemins réactionnels non énergétiques ont été explorés, tels que ܱܥ + ܱ →  ,ଶ (Raut & Baragiolaܱܥ

2011) et �ଶܱܥ + ܱ → ଶܱܥ + �ଶ (Minissale et al., 2015). La Figure 14 résume différents chemins 

réactionnels possibles de formation de ces espèces de première génération dans les glaces 

interstellaires. 
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Figure 14 : chemins réactionnels à la surface des grains menant à la formation de plusieurs espèces détectées dans les glaces 

interstellaires (H2O, CO, CO2, CH3OH, H2CO). N͛iŶĐlue pas les ƌĠaĐtioŶs paƌ photolǇse UV. 
Extrait de (Ioppolo et al., 2011) 

La formation de l’ammoniac NH3 par hydrogénations successives d’atoŵes d’azotes à la suƌfaĐe du 

grain a été étudiée en co-déposant des atomes H et N dans une matrice de N2 à 10 K (Hidaka, 

Watanabe, Kouchi, & Watanabe, 2011), ŵais aussi daŶs uŶ eŶǀiƌoŶŶeŵeŶt plus peƌtiŶeŶt d’uŶ poiŶt 

de vue astrophysique contenant également CO ou H2O (Fedoseev, Ioppolo, Zhao, Lamberts, & 

Linnartz, 2015). 

Les études mentionnées ci-dessus décrivent toutes des réactions non énergétiques faisant intervenir 

des ƌadiĐauǆ liďƌes, Ŷ’aǇaŶt pas de ďaƌƌiğƌe d’aĐtiǀatioŶ, ou uŶe ďaƌƌiğƌe d’aĐtiǀatioŶ tƌğs faiďle 

(pouvant être franchie par effet tunnel). Mais ces molécules peuvent également être formées par des 

processus énergétiques (irradiation UV ou rayons cosmiques). Les rayons cosmiques pénètrent à 

l’iŶtĠƌieuƌ des Ŷuages ŵolĠĐulaiƌes deŶses, et ŵġŵe si Đe Ŷ’est pas le Đas des photoŶs UV, ils joueŶt 

un rôle important sur la photochimie en périphérie du disque protoplanétaire ;ǀoiƌe à l’iŶtĠƌieuƌ si 

l’oŶ ĐoŶsidğƌe l’ĠŵissioŶ de photoŶs UV loƌs de la dĠseǆĐitatioŶ de H2 excité par des rayons 

cosmiques). De nombreux travaux ont exploré ces possibilités. Par exemple, CO2, H2CO et CH3OH ont 

été formés par photolyse UV (Schutte, Gerakines, Geballe, van Dishoeck, & Greenberg, 1996), 

bombardement de protons (Hudson, 1999) ou d’ĠleĐtƌoŶs (Yamamoto, Beniya, Mukai, Yamashita, & 

Yoshinobu, 2004) de glaces H2O:CO, ainsi que par photolyse UV de glaces H2O:CH4 (Martín-

Doménech, Muñoz Caro, & Cruz-Díaz, 2016). CO et CO2 ont également été obtenus par 

ďoŵďaƌdeŵeŶt d’ioŶs He+ de gƌaiŶs de ĐaƌďoŶe hǇdƌogĠŶĠ ƌeĐouǀeƌt de glaĐe d’eau (Mennella, 

Palumbo, & Baratta, 2004). OŶ peut ĠgaleŵeŶt Điteƌ l’Ġtude de la foƌŵatioŶ de OCN- par irradiation 

UV de glaces H2O:CO:NH3 (van Broekhuizen, Keane, & Schutte, 2004). 
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1. Analyses ciblées 

DaŶs le Đadƌe d’uŶe Ġtude gloďale, toutes Đes ŵolĠĐules « primitives » et quelques autres servent de 

point de départ, de glaces primitives dont on va chercher à suivre l’ĠǀolutioŶ loƌsƋu’elles soŶt 

souŵises à des pƌoĐessus ĠŶeƌgĠtiƋues et theƌŵiƋues, Đoŵŵe Đ’est le Đas au Đouƌs des diffĠƌeŶtes 

phases de formation du système solaire. Concrètement, les expériences se passent de cette 

manière : la glace est soumise soit à de l’iƌƌadiatioŶ UV soit à uŶ ďoŵďaƌdeŵeŶt de paƌtiĐules 

simulant les rayons cosmiques (atome, électron, ion), formant de nouvelles molécules provenant de 

la photodissoĐiatioŶ d’une partie des réactifs initiaux. Dans un deuxième temps, elle est réchauffée. 

Une grande partie des molécules formées (ainsi que les espèces de la glace initiale) subliment, et de 

nouvelles molécules peuvent se former grâce à la mobilité et réactivité accrues lors du 

réchauffement. Il reste alors à la surface un résidu réfractaire organique. On cherche alors à 

caractériser le mieux possible ce résidu. Pour cela la spectroscopie infrarouge à transformée de 

Fourrier (FTIR) peƌŵet eŶ gĠŶĠƌal de disĐeƌŶeƌ diffĠƌeŶts gƌoupeŵeŶts foŶĐtioŶŶels et d’ideŶtifieƌ 

certaines molécules, mais cette technique est souvent insuffisante à cause de sa limite de détection 

ne révélant pas toutes les molécules, et du recouvrement des bandes dans des mélanges complexes 

rendant les identifications difficiles. Néanmoins, les premières analyses infrarouges de résidus issus 

de glaces contenant H2O, NH3, CO, CH3OH avaient déjà montré la présence de groupes fonctionnels 

tels que des groupes amines (-NH2) et carboxyliques (-COOH) (Hagen, Allamandola, & Greenberg, 

1979), nitriles (-CN), carbonyles (C=O) et hydroxyles (-OH) (Allamandola, Sandford, & Valero, 1988). 

L’utilisatioŶ de la Đhƌoŵatogƌaphie eŶ phase liƋuide ;LCM“Ϳ ou gazeuse ;GCM“Ϳ ĐouplĠe à la 

spectrométrie de masse permet de détecter plus précisément des molécules au sein du résidu. Briggs 

(Briggs et al., 1992) détecte ainsi par exemple paƌ GCM“ des aĐides hǇdƌoǆǇlĠs, du glǇĐĠƌol, de l’uƌĠe, 

de la glǇĐiŶe et de l’heǆaŵĠthǇlğŶe tĠtƌaŵiŶe ;C6H12N4, HMT), en irradiant une glace contenant H2O, 

NH3, CO. En effet, le HMT semble constituer la majeure partie du résidu et est clairement identifiable 

(cf Figure 15) par FTIR dans des résidus issus de glaces H2O:CH3OH:NH3:CO (Bernstein et al., 1995) et 

H2O:CH3OH:NH3:CO:CO2  (Muñoz Caro & Schutte, 2003), aĐĐoŵpagŶĠ d’aŵides, d’esteƌs, d’aĐides 

ĐaƌďoǆǇliƋues, de ĐĠtoŶes, d’alĐools et de polǇoǆǇŵĠthǇlğŶe ;;-CH2O-)n, POM). Le HMT est donc 

soupçoŶŶĠ d’avoir une place importante dans les glaces interstellaires et par extension dans les 

comètes. Il a été montré que sa formation, à des températures supérieures à 290 K, découle d’uŶ 

processus purement thermique (Vinogradoff et al., 2013). 
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Figure 15 : Spectres IR en transmittance de (a) HMT à 300 K, et (b) du résidu issu de la photolyse d'une glace 

H2O:CH3OH:NH3:CO (10:5:1:1) réchauffé à 300 K. Extrait de (Bernstein et al., 1995) 

Certaines molécules sont particulièrement recherchées au sein des résidus car elles ont un intérêt 

pƌĠďiotiƋue. C’est paƌ eǆeŵple le Đas des aĐides aŵiŶĠs, uŶitĠ de ďase des pƌotĠiŶes, dĠteĐtĠs daŶs 

les météorites et depuis peu dans les comètes (cf première partie). La méthode utilisée pour détecter 

la pƌĠseŶĐe d’aĐides aŵiŶĠs daŶs les ƌĠsidus est la ŵġŵe Ƌue Đelle appliƋuĠe pouƌ aŶalǇseƌ les aĐides 

aminés dans les météorites. Cette méthode consiste en une extraction par hydrolyse acide (HCl 6 M 

pendant 24h à 100°C) suiǀie d’une dérivation (au MTBSTFA par exemple), qui permet de détecter les 

aĐides aŵiŶĠs paƌ GCM“. L’effet de l’hǇdƌolǇse aĐide est disĐutĠ. EŶ effet, Đette deƌŶiğƌe augŵeŶte 

dƌastiƋueŵeŶt la ƋuaŶtitĠ d’aĐides aŵiŶĠs dĠteĐtĠs, Đe Ƌui paƌait ġtƌe uŶe ďoŶŶe Đhose, mais il se 

pouƌƌait Ƌu’uŶe paƌtie des aĐides aŵiŶĠs dĠteĐtĠs soit foƌŵĠe loƌs de l’hǇdƌolǇse aĐide à paƌtiƌ de 

précurseurs présents dans le résidu. Néanmoins, des acides aminés ont été détectés sans avoir 

ƌeĐouƌs à l’hǇdƌolǇse aĐide à paƌtiƌ d’uŶe glaĐe H2O:CH3OH:NH3:CO:CO2:CH4 (Nuevo, Auger, Blanot, & 

D’HeŶdeĐouƌt, ϮϬϬ8). AǀeĐ l’aŵĠlioƌatioŶ de la seŶsiďilitĠ des GCM“ au cours du temps, Munoz Caro 

et al. (Muñoz Caro et al., 2002) ont détecté 16 acides aminés, dont 6 protéinogènes, après irradiation 

d’uŶe glaĐe H2O:CH3OH:NH3:CO:CO2. Plus ƌĠĐeŵŵeŶt, l’aŶalǇse paƌ GC ďidiŵeŶsioŶŶelle (GCxGC-

TOFMS) couplée à un TOF-M“ d’uŶ ƌĠsidu issu d’uŶe glaĐe H2O:CH3OH:NH3 a permis de détecter 20 

acides aminés et 6 acides diaminés ;MeiŶeƌt, Filippi, De MaƌĐellus, Le “eƌgeaŶt D’HeŶdeĐouƌt, & 

Meierhenrich, 2012). Les acides aminés détectés dans ces études sont racémiques. 

Des études récentes (de Marcellus, Meinert, et al., 2011; Meinert et al., 2011; Nuevo et al., 2007) ont 

ŵoŶtƌĠ Ƌue l’iƌƌadiatioŶ paƌ de la lumière UV polarisée circulairement (CPL) (produite par un 

synchrotron) de glaces H2O:CH3OH:NH3 permet de former un léger excès énantiomérique ;jusƋu’à 
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ϭ,ϯϰ% pouƌ l’alaŶiŶeͿ d’aĐides aŵiŶĠs, soit paƌ photolǇse ĠŶaŶtiosĠleĐtiǀe, soit paƌ photosǇŶthğse 

asymétrique. Cet excès énantiomérique est détecté par GCMS grâce à une colonne 

chromatographique chirale. On trouve de la lumière polarisée dans certaines régions du milieu 

iŶteƌstellaiƌe, Ƌui pouƌƌaieŶt doŶĐ ġtƌe à l’oƌigiŶe d’uŶ lĠgeƌ eǆĐğs ĠŶaŶtioŵĠƌiƋue d’aĐides aŵiŶĠs 

chiraux, qui aurait ensuite pu être amplifié (Glavin et al., 2010) (par un mécanisme inconnu) pour 

mener aux excès détectés dans les météorites (Engel & Macko, 1997; Glavin & Dworkin, 2009; 

Pizzarello et al., 2003), et à teƌŵe à l’hoŵoĐhiƌalitĠ du vivant sur Terre. 

Une autre souƌĐe d’ĠŶeƌgie Ƌui Ŷ’a pas eŶĐoƌe ĠtĠ aďoƌdĠe ici a été envisagée pour la formation 

d’aĐides aŵiŶĠs. Il s’agit de la sǇŶthğse paƌ ĐhoĐ. EŶ effet, les iŵpaĐts d’astĠƌoïdes et de Đoŵğtes soit 

eŶtƌe euǆ soit suƌ uŶe suƌfaĐe plaŶĠtaiƌe pƌoduiseŶt ďeauĐoup d’ĠŶeƌgie, Ƌui peut mener à la 

formation de molécules organiques complexes. Cela a été étudié en projetant contre une cible à 7,15 

km.s-1 une glace contenant CH3OH, CO2, NH4OH (NH3 à 28% dissout dans H2O). Les analyses GCMS 

;apƌğs hǇdƌolǇse aĐide et dĠƌiǀatioŶͿ du ƌĠsidu ŵoŶtƌeŶt la pƌĠseŶĐe d’alaŶiŶe ;ƌaĐĠŵiƋueͿ, d’aĐide 

α-aminoisobutirique (AIB) et d’isovaline, trois acides aminés (Martins, Price, Goldman, Sephton, & 

Burchell, 2013). 

Les acides aminés sont certainement les molécules les plus étudiées parmi celles qui ont un intérêt 

prébiotique, mais ce ne sont pas les seules. C’est aussi le Đas des bases azotées, qui sont les briques 

éléŵeŶtaiƌes de l’ARN et de l’ADN, et qui ont comme les acides aminés été détectées dans des 

météorites (voir p.34). Trois bases azotées, l’uƌaĐile, la cytosine et la thymine (en quantité plus faible) 

ont été détectées paƌ LCM“ et GCM“ loƌs de l’aŶalǇse de résidus issus de glaces H2O:Pyrimidine 

(C4H4N2) (Nuevo, Milam, Sandford, Elsila, & Dworkin, 2009), NH3:Pyrimidine, H2O:NH3:Pyrimidine 

(Nuevo, Milam, & Sandford, 2012), CH3OH:Pyrimidine, H2O:CH3OH:Pyrimidine, CH4:pyrimidine, 

H2O:CH4:pyrimidine (Materese, Nuevo, Bera, Lee, & Sandford, 2013), H2O:CH3OH:NH3:Pyrimidine et 

H2O:CH3OH:CH4:NH3:Pyrimidine (Nuevo, Materese, & Sandford, 2014). 

Des sucres tels que le ribose, le glycéraldéhyde et le glycolaldéhyde (molécule apparentée aux oses) 

ont pour la première fois été détectés par GCxGC-TOFM“ loƌs de l’aŶalǇse de résidus issus de glaces 

H2O:CH3OH:NH3 (de Marcellus et al., 2015; Meinert et al., 2016). 

D’autƌes ŵolĠĐules d’iŶtĠƌġt pƌĠďiotiƋue oŶt ĠtĠ dĠteĐtĠes par GCMS dans des résidus issus 

d’aŶalogues de glaĐes (H2O:CH3OH:NH3), telles Ƌue l’hǇdaŶtoïne (C3H4N2O2) (de Marcellus, Bertrand, 

Nueǀo, Westall, & Le “eƌgeaŶt d’HeŶdeĐouƌt, ϮϬϭϭͿ, l’uƌĠe (NH2CONH2), l’aĐide glǇĐoliƋue 

(HOCH2COOH) et le glycérol (HOCH(CH2OH)2) ;Nueǀo, Bƌedehöft, MeieƌheŶƌiĐh, D’HeŶdeĐouƌt, & 

Thiemann, 2010). 
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Les aŶalǇses pƌĠseŶtĠes jusƋu’iĐi ŵoŶtƌeŶt dĠjà Ƌu’uŶe gƌaŶde ǀaƌiĠtĠ de ŵolĠĐules se tƌouǀe daŶs 

les ƌĠsidus d’aŶalogues de glaĐes iŶteƌstellaiƌes. CepeŶdaŶt, la plupaƌt d’eŶtƌe elles soŶt des aŶalǇses 

ĐiďlĠes ǀisaŶt à dĠteĐteƌ la pƌĠseŶĐe ou l’aďseŶĐe d’uŶe ĐeƌtaiŶe ĐatĠgoƌie de ŵolĠĐules et soŶt 

optimisées pour cela, que ce soit dans le choix de la colonne chromatographique, du programme de 

teŵpĠƌatuƌe de la ĐoloŶŶe, ou daŶs la ŵĠthode d’eǆtƌaĐtioŶ Đoŵŵe l’hǇdƌolǇse aĐide ĐiďlaŶt 

spécifiquement les acides aminés par exemple. Ces analyses soŶt doŶĐ peƌtiŶeŶtes loƌsƋu’oŶ a uŶe 

idée a priori des ŵolĠĐules Ƌue l’oŶ recherche dans le résidu. Mais pour appréhender la réelle 

diversité des molécules présentes dans le résidu, il faut utiliser une autre approche, qui ne biaise pas 

l’aŶalǇse en faveur d’un groupe de molécules. La spectrométrie de masse à très haute résolution 

(Very High Resolution Mass Spectrometry en anglais, abrévié VHRMS) permet une telle approche. 

2. Analyses non ciblées (VHRMS) 

Les instruments permettant de faire de la VHRMS sont la spectrométrie de masse par résonance 

cyclotronique ionique  (Fourier Transform Ion Cyclotron Resonance Mass Spectrometry en anglais, 

abrévié FTICR/MSͿ et l’Oƌďitƌap ;FT-Orbitrap). Le foŶĐtioŶŶeŵeŶt de l’Oƌďitƌap seƌa dĠtaillĠ daŶs la 

paƌtie eǆpĠƌiŵeŶtale. Ces iŶstƌuŵeŶts oŶt uŶe ƌĠsolutioŶ si gƌaŶde ;> ϭϬϬϬϬϬͿ Ƌu’ils peƌŵetteŶt 

d’assoĐieƌ ĐhaƋue piĐ à uŶe foƌŵule ďƌute uŶiƋue, Đe Ƌui s’aǀğƌe paƌtiĐuliğƌeŵeŶt utile pouƌ aŶalǇseƌ 

des mélanges complexes de molécules, tels que les résidus réfractaires organiques issus de 

l’iƌƌadiatioŶ d’aŶalogues de glaĐes iŶteƌstellaiƌes ou cométaires. Le seul prérequis pour détecter une 

ŵolĠĐule est Ƌu’elle soit ioŶisaďle, il Ŷ’Ǉ a pas de ďiais eŶǀeƌs uŶ ĐeƌtaiŶ gƌoupe de ŵolĠĐules Đoŵŵe 

oŶ peut l’aǀoiƌ aǀeĐ la pƌĠpaƌatioŶ de l’ĠĐhaŶtilloŶ ;hǇdƌolǇse aĐide, dérivation) nécessaire pour les 

analyses ciblées par GCMS ou LCMS. Ainsi, les premières analyses par FT-Orbitrap de résidus issus de 

glaces H2O:CH3OH:NH3 a montré la présence de plusieurs milliers de molécules différentes contenant 

C, H, O et N, aǇaŶt des ŵasses allaŶt jusƋu’à ϰϬϬϬ Da (cf Figure 16) (Danger, Orthous-Daunay, et al., 

2013), Ƌui Ŷ’est pas saŶs ƌappeleƌ la tƌğs gƌaŶde diǀeƌsitĠ ;plusieuƌs dizaiŶes de ŵillieƌsͿ de ŵolĠĐules 

détectées par FTICR/MS dans la SOM de la météorite de Murchison (Schmitt-Kopplin et al., 2010). Le 

défi soulevé par ces analyses consiste à comprendre quelles sont ces milliers de molécules, puisque 

la VHRMS permet de remonter à la formule brute de chacune de ces molécules, mais ne donne a 

pƌioƌi pas d’iŶfoƌŵatioŶ suƌ leuƌ stƌuĐtuƌe. AfiŶ de pouǀoiƌ iŶteƌpƌĠteƌ Đette gƌaŶde ƋuaŶtitĠ de 

données apportée par la VHRMS, plusieurs méthodes de représentation des données ont été 

développées. 
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Figure 16 : Exemple de spectre de masse obtenu par FT-Oƌďitƌap ;iĐi eŶ ŵode d͛ioŶisatioŶ ŶĠgative paƌ ĠleĐtƌoŶĠďulisatioŶ 
;E“IͿͿ d͛uŶ ƌĠsidu issu d͛uŶe glaĐe H2O:CH3OH:NH3 (3:1:1). Les encarts B et C montrent des zooms de ce spectre. Les pics 

affichés en vert appartiennent au résidu, ceux en noir correspondent à de la contamination. Extrait de (Danger, Orthous-
Daunay, et al., 2013). 

La représentation MDvEM (Mass Defect vs. Exact Mass), adaptée des diagrammes de Kendrick, en 

est une que nous allons présenter ici. Le défaut de masse Md (Mass DefectͿ d’uŶ ioŶ est dĠfiŶi 

comme étant la masse exacte Me (Exact MassͿ de Đet ioŶ ŵoiŶs l’eŶtieƌ M le plus pƌoĐhe. ܯௗ = ௘ܯ −  ܯ

Selon la nature des atomes présents dans notre résidu, le défaut de masse est donc un nombre 

décimal compris entre -0,5 et 0,5. Un diagramme MDvEM représente donc le défaut de masse en 

foŶĐtioŶ de la ŵasse eǆaĐte, au dĠpeŶd de l’iŶteŶsitĠ ;Ƌui peut ġtƌe ƌepƌĠseŶtĠe paƌ uŶ gƌadieŶt de 

couleur). Dans cette représentation, chaque groupe fonctionnel correspond à un vecteur (i.e. un 

défaut de masse et une masse précise, par exemple Md = 0,01565 et Me = 14,01565 pour CH2). Ainsi, 

une suite de molécules séparées par un même fragment forme une ligne de points espacés 

régulièrement dans la direction du vecteur correspondant à ce fragment. Cela permet de repérer des 

groupes moléculaires qui se répètent, et donc a fortiori des polymères. De plus, si l’oŶ Đoŵpaƌe deuǆ 

ƌĠsidus foƌŵĠs daŶs les ŵġŵes ĐoŶditioŶs, ŵais doŶt l’un des deux a été obtenu à partir de 

molécules marquées au 13C, on observe une augmentation de la pente moyenne dans le diagramme 

MDvEM. En effet, chaque atome 12C (Me=12,0000 ; Md=0) remplacé par un atome 13C (Me=13,0034 ; 

Md=+0,0034) dans une molécule du résidu déplace le point correspondant dans le diagramme 

MDvEM de (+0,0034 ; +1,0034). Le Ŷoŵďƌe d’atoŵes de ĐaƌďoŶe paƌ ŵolĠĐule augŵeŶtaŶt aǀeĐ la 

masse, cela se traduit donc par une augmentation de la pente moyenne dans le diagramme MDvEM. 

Cette méthode permet de discerner les ions provenant effectivement du résidu des contaminations 
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(cf Figure 17). L’eǆploitatioŶ de Đette peŶte peƌŵet ĠgaleŵeŶt d’estiŵeƌ la composition élémentaire 

du résidu (H/C=1,5 ; N/C=0,4 ; O/C=Ϭ,ϰ pouƌ uŶ ƌĠsidu issu d’uŶe glaĐe H2O:CH3OH:NH3 (3:1:1) 

irradiée pendant 44h (Danger, Orthous-Daunay, et al., 2013)). Le fait que les rapports N/C et O/C 

soieŶt Ġgauǆ daŶs le ƌĠsidu aloƌs Ƌu’il Ǉ a ϰ fois plus d’O Ƌue de N daŶs la glaĐe iŶitiale montre que N 

est incorporé plus efficacement dans le résidu, là où O est en partie perdu pendant la synthèse, 

possiďleŵeŶt paƌ l’iŶteƌŵĠdiaiƌe de dĠsoƌptioŶ d’espğĐes telles Ƌue H2O, CO, O2 ou CO2 pendant le 

réchauffement à 300 K. Ce résultat se retrouve dans des analyses XANES (X-ray Absorption Near Edge 

Structure) de résidus de glaces H2O:CH3OH:CO:NH3 (100:50:1:1) (N/C ∈ [Ͳ,ͳͳ-0,28]; O/C ∈ [Ͳ,Ͷ͵-
0,61]) (Nuevo et al., 2011). Comparées aux compositions élémentaires trouvées pour la SOM de la 

météorite de Murchison (Analyses FTICR : H/C=1,55 ; N/C=0,03 ; O/C=0,2 (Schmitt-Kopplin et al., 

2010)) et des particules de la comète Wild 2 (Analyses XANES : N/C ∈ [0,07-0,24] ; O/C ∈ [0,11-0,67] 

(Cody et al., 2008)), il apparait que ces résidus sont plus riches en hétéroatomes que la matière 

extraterrestre. Dans le cas du mélange H2O:CH3OH:NH3 (3:1:1), la surabondance en N des molécules 

du résidu est cohérente avec le fait que NH3 est introduit dans le mélange dans des quantités 

supérieures à celles observées dans le milieu interstellaire. Dans le cas du mélange 

H2O:CH3OH:CO:NH3 (100:50:1:1), Nuevo et al eǆpliƋue Ƌue le ŵaŶƋue d’espğĐes telles Ƌue CO2, HCN, 

CH4 ou des PAH dans la glace initiale pourrait expliquer les différences de rapports N/C et O/C. 

 

Figure 17 : diagƌaŵŵes MDvEM ĐoƌƌespoŶdaŶt auǆ speĐtƌes de ŵasse de ;AͿ uŶ ƌĠsidu issu d͛uŶe glaĐe H2O:12CH3OH:NH3, et 

;BͿ uŶ ƌĠsidu issu d͛uŶe glaĐe H2O:13CH3OH:NH3 aŶalǇsĠs eŶ ŵode d͛ioŶisatioŶ ŶĠgatif ;E“IͿ.La peŶte ŵoǇeŶŶe des ioŶs 
appartenant au résidu 13C (carrés verts) augmente par rapport à celle des ions appartenant au résidu 12C (ronds rouges). Il 

est ainsi possible de discerner facilement les contaminations des ions du résidu. Adapté de (Danger, Orthous-Daunay, et al., 
2013) 

Les diagrammes de Van Krevelen sont une autre représentation des données, souvent utilisée de pair 

avec les diagrammes MDvEM (ou de Kendrick), paƌtiĐuliğƌeŵeŶt adaptĠe à l’aŶalǇse de ŵatiğƌe 

organique. Développés par Dirk Willem van Krevelen daŶs les aŶŶĠes ϭϵϱϬ pouƌ aŶalǇseƌ l’oƌigiŶe et 

la maturité des kérogènes et des pétroles (Van Krevelen, 1950). Une fois que chaque pic a été associé 
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à une formule stœĐhioŵĠtƌiƋue par un programme informatique (logiciel Attibutor, cf annexe p.177), 

les rapports H/C et O/C sont calculés pour chaque molécule et placés dans un diagramme H/C en 

fonction de O/C appelĠ diagƌaŵŵe de ǀaŶ KƌeǀeleŶ. L’oƌgaŶisatioŶ des poiŶts daŶs Đe diagƌaŵŵe 

permet de déduire des informations sur un échantillon et de discerner les différences entre les 

ĠĐhaŶtilloŶs ;iŶitialeŵeŶt diffĠƌeŶts tǇpes de ĐhaƌďoŶs ou de pĠtƌolesͿ. L’utilisation de ces 

diagrammes de van Krevelen daŶs le Đadƌe de l’aŶalǇse des ĐhaƌďoŶs et pĠtƌoles a été étendue à 

trois dimensions en rajoutant la dimension N/C (Wu, Rodgers, & Marshall, 2004). Ces diagrammes de 

ǀaŶ KƌeǀeleŶ oŶt ĠgaleŵeŶt ĠtĠ utilisĠs pouƌ aŶalǇseƌ les doŶŶĠes FTICR/M“ d’ĠĐhaŶtilloŶs de 

matière organique naturelle présente dans des marais, dans des lacs ou dans les sols (Hockaday, 

Purcell, Marshall, Baldock, & Hatcher, 2009; Ohno, He, Sleighter, Honeycutt, & Hatcher, 2010; 

Sleighter & Hatcher, 2007). Dans le cadre de ces études, Les diagrammes de van Krevelen sont divisés 

en zones qui correspondent à différentes familles de molécules, telles que les lipides, les protéines, 

les lignines ou les tanins, qui permettent de classer les différents composants de chaque échantillon 

et leur abondance (cf Figure 18). 

 

Figure 18 : Eǆeŵple de diagƌaŵŵe de vaŶ KƌeveleŶ H/C eŶ foŶĐtioŶ de O/C de ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue Ŷatuƌelle issue d͛un 

marais, avec les différentes zones associées aux familles de molécules. Les lignes qui apparaissent dans le diagramme 

correspondent aux réactions chimiques suivantes : (A) méthylation/déméthylation, ou allongement de chaine alkyl (B) 

hydrogénation/déshydrogénation (C) Hydratation/déshydratation et (D) oxydation/réduction. Extrait de (Sleighter & 
Hatcher, 2007) 

DaŶs le doŵaiŶe de l’astƌoĐhiŵie, les diagƌaŵŵes de ǀaŶ KƌeǀeleŶ oŶt dĠjà ĠtĠ utilisĠs pouƌ 

représenter des données VHRMS de météorites (Hertkorn, Harir, & Schmitt-Kopplin, 2015; 

Jenniskens et al., 2014; Schmitt-Kopplin et al., 2010, 2012), et d’aŶalogues des aĠƌosols Ƌue l’oŶ 

tƌouǀe daŶs l’atŵosphğƌe de TitaŶ ;satellite de “atuƌŶeͿ, appelĠs tholins, formés par irradiation UV 

de mélanges N2:CH4 représentatifs de son atmosphère. Les analyses de ces tholins permettent par 
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exemple de mettre en évidence la présence de copolymères de HCN et de CH2 ou de C2H4 (Gautier et 

al., 2011, 2014; Imanaka & Smith, 2010; Pernot, Carrasco, Thissen, & Schmitz-Afonso, 2010; Somogyi, 

Smith, Vuitton, Thissen, & Komáromi, 2012; Somogyi, Thissen, Orthous-Daunay, & Vuitton, 2016; 

Vuitton et al., 2010). 

Les diagrammes de van Krevelen ont été utilisés dans le cadre de cette thèse pour étudier des 

ƌĠsidus ƌĠfƌaĐtaiƌes issus d’aŶalogues de glaĐes, comme nous le verrons dans la partie résultats 

(p.83). 

C. Etudes mécanistiques 

Les Ġtudes suƌ l’ĠǀolutioŶ des résidus présentées ci-dessus cherchent principalement à reproduire au 

mieux les glaces interstellaires et les processus énergétiques et thermiques auxquels elles sont 

soumises afin de caractériser les produits formés et les comparer aux molécules détectées dans la 

matière organique extraterrestre. Il est judicieux de comprendre comment ces molécules sont 

formées et quel mécanisme est en jeu. Ces études mécanistiques ne cherchent pas nécessairement à 

ġtƌe ƌepƌĠseŶtatiǀes d’uŶ eŶǀiƌoŶŶeŵeŶt spĠĐifiƋue, ŵais étudient plutôt un mécanisme réactionnel, 

ou de désorption particulier. Nous avons vu dans la section précédente (p.44) que les molécules de 

première génération peuvent se former par différentes réactions radicalaires à la surface des grains, 

à basse température. D’autƌes Ġtudes ŵoŶtƌeŶt Ƌue des ƌĠactions radicalaires peuvent également 

avoir lieu dans le volume des glaces, telles que la formation du glycolaldéhyde (HOCH2CHO) et de 

l’ĠthǇlğŶe glǇĐol ;HOCH2CH2OH) à partir de recombinaisons radical-radical entre HCO• et •CH2OH 

(Butscher et al., 2015). Enfin, il existe des réactions entre molécules neutres, qui sont des réactions 

thermiques. Nous allons nous attarder sur certaines de ces réactions. On pourra trouver une liste 

plus exhaustive des réactions thermiques étudiées dans les analogues de glaces interstellaires dans 

(Theulé et al., 2013). 

Nous aǀoŶs ǀu Ƌue l’Ġtude des aĐides aŵiŶĠs oĐĐupe uŶe plaĐe iŵpoƌtaŶte – de par leur intérêt 

prébiotique – et Ƌu’ils oŶt ĠtĠ dĠteĐtĠs daŶs des objets comme les comètes ou les météorites, mais 

aussi en laboratoire dans les ƌĠsidus d’aŶalogues de glaĐes iŶteƌstellaiƌes. Il est doŶĐ Ŷatuƌel de 

s’iŶteƌƌogeƌ suƌ le ou les ŵĠĐaŶisŵes de foƌŵatioŶ de Đes acides aminés. 

La ǀoie de foƌŵatioŶ pƌiǀilĠgiĠe pouƌ eǆpliƋueƌ la pƌĠseŶĐe d’aĐides α-aminés dans les météorites est 

la réaction de Strecker (Strecker, 1854). La première étape de la réaction consiste à faire réagir un 

aldéhyde ou une cétone aǀeĐ de l’aŵŵoŶiaĐ pouƌ foƌŵeƌ l’aŵiŶoalĐool ĐoƌƌespoŶdaŶt. Puis cet 

aminoalcool est déshydraté en milieu acide aqueux (ǀƌaiseŵďlaďleŵeŶt gƌâĐe à l’aĐide foƌŵiƋue 

HCOOH, dĠteĐtĠ daŶs les glaĐes iŶteƌstellaiƌesͿ pouƌ foƌŵeƌ l’iŵiŶe ĐoƌƌespoŶdaŶte. EŶsuite, paƌ 

attaque nucléophile de HCN (sous forme de CN-Ϳ l’iŵiŶe deǀieŶt uŶ aŵiŶoŶitƌile. Ce Ŷ’est Ƌue plus 
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tard, en milieu aqueux, que l’hǇdƌolǇse de l’aŵiŶoŶitƌile peƌŵet de foƌŵeƌ l’aĐide α-aminé 

correspondant, la ďaƌƌiğƌe d’aĐtiǀatioŶ de Đette deƌŶiğƌe ƌĠaĐtioŶ ĠtaŶt tƌop ĠleǀĠe pouƌ Ƌu’elle 

puisse avoir lieu en phase solide. En fonction de l’aldĠhǇde ou ĐĠtoŶe de dĠpaƌt, oŶ oďtieŶt pour 

chacun uŶ aĐide α-aminé différent. Cette voie de formation est privilégiée pour expliquer la 

formation des aĐides α-aminés dans les météorites car tous les précurseurs de la réaction évoqués 

ont été détectés dans la météorite de Murchison (Glavin et al., 2010). Chacune des étapes de cette 

réaction est purement thermique, ne met en jeu que des molécules neutres et ne nécessite aucun 

processus énergétique. Les différentes étapes de la réaction ne posent pas de problème en phase 

liquide, mais leur étude en phase solide ont dû être étudiées, pour valider leur viabilité dans les 

glaces interstellaires. Des études se sont donc intéressées à chaque étape de la synthèse de Strecker, 

en partant du plus simple des aldéhydes : le formaldéhyde (H2COͿ. La foƌŵatioŶ de l’aŵiŶoŵĠthaŶol 

(NH2CH2OH) à basse température à partir de H2CO et NH3 a été validée par Bossa et al (Bossa, Theulé, 

Duvernay, & Chiavassa, 2009), et le taux de réaction (݇ሺܶሻ  =  Ͳ,Ͳͷ × ݁−ర,ఱሺೖ�.೘�೗−భሻ�� ) ainsi que 

l’ĠŶeƌgie de dĠsorption (Ed = 58 ± 2 kJ.mol-1) ont été estimés. La dĠshǇdƌatatioŶ de l’aŵiŶoŵĠthaŶol 

pour former la méthanimine (CH2=NH) a été validée par Vinogradoff et al (Vinogradoff, Rimola, et al., 

2012) en réchauffant une glace NH2CH2OH:HCOOH. La réaction à lieu vers 200 K. L’Ġtape suiǀaŶte, la 

foƌŵatioŶ de l’aŵiŶoaĐĠtoŶitƌile, a lieu en réchauffant une glace CH2=NH:NH4
+:CN lorsque le sel 

[NH4+ -CN] est en excès (Danger, Borget, et al., 2011). La réaction débute vers 130 K. En revanche, 

l’hǇdƌolǇse de l’aŵiŶoaĐĠtoŶitƌile, Ƌui ĐoŶstitue la dernière étape, est impossible à réaliser dans des 

glaces interstellaires, la barrière énergétique à franchir étant élevée. En effet, Le réchauffement de 

glaĐes ĐoŶteŶaŶt de l’aŵiŶoaĐĠtoŶitƌile, de l’eau et de l’aĐide foƌŵiƋue Ŷe peƌŵet pas de foƌŵeƌ la 

glyĐiŶe. Cette deƌŶiğƌe Ġtape pouƌƌait eŶ ƌeǀaŶĐhe aǀoiƌ lieu au seiŶ d’astĠƌoïdes suite à uŶ 

pƌoĐessus d’altĠƌatioŶ aƋueuse. Tous ces résultats sont appuyés par des études théoriques (Rimola, 

Sodupe, & Ugliengo, 2010, 2012).  La Figure 19 récapitule les différentes étapes de la réaction de 

Strecker pour former la glycine. 
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Figure 19 : Résumé des différentes étapes de la réaction de Strecker menant à la formation de la glycine, ainsi que les 

différentes études en phase solide associées à chaque étape. 

Certaines étapes de la réaction de Strecker en phase solide ont également été validées en partant de 

l’aĐĠtaldĠhǇde ;CH3CHOͿ. La foƌŵatioŶ de l’α-aminoéthanol (NH2CH(CH3)OH) par réchauffement de 

glaces CH3CHO:NH3 et CH3CHO:NH3:H2O a été réalisée par Duvernay et al (Duvernay et al., 2010). 

L’aŵiŶoĠthaŶol appaƌait à ϵϬ K et dĠsoƌďe à ϮϭϬ K. La dĠshǇdƌatatioŶ de l’α-aminoéthanol pour 

foƌŵeƌ l’ĠthaŶiŵiŶe ;CH3CH=NH) a été validée par Vinogradoff et al (Vinogradoff, Duvernay, et al., 

2012) en réchauffant une glace CH3CHO:NH3:HCOOH. L’ĠthaŶiŵiŶe se foƌŵe à 180 K. La Figure 20 

ƌĠsuŵe les Ġtapes de la ƌĠaĐtioŶ de “tƌeĐkeƌ ŵeŶaŶt à l’alaŶiŶe. 

 

Figure 20 : Résumé des différentes étapes de la ƌĠaĐtioŶ de “tƌeĐkeƌ ŵeŶaŶt à la foƌŵatioŶ de l͛alaŶiŶe, aiŶsi Ƌue les 
différentes études en phase solide associées à chaque étape. Les Ġtapes eŶ ƌouge Ŷ͛oŶt pas ĠtĠ ĠtudiĠes. 

Nous verrons dans la partie résultats (p.71) Ƌu’uŶe paƌtie de Đe tƌaǀail de thğse a poƌtĠ suƌ l’Ġtude de 

la première étape de la réaction de Strecker en partant de la plus petite des cétones : l’aĐĠtoŶe 

((CH3)2CO). 

Il est à Ŷoteƌ Ƌue si l’Ġtude individuelle de chaque étape de la réaction de Strecker en phase solide 

est nécessaire pour en valider la faisabilité, elle ne garantit pas que la réaction totale ait lieu en 

paƌtaŶt d’uŶe glaĐe ĐoŶteŶaŶt tous les ƌĠaĐtifs. EŶ effet, des ƌĠaĐtioŶs ĐoŵpĠtitives peuvent jouer un 

ƌôle iŵpoƌtaŶt. C’est paƌ eǆeŵple le Đas loƌsƋu’oŶ ƌĠĐhauffe uŶe glaĐe CH2O:NH3:HCN. En effet, la 

pƌĠseŶĐe de HCN est ŶĠĐessaiƌe daŶs la ƌĠaĐtioŶ de “tƌeĐkeƌ pouƌ foƌŵeƌ l’aŵiŶoaĐĠtoŶitƌile, ŵais il 
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peut également réagir directement aǀeĐ le foƌŵaldĠhǇde pouƌ foƌŵeƌ l’hǇdƌoǆǇaĐĠtoŶitƌile 

(HOCH2CNͿ. Il Ǉ a doŶĐ uŶe ĐoŵpĠtitioŶ eŶtƌe la foƌŵatioŶ de l’aŵiŶoŵĠthaŶol et Đelle de 

l’hǇdƌoǆǇaĐĠtoŶitƌile ;Đf Figure 21) (Danger, Duvernay, Theulé, Borget, & Chiavassa, 2012). Le ratio 

entre ces deux molécules dépend des abondances initiales relatives entre NH3 et HCN. Un excès de 

HCN diŵiŶue la foƌŵatioŶ d’aŵiŶoŵĠthaŶol au pƌofit de l’hǇdƌoǆǇaĐĠtoŶitƌile. La formation de 

l’hǇdroxyacétonitrile (Danger et al., 2014) est ĠgaleŵeŶt iŵpoƌtaŶte puisƋu’il s’agit d’uŶ pƌĠĐuƌseuƌ 

de  l’aĐide glǇĐoliƋue HOCH2COOH, le plus petit des hydroxyacides, également détectés dans les 

météorites. 

 

Figure 21 : Schéma illustrant la compétition entre la formatioŶ de l͛aŵiŶoŵĠthaŶol et l͛hǇdƌoǆǇaĐĠtoŶitƌile 

De même, la méthanimine (H2C=NHͿ eŶ pƌĠseŶĐe d’aĐide foƌŵiƋue ;HCOOHͿ peut ƌĠagiƌ à ϯϬϬ K pouƌ 

former du HMT (cf Figure 22) (Vinogradoff, Rimola, et al., 2012), selon une voie purement thermique. 

Rappelons que le HMT est pƌĠseŶt eŶ gƌaŶde ƋuaŶtitĠ daŶs les ƌĠsidus issus de l’iƌƌadiatioŶ 

d’aŶalogues de glaĐes iŶteƌstellaiƌes ;Đf Figure 15). 

 

Figure 22 : formation du HMT à partir de la méthanimine. Adapté de (Vinogradoff, Rimola, et al., 2012) 

Si la réaction de Strecker peut expliquer la formation des acides aminés présents dans les météorites, 

elle Ŷ’est pas satisfaisaŶte pouƌ eǆpliƋueƌ la glǇĐiŶe dĠteĐtĠe daŶs les Đoŵğtes. EŶ effet, les Đoŵğtes, 

contrairement aux astéroïdes, sont restées à des températures très ďasses et Ŷ’oŶt donc pas subi 

d’altĠƌatioŶ aƋueuse, ŶĠĐessaiƌe pouƌ la deƌŶiğƌe Ġtape de la réaction de Strecker. Une autre voie de 

foƌŵatioŶ, Ŷe ŶĠĐessitaŶt pas d’eau liƋuide, a ĠtĠ ĠtudiĠe. Il s’agit de la ƌĠaĐtioŶ eŶtƌe une amine (-

NH2) et le CO2 par un processus énergétique. Plusieurs études envisagent différents mécanismes. 

Bossa et al (Bossa, Duvernay, et al., 2009) forment d’aďoƌd le ŵĠthǇlaŵŵoŶiuŵ ŵĠthǇlĐaƌďaŵate 

[CH3NH3
+][CH3NHCOO−] en réchauffant à ~ 50 K une glace H2O:CO2:CH3NH2 (méthylamine), puis 

obtiennent par photolyse UV un sel de glycine, le méthylammonium glycinate 

[CH3NH3
+][NH2CH2COO−] qui peut être converti en glycine et méthylamine à température ambiante 

(cf Figure 23). Rappelons que ces deux molécules ont par ailleurs été détectées dans des grains 

cométaires par la mission Strardust (Elsila et al., 2009). 
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Figure 23 : Voie de foƌŵatioŶ de l͛ioŶ glǇĐiŶate par photolyse UV étudiée par (Bossa, Duvernay, et al., 2009) 

Hudson et al (Hudson, Lewis, Moore, Dworkin, & Martin, 2009) obtiennent de la valine et de 

l’isoǀaliŶe eŶ ďoŵďaƌdaŶt de pƌotoŶs uŶe glaĐe de CO2 et d’isoďutǇlaŵiŶe (C4H11N) ou de sec-

butylamine à 10 K, respectivement (cf Figure 24). Le bombardement de protons forme le radical 

C4H10N qui peut ensuite réagir avec CO2 pouƌ foƌŵeƌ l’aĐide aŵiŶĠ. 

 

Figure 24 : voie de foƌŵatioŶ de la valiŶe et de l͛isovaliŶe paƌ ďoŵďaƌdeŵeŶt de pƌotoŶs ĠtudiĠe paƌ (Hudson et al., 2009) 

Enfin, Lee et al (Lee et al., 2009) proposent le mécanisme réactionnel suivant pour former la glycine 

gƌâĐe à l’iƌƌadiation UV de glaces D2O:CH3NH2:CO2,  D2O:CH3ND2:CO2 et H2O:CD3NH2:CO2 à 56 K : 

 

Les ŵĠĐaŶisŵes ƌĠaĐtioŶŶels dĠĐƌits jusƋu’à pƌĠseŶt Ŷe ĐoŶĐeƌŶeŶt Ƌue la foƌŵatioŶ des aĐides α-

aminés. La voie de formation envisagée pour les aĐides β-aminés est l’additioŶ de MiĐhael d’uŶ NH3 

suƌ uŶ Ŷitƌile iŶsatuƌĠ. De ŵġŵe Ƌue pouƌ la ƌĠaĐtioŶ de “tƌeĐkeƌ, Đes ƌĠaĐtioŶs d’additioŶs de 

MiĐhael oŶt ďesoiŶ de la pƌĠseŶĐe d’eau liƋuide pouƌ foƌŵeƌ des aĐides aŵiŶĠs. La foƌŵatioŶ des 

aĐides ɶ- et ɷ-aminés est moins bien comprise. UŶe des possiďilitĠs seƌait Ƌu’ils soieŶt issus de la 

dĠĐaƌďoǆǇlatioŶ d’acides aminés dicarboxyliques. La Figure 25 résume les différentes voies de 

formation envisagĠes pouƌ toutes les Đlasses d’aĐides aŵiŶĠs. 
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Figure 25 : Voies de foƌŵatioŶ eŶvisagĠes pouƌ eǆpliƋueƌ la pƌĠseŶĐe d͛aĐides aŵiŶĠs daŶs les ŵĠtĠoƌites et les Đoŵğtes.  
Adapté de (Burton et al., 2012). 

Chaque molécule détectée dans un environnement astrophysique peut également être étudiée 

seule, afin de connaître ses produits de photodissociation, sa constante de photodissociation, et son 

énergie de désorption, utiles pour les modèles astrochimiques. Parmi les nombreuses études de 

photodissociation de ŵolĠĐules, oŶ peut Điteƌ la photodissoĐiatioŶ UV de l’α-aminoéthanol 

(H2NCH(CH3)OH) (Duvernay et al., 2010) Ƌui ŵğŶe à l’aĐĠtaŵide ;CH3CONH2) ; celle de 

l’hǇdƌoǆǇaĐĠtoŶitƌile (HOCH2C≡NͿ (Danger, Duvernay, et al., 2013) qui mène au formaldéhyde 

(H2CO), à la cétènimine (HN=C=CH2) et au cyanoformaldéhyde (H(C=O)C≡N) ; et celle de 

l’aŵiŶoaĐĠtoŶitƌile ;H2NCH2C≡NͿ (Borget et al., 2012) qui mène à la cétènimine (HN=C=CH2), à la 

méthanimine (H2C=NHͿ et à l’iŵiŶoaĐĠtoŶitƌile ;HN=CHC≡NͿ. 

Etudes ŵĠĐaŶistiƋues et Ġtudes gloďales de l’ĠǀolutioŶ des ƌĠsidus oƌgaŶiƋues se ĐoŵplğteŶt 

permettent ensemble de progresser dans la compréhension et l’ĠǀolutioŶ de la chimie des glaces 

interstellaires et cométaires.  
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Chapitre 2 – Partie expérimentale 
 

I. Formation des glaces, des résidus, et analyses in situ par 

spectroscopie IR 
Les résidus réalisés dans le cadre de cette thèse ont été effectués avec deux dispositifs 

expérimentaux : le dispositif AHIIA au laboratoire PIIM à Marseille, et le dispositif MICMOC situé à 

l’IA“ à OƌsaǇ. Ces deuǆ dispositifs soŶt tƌğs pƌoĐhes l’uŶ de l’autre. Nous décrirons donc le dispositif 

AHIIA, et spécifierons succinctement les différences avec le dispositif MICMOC. 

Le dispositif AHIIA est constitué des éléments suivants : 

 UŶ ĐƌǇostat, peƌŵettaŶt de ƌefƌoidiƌ le poƌte ĠĐhaŶtilloŶ et de foƌŵeƌ l’aŶalogue de glace. 

 Une enceinte sous vide secondaire (pompe turbomoléculaire P=10-9 mbar) contenant le 

porte échantillon. 

 UŶe ƌaŵpe de ŵĠlaŶge, peƌŵettaŶt de pƌĠpaƌeƌ eŶ phase gazeuse les espğĐes Ƌue l’oŶ 

souhaite déposer pour former la glace, dans les proportions souhaitées 

 UŶe laŵpe à fluǆ d’hǇdƌogğŶe ŵolĠĐulaiƌe, peƌŵettaŶt d’iƌƌadieƌ les glaĐes daŶs l’UV lointain 

également appelé VUV (Vacuum Ultra Violet) 

 Un spectromètre infrarouge à transformée de Fourier 

 Un spectromètre de masse quadripolaire (QMS). 

Le dispositif MICMOC ne possède pas de spectromètre de masse quadripolaire. 

A. Le cryostat 

Le ĐƌǇogĠŶĠƌateuƌ sous pƌessioŶ ƌĠduite utilisĠ daŶs le dispositif peƌŵet d’atteiŶdƌe des 

températures très basses dans une enceinte fermée pompée à très basse pression (10-9 mbar). La 

tête froide du cryostat est reliée à un compresseur, qui permet de refroidir le porte échantillon 

jusƋu’à ϭϬ K paƌ des ĐǇĐles de dĠteŶte/ĐoŵpƌessioŶ d’uŶ ĐiƌĐuit feƌŵĠ d’Heliuŵ. La Figure 26 montre 

un schéma du cryostat. Ce dernier est divisé en deux étages de conduction reliant la tête au porte 

échantillon. UŶ joiŶt d’iŶdiuŵ assuƌe la ĐoŶduĐtioŶ theƌŵiƋue eŶtƌe le poƌte ĠĐhaŶtilloŶ et le 

cryostat. Une diode de siliĐiuŵ plaĐĠe au Ŷiǀeau de l’ĠĐhaŶtilloŶ peƌŵet de ŵesuƌeƌ sa teŵpĠƌatuƌe, 

et une résistance chauffante reliée à un régulateur PID permet de contrôler la température au niveau 

du porte échantillon. Le porte échantillon est en cuivre poli, assurant une bonne conductivité 

thermique, et permettant d’aŶalǇseƌ l’ĠĐhaŶtilloŶ paƌ speĐtƌosĐopie IR eŶ ƌĠfleǆioŶ (ce qui est en fait 

uŶ aďus de laŶgage. L’ĠĐhaŶtilloŶ est toujouƌs aŶalǇsĠ eŶ tƌaŶsŵissioŶ, ŵais le faisĐeau IR est ƌĠflĠĐhi 

sur la surface de cuiǀƌe et tƌaǀeƌse aiŶsi deuǆ fois l’ĠĐhaŶtilloŶͿ. 
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Figure 26 : Schéma du cryostat du dispositif AHIIA, avec le porte échantillon et le système de chauffage. 

Le poƌte ĠĐhaŶtilloŶ peut piǀoteƌ seloŶ l’aǆe ǀeƌtiĐal de ŵaŶiğƌe pƌĠĐise grâce à un vernier monté sur 

uŶ goŶioŵğtƌe, afiŶ de faiƌe faĐe soit auǆ ďuses d’iŶjeĐtioŶ, soit au faisĐeau du speĐtƌoŵğtƌe IRTF, 

soit à la lampe UV. La Figure 27 montre une photographie du dispositif AHIIA, et la Figure 28 

représente un schéma du même dispositif. 

 

Figure 27 : Photographie du dispositif AHIIA 



 
 

61 
 

 

Figure 28 : Schéma de l'enceinte du dispositif AHIIA 

Le cryostat du dispositif MICMOC est légèrement différent. Il fonctionne en boucle ouverte : Une 

pompe eŶtƌaiŶe l’azote liƋuide d’uŶ deǁaƌ daŶs uŶe ĐaŶŶe de tƌaŶsfeƌt Ƌui ƌefroidit le cryostat. 

FoŶĐtioŶŶaŶt aǀeĐ de l’azote plutôt Ƌue de l’hĠliuŵ, le poƌte ĠĐhaŶtilloŶ Ŷ’atteiŶt Ƌu’uŶe 

température de 77 K. La pƌessioŶ au seiŶ de la Đhaŵďƌe Ŷ’atteiŶt ĠgaleŵeŶt Ƌue ϭϬ-7 mbar. De plus, 

le porte échantillon est une fenêtre de MgF2, et la spectroscopie IR est donc réalisée en transmission. 

Le porte échantillon ne peut pas pivoter, et fait face à tout moment au faisceau IR. Le dépôt de glaces 

et l’iƌƌadiatioŶ UV s’effeĐtueŶt doŶĐ aǀeĐ uŶ aŶgle paƌ ƌappoƌt à la suƌfaĐe du poƌte ĠĐhaŶtillon 

(Figure 29). Un écran thermique anti-radiation est placé autour du porte échantillon pour limiter le 

réchauffement dû au rayonnement du corps noir des parois de la chambre. 
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Figure 29 : Schéma de l͛eŶĐeiŶte du dispositif MICMOC, vue du dessus. Le dĠpôt de glaĐes, l͛iƌƌadiatioŶ UV et la 
speĐtƌosĐopie I‘ s͛effeĐtueŶt siŵultaŶĠŵeŶt. 

B. Les rampes de mélanges 

Les 2 rampes de mélange en Pyrex permettent de préparer en phase gazeuse les mélanges qui seront 

iŶjeĐtĠs suƌ le poƌte ĠĐhaŶtilloŶ pouƌ foƌŵeƌ l’aŶalogue de glaĐe. Ces ƌaŵpes soŶt ŵaiŶteŶues sous 

vide primaire (~10-3 mbar) par une pompe à palettes aǀaŶt d’Ǉ ƌĠaliseƌ les ŵĠlaŶges souhaitĠs. Elles 

soŶt ƌeliĠes à l’eŶĐeiŶte ĐoŶteŶaŶt le poƌte ĠĐhaŶtilloŶ paƌ deuǆ ligŶes d’iŶjeĐtioŶs Ƌui s’aƌƌġteŶt à 

quelques centimètres de ce dernier. Un capteur de pression est connecté à chaque rampe pour 

réaliser les mélanges désirés. La vitesse du dépôt est contrôlée par deux vannes micro-fuite montées 

suƌ les ligŶes d’iŶjeĐtioŶ. EŶfiŶ les diffĠƌeŶts tuďes eŶ PǇƌeǆ ĐoŶteŶaŶt les ĐoŵposĠs ĠtudiĠs à l’Ġtat 

liƋuide ou solide, aiŶsi Ƌue les ďouteilles de gaz soŶt ĐoŶŶeĐtĠs auǆ ƌaŵpes paƌ des ǀaŶŶes d’aƌƌġt. 

 

Figure 30 : Rampes de mélange en verre du dispositif AHIIA 
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La rampe de mélange du dispositif MICMOC Ŷ’est pas eŶ PǇƌeǆ ŵais eŶ aĐieƌ iŶoǆǇdaďle. Elle peut 

être pompée en vide secondaire par une pompe turbo-ŵolĠĐulaiƌe. Il Ŷ’Ǉ a Ƌu’uŶe seule ligŶe 

d’iŶjeĐtioŶ. 

C. La laŵpe à fluǆ d’hǇdƌogğŶe ŵolĠculaiƌe 

L’iƌƌadiatioŶ UV est assuƌĠe paƌ uŶe laŵpe à fluǆ d’hǇdƌogğŶe ŵolĠĐulaiƌe, Ƌui est ĐoŶŶeĐtĠe à 

l’eŶĐeiŶte pƌiŶĐipale paƌ l’iŶteƌŵĠdiaiƌe d’uŶe feŶġtƌe ou leŶtille de MgF2, matériau transparent dans 

l’UV lointain jusƋu’à ϭϮϬ Ŷŵ. A l’iŶtĠƌieuƌ de la laŵpe, uŶ plasŵa d’hǇdƌogğŶe est eŶtƌeteŶu paƌ uŶe 

cavité micro-onde. Pour ce faire, oŶ fait ĐiƌĐuleƌ de l’hǇdƌogğŶe à uŶe pƌessioŶ ĐoŶstaŶte de Ϭ,ϱ ŵďaƌ 

eŶǀiƌoŶ à tƌaǀeƌs la laŵpe, gƌâĐe à uŶe ďouteille d’hǇdƌogğŶe et uŶe poŵpe sğĐhe. Apƌğs une 

décharge électrique initiale qui permet de démarrer le plasma, les molécules de H2 sont dissociées et 

ioŶisĠes paƌ le Đhauffage iŶteŶse du gaz dû à l’aďsoƌptioŶ ŵiĐƌo-onde selon la réaction suivante : �ଶ + ݁− → �+ + �∙ + ʹ݁− 

En se recombinant, Le H2 Ġŵet daŶs l’UV pƌiŶĐipaleŵeŶt auǆ loŶgueuƌs d’oŶde ϭϮϭ,ϱϳ Ŷŵ ;lǇŵaŶ α) 

et 160 nm. Ce type de rayonnement est ƌepƌĠseŶtatif de Đe Ƌue l’oŶ peut tƌouǀer dans des nuages 

moléculaires. Il s’agit eŶ effet d’uŶe souƌĐe ĠŶeƌgĠtiƋue ƌĠpaŶdue daŶs le ŵilieu iŶteƌstellaiƌe 

puisƋue l’hǇdƌogğŶe ŵolĠĐulaiƌe est l’espğĐe la plus aďoŶdaŶte. Le fluǆ de la laŵpe est de l’oƌdre de 

1014 photons.cm-2.s-1 pour le dispositif MICMOC (6 x 1013 photons.cm-2.s-1 pour AHIIA), ce qui est 

plusieurs ordres de grandeur supérieur au flux moyen reçu par les glaces dans les nuages 

ŵolĠĐulaiƌes. OŶ peut aloƌs estiŵeƌ Ƌu’uŶe heuƌe d’iƌƌadiatioŶ avec la lampe VUV correspond 

environ à 105 ou 106 aŶŶĠes passĠes au seiŶ d’uŶ Ŷuage ŵolĠĐulaiƌe deŶse ou d’uŶ disƋue 

pƌotoplaŶĠtaiƌe, au seiŶ duƋuel le fluǆ de photoŶs UV est de l’oƌdƌe de ϭϬ3 photons.cm-2.s-1. 

Le plasŵa d’hǇdƌogğŶe est tƌğs Đhaud, et l’eŶĐeiŶte Ƌui le ĐoŶtieŶt doit doŶĐ ġtƌe ƌefƌoidie en 

permanence sous peine de casser ou de fondre. La lampe du dispositif AHIIA est refroidie par un 

ĐiƌĐuit d’eau aloƌs Ƌue Đelle du dispositif MICMOC est refroidie paƌ uŶ fluǆ d’aiƌ ĐoŵpƌiŵĠ ;Figure 

31). 
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Figure 31 : Photogƌaphie des laŵpes à fluǆ d͛hǇdƌogğŶe ŵolĠĐulaiƌe utilisées pour le dispositif AHIIA (gauche, 

refroidissement par eau) et pour le dispositif MICMOC (droite, refroidissement par air). 

D. Spectroscopie IR-TF 

Les speĐtƌoŵğtƌes IRTF utilisĠs pouƌ l’aŶalǇse in situ dans les dispositifs AHIIA et MICMOC sont 

respectivement un Bruker Tensor 27 et un Bruker Vector 22. Leur source de rayonnement infrarouge 

est un Globar, une barrette de carbure de Silicium (SiC) chauffée entre 1000 et 1650 °C qui émet 

entre 4000 et 400 cm-1. DaŶs l’iŶteƌfĠƌoŵğtƌe de MiĐhelsoŶ pƌĠseŶt daŶs le speĐtƌoŵğtƌe, le faisceau 

incident est divisé en deux par une séparatrice en KBr/Ge. Les deux faisceaux sont ensuite 

recombinés après avoir ĠtĠ dĠĐalĠs d’uŶe diffĠƌeŶĐe de ŵaƌĐhe Δ par un miroir mobile. On obtient 

doŶĐ des fƌaŶges d’iŶteƌfĠƌeŶĐes  eŶ foŶĐtioŶ de Δ. L’iŶteƌférogramme obtenu après avoir traversé 

l’ĠĐhaŶtilloŶ est la tƌaŶsfoƌŵĠe de Fouƌieƌ de la deŶsitĠ speĐtƌale issue de la souƌĐe. Le speĐtƌe IR 

final est donc obtenu par transformée de Fourier inverse, calculée par le logiciel de traitement OPUS. 

La résolution choisie pour le dispositif AHIIA est de 1 cm-1 et de 2 cm-1 pour le dispositif MICMOC. Les 

spectres sont moyennés sur 100 scans pour le dispositif AHIIA et sur 500 scans pour le dispositif 

MICMOC. 

On obtient ainsi le spectre de vibration des molécules présentes dans la glace ou le résidu analysé. 

ChaĐuŶe des ďaŶdes ĐoƌƌespoŶd à uŶ ŵode de ǀiďƌatioŶ d’uŶe liaisoŶ d’uŶe des ŵolĠĐules 

pƌĠseŶtes. “i l’oŶ peut ĐoŶŶaitƌe la ŵolĠĐule à laƋuelle est assoĐiĠe uŶe ďaŶde, il est possiďle 

d’estiŵeƌ la ƋuaŶtité de cette molécule en matière de densité de colonne N (en molécule.cm-2), si 

l’oŶ ĐoŶŶait la seĐtioŶ effiĐaĐe d’aďsoƌptioŶ iŶtĠgƌĠe � (en cm.molécule-1) de cette bande pour cette 

molécule, appelée aussi force de bande. On peut ŵoŶtƌeƌ Ƌu’oŶ a, eŶ ƌĠfleǆion (double 

transmission):  

ܰ = ln ͳͲ × ∫ ʹሺ�̅ሻ݀�̅�మ̅̅̅̅�భ̅̅̅̅ܣ × �  
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Où �ଵ̅ et �ଶ̅̅̅  soŶt les Ŷoŵďƌes d’oŶdes dĠliŵitaŶt la ďaŶde iŶtĠgƌĠe, et ܣሺ�̅ሻ est l’aďsoƌďaŶĐe au 

Ŷoŵďƌe d’oŶde �̅. 

En simple transmission, comme sur le dispositif MICMOC, le faisceau IR ne tƌaǀeƌse Ƌu’uŶe fois 

l’ĠĐhaŶtilloŶ et oŶ a aloƌs : 

ܰ = ln ͳͲ × ∫ �ሺ�̅ሻ݀�̅�మ̅̅̅̅�భ̅̅̅̅ܣ  

Il faut tout de ŵġŵe Ŷoteƌ Ƌue Đette ŵĠthode Ŷe foŶĐtioŶŶe Ƌue si la ďaŶde ĐoŶsidĠƌĠe Ŷ’est pas 

supeƌposĠe à Đelle d’uŶe autƌe espğĐe. De plus, l’eŶǀiƌoŶŶeŵeŶt ŵodifie les foƌĐes de bande �, 

ŵeŶaŶt à uŶe iŶĐeƌtitude suƌ le ƌĠsultat pouǀaŶt alleƌ jusƋu’à ϮϬ%. 

E. Spectromètre de masse quadripolaire (QMS) 

Un spectromètre de masse quadripolaire est connecté diƌeĐteŵeŶt à l’eŶĐeiŶte pƌiŶĐipale du 

dispositif AHIIA, permettant de détecter les espèces qui subliment du porte échantillon. La source 

d’ioŶisatioŶ est à IŵpaĐt EleĐtƌoŶiƋue ;IEͿ. Il s’agit d’uŶ filaŵeŶt de tungstène ĐoŵďiŶĠ à de l’oǆǇde 

de thorium, qui est chauffé à 2300 °C et émet alors des électrons. Ces électrons sont accélérés à 70 

eV paƌ uŶe diffĠƌeŶĐe de poteŶtiel et ǀoŶt aloƌs aƌƌaĐheƌ uŶ ĠleĐtƌoŶ à uŶe ŵolĠĐule à aŶalǇseƌ. L’ioŶ 

foƌŵĠ peut eŶsuite se fƌagŵeŶteƌ suiǀaŶt soŶ ĠŶeƌgie iŶteƌŶe. Ce tǇpe d’ioŶisatioŶ ĐoŶduit à uŶ 

spectre fourni, contenant de nombreux fragments. 

Une fois ĐhaƌgĠs et ĠǀeŶtuelleŵeŶt fƌagŵeŶtĠs, les ioŶs soŶt guidĠs paƌ uŶ jeu de leŶtilles jusƋu’à 

l’aŶalǇseuƌ Ƌuadƌipolaiƌe, Ƌui est ĐoŶstituĠ de ϰ ĠleĐtƌodes parallèles de section cylindrique (Figure 

32). Par un balayage des potentiels appliqués à ces électrodes, on sépare successivement les ions de 

ŵasses ĐƌoissaŶtes jusƋu’à uŶ dĠteĐteuƌ. Cette teĐhŶiƋue, ĐoŵplĠŵeŶtaiƌe de la speĐtƌosĐopie IR, a 

une résolution en masse unitaire. 

  

Figure 32 : “ĐhĠŵa d͛uŶ speĐtƌoŵğtƌe de ŵasse Ƌuadƌipolaiƌe 
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II. LTQ Orbitrap XL 
Le spectromètre de masse par Orbitrap doit son invention à Alexander Makarov (Makarov, 2000). 

L’iŶstƌuŵeŶt utilisĠ pouƌ faiƌe les aŶalǇses des ƌĠsidus au Đouƌs de Đette thğse est uŶ LTQ Oƌďitƌap 

XLTM de chez Thermo Fisher Scientific. Nous allons maintenant décrire son fonctionnement. Il est 

composé de différents éléments (pompés sous vide, sauf la source qui est à pression atmosphérique) 

au sein desquels les ions sont guidés dans cet ordre : 

 UŶe souƌĐe d’ioŶisatioŶ paƌ ĠleĐtƌoŶĠďulisatioŶ ;E“IͿ 

 UŶe tƌappe d’ioŶs liŶĠaiƌe Ƌuadƌipolaiƌe 

 Une C-Trap 

 Une cellule Orbitrap 

La Figure 33 montre la structure générale du LTQ Orbitrap XL. 

 

Figure 33 : Schéma du LTQ-Orbitrap XL 

AfiŶ d’aŶalǇseƌ Ŷotƌe ƌĠsidu, il doit d’aďoƌd ġtƌe solubilisé dans du méthanol. Ceci est réalisé en 

rinçant la fenêtre de MgF2 sur laquelle est déposé le résidu avec 5 x 50 µL de méthanol ultrapure à 

l’aide d’uŶe ŵiĐƌopipette. Le ŵĠthaŶol est ƌĠĐupĠƌĠ daŶs uŶ tuďe EppeŶdoƌf. Loƌs de Đette Ġtape, 

une partie du méthanol s’Ġǀapoƌe. Pouƌ Ƌue la dilutioŶ soit Đoŵpaƌaďle eŶtƌe les ĠĐhaŶtilloŶs, oŶ 

ajoute du ŵĠthaŶol daŶs l’EppeŶdoƌf jusƋu’à aǀoiƌ uŶ ǀoluŵe de ϮϬϬµL. Cette solutioŶ est tƌop 

ĐoŶĐeŶtƌĠe eŶ ƌĠsidu pouƌ ġtƌe aŶalǇsĠe à l’Oƌďitƌap, oŶ eŶ pƌĠlğǀe doŶĐ ϱϬ µL Ƌui sont dilués avec 

1950 µL de méthanol, portant le volume total de la solution à analyser à 2 mL. Cette solution est 

aloƌs iŶjeĐtĠe à l’aide d’uŶe seƌiŶgue HaŵiltoŶ à ϯ µL.ŵiŶ-1 daŶs la souƌĐe d’ioŶisatioŶ par 

électronébulisation (ESI). 
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A. Source d’ioŶisatioŶ par électronébulisation (ESI) 

La solutioŶ eŶtƌe daŶs la Đhaŵďƌe d’ioŶisatioŶ, Ƌui est à pƌessioŶ atŵosphĠƌiƋue, paƌ uŶ fiŶ Đapillaiƌe 

maintenu à une tension de 3,7 kV, et forme des gouttelettes (Figure 34). La différence de potentiel 

avec la plaque située à quelques centimètres crée un champ électrique intense qui confère aux 

gouttelettes une densité de charge importante au point qu’elles explosent en microgouttelettes, 

constituées de molécules protonées (mode positif, tension appliquée positive) ou déprotonées 

(mode négatif, tension appliquée négative) de l’ĠĐhaŶtilloŶ, eŶ foŶĐtioŶ du ŵode d’ioŶisatioŶ Đhoisi. 

Le tout est facilité paƌ uŶ fluǆ d’azote Đoaǆial (Sheath gas). Les ions formés sont alors guidés dans un 

Đapillaiƌe ĐhauffĠ à Ϯϳϱ °C aǀaŶt d’aƌƌiǀeƌ daŶs la tƌappe d’ioŶs liŶĠaiƌe Ƌuadƌipolaiƌe. Cette 

teĐhŶiƋue a l’aǀaŶtage de gĠŶĠƌeƌ uŶe ioŶisatioŶ douĐe : on forme majoritairement des ions 

moléculaires, et peu de fragments. 

 

Figure 34 : ‘epƌĠseŶtatioŶ sĐhĠŵatiƋue d͛uŶe souƌĐe d͛ioŶisatioŶ paƌ ĠleĐtƌoŶĠďulisatioŶ ;E“IͿ 

B. La trappe d’ioŶs liŶĠaiƌe Ƌuadƌipolaiƌe (LTQ) 

UŶe tƌappe d’ioŶs liŶĠaiƌe Ƌuadƌipolaiƌe peut ġtƌe utilisĠe Đoŵŵe détecteur, au même titre que la 

Đellule Oƌďitƌap. DaŶs Ŷotƌe Đas, elle seƌt à sĠleĐtioŶŶeƌ et stoĐkeƌ le paƋuet d’ioŶs Ƌui seƌa eŶǀoǇĠ 

ǀeƌs l’Oƌďitƌap eŶ passaŶt paƌ la C-Trap. En effet, alors que les ions arrivent en continu depuis la 

souƌĐe d’ioŶisatioŶ, ils doivent ġtƌe aŶalǇsĠs paƌ paƋuets paƌ l’oƌďitƌap. La tƌappe d’ioŶs est 

constituée de 4 tiges coaxiales à section hyperbolique (cf Figure 35). Les tiges opposées l’uŶe de 

l’autƌe soŶt ƌeliĠes ĠleĐtƌiƋueŵeŶt. Auǆ deuǆ eǆtƌĠŵitĠs, oŶ tƌouǀe uŶe leŶtille ĐoŶsistaŶt eŶ uŶe 

plaƋue de ŵĠtal peƌĐĠe d’uŶ tƌou eŶ soŶ ĐeŶtƌe pouƌ laisseƌ passeƌ les ioŶs. Afin de piéger les ions 

axialement, 3 potentiels statiques sont appliqués aux deux lentilles et à la trappe de manière à créer 

un puits de potentiel. Pour confiner les ions radialement, des tensions radiofréquences sont 
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appliƋuĠes auǆ tiges de la tƌappe d’ioŶ. EŶ ŵode « full scan », tous les ions sont stockés puis envoyés 

vers la C-Tƌap pouƌ ġtƌe aŶalǇsĠs paƌ l’Oƌďitƌap. EŶ ŵode “IM ;pouƌ Selected Ion Monitoring), qui est 

le mode que nous utilisons, la tƌappe d’ioŶ seƌt à filtƌeƌ la gaŵŵe de ŵasse à aŶalǇseƌ aǀeĐ l’oƌďitƌap. 

En modifiant les tensions radiofréquences appliquées, on éjecte tous les ions sauf ceux situés dans la 

gamme de masse spécifiée. Pour nos analyses, deux gammes de masses ont été utilisées : m/z [50-

220] et m/z [200-400]. 

 

Figure 35 : Schéma de la tƌappe d͛ioŶs liŶĠaiƌe Ƌuadƌipolaiƌe (LTQ) 

 

C. La C-Trap 

La C-Trap (pour Curved linear Trap) est un piège à ions courbé en forme de C, ĠƋuipĠ d’uŶe poƌte 

électrostatique à l’eŶtƌĠe et d’uŶe « trap-électrode » à l’eǆtƌĠŵitĠ qui arrête les ions arrivant de la 

tƌappe d’ioŶs liŶĠaiƌe Ƌuadƌipolaiƌe et les ƌeŶǀoie daŶs la diƌeĐtioŶ opposĠe. Loƌs de leuƌ passage, les 

ions sont freinés par le gaz (<1 ŵtoƌƌ d’azoteͿ pƌĠseŶt daŶs la C-Trap et perdent suffisamment 

d’ĠŶeƌgie ĐiŶĠtiƋue pour ne pas quitter la C-Trap et ƌetouƌŶeƌ daŶs la tƌappe d’ioŶs liŶĠaiƌe. Le nuage 

d’ioŶs est eŶsuite eŶǀoǇĠ perpendiculairement vers la cellule Orbitrap en augmentant les potentiels 

de la porte électrostatique et de la « trap-électrode ». 

D. La cellule Orbitrap 

L’Oƌďitƌap ĐoŶstitue l’aŶalǇseuƌ du speĐtƌoŵğtƌe de ŵasse. La Đellule Oƌďitƌap à pƌopƌeŵeŶt paƌleƌ 

est uŶ piğge à ioŶs eŶ foƌŵe de fuseau. Elle est ĐoŵposĠe d’uŶe ĠleĐtƌode Đƌeuse eǆteƌŶe et d’uŶe 

électrode centrale coaxiale, en forme de fuseau (Figure 36). Cette dernière est soumise à une tension 

de polarité opposée à celle des ions introduits.  
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Figure 36 : Vue en coupe de la cellule Oƌďitƌap. Les ioŶs dĠĐƌiveŶt des spiƌales autouƌ de l͛ĠleĐtƌode ĐeŶtƌale ;aͿ. L͛ĠleĐtƌode 
externe (b) est divisée en deux par un anneau isolant en céramique (c). Le courant induit par le mouvement des ions est 

détecté par un amplificateur différentiel entƌe les deuǆ ŵoitiĠs de l͛ĠleĐtƌode eǆterne. Après une transformée de Fourier, les 

ŵ/z des diffĠƌeŶts ioŶs soŶt dĠteƌŵiŶĠs à paƌtiƌ de leuƌ fƌĠƋueŶĐe d͛osĐillatioŶ. 
Extrait de (Scigelova & Makarov, 2006) 

Le Đhaŵp ĠleĐtƌostatiƋue eŶtƌe Đes deuǆ ĠleĐtƌodes est aloƌs dĠĐƌit paƌ l’ĠƋuatioŶ suiǀaŶte : 

ܷሺݎ, �ሻ = ݇ʹ ቆ�ଶ − ଶʹቇݎ + ݇ʹ ሺ�௠ሻଶ݈݊ ( (௠�ݎ +  ܥ

Où r et z sont les coordonnées cylindriques, Rm est le rayon caractéristique en deçà duquel les ions 

sont piégés, k est la courbure du champ, et C une constante. Le mouvement des ions introduit dans 

la cellule est la ĐoŵďiŶaisoŶ d’uŶ ŵouǀeŵeŶt ĐiƌĐulaiƌe autouƌ de l’aǆe z, et d’osĐillatioŶs le loŶg de 

l’aǆe z, ƌĠsultaŶt eŶ uŶ ŵouǀeŵeŶt de spiƌale Đoŵpleǆe. OŶ peut ŵoŶtƌeƌ Ƌue le ŵouǀeŵeŶt des 

ioŶs seloŶ l’aǆe z s’ĠĐƌit siŵpleŵeŶt sous la foƌŵe d’uŶ osĐillateuƌ haƌŵoŶiƋue : 

�ሺݐሻ = �଴ cosሺ�ݐሻ + ݇�ܧʹ√ sinሺ�ݐሻ 

Où z0 est l’aŵplitude aǆiale iŶitiale, Ez est l’ĠŶeƌgie ĐiŶĠtiƋue iŶitiale seloŶ z et ω est la fréquence des 

oscillations axiales : 

� = √݇ ݍ݉
 

AǀeĐ ŵ la ŵasse de l’ioŶ et Ƌ sa Đhaƌge. OŶ ǀoit aiŶsi Ƌue la fƌĠƋueŶĐe aǆiale d’osĐillatioŶ des ions 

piégés ne dépend que de m/z. En enregistrant le courant induit paƌ les ioŶs à l’aide d’uŶ 

aŵplifiĐateuƌ diffĠƌeŶtiel ƌeliĠ auǆ deuǆ ŵoitiĠs de l’ĠleĐtƌode eǆteƌŶe, oŶ oďtieŶt uŶ sigŶal 

tƌaŶsitoiƌe, Ƌue l’oŶ tƌaŶsfoƌŵe eŶ speĐtƌe de fƌĠƋueŶĐe paƌ tƌaŶsfoƌŵĠe de Fouƌieƌ, et l’oŶ ƌeŵoŶte 

ainsi aisément aux valeurs de m/z des ions piégés dans la cellule. 
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Le LTQ Oƌďitƌap XL peƌŵet aiŶsi d’oďteŶiƌ uŶe ƌĠsolutioŶ de ϭϬϬϬϬϬ à ϰϬϬ m/z, ce qui permet de 

disĐeƌŶeƌ toutes les espğĐes isoďaƌes ;i.e. aǇaŶt des diffĠƌeŶĐes de ŵasses iŶfĠƌieuƌes à l’uŶitĠͿ 

jusƋu’à eŶǀiƌoŶ ϰϬϬ m/z. La résolution à une certaine valeur de m/z est définie par le rapport 
௠∆௠, où ݉ est la masse de l’ioŶ ŵesuƌĠ et ∆݉ la largeur à mi-hauteur du pic. 

Pouƌ aŵĠlioƌeƌ le ƌappoƌt sigŶal suƌ ďƌuit de Ŷos aŶalǇses, Ŷous aǀoŶs Đhoisi d’utiliseƌ ϭϮϴ ŵiĐƌosĐaŶs 

par speĐtƌe. Cela sigŶifie Ƌu’au lieu d’effeĐtueƌ la tƌaŶsfoƌŵĠe de Fouƌieƌ pouƌ ĐhaƋue sigŶal 

transitoire lu paƌ l’Oƌďitƌap, oŶ aĐĐuŵule ϭϮϴ sigŶauǆ tƌaŶsitoiƌes Ƌui soŶt ŵoǇeŶŶĠs aǀaŶt 

d’effeĐtueƌ la tƌaŶsfoƌŵĠe de Fouƌieƌ. 

 

  



 
 

71 
 

Chapitre 3 – Résultats et articles 
Nous avons vu dans la partie bibliographique que les expériences de laboratoire sur les analogues de 

glaces interstellaires peuvent être divisées en deux : les études mécanistiques et les études globales. 

Les deux approches ont été abordées durant cette thèse. Cinq articles ont été publiés dans le cadre 

de Đette thğse, et uŶ siǆiğŵe est suƌ le poiŶt d’ġtƌe souŵis. Tƌois d’eŶtƌe euǆ oŶt uŶe appƌoĐhe 

mécanistique, et les trois autres une approche globale. Nous allons commencer par exposer les 

résultats des études mĠĐaŶistiƋues ŵeŶĠes, et ǀeƌƌoŶs l’appƌoĐhe gloďale daŶs uŶ deuǆiğŵe teŵps.  

I. Etudes mécanistiques – première étape de la réaction de 

Stƌeckeƌ et coŵpĠtitioŶ avec la foƌŵatioŶ d’hǇdƌoǆǇŶitƌiles 
Comme cela a été explicité dans la partie bibliographique (p.39), Les aĐides α-aminés présentent un 

iŶtĠƌġt paƌtiĐulieƌ d’uŶ poiŶt de ǀue eǆoďiologiƋue puisƋue Đe soŶt les ďƌiƋues ĠlĠŵeŶtaiƌes des 

pƌotĠiŶes. A Đe titƌe, Ŷous aǀoŶs ǀu Ƌu’ils soŶt aĐtiǀeŵeŶt ƌeĐheƌĐhĠs – avec succès – dans les 

météorites et les comètes. De plus, plusieurs études ont été faites en laboratoire pour comprendre 

par quels processus abiotiques peuvent se former ces acides aminés dans ces environnements 

astƌophǇsiƋues. Les Ġtudes ŵĠĐaŶistiƋues aďoƌdĠes daŶs Đette thğse s’iŶtĠƌesseŶt justeŵeŶt à la 

foƌŵatioŶ des aĐides aŵiŶĠs, puisƋu’elles ĐoŶĐeƌŶeŶt la faisaďilitĠ de la pƌeŵiğƌe Ġtape de la 

réaction de Strecker dans les glaces interstellaires (cf Figure 25), et sa compétition avec une autre 

ƌĠaĐtioŶ pouǀaŶt ŵeŶeƌ à la foƌŵatioŶ d’hǇdƌoǆǇaĐides. Rappelons que la première étape de la 

réaction de Strecker consiste à former un aminoalcool (R1R2C(OH)(NH2)) par addition nucléophile de 

l’aŵŵoŶiaĐ ;NH3) sur un aldéhyde (RHC=O) ou une cétone (R1R2C=OͿ. Il s’agit d’uŶ pƌoĐessus 

thermique (comme toutes les étapes de la réaction de Strecker). La réaction concurrente fait 

iŶteƌǀeŶiƌ le ĐǇaŶuƌe d’hǇdƌogğŶe ;HCNͿ et plus paƌtiĐuliğƌeŵeŶt soŶ ioŶ ĐǇaŶuƌe CN- – par ailleurs 

nécessaire pour une autre étape de la réaction de Strecker – qui réagit par attaque nucléophile sur 

l’aldĠhǇde ou la ĐĠtoŶe pouƌ foƌŵeƌ uŶ hǇdƌoǆǇŶitƌile ;R1R2C(OH)(CN)). 

La première étape de la réaction de Strecker dans les analogues de glaces a déjà été étudiée pour le 

plus petit des aldéhydes : le formaldéhyde (H2CO) (Bossa, Theulé, et al., 2009), ainsi que pour 

l’aĐĠtaldĠhǇde ;CH3CHO) (Duvernay et al., 2010), foƌŵaŶt ƌespeĐtiǀeŵeŶt l’aŵiŶoŵĠthaŶol et l’α-

aŵiŶoĠthaŶol. Les ĠŶeƌgies d’aĐtiǀatioŶ ;Ea) de ces réactions sont respectivement 4,5 et 33 kJ.mol-1. 

La ĐoŵpĠtitioŶ eŶtƌe la foƌŵatioŶ de l’aŵiŶoŵĠthaŶol et  l’hǇdƌoǆǇaĐĠtoŶitƌile ;Ea=3,9 kJ.mol-1) à 

partir H2CO, NH3 et HCN a également été étudiée (Danger et al., 2012). Les deux réactions ont bien 

lieu, et le rapport initial entre NH3 et HCN dans la glace détermine quelle réaction est favorisée, une 

augŵeŶtatioŶ de la ƋuaŶtitĠ d’HCN diŵiŶuaŶt la ƋuaŶtitĠ d’aŵiŶoŵĠthaŶol foƌŵĠ. “i la foƌŵatioŶ 

de l’α-aminoéthanol (NH2-CH(CH3)-OHͿ à paƌtiƌ de l’aĐĠtaldĠhǇde et de l’aŵŵoŶiaĐ a dĠjà ĠtĠ 
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validée, la compétition avec la formation du 2-hydroxypropionitrile (HO-CH(CH3)-CNͿ Ŷ’aǀait pas 

encore été envisagée. Elle a donc été étudiée pendant cette thèse (article 1 p.103) (Figure 37). 

Toutes les expériences menées dans le cadre de ces études mécanistiques ont été réalisées avec le 

système AHIIA (Analyses from the Heating of Interstellar/cometary Ice Analogs), décrit dans la partie 

expérimentale (p.59). Les glaces initiales sont toutes réalisées à 20 K, puis réchauffées à 4 K.min-1 

jusƋu’à ϯϬϬ K. Le suiǀi de l’ĠǀolutioŶ de la glaĐe est assuƌĠ paƌ speĐtƌosĐopie iŶfƌaƌouge à 

transformée de Fourier (IRTF) et la caractérisation des espèces qui subliment lors du réchauffement 

est réalisée en utilisant un spectromètre de masse quadrupolaire (QMS). Toutes les expériences 

contenant NH3 (et/ou HCN) ont été réalisées en double, une fois avec 14NH3 (et/ou HC14N), et une 

autre avec 15NH3 (et/ou HC15NͿ, afiŶ d’aideƌ à l’ideŶtifiĐatioŶ des pƌoduits foƌŵĠs paƌ speĐtƌosĐopie 

IRTF et spectrométrie de masse. 

 

Figure 37 : compétition entre la formation de l͛α-aminoéthanol et celle du 2-hǇdƌoǆǇpƌopioŶitƌile à paƌtiƌ de l͛aĐĠtaldĠhǇde 

De nombreuses combinaisons de mélanges ont été réalisés pour cette étude : H2O:CH3CHO, 

HCN:CH3CHO, H2O:HCN:CH3CHO, H2O:NH3:CH3CHO, NH3:HCN:CH3CHO, et H2O:NH3:HCN:CH3CHO. 

AuĐuŶe ƌĠaĐtiǀitĠ Ŷ’est oďseƌǀĠe loƌs du ƌĠĐhauffeŵeŶt des glaĐes H2O:CH3CHO et HCN:CH3CHO. En 

effet, HCN doit être dissocié en CN- pour être réactif. Cela peut être fait soit par H2O, soit par NH3. 

L’aŶalǇse des speĐtƌes IR et speĐtƌes de ŵasse loƌs du ƌĠĐhauffeŵeŶt de H2O:HC14N:CH3CHO et 

H2O:HC15N:CH3CHO révèle effectivement la formation de HO-CH(CH3)-CN (Figure 38) : le spectre IR à 

210 K indique la présence de groupements -C≡N (à 2220 cm-1 pour C≡14N et à 2250 cm-1 pour C≡15N), 

-OH (large bande à 3250 cm-1), et CH3 (2990 cm-1 pouƌ l’ĠloŶgatioŶ aŶtisǇŵétrique et 2940 cm-1 pour 

l’ĠloŶgatioŶ sǇŵĠtƌiƋueͿ Đoŵpatiďles aǀeĐ uŶ hǇdƌoǆǇŶitƌile. Le speĐtƌe de ŵasse à Ϯϭϱ K ĐoŶfiƌŵe 

l’ideŶtifiĐatioŶ du HO-CH(CH3)-CN (ion moléculaire 71 uma) grâce aux différents fragments aux 

masses 54, 56 et 70 correspondant respectivement à la perte de OH, CH3 et H, et qui se décalent aux 

masses 55, 57 et 71 pour le résidu contenant 15N. La comparaison avec un standard de HO-CH(CH3)-

CN permet également de montrer la présence de polymères de ce dernier (H-(O-CH(CH3))n-CN) dans 

le résidu, qui subliment à une température légèrement plus haute. 
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Figure 39 : Pƌofile de l͛ioŶ ŵ/z=ϰϲ ĐaƌaĐtĠƌistiƋue de l͛α-aminoéthanol en fonction de la température montrant la désorption 

de composés pendant le réchauffement de glaces H2O:NH3:CH3CHO dans les proportions suivantes : (1) 1:0,9:0,1 (2) 

ϭ:Ϭ,9:Ϭ,Ϯ ;ϯͿ ϭ:Ϭ,9:Ϭ,ϱ ;ϰͿ ϭ:Ϭ,9:Ϭ,9. La dĠsoƌptioŶ de l͛α-aminoéthanol a lieu à ϭ9Ϭ K. LoƌsƋu͛oŶ augŵeŶte la ĐoŶĐeŶtƌatioŶ 
iŶitiale d͛aĐĠtaldĠhǇde, oŶ voit appaƌaitƌe des polǇŵğƌes de l͛α-aminoéthanol qui désorbent à 246 K et 261 K. 

Enfin, lors du réchauffement de NH3:HCN:CH3CHO (Figure 40d) et H2O:NH3:HCN:CH3CHO (Figure 40e), 

on observe à la fois la formation du 2-hǇdƌoǆǇpƌopioŶitƌile et de l’α-aminoéthanol, ainsi que de leurs 

polymères respectifs comme le montre la Figure 40. EŶ effet, si l’oŶ Đoŵpaƌe les speĐtƌes IR de Đes 

expériences avec les spectres de référence des polymères du 2-hydroxypropionitrile (Figure 40b) et 

de l’α-aminoéthanol (Figure 40c), on y retrouve des bandes caractéristiques des deux types de 

polǇŵğƌes. LoƌsƋu’oŶ augŵeŶte la pƌopoƌtioŶ d’eau daŶs la glaĐe iŶitiale ;Figure 40f), ce qui se 

rapproche plus des conditions rencontrées dans les glaces interstellaires, seules les bandes des 

polymères de l’α-aminoéthanol sont observées. 
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Des glaces NH3:(CH3)2CO et H2O:NH3:(CH3)2CO ont été réalisées dans ce but. De manière surprenante, 

auĐuŶe ƌĠaĐtiǀitĠ Ŷ’est oďseƌǀĠe loƌs du ƌĠĐhauffeŵeŶt de NH3:(CH3)2CO. En effet, dans les cas de 

H2CO et de CH3CHO, l’aŵiŶoalĐool se foƌŵe loƌs du ƌĠĐhauffeŵeŶt d’uŶe telle glaĐe. Cette diffĠƌeŶĐe 

peut ġtƌe eǆpliƋuĠe paƌ l’eŶĐoŵďƌeŵeŶt stĠƌiƋue plus iŵpoƌtaŶt pouƌ l’aĐĠtoŶe Ƌue pouƌ 

l’aĐĠtaldĠhǇde et le foƌŵaldĠhǇde, Ƌui ƌeŶd plus diffiĐile l’attaƋue ŶuĐlĠophile, et paƌ sa ŵoďilitĠ 

ƌĠduite paƌ ƌappoƌt auǆ deuǆ aldĠhǇdes. Ces faĐteuƌs ĐoŶtƌiďueŶt à augŵeŶteƌ l’ĠŶeƌgie d’aĐtiǀatioŶ 

nécessaire pour former le 2-aminopropan-2-ol, de soƌte Ƌue l’aĐĠtoŶe et l’aŵŵoŶiaĐ suďliŵeŶt 

aǀaŶt de pouǀoiƌ ƌĠagiƌ. EŶ ƌeǀaŶĐhe, loƌsƋu’oŶ ƌajoute de l’eau à la glaĐe, oŶ oďseƌǀe Đette fois-ci la 

foƌŵatioŶ d’uŶ pƌoduit, Ƌue le speĐtƌe IR et le speĐtƌe de ŵasse peƌŵetteŶt d’ideŶtifieƌ Đoŵŵe ĠtaŶt 

le 2-aminopropan-2-ol (Figure 42 & Figure 43). Les bandes IR présentes à 3325 cm-1 et 3275 cm-1 

correspondent respectivement aux élongations antisymétriques et symétriques du groupement 

amine –NH2. Celle à 3092 cm-1 est attƌiďuĠe à l’ĠloŶgatioŶ –OH d’uŶ alĐool. D’autƌes ďaŶdes 

ƌeŶfoƌĐeŶt l’identification du 2-aminopropan-2-ol à 2973 cm-1, 1213 cm-1 et 910 cm-1 (élongations –C-

H, –C-O et –C-N, respectivement). La comparaison avec un spectre IR théorique obtenu par calculs de 

Đhiŵie ƋuaŶtiƋue à paƌtiƌ d’uŶ Đlusteƌ de ϭϬ ŵolĠĐules de Ϯ-aminopropan-2-ol montre des similarités 

aǀeĐ le speĐtƌe eǆpĠƌiŵeŶtal Ƌui appuieŶt l’ideŶtifiĐatioŶ du Ϯ-aminopropan-2-ol (Figure 42). 

 

Figure 42 : “peĐtƌe I‘ issu du ƌĠĐhauffeŵeŶt à ϮϬϬ K d͛uŶe glaĐe ;CH3)2CO:NH3:H2O 1:0,6:0,4 déposée à 20 K (haut) et 

spectre théorique du NH2-C(CH3)2-OH (bas). 

Les fragments observés dans le spectre de masse (Figure 43) lors de la désorption du résidu à 211 K, 

correspondant à la perte de –CH3 (m/z 60), –NH3 (m/z 58), –H2O (m/z 57), NH3+CH3 (m/z 43) et 

H2O+CH3 (m/z 42) appuient la présence du 2-aminopropan-2-ol. On observe également le décalage 
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de +ϭ daŶs le ƌĠsidu issu d’uŶe glaĐe ;CH3)2CO:15NH3:H2O pour les fragments contenant 15N : perte de 

–CH3 (m/z 61), –H2O (m/z 58), et H2O+CH3 (m/z 43). 

  

Figure 43 : Spectres de masse de NH2-C(CH3)2-OH à 211 K obtenus lors du réchauffement de glaces (CH3)2CO:14NH3:H2O (A) et 

(CH3)2CO:15NH3:H2O (B) déposées à 20 K avec le ratio 1:0,6:0,4. La notation M-X indique Ƌue l͛ioŶ ŵolĠĐulaiƌe a peƌdu le 
groupement X. 

 EŶ suiǀaŶt la ĐƌoissaŶĐe d’uŶe de ses ďaŶdes IR ĐaƌaĐtĠƌistiƋues ;à ϵϭϬ Đŵ-1) lors du réchauffement, 

oŶ peut estiŵeƌ l’ĠŶeƌgie d’aĐtiǀatioŶ de la ƌĠaĐtioŶ à Ea=42 kJ.mol-1. OŶ s’apeƌçoit aloƌs Ƌue Đette 

énergie est pƌoĐhe de l’ĠŶeƌgie de dĠsoƌptioŶ de l’aĐĠtoŶe ;tout juste Ed=41 kJ.mol-1) et supérieure à 

Đelle de l’aŵŵoŶiaĐ ;Ed=25 kJ.mol-1Ϳ, aloƌs Ƌue l’ĠŶeƌgie de dĠsoƌptioŶ de l’eau ;Ed=47 kJ.mol-1) est 

lĠgğƌeŵeŶt supĠƌieuƌe à l’ĠŶeƌgie d’aĐtiǀatioŶ de la ƌĠaction. Ainsi, on met ici en évidence un rôle 

qui peut être important dans les glaces interstellaires : le piégeage des réactifs dans la phase solide à 

des températures supérieures à leur température de désorption, permettant des réactions sinon 

impossibles. EŶ effet, l’aŵŵoŶiaĐ suďliŵe ŶoƌŵaleŵeŶt à ϭϮϬ K et l’aĐĠtoŶe à ϭϰϬ K. Oƌ la foƌŵatioŶ 

du 2-aminopropan-2-ol ĐoŵŵeŶĐe ǀeƌs ϭϱϬ K. La pƌĠseŶĐe d’eau peƌŵet de ĐoŶseƌǀeƌ uŶe paƌtie de 

l’aŵŵoŶiaĐ et de l’aĐĠtoŶe eŶ phase solide jusƋu’à sa dĠsoƌptioŶ ;ϭϴϬ KͿ, et la réaction peut alors 

aǀoiƌ lieu. Les ĐalĐuls de Đhiŵie ƋuaŶtiƋue ŵoŶtƌeŶt Ƌue l’eau joue ĠgaleŵeŶt uŶ ƌôle de ĐatalǇseuƌ 
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en participant au transfert de proton pendant la réaction, et en diminuant la barrière énergétique 

associée à cette étape. La preŵiğƌe Ġtape de la ƌĠaĐtioŶ de “tƌeĐkeƌ daŶs le Đas de l’aĐĠtoŶe est doŶĐ 

possiďle daŶs les glaĐes iŶteƌstellaiƌes, puisƋue l’eau eŶ est le pƌiŶĐipal ĐoŶstituaŶt. Le ƌôle de 

piĠgeage de l’eau ŵis eŶ ĠǀideŶĐe gƌâĐe à Đes eǆpĠƌieŶĐes seƌa utile à la ĐoŵpƌĠhension de certains 

ƌĠsultats daŶs le Đadƌe de l’appƌoĐhe gloďale ;Đf p.88Ϳ. L’eau peut joueƌ plusieuƌs ƌôles daŶs le Đadƌe 

de la chimie des glaces. Elle peut être uŶ ƌĠaĐtif, Đoŵŵe Đ’est le Đas pouƌ la foƌŵatioŶ de l’ioŶ 

isocyanate (H3O+ -OCN) à partir de H2O et HNCO (Theule et al., 2011), ou celle du méthylène glycol 

(HO-CH2-OH) à partir de H2O et H2CO (Duvernay, Danger, Theulé, Chiavassa, & Rimola, 2014). Elle 

peut aussi être un catalyseur grâce à sa capacité à aider le transfert de proton, lors de la formation 

du carbodiimide (HN=C=NH) par isomérisation du cyanamide (NH2CNͿ eŶ pƌĠseŶĐe d’eau paƌ 

exemple (Duvernay, Chiavassa, Borget, & Aycard, 2004), ou pour la formation de 

l’hǇdƌoǆǇaĐĠtoŶitƌile ;HOCH2CN) à partir de H2CO et HCN en présence de H2O (Danger et al., 2014). 

EŶfiŶ, Ŷous aǀoŶs ŵoŶtƌĠ Ƌu’uŶ ƌôle iŵpoƌtaŶt de l’eau est de piĠgeƌ des réactifs dans la phase 

solide au-delà de leur température de désorption afin de leur permettre de réagir à plus haute 

température. 

Pour terminer cette partie consacrée aux études mécanistiques abordées dans cette thèse, il reste à 

envisager la compétition de la formation du 2-aminopropan-2-ol à paƌtiƌ de l’aĐĠtoŶe aǀeĐ Đelle du Ϯ-

hydroxy-2-methylpropanenitrile (HO-C(CH3)2-CN) (article 3 p.127) (Figure 44). 

 

Figure 44 : Compétition entre la formation du 2-aminopropan-2-ol et celle du  2-hydroxy-2-methylpropanenitrile à partir de 

l͛aĐĠtoŶe 

Ici, aucune ƌĠaĐtioŶ Ŷ’est oďseƌǀĠe ŶoŶ seuleŵeŶt loƌs du ƌĠĐhauffeŵeŶt de HCN:;CH3)2CO, mais 

ĠgaleŵeŶt loƌsƋu’oŶ ƌajoute de l’eau et Ƌu’oŶ ƌĠĐhauffe uŶe glaĐe H2O:HCN:(CH3)2CO. Cette absence 

de ƌĠaĐtiǀitĠ peut iĐi eŶĐoƌe ġtƌe eǆpliƋuĠe paƌ l’eŶĐoŵďƌeŵeŶt stĠƌiƋue de l’aĐĠtoŶe eŶtƌaǀaŶt 

l’attaƋue ŶuĐlĠophile de CN-, et la diffusioŶ pƌoďaďleŵeŶt plus leŶte pouƌ l’aĐĠtoŶe eŶ ƌaisoŶ de sa 

plus gƌaŶde taille paƌ ƌappoƌt au foƌŵaldĠhǇde et à l’aĐĠtaldĠhǇde. EŶ Đe Ƌui ĐoŶĐeƌŶe la ĐoŵpĠtitioŶ 

entre la formation du 2-aminopropan-2-ol et celle du 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile, les résultats 

sont ici très clairs : Ƌue Đe soit à paƌtiƌ d’uŶe glaĐe NH3:HCN:(CH3)2CO ou H2O:NH3:HCN:(CH3)2CO, 

seule la formation du 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile est observée. La comparaison entre le 

speĐtƌe IR d’uŶe glaĐe NH3:HCN:(CH3)2CO ƌĠĐhauffĠe à ϭϵϬ K, Đelui d’uŶ staŶdaƌd de Ϯ-hydroxy-2-

methylpropanenitrile à 20 K ainsi que le spectre théorique du 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile 
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permet de fortement soupçonner la formation du 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile dans le résidu 

(Figure 45A). Les principales bandes caractéristiques du 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile visibles 

dans le résidu sont les élongations CH antisymétriques et symétriques à 2988 cm-1 et 2940 cm-1, 

l’ĠloŶgatioŶ C≡N à 2243 cm-1, les déformations OH à 1188 cm-1 et 1097 cm-1, ainsi que les élongations 

C-OH et C-C≡N à 976 cm-1 et 874 cm-1. Les nombreuses ressemblances du spectre de masse du résidu 

avec celui du standard confirment la formation du 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile (Figure 45B). 

Les ions présents aux m/z 70, 58, et 43 correspondent respectivement à la perte de CH3, HCN, et 

HCN+NH3. 

 

Figure 45 : ;AͿ “peĐtƌes I‘ du ƌĠsidu d͛uŶe glaĐe NH3:HCN:(CH3)2CO ϭ:Ϭ,9:Ϭ,ϲ dĠposĠe à ϮϬ K et ƌĠĐhauffĠe à ϭ9Ϭ K, d͛uŶ 
standard de 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile déposé à 20 K, et spectre théorique du 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile. (B) 

Spectres de masse du standard de 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile à 210 K comparé au résidu à 197 K. 
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Si la formation du 2-aminopropan-2-ol Ŷ’Ġtait pas paƌtiĐuliğƌeŵeŶt atteŶdue loƌs du ƌĠĐhauffeŵeŶt 

d’uŶe glaĐe NH3:HCN:(CH3)2CO puisƋue Ŷous aǀoŶs ǀu Ƌue la ƌĠaĐtioŶ ŶĠĐessite la pƌĠseŶĐe d’eau 

permettant de piéger (CH3)2CO et NH3  dans la glace au-delà de leurs températures de désorption, on 

pouƌƌait s’atteŶdƌe à le ǀoiƌ se foƌŵeƌ loƌs du ƌĠĐhauffeŵeŶt d’uŶe glaĐe H2O:NH3:HCN:(CH3)2CO. 

Pourtant, les spectres IR et spectres de masses des résidus de ces glaces sont très similaires à ceux 

issus des glaces sans eau, et ne montrent que la formation du 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile. 

Ceci est confirmé par le suivi des m/z 60, 61, 70 et 71 lors du réchauffement de glaces 

(CH3)2CO:H2O:14NH3:HC15N et (CH3)2CO:H2O:15NH3:HC14N (Figure 46). Ces quatre ions correspondent à 

la peƌte d’uŶ gƌoupeŵeŶt CH3 par les molécules H2
14N–C(CH3)2–OH, H2

15N–C(CH3)2–OH, HO–C(CH3)2–

C14N et HO–C(CH3)2–C15N, respectivement. On observe bien le décalage de m/z 70 à m/z 71 lié au 

remplacement de 14N par 15N pour la formation du 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile dans 

l’eǆpĠƌieŶĐe utilisaŶt HC15N. EŶ ƌeǀaŶĐhe, oŶ Ŷ’oďseƌǀe pas le dĠĐalage de ŵ/z ϲϬ à ŵ/z ϲϭ Ƌui 

deǀƌait aǀoiƌ lieu daŶs l’eǆpĠƌieŶĐe utilisaŶt 15NH3 si le 2-aminopropan-2-ol était formé. Le pic au m/z 

60 observé à 185 K ne peut donc pas être attribué au 2-aminopropan-2-ol. Il est possiblement dû à 

uŶe iŵpuƌetĠ pƌĠseŶte daŶs l’aĐĠtoŶe Ƌui suďliŵe eŶ ŵġŵe teŵps Ƌue l’eau. 

 

Figure 46 : TPD (Temperature Programmed Desorption) obtenues en suivant les pics à m/z 60, 61, 70 et 71 (voir le texte pour 

les raisons de ce choix) pendant le réchauffement à 4 K.min-1 de glaces (A) (CH3)2CO:H2O:14NH3:HC15N 1:1:0,6:0,3 et (B) 

(CH3)2CO:H2O:15NH3:HC14N 1:2:0,6:0,6. 
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Cela sigŶifie doŶĐ Ƌue la foƌŵatioŶ de l’aŵiŶoalĐool est iŶhiďĠe paƌ Đelle de l’hǇdƌoǆǇŶitƌile, puisƋue 

Ŷous aǀoŶs ǀu Ƌue l’aĐĠtoŶe peut ƌĠagiƌ aǀeĐ l’aŵŵoŶiaĐ eŶ pƌĠseŶĐe d’eau. Ce ƌĠsultat est 

iŶtĠƌessaŶt Đaƌ il ǀa à l’eŶĐoŶtƌe de Đe Ƌu’il seŵďle se passeƌ daŶs le Đas de l’aĐĠtaldĠhǇde, où la 

ƌĠaĐtioŶ pƌĠpoŶdĠƌaŶte est justeŵeŶt la foƌŵatioŶ de l’aŵiŶoalĐool. De plus, Đela laisse peu d’espoiƌ 

de foƌŵeƌ des pƌĠĐuƌseuƌs de l’acide α-aminoisobutyrique (AIB ((CH3)2C(NH2)(COOH)) par la réaction 

de “tƌeĐkeƌ à paƌtiƌ de l’aĐĠtoŶe daŶs les glaĐes iŶteƌstellaiƌes. EŶ ƌeǀaŶĐhe, le Ϯ-hydroxy-2-

methylpropanenitrile est uŶ pƌĠĐuƌseuƌ de l’hǇdƌoǆǇaĐide ;;CH3)2C(OH)(COOH)), détecté dans les 

météorites. Cet hydroxyacide pourrait être formé à partir du 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile lors 

de l’altĠƌatioŶ aƋueuse au seiŶ d’astĠƌoïdes. La Figure 47 ƌĠĐapitule l’eŶseŵďle des ƌĠaĐtioŶs 

ƌelatiǀes à la foƌŵatioŶ d’aŵiŶoŶitƌiles – pƌĠĐuƌseuƌs d’aĐides aŵiŶĠs – et d’hǇdƌoǆǇŶitƌiles – 

pƌĠĐuƌseuƌs d’hǇdƌoǆǇaĐides – validées par des expériences sur des analogues de glaces 

interstellaires, et resitue parmi ces dernières celles étudiées pendant cette thèse. 
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Figure 47 : ‘ĠĐapitulatif des diffĠƌeŶtes ƌĠaĐtioŶs ĠtudiĠes pouƌ la foƌŵatioŶ d͛aŵiŶoŶitƌiles ;pƌĠĐuƌseuƌs d͛aĐides aminés) et 

d͛hǇdƌoǆǇŶitƌiles ;pƌĠĐuƌseuƌs d͛hǇdƌoǆǇaĐidesͿ à paƌtiƌ d͛eǆpĠƌieŶĐes de siŵulatioŶ de glaĐes iŶteƌstellaiƌes. Les ƌĠaĐtioŶs 

ĠtudiĠes daŶs le Đadƌe de Đette thğse appaƌaisseŶt à l͛iŶtĠƌieuƌ des zoŶes dĠliŵitĠes paƌ les poiŶtillĠs ƌouges. Les ƌéactions 

semi-tƌaŶspaƌeŶtes Ŷ͛oŶt pas eŶĐoƌe ĠtĠ ĠtudiĠes eŶ laďoƌatoiƌe. 

Ces études mécanistiques peuvent être vues comme une sorte de zoom se concentrant sur la 

ĐoŵpƌĠheŶsioŶ de la foƌŵatioŶ d’uŶe ŵolĠĐule ďieŶ pƌĠĐise au seiŶ d’uŶ ŵĠlaŶge ďeauĐoup plus 

complexe. Nous allons maintenant « dézoomer » pour essayer de comprendre dans sa globalité la 

composition des résidus réfractaires de glaces interstellaires. En effet, il a été montré par des 

analyses de spectrométrie de masse à très haute résolution (VHRMS) par FT-Orbitrap que les résidus 

d’aŶalogues de glaĐes iŶteƌstellaiƌes ĐoŶtieŶŶeŶt plusieuƌs ŵillieƌs de ŵolĠĐules diffĠƌeŶtes, aǀeĐ des 

ŵasses pouǀaŶt alleƌ jusƋu’à ϰϬϬϬ Da (Danger, Orthous-Daunay, et al., 2013). Cela montre que la 

diversité moléculaire présente au sein de ces résidus est encore mal comprise, et mérite amplement 

des recherches approfondies par des analyses globales et non-ciblées. 
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II. Approche globale 
Tous les résidus réalisés pour les différentes études présentées dans cette partie ont été synthétisés 

à l’aide du dispositif eǆpĠƌiŵental MICMOC – assez similaire au système AHIIA – présenté dans la 

partie expérimentale (p.59). Ici, à la différence de la partie mécanistique où seuls les effets d’uŶ 

réchauffement de la glace étaient pris en compte, la glace est irradiée à 77 K avec des photons VUV 

;pƌiŶĐipaleŵeŶt à ϭϮϭ,ϲ Ŷŵ ;lǇŵaŶ αͿͿ peŶdaŶt soŶ dĠpôt, aǀeĐ uŶe dose d’eŶǀiƌoŶ ϭ photoŶ paƌ 

ŵolĠĐule dĠposĠe, aǀaŶt d’ġtƌe ƌĠĐhauffĠe à ϯϬϬ K à ~Ϭ,ϭ K.min-1. Le suiǀi de l’ĠǀolutioŶ in situ se fait 

paƌ speĐtƌosĐopie IR à tƌaŶsfoƌŵĠe de Fouƌieƌ ;IRTFͿ. Les glaĐes soŶt toutes ĐoŶstituĠes d’uŶ 

mélange de trois espèces : l’eau, le ŵĠthaŶol ;CH3OHͿ, et l’aŵŵoŶiaĐ ;NH3). En effet, ces trois 

espèces sont parmi les plus abondantes observées dans les glaces interstellaires, et sont 

ƌespeĐtiǀeŵeŶt les pƌiŶĐipales souƌĐes d’oǆǇgğŶe, de ĐaƌďoŶe ƌĠduit et d’azote. Les ƌatios eŶtƌe Đes 

tƌois espğĐes peuǀeŶt ǀaƌieƌ eŶ foŶĐtioŶ des ďesoiŶs de l’eǆpĠƌieŶĐe, ŵais le ŵĠlange « canonique » 

utilisé est le rapport H2O:CH3OH:NH3 3:1:1. Ce mélange surestime la quantité de méthanol et 

d’aŵŵoŶiaĐ paƌ ƌappoƌt à l’eau, ĐoŵpaƌĠ auǆ aďoŶdaŶĐes Ƌue l’oŶ peut tƌouǀeƌ daŶs les glaĐes 

iŶteƌstellaiƌes ;Ƌui est plutôt de l’oƌdƌe de ϱ%Ϳ. Mais cela est nécessaire pour obtenir une quantité de 

pƌoduits foƌŵĠs suffisaŶte pouƌ ġtƌe dĠteĐtĠs paƌ Ŷos teĐhŶiƋues d’aŶalǇse. 

Apƌğs suďliŵatioŶ des espğĐes les plus ǀolatiles et de l’eau, les ƌĠsidus oďteŶus de Đette ŵaŶiğƌe 

sont complètement solubles daŶs des solǀaŶts polaiƌes tels Ƌue l’eau ou le ŵĠthaŶol. Cette soluďilitĠ 

permet de les analyser ex situ avec des techniques comme la chromatographie en phase liquide ou 

gazeuse, ou encore en infusion dans un spectromètre de masse, comme cela va être notre cas. De ce 

point de vue, ces résidus peuvent donc être comparés avec la matière organique soluble (SOM) que 

l’oŶ tƌouǀe daŶs les ĐhoŶdƌites ĐaƌďoŶĠes. Nous aǀoŶs ǀu daŶs la paƌtie bibliographique (p.46) que 

de nombreuses analyses ciblées sur ces résidus ont permis de détecter des molécules telles que des 

acides aminés, des bases azotées ou même des sucres. 

A. Informations sur la composition moléculaire de la phase soluble des 

résidus 

Nous alloŶs ŵaiŶteŶaŶt ǀoiƌ Đe Ƌue peut appoƌteƌ l’aŶalǇse de ces résidus de manière non-ciblée par 

FT-Oƌďitƌap et ĐheƌĐheƌ le ŵeilleuƌ ŵoǇeŶ d’eǆploiteƌ Đes doŶŶĠes eŶ utilisaŶt des ŵĠthodes de 

ƌepƌĠseŶtatioŶ adĠƋuates. Le pƌiŶĐipe de l’aŶalǇse des ƌĠsidus paƌ FT-Orbitrap est expliqué dans la 

partie expérimentale (p.66). Nous aǀoŶs d’aďoƌd aŶalǇsĠ uŶ ƌésidu « canonique » issu d’uŶe glaĐe 

H2O:CH3OH:NH3 3:1:1 (article 4 p.140Ϳ. UŶe fois l’ĠĐhaŶtilloŶ tƌaitĠ ;Đf annexe Attributor (p.177) pour 

le tƌaiteŵeŶtͿ, oŶ oďtieŶt pouƌ ĐhaƋue ŵode d’ioŶisatioŶ ;positif ou ŶĠgatifͿ uŶe liste de foƌŵules 

brutes correspondant aux molécules présentes dans le résidu détectées entre m/z 50 et m/z 400 

dans ce mode. Les molécules se répartissent en trois groupes : le groupe CHNO, le plus abondant 
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daŶs les deuǆ ŵodes ;ϵϮ% du Ŷoŵďƌe total d’attƌiďutioŶs, ϲϱ% de l’iŶteŶsitĠ totaleͿ, le gƌoupe CHN 

;ϯ% du Ŷoŵďƌe total d’attƌiďutioŶs, ϭϲ% de l’iŶteŶsité totale), et le groupe CHO (5% du nombre total 

d’attƌiďutioŶs, ϭϵ% de l’iŶteŶsitĠ totaleͿ, pƌĠseŶt uŶiƋueŵeŶt eŶ ŵode ŶĠgatif ;Figure 48A). Les 

différences de pourceŶtage seloŶ Ƌue l’oŶ ĐoŶsidğƌe ou ŶoŶ l’iŶteŶsitĠ des piĐs iŶdiƋueŶt Ƌue le 

gƌoupe CHNO ĐoŶtieŶt uŶe plus gƌaŶde diǀeƌsitĠ de ŵolĠĐules, ŵais Ƌue l’iŶteŶsitĠ ŵoǇeŶŶe des piĐs 

correspondant aux molécules des groupes CHO et CHN est supérieure à celle du groupe CHNO. Afin 

d’estiŵeƌ la stƌuĐtuƌe gĠŶĠƌale du sƋuelette ĐaƌďoŶĠ daŶs ĐhaĐuŶ des tƌois gƌoupes, oŶ utilise 

l’ĠƋuiǀaleŶt d’aƌoŵatiĐitĠ Xc, introduit par Yassine et al. (Yassine, Harir, Dabek-Zlotorzynska, & 

Schmitt-Kopplin, 2014), et défini comme suit : 

{�� = ܥʹ + ܰ − � − ܧܤܦܱ݉ʹ − ܱ݉ + ͳ ܧܤܦ �ݏ > ܱ݉�� = Ͳ ܧܤܦ �ݏ ൑ ܱ݉  

Où ݉ est la fƌaĐtioŶ des atoŵes d’oǆǇgğŶe iŵpliƋuĠs daŶs des liaisoŶs π au sein de la molécule (0 

pour un alcool, 1 pour une cétone, 0,5 pour un acide carboxylique), et ܧܤܦ (pour Double Bond 

EquivalentͿ est le Ŷoŵďƌe d’iŶsatuƌatioŶs dĠfiŶi paƌ ܧܤܦ = ଶ�−�+ே+ଶଶ . A partir des analyses de 

speĐtƌosĐopie IRTF effeĐtuĠes suƌ Ŷos ƌĠsidus, ĐoŵpaƌaŶt la ĐoŶtƌiďutioŶ de l’ĠloŶgatioŶ O-H à celle 

des élongations C=O des amides et des esters, on ĐoŶsidğƌe Ƌu’eŶǀiƌoŶ la ŵoitiĠ des atoŵes 

d’oǆǇgğŶe foƌŵeŶt uŶe douďle liaisoŶ eŶ taŶt Ƌue ĐaƌďoŶǇles, et oŶ Đhoisit paƌ ĐoŶsĠƋueŶt ݉ = Ͳ,ͷ. 

Les molécules ayant un �௖ < ʹ,ͷ ou une ܧܤܦ < Ͷ sont considérées comme aliphatiques, celles avec ʹ,ͷ ൑ �௖ < ʹ,7  et ܧܤܦ ൒ Ͷ sont considérées comme aromatiques. Enfin, celles ayant un �௖ ൒ ʹ,7 

et ܧܤܦ ൒ Ͷ contiennent des structures poly-aromatiques. La Figure 48B recense les valeurs de Xc 

pour les différents groupes. 60% des attributions présentent une structure aliphatique, avec une DBE 

moyenne de 4. Les insaturations sont donc certainement principalement portées par N et O, avec 

possiblement quelques liaisons C=C ou cycles aliphatiques. Les 40% restant contiennent donc au 

moins un cycle aromatique, dont 9% qui sont poly-aromatiques. Il semble également que Xc soit 

corrélé avec le nombre de N et anti-corrélé avec le nombre de O. Cela semble donc indiquer que les 

structures aliphatiques portent principalement des acides carboxyliques, cétones et alcools, alors 

que les structures aromatiques sont appauvries en O et contiennent N au sein des cycles, ou sous la 

foƌŵe de Ŷitƌiles ou d’aŵides. Le gƌoupe CHO ĐoŶtieŶt Ƌuasi-exclusivement des structures 

aliphatiƋues ;ϵϵ%Ϳ, aǀeĐ uŶe DBE ŵoǇeŶŶe de Ϯ. A l’iŶǀeƌse, ϴϯ% des attƌiďutioŶs du gƌoupe CHN 

contiennent au moins un cycle aromatique. 
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Figure 48 : ;AͿ PouƌĐeŶtage de ĐhaĐuŶ des tƌois gƌoupes CHNO, CHO, et CHN au seiŶ du ƌĠsidu issu d͛uŶe glaĐe 
H2O:CH3OH:NH3 ϯ:ϭ:ϭ, eŶ teƌŵe de Ŷoŵďƌe d͛attƌiďutioŶs ;A pouƌ AveƌageͿ ou poŶdĠƌĠ paƌ l͛iŶteŶsitĠ des pics 

ĐoƌƌespoŶdaŶt auǆ attƌiďutioŶs ;WA pouƌ Weighted AveƌageͿ. L͛eŶseŵďle des attƌiďutioŶs des ŵodes positif et ŶĠgatif est 
pƌis eŶ Đoŵpte. ;BͿ EstiŵatioŶ de l͛iŶsatuƌatioŶ du sƋuelette ĐaƌďoŶĠ des ŵolĠĐules pouƌ ĐhaĐuŶ des tƌois gƌoupes CHNO, 

CHO, et CHN, ďasĠe suƌ la valeuƌ de l͛ĠƋuivaleŶt d͛aƌoŵatiĐitĠ Xc. Les foƌŵules stœĐhioŵĠtƌiƋues ŵoǇeŶŶes de ĐhaƋue 
région sont également indiquées. 

AfiŶ d’alleƌ plus loiŶ daŶs la ĐaƌaĐtĠƌisatioŶ des diffĠƌeŶts tǇpes de ŵolĠĐules pƌĠseŶts daŶs le ƌĠsidu, 

nous avons utilisé une cartographie des diagrammes de Van Krevelen qui a été développée à partir 

d’aŶalǇses de ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue Ŷatuƌelle. Cette Đaƌtogƌaphie dĠfiŶie ϴ zoŶes daŶs le diagƌaŵŵe 

H/C fonction de O/C (Figure 49A). On peut voir sur la Figure 49B l’eŶseŵďle des attƌiďutioŶs du 

ƌĠsidu daŶs les deuǆ ŵodes d’ioŶisatioŶ, positif et ŶĠgatif, dans un diagramme H/C fonction de O/C, 

ce qui donne une idée de la manière dont elles sont réparties entre les différentes zones. La zone 1 

correspond aux espèces saturées, tels que les hydrocarbures et les alcools. La zone 2a correspond à 
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remarquer que la zone 2c – correspondant à des chaines alkyles enrichies en O – est nettement plus 

fouƌŶie loƌsƋu’oŶ ajoute la ĐoŶtƌiďutioŶ du gƌoupe CHO ;ϱ% pouƌ la distƌiďutioŶ CHNO ĐoŶtƌe ϮϮ% 

pour la somme des contributions CHNO + CHOͿ. Cela iŵpliƋue Ƌue le gƌoupe CHO ĐoŶtieŶt d’iŶteŶses 

pics correspondant à des chaines alkyles riches en oxygène. 

 

Figure 50 : CoŵpaƌaisoŶ des diffĠƌeŶtes faŵilles ĐhiŵiƋues dĠteĐtĠes à la fois daŶs le ƌĠsidu oƌgaŶiƋue issu d͛uŶe glaĐe 
H2O:CH3OH:NH3 3:1:1 (en noir uniquement au sein du groupe CHNO, en bleu au sein des groupes CHNO et CHO, dans les 

deuǆ Đas poŶdĠƌĠ paƌ l͛iŶteŶsité) et dans la matière organique soluble (SOM) de la météorite de Murchison. (1) Structures 

saturées –OR/–NR1R2 (2a) Chaines alkyles contenant COOH/CONH2 (2b) Chaines alkyles contenant (–COOR)n/(–CONR1R2)n/– 

NR1R2 (2c) Chaines alkyles enrichies en O (–COOR)n/–OR contenant peu de N (3a) structures conjuguées contenant 

possiblement des groupes phényles enrichis en N avec quelques fonctions O (3b) Structures conjuguées contenant 

possiblement des groupes phényles (–COOR)n/(–CONR1R2)n/– NR1R2 

Cela nous conforte daŶs l’idĠe Ƌue Ŷos ƌĠsidus peuǀeŶt ġtƌe ǀus Đoŵŵe des aŶalogues de la “OM des 

chondrites carbonées, et que ce sont bien les processus énergétiques et thermiques utilisés pour la 

foƌŵatioŶ de Đes aŶalogues Ƌui soŶt à l’oƌigiŶe d’uŶe paƌtie de la ƌiĐhesse ŵolĠĐulaiƌe Ƌue l’oŶ 

trouve dans ces chondrites carbonées. Néanmoins, des différences importantes demeurent entre la 

matière organique météoritique et nos résidus, en particulier le ratio élémentaire N/C, nettement 

plus élevé dans notre résidu que dans la SOM de Murchison (N/C=0,03 pour la SOM de Murchison 

contre N/C=0,2 dans le résidu). La raison la plus évidente pour expliquer cette différence est la 

surabondance de NH3 dans le mélange H2O:CH3OH:NH3 3:1:1 par rapport aux abondances attendues 

dans les glaces iŶteƌstellaiƌes. De plus, auĐuŶ pƌoĐessus d’altĠƌatioŶ seĐoŶdaiƌe ;hǇdƌotheƌŵalisŵe 

ou ŵĠtaŵoƌphisŵeͿ Ŷ’est siŵulĠ daŶs la foƌŵatioŶ de Ŷotƌe ƌĠsidu. Oƌ il est ĐeƌtaiŶ Ƌue Đes 

pƌoĐessus oŶt uŶ iŵpaĐt suƌ la ĐoŵpositioŶ de la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue Ƌue l’oŶ ƌetrouve dans les 

météorites. Si ces résultats paraissent prometteurs, ils demandent donc toutefois à être confirmés 

paƌ d’autƌes eǆpĠƌieŶĐes, eŶ paƌtiĐulieƌ l’aŶalǇse daŶs les ŵġŵes ĐoŶditioŶs Ƌue Ŷos ƌĠsidus paƌ FT-

Orbitrap de SOM météoritique. 
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B. Impact de la composition de la glace et de l'altération des résidus sur la 

phase soluble 

Apƌğs uŶe aŶalǇse appƌofoŶdie d’uŶ ƌĠsidu issu d’uŶe glaĐe H2O:CH3OH:NH3 3:1:1 irradiée pendant 

ϰϴh, la suite logiƋue de Đette Ġtude ĐoŶsiste à s’iŶtĠƌesseƌ auǆ effets de la ǀaƌiation des conditions de 

formation du résidu sur sa composition finale (article 5 p.154). Les paramètres qui ont été étudiés 

sont : les proportions entre les constituants de la glace initiale, le temps de dépôt conjoint à 

l’iƌƌadiatioŶ, aiŶsi Ƌue l’effet d’uŶe suƌ-irradiation du résidu une fois formé. Dans ce but, 15 

échantillons ont été réalisés. Le Tableau 6 présente un résumé des paramètres utilisés pour la 

formation de ces résidus. La plupart des échantillons ont été réalisés en triplicata, afin de pouvoir 

calculer les écarts types des valeurs pertinentes pour notre analyse et juger de la robustesse du 

raisonnement. Trois échantillons ont également été réalisés pour le mélange 3:1:5, mais seulement 

deux des échantillons étaient exploitables. En effet, le mélange 3:1:5 produit une très faible quantité 

de résidu par rapport aux autƌes pƌopoƌtioŶs utilisĠes, au poiŶt Ƌu’uŶ des tƌois ĠĐhaŶtilloŶs Ŷe 

contenait pas suffisamment de résidu pour réaliser les analyses IR ou VHRMS. 

 

Tableau 6 : Paramètres utilisés pour réaliser les 15 échantillons 

H2O:CH3OH:NH3 

Temps de 

déposition/irradiation 

Sur-irradiation 

du résidu 

Nombre 

d’éĐhaŶtilloŶs 

3:1:1 48h - 3 

3:1:0.2 48h - 3 

3:1:5 48h - 2 

10:1:1 48h - 3 

3:1:1 48h 48h 3 

3:1:1 16h - 1 
 

L’aŶalǇse Oƌďitƌap de ĐhaƋue ĠĐhaŶtilloŶ est pƌĠĐĠdĠe d’uŶ ďlaŶĐ, Ƌui ĐoŶsiste eŶ du ŵĠthaŶol 

ultrapure – le même que celui utilisé pour solubiliser les résidus – pipeté dans un tube Eppendorf. 

UŶe fois l’ĠĐhaŶtilloŶ aŶalǇsĠ, les doŶŶĠes oďteŶues doiǀeŶt ġtre nettoyées des contaminations et 

des artefacts de mesure avant de pouvoir être interprétées. Pour ce faire, on utilise la représentation 

MDvEM décrite dans la partie bibliographique (p.49). Plusieurs étapes sont nécessaires pour nettoyer 

les doŶŶĠes. Tout d’aďoƌd, ĐhaƋue piĐ du speĐtƌe de ŵasse a uŶ pƌofil gaussieŶ, doŶt Ŷous deǀoŶs 

eǆtƌaiƌe le ŵaǆiŵuŵ. AiŶsi, oŶ ĐheƌĐhe les ĐhaŶgeŵeŶts de sigŶe de l’iŶteƌpolation linéaire de la 

dérivée du signal, qui permet de localiser le maximum. Seul le maximum de chaque profil gaussien 

est conservé. Puis, on ne conserve que les pics qui font partie de la distribution principale du 

diagramme MDvEM, puisque ceux situés en dehors de cette distribution en forme de fuseau ont des 

défauts de masse incompatibles avec une formule brute plausible ne contenant que des atomes de C, 
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H, N et O. Les pics les plus intenses induisent également des artefacts de ringing, qui sont supprimés 

(cf Figure 51). Enfin, tous les pics restant qui se trouvent également dans le blanc associé sont retirés, 

Ƌuelles Ƌue soit les iŶteŶsitĠs ƌelatiǀes. Cette appƌoĐhe ĐoŶseƌǀatiǀe est Đhoisie paƌĐe Ƌu’il est ƌisƋuĠ 

de Đoŵpaƌeƌ l’iŶteŶsitĠ d’uŶ piĐ eŶtƌe deuǆ ĠĐhaŶtilloŶs analysés par FT-Oƌďitƌap. EŶ effet, l’iŶteŶsitĠ 

dĠpeŶd du tauǆ d’ioŶisatioŶ de l’espğĐe, et Đe tauǆ ǀaƌie eŶ foŶĐtioŶ de l’eŶǀiƌoŶŶeŵeŶt. AiŶsi, oŶ 

pouƌƌait aǀoiƌ uŶe ĐoŶtaŵiŶatioŶ daŶs le ďlaŶĐ Ƌui pƌĠseŶte uŶ piĐ plus iŶteŶse daŶs l’ĠĐhaŶtilloŶ 

uniquement paƌĐe Ƌu’elle s’ioŶise ŵieuǆ eŶ pƌĠseŶĐe du ƌĠsidu, paƌ eǆeŵple. La Figure 51 montre un 

eǆeŵple du diagƌaŵŵe MDǀEM d’uŶ ĠĐhaŶtilloŶ aǀaŶt et apƌğs le ŶettoǇage des données. Le lecteur 

peut se référer à l’aŶŶeǆe suƌ l’utilisatioŶ du logiĐiel Attƌiďutoƌ pouƌ plus de dĠtail (p.177). 
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Figure 51 : Diagramme MDvEM d͛uŶ ƌĠsidu oďteŶu à paƌtiƌ d͛uŶe glaĐe H2O:CH3OH:NH3 3:1:0,2 avant (haut) et après (bas) 

nettoyage des données. La Đouleuƌ et la taille des poiŶts ƌepƌĠseŶteŶt l͛iŶteŶsitĠ de ĐhaƋue piĐ. 

Une formule brute CxHyNzOw est générée pour chaque pic restant, avec les deux restrictions 

suivantes : les ioŶs ƌadiĐalaiƌes Ŷe soŶt pas ĐoŶsidĠƌĠs, et oŶ Ŷ’autoƌise Ƌue des foƌŵules Ƌui 

vérifient les règles de Lewis. La formule ayant la masse la plus proche de la valeur expérimentale est 

ĐoŶseƌǀĠe si l’eƌƌeuƌ est inférieure à 1 ppm. Sinon, le pic est laissé sans attribution. Comme la source 

d’ioŶisatioŶ utilisĠe est l’ioŶisatioŶ paƌ ĠleĐtƌoŶĠďulisatioŶ ;E“IͿ, Ƌui liŵite la fƌagŵeŶtatioŶ des ioŶs, 

on considère que les formules calculées correspondent aux ions [M+H]+ et [M-H]- en mode positif et 
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négatif, respectivement. Il suffit donc de soustraire un H+ de la foƌŵule eŶ ŵode positif et d’ajouteƌ 

un H+ eŶ ŵode ŶĠgatif pouƌ oďteŶiƌ la foƌŵule des ŵolĠĐules d’oƌigiŶe. UŶe fois Ƌue les foƌŵules 

brutes ont été attribuées, les valeurs moyennes de la DBE et des rapports 
ே�  et 

ை� sont calculées à 

l’aide des foƌŵules suiǀaŶtes : 

ܧܤܦ =  ∑ ቀଶ ௡�೔  + ଶ− ௡�೔  + ௡ಿ೔ቁ೔ ∑ ଶ೔   ;   
ே� = ∑ ௡ಿ೔೔∑ ௡�ೕೕ  et 

ை� = ∑ ௡ೀ೔೔∑ ௡�ೕೕ  

Où ݊�ೖest le Ŷoŵďƌe d’atoŵes de X daŶs la foƌŵule ŵolĠĐulaiƌe du piĐ ŶuŵĠƌo k et DBE est le 

Ŷoŵďƌe d’iŶsatuƌatioŶs. Il est à Ŷoteƌ Ƌue le ŵġŵe poids est doŶŶĠ à toutes les attƌiďutioŶs, saŶs 

teŶiƌ Đoŵpte de l’iŶteŶsitĠ des piĐs ĐoƌƌespoŶdaŶt. Ce Đhoiǆ a ĠtĠ fait car comme expliqué dans le 

paƌagƌaphe pƌĠĐĠdeŶt, les ǀaƌiatioŶs d’iŶteŶsitĠ peuǀeŶt ġtƌe dues à d’autƌes faĐteuƌs Ƌue 

l’aďoŶdaŶĐe de l’ioŶ, telles Ƌue le pH ou l’effiĐaĐitĠ d’ioŶisatioŶ. Les ǀaleuƌs de la DBE et des rapports ே�  et 
ை� soŶt d’aďoƌd ĐalĐulĠes sĠpaƌĠŵeŶt pouƌ le ŵode positif et le ŵode ŶĠgatif. “i l’oŶ tƌaĐe la DBE 

en fonction du rapport 
ே�  pour chaque attribution, les points se répartissent en deux groupes distincts 

eŶ ŵode positif, et eŶ uŶ seul eŶ ŵode ŶĠgatif, Đoŵŵe l’illustƌe la Figure 52.  

 

Figure 52 : Ensemble des attributions trouvées (entre m/z 200 et m/z 350) dans un résidu 3:1:1 (48h) placées dans un 

diagramme DBE en fonction du rapport N/C, eŶ ŵode d͛ioŶisatioŶ positive ;gauĐheͿ et ŶĠgative ;dƌoiteͿ. En mode 

d͛ioŶisatioŶ positive, les deuǆ distƌiďutioŶs distiŶĐtes soŶt ideŶtifiĠes par les couleurs noire et rouge. 

Les attributions présentes au sein de la distribution commune aux modes positif et négatif (en noir 

dans la Figure 52) sont alors moyennées ensembles, pour donner les valeurs finales de DBE, 
ே�  et 

ை�. Si 

une même attƌiďutioŶ est tƌouǀĠe eŶ ŵode positif et ŶĠgatif, elle Ŷ’est ĐoŵptĠe Ƌu’uŶe seule fois 

dans le calcul des moyennes, pour ne pas donner deux fois plus de poids aux molécules ionisables 

dans les deux modes. Les attributions qui constituent la distribution uniquement détectée en mode 

positif sont moyennées séparément. Ces valeurs moyennes sont finalement représentées dans des 
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diagrammes ܧܤܦ en fonction de 
ே�  et  ܧܤܦ en fonction de 

ை� pour comparer les différents 

échantillons (Figure 54). 

Ce tǇpe d’aŶalǇse de doŶŶĠes VHRM“ suƌ des aŶalogues de ƌĠsidus de glaĐes iŶteƌstellaiƌes est 

Ŷoǀateuƌ et ŵĠƌite d’ġtƌe ĐoŵpaƌĠ auǆ aŶalǇses de speĐtƌosĐopie IR Ƌui soŶt ďeauĐoup plus 

répandues dans ce domaine. Nous présentons donc dans un premier temps les analyses IR des 

différents échantillons. 

1. Analyses IR  

Les spectres IR de chaque échantillon sont présentés dans la Figure 53. Les bandes infrarouges y sont 

ŵaƌƋuĠes d’uŶe lettƌe, et soŶt attƌiďuĠes daŶs le Tableau 6. Le HMT est détecté dans tous les 

éĐhaŶtilloŶs, Đoŵŵe atteŶdu de l’iƌƌadiatioŶ suiǀie du ƌĠĐhauffeŵeŶt de glaĐes H2O:CH3OH:NH3 

(Bernstein et al., 1995; Vinogradoff, Rimola, et al., 2012; Vinogradoff, Duvernay, Danger, Theulé, & 

Chiavassa, 2011), gƌâĐe à deuǆ ďaŶdes ĐaƌaĐtĠƌistiƋues de l’ĠloŶgatioŶ C-N, à 1233 et 1005 cm-1. Pour 

vérifier que la durée de dépôt ĐoŶjoiŶte à l’iƌƌadiatioŶ Ŷ’iŶflue pas suƌ la ĐoŵpositioŶ du ƌĠsidu, oŶ 

Đoŵpaƌe deuǆ ƌĠsidus issus de la ŵġŵe glaĐe ϯ:ϭ:ϭ, l’uŶe dĠposĠe/iƌƌadiĠe peŶdaŶt ϰϴh, l’autƌe 

pendant 16h. Les spectres IR des deux échantillons présentent les mêmes bandes, dans les mêmes 

proportions, mais avec une absorbance totale plus faible pour le résidu déposé/irradié pendant 16h. 

Cela confirme que la durée de dépôt/irradiation influe uniquement sur la quantité de résidu produit, 

mais pas sur la composition. 

Bien que la plupart des bandes soient partagées par tous les spectres, les intensités relatives entre 

Đes ďaŶdes ǀaƌieŶt d’uŶ ĠĐhaŶtilloŶ à l’autƌe, eŶ foŶĐtioŶ de la ĐoŵpositioŶ iŶitiale de la glaĐe. EŶ 

particulier, le rapport entre la bande à 1745 cm-1 (f) (groupe acide ou ester) et celle à 1665 cm-1 (g) 

(groupe azoté contenant un carbonyle, tel que les amides) semble être un bon indicateur de la 

ǀaƌiatioŶ de la ƋuaŶtitĠ d’azote daŶs les ƌĠsidus. EŶ effet, si l’oŶ Đoŵpaƌe les ƌĠsidus issus de glaĐes 

contenant des proportioŶs ĐƌoissaŶtes d’aŵŵoŶiaĐ, Đ’est-à-dire respectivement les mélanges 

3:1:0,2 ; 3:1:1 et 3:1:5 ; oŶ oďseƌǀe Ƌue l’aiƌe de la ďaŶde f dĠĐƌoit ƌelatiǀeŵeŶt à la ďaŶde g, pouƌ uŶ 

rapport des aires de f/g de 5 ; 0,9 et 0,4 respectivement. Cela montre que plus la glace est riche en 

aŵŵoŶiaĐ, plus la ƋuaŶtitĠ d’azote iŶĐoƌpoƌĠe au ƌĠsidu est iŵpoƌtaŶte, Đe Ƌui seŵďle ġtƌe uŶ 

résultat intuitif. On voit également que le spectre du résidu 3:1:5 est environ un ordre de grandeur 

plus faible en absorbance que les autres ƌĠsidus. Cela pouƌƌait s’eǆpliƋueƌ paƌ le fait Ƌue ŵoiŶs de 

carbone est disponible dans un mélange 3:1:5 que dans un mélange 3:1:1, ce qui produirait moins de 

molécules dans le résidu car le carbone est nécessaire à la formation du squelette carboné des 

espèces présentes dans le résidu. Néanmoins, la glace 10:1:1 contient proportionnellement encore 

moins de carbone que la glace 3:1:1, et elle produit pourtant autant de résidu que cette dernière au 
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ǀu de l’aďsoƌďaŶĐe totale. Il seŵďle doŶĐ Ƌue la dilutioŶ du carbone ne soit pas la principale cause de 

la diminution de la quantité de résidu. 

 

Figure 53 : Spectres infrarouges à 295 K des résidus présentés dans le tableau. Pour les résidus réalisés en triplicata, le 

speĐtƌe d͛uŶ seul des résidus est montré, par souci de clarté. Le spectre du résidu 3:1:5 a été agrandi 6,7 fois. Les bandes 

iŶfƌaƌouges soŶt ŵaƌƋuĠes d͛uŶe lettƌe et ideŶtifiĠes daŶs le Tableau 6 

Pour ce qui est du rapport entre les différentes bandes, on peut remarquer que les résidus 10:1:1 et 

3:1:5 se ressemblent. Le rapport entre les bandes f et g est proche (0,3 pour 10:1:1, 0,4 pour 3:1:5), 

iŶdiƋuaŶt Ƌue le ƌĠsidu issu d’uŶe glaĐe 10:1:1 est riche en azote. Cela est confirmé par la présence 

de la bande b à 3203 cm-1 Ƌui Ŷ’est ǀisiďle Ƌue daŶs Đes deuǆ ƌĠsidus et ĐoƌƌespoŶd à l’ĠloŶgatioŶ N-H 

d’uŶ aŵide ou d’uŶe aŵiŶe. Il seŵďle doŶĐ Ƌu’uŶe augŵeŶtatioŶ de la ƋuaŶtitĠ d’eau daŶs la glace 

de dĠpaƌt ŵğŶe ĠgaleŵeŶt à uŶe augŵeŶtatioŶ de la ƋuaŶtitĠ d’azote iŶĐoƌpoƌĠe daŶs le ƌĠsidu, Đe 

Ƌui est ŵoiŶs iŶtuitif. UŶe eǆpliĐatioŶ à Đe phĠŶoŵğŶe pouƌƌait ǀeŶiƌ du ƌôle de l’eau Ƌui a ĠtĠ ŵis eŶ 

évidence dans la partie résultat sur les études mécanistiques (p.71), où l’oŶ a ŵoŶtƌĠ Ƌue l’aĐĠtoŶe 

Ŷe ƌĠagissait eŶ phase solide aǀeĐ l’aŵŵoŶiaĐ Ƌu’eŶ pƌĠseŶĐe d’eau peƌŵettaŶt de piĠgeƌ les ƌĠaĐtifs 

au-delà de leuƌ teŵpĠƌatuƌe de dĠsoƌptioŶ. De la ŵġŵe ŵaŶiğƌe, l’eǆĐğs d’eau daŶs la glaĐe ϭϬ:ϭ:ϭ 

pourrait augmenter la réactivité de NH3 en le maintenant plus longtemps en phase solide lors du 
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ƌĠĐhauffeŵeŶt, peƌŵettaŶt d’iŶĐoƌpoƌeƌ plus d’azote daŶs le ƌĠsidu. L’eau pourrait également agir 

sur la réactivité des radicaux en isolant ces derniers, limitant ainsi leur recombinaison locale à basse 

température, et permettant de former de nouvelles espèces lors de leur diffusion pendant le 

réchauffement (Butscher et al., 2015). 

Enfin, le résidu sur-irradié pendant 48h, qui sera étudié plus en détail dans la section suivante (p.97), 

se différencie des autres par la présence de deux bandes à 2148 (e) et 1638 cm-1 (h), attribuées 

ƌespeĐtiǀeŵeŶt à l’ĠloŶgatioŶ N=C=O et l’ĠloŶgatioŶ C=N ;ou la déformation NH). La position de 

Đette ĠloŶgatioŶ N=C=O est ĐaƌaĐtĠƌistiƋue de la pƌĠseŶĐe d’isoĐǇaŶates. 

Table 1 : Position et attribution des bandes IR présentes dans les spectres des résidus 

Lettre dans la 
Figure 53 

Noŵďƌe d’oŶde 
(cm-1) 

Mode de vibration 

a 3245 ʆOH 

b 3203 ʆNH 

c 2930 ʆCH a.s. 

d 2874 ʆCH s. 

e 2148 ʆN=C=O 

f 1745 ʆC=O esters/acides1 

g 1665 ʆC=O amides/acide carbamique1  

h 1638 NH ou ʆC=N  

i 1595 ʆCOO- a.s. 2,4 

j 1460 ɷCH (CH3) 

k 1372 ɷCH2 de HMT 3 

l 1343 ʆCOO- s. 4  

m 1299 ? 

n 1233 ʆCN de HMT 3 

o 1005 ʆCN de HMT 3 
1(Muñoz Caro & Schutte, 2003) 2(Schutte et al., 1999) 3(Bernstein et al., 1995) 4(Muñoz Caro et al., 

2014) 

L’aŶalǇse IR Ŷous doŶŶe uŶe ǀue d’eŶseŵďle des foŶĐtioŶs ĐhiŵiƋues Ƌue l’oŶ tƌouǀe daŶs les 

résidus. On sait également que la diversité moléculaire au sein de ces résidus est bien plus 

iŵpoƌtaŶte Ƌue Đe Ƌu’oŶ peut oďseƌǀeƌ par spectroscopie IR (Danger, Orthous-Daunay, et al., 2013). 

OŶ ǀa doŶĐ ŵaiŶteŶaŶt Đoŵpaƌeƌ les ƌĠsultats de l’aŶalǇse IR à Đeuǆ de l’aŶalǇse paƌ FT-Orbitrap, afin 

de dĠteƌŵiŶeƌ si les teŶdaŶĐes oďseƌǀĠes paƌ speĐtƌosĐopie IR se ƌetƌouǀeŶt loƌsƋu’oŶ pƌeŶd eŶ 

compte toute la diversité moléculaire.  
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La comparaison des résidus issus de glaces H2O:CH3OH:NH3 3:1:0,2, 3:1:1, et 3:1:5 Đoƌƌoďoƌe l’aŶalǇse 

IR, puisque le rapport 
ே�  moyen de ces résidus augmente avec la quantité de NH3 dans la glace 

iŶitiale. C’est le Đas pouƌ les deuǆ distƌiďutioŶs. D’autƌe paƌt le ƌappoƌt ை� moyen varie très peu entre 

ces résidus, ce qui Ŷ’est pas iŶatteŶdu puisƋue le ƌappoƌt eŶtƌe O et C est ĐoŶstaŶt daŶs toutes Đes 

glaces. 

L’effet de la ƋuaŶtitĠ d’eau daŶs la glaĐe iŶitiale suƌ le ƌĠsidu peut ġtƌe oďseƌǀĠ si l’oŶ Đoŵpaƌe les 

ƌĠsidus pƌoǀeŶaŶt de glaĐes ϭϬ:ϭ:ϭ et ϯ:ϭ:ϭ. OŶ s’apeƌçoit Ƌue le rapport 
ே�  moyen des résidus 10:1:1 

est supĠƌieuƌ à Đelui des ƌĠsidus ϯ:ϭ:ϭ, pouƌ les deuǆ distƌiďutioŶs, aloƌs ŵġŵe Ƌu’il Ǉ a ŵoiŶs d’azote 

dispoŶiďle daŶs la glaĐe ϭϬ:ϭ:ϭ Ƌue daŶs la glaĐe ϯ:ϭ:ϭ. L’iŶĐoƌpoƌatioŶ de l’azote daŶs les ƌĠsidus 

10:1:1 est même très efficace, puisque le rapport 
ே�  atteint presque celui des résidus 3:1:5, pourtant 

issus d’uŶe glaĐe ďeauĐoup plus ƌiĐhe eŶ azote. Ce ƌĠsultat est ĐohĠƌeŶt aǀeĐ les ƌappoƌts des ďaŶdes 

f et g obtenus pour ces résidus dans les spectres IR, et appuie les deuǆ hǇpothğses suƌ le ƌôle de l’eau 

daŶs Đes glaĐes, augŵeŶtaŶt la ƌiĐhesse de la Đhiŵie de l’azote, soit paƌ effet de piĠgeage de 

l’aŵŵoŶiaĐ paƌ l’eau, soit paƌ dilutioŶ à ďasse teŵpĠƌatuƌe eŵpġĐhaŶt la ƌeĐoŵďiŶaisoŶ loĐale des 

radicaux formĠs paƌ l’iƌƌadiatioŶ. Cet eŶƌiĐhisseŵeŶt eŶ azote daŶs le ƌĠsidu a ĠgaleŵeŶt ĠtĠ oďseƌǀĠ 

lors des analyses XANES de résidus provenant de glaces H2O:CH3OH:CO:NH3 100:50:1:1 (Nuevo et al., 

2011), avec un résidu 14 fois plus enrichi en azote que la glace initiale. De manière surprenante, la 

situation est inversée pour le rapport 
ை�. Les résidus 3:1:1 ont des rapports 

ை� supérieurs à ceux des 

ƌĠsidus ϭϬ:ϭ:ϭ. Il se pouƌƌait Ƌue la Đhiŵie iŶduisaŶt uŶe plus gƌaŶde iŶĐoƌpoƌatioŶ d’azote daŶs le 

résidu se fasse au dĠtƌiŵeŶt de l’oǆǇgğŶe. Cela seŵďle eŶ tout Đas iŶdiƋueƌ Ƌue la ŵajeuƌe paƌtie de 

l’oǆǇgğŶe iŶĐoƌpoƌĠ au ƌĠsidu est appoƌtĠ paƌ le ŵĠthaŶol et ŶoŶ paƌ l’eau. AutƌeŵeŶt, 

l’augŵeŶtatioŶ de la ƋuaŶtitĠ d’eau daŶs la glaĐe se tƌaduiƌait ĐeƌtaiŶeŵeŶt par une augmentation 

du rapport 
ை�. 

EŶfiŶ, l’aŶalǇse VHRM“ des ƌĠsidus ϯ:ϭ:ϭ suƌ-irradiés à température ambiante pendant 48h montre 

que la partie soluble de ces résidu est nettement appauvrie en O par rapport aux résidus 3:1:1 

classiques, avec des rapports 
ை� inférieurs à tous les autres résidus pour la distribution « carbonée ». 

Cet appauvrissement en O pourrait être expliqué par une décarbonylation ou une déshydratation de 

groupements carbonyles qui pourrait libérer CO ou H2O en phase gazeuse, diminuant ainsi la 

ƋuaŶtitĠ d’oǆǇgğŶe daŶs les ƌĠsidus. La ďaŶde des isoĐǇaŶates pƌĠseŶte daŶs le speĐtƌe IR à Ϯϭϰϴ Đŵ-

1 pouƌƌait alleƌ daŶs Đe seŶs, puisƋu’elle pouƌƌait pƌoǀeŶiƌ de la dĠgƌadatioŶ d’uŶe aŵide (Duvernay, 

Chiavassa, Borget, & Aycard, 2005) ou d’uŶ aĐide Đaƌďamique (Bossa, Theulé, Duvernay, Borget, & 

Chiavassa, 2008) lors de la sur-irradiation, montrant que des groupes carbonyles peuvent 
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effectivement être dégradés par sur-irradiation. Comme nous allons le voir en détail dans la partie 

suivante, la sur-irradiation produit de la matière organique insoluble, qui ne peut donc pas être 

analysée par Orbitrap. Ces résultats montrent donc que la sur-irradiation induit également des 

modifications tangibles sur la partie du résidu qui demeure soluble, laissant supposer une certaine 

ĐoŶtiŶuitĠ daŶs l’altĠƌatioŶ pƌoǀoƋuĠe paƌ Đette suƌ-irradiation. 

Ces résultats Ŷous peƌŵetteŶt de dƌesseƌ uŶe pƌeŵiğƌe Đaƌtogƌaphie de l’ĠǀolutioŶ des ƌĠsidus eŶ 

fonction de leurs coŶditioŶs de foƌŵatioŶ et d’altĠƌatioŶ. Ces analyses nous renseignent non 

seuleŵeŶt suƌ la ĐoŵpositioŶ des ƌĠsidus, ŵais il est ĠgaleŵeŶt possiďle d’eŶ dĠduiƌe des 

informations sur la réactivité menant à ces résidus. Ainsi nous avons vu le rôle primordial de l’eau, 

iŶduisaŶt uŶe ŵeilleuƌe iŶĐoƌpoƌatioŶ d’azote daŶs les ƌĠsidus, ǀƌaiseŵďlaďleŵeŶt paƌ la 

ĐoŵďiŶaisoŶ d’uŶ effet de piĠgeage des ƌĠaĐtifs eŶ phase solide peŶdaŶt le ƌĠĐhauffeŵeŶt et d’uŶ 

effet de dilution à basse température limitant la recombinaison locale des radicaux formés par 

iƌƌadiatioŶ. L’eau seŵďle eŶ ƌeǀaŶĐhe aǀoiƌ peu d’iŶflueŶĐe suƌ la Đhiŵie de l’oǆǇgğŶe, laissaŶt 

peŶseƌ Ƌue la ŵajeuƌe paƌtie de l’oǆǇgğŶe iŶĐoƌpoƌĠ au ƌĠsidu a pouƌ oƌigiŶe le ŵĠthaŶol plutôt Ƌue 

l’eau. D’autƌe paƌt, Ŷous aǀoŶs pu Ġtaďliƌ Ƌu’il eǆiste uŶe ƌelatioŶ diƌeĐte eŶtƌe la ƋuaŶtitĠ 

d’aŵŵoŶiaĐ daŶs la glaĐe et la ƋuaŶtitĠ d’azote daŶs le ƌĠsidu. “i l’oŶ ƌelie Đela auǆ aŶalǇses FT-ICR 

réalisées sur la SOM de la météorite de Murchison (Schmitt-Kopplin et al., 2010), on y trouve un 

rapport 
ை� moyen de 0,2, qui serait compatible avec la partie soluble de notre résidu 3:1:1 sur-irradié, 

mais le rapport 
ே�  moyen de la SOM de Murchison est bien inférieur (0,03) à tous ceux de nos résidus, 

Ǉ Đoŵpƌis les ƌĠsidus ϯ:ϭ:Ϭ,Ϯ ĐoŶteŶaŶt le ŵoiŶs d’azote. Il faut ďieŶ gaƌdeƌ eŶ tġte Ƌue l’ĠǀolutioŶ 

subie par la matière organique des météorites est plus complexe que celle recrée au sein de nos 

ƌĠsidus, puisƋu’elle iŶĐlut des pƌoĐessus d’altĠƌatioŶ seĐoŶdaiƌes Đoŵŵe le ŵĠtaŵoƌphisŵe et 

l’altĠƌatioŶ aƋueuse.  

C. De la matière organique soluble à la matière organique insoluble 

Les résidus obtenus lors du réchauffement de glaces irradiées lors du dépôt sont totalement solubles 

dans le méthanol. Or nous avons vu dans la partie bibliographique (p.34) Ƌue l’oŶ tƌouǀe daŶs les 

chondrites carbonées de la matière organique soluble (SOM) mais aussi de la matière organique 

insoluble (IOM) (Pizzarello et al., 2006). Nous alloŶs ŵaiŶteŶaŶt Ŷous iŶtĠƌesseƌ à la ƌelatioŶ Ƌu’il 

peut y avoir entre ces deux types de matière organiques. 

LoƌsƋu’oŶ ĐheƌĐhe à faiƌe ǀaƌieƌ les diffĠƌeŶts paƌaŵğtƌes ;pƌopoƌtioŶs iŶitiales des espğĐes daŶs la 

glace, temps de dépôt, vitesse de réchauffement par exemple) lors de la formation du résidu pour en 

étudier les conséquences sur les produits formés, on en arrive forcément à considérer la durée 

d’iƌƌadiatioŶ UV. OŶ peut iŵagiŶeƌ des ĐoŵposĠs ƌĠfƌaĐtaiƌes à la suƌfaĐe de gƌaiŶs Ƌui se ƌetƌouvent 
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dans des régions telles que la périphérie du disque protoplanétaire où le flux UV est important, et 

donc ces composés – déjà issu de glaces irradiées puis réchauffées – peuǀeŶt ĐoŶtiŶueƌ d’ġtƌe 

irradiés. Pour représenter cela, nous avons réalisé un résidu dans les mêmes conditions que 

d’haďitude ;i.e. iƌƌadiĠ peŶdaŶt le dĠpôt à ϳϳ K, puis ƌĠĐhauffĠ à ϯϬϬ K à ~Ϭ,ϭ K.ŵiŶ-1), puis avons ré-

irradié ce résidu une fois formé à température ambiante pendant 73h (article 6 p.163). Alors que 

peŶdaŶt la foƌŵatioŶ du ƌĠsidu, uŶe dose d’eŶǀiƌoŶ ϭ photoŶ paƌ ŵolĠĐule est assuƌĠe paƌ le fait Ƌue 

l’iƌƌadiatioŶ a lieu peŶdaŶt le dĠpôt, loƌs de la suƌ-irradiation du résidu, ce sont uniquement les 

premières dizaines de nanomètres (Bennett, Pirim, & Orlando, 2013) Ƌui aďsoƌďeŶt l’iŶtĠgƌalitĠ du 

fluǆ UV, puisƋue le pouǀoiƌ de pĠŶĠtƌatioŶ des photoŶs UV daŶs le ƌĠsidu est tƌğs faiďle. L’aŶalǇse IR 

sonde quant à elle toute l’Ġpaisseuƌ du ƌĠsidu, il est doŶĐ atteŶdu Ƌue le speĐtƌe IR soit peu ŵodifiĠ 

par cette sur-iƌƌadiatioŶ, puisƋue la ŵajeuƌe paƌtie du ƌĠsidu a ĠtĠ pƌotĠgĠe des UV et Ŷ’a doŶĐ pas 

ĠtĠ ŵodifiĠe. C’est effeĐtiǀeŵeŶt le Đas, si Đe Ŷ’est l’appaƌitioŶ d’uŶe bande à 2150 cm-1 qui peut être 

attƌiďuĠe à la ǀiďƌatioŶ d’ĠloŶgatioŶ de la foŶĐtioŶ isoĐǇaŶate ;R-N=C=O) (Brucato, Baratta, & 

Strazzulla, 2006) et la diŵiŶutioŶ de la ďaŶde assoĐiĠe à l’ĠloŶgatioŶ C=O à ϭϳϱϬ Đŵ-1 (cf Figure 

56A(b)). Mais lors de l’Ġtape de soluďilisatioŶ daŶs le ŵĠthaŶol afiŶ d’aŶalǇseƌ le ƌĠsidu à l’aide du 

FT-Orbitrap, une partie du résidu ne se solubilise pas et reste sur le substrat. Même après plusieurs 

laǀages, et l’essai d’autƌes solǀaŶts Đoŵŵe l’eau et le toluğŶe, uŶe partie du résidu insoluble 

demeure fixée sur le substrat. Une analyse au microscope révèle que cette partie insoluble est bien la 

fine couche de surface sur-irradiée du résidu, devenue beaucoup plus sombre et présentant une 

morphologie particulière (cf Figure 55). 
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Figure 55 : Iŵages oďteŶues paƌ ŵiĐƌosĐopie optiƋue ;visiďleͿ d͛uŶ ƌĠsidu ;à gauĐheͿ et ƌepƌĠseŶtatioŶ sĐhĠŵatiƋue des 
différents stades de soŶ ĠvolutioŶ ;à dƌoiteͿ. ;aͿ ‘Ġsidu oƌgaŶiƋue iŶitial, oďteŶu paƌ iƌƌadiatioŶ à ϳϳ K d͛uŶe glaĐe 

H2O:CH3OH:NH3 3:1:1 puis réchauffement à température ambiante, composé exclusivement de matière organique soluble. 

;ďͿ Mġŵe ƌĠsidu apƌğs ϳϯh d͛iƌƌadiatioŶ VUV daŶs le vide à teŵpĠƌatuƌe aŵďiaŶte, ŵoŶtƌaŶt la foƌŵatioŶ d͛uŶe fiŶe Đƌoûte 
de ŵatiğƌe iŶsoluďle. UŶe petite zoŶe, sĠpaƌĠe paƌ la ligŶe ƌouge, Ŷ͛a pas ĠtĠ iƌƌadiĠe et peƌŵet uŶe ĐoŵpaƌaisoŶ. ;ĐͿ Apƌğs 

avoir éliminé la partie soluble par un lavage à l͛eau, seul le ŵatĠƌiau iŶsoluďle deŵeuƌe suƌ le suďstƌat. 

UŶe fois Ƌu’il Ŷe ƌeste plus Ƌue Đette paƌtie iŶsoluďle suƌ le suďstƌat, uŶ Ŷouǀeau speĐtƌe IR a pu ġtƌe 

enregistré, rendant compte cette fois uniquement de la partie insoluble. La Figure 56 montre les 

spectres IR du résidu avant (Figure 56A(a)) et après sa sur-irradiation (Figure 56A(b)), avant et après 

(Figure 56A(c)) lavage de la partie soluble. Les bandes caractéristiques du HMT (à 1005 cm-1 et 1233 

cm-1Ϳ dispaƌaisseŶt du speĐtƌe IR loƌsƋu’oŶ ƌetiƌe la paƌtie soluďle du ƌĠsidu. De plus, le speĐtƌe de la 

partie insoluble est moins fourni que celui de la partie soluble dans la région 1800-900 cm-1, et 

contient quelques larges bandes. Les déformations antisymétrique et symétrique –C-H à 1457 cm-1 et 

1385 cm-1, l’ĠloŶgatioŶ –C-O à 1097 cm-1, ainsi que la bande centrée sur 1240 cm-1 Ƌue l’oŶ peut 

attƌiďueƌ à des ŵodes de ǀiďƌatioŶ d’uŶ sƋuelette aƌoŵatiƋue (Ferrari, Rodil, & Robertson, 2003). Les 

faibles bandes observées à 1779 cm-1, 1713 cm-1 et 1680 cm-1 pourraient correspondre aux vibrations 

d’ĠloŶgatioŶ de gƌoupes ĐaƌďoŶǇles ;C=OͿ, ƌelatiǀes ƌespeĐtiǀeŵeŶt auǆ esteƌs, auǆ ĐaƌďoŶǇles suƌ 

des structures aliphatiques, et aux amides. Enfin, les bandes contenues entre 1616 cm-1 et 1585 cm-1 

pourraient ġtƌe liĠes à des ǀiďƌatioŶs d’ĠloŶgatioŶ de gƌoupes C=C ;alĐğŶes ou aƌoŵatiƋuesͿ ou C=N 

;iŵiŶesͿ. À plus hauts Ŷoŵďƌes d’oŶde, paƌ ƌappoƌt au ƌĠsidu soluďle, paƌŵi les ĠloŶgatioŶs C-H, on 

voit apparaître une faible bande à 3030 cm-1 associée aux =C-H sp2 (alcènes ou aromatiques). On 

observe également à 2200 cm-1 uŶe ďaŶde ĐaƌaĐtĠƌistiƋue d’uŶe ĠloŶgatioŶ C≡N. OŶ ǀoit doŶĐ ďieŶ 
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que cette partie insoluble contient des molécules contenant un squelette carboné plus insaturé que 

la partie soluble, auquel vienneŶt s’ajouteƌ des gƌoupes foŶĐtioŶŶels ĐoŶteŶaŶt des hĠtĠƌoatoŵes. 

  

Figure 56 : ;AͿ “peĐtƌes I‘ d͛uŶ ƌĠsidu oƌgaŶiƋue soluďle daŶs l͛eau ou le ŵĠthaŶol, oďteŶu paƌ iƌƌadiatioŶ à ϳϳ K d͛uŶe glaĐe 
H2O:CH3OH:NH3 3:1:1 puis réchauffement à température ambiante (a), du même résidu irradié sous VUV pendant 73h (b), 

du ƌĠsidu iƌƌadiĠ lavĠ à l͛eau ultƌa-pure pour ne garder que la partie insoluble du résidu. (B) et (C) sont des agrandissements 

du spectre (Ac) dans les régions 3700-2700 cm-1 et 1800-900 cm-1 respectivement. 

MaiŶteŶaŶt Ƌue Ŷous aǀoŶs ǀu Ƌu’il est possiďle de foƌŵeƌ de la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue iŶsoluďle à paƌtiƌ 

de l’iƌƌadiatioŶ VUV d’uŶ ƌĠsidu soluďle, il est iŶtĠƌessaŶt de Đoŵpaƌeƌ Đe ƌĠsidu iŶsoluďle aǀeĐ l’IOM 

des chondrites carbonées, afin de déterminer si ce processus de formation de matière insoluble 

pouƌƌait ġtƌe à l’oƌigiŶe d’au ŵoiŶs uŶe paƌtie de Đette IOM. Ce speĐtƌe a doŶĐ ĠtĠ ĐoŵpaƌĠ à des 

speĐtƌes IR effeĐtuĠs suƌ l’IOM de deuǆ ĐhoŶdƌites ĐaƌďoŶĠes paƌŵi les plus pƌimitives : les 

météorites de Tagish Lake et de Murchison (Kebukawa, Alexander, & Cody, 2011). “i l’oŶ s’iŶtĠƌesse à 

la position des bandes, la ressemblance entre les spectres est frappante, en particulier avec celui de 

la météorite de Tagish Lake (cf  Figure 57). En effet, 14 des 15 bandes identifiées dans le résidu 

iŶsoluďle se ƌetƌouǀeŶt daŶs l’IOM de la ŵĠtĠoƌite de Tagish Lake. Cela sigŶifie Ƌue les ŵġŵes 

gƌoupes foŶĐtioŶŶels soŶt pƌĠseŶts daŶs les deuǆ. EŶ ƌeǀaŶĐhe, si l’oŶ s’iŶtĠƌesse auǆ iŶteŶsitĠs 
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relatives des bandes, on observe des différences, indiquant que les structures des molécules sont 

différentes entre les deux échantillons, mais contiennent les mêmes fonctions chimiques. En 

particulier, la bande à 1240 cm-1, caractéristique du squelette aromatique (Ferrari et al., 2003), est 

ŶetteŵeŶt plus laƌge et plus iŶteŶse daŶs l’IOM ŵĠtĠoƌitiƋue Ƌue daŶs Ŷotƌe ƌĠsidu. 

 

Figure 57 : Comparaison entre les spectres IR du résidu iŶsoluďle ;eŶ ďasͿ aveĐ les speĐtƌes de l͛IOM des ŵĠtĠoƌites de 
Tagish-Lake et de Murchison. Les bandes communes sont indiquées par les traits pointillés. 

Cela seŵďle tĠŵoigŶeƌ d’uŶe ŵatuƌatioŶ plus iŵpoƌtaŶte ;plus pƌoĐhe d’uŶ kĠƌogğŶeͿ daŶs l’IOM 

météoƌitiƋue Ƌue daŶs Ŷotƌe ƌĠsidu. Les diffĠƌeŶĐes soŶt eŶĐoƌe plus iŵpoƌtaŶtes aǀeĐ l’IOM de la 

météorite de Murchison, en particulier au niveau de la bande C=O à 1710 cm-1 et des modes de 

vibration du squelette aromatique vers 1240 cm-1. Il est évident que les composés réfractaires que 

ĐoŶtieŶt Ŷotƌe ƌĠsidu Ŷe peuǀeŶt ƌepƌĠseŶteƌ Ƌu’uŶe Ġtape daŶs la foƌŵatioŶ de l’IOM, et l’ajout 

d’autƌes Ġtapes d’altĠƌatioŶ telles Ƌue du ŵĠtaŵoƌphisŵe ou de l’altĠƌatioŶ aƋueuse (Le Guillou & 

Brearley, 2014) pourrait peut-ġtƌe aŵĠlioƌeƌ la ĐoŶĐoƌdaŶĐe des speĐtƌes. Quoi Ƌu’il eŶ soit, il est 

tƌğs pƌoďaďle Ƌue l’oƌigiŶe de l’IOM des ŵĠtĠoƌites Ŷe soit pas uŶiǀoƋue ŵais dĠĐoule de plusieuƌs 

pƌoĐessus. L’IOM ŵĠtĠoƌitiƋue Ŷe peut d’ailleuƌs pas ġtƌe ĐaƌaĐtĠƌisĠe paƌ uŶ seul speĐtƌe, et ŵoŶtƌe 

des hĠtĠƌogĠŶĠitĠs ŵġŵe au seiŶ d’uŶe ŵġŵe Đlasse de ŵĠtĠoƌites (Kebukawa et al., 2011). 

NĠaŶŵoiŶs, Ce ƌĠsultat est iŵpoƌtaŶt puisƋu’il ŵoŶtƌe Ƌu’il est possiďle d’oďteŶiƌ de la ŵatiğƌe 

iŶsoluďle à paƌtiƌ de l’iƌƌadiatioŶ d’uŶ ƌĠsidu ƌĠfƌaĐtaiƌe, doŶt le speĐtƌe ŵoŶtƌe des ƌessemblances 

aǀeĐ Đelui de l’IOM de la ŵĠtĠoƌite de Tagish Lake, ŵĠtĠoƌite aǇaŶt suďi peu d’altĠƌatioŶ depuis sa 

foƌŵatioŶ. AiŶsi, uŶ sĐĠŶaƌio possiďle de l’ĠǀolutioŶ ŵeŶaŶt à la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue des ŵĠtĠoƌites 

serait : au Đouƌs de l’ĠǀolutioŶ des gƌaiŶs au sein du disque protoplanétaire, la photolyse et le 

ƌĠĐhauffeŵeŶt des glaĐes foƌŵeƌaieŶt d’aďoƌd de la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue soluďle, puis uŶe Đƌoute de 

matière organique insoluble finirait par se former en surface. On peut également penser que des 
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rayonnements ayant un plus grand pouvoir pénétrant, tel que des ions ou des électrons 

(rayonnement cosmique) pourraient participer à la formation de la matière organique insoluble et 

augŵeŶteƌ la pƌopoƌtioŶ de l’IOM paƌ ƌappoƌt à la “OM. EŶfiŶ, Đes gƌaiŶs seƌaieŶt incorporés dans les 

Đoƌps paƌeŶts des ŵĠtĠoƌites au seiŶ desƋuels des pƌoĐessus seĐoŶdaiƌes ĐoŶtiŶueƌaieŶt d’altĠƌeƌ la 

ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue, jusƋu’à oďteŶiƌ la “OM et l’IOM Ƌue l’oŶ dĠteĐte daŶs les ŵĠtĠoƌites. 
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Article 1 – Ice chemistry of acetaldehyde reveals competitive reaction 

in Strecker synthesis of alanine: formation of HO-CH(CH3)-NH2 vs. HO-

CH(CH3)-CN 
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ABSTRACT

The understanding of compound formation in laboratory simulated astrophysical environ-
ments is an important challenge in obtaining information on the chemistry occurring in these
environments. We here investigate by means of both laboratory experiments and quantum
chemical calculations the ice-based reactivity of acetaldehyde (CH3CHO) with ammonia
(NH3) and hydrogen cyanide (HCN) in excess of water (H2O) promoted by temperature.
A priori, this study should give information on alanine (2HN–CH(CH3)–COOH) formation
(the simplest chiral amino acid detected in meteorites), since these reactions concern the first
steps of its formation through the Strecker synthesis. However, infrared spectroscopy, mass
spectrometry with HC14N or HC15N isotopologues and B3LYP-D3 results converge to indi-
cate that an H2O-dominated ice containing CH3CHO, NH3 and HCN not only leads to the
formation of α-aminoethanol (2HN–CH(CH3)–OH, the product compound of the first step
of the Strecker mechanism) and its related polymers (2HN–(CH(CH3)–O)n–H) due to reac-
tion between CH3CHO and NH3, but also to the 2-hydroxypropionitrile (HO–CH(CH3)–CN)
and its related polymers (H–(O–CH(CH3))n–CN) from direct reaction between CH3CHO and
HCN. The ratio between these two species depends on the initial NH3/HCN ratio in the ice.
Formation of α-aminoethanol is favoured when the NH3 concentration is larger than HCN. We
also show that the presence of water is essential for the formation of HO–CH(CH3)–CN, con-
trarily to 2HN–CH(CH3)–OH whose formation also takes place in absence of H2O ice. As in
astrophysical ices NH3 is more abundant than HCN, formation of α-aminoethanol should con-
sequently be favoured compared to 2-hydroxypropionitrile, thus pointing out α-aminoethanol
as a plausible intermediate species for alanine synthesis through the Strecker mechanism in
astrophysical ices.

Key words: astrochemistry – molecular data – molecular processes – comets: general.

1 IN T RO D U C T I O N

Numerous amino acids have been detected in meteorites (Burton
et al. 2012). The chemical pathways that lead to their formation
are not fully understood (Elsila et al. 2007), although the Strecker
synthesis (Strecker 1854; Kendall & McKenzie 1929) is often pre-
sented as the main reaction channel (Lerner & Cooper 2005). This
synthesis involves the reaction of aldehydes or ketones (CR1R2=O)
with ammonia (NH3) and hydrogen cyanide (HCN). The first step is
the addition of NH3 to an aldehyde/ketone leading to the formation
of the corresponding aminoalcohol (2HN–CR1R2–OH). This com-

∗ E-mail: gregoire.danger@univ-amu.fr

pound is then dehydrated to form an imine (CR1R2=NH), which
subsequently react with HCN/−CN to form an aminonitrile (2HN–
CR1R2–CN). Finally, the nitrile is hydrated in two steps leading
to the formation of the corresponding amino acid (2HN–CR1R2–
COOH). These successive reactions can occur inside asteroids if
conditions allow the formation of an aqueous liquid phase. Isotopic
analyses of meteoritic amino acids have shown that isotopic varia-
tions are observed between amino acids (Burton et al. 2012), which
suggest that amino acids can be formed from different reservoirs of
precursors and/or in different environments.

Laboratory experiments have shown that several steps of the
Strecker reaction can occur in conditions simulating interstellar
or cometary ices. In such cases, reactions do not occur in liq-
uid phase, but rather in solid phase at low pressure (10−9 mbar)

C© 2015 The Authors
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and at temperatures ranging from 20 to 300 K. It has been exper-
imentally demonstrated that NH3 reacts at low temperature (50–
80 K) with formaldehyde (CH2=O) and acetaldehyde (CH3CHO)
to form aminomethanol (2HN–CH2–OH) (Bossa et al. 2009) and
α-aminoethanol (2HN–CH(CH3)–OH) (Duvernay et al. 2010), re-
spectively, both in the presence and absence of H2O in the ice
mixtures. In contrast, reaction of acetone ((CH3)2CO) with NH3 to
form 2-aminoisopropan-2-ol (2HN–C(CH3)2–OH) is only possible
if H2O is present, since it traps NH3 and acetone allowing them to
collect enough thermal energy for the reaction to properly proceed
(Fresneau et al. 2014). Larger steric hindrances around the carbonyl
of the aldehyde/ketone functionalities induce an increase of the ac-
tivation energies of these reactions. These aminoalcohols can then
be transformed into their corresponding imines in the presence of
formic acid (HCOOH) (Vinogradoff et al. 2012b), which catalyses
the dehydration process. For CH2O, the imine (CH2NH) reacts with
[NH4

+ −CN] forming aminoacetonitrile (Danger et al. 2011). How-
ever, the formation of glycine (2HN–CH2–COOH) from aminoace-
tonitrile does not occur in conditions simulating astrophysical ices
(Rimola, Sodupe & Ugliengo 2010; Borget et al. 2012).

The whole Strecker synthesis from aldehydes/ketones, NH3,
HCN, H2O and HCOOH has not yet been tested experimentally in
conditions simulating astrophysical ices. The main problem resides
in the characterization of aminonitriles because of the competing
reactions that yields the formation of hydroxynitriles (HO–R1CR2–
CN). These compounds are formed by the addition of −CN to
aldehydes/ketones. In the case of CH2O, it has been shown that hy-
droxyacetonitrile (HO–CH2–CN) forms either from an HCN/H2O
ice (Danger et al. 2014), H2O catalysing the reaction or from an
NH3/HCN ice (Danger et al. 2012), NH3 here being the catalyst.

In this work, we investigate on the competition between for-
mation of 2-hydroxypropionitrile (HO–HC(CH3)–CN) and α-
aminoethanol (2HN–HC(CH3)–OH) in simulated astrophysical ices
by reaction of acetaldehyde (CH3CHO) with HCN and NH3, respec-
tively, paying special attention on the role of water. For this purpose,
we used infrared spectroscopy and mass spectrometry associated
with isotope labelling for product characterization, and quantum
chemical calculations to obtain information on the mechanistic and
energetic information of these reactions.

2 M E T H O D S

2.1 Experimental set-up and reactant syntheses

Potassium cyanide (KC14N/ KC15N) and acetaldehyde (CH3CHO)
were purchased from Sigma Aldrich, stearic acid from Fluka ana-
lytical and ammonia (NH3) (99.9 per cent purity) from Air Liquide.
Water (H2O) was distilled in the laboratory. The hydrogen cyanide
(HCN) gas used in these experiments was synthesized directly in a
Pyrex line at 10−3 mbar using the protocol described by Gerakines,
Moore & Hudson (2004).

All experiments were performed with the AHIIA system
(Analyses from the Heating of Interstellar Ices Analogs), which con-
sists of a high vacuum chamber presenting a pressure of 5 × 10−9

mbar at 295 K and 10−9 mbar at 20 K. The gaseous mixture was
deposited at a rate of 6 × 10−1 molecules min−1 on a copper-plated
surface kept at 20 K with a model 21 CTI cold head. The warming
of the ice mixture was performed at a heating rate of 4 K min−1

using a resistive heater along with a Lakeshore model 331 temper-
ature controller. The infrared spectra of the sample were recorded
in reflection absorption mode between 4000 and 600 cm−1 using a
Brucker Tensor 27 fourier transform infrared spectroscopy (FTIR)

spectrometer with an Mercury Cadmium Telluride (MCT) detector.
Each spectrum was averaged over one hundred scans with a 1 cm−1

resolution. Mass was monitored using an Residual Gas Analyzer
(RGA) quadrupole mass spectrometer (MKS Microvision-IP plus)
as the products were desorbed during the controlled temperature
ramp. The ionization source was a 70 eV impact electronic source
and the mass spectra were recorded between 1 and 100 amu in a
full scan (Danger et al. 2014).

For the quantitative estimations of the relative amount of H2O,
NH3, HCN or CH3CHO in the ice, the following band strengths were
used: for HCN νCN at 2085 cm−1 with 5.1 × 10−18 cm molecule−1

(Bernstein, Sandford & Allamandola 1997), for CH3CHO δCH at
1494 cm−1 with 3.9 × 10−18 cm molecule−1 (Schutte, Allamandola
& Sandford 1993), for H2O νOH at 3250 cm−1 with 2 × 10−16 cm
molecule−1 (Gerakines et al. 1995) and for NH3 ωNH at 1070 cm−1

1.3 × 10−17 cm molecule−1.

As the products formed during the present experiments are more
refractory than water, they tend to stick on the sample holder during
the water desorption (around 180 K) and remain on it above 180 K.
In order to obtain a clear product characterization, we cleaned the
sample by warming the sample holder to 185 K to desorb water.
The sample holder containing the more refractory compounds was
then cooled down to 100 K (sufficiently far from the maximum
desorption temperature of the product, while limiting the time for
cooling the sample holder). A 4 K min−1 ramp was then applied
while the ion current was recorded to obtain a full temperature
programmed desorption (TPD) of the refractory compounds.

2.3 Computational details

All calculations devoted to calculate the potential energy surfaces
(PESs) of the ice reactions were performed using the GAUSSIAN09
package program (Frisch et al. 2013). The structure of each sta-
tionary point was fully optimized using the B3LYP-D3 method,
which includes an empirical a posteriori correction term proposed
by Grimme (2010) to account for dispersion interactions (missed
in the pure B3LYP; Lee, Yang & Parr 1988; Becke 1993) density
functional method), with the standard 6–311++G(d,p) basis set.
All structures were characterized by the analytical calculation of
the harmonic frequencies as minima (reactants, intermediates and
products) and saddle points (transition states). For some difficult
cases, intrinsic reaction coordinate calculations at the same level of
theory were carried out to ensure that a given transition structure
connects the expected reactants and products. The free energies
calculated at different temperatures were obtained by computing
the thermochemical corrections to the energy values using the stan-
dard harmonic oscillator formulae (McQuarrie 1986) computed at
B3LYP/6–31 + G(d,p).

The theoretical simulation of the infrared spectra of an amorphous
ice consisting of a mixture of H–(O–CH(CH3))n–CN, n = 1–3, was
done in a two-step procedure. The first step was the execution of
classical molecular dynamics (MD) simulations of a large cluster
model of 46 molecules to obtain a preliminary amorphous structure
of the ice. These MD simulations were carried out in an (N, V,
T) ensemble at T = 300 K with the MMF94 classical force field
as implemented in the CHEMBIO3D ULTRA program. The obtained
structure was then converted in a 3D periodic system in a cubic unit
system with 15 Å of length and fully optimized (both internal atomic
positions and lattice unit cell parameters) using the CRYSTAL09 code
(Dovesi et al. 2009). The final optimized structure of this ice model
is shown in Fig. 1. This ice was then used to simulate its infrared
spectrum. The geometry optimization and the simulation of the
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Figure 1. PBE-optimized structure of an amorphous ice model consisting
of a mixture of H–(O–CH(CH3))n–CN, n = 1–3.

infrared spectra was carried out using the PBE (Perdew, Burke &
Ernzerhof 1996) density functional with a double-ζ basis set.

3 R ESULTS

Here, we performed experiments on reactivity between hydrogen
cyanide (HCN) and acetaldehyde (CH3CHO). Ices containing only
CH3CHO:HCN or CH3CHO:H2O do not show reactivity. The re-
activity of CH3CHO with NH3 in diluted conditions has already
been studied (Duvernay et al. 2010), but here new investigations are
presented, in which the CH3CHO dilution in the initial ice and its
implication on the residue composition is considered.

3.1 Reactivity between HCN and CH3CHO in an H2O matrix

Investigations on reactivity between formaldehyde (CH2O) and
HCN have shown that the reaction of HCN with CH2O can only
occur in the presence of H2O (Fresneau et al. 2014). In this case,
H2O serves to activate HCN, which then reacts with CH2O, leading
to the formation of hydroxyacetonitrile (HOCH2CN) and its related
oligomers (H–(O–CH2)n–CN).

Based on these results, the reactivity of CH3CHO with HCN
was investigated. Similarly to the case of CH2O, without H2O, the
reaction of HCN with CH3CHO does not occur. Therefore, H2O
was added to the deposited ice. Fig. 2(A) shows the spectra of two
H2O:HCN:CH3CHO ices deposited at 20 K in a 1:0.5:0.7 ratio, with
HC14N or HC15N. The C15N stretching mode presents a shift of 30
cm−1 towards lower wavenumbers compared to the C14N stretching
mode at 2090 cm−1. The deposit only presents infrared features of
H2O, HCN and CH3CHO, implying that reactivity does not occur
during the deposition or in the solid phase at this temperature. These
ices are then warmed at 4 K min−1. Due to the presence of H2O, it
is difficult to monitor the appearance of new infrared bands during
the warming period. However, when all reactants have desorbed
from the sample holder (210 K), new infrared bands are observed
(Fig. 2(B) after cooling down the sample holder to 100 K) meaning
that a reaction occurs in the presence of H2O during the warming-
up. However, it is currently difficult to estimate the temperature at
which this reaction starts due to the presence of H2O that masks

Figure 2. (A) Infrared spectra of H2O:HC14N:CH3CHO and H2O:HC15N:
CH3CHO mixtures deposited at 20 K in a 1:0.5:0.7 ratio and (B) infrared
spectra at 210 K of residues coming from the warming of the ices previously
formed at 20 K. Some characteristic bands are displayed and the band marked
with ∗ corresponds to CO2 contamination.

all infrared bands of the new product. In Section 3.3, quantum
calculations will give information on reaction constants.

The residue formed from an initial HC14N-containing ice
presents a band at 2250 cm−1, which is shifted to 2220 cm−1

for an initial ice with HC15N as shown in the inset of Fig. 2(B).
This means that molecules formed during the warming include
a CN moiety, which is consistent with an incorporation of HCN
on CH3CHO. A large band is also observed at 3250 cm−1, which
can correspond to the stretching mode of a hydroxyl group.
Other bands are present at 1444, 1379, 1330, 1162, 1094, 1053,
963 and 900 cm−1. All these features fit well with those of a
hydroxynitrile, as those observed in HOCH2CN (Danger et al.
2014). To strengthen this infrared attribution, mass spectra of
each residue were monitored during their warming from 100 to
250 K. The corresponding mass spectra at 215 K are displayed in
Fig. 3 for the 14N and 15N residues. In each case, molecular ions
are not observed (m/z 71 and 72 for 14N and 15N isotopologues,
respectively). However, ions presenting a loss of one hydrogen
are detected at m/z 70 and 71 for 14N and 15N isotopologues,
respectively, which is confirmed by the NIST Chemistry Book
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Figure 3. Mass spectra obtained at 215 K during the warming of residues
from 100 to 250 K, and coming from an ice containing H2O:HC14N:
CH3CHO or H2O:HC15N:CH3CHO (infrared spectra of residues are dis-
played in Fig. 2B). The shift of the various fragments due to 15N is observed
and noted by ∗. M–X indicates that the molecular ion lost one X chemical
group (see text for fragments labelling).

(http://webbook.nist.gov/cgi/cbook.cgi?ID=C78977&Units=SI&
Mask=200&num;Mass-Spec). The mass shift between these two
residues demonstrates that a CN moiety is present on these residues.
Furthermore, other characteristic fragments are observed, including
fragments presenting a loss of CH3 or OH (M+–CH3 and M+–OH,
respectively, see Fig. 3). All these observations firmly point out
that the products remaining on the sample holder after the reactant
desorption contains chemical moieties specific of hydroxynitrile.

The 14N-bearing residue was further compared with an
HOCH(CH3)CN standard chemical product and with the simulated
at a quantum chemical level (Fig. 4A). In all the spectra, –OH and
–CN moieties are present at 3291 and at 2250 cm−1, respectively,
confirming that the residue incorporates these two chemical func-
tionalities. Both in the residue and in the standard, asymmetric and
symmetric stretching modes of the –CH3 group are found at 2992
and at 2940 cm−1, respectively.

Our residue is thus a combination of –CH3, –OH and –CN chem-
ical groups similar to the HOCH(CH3)CN standard. By comparing
the experimental spectra of the residue with the standard, however,
the relative intensities between the –CH3, –OH and –CN groups are
different. The relative intensities of OH/CH3 and CN/CH3 are lower
in the residue than in the standard. These variations can be explained
by the presence of a small amount of polymers (see mass spectrum
on Fig. 4C). When the polymer length of H–(O–CH(CH3))n–CN
increases, the relative intensity between bands associated with its
chain ends (–OH and –CN) and those of its repetitive unit –O–
CH(CH3)– decreases because the number of the chain ends remains
constant whereas the number of the repetitive units increases. This
was already observed in the reaction between HCN and CH2O in
a water ice (Danger et al. 2014), and for CH2NH with NH3/HCN
(Danger et al. 2011). The presence of polymers is also supported by
the presence of bands at lower wavenumbers. Although the infrared
spectra topology is similar, some bands are present in the residue
and not in the standard. This difference is particularly visible in the
range 1500–850 cm−1. For instance, a band at 963 cm−1 is only
present in the residue (noted by ∗ on Fig. 4A).

Figure 4. Infrared spectrum (A) of 14N residue (reproduced from Fig. 1B)
compared to HOCH(CH3)C14N standard and H–(O–CH(CH3))n–C14N the-
oretical spectrum (red spectrum). (B) Mass spectrum of 14N residue (re-
produced from Fig. 3) compared to HOCH(CH3)C14N standard. (C) TPD
profiles comparisons of ion m/z 56 for standard HOCH(CH3)CN, and of ion
m/z 56 and 70 for the 14N residue. In (B), M–X indicates that the molecular
ion lost one X chemical group (see text for fragments labelling). The shift
of the various fragments due to 15N is observed and noted by ∗.
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Competitive reaction to Strecker alanine synthesis 1653

Table 1. Infrared band positions (cm−1) and attributions for residues obtained from H2O:HCN:CH3CHO 1:0.5:0.7 ice mixtures at 210 K (Fig. 2B),
H2O:NH3:CH3CHO 1:0.9:0.5 at 200 and 250 K (Fig. 6B) and H2O:NH3:HCN:CH3CHO 1:0.6:0.7:0.7 at 220 K (Fig. 8e). Infrared band positions of

2HNCH(CH3)OH and HO–CH(CH3)–CN are also reported as references. The band positions correspond to the product after water desorption.

Product expected Residues Theoretical
IR bands (cm−1) IR bands (cm−1) IR bands (cm−1)

2HN–CH(CH3)OH HO–CH(CH3)–CN Attributions H2O:HCN:CH3CHO H2O:NH3:CH3CHO H2O:NH3:HCN:CH3CHO H[OCH(CH3)]n–CN
1:0.5:0.7 (210 K) 1:0.9:0.5 1:0.6:0.7:0.7 (220 K) n = 1–3

200 K 250 K

3333 – νNH – 3326 – – –
– 3331 νOH 3350 – – – 3400–3100

3279 – νOH – 3256 3288 3292 –
– 2990 νCHas 2990 – – 2988 2992

2973 – νCHas – 2971 2970 2973 –
2940 νCHs 2940 – – 2933 2940

2925 – νCHs – 2923 2910 2918 –
– 2250 νCN 2250 – – 2247 2279

– δNH – 1663 – 1666 –
1610 – δNH – 1600 – 1607 –

– – δOH – 1490 1495 1498 –
– – δOH – – – 1476 –
– – – – 1455 1454 –

1446 1443 δOH 1444 1440 1433 – 1434
– 1409 δOH – – – – 1405
– – – 1400 – – –
– – 1393 – – – –

1372 1375 δCH 1377 1371 1371 1375 1370
– – δCH – – 1354 1356 –
– – δCH – – 1345 1349 –
– – δCH – 1334 – 1331 –
– 1324 δCH 1329 – 1326 – 1312
– – δCH 1305 1309 1304 1306 –
– 1281 δOHCH – – – – 1275

1237 – – 1236 – – –
– – νC–O–Cas – 1189 1178 1183 –
– – νC–O–Cas 1162 – – 1161 –

1136 – – 1130 1131 1136 –
– 1111 νC–O–C 1115 – 1109 1113 1101

1094 1095 νC–O 1094 1081 1091 1096 1078
– – νC–O – – 1076 1077 –
– 1047 νC–C 1053 – 1057 1060 1042
– – νC–Cs – 973 975 977 –
– – νC–Cs 962 – – 961 –

916 – νC–N – – – – –
– – 900 – – 896 –
– – νC–N – 865 871 873 –

The comparison of the residue and the standard with a theoreti-
cal calculation of a spectrum of a cluster of HO–(CH(CH3))n–CN
polymers confirms the presence of polymers in the residue. First of
all, the relative intensities of OH/CH3 in the residue present a same
trend. Furthermore, band number and their positions in the range
1500 to 750 cm−1 are highly similar between the residue and the
theoretical calculation, especially for the bands at 963 cm−1 that
is only present in the residue. Based on the theoretical spectrum,
band attributions in the residue are displayed in Table 1. The mass
spectrum of the residue was also compared with the mass spectrum
of the standard (Fig. 4B). Ions at M+–H, M+–CH3, M+–OH and
HCO+ are observed in both cases. Although the relative intensi-
ties are not exactly the same, this comparison clearly indicates that
our residue comprises H–(O–CH(CH3))n–CN compounds. With our
mass spectrometer sensitivity, no masses are detected above m/z 75.

The TPD profiles of both the residue and the standard are ob-
tained by monitoring the m/z 56 and/or 70 ions (Fig. 4C). The
TPDs of the m/z 56 and 70 ions in the residue present a perfect
correlation, showing that both ions come from the same compound.
The TPD of the HOCH(CH3)CN standard presents one desorption
profile that can be fitted with a zero-order exponential, convey-

ing a desorption energy of 55.5 ± 0.2 kJ mol−1 (6.7 × 103 K)
(ν0 = 1013 s−1). The TPD of the residue presents two different pro-
files. One profile has a curvature similar to that of the standard
when normalized to the second peak of the residue, which presents
a similar desorption energy (55.8 ± 0.1 kJ mol−1 (6.7 × 103 K);
ν0 = 1013 s−1, calculated from the fit of this profile). This sug-
gests that the first compound desorbing from the residue is the
HOCH(CH3)CN monomer. The second profile gives a desorption
energy of 57.7 ± 0.3 kJ mol−1 (6.9 × 103 K) (ν0 = 1013 s−1), which
can correspond to HO–(CH(CH3))n–CN polymers, as the previous
infrared and mass spectrometry results suggest. It has to be noted
that the second peak is larger than the monomer peak, suggesting
that a polymer distribution may be present.

3.2 Reactivity of an H2O:HCN:NH3:CH3CHO ice mixture

Even if water is the most abundant molecule in the solid-phase
of interstellar and cometary icy grains, other molecules are also
present. Among them, NH3 plays a central role due to its relative
abundance and its active chemistry. The reactivity between NH3

and aldehydes/ketones is well known and has been studied from
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Figure 5. Infrared spectra of a CH3CHO:HCN:NH3 mixture in a 1:0.9:0.4
ratio (A) and of a H2O:NH3:HCN:CH3CHO mixture in a 1:0.5:0.3:0.3 ratio
(B) deposited at 20 K and measured at 220 K (50 min later after the standard
warming procedure). The band marked with ∗ corresponds to CO2 contam-
ination and the ones marked with ◦ refer to HO–CH(CH3)–CN polymers.

laboratory analogue viewpoints (Bossa et al. 2009; Duvernay et al.
2010), concluding that aminoalcohols NH2C(R1)(R2)OH form. In
the case of CH3CHO, the condensation of ammonia leads to the for-
mation of α-aminoethanol NH2CH(CH3)OH. Reactivity of CH2O
in the presence of NH3 and HCN has been investigated and has
shown a competition between the formation of aminomethanol and
hydroxyacetonitrile (Danger et al. 2012). In this section, the reac-
tivity between CH3CHO and NH3/HCN is studied in the presence
and absence of H2O.

A dry ice was formed at 20 K with CH3CHO:HCN:NH3 in a
1:0.9:0.4 ratio (Fig. 5A, up). At 20 K, different bands of the reac-
tants are already observed. The band at 1471 cm−1 and the broad-
band at 2757 cm−1 correspond to the [NH4

+ −CN] salt, which is
probably formed during deposition (Noble et al. 2013). Therefore,
at 20 K, this ice is a mixture of CH3CHO:HCN:NH3:[NH4

+ −CN].
It was then warmed up at a temperature ramp of 4 K min−1. After
desorption of the initial compounds, numerous bands are present
(shown in Fig. 5A, down). In the infrared spectrum of the residue at
220 K, two bands at 1163 and 961 cm−1 (inset image of Fig. 5A) and

Figure 6. Infrared spectra of an H2O:NH3:CH3CHO mixture deposited
in a 1:0.9:0.1 ratio (A) and of an H2O:NH3:CH3CHO mixture deposited
in a 1:0.9:0.5 ratio at 20 K and measured at 200 K and finally at 250 K.
The features displayed on the spectrum at 200 K in (A) are attributed
to α-aminoethanol. In (B) the bands marked with ◦ correspond to 2HN–
(CH(CH3)–O)n–H polymers.

a nitrile band at 2243 cm−1 can be attributed to HOCH(CH3)CN.
Numerous other bands are also present (refer to Table 1), but some
do not match with the HOCH(CH3)CN compound. Under the con-
ditions described here, the only other reaction that can occur is NH3

with CH3CHO, which in water diluted conditions should lead to the
formation of 2HN–CH(CH3)–OH. However, this product desorbs at
a temperature lower than 220 K (Duvernay et al. 2010).

Moreover, knowing that the reactivity between NH3 and CH2O
also leads to the formation of 2HN–(CH2–O)n–H polymers depend-
ing on the dilution conditions (Danger et al. 2012), we suggest that
these features may fit with those of 2HN–(CH(CH3)–O)n–H poly-
mers. Remarkably, very similar trends are obtained when H2O is
present in the initial ice composition (Fig. 5B).

In order to confirm these assumptions, the same experiments
were performed with ices without HCN and with various amounts
of CH3CHO (Figs 6A and B). For low CH3CHO concentrations,
2HN–CH(CH3)–OH is detected at 200 K (Fig. 6A) and after its
desorption, no products are observed in the infrared spectrum at
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Figure 7. Profile of the ion m/z 46 as a function of temperature for com-
pounds desorbing during the warming of ices containing H2O, NH3 and
CH3CHO at 20 K. H2O:NH3:CH3CHO comprise these ices in the follow-
ing ratios: (1) 1:0.9:0.1, (2) 1:0.9:0.2, (3) 1:0.9:0.5 and (4) 1:0.9:0.9 (A).
The mass spectra of residue desorbing at 246 K of ice in a 1:0.9:0.9 ratio
are displayed in (B) for an ice containing 14NH3 (top) or 15NH3 (bottom).
Fragments including N are indicated by ∗ on spectra for both isotopologues.
M–X indicates that the molecular ion lost one X chemical group (see text
for fragments labelling).

250 K. In contrast, for larger CH3CHO concentrations (Fig. 6B), the
most characteristic bands of 2HN–CH(CH3)–OH are also present
at 200 K, but are disappearing at 250 K. However, other bands that
were observed at 200 K (1184, 970 and 865 cm−1) still remain
at 250 K. Similar to results for the reaction between CH2O and
NH3, these infrared features can be attributed to polymers of 2HN–
(CH(CH3)–O)n–H.

Mass spectra were also monitored during the desorption of these
residues. Fig. 7(A) displays TPD of m/z 46 of 2HN–(CH(CH3)–
O)n–H monomer and polymers, which is the most characteristic
ion of these compounds, since it is present both in the monomer
and polymers. When the CH3CHO is highly diluted in the initial
ice (Fig. 7A, 1), only ions coming from 2HN–CH(CH3)–OH are
observed at 190 K. In contrast, for larger initial concentrations of
CH3CHO (Fig. 7A, 2–4), in addition of contribution from 2HN–
CH(CH3)–OH, other contributions appear at 246 K and at 261 K,

Figure 8. Comparison of infrared spectra in the 800—1800 cm−1 range at
200 K for α-aminoethanol (a: Fig. 6A), at 210 K for the hydroxypropionitrile
polymers (b: Fig. 2B), at 220 K for polymers of α-aminoethanol (c: Fig. 6B),
at 220 K for hydroxypropionitrile and α-aminoethanol polymers without ice
water (d: Fig. 5A), at 220 K for hydroxypropionitrile and α-aminoethanol
polymers obtained from a concentrated ice (e), and at 230 K for hydrox-
ypropionitrile and α-aminoethanol polymers obtained from a diluted ice (f:
Fig. 5B). The bands marked with ◦ correspond to 2HN–(CH(CH3)–O)n–H
polymers, while the ones marked with ∗ correspond to HO–(CH(CH3))n–
CN polymers. For readability, a different factor has been applied to each IR
spectrum.

which moreover increase in positive correlation with the CH3CHO
initial abundance. A comparison between the mass spectra of the
residue formed from 14NH3 and 15NH3 (Fig. 7B) shows that these
compounds have N-bearing chemical functionalities, since an m/z
shift of +1 is observed between these two residues.

Furthermore, their mass spectra present larger m/z ions than the
m/z peak associated with the mass of the monomer, confirming
the presence of 2HN–(CH(CH3)–O)n–H polymers, as previously
suggested. Consequently, the ratio between α-aminoethanol with
respect to its polymers depends on the initial abundance of CH3CHO
in the ice: the larger the initial amount of CH3CHO, the larger the
probability of polymer formation (Fig. 7B relative to the highest
CH3CHO abundance).

Fig. 8 displays a comparison of the infrared spectra in the 1800–
800 cm−1 range between the residues formed in the presence of
H2O: 2HN–CH(CH3)–OH (a, 200 K), H–(O–CH(CH3)–)n–CN (b,
210 K), 2HN–(CH(CH3)–O)n–H (c, 220 K), the residue formed
without H2O (d, 220 K) and the residues formed in the presence
of H2O with various amounts of HCN and CH3CHO (e and f,
220 K). The 2HN–CH(CH3)–OH compound is not present in the
residues or as a trace (see Table 1) because it fully sublimes at
temperatures higher than 200 K. However, at least six characteristic
bands of its polymers are present at 870, 976, 1075, 1135, 1182 and
1498 cm−1. In addition to these polymers, in the residue formed
without H2O (d), two other bands can be attributed to the H–(O–
CH(CH3))n–CN polymers at 961 and 1163 cm−1. Furthermore, the
stretching mode of CN is also present at 2243 cm−1

, confirming
their presence. In the presence of H2O, the same bands are ob-
served for the concentrated CH3CHO ice (e), whereas for the diluted
ice (f) bands related to the 2HN–(CH(CH3)–O)n–H polymers are
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observed only. H–(O–CH(CH3))n–CN polymers present relatively
low intensities: the 1131 cm−1 band is unobservable while the one
at 961 cm−1 can be identified in the shoulder of a band related to
the 2HN–(CH(CH3)–O)n–H polymers. Furthermore, as described
in Fig. 5(B), the presence of H–(O–CH(CH3))n–CN polymers is
confirmed by a νCN band at 2243 cm−1.

These results show that from an initial ice containing
H2O:NH3:HCN:CH3CHO a competition between the formation of
α-aminoethanol polymers and hydroxypropionitrile polymers takes
place. Larger initial concentrations of NH3 drive the reaction to
formation of α-aminoethanol and its related polymers.

3.3 Quantum chemical simulations of the reactions

In order to have deeper insights into the formation of
HOCH(CH3)CN and 2HN–CH(CH3)–OH in the experimental con-
ditions, we elucidated the mechanistic steps of these processes by
calculating their PESs at a quantum chemical level. These calcula-
tions were based on a cluster model approach, in which the initial
ices were represented by different compositions depending on the
reaction to study. Experimentally, we found that HOCH(CH3)CN
forms from ices with composition of CH3CHO:HCN:H2O,
CH3CHO:HCN:NH3 and CH3CHO:HCN:NH3:H2O. Here we cal-
culated the formation of HOCH(CH3)CN considering these three
situations. Fig. 9 shows the structures involved in the formation of
HOCH(CH3)CN from an initial ice matrix of CH3CHO:HCN:H2O.
For this particular case, the cluster model of the reactant consisted
of one CH3CHO molecule and four HCN molecules embedded in
a 12-water molecules matrix (see Fig. 9a, REACT_1).

Figs 9(B) and (C) show the calculated PES of the formation
of HOCH(CH3)CN adopting this ice cluster model. The first step
is a proton transfer from HCN to the adjacent water molecule,
in which an H3O+/CN− ion pair forms (INT0_1). This interme-
diate formation is followed by the coupling of the CN moiety to
the carbonyl C atom of CH3CHO (TS1_1) to form the negatively
charged −OCH(CH3)CN intermediate species (see INT1_1). The
INT_1 structure is still an ion pair, in which the −OCH(CH3)CN
coexists with the hydronium H3O+ ion. Interestingly, both INT0_1
and INT1_1 are only possible if the positive and negative charges
of the ion pair partners are stabilized by hydrogen bond interactions
as those established with the surrounding H2O molecules. Finally,
a proton transfer from the H3O+ to the −OCH(CH3)CN (TS2_1)
leads to the formation of the final HOCH(CH3)CN product (PROD).
Table 2 reports the calculated relative free energies (with respect to
REACT_1) at 20 and 220 K and the calculated rate constants using
the classical Eyring equation and the corresponding half-life times
(t1/2); namely the time necessary to consume the half amount of
reactant. The highest energy barrier step is the second one which
corresponds to the attack of CN− on CH3CHO. At 20 K, the reaction
does not evolve, as indicated by this calculated rate constant, but it
is surmountable at 220 K with an estimated t1/2 of about 1 min.

Formation of HOCH(CH3)CN by reaction of CH3CHO with
HCN was also observed in the presence of NH3 and NH3/H2O ices.
In both cases, during the ice matrix deposition, the [NH4

+ −CN]
salt was formed. Fig. 10 shows the PESs of the formation of this
salt through a proton transfer from HCN to NH3. Fig. 10(A) in the
presence of only NH3 with a cluster model made up by 1 CH3CHO
molecule and 4 HCN and 12 NH3 molecules, and Fig. 10(B) in
the presence of an NH3/H2O ice matrix modelled by a cluster con-
sisting of 1 CH3CHO molecule and 3 HCN, 3 NH3 and 10 H2O
molecules. For both cases, the calculated PESs present very low
energy barriers. The very same low values are obtained in terms of

Figure 9. (A) B3LYP-D3/6–311++G(d,p) optimized structure of the clus-
ter model used for the formation of HOCH(CH3)CN from an ice mixture
with a CH3CHO:HCN:H2O composition. (B) B3LYP-D3/6–311++G(d,p)
energy profile including the zero-point energy (ZPE) corrections (in
kJ mol−1) for the formation of HOCH(CH3)CN using the cluster model
shown in (A). Only the most chemically active part is shown, for the sake
of clarity. The zero-energy reference is REACT_1. Bond lengths are in Å.
All free values have been calculated at 0 K.

relative free energies at 20 K (see Table 2), whose calculated k and
t1/2 indicate that the formation of this salt is very fast. It is worth
mentioning that the very same first process (namely, proton transfer
from HCN to the ice matrix) also takes place in the formation of
HOCH(CH3)CN with only H2O ice (see Fig. 9B). However, the
energies of this step are calculated to be unfavourable at 20 K and
accordingly, formation of the [H3O+ −CN] salt is not observed in
the experiments. Fig. 11 presents the calculated PESs related to
the formation of HOCH(CH3)CN in the presence of NH3 (A) and
NH3/H2O (B) ices starting from the already formed NH4

+/CN− ion
pair. For both systems, the calculated paths adopt the same two-step
mechanism: (i) C–C coupling between CN− and CH3CHO to form
the INT4 −OCH(CH3)CN anion, and (ii) proton transfer from the
NH4

+ to the negatively charged oxygen atom of −OCH(CH3)CN
to form HOCH(CH3)CN. This last step, however, is direct in the
presence of only NH3, whereas it is assisted by H2O with NH3/H2O.
This difference is due to the fact that the NH4

+ cation is strongly
stabilized by H-bond interactions with water molecules, whereas
this is not the case with NH3, which causes the motion of NH4

+ to
directly interact with −OCH(CH3)CN.

These structural differences are probably the reason because
the overall energy with only NH3 is lower than with NH3/H2O.
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Table 2. B3LYP-D3/6–311++G(d, p) relative free energies (�Grel, in kJ mol−1 or kK) computed at 20 and 220 K of the stationary points for the formation
of HO–CH(CH3)–CN and 2HN–CH(CH3)–OH. Calculated rate constants (in s−1) and half-life times (t1/2, in s) for the corresponding free energy barriers at
these temperatures are also included. These values were obtained using a νo = 1013 s−1.

Ice mixture Structure T = 20 K T = 220 K Product
�Grel k a t1/2 �Grel k a t1/2

(kJ mol−1/kK) (s−1) (s) (kJ mol−1/kK) (s−1) (s)

CH3CHO/HCN/H2O Fig. 9 REACT_1 0.0/0.0 0.0/0.0 HOCH(CH3)CN

TS0_1 21.8/2.6 6.2 × 10−46 1.1 × 1045 28.5/3.4 8.1 × 105 8.6 × 10−7

INT0_1 15.9/1.9 20.5/2.5

TS1_1 52.3/6.3 1.1 × 10−125 6.6 × 10124 61.9/7.4 9.1 × 10−3 7.6 × 101

INT1_1 −15.1/−6.9 15.1/1.8

TS2_1 0.8/0.1 1.2 × 10−30 5.6 × 1029 31.0/3.7 2.0 × 105 3.4 × 10−6

PROD_1 −37.2/−4.5 −6.7/−0.8

NH3/HCN Fig. 10(A) REACT_2 0.0/0.0 0.0/0.0 [NH4
+−CN]

TS_2 1.7/0.2 1.8 × 107 3.9 × 10−8 5.0/0.6 2.9 × 1011 2.4 × 10−12

PROD_2 −7.1/−0.8 −1.7/−0.2

NH3/HCN/H2O Fig. 10(B) REACT_3 0.0/0.0 0.0/0.0

TS_3 0.8/0.1 2.7 × 109 2.5 × 10−10 4.6/0.5 3.7 × 1011 1.9 × 10−12

PROD_3 −14.2/−1.7 −7.1/−0.8

CH3CHO/HCN/NH3 Fig. 11(A) PROD_2 0.0/0.0 0.0/0.0 HOCH(CH3)CN

TS1_4 42.3/5.0 1.8 × 10−99 3.9 × 1098 60.7/7.3 1.8 × 10−2 3.8 × 101

INT_4 −32.6/−3.9 −9.2/−1.1

TS2_4 −28.0/−3.4 4.0 × 10−1 1.7 2.9/0.3 6.0 × 109 1.1 × 10−10

PROD_4 −44.8/−5.4 −25.9/−3.1

CH3CHO/HCN/NH3/H2O Fig. 11(B) PROD_3 0.0/0.0 0.0/0.0

TS1_5 53.1/6.4 6.9 × 10−128 1.0 × 10127 67.4/8.1 4.6 × 10−4 1.5 × 103

INT_5 −13.4/−1.6 4.6/0.5

TS2_5 10.0/1.2 2.7 × 10−50 2.6 × 1049 32.2/3.9 1.0 × 105 6.7 × 10−6

PROD_5 −43.1/−5.2 −23.8/−2.9

CH3CHO/HCN/NH3 Fig. 12(B) REACT_6 0.0/0.0 0.0/0.0 2HNCH(CH3)OH

TS1_6 46.0/5.5 2.6 × 10−109 2.7 × 10108 49.8/6.0 6.9 1.0 × 10−1

INT_6 20.5/2.5 25.1/3.0

TS2_6 27.2/3.3 3.9 × 10−60 1.8 × 1059 30.5/3.7 2.6 × 105 2.7 × 10−6

PROD_6 −7.9/−0.1 −4.6/−0.5

CH3CHO/HCN/NH3/H2O Fig. 13(B) REACT_7 0.0/0.0 0.0/0.0

TS1_7 27.6/3.3 3.1 × 10−61 2.2 × 1060 19.2/2.3 1.2 × 108 5.6 × 10−9

INT_7 12.6/1.5 12.1/1.4

TS2_7 29.3/3.5 1.3 × 10−65 5.2 × 1064 33.5/4.0 5.2 × 104 1.3 × 10−5

PROD_7 −10.5/−1.3 −7.1/−0.8

Notes. aRate constants were calculated considering the intrinsic energy barriers, that is, the free energy difference between the transition state and the minimum
structure (reactant or intermediate) of lowest energy.

Irrespective of these differences, calculation of k and t1/2 derived
from the calculated free energy barriers (Table 2) indicates that
formation of HOCH(CH3)CN is only possible at 220 K, contrarily
to 20 K.

In addition to formation of HOCH(CH3)CN, we found that 2HN–
CH(CH3)–OH can also form in our experimental conditions. For-
mation of this compound occurs both with NH3/HCN and with
NH3/HCN/H2O ice mixtures. The cluster models used to simulate
the formation of 2HN–CH(CH3)–OH have the same composition
as those employed for the formation of HO–CH(CH3)CN but differ
in the molecule spatial distribution; i.e. the reacting HCN and NH3

molecules were exchanged in their respective positions. The initial
structures are shown in Figs 12(A) and 13(A) for the processes with
NH3/HCN and NH3/HCN/H2O, respectively. The calculated PES
with NH3/HCN is shown in Fig. 12(B).

The first step involves an N–C coupling between the reacting
NH3 molecule and CH3CHO, which is followed by a proton transfer
from the reacting NH3 to an adjacent NH3, which is converted into

a NH4
+ cation, leading to the INT6 2HN–CH(CH3)–O− anion. The

second step is a proton transfer from NH4
+ to 2HN–CH(CH3)–

O− forming the 2HN–CH(CH3)–OH final compound. The reaction
mechanism is quite similar with NH3/HCN/H2O, whose PES is
shown in Fig. 13(B). The first step is also an N–C coupling between
the reactants. However, at variance with NH3/HCN, the intermediate
species that is formed is the INT7 +

3HN–CH(CH3)–O− zwitterion,
which is stabilized by the hydrogen bonds established with the
H2O molecules. Formation of 2HN–CH(CH3)–OH is achieved by
proton transfer from the –NH3

+ moiety to the negatively charged
O atom, which is assisted by the H2O ice matrix molecules. The
calculated free energy barriers and the corresponding k and t1/2

values (Table 2) for both processes, indicate that at 20 K formation
of 2HN–CH(CH3)–OH is kinetically hampered, whereas at 220 K
the reactions can proceed.

To sum up, the limiting step in these reactions is the nucleophilic
attack of CN− or NH3 on CH3CHO except if H2O is present since
H2O catalyses the condensation of NH3 on CH3CHO. In this latter
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Figure 10. B3LYP-D3/6–311++G(d,p) energy profile including the zero-
point energy (ZPE) corrections (in kJ mol−1) for the formation of the
NH4

+/CN− ion pair from an ice mixture of CH3CHO:HCN:NH3 (A) and
CH3CHO:HCN:NH3:H2O (B). The zero-energy reference is REACT_2 for
panel (A) and REACT_3 for panel (B). Bond lengths are in Å. All free
values have been calculated at 0 K.

case, the limiting step is the proton transfer to obtain the neutral
product. It has also to be noted that the reaction kinetic of NH3

on CH3CHO is twelve orders of magnitude faster than CN− on
CH3CHO in the presence of H2O and three orders of magnitude
faster without H2O. Consequently, from an equal amount of CN−

and NH3 in the initial ice, CH3CHO will be consumed faster by NH3.
The aminoalcool 2HNCH(CH3)nOH is thus the preferred product.
Interestingly, in our experiments, not only the HOCH(CH3)CN and
2HN–CH(CH3)–OH compounds were formed, but the related poly-
mers were also detected. The calculated PESs exposed above are
consistent with these findings. That is, all the calculated mechanisms
predict the formation of transient negatively charged intermediates.
These species, instead of being protonated, can react with other
CH3CHO molecules available in the ice mixture, in which the neg-
atively O atom can be attached to the C atom of the new CH3CHO
molecule. This reaction elongates the backbone chain so it can be
understood as the first step towards polymer formation. Accord-
ingly, reaction of CH3CHO with −OCH(CH3)CN (INT4 or INT5)
leads to the formation of −OCH(CH3)–OCH(CH3)CN, whereas
with 2HN–CH(CH3)–O− (INT6) and the +

3HN–CH(CH3)–O−

(INT7) to 2HN–CH(CH3)–O–CH(CH3)–O− and +
3HN–CH(CH3)–

Figure 11. B3LYP-D3/6–311++G(d,p) energy profile including the zero-
point energy (ZPE) corrections (in kJ mol−1) for the formation of
HOCH(CH3)CN from an ice mixture of CH3CHO:HCN:NH3 (A) and
CH3CHO:HCN:NH3:H2O (B) The zero-energy reference is PROD_2 for
panel (A) and PROD_3 for panel (B), which are the NH4

+/CN− ion pair-
containing species shown in Fig. 10. Only the most chemically active part
is shown, for the sake of clarity. Bond lengths are in Å. All free values have
been calculated at 0 K.

O–CH(CH3)–O−, respectively. This elongation can further be con-
tinued by reaction with other CH3CHO molecules and the poly-
merization can be truncated by protonating the negatively O end,
thus leading to the final neutral polymer. Formation of the HO–
CH2–O–CH2–CN dimer was already computed by some of us by
reaction of two CH2O molecules with HCN in the presence of an
H2O-dominated ice (Danger et al. 2014).

4 T H E R M A L R E AC T I V I T Y O F

AC E TA L D E H Y D E I N A S T RO P H Y S I C A L I C E S

From the results presented here, as well as those described in
Duvernay et al. 2010), we can draw a general scheme of the
CH3CHO reactivity in astrophysical ices containing H2O, NH3

and/or HCN (sketched in Fig. 14). When an ice mixture consist-
ing of CH3CHO and HCN is progressively warmed, no reactivity
occurs because HCN is not reactive; i.e. it must be dissociated be-
forehand. HCN can be activated by H2O or NH3. H2O assists the
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Figure 12. (A) B3LYP-D3/6–311++G(d,p) optimized structure of the
cluster model used for the formation of 2HN–CH(CH3)–OH from an
ice mixture with a CH3CHO:HCN:NH3 composition. (B) B3LYP-D3/6–
311++G(d,p) energy profile including the zero-point energy (ZPE) cor-
rections (in kJ mol−1) for the formation of 2HN–CH(CH3)–OH using the
cluster model shown in (A). Only the most chemically active part is shown,
for the sake of clarity. The zero-energy reference is REACT_6. Bond lengths
are in Å. All free values have been calculated at 0 K.

dissociation of HCN, yielding a transient CN− ion that immediately
reacts with acetaldehyde (the free energy barrier at 220 K, �G�=

220,
is 28.5 kJ mol−1/3.4 kK, see TS0_1 of Table 2). The resulting
products are the 2-hydroxypropionitrile (HO–CH(CH3)–CN) and
its related polymers (H–(O–CH(CH3))n–CN) (for HO–CH(CH3)–
CN, �G�=

220 = 61.9 kJ mol−1/7.4 kK, see TS1_1 of Table 2). NH3

also activates the HCN dissociation, but in a different way. NH3

reacts with HCN at low temperature forming the [NH4
+ −CN] salt

(�G�=
220 = 5.0 kJ mol−1/0.6 kK, see TS_2 of Table 2). In this

case, CN− is a stable anion that can react with CH3CHO, also lead-
ing to H–(O–CH(CH3))n–CN (�G�=

220 = 60.7 kJ mol−1/7.3 kK, see
TS1_4 of Table 2). However, this reaction channel competes with the
formation of α-aminoethanol (2HN–CH(CH3)–OH), since NH3 can
also directly react with CH3CHO (�G�=

220 = 49.8 kJ mol−1/6.0 kK,
see TS1_6 of Table 2). Moreover, in the presence of H2O, the re-
action is catalysed (�G�=

220 = 19.2 kJ mol−1/2.3 kK, see TS1_7 of
Table 2).

Therefore, from an ice containing CH3CHO:NH3:HCN, irre-
spective of the presence of H2O, both HO–CH(CH3)–CN and
2HN–CH(CH3)–OH can be formed. Large initial concentrations of
CH3CHO also lead to the formation of the related polymers H–(O–
CH(CH3))n–CN and 2HN–(CH(CH3)–O)n–H. However, as already
noted in Section 3.3, 2HN–CH(CH3)–OH forms faster than HO–
CH(CH3)–CN (�G�=

220 = 19.2 kJ mol−1/2.3 kK (TS1_7 of Table 2)
and �G�=

220 = 67.4 kJ mol−1/8.1 kK (TS1_5 of Table 2), respec-
tively) and it is thus the preferred product. Furthermore, if realistic

Figure 13. (A) B3LYP-D3/6–311++G(d,p) optimized structure of the
cluster model used for the formation of 2HN–CH(CH3)–OH from an ice
mixture with a CH3CHO:HCN:NH3:H2O composition. (B) B3LYP-D3/6–
311++G(d,p) energy profile including the zero-point energy (ZPE) cor-
rections (in kJ mol−1) for the formation of 2HN–CH(CH3)–OH using the
cluster model shown in (A). Only the most chemically active part is shown,
for the sake of clarity. The zero-energy reference is REACT_7. Bond lengths
are in Å. All free values have been calculated at 0 K.

Figure 14. Reactivity of acetaldehyde CH3CHO as observed in labora-
tory conditions simulating reactivity in astrophysical ices (high vacuum
10−9 mbar, solid phase 20–300 K) containing H2O, NH3 and/or HCN.

astrophysical ice compositions are used; i.e. concentrations of NH3

higher than the HCN ones, a prevalence of 2HN–(CH(CH3)–O)n–
H formation is also observed compared to H–(O–CH(CH3))n–CN,
which is only present in trace amounts (see Fig. 5B). This is of
great relevance in the astrochemical context because formation of
2HN–CH(CH3)–OH is the first step towards alanine formation in
the Strecker synthesis. Therefore, it seems that CH3CHO and CH2O
react with both NH3 and HCN, even if the reaction with CH3CHO
requires higher activation energy due to the increase of steric hin-
drance around the carbonyl. At variance with CH2O, however, it
is worth mentioning that reactions involving CH3CHO yield the
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formation of chiral compounds, so that chiral compounds can be
formed in the bulk of icy grains in astrophysical environments if
the local energy is sufficient. This has not been explored in detail
in our experiments since only racemic mixtures are formed (i.e.
no enantiomeric excess), but new experiments specifically devoted
to investigate the enantiomeric synthesis of organic compounds in
astrophysical ices will certainly contribute to the understanding of
this fundamental aspect.

5 C O N C L U S I O N S

In this contribution, the reactivity of acetaldehyde (CH3CHO) in
astrophysical ice analogues was investigated in the presence of
NH3 and/or HCN, both in the presence and absence of H2O, by
using infrared and mass spectrometry measurements in combina-
tion with quantum chemical calculations. Pure ices consisting of
CH3CHO and HCN do not show reactivity during the warming.
However, in the presence of H2O, NH3, or an NH3/H2O mixture,
reaction occurs leading to the formation of 2-hydroxypropionitrile
(HO–CH(CH3)–CN). Moreover, in the presence of NH3, a com-
peting reaction leading to the formation of α-aminoethanol (2HN–
CH(CH3)–OH) also takes place. Therefore, measurements based
on infrared spectroscopy and mass spectrometry indicate that from
an ice with an initial composition of H2O:NH3:HCN:CH3CHO that
is progressively warmed, two different products are formed: HO-
–CH(CH3)–CN and 2HN–CH(CH3)–OH. Characterization of their
PESs at the B3LYP-D3 level supports these findings. The relative
abundance of NH3/HCN in the initial ice determines the final ratio
between these two compounds. When this ratio increases, forma-
tion of 2HN–CH(CH3)–OH becomes preponderant. Polymers of
these two compounds also formed, whose amounts depend on the
initial concentrations in the ice; the larger the CH3CHO initial con-
centration, the more polymer formation. These results are of great
relevance in elucidating those pathways that can contribute to the
formation of amino acid precursors from reactions occurring in the
bulk of astrophysical ices. In this work, it is shown that, by adopt-
ing realistic compositions of astrophysical ices (i.e. larger concen-
trations of NH3 than HCN), formation of 2HN–CH(CH3)–OH is
uniquely more favourable compared to HO–CH(CH3)–CN forma-
tion. This finding is of paramount importance because it points out
that the first step of the Strecker synthesis involved in the formation
of alanine (2HN–CH(CH3)–COOH), the simplest chiral amino acid,
is an operating chemical channel.
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ABSTRACT

Water is the most abundant compound in interstellar and cometary ices. Laboratory experi-
ments on ice analogues have shown that water has a great influence on the chemical activity
of these ices. In this study, we investigated the reactivity of acetone–ammonia ices, showing
that water is an essential component in chemical reactions with high activation energies. In
a water-free binary ice, acetone and ammonia do not react due to high activation energy, as
the reactants desorb before reacting (at 120 and 140 K, respectively). By contrast, our study
shows that under experimental conditions of ∼150 K, this reaction does occur in the presence
of water. Here, water traps reactants in the solid phase above their desorption temperatures,
allowing them to gather thermal energy as the reaction proceeds. Using infrared spectroscopy
and mass spectrometry associated with isotopic labelling, as well as quantum chemical cal-
culations, 2-aminopropan-2-ol (2HN-C(CH3)2-OH) was identified as the acetone–ammonia
reaction product. The formation of this product may represent the first step towards forma-
tion of 2-aminoisobutyric acid (AIB) in the Strecker synthesis. The activation energy for the
formation of 2-aminopropan-2-ol was measured to be 42 ± 3 kJ mol−1, while its desorption
energy equalled 61.3 ± 0.1 kJ mol−1. Our work demonstrates that astrophysical water, rather
than being a non-thermally reactive species, is crucial for the evolution of complex chemistry
occurring in the Universe.

Key words: astrochemistry – molecular data – molecular processes – methods: laboratory –
comets: general.

1 IN T RO D U C T I O N

Complex organic molecules are widely observed across the inter-
stellar medium; however, their formation is presently poorly un-
derstood. Gas-phase chemistry, involving both neutrals and ions, is
of significant importance and may explain the abundance of many
interstellar molecules (Herbst & van Dishoeck 2009). In spite of
this, the role of cosmic grains is also acknowledged to explain
the formation of other molecules, among them H2, the most abun-
dant molecule in the Universe. Formation of other important com-
pounds, such as H2O (Dulieu, Amiaud & Fillion 2009) or CO2

(Ioppolo et al. 2011, Oba et al. 2010) and saturated molecules such
as CH3OH (Watanabe & Kouchi 2002), CH3NH2 (Theule et al.
2011a) or NH2OH (Congiu et al. 2012), are also thought to require
the presence of cosmic grains. Atomic and radical reactions occur-
ring on the surface of these grains in dense molecular clouds result
in the formation and growth of ice mantles. The chemical composi-

⋆ E-mail: gregoire.danger@univ-amu.fr

tion of the ices further evolves, particularly in star-forming regions,
due to the effects of thermal heating (Theule et al. 2013) and non-
thermal processes such as irradiation by secondary UV photons and
electrons.

Among molecules belonging to the grain ice mantles, water is
the most abundant in interstellar and cometary ices, and affects the
ice chemistry in several ways. First, water can be a reactant – for
instance, it may react as a base with isocyanic acid HNCO to form
H3O+OCN− (Theule et al. 2011b). Secondly, water can also act as
a catalyst, as is the case in the formation of carbodiimide (HNC-
CNH) from cyanamide (NH2CN) (Duvernay et al. 2004, 2005), or
in the formation of hydroxyacetonitrile (HOCH2CN) by activating
HCN to react with H2CO (Danger et al. 2014). In addition to these
chemical roles, water also plays an important physical role (often
neglected) in interstellar ice chemistry. The trapping of the reac-
tants inside water ice mantles delays the desorption of the reactants,
which in turn allows the reactants to reach higher temperatures than
if they had sublimated in the absence of water. This phenomenon
is particularly important for reactions with high activation ener-
gies. Moreover, it also enables the bulk diffusion of reactants at

C© 2014 The Authors
Published by Oxford University Press on behalf of the Royal Astronomical Society

 by guest on A
ugust 7, 2014

http://m
nras.oxfordjournals.org/

D
ow

nloaded from
 

mailto:gregoire.danger@univ-amu.fr
http://mnras.oxfordjournals.org/


2992 A. Fresneau et al.

temperatures at which they should have desorbed from a grain sur-
face. The co-desorption of interstellar molecules within the water
ice mantles has been studied under laboratory conditions (Collings
et al. 2004) and its impact on interstellar chemistry has been mod-
elled (Viti et al. 2004).

In this study, we investigated this phenomenon by analyzing the
reaction of ammonia with aldehydes and ketones, which results in
aminoalcohols (NH3CR1R2OH). Recent work indicates that the re-
action of NH3 and formaldehyde (H2CO) produces aminomethanol
(NH2CH2OH) with an activation energy (Ea) of 4.5 kJ mol−1 (Bossa
et al. 2009), whereas with acetaldehyde (CH3CHO) α-aminoethanol
is produced (NH2CH(CH3)OH), where Ea = 33 kJ mol−1

(Duvernay et al. 2010). Interestingly, these activation energies are
below or similar to the desorption energies of the reactants; e.g. 25
kJ mol−1 for NH3 (Ulbricht et al. 2006) and 27 kJ mol−1 for H2CO
(Noble et al. 2012). In these cases, the residence time of the reac-
tants is longer than the reaction time. Here, we studied the reaction
of NH3 with acetone (CH3COCH3), the next member in the car-
bonyl series. Using infrared spectroscopy and mass spectroscopy
with either 14NH3 or 15NH3 and quantum chemical calculations,
we characterized the 2-aminopropan-2-ol (2HN-C(CH3)2-OH) as
the reaction product, whose formation is the first step towards the
synthesis of 2-aminoisobutric acid (NH2-C(CH3)2-COOH, AIB).
The activation energy of this reaction is obtained as well as the
desorption energy of this product. Our experimental data are used
in a modelling study devoted to finally discuss and highlight the
trapping role of water in astrophysical ices.

2 M E T H O D S

2.1 Reactant and experimental set-up

Acetone (CH3)2CO was purchased from Sigma Aldrich, and ammo-
nia 14N (99.9 per cent purity) from Air Liquide and ammonia 15N
(99.9 per cent purity) from Eurisotop. Water was distilled before
use.

All experiments were performed with the AHIIA system (Analy-
ses from the Heating of Interstellar Ices Analogs), which consists of
a high vacuum chamber presenting a pressure of 5 × 10−9 mbar at
295 K and 10−9 mbar at 20 K. The gaseous mixture was deposited
at a rate of 6 × 10−1 mol min−1 on a gold-plated surface kept at
20 K with a model 21 CTI cold head. The thermal processing of the
ice mixture was performed at a heating rate of 4 K min−1 or 2 K
min−1 using a resistive heater along with a Lakeshore model 331
temperature controller.

The infrared spectra of the sample were recorded in reflection
absorption mode between 4000 and 600 cm−1 using a Brucker
Tensor 27 FTIR spectrometer with a MCT detector. Each spectrum
was averaged over 100 scans with a 1 cm−1 resolution. For the
quantitative estimations of the relative amount of NH3, (CH3)2CO
or H2O in the ice, the following band strengths were used: for NH3

ωNH at 1064 cm−1 with 1.3 × 10−17 cm molecule−1, for (CH3)2CO
νCO at 1705 cm−1 with 1 × 10−17 cm molecule−1 (a common
value used for carbonyl) or νCC at 1228 cm−1 with 8.6 × 10−19 cm
molecule−1 (derived from the band strength at 1705 cm−1), and for
H2O νOH at 3395 cm−1 with 2 × 10−16 cm molecule−1.

Mass spectra were monitored using a RGA quadrupole mass
spectrometer (MKS Microvision-IP plus) as the products were des-
orbed during the controlled temperature ramp. The ionization source
was a 70 eV impact electronic source and the mass spectra were
recorded between 1 and 100 amu in a full scan.

Since products mainly desorb with water, the following heating
procedure was used to obtain a clear product characterization. The
sample holder was first warmed from 20 to 130 K at 4 K min−1

and then warmed from 130 K to 185 K at 2 K min−1 to ensure that
products remain on the sample holder while water desorbs. After
reaching 185 K, the sample holder was cooled down to 130 K. At
130 K a 100 scans FT-IR spectrum was performed. A 4 K min−1

ramp was then applied while the ion current of the mass spectrom-
eter was recorded to obtain a full Temperature Program Desorption
(TPD) of refractory compounds. Product characterization was as-
sisted by replacing 14NH3 in the ice mixture with 15NH3 leading to a
shift in FT-IR and mass spectra for all products carrying a nitrogen
atom.

2.2 Computational details

All calculations were performed using the GAUSSIAN09 package pro-
gram (Frisch et al. 2013). The structure of each stationary point was
fully optimized using the B3LYP-D3 method, which includes an em-
pirical a posteriori correction term proposed by Grimme (Grimme
2010) to account for dispersion forces [missed in the pure B3LYP

(Lee, Yang & Parr 1988; Becke 1993) method] with the standard
6-311++G(D,P) basis set. All structures were characterized by the ana-
lytical calculation of the harmonic frequencies as minima (reactants,
intermediates and products) and saddle points (transition states). For
some difficult cases, intrinsic reaction coordinate (IRC) calculations
at the same level of theory were carried out to ensure that a given
transition structure connects the expected reactant and product. The
free energies calculated at different temperatures were obtained by
computing the thermochemical corrections to the electronic energy
values using the standard harmonic oscillator formulae (McQuarrie
1986) computed at B3LYP-D3/6-311++G(D,P). The vibrational frequen-
cies of the simulated spectra were scaled by a 0.97 factor (Scott
1996).

2.3 Ice chemistry model

The ice reactivity was modelled by a set of ordinary differential
equations, similarly to what is done in rate equations describing
gas-grain astrochemistry codes. The reactivity is considered as a
second-order reaction, with a partial order one for each reactant.
This chemistry model only takes into account the amination process
since it has the highest energy barrier and is thus the determining
step. An example of this is given in Fig. 5, where the amination
of acetone needs the highest energy (20 kJ mol−1 at 150 K or 22
kJ mol−1 at 175 K). Therefore the activation energy used for this
modelling is this determining step. The kinetic equation for the
reactivity between acetone and ammonia is written as:

[CH3COCH3]/dt = − kr(T)[NH3][CH3COCH3] (1)

where [CH3COCH3] is the abundance of [CH3COCH3] and
kr(T) = νr exp(−Ea/RT) is the reaction rate constant. The parame-
ters νr and Ea are taken from the experimental measurements in this
paper. Such a description assumes that the reaction is not diffusion
limited. Such an assumption is wrong at low-temperature for low-
abundance species. At high temperature, the reactants can move
on several absorption sites on a lower time scale than the rate of
reaction (Mispelaer et al. 2013). Thus, we will use equation (1) for
high temperature simulations in the discussion section. Moreover,
the way we extract the reaction rate from temperature programmed
reaction experiments strengthens this assumption.
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Figure 1. Infrared spectra of an acetone:NH3 0.7:1 ice at 20 K (A) and
subsequently warmed to 150 K (B). Infrared bands of acetone and NH3 are
displayed.

A first-order Wigner-Polanyi law is used for the desorption of
species. This equation describes surface desorption. More develop-
ments are currently performed to describe bulk desorption. However
in a first attempt, we use a first-order Wigner-Polanyi law which is
commonly used in astrochemistry codes, e.g.:

[CH3COCH3]/dt = −kd(T)[CH3COCH3]. (2)

The values of the νr pre-exponential factor and desorption en-
ergies Ed used in this work are summarized in Table 3. To model
the trapping of the volatile molecules in bulk ice, we assign the
H2O desorption parameters to all the species. In doing this we
consider that all the molecules are hydrogen-bonded and can be
considered as H2O like (Collings et al. 2004), and as such entirely
co-desorb with bulk water ice. This assumption is consistent with
recent results on noble gas, which show that the trapped fraction
is close to unity for thick ice (May, Smith & Kay 2013). The set
of desorption and reaction equation is solved using the ODEPACK
dlsode ordinary differential equations Fortran solver for a time up
to 108 years. Such a reduced system is very instrumental in evidenc-
ing the role of the water ice mantle in high-energy barrier thermal
reactions.

3 R E AC T I V I T Y O F AC E TO N E A N D N H 3

3.1 Formation and characterization of 2HN-C(CH3)2-OH

An ice mixture containing acetone:NH3 in a 0.7:1 ratio was formed
at 20 K (Fig. 1). In our experimental conditions, there is no reaction
between acetone and NH3, since no product formation is observed
by means of infrared spectroscopy and mass spectrometry mea-
surements (see Supplementary Information SI, noted Figs. S1-S5
or Table S1 in the article). This contrasts with ices of aldehydes and
NH3, in which aminoalcohols do indeed form (Bossa et al. 2009;
Duvernay et al. 2010). Acetone and NH3 leave the sample holder
at their own desorption temperatures; namely, 140 K and 120 K,
respectively.

Several factors can explain this lack of reactivity: an increase
of the steric hindrance of acetone, which can hinder the N attack
of NH3 on the acetone CO group; the increase of the dispersive

intermolecular forces due to the presence of two –CH3 groups; and
the reduced mobility of acetone compared to aldehydes. The latter
two factors impede the diffusivity of acetone in encountering NH3

molecules. All these factors result in the higher activation energy
of this reaction relative to the desorption energies of the reactants.
Consequently, NH3 and acetone desorb before reacting.

Because water can play a significant role in reactivity, an ice
comprising acetone and NH3 containing H2O is also formed at
20 K (Fig. 2A). The ratio of acetone:NH3:H2O is estimated to be
1.0:0.6:0.4. The infrared spectrum of this ice at 20 K is displayed
in Fig. 2(A) and the corresponding band assignments for each
component are listed in Table 1. This ice is then warmed at 4 K
min−1 up to 130 K and then at 2 K min−1 from 130 K to 185 K. In
the 600–1500 cm−1 range of the infrared spectrum, new bands at
881 cm−1 and 1155 cm−1 appear at about 150 K, while above 155 K
smaller bands appear at 763, 931, 996, 1013 and 1385 cm−1. Upon
water desorption (around 185 K), a residue is still present (Fig. 2C),
as opposed to that which is observed in the absence of H2O. This
spectrum presents infrared bands that can fit with an aminoalcohol
(Bossa et al. 2009; Duvernay et al. 2010). Bands at 3325 cm−1

and 3275 cm−1 could correspond to νas and νs of the amino group,
while the band at 3092 cm−1 could correspond to a νOH of an
alcohol moiety. Furthermore, a νCH of the methyl groups can be
present at 2973 cm−1 and for νC-O and νC-N at 1213 cm−1 and 910
cm−1, respectively (Table 2). This infrared profile can be attributed
to the 2-aminopropan-2-ol (2HN-C(CH3)2-OH) which comes from
the addition of NH3 on acetone. To confirm this assumption, a sim-
ilar ice was formed by substituting 14NH3 with 15NH3 (Fig. 2A and
Table 1). The same warming sequence was then applied and a
residue presenting the same infrared profile was obtained after the
water desorption.

Remarkably, some band shifts are observed (Table 2), which
concern infrared bands attributed to vibrations related to the amino
group of 2-aminopropan-2-ol; e.g., νas and νs present a shift of
8 cm−1 and 5 cm−1, respectively, whereas the δNH2 presents a shift
of 6 cm−1, and 5 cm−1 for νC-N . Moreover, the IR spectrum of the
residue containing 14N was also compared to that simulated theo-
retically using quantum chemical calculations for a cluster made up
by 10 2HN-C(CH3)2-OH molecules (Fig. S4) to create a model of
the 2-aminopropan-2-ol ice residue (Fig. 2C). An agreement is ob-
served between the theoretical and the experimental spectra, which
allowed us to assign the bands to corresponding vibrations through
visual inspection of the simulated spectrum (Table 2).

Furthermore, band shifts between 14N and 15N products also
indicate concordance between experimental and theoretical spectra
(Table 2). All these results confirm that a compound containing
-NH2 and -OH moieties was formed, which could reasonably be
2-aminopropan-2-ol. To strengthen this hypothesis, mass spectra of
these residues were also monitored during the warming period. A
bar chart view at 211 K is displayed in Figs 3(A) and (B) for 14N and
15N isotopologues, respectively. In each case, molecular ions at m/z

75 for 14N (m/z 76 for 15N) are not observed probably due to a low
stability of this compound with an ionization of 70 eV. However,
for the 14N isotopologue, various fragments that can correspond to
the loss of -CH3, -NH3 and H2O are observed at m/z 60, 58 and
57, respectively. The main fragments are observed at m/z 43 and
m/z 42, which may correspond to the successive losses of -NH3 and
-CH3 for the ion at 43, and -H2O and -CH3 for the ion at 42. These
attributions are further confirmed by the mass spectrum of the 15N
isotopologue; that is, all fragments that include an NH2 moiety (m/z

60, 57 and 42 for the 14NH3 ice) present a mass shift of one for the
15NH3 ice (m/z 61, 58 and 43), which confirms the incorporation of
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Figure 2. Infrared spectra of an acetone:NH3:H2O 1:0.6:0.4 ice at 20 K
with 14NH3 or 15NH3 (A). Evolution of infrared spectra of 14N ice between
145 K and 175 K (B). Spectra of the product obtained for the 14N residue after
being warmed to 200 K (see experimental section for further details about
product purification) and the theoretical spectrum of 2H14N-C(CH3)2-OH
(C). The product formed is assigned as 2-aminopropan-2-ol 2HN-C(CH3)2-
OH. Attributions of infrared bands to reactants and products are displayed
in each figure.

Table 1. Wavenumbers of acetone, NH3 and H2O reported in Fig. 2(A).
Band attributions and band strengths used for quantification are also
reported.

Reactant wavenumbers (cm−1) Attributions A
Acetone NH3 H2O (cm molecule−1)

_ _ 3382 νOH 2 × 10−16

_ 3375/3366 _ ν14NH/ν15NH 1.1 × 10−17

3005 _ _ νCH3as _
2965 _ _ νCH3s _
2920 _ _ νCH3s _
1702 _ _ νC = O 1 × 10−17a

_ 1635/1632 _ δ14NH3/δ15NH3 _
1443 _ _ δ(CH3) _
1421 _ _ δ(CH3) _
1370 _ _ δ(CH3) _
1357 _ _ δ(CH3) _
1238 _ _ νCC 8.6 × 10−19b

_ 1094/1093 _ ω14NH3/ω 15NH3 1.3 × 10−17

_ _ 807 ωOH _

Note: aValue commonly attributed to carbonyl stretching. bExtrapolated
from the pure acetone spectrum using the band strength at 1705 cm−1.

Table 2. Wavenumbers of product formed after the warming of an
acetone:NH3:H2O 1:0.6:0.4 ice using 14NH3 or 15NH3 (Fig. 4B). Band
attributions and wavenumbers variations between 14N and 15N products
(� 14N-15N) for experimental and theoretical spectra are also reported.

Product wavenumbers (cm−1) Attributions �14N-15N

2H14N-C(CH3)2-OH 2H15N-C(CH3)2-OH Exp Theo

3325 3317 νNHas 8 <2
3275 3270 νNHs 5 7
3092 3092 νOH 0 0
2973 2973 νCHas 0 0
1593 1589 δNH 6 8
1427 1427 δCH3 0 0
1363 1363 δCH3 0 0
1213 1213 νC-O 0 <2
910 905 νC-N 5 6

NH3 in the molecule. Therefore, mass and infrared results provide
valuable data to assign this residue as 2HN-C(CH3)2-OH.

This result highlights a new role that H2O plays in the chemistry
of interstellar or cometary ices. Without H2O, NH3 and acetone
sublimate at their own desorption temperatures (120 K and 140 K
respectively) without reacting, while in the presence of H2O, some
NH3 and acetone remains inside the water ice up to the H2O des-
orption temperature (180 K). Trapped inside water ice, NH3 and
acetone can remain at higher temperatures than their desorption
values; they can collect the thermal energy needed to proceed with
the nucleophile addition of NH3 on acetone to form 2-aminopropan-
2-ol. This reaction occurs at higher temperatures than the desorption
of each reactant, meaning that H2O is essential in this reaction due
to its capacity to trap reactants until they reach a temperature where
they can react (150 K).

3.2 Activation energy and desorption energy

of 2HN-C(CH3)2-OH

The activation energy of the 2-aminopropan-2-ol formation is
estimated by monitoring the growth of the band at 881 cm−1

(910 cm−1 after H2O desorption) relative to the νCN stretching
mode. As displayed in Fig. 4(A), its formation is observable from
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Figure 3. Mass spectra of 2HN-C(CH3)2-OH in a barchart form obtained
at its maximum of desorption 211 K for isotopologues 14N (A) or 15N (B)
(residue displayed in Fig. 5C). Some ion attributions are displayed in each
spectrum.

145 K and grows until water desorption occurs (∼175 K). Above
175 K the amount of product decreases due to the water desorption
that volatilizes the majority of the product from the sample holder.
This profile can be fitted to obtain an estimation of the activation
energy of the reaction. For this purpose, data up to 165 K are taken
into account, since above this value 2-aminopropan-2-ol starts to
desorb. We obtain the following values for the activation energy:
(ν0, Ea) = 1 × 1010 ± 101 s−1, 42 ± 3 kJ mol−1. It is worth men-
tioning that we take the approximation of a pseudo-order one since
we do not control the exact composition of the acetone–ammonia
ratio in the water ice, which is certainly different from the one of
the deposited ice. Thus, these values are only an approximation and
have to be taken as such.

The TPD of the most intense ion m/z 43 of 2-aminopropan-2-ol is
displayed in Fig. 4(B). This profile presents a zero order desorption
with a maximum at 211 K. This profile is fitted, and the following
values are obtained for the desorption energy of 2-aminopropan-2-ol
(ν0, Ed) = 1 × 1013 s−1, 61.3 ± 0.1 kJ mol−1.

3.3 Simulation of the mechanism for the formation

of 2HN-C(CH3)2-OH

Quantum chemical calculations are used here to address the mech-
anistic steps for the formation of 2-aminopropan-2-ol from reaction
between NH3 and acetone in a water-dominated ice. This ice mixture

Figure 4. Monitoring of the formation of 2HN-C(CH3)2-OH by its infrared
band integration at 910 cm−1 as a function of temperature for the ice used
in Fig. 2A /2B 14NH3 (A) and TPD of 2HN-C(CH3)2-OH obtained by mon-
itoring its most intense fragments m/z 43 from the 14N residue displayed in
Fig. 2C (B).

Figure 5. B3LYP-D3/6-311++G(d,p) relative free-energy profile (in kJ
mol−1, with respect to REACT) for the formation of 2-aminopropan-2-ol
calculated at 20 (bare values), 155 (values in parenthesis) and 175 K (values
in brackets). Relevant bond distances (in Å) are also included.

is modelled by a molecular cluster made up by 15 water molecules,
one acetone and one NH3 molecule (see Fig. 5). In the reactant state,
acetone and NH3 are hydrogen-bonded by the water ice cluster (see
REACT Fig. 5). The reaction mechanism has been computed to take
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place in three steps: (i) NH3 inversion (TS-1) to reorient NH3 for
a proper reaction with acetone (see INT-1); (ii) nucleophilic attack
of the N atom of NH3 towards the central C atom of acetone (TS-
2), which forms the zwitterionic +NH3-C(CH3)2-O− intermediate
(see INT-2); and (iii) proton transfer from the NH3

+ moiety to the
negatively charged O− atom through a water-assisted mechanism
(TS-3) to form the final 2-aminopropan-2-ol product (PROD). Fig. 5
presents the relative free energy values (with respect to REACT)
calculated at 20, 155 and 175 K, which are the initial temperature,
the temperature at which the reaction starts, and the temperature
at which the reaction is completed, respectively. For all tempera-
tures, the relative free energy of PROD is negative, which indicates
the exoergonicity of the reaction at these temperatures. At 20 K,
however, the computed energy barriers are high enough not to be
overcome at this temperature since calculation of the rate constants
using the Eyring equation gives orders of 10−36, 10−47 and 10−56

s−1 for TS-1, TS-2 and TS-3, respectively (Table S1). In contrast, at
155 and 175 K, the energy barriers can be overcome since rate con-
stants span the 101–107 s−1 range. Furthermore, these calculations
allow us to distinguish some of the roles played by water in this
reaction. First, water stabilizes the zwitterionic +NH3-C(CH3)2-O−

intermediate, which is not stable in absence of water. Secondly,
water acts as a proton transfer helper in the third step and such
assistance lowers the energy barrier for the very same process in the
absence of water. As mentioned previously, water has a third role
by trapping the reactants. This effect, however, cannot be handled
by this quantum chemical calculations but this effect is discussed
in more detail in Section 4.

3.4 2HN-C(CH3)2-OH formation in diluted conditions

To investigate the reactivity between NH3 and acetone in more re-
alistic astrophysical conditions, these two components were mixed
with an excess of water at 20 K (acetone:NH3:H2O in a 0.1:1:10 ra-
tio; Fig. 5A), and then warmed at 4 K min−1. In diluted conditions,
identification of 2-aminopropan-2-ol is complicated due to the over-
lap of infrared bands of reactants and new compounds with those
of water, and because the water desorption at 180 K also causes the
desorption of the reactants and products. Despite this, the infrared
monitoring of the ice warming shows the appearance of new in-
frared bands at 1156 cm−1 and 1389 cm−1 that could correspond
to the 2-aminopropan-2-ol (Fig. 6A; 175 K). However, since the 2-
aminopropan-2-ol is formed at low yields, no product remains after
water desorption, which complicates its formal attribution.

To strengthen the 2-aminopropan-2-ol identification, molecules
desorbing during the warming of an ice containing either 14NH3

or 15NH3 (Figs 6B and C, respectively) are monitored with a mass
spectrometer. We focus on the most characteristic ions, which con-
cern the loss of a methyl group from 2HN-C(CH3)2-OH giving m/z

60 with 14NH3 or m/z 61 with 15NH3 (Figs 3A or B). Whereas
in a water default some 2-aminopropan-2-ol desorbs around 211 K
(Fig. 4B), in a water excess it desorbs at the same temperature
as the water desorption (∼180 K). In the 14NH3 sample, ion m/z

60 presents the highest intensity with a maximum of desorption at
185 K, whereas the ion m/z 61 presents only a subtle peak. With
the 15NH3 isotopologue, the ion m/z 61 becomes most abundant
and presents a desorption peak with a maximum intensity also at
185 K. The ion m/z 60 displays a maximum at a lower tempera-
ture (∼180 K) than for the ion m/z 60 with 14NH3. As observed in
Figs 3(A) and (B), this one mass shift reflects both isotopologues of
2-aminopropan-2-ol, confirming the formation of this compound in
diluted conditions.

Figure 6. Infrared spectra of an acetone:14NH3:H2O 0.1:1:10 ice at 20 K
and at 175 K (A). TPD are also displayed for ions 60 and 61 obtained during
the warming of same ice mixtures than (A) with a temperature ramp of 4 K
min−1 and containing either 14NH3 (B) or 15NH3 (C) in the initial ice. Ions
with m/z 60 and 61 correspond to M-CH3 (M = 2HN-(C(CH3)2-OH) for
14NH3 and 15NH3, respectively.
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4 WATER CHEMISTRY IN ASTROPHYSICAL

ICES

We know from meteoritic analyses that an important molecular
diversity can be formed in astrophysical environments (Schmitt-
kopplin et al. 2010; Caselli & Ceccarelli 2012). Laboratory ex-
periments provide unique information on the reactivity that drives
this chemical diversity15–18 (Allamandola et al. 1999; Brucato et al.
2010; Danger et al. 2013; Geppert et al. 2013). UV photons and
cosmic rays play an important role in this evolution of the molecu-
lar complexity since they allow the activation of chemical processes
at very low temperatures. However, these processes alone cannot
explain the molecular diversity observed in meteorites. Thermal ac-
tivation (Vinogradoff et al. 2013) must also be accounted for since
it covers reactions with higher energy barriers (Theule et al. 2013).
Thermally promoted reactions are of particular importance in in-
terstellar and cometary icy grains evolving around a proto-star or a
star, respectively.

The surface of such grains provides a molecular concentration
that allows an increase of the chemical activity compared to what
happens in the gas phase. The most abundant molecule detected
on these icy grains is water (Dartois 2005), which has an impor-
tant impact on reactivity. For instance, UV irradiation leads to the
formation of HO• and H• radicals, which in turn participate in the
formation of other molecules detected in these grains, including
formic acid (HCOOH) from the irradiation of CO and H2O ices
(Bennett et al. 2011).

Furthermore, the morphology of water also has an important
effect on reactivity since the effectiveness of the molecular dif-
fusion inside the water bulk depends on its structure (Smith et al.
2012), i.e. crystalline/amorphous, compact/porous, etc. (Noble et al.
2012). Molecular diffusion is crucial for solid-state chemistry since
molecules must encounter each other for reactions to occur. Diffu-
sion usually decreases the global kinetics of the reaction (Mispelaer
et al. 2013). The way water structure affects this molecular diffu-
sion is poorly understood, although recent results seem to indicate
that the molecular diffusion follows the restructuration of water ice
from an amorphous form at low temperatures to a crystalline form
at higher temperatures. Thus, water is often presented as a species
that reduces reactivity inside icy bulks. However, laboratory exper-
iments are counterintuitive.

Even if water does indeed harbour a negative impact on reaction
kinetics, it nevertheless has interesting impacts on chemical reac-
tivity via numerous pathways. This is particularly the case when
ice is warmed. For instance, when an ice is formed in laboratory
at 20 K and subsequently warmed, the molecular diffusion dur-
ing warming obviously increases to reach its maximum when the
water crystallizes (at about 140–150 K in laboratory conditions),
consequently increasing the reactivity. Furthermore, this warming
allows passing through energetic barriers that cannot be overcome
at lower temperatures, even on long time scales. This is the case for
the reaction between water and isocyanic acid to form the cyanate
ion (H3O+−OCN), which has an activation energy of 26 kJ mol−1

(Theule et al. 2011b). In other cases, the warming is accompanied
by a catalytic effect of water. An example of this is the isomeriza-
tion of the cyanamide 2HN-CN into carbodiimide HN = C = NH
in the presence of water (Duvernay et al. 2004). This reaction is
catalyzed by water because of its capability to help proton trans-
fer processes through a proton relay mechanism. An example of
this is the isomerization of the cyanamide NH2-CN into carbodi-
imide HN = C = NH in the presence of water (Duvernay et al.
2004). This reaction is catalyzed by water due to the solvent’s abil-

Figure 7. Reactivity of aldehyde (formaldehyde or acetaldehyde) or ketone
(acetone) in the presence of ammonia NH3 in astrophysical conditions,
meaning low temperature (20 K to 200 K) and low pressure (10−9 mbar).
Desorption energies (Ed) are displayed in kJ mol−1 as well as activation
energies (Ea) at which reactions occur.

ity to aid proton transfer through a proton relay mechanism. The
simultaneous effects of ice warming and water catalytic activity
can also participate in the formation of complex molecules. This is
the case for ices containing hydrogen cyanide (HCN) and formalde-
hyde (CH2O). When these ices are formed at 20 K and subsequently
warmed no reaction occurs under water-free conditions. However,
when the same procedure is performed in water-dominated ices, hy-
droxyacetonitrile (HO-CH2-CN) is obtained (Danger et al. 2014).
Furthermore, water can directly be added to another molecule, like
the formation of methyleneglycol (HO-CH2-OH) from an ice con-
taining water and CH2O catalyzed by ammonia NH3 (40 kJ mol−1)
(Duvernay et al. 2014).

Another role of water is its capacity to trap various molecules
when an icy mantle forms around the grain core in cold areas of
interstellar or protoplanetary regions (Ciesla 2014). This trapping
inhibits the sublimation of corresponding molecules causing a ma-
jority of these molecules to be released in the gas phase when the
water itself sublimes. In addition, our work demonstrates that this
trapping also has a direct impact on the chemical reactivity inside
the bulk. Because molecules can remain in the water mantle at
higher temperatures, they can reach a sufficient amount of energy
that allows a reactivity that cannot occur without the water matrix.
We show that, in the absence of water, acetone and NH3 do not react
and instead desorb from the sample holder with desorption energies
of 40.0 kJ mol−1 and of 26.0 kJ mol−1, respectively. This result is
different than that observed for the reaction of CH2O or CH3CHO
with NH3. Without water, ammonia reacts with these aldehydes
leading to the formation of corresponding aminoalcohols (Fig. 7).
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Table 3. Parameters for thermal formation (Ea) and desorption rates (Ed) used for the non-trapping modelling.
For the trapping modelling, all desorption rates are replaced by the desorption rate of water, which is
(ν0, Ea) = 1 × 10+11 s−1, 47 kJ mol−1.

Compounds Thermal formation rate Desorption rate References
ν0 (s−1) Ea (kJ mol−1) ν0 (s−1) Ed (kJ mol−1)

2HNCH2OH 5 × 10−2 4.5 1 × 10+13 58 (Bossa et al. 2009)

2HNCH(CH3)OH 7 × 10+10 33 1 × 10+13 48 (Duvernay et al. 2010)

2HNC(CH3)2OH 1 × 10+10 42 1 × 10+13 61 This work
NH3 _ _ 5 × 10+13 25 (Noble et al. 2013)

CH2O _ _ 1 × 10+13 27 (Noble et al. 2012)
CH3CHO _ _ 1 × 10+13 31 (Duvernay et al. 2010)
(CH3)2CO _ _ 1 × 10+13 41 This work

H2O _ _ 1 × 10+11 47 (Fraser et al. 2001)

Nevertheless, the more –CH3-rich an aldehyde is, the higher the
energy barrier is of the reaction with NH3. For example, a reaction
between ammonia and CH2O has an activation energy of 4.5 kJ
mol−1, which is much lower than 33.0 kJ mol−1, the Ea of the reac-
tion between ammonia and CH3CHO. Due to the lack of reactivity
of NH3 with (CH3)2CO (because of its two methyl groups), we
assume that the activation energy of this reaction is higher than the
desorption energy of (CH3)2CO, and is also higher than the Ea of the
reaction between CH3CHO and NH3. Therefore, the only way NH3

and (CH3)2CO can react is to keep them at higher temperatures.
Water can perform this task.

In order to better understand the role played by water trapping
in this reaction, we modelled the reactivity between ammonia and
formaldehyde, acetaldehyde and acetone with or without trapping
in a water matrix (for further details on the modelling, see Sec-
tion 2.3). This modelling only focuses on thermal reactivity and
thermal desorption. The data used are displayed in Table 3. Two
different cases are modelled. The first one concerns the trapping
of reactants (NH3, CH2O, CH3CHO and (CH3)2CO) and products
(2HNCH2OH, 2HNCH(CH3)OH and 2HN(CH3)2OH) in the water
matrix up to water desorption (180 K) (Fig. 8A). In this case, all
desorption rates are fixed for reactants and products as the one of
water (ν0, Ea) = 1 × 10+11 s−1, 47 kJ mol−1. This means that
all reactants and products remain in the water matrix until the wa-
ter desorbs. Here, we approximate that all molecules desorb at the
same time, which is not the case as some reactants can partially
desorb prior to water (Noble et al. 2012). In the second case where
the trapping effect is not taken into account (Fig. 9), individual
desorption rates for each molecule are noted in Table 3. In both
cases, the grain temperature is fixed at 90 K and the ice contains
H2O:NH3:CH2O:CH3CHO:(CH3)2CO in a 100:5:1:0.1:0.1 ratio.
The model is run over 108 years.

When the reactants are trapped in the water matrix, formation of
2HNCH2OH, 2HNCH(CH3)OH and 2HNC(CH3)2OH is observed
(Fig. 8A). 2HNCH2OH is the first compound formed due to its
lower activation energy. Its formation is fast since it begins at 10−6

years and is complete at around 10−3 years. Its abundance is in a
1:100 ratio with water, which means that all CH2O reacts during
this formation. (Fig. 8A). This is confirmed by monitoring reactants
in solid and gas phases (Figs 8B and C).

The amount of NH3 and CH2O decreases at the same rate until
NH3 reaches a plateau at 4 per cent of total water and CH2O is com-
pletely consumed. Therefore, all CH2O reacts with NH3 to produce
2HNCH2OH in a 1:100 ratio with water. The second product formed
is 2HNCH(CH3)OH. Its formation begins at 10−1 years and reaches

a plateau at around 50 years. Here again the reaction is total since
2HNCH(CH3)OH is formed in a 0.1:100 ratio with water, which
is equivalent to the initial abundance of CH3CHO in the ice. The
last compound formed is the one with the highest activation en-
ergy, which is 2HNC(CH3)2OH. Its formation begins at 105 years.
Compared to other products, the reaction is not complete because
its formation begins when water desorbs, as is observed by the des-
orption of NH3 and (CH3)2CO (Fig. 8C). All products desorb with
water. These results exemplify the influence of reactants on thermal
reactivity and particularly show that the formation of 2HNCH2OH
can be expected in the presence of water in a short amount of time
at 90 K, while the formation of 2HNC(CH3)2O is unlikely at this
temperature.

The second modelling does not consider water matrix trapping
(Fig. 9A). In this case, only 2HNCH2OH is formed. Furthermore,
the reaction is not complete since the final relative abundance of
2HNCH2OH relative to water is only of 0.001 per cent, while the
initial relative abundance of CH2O to water is 1 per cent. This is ex-
plained by the rapid desorption of reactants at this temperature, as
observed in Fig. 9(B). NH3 quickly desorbs from the grains, disap-
pearing completely around 10−6 years. 2HNCH2OH starts forming
at this time, but only in trace amounts (Fig. 9A) because NH3 has
some time to react with CH2O before it totally desorbs. There-
fore, disappearance of CH2O as observed in Fig. 9(B) is correlated
to its consumption by both reaction and desorption. For all other
reactants, only desorption accounts for their disappearance.

This modelling shows the trapping effect on water ice for thermal
reactivity. In the absence of water, reactants desorb before they can
react. In the presence of water, reactants can remain on grains until
reaching a sufficient energy allowing their reactivity. The trapping
has thus an important impact on the reactivity that can occur in inter-
stellar or cometary ices. Finally, it is worth highlighting that water
plays a simultaneous two-folded role in this reaction. It can act as
a catalyst of the reaction by stabilizing the zwitterionic intermedi-
ate and by reducing the energy barrier associated with the proton
transfer processes occurring in the reaction, as quantum chemical
results indicated. It also traps reactants. Trapping delays the des-
orption of reactants, allowing them to collect thermal energy and
hence overcome the high activation energy required for the reaction.
Remarkably, these two roles seem to work in a cooperative fashion;
that is, the absence of a proton relay mechanism does not reduce
the energy barrier. The temperature to achieve reaction can then be
higher than the Ed of reactants. By contrast, the absence of water
trapping does not allow the reactants to delay their desorptions and
accumulate sufficient thermal energy.
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Figure 8. Modelling of the evolution of the amount of 2HNCH2OH,

2HNCH(CH3)OH and 2HNC(CH3)2OH as a function of time formed
from an ice containing H2O:NH3:CH2O:CH3CHOH:(CH3)2CO in a
100:5:1:0.1:0.1 ratio at 90 K. This model considers the trapping of com-
pounds in water ice (A). The evolution of corresponding reactants is dis-
played in the solid phase (B) and the gas phase (C). In order to simulate the
trapping condition, all desorption rates are fixed to the desorption rate of
water (see Table 3).

5 C O N C L U S I O N S

In this work we experimentally show that the reaction between
acetone ((CH3)2CO) and ammonia (NH3) leads to the formation of
2-aminopropan-2-ol (2HN-C(CH3)2-OH), with an activation energy
of 42 kJ mol−1. This reaction is similar to those of aldehydes with

Figure 9. Modelling of the evolution of the amount of 2HNCH2OH,

2HNCH(CH3)OH and 2HNC(CH3)2OH as a function of time formed
from an ice containing H2O:NH3:CH2O:CH3CHOH:(CH3)2CO in a
100:5:1:0.1:0.1 ratio at 90 K and without considering trapping compounds in
water ice (A). The evolution of the corresponding reactants is also displayed
in the solid phase (B). To simulate non-trapping conditions, individual
desorption rates are used (see Table 3).

ammonia, which produce aminoalcohols. However, due to its high
activation energy, such a reaction is not possible without the simul-
taneous catalytic and trapping effect of the water ice mantle – cat-
alytic because water helps the proton transfer steps involved in the
reaction by reducing energy barriers, and trapping because the bulk
of the water ice mantle prevents some of the volatile reactants from
desorbing. The trapped reactants are then promoted to a tempera-
ture high enough to enable their reaction. This shows the beneficial
effect of water on the formation of complex molecules, which con-
trasts with the usual limiting factor of water from a diffusion-limited
reactivity viewpoint. This work highlights the need to consider in-
terstellar ice as a three-dimensional body. The quantification of both
kinetics and yield of such high activation energy reactions requires
the consideration of the thickness of the interstellar ice mantle.
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a b s t r a c t

Reactivity in astrophysical environments is still poorly understood. In this contribution, we investigate

the thermal reactivity of interstellar ice analogs containing acetone ((CH3)2CO), ammonia (NH3), hydro-

gen cyanide (HCN) and water (H2O) by means of infrared spectroscopy and mass spectrometry techniques,

complemented by quantum chemical calculations. We show that no reaction occurs in H2O:HCN:(CH3)2CO

ices. Nevertheless, HCN does indeed react with acetone once activated by NH3 into CN− to form 2-

hydroxy-2-methylpropanenitrile (HO–C(CH3)2–CN), with a calculated activation energy associated with the

rate determining step of about 51 kJ mol−1. This reaction inhibits the formation of 2-aminopropan-2-ol

(HO–C(CH3)2–NH2) from acetone andNH3, even in the presence ofwater, which is the first step of the Strecker

synthesis to form 2-aminoisobutyric acid (NH2C(CH3)2COOH). However, HO–C(CH3)2–CN formation could be

part of an alternative chemical pathway leading to 2-hydroxy-2-methyl-propanoic acid (HOC(CH3)2COOH),

which could explain the presence of hydroxy acids in some meteorites.

© 2015 Elsevier B.V. All rights reserved.

1. Introduction

Getting a better understanding of the universality of the forma-

tion of complex organic molecules present in the interstellar medium

(ISM) and in small bodies such as comets and asteroids is the pre-

liminary step toward prebiotic chemistry on Earth, as those organic

molecules coming from exogenous sources may have played a ma-

jor role in the emergence of life on Earth (Ehrenfreund and Charn-

ley, 2000). Many interstellar molecules are thought to be formed in

the gas phase (Herbst and van Dishoeck, 2009), but it is undeniable

that solid-phase chemistry on the surface of interstellar grains has a

role to play in the synthesis of several complex organic molecules.

For instance, when a dense molecular cloud collapses to form a

protostar, interstellar grains receive energy – heat and irradiation –

and are chemically processed. Those processed grains agglomerate

in later stages of the protostellar disk to form planitesimals, comets

and asteroids. Thus, complex organic molecules detected in these

interplanetary bodies may find their origins in interstellar grains.

∗ Corresponding author. Tel. +33491288285.

E-mail addresses: gregoire.danger@univ-amu.fr (G. Danger), albert.rimola@uab.cat

(A. Rimola).

Among the most interesting organic molecules, amino acids are of

paramount relevance from an astrobiology standpoint because they

are the building blocks of proteins on Earth. Amino acids have been

found in carbonaceous chondrites (Kvenvolden et al., 1970; Cronin

and Moore, 1971; Engel and Macko, 1997; Martins et al., 2007; Glavin

et al., 2010; Burton et al., 2014), and glycine, the simplest amino acid,

has also been detected in the comet 81P/Wild 2 after analyzing sam-

ples from the Stardust mission (Elsila et al., 2009).

Several chemical pathways have been proposed to explain the ori-

gin of these amino acids. Some require UV irradiation, such as the for-

mation of glycine frommethylamine and CO2 (Bossa, Duvernay, et al.,

2009), while others are only based on thermal processes. The most

relevant one is the Strecker synthesis (Strecker, 1854). It envisages the

reaction between an aldehyde or a ketone (R1R2C=O) with ammo-

nia (NH3) and hydrogen cyanide (HCN) to form first an aminonitrile

(H2N–CR1R2–CN), which can subsequently be hydrated to form an

amino acid. The Strecker synthesis is believed to be the main reaction

pathway that leads to amino acids in some meteorites (Peltzer and

Bada, 1978) because their parent bodies have gone through aqueous

alteration of their composition (Rubin et al., 2007; Le Guillou et al.,

2014). Several laboratory experiments have been conducted to under-

stand if this reaction can also occur in the bulk of icy mantles of in-

terstellar or cometary grains. Different steps of the Strecker reaction

http://dx.doi.org/10.1016/j.molap.2015.10.001

2405-6758/© 2015 Elsevier B.V. All rights reserved.
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have been considered separately and validated with the help of inter-

stellar ice analogs in the case of formaldehyde (CH2O) (Bossa, Theulé,

et al., 2009; Danger et al., 2011; Vinogradoff, Rimola, et al., 2012), ac-

etaldehyde (CH3CHO) (Duvernay et al., 2010; Vinogradoff, Duvernay,

et al., 2012), and acetone ((CH3)2CO) (Fresneau et al., 2014). Quan-

tum chemical calculations also addressed the formation of glycine

through the Strecker synthesis (Rimola et al., 2010), as well as other

radical-based paths (Rimola et al., 2012).

In the first step of the Strecker synthesis, NH3 reacts with

an aldehyde or a ketone to form the corresponding aminoalcohol

(H2N–CR1R2–OH). It was shown that in the case of acetone this first

step only occurs in the presence of water, that traps NH3 and ace-

tone in the solid phase above their desorption temperature, allow-

ing them to react to form 2-aminopropan-2-ol (Fresneau et al., 2014).

For formaldehyde and acetaldehyde, the reaction with NH3 occurs

with or without water in the ice. However, if HCN is added to the

initial mixture, a competition appears between the formation of the

aminoalcohol and the hydroxynitrile (H2N–CR1R2–CN), which takes

place by a nucleophilic attack of CN− to the aldehyde (Danger et al.,

2012; Fresneau et al., 2015).

In this work, by using infrared spectroscopy coupled with

mass spectrometry, and complemented by quantum chemical cal-

culations, we study if the same kind of competition to form

either 2-aminopropan-2-ol (H2N–C(CH3)2–OH) or 2-hydroxy-2-

methylpropanenitrile (HO–C(CH3)2–CN, also known as acetone

cyanohydrin) also occurs within acetone ices containing NH3, HCN,

and/or H2O. We also discuss the implications of these results for the

Strecker synthesis in the solid phase in the case of acetone.

2. Methods

2.1. Experimental set-up and reactant syntheses

Potassium cyanide (KCN), acetone (CH3)2CO (≥99.9%) and 2-

hydroxy-2-methylpropanenitrile (HO–C(CH3)2–CN) were purchased

from Sigma Aldrich, stearic acid from Fluka analytical, and ammonia

(NH3) (99.9%) from Air Liquide. Water (H2O) was distilled in the lab-

oratory. The hydrogen cyanide (HCN) gas used in all experiments was

synthesized by heating a stoichiometric mixture of KCN and stearic

acid in a Pyrex line at 10−3 mbar following the protocol described by

Gerakines et al. (2004).

The high vacuum chamber used for the experiments presents a

pressure of 5 × 10−9 mbar at 295 K and 1 × 10−9 mbar at 20 K. The

gaseous mixtures prepared in a gas line were deposited at a rate of

1 µmol min−1 on a copper surface cooled down to 20 K with a model

21 CTI cold head. We checked that copper does not react with any of

the compounds used in this study. The following equation described

in Mispelaer et al. (2013) was used to estimate the thickness of the

ices, based on the IR spectra:

d[an]
N × 18

ρ × NA
×

cos α

2

where N is the measured column density (molecules cm−2), NA

is the Avogadro number, 18 g mol−1 is the molar mass of H2O,

ρ = 0.94 g cm−2 is the density of the amorphous ice (Mispelaer et al.,

2013) and α is the angle between the IR beam and the surface normal

(α = 0 in our case). For this calculation, we made the approxima-

tion that the ice only contains H2O – the most abundant species in

the ice. This leads to an underestimation of the thickness. In light of

these considerations, the thickness of the ices formed varies between

0.2 and 0.6 µm. The ices were then warmed at a rate of 4 K min−1

using a resistive heater along with a Lakeshore model 331 tempera-

ture controller. The infrared (IR) spectra of the sample were recorded

in reflection absorption mode between 4000 and 600 cm−1 using a

Brucker Tensor 27 FTIR spectrometer with a MCT detector. Each spec-

trum was averaged over 100 scans with a 1 cm−1 resolution. Mass

spectra were monitored using a RGA quadrupole mass spectrometer

(MKS Microvision-IP plus) as the products desorbed during the con-

trolled warming. The ionization source was a 70 eV impact electronic

source and the mass spectra were recorded between 1 and 100 amu

in a full scan.

The ratios between H2O, NH3, HCN and (CH3)2CO in the initial

ices have been estimated by using characteristic infrared features of

each compound. The following band strengths were used: for HCN

νC≡N at 2083 cm−1 with 5.1 × 10−18 cm molecule−1 (Bernstein et al.,

1997), for H2O νOH at 3340 cm−1 with 2 × 10−16 cm molecule−1

(Gerakines et al., 1995), for (CH3)2CO νCO at 1704 cm−1 with

1 × 10−17 cm molecule−1, and for NH3 ωNH at 1109 cm−1

1.3 × 10−17 cm molecule−1 (Kerkhof et al., 1999). IR bands chosen

for quantitative estimations of NH3, HCN and (CH3)2CO do not over-

lap with bands of other compounds, making calculations straight-

forward. However, the νOH stretching mode of H2O at 3340 cm−1

overlaps with features of NH3 and HCN. The amount of NH3 and

HCN is calculated first, and the corresponding areas are subtracted

to the band at 3340 cm−1 to estimate the amount of H2O. A former

study (Bouilloud et al., 2015) estimated uncertainties of about 20%

in the measurements of band strengths for CO2, CO, CH4 and NH3

icy films. It should also be kept in mind that all band strengths used

to calculate ratios are that of pure ices. They do not take into ac-

count the variation induced by the mixture, possibly leading to more

uncertainty.

2.2. Computational details

All calculations were performed using the GAUSSIAN09 package

program (Frisch et al., 2013). The structure of each stationary point

was fully optimized using the hybrid B3LYP-D3 method, which in-

cludes an empirical a posteriori correction term proposed by Grimme

et al. (2010) to account for dispersion forces (missed in the pure

B3LYP functional (Lee et al., 1988; Becke, 1993)) with the standard

6-31+G(d,p) basis set. All structures were characterized by the ana-

lytical calculation of the harmonic frequencies as minima (reactants,

intermediates and products) and saddle points (transition states). For

some difficult cases, intrinsic reaction coordinate (IRC) calculations

at the same level of theory were carried out to ensure that a given

transition structure connects the expected reactants and products.

The free energies calculated at different temperatures were obtained

by computing the thermochemical corrections to the energy values

using the standard harmonic oscillator formulae (McQuarrie, 1986)

computed at B3LYP/6-31+G(d,p).

The theoretical simulation of the infrared spectra of an amorphous

ice of HOC(CH3)2CN was done in a two-step procedure. The first step

was the execution of classical molecular dynamics (MD) simulations

of a large cluster model of 36molecules to obtain a preliminary amor-

phous structure of the ice. These MD simulations were carried out

in a (N,V,T) ensemble at T = 300 K with the MMF94 classical force

field as implemented in the ChemBio3D Ultra program. The result-

ing structure was used to obtain a smaller 3D periodic system con-

sisting of 9 HOC(CH3)2CN molecules in a cubic unit system with an

initial length of 10 Å. This periodic system was fully optimized (both

internal atomic positions and lattice unit cell parameters) using the

CRYSTAL09 code (Dovesi et al., 2009). The final optimized structure

of this ice model is shown in Fig. 1. This ice was then used to simulate

its infrared spectrum. The geometry optimization and the simulation

of the infrared spectra was carried out using the B3LYP-D2∗ density

functional with a double-ζ basis set, inwhich the original D2 Grimme

dispersion term (Grimme, 2006) was modified for extended systems

(D2∗), to provide accurate results for the calculations of cohesive en-

ergies of molecular crystals (Civalleri et al., 2008). The vibrational fre-

quencies of the simulated spectra have been scaled by a 0.9627 factor

(Merrick et al., 2007).
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Fig. 1. B3LYP-D2∗-optimized geometry of a periodic amorphous ice model of

HO–C(CH3)2–CN consisting of 9 molecules per unit cell. The initial lattice parame-

ters (a = b = c = 10.0 Å, and α = β = γ = 90°) upon optimization are a = 10.1899,

b = 10.8787 and c = 10.5904 Å, and α = 74.52, β = 88.53 and γ = 94.75°.

3. Results

3.1. NH3:HCN:(CH3)2CO ice reactivity

As stated in the introduction, former studies have shown that

aldehydes can react with NH3 to form the corresponding aminoal-

cohol, regardless of the presence of H2O or not. In contrast, the re-

activity between ketones and NH3 is not as straightforward since

acetone ((CH3)2CO) and ammonia (NH3) react together in the solid

phase exclusively in the presence of H2O (Fresneau et al., 2014),

leading to the formation of 2-aminopropan-2-ol (H2N–C(CH3)2–OH).

Aldehydes and HCN alone do not react together. In a similar way, a

HCN:(CH3)2CO ice shows no reactivity. However, in the presence of

H2O or NH3, HCN and aldehydes form hydroxynitriles. When NH3 is

added to a HCN:aldehyde ice, there is a competition between the for-

mation of the aminoalcohol and the hydroxynitrile. Here, the same

chemical reactivity study is performed with acetone.

Mixtures of NH3:HCN:(CH3)2CO containing either HC14N or

HC15N were deposited in a 1:0.9:0.6 ratio at 20 K. Their IR spectra

are shown in Fig. 2A. Apart from the 31 cm−1 shift of the νC≡N from

2083 cm−1 for HC14N to 2052 cm−1 for HC15N, both ices show similar

features. All infrared bands attributed to the reactants are reported

in Table 1. On top of the signatures of NH3, HCN and (CH3)2CO, the

band at 1480 cm−1 attests the presence of ammonium ions (NH4
+)

in the ice. This means that NH3 and HCN react to form [NH4
+ −CN]

in the solid phase at 20 K or during the deposition. This has al-

ready been observed in previous studies (Danger et al., 2012; Noble

et al., 2013; Fresneau et al., 2015). The presence of [NH4
+ −CN] in-

dicates that both HCN and CN− contribute to the band at 2083 cm−1

(2053 cm−1 for HC15N), making quantitative estimations less reliable.

Upon heating the ice at 4 K min−1, IR bands of reactants decrease and

eventually disappear, due to the desorption of the components. How-

ever, at 190 K a residue characterized by the IR spectrum displayed in

Fig. 2B remains, showing that a solid phase reaction occurred during

the ice warming. A νC≡N band shift from 2242 cm−1 s to 2211 cm−1

for the ice containing HC15N proves that a product with a C≡Nmoiety

was formed. The IR spectrum seems to correspond to hydroxynitrile

derivatives (Danger et al., 2012, 2014; Fresneau et al., 2015). By com-

paring it to the spectrum of hydroxyacetonitrile (HO–CH2–CN) from

Danger et al. (2012), characteristic vibration modes can be assigned

Fig. 2. (A) Infrared spectra of NH3:HCN:(CH3)2CO 1:0.9:0.6 ices deposited at 20 Kwith

HC14N (upper spectrum) or HC15N (bottom spectrum). The band marked with ∗ corre-

sponds to CO2 contamination. (B) Infrared spectra of the residues of the same ices after

being warmed at 4 K min−1 to 190 K. Characteristic bands are displayed on each spec-

trum. (C) Mass spectra (electron impact ionization 70 eV) of the residues of the same

ices at their maximum of desorption (197 K). Various fragments are identified, and the

shifts due to 15N are noted with ∗ .
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Table 1

Infrared band positions and their attributions to the different reactants in

NH3:HCN:(CH3)2CO 1:0.9:0.6 ices at 20 K.

Band positions (cm−1) Attributions

Acetone NH3 HCN CN− NH4+

– 3386 – – – νNH

– – 3126 – – ν≡CH

3006 – – – – νCH a.s.

2965 – – – – νCH

2922 – – – – νCH s.

– – 2083/2052 2083/2052 – νC≡14 N /νC≡15N

1704 – – – – νC=O

– 1635 1635 – – δNH and overtone of δ≡CH

– – – – 1480 δNH

1422 – – – – δCH

1369 – – – – δCH

1357 – – – – δCH

1237 – – – – νC–C a.s.

– 1109 – – – ωNH

1096 – – – – ρCH

900 – – – – ρCH

– – 824 – – δ≡CH

s: symmetric; a.s.: antisymmetric; i.p: in plane. ν: stretching, δ: bending, ρ: rocking,

ω: wagging

to some IR bands: νCO at 1188 cm−1, δOH at 1667 cm−1, νCH asym-

metric (a.s.) at 2988 cm−1 and symmetric (s.) at 2940 cm−1. All band

attributions are summarized in Table 2.

These attributions point out the possible formation of 2-hydroxy-

2-methylpropanenitrile (HO–C(CH3)2–CN), which would come from

the reaction between acetone and CN−. The residues are further

analysed by monitoring their mass spectrum during their des-

orption at 197 K (Fig. 2C). The m/z 85 peak (corresponding to

HO–C(CH3)2–CN) is not directly observed as the 70 eV impact elec-

tronic source of the mass spectrometer is exceedingly energetic and

breaks HO–C(CH3)2–CN into smaller fragments. Them/z 70 fragment

can be assigned to the loss of a methyl group. This fragment shifts to

m/z 71 in the experiment using 15N, strengthening the hypothesis of

the presence of HO–C(CH3)2–CN. Other fragments at m/z 58 and m/z

43 can respectively be attributed to the loss of HCN and the loss of

HCN+CH3. These fragments do not shift when 15N is used, because

the C≡N moiety is already lost.

In order to confirm the HO–C(CH3)2–CN formation, our residue

was compared to a 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile standard de-

posited and heated in the same conditions (Fig. 3A). HCN (νC≡N

at 2083 cm−1) and acetone (νC=O at 1704 cm−1) are visible in the

IR spectrum of the standard. This is probably because 2-hydroxy-2-

methylpropanenitrile can be dissociated into acetone and HCN in the

gas phase before being deposited on the sample holder, leading to

their presence in the ice. Bands were attributed with the help of a

theoretical IR spectrum (Fig. 3A). Table 2 summarizes all band at-

tributions. Most of the bands of the residue perfectly match with

those of the standard. Namely, νCH a.s. and s. at 2988 cm−1 and

2940 cm−1, νC≡N at 2243 cm−1, δOH at 1188 cm−1 and 1097 cm−1,

νC–OH at 976 cm−1 and νC–C≡N at 874 cm−1 strongly support the

hypothesis of the formation of a HO–C(CH3)2–CN residue, especially

since the relative intensities of the bands are similar. Interestingly,

the IR spectrum of the standard 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile

is shown at 20 K, because it crystallizes when heated at 190 K,

making the infrared bands thinner and higher, hampering a suit-

able comparison. In contrast, no crystallization is observed in our

residue, which might be due to the very low amount of 2-hydroxy-

2-methylpropanenitrile produced in the residue, making it impossi-

ble to structure itself into crystals. Furthermore, bands at 1434 cm−1

(δNH) and 2091 cm−1 (νC≡N) show that the [NH4
+ −CN] salt is still

present at 190 K, and probably influences the structure of 2-hydroxy-

2-methylpropanenitrile.

The mass spectra of the standard 2-hydroxy-2-

methylpropanenitrile and the residue are compared in Fig. 3B. The

same fragments are detected with similar relative intensities. Them/z

85 peak is also not directly detected in the standard, confirming that

the ionization process breaks the molecule into fragments. Compar-

ison with the mass spectrum of 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile

found in the National Institute of Standards and Technology (NIST)

Table 2

Infrared band positions of the residues from NH3:HCN:(CH3)2CO 1:0.9:0.6; (CH3)2CO:H2O:
14NH3:HC

15N 1:1:0.6:0.3; and (CH3)2CO:H2O:
15NH3:HC

14N 1:1:0.6:0.3 ices

heated at 4 K min−1 to 190 K, and their attributions, compared to HOC(CH3)2CN standard at 20 K and to B3LYP-D2∗ calculated values.

Band positions (cm−1) Attributions

(CH3)2CO: HC
14N:NH3 1:0.9:0.6 HOC(CH3)2CN standard B3LYP-D2∗ (CH3)2CO:H2O:

14NH3:HC
15N (CH3)2CO:H2O:

15NH3:HC
14N

1:1:0.6:0.3 1:1:0.6:0.3

3375 3402 3550–3250 – – νOH

3175 – – 3169 3169 νNH + δNH of NH4
+

3053 – – 3031 3031 νNH of NH4
+

2988 2993 3031 2988 2988 νCH a.s.

2940 2944 2942 – – νCH s.

2832 – – 2836 2825 2δNH of NH4
+

2243/2211 2248 2290 2209 2241 νC≡14 N / νC≡15N

2091/2059 – – 2060 2091 νC≡N of CN−

– 2086 – – – νC≡N of HCN

1700 – – – νC=O of acetone

1667 – – 1674 1674 δOH

– 1466 1467 – – δCH3
a.s.a

1434 – – 1436 1432 δNH of NH4
+

– 1420 1418b – – δOH i.p. + δCH3
s.a

1385 1383 1385 1386 1386 δOH i.p. + δCH3
s.a

1368 1368 1357 1368 1367 δOH i.p. + δCH3
s.a

1188 1192 1163 1193 1193 δOH i.p.a

1151 1154 1141 1148 1150 δOH i.p.a

1097 1096 1121b 1097 1097 δOH i.p.a

976 978 959 978 978 νC–OH
a

874 876 860 – – νC–C≡N
a

a Attributions from visual inspection of the calculated vibrational frequencies.
b Overlapped bands. s: symmetric; a.s.: antisymmetric; i.p: in plane. ν: stretching, δ: bending, ρ: rocking, ω: wagging.
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Fig. 3. (A) Infrared spectra of the residue of a NH3:HC
14N:(CH3)2CO 1:0.9:0.6 ice

deposited at 20 K and warmed at 4 K min−1 to 190 K, and of 2-hydroxy-2-

methylpropanenitrile (HOC(CH3)2CN) standard deposited at 20 K. These spectra are

compared to the theoretical spectrum of HOC(CH3)2CN. (B) Mass spectra of 2-hydroxy-

2-methylpropanenitrile (HOC(CH3)2CN) standard at 210 K (upper panel), and of the

residue of a NH3:HC
14N:(CH3)2CO 1:0.9:0.6 ice at 197 K (bottom panel).

Chemistry WebBook is also consistent. HO–C(CH3)2–CN is thus

formed in the solid phase by heating a NH3:HCN:(CH3)2CO ice.

It is worth mentioning that the reaction does not proceed with

only HCN and acetone in the ice (i.e. in the absence of NH3) because

HCN needs to be activated into CN− in order to react with acetone.

The nucleophilic attack of NH3 activates HCN, allowing the forma-

tion of HO–C(CH3)2–CN. The same results have already been found

when acetone is replaced by formaldehyde (CH2O) (Danger et al.,

2012) or acetaldehyde (CH3CHO) (Fresneau et al., 2015). Contrarily to

what happens with aldehydes, the aminoalcohol is not formed from a

NH3:HCN:(CH3)2CO ice. This is expected because NH3 and (CH3)2CO

must be trapped in the water matrix long enough to allow them to

form 2-aminopropan-2-ol during the warming (Fresneau et al., 2014).

3.2. H2O:HCN:(CH3)2CO and H2O:NH3:HCN:(CH3)2CO ice reactivity

With formaldehyde and acetaldehyde, it has been shown that the

reaction leading to the corresponding hydroxynitrile can still occur

with H2O instead of NH3. Indeed, H2O is thought to be able to ac-

tivate HCN into CN−. Here we test this with a H2O:HCN:(CH3)2CO

1:0.6:0.2 ice mixture (Fig. 4). Unexpectedly, no reaction is observed

Fig. 4. Infrared spectrum of a H2O:HCN:(CH3)2CO 1:0.6:0.2 ice deposited at 20 K and

warmed to 185 K.

upon warming the ice; only the desorption of the reactants occurs.

Water desorbs at 180 K, and the IR spectrum at 185 K is back to the

baseline. This indicates differences in the activation of HCN when re-

actingwith formaldehyde or acetaldehyde.We discuss possibilities of

the different roles of H2O in these reactions in Section 4.

We also know that acetone can react with ammonia to form 2-

aminopropan-2-ol (H2N–C(CH3)2–OH), but only in the presence of

water (Fresneau et al., 2014), because water traps ammonia and ace-

tone in the solid phase above their desorption temperature, thereby

allowing the reaction to occur. The activation energy of 2-hydroxy-2-

methylpropanenitrile is probably lower than that of 2-aminopropan-

2-ol, since we showed in Section 3.1 that the former does not need

H2O to trap the reactants in the solid phase for the reaction to

occur. Therefore, even if water is added to a NH3:HCN:(CH3)2CO

ice, acetone will most likely be consumed to form 2-hydroxy-2-

methylpropanenitrile over 2-aminopropan-2-ol.

In order to test the potential competition between 2-hydroxy-2-

methylpropanenitrile and 2-aminopropan-2-ol formation, different

(CH3)2CO:H2O:NH3:HCN ices are studied. The (CH3)2CO:NH3:H2O

ratios are chosen to match ratios used in Fresneau et al. (2014)

that are known to lead to the formation of 2-aminopropan-2-

ol, and HCN is added to the mixture. Experiments with 15NH3

and HC15N are conducted to help product identification. The two

ices studied are a (CH3)2CO:H2O:
14NH3:HC

15N 1:1:0.6:0.3 ice and

a (CH3)2CO:H2O:
15NH3:HC

14N 1:2:0.6:0.6 ice. IR spectra of the

residues of these ices at 190 K are displayed in Fig. 5. The com-

parison with a 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile standard seems

to indicate its presence in the residues, similarly to the case of an

NH3:HCN:(CH3)2CO ice (Fig. 3A). The shift of νC≡N from 2241 to

2209 cm−1, νCH a.s. at 2988 cm−1, δOH at 1193 cm−1, and νC–OH at

978 cm−1 all tend to show that 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile

was formed, whereas no characteristic feature of 2-aminopropan-2-

ol is visible. Band attributions are summarized in Table 2.

These results are supported by the comparison of

the temperature programmed desorption (TPD) of the

same (CH3)2CO:H2O:
14NH3:HC

15N 1:1:0.6:0.3 (Fig. 6A) and

(CH3)2CO:H2O:
15NH3:HC

14N 1:2:0.6:0.6 ices (Fig. 6B) with the

TPD of a (CH3)2CO:H2O:
14NH3 1:0.6:0.4 ice (Fig. 6C) reproduced

from Fresneau et al. (2014) as a reference for 2-aminopropan-2-ol.

All the observed fragments correspond to the loss of a CH3 group.

Peaks at m/z 60, 61, 70 and 71 correspond to fragments coming

from 2H
14N–C(CH3)2–OH, 2H

15N–C(CH3)2–OH, HO–C(CH3)2–C
14N

and HO–C(CH3)2–C
15N, respectively. The formation of 2-hydroxy-

2-methylpropanenitrile in both ices containing HCN is confirmed
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Fig. 5. Infrared spectra of the residue of: (a) a (CH3)2CO:H2O:
14NH3:HC

15N 1:1:0.6:0.3

ice; (b) a (CH3)2CO:H2O:
15NH3:HC

14N 1:2:0.6:0.6 ice; both deposited at 20 K

and warmed at 4 K min−1 to 190 K. These are compared to a 2-hydroxy-2-

methylpropanenitrile (HOC(CH3)2CN) standard deposited at 20 K.

by the m/z 70 peak at ∼195 K (Fig. 6B), which shifts to m/z 71

(Fig. 6A) in the HC15N experiment. On the other hand, the presence

of 2-aminopropan-2-ol is not so clear. If 2-aminopropan-2-ol had

been formed in the ices containing HCN in similar amounts to the

(CH3)2CO:NH3:H2O ice (Fig. 6C), a shift of the m/z 60 peak to m/z 61

in the experiment using 15NH3 should have been observed at ∼210 K.

However, this is not the case in Fig. 6A and B. Instead, a m/z 60 peak

is observed at 185 K in both experiments using 14NH3 and 15NH3,

during water desorption. It has been shown (Fresneau et al., 2014)

that when 2-aminopropan-2-ol is formed at a very low yield, it co-

desorbs with water at 185 K. If it was the case here, the m/z 60 peak

at 185 K in the 14NH3 experiment (Fig. 6A) should shift to m/z 61 in

the 15NH3 experiment (Fig. 6B). A small increase of the m/z 61 peak

is indeed observed on the experiment using 15NH3, which could indi-

cate the presence of 2-aminopropan-2-ol in trace amounts. However,

the m/z 60 peak does not show a noticeable difference between the
14NH3 and the 15NH3 experiment, meaning that another unidenti-

fied molecule co-desorbs with water. It is seen in the acetone refer-

ence spectrum (acetone or acetone + H2O), which suggests that the

m/z 60 peak might be an impurity present in acetone. Even if traces

amount of 2-aminopropan-2-ol may have been formed in both exper-

iments containing HCN, this is far from what is obtained with similar

ratios in the absence of HCN (Fig. 6C). This proves that the formation

of 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile is favored over the formation of

2-aminopropan-2-ol.

For a more astrophysical relevant approach, we deposit

H2O:NH3:HCN:(CH3)2CO 1:0.2:0.2:0.1 ices at 20 K containing either

HC14N or HC15N. By monitoring m/z 70 (HC14N) and m/z 71 (HC15N)

during the warming (Fig. 7A), 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile is

observed and desorbs around 195 K. This is confirmed by the mass

spectra displayed at themaximumof desorption for each residue (Fig.

7B) which are very similar to the 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile

standard shown in Fig. 3B. As expected from the results displayed in

Fig. 6, no clear evidence of 2-aminopropan-2-ol formation has been

found with these ratios. If 2-aminopropan-2-ol has been formed, it is

below the detection limits of mass spectrometry, i.e. in trace amount.

3.3. Calculation of the activation energy of

2-hydroxy-2-methylpropanenitrile

Sections 3.1 and 3.2 show that 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile

is formed in the solid phase when ices containing NH3, HCN and

Fig. 6. Temperature programmed desorption (TPD) obtained by monitoring m/z 60,

61, 70 and 71 of ices containing (A) (CH3)2CO:H2O:
14NH3:HC

15N 1:1:0.6:0.3, (B)

(CH3)2CO:H2O:
15NH3:HC

14N 1:2:0.6:0.6 and (C) (CH3)2CO:H2O:
14NH3 1:0.6:0.4 (re-

produced from Fresneau et al. (2014)). Temperature ramp 4 K min−1 .
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Fig. 7. (A) Temperature programmed desorption (TPD) of H2O:NH3:HCN:(CH3)2CO

1:0.2:0.2:0.1 ices deposited at 20 K with HC14N or HC15N obtained by monitoring re-

spectively the fragment m/z 70 and the fragment m/z 71. (B) Mass spectra (electron

impact ionization 70 eV) of the residues of the ices described in Fig. 7A at their maxi-

mum of desorption. Various fragments are identified, and the fragments shifting in the

presence of H15CN are noted with ∗ .

(CH3)2CO, in the presence or not of H2O, are warmed. The activa-

tion energy of the 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile formation can-

not be deduced from the IR spectra of the experiment. We do witness

the appearance of the νC≡N band at 2243 cm−1 between 140 K and

150 K, meaning that the reaction starts to occur between those tem-

peratures, but the uncertainty on themeasure of the area of this band

during its growth is too high to calculate the activation energy reli-

ably. Because of this experimental limitation, we use quantum chem-

ical simulations to calculate the energy barriers for the formation of

this molecule.

We characterize the potential energy surface (PES) of the mech-

anistic steps involved in the reaction. Fig. 8A shows the calculated

PES and Fig. 9 the optimized stationary points involved. These cal-

culations are based on a cluster approach; that is, the ice mixture

is modeled by a finite cluster consisting of 31 H2O molecules, one

NH3, one HCN and one acetone molecule (see A-REACT). This A-

REACT initial state has the NH3, HCN and acetone molecules engaged

by hydrogen bonds (H-bonds) on the H2O-dominated cluster, with

the particularity that NH3 and HCN are interacting through a strong

H-bond. The reaction involves four steps: step (i) a proton transfer

from HCN to NH3 (A-TS1), in which the NH4
+/CN− ion pair is formed

Table 3

Relative energy values (in kJ mol−1) of the stationary points involved in

Fig. 8A and B: 
U0
rel , relative potential energy values including zero-

point energy corrections; and
Grel , relative free energies at 20 and 190 K.

Stationary point 
U0
rel 
Grel (T = 20 K) 
Grel (T = 190 K)

A-REACT 0.0 0.0 0.0

A-TS1 −5.2 −5.1 −3.8

A-INT1 −10.7 −10.6 −5.8

A-TS2 40.2 40.3 50.5

A-INT2 −14.4 −14.2 0.7

A-TS3 −18.4 −18.1 −2.3

A-INT3 −26.8 −26.6 −11.2

A-TS4 −30.7 −30.5 −14.2

A-PROD −34.4 −34.2 −21.8

W-REACT 0.0 0.0 0.0

W-TS1 23.7 23.8 29.7

W-INT 13.7 13.8 17.2

W-TS2 52.1 52.1 59.7

W-PROD −10.4 −10.3 −3.9

Table 4

Intrinsic free energy barriers (
G �= , in kJ mol−1) of the steps involved in

Fig. 8A and B, calculated rate constants (k, in s−1), and half-life times (t1/2 ,

in s) at 20 and 190 K.

A-INT1 → A-TS2 W-REACT → W-TS1 W-INT1 → W-TS2

20 K


G�= 50.9 23.8 52.1

k 4.2 × 10−122 3.5 × 10−51 2.7 × 10−125

t1/2 1.6 × 10121 1.9 × 1050 2.6 × 10124

190 K


G�= 56.4 29.7 59.7

k 1.3 × 10−3 2.7 × 104 1.5 × 10−4

t1/2 5.5 × 102 2.6 × 10−5 4.6 × 103

(A-INT1); step (ii) a C–C coupling between the CN− and acetone (A-

TS2), which leads to the formation of the deprotonated form of 2-

hydroxy-2-methylpropanenitrile (−OC(CH3)2CN, A-INT2); and steps

(iii) and (iv) protonation of −OC(CH3)2CN from the NH4
+ ion and

through a proton relay mechanism assisted by water molecules (A-

TS3, A-INT3 and A-TS4) to form the final product (A-PROD). Table 3

summarizes the calculated relative (with respect to A-REACT) poten-

tial energies including zero-point energy corrections (
U0
rel) and the

relative free energies (
Grel) at 20 K and 190 K, which are the ini-

tial and final temperatures of the experiments. Note that the energy

profiles shown in Fig. 8 are built from the relative potential energy

values whereas Table 3 data report 
U0
rel and 
Grel values and ac-

cordingly they are different. Table 4 reports the intrinsic energy bar-

riers (
G �=) of each step, the rate constants (k) calculated using the

classical Eyring equation and the corresponding half-life times (time

necessary to consume half the amount of reactant, t1/2) to assess their

speed. The calculated reaction energies are negative and accordingly

formation of 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile is favorable.

Concerning the energy barriers, data from Table 3 indicates that,

upon inclusion of zero-point energy (ZPE) corrections and entropic

effects, the proton transfer from HCN to NH3 is barrierless (i.e., A-

TS1 is lower in energy than A-REACT) and accordingly, the NH4
+/CN−

ion pair is spontaneously formed when the NH3 and HCN ices are

in contact. This is in perfect agreement with the experimental find-

ings, in which bands associated to the formation of this salt are iden-

tified after deposition. Among the other subsequent steps, the reac-

tion between CN− and acetone (step ii) is the only one presenting a

sizeable energy barrier. For the other two (steps iii and iv), when ZPE

and entropic corrections are considered, the corresponding transition

states are more stable than the corresponding previous intermedi-

ates (see Table 3). Accordingly, step ii is the rate determining step

with 
G �= = 50.9 and 56.4 kJ mol−1 at 20 and 190 K, respectively. The

calculated k and t1/2 values indicate that at 20 K this step does not
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Fig. 8. Potential energy profiles (in kJ mol−1), with respect to A-REACT, for the formation of HOC(CH3)2CN from reaction between HCN and acetone in a H2O-dominated ice model

(A) in the presence of NH3 and (B) in the absence of NH3 .

proceed because it is kinetically hindered, whereas at 190 K the reac-

tion can favorably evolve with t1/2 ≈ 9 min.

We also use these quantum chemical methods to simulate the

same reaction in the absence of NH3. Fig. 8B presents the calculated

PES of this process and Fig. 10 shows the optimized structures.

For the sake of consistency with the calculated reaction with NH3, a

similar finite cluster model has been used in which the NH3 molecule

is replaced by one H2O (see W-REACT of Fig. 10). At variance with

NH3, this reaction presents only two steps: step (i) a proton transfer

from HCN to a H2O molecule belonging to the ice (W-TS1), which

takes place through a proton relay mechanism and leads to the

formation of a H3O
+/CN− ion pair (in this case the H3O

+ and CN−

ions are separated by several water molecules, see W-INT); and step

(ii) coupling between CN− and acetone (W-TS2), which is sponta-

neously followed by the proton transfer from the H3O
+ to the organic

moiety to form the final HOC(CH3)2CN (W-PROD). Calculated values

presented in Table 3 indicate that the first step has a sizeable energy

barrier that cannot be overcome at 20 K (
G �= = 23.8 kJ mol−1 and

t1/2 ≈ 1050 s). This agrees with the experimental findings because,

upon ice deposition, features associated with the formation of a

[H3O
+CN−] salt are not observed, contrarily to with NH3, in which

the NH4
+CN− salt forms. Despite this, the first step is surmount-

able at 190 K (t1/2 ≈ 10−5 s). At this temperature, the second step,

presenting the highest energy barrier values, was computed to have


G �= = 59.7 kJ mol−1, which means a t1/2 ≈ 77 min. This estimated

t1/2 is long considering that the warming of the ices to form the

products takes about 45 min (from 20 to 190 K with a temperature

ramp of 4 K min−1). These results suggest that HOC(CH3)2CN can

form but in low amounts. These results are in line with the exper-

iments because formation of hydroxy-2-methylpropanenitrile
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Fig. 9. B3LYP-D3/6-31+G(d,p)-optimized geometries of the stationary points involved in the formation of HOC(CH3)2CN from reaction between HCN and acetone in a H2O-

dominated ice model in the presence of NH3 (namely, the PES represented in Fig. 8A).
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Fig. 10. B3LYP-D3/6-31+G(d,p)-optimized geometries of the stationary points involved in the formation of HOC(CH3)2CN from reaction between HCN and acetone in a H2O-

dominated ice model in the absence of NH3 (namely, the PES represented in Fig. 8B).

from a H2O:HCN:(CH3)2CO ice mixture is not observed

(see Section 3.2).

4. Discussion

According to the results described in Section 3, no re-

action seems to occur during the warming of ices contain-

ing H2O, HCN and (CH3)2CO. The formation of 2-hydroxy-2-

methylpropanenitrile (HOC(CH3)2CN) was expected since previous

works on H2O:HCN:CH2O (formaldehyde) and H2O:HCN:CH3CHO

(acetaldehyde) ices led to the formation of hydroxyacetoni-

trile (HOCH2CN) (Danger et al., 2012) and 2-hydroxypropionitrile

(HOCH(CH3)CN) (Fresneau et al., 2015), respectively. None of these

reactions take place when only HCN and an aldehyde are mixed (i.e.,

absence of H2O). Thus, formation of a hydroxynitrile is activated in

the presence of water, thanks to a mechanism similar to that simu-

lated in Fig. 9; that is, the interaction between H2O and HCN leads to

the formation of H3O
+ and CN−, and CN− reacts with the aldehyde

to form the hydroxynitrile. Beside the differences in the methods and

the cluster models used to simulate the formation of hydroxynitriles

through reaction of HCN with H2CO, CH3CHO, or (CH3)2CO, quantum

chemical results indicate that: i) the calculated potential energy bar-

riers of the rate determine step (in all cases, the NC-CO coupling) are

about 50–55 kJ mol−1; and (ii) formation of the H3O
+/CN− ion pair

is an unfavorable process as the ion pair intermediates are higher in

energy than the reactant structures, meaning that, in practice, the re-

action can be considered as concerted in which the formation of the

H3O
+/CN− is immediately followed by the NC–CO coupling. Because

of these similarities between the reactions involving H2CO, CH3CHO

and (CH3)2CO, a reasonable explanation why the reaction does not
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Fig. 11. Summary of the thermal reactivity of ices containing acetone, ammonia, hydrogen cyanide and water.

work in a H2O:HCN:(CH3)2CO ice can come from the fact that the dif-

fusion of acetone to encounter the CN− ion is slower than formalde-

hyde and acetaldehyde due to the larger size of the former. More-

over, the larger steric hindrance of acetone due to the presence of

two CH3 groups, which can hamper the attack of the CN− on the CO,

can also play a role. This minor chemical activity of acetone has ac-

tually been observed when reacting with NH3. The measured over-

all activation energies of the reaction of NH3 with formaldehyde, ac-

etaldehyde and acetone are≈4.5 kJmol−1 (Bossa, Theulé, et al., 2009),

33 kJ mol−1 (Duvernay et al., 2010) and 42 kJ mol−1 (Fresneau et al.,

2014), which is probably due to the lower diffusion and larger steric

hindrances of the bigger compounds. In contrast, our results show

that an NH3:HCN:(CH3)2CO ice leads to the formation of 2-hydroxy-

2-methylpropanenitrile. In this case, the [NH4
+ −CN] salt is formed in

the ice (Noble et al., 2013), which is clearly identified with the bend-

ing mode δNH of NH4
+ at 1480 cm−1 (Fig. 2A and Table 1) and sup-

ported by the favorable energetic data associated with the formation

of the NH4
+/CN− ion pair. This means that the actual reactant is the

salt, and accordingly, the HCN is activated in the form of CN− ion,

which in turn is ready to react with acetone, and hence, probably, the

formation of the product.

The reactions described in this work are related to the occurrence

of the Strecker synthesis on or in ices of interstellar and cometary

grains when they are warmed. The Strecker synthesis requires H2O,

NH3, HCN, and aldehydes/ketones. The present work focuses on the

study of acetone, the smallest ketone. Studying the thermal evolution

of H2O:NH3:HCN:(CH3)2CO ices is of interest for astrochemistry, as it

can help assessing the possibilities to form amino acid precursors in

astrophysical environments. The four components of this ice have all

indeed been detected in dense molecular clouds via radioastronomy.

Acetone has been detected in the ISM, in both Sagittarius B2 (Combes

et al., 1987; Snyder et al., 2002) and the Orion-KL star forming region

(Friedel et al., 2005). It has also been found in the Murchison mete-

orite. HCN (Snyder and Buhl, 1971; Boonman et al., 2001) and NH3

(Cheung et al., 1968) have been detected in the ISM as well, but also

in the comae of comets (Bockelée-Morvan et al., 2004). Even though

these molecules have been detected in the gas phase and not yet in

the infrared spectra of interstellar ices, it does make sense to suppose

that HCN, NH3 and (CH3)2CO can be found on the icymantles of inter-

stellar grains, where they can react when the grain is being thermally

processed during the formation of a protostar.

If we wanted to simulate more accurately an astrophysical ice,

we would have to consider ratios such as H2O:NH3:HCN:(CH3)2CO

4000:40:10:1 (Lara et al., 2004) or 4000:28:10:1 (Crovisier and

Bockelée-Morvan, 1999), which would be below the detection limits

of our experimental system. Even though the real abundances of

those four compounds in our experiment do not reflect their respec-

tive ratio in natural environments, abundance orders between the

species are respected. This gives an idea of the possible chemical

pathways and what molecules could be formed on grains. From

H2O:NH3:(CH3)2CO ices it has been shown that 2-aminopropan-2-ol

(H2NC(CH3)2OH) is formed (Fresneau et al., 2014), which is the

first step of the Strecker reaction that would lead to aminoisobu-

tionitrile (NH2C(CH3)2CN), a precursor to 2-aminoisobutyric acid

(NH2C(CH3)2COOH). Here, we showed that when HCN is added to

a H2O:NH3:(CH3)2CO mixture, acetone is consumed to form exclu-

sively 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile (HOC(CH3)2CN) because

this reaction is favored over the formation of 2-aminopropan-2-ol.

This implies that it is unlikely to go any further than 2-aminopropan-

2-ol in the Strecker synthesis with acetone. This reaction pathway

towards the formation of aminoisobutionitrile appears to be impos-

sible in the solid phase. This is not the case for formaldehyde and

acetaldehyde.

Interestingly, hydroxynitriles, once formed in competition with

aminoalcohols, could also be hydrolyzed in the aqueous phase of an

asteroid to form the corresponding hydroxy acids. This could be a

formation pathway for hydroxy acids that are found in meteorites

(Peltzer and Bada, 1978; Pizzarello et al., 2010). In our case 2-hydroxy-

2-methylpropanenitrile could lead to the formation of 2-hydroxy-

2-methyl-propanoic acid (HOC(CH3)2COOH). Fig. 11 summarizes the

thermal reactivity of ices containing (CH3)2CO, HCN, NH3 and H2O.

5. Conclusions

We studied the reactivity of ices containing (CH3)2CO, HCN,

NH3 and/or H2O induced by thermal processing. No reaction was

observed in HCN:(CH3)2CO and H2O:HCN:(CH3)2CO ices. However,

2-hydroxy-2-methylpropanenitrile (HO-C(CH3)2-CN) was formed

when NH3:HCN:(CH3)2CO and H2O:NH3:HCN:(CH3)2CO ices were

warmed, showing that HCN can only react with acetone if it has been

activated by NH3 through the formation of a stable [NH4
+ −CN] salt.

The reaction between NH3 and acetone leading to 2-aminopropan-

2-ol (H2N–C(CH3)2-OH) was not observed. This reaction is inhibited

by the formation of 2-hydroxy-2-methylpropanenitrile that, accord-

ing to chemical calculations, has an activation energy associated

with the rate determining step of about 51 kJ mol−1. Implications

for astrochemistry are that it is unlikely to form precursors of

2-aminoisobutyric acid (NH2C(CH3)2COOH) in astrophysical ices

through the Strecker synthesis with acetone, as opposed to the cases

of formaldehyde and acetaldehyde. The formation of 2-hydroxy-2-

methylpropanenitrile could instead indicate a chemical pathway

towards hydroxy acids after hydrolysis.
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Abstract

Experimental simulations in the laboratory may provide important information about the chemical evolution occurring in
various astrophysical objects such as extraterrestrial ices. Interstellar or (pre)cometary ice analogues made of H2O, CH3OH,
and NH3 at 77 K, when subjected to an energetic process (VUV photons, electrons or ions) and then warmed-up to room
temperature, lead, in the laboratory, to the formation of an organic residue. In this paper we expand our previous analysis
of the residues in order to obtain a better insight into their molecular content. Data analyses show that three different chemical
groups are present in the residue in the negative electrospray ionization (ESI) mode: CHN, CHO and CHNOA whereas only
two groups are detected in the positive ESI mode: CHN and CHNO. In both cases, the CHNO group is the most abundant.
The application of specific data treatment shows that residue mainly contains aliphatic linear molecules or cyclic structures
connected to unsaturated chemical functions such as esters, carboxylic acids, amides or aldehydes. In lower abundances, some
molecules do present aromatic structures. The comparison of our residue with organic compounds detected in the Murchison
meteorite gives an interesting match, which suggests that laboratory simulation of interstellar ice chemistry is relevant to
understand astrophysical organic matter evolution.
� 2016 Elsevier Ltd. All rights reserved.

Keywords: Astrochemistry; Comets: general; Molecular processes

1. INTRODUCTION

Understanding the origin and evolution of the organic
matter present in small bodies of the Solar System is of
prime interest in linking observationally-derived astrochem-
istry to analytically-derived cosmochemistry in pristine

carbonaceous meteorites. Complementary to observations
(telescopic) or analytical chemistry of extra-terrestrial mate-
rials, a third route is the development in the laboratory of
experimental simulations, a scientific field known as exper-
imental astrochemistry. It allows for a thorough investiga-
tion of the organic content and evolution toward a very
high molecular diversity of a medium mimicking a given
astrophysical environment. Such level of complexity cannot
be described ab initio by models involving necessarily
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limited chemical networks, unable to reproduce the large
diversity of organic species detected in meteorites, for
instance.

Our current investigation is focused on the chemical
evolution of interstellar/pre-cometary ice analogues. In this
perspective, different approaches are developed. Some
experiments are focused on the chemical reactivity that lead
to the formation of specific molecules detected in a given
environment (Danger et al., 2011). Other experiments con-
sider a global approach to study the chemical evolution of
such objects, by simulating in the laboratory the whole pro-
cessing (Greenberg et al., 1995) that ices may undergo in
astrophysical environments from molecular clouds, hot
cores, to proto-star surroundings and incorporation in
small bodies in the nascent Solar System, such as comets
or asteroids. Our work deals with the second, global
approach.

To this end, an ice analogue is formed in physicochem-
ical conditions that are relevant to the considered environ-
ment. The composition of pristine ice analogues is derived
from infrared observations that give evidence on the com-
position of ices observed in molecular clouds (Dartois,
2005; Öberg et al., 2011). The main components of ices
are H2O, CO, CO2, CH3OH and NH3. In the laboratory,
they are deposited at low temperature (10 K to 77 K) on
an inert substrate under high vacuum (10�10–10�7 mbar).
To simulate the ice evolution, it is submitted to energetic
processes (photons from visible up to VUV, electrons or
ions impact) and subsequently warmed-up to room temper-
ature. The association of energetic processing together with
the warming-up simulates the evolution of an icy grain in
the vicinity of a proto-star or cometary matter approaching
the Sun. During the energetic processing of the pristine ice,
reactive species are formed, diffuse and recombine, leading
to new molecules (Oberg et al., 2009). However, due to the
low temperature at which this reactivity occurs, the molec-
ular diversity obtained is limited. To produce a higher order
of molecular diversity (higher molecular weight com-
pounds), the warming is essential: it increases molecular dif-
fusion (Mispelaer et al., 2013) and reactivity (Theule et al.,
2013). It also provides energy to trigger the thermal reactiv-
ity (Theule et al., 2013) that increases molecular complexity
(Vinogradoff et al., 2013). During heating, an important
fraction of the molecules formed, including the initial ones,
will desorb from the processed ice (Collings et al., 2004;
Abou Mrad et al., 2014, 2016). Water being the main com-
ponent of the ices, desorption mainly occurs between 150
and 180 K. After the desorption and reaching room temper-
ature, an organic residue made of refractory species is pre-
sent on the surface of the sample holder (Muñoz-Caro and
Schutte, 2003). The molecular diversity of such residues has
been highlighted by their analyses using Very High Resolu-
tion Mass Spectrometry (VHRMS). It has been shown that
from an initial pristine ice composed of only three species,
H2O, CH3OH and NH3, submitted to VUV and subse-
quently warmed-up to 300 K, thousands of molecules are
present in the resulting organic residues, with molecular
masses up to 4000 Da (Danger et al., 2013). The molecular
richness observed and the entire residue solubility in water
and methanol suggest that processes leading to these

residues can be considered as analogues to the ones that
led to the formation of the soluble organic matter (SOM)
in meteorites (Schmitt-Kopplin et al., 2010).

The objective of the present work is to obtain, in a single

step, a view of the molecular characteristics of the chemical
structures present in these residues from VHRMS data. The
difficulty in obtaining this information resides in the treat-
ment of VHRMS data. Raw data is not readily usable
and data processing using specific representations has to
be used. Numerous representations have already been
developed. This article focuses on the analysis of VHRMS
data of irradiated ice residues using van Krevelen diagrams
(van Krevelen, 1950) and the Aromaticity Equivalent (Xc)
concept (Yassine et al., 2014).

Van Krevelen diagrams were developed for organic mat-
uration analysis applied to petroleum analyses. To obtain
information on the molecular content using van Krevelen
diagrams from VHRMS, stoichiometric formulas have to
be attributed to each molecular ion as long as the mass
spectrometer resolution and accuracy allow an unambigu-
ous attribution. This can be done by means of commercial
or in-house programs. Van Krevelen diagrams display the
data distribution in two (three) dimensions by taking into
account H/C, O/C (N/C) ratios of each molecular ions
(Wu et al., 2004). Van Krevelen representations of VHRMS
data have been used for various samples containing natural
organic matter such as soils and sediments (Sleighter and
Hatcher, 2007), meteorites (Schmitt-Kopplin et al., 2010)
or planetary science experimental simulations (Imanaka
and Smith, 2010; Gautier et al., 2014). Here we use van
Krevelen diagrams to derive insight on the molecular com-
positions (i.e. atomic compositions) present in our residues
as well as on the molecular composition of each group (i.e.
molecular families). Previous analyses (Sleighter and
Hatcher, 2007; Hockaday et al., 2009; Ohno et al., 2010,
2014; Wollrab et al., 2016) provide a benchmark for the
2D van Krevelen diagram in the (H/C;O/C) plane. Specific
zones in that plane can be associated to chemical functions
and chemical structures that we will describe in the rest of
this manuscript as molecular families.

The aromaticity equivalent parameter (Xc) is a parame-
ter that is calculated from the molecular formulae of the
compounds. It is based on the Double Bond Equivalent
(DBE) information, which is normalized to the number of
carbons available for chain elongation. It allows identifying
different levels of aromaticity in molecular species of very
diverse size and composition.

The association of the van Krevelen diagrams with the
aromaticity equivalent parameter (Xc) gives some insight
on the carbon backbone of detected molecules.

2. METHODS

2.1. Residue synthesis and VHRMS analyses

The experiments leading to the formation of the organic
residue as well as blanks for comparison are fully detailed
in Danger et al., 2013 and references therein. The VHRMS
data used in the present work are based on a residue result-
ing from activation of an ice containing H2O:CH3OH:NH3
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in 3:1:1 M proportions. Concomitant with the gas conden-
sation in order to avoid self-shielding, the ice was irradiated
with VUV light (essentially Lyman a) for 48 h. Within our
experimental conditions, the irradiation dose corresponds
to about one photon per deposited molecule. After ice acti-
vation (at 77 K), the ice was slowly warmed-up to room
temperature (300 K) during 48 h. To determine contamina-
tions, a blank was made by irradiating the cooled sample
substrate without gas condensation, followed by a
warming-up to 300 K, using exactly the same procedure.
The residues, kept under argon atmosphere in a stainless
steel vessel to minimize oxidation prior to analysis, were
then solubilized in methanol, as described in Danger
et al., 2013. Samples were infused in the electrospray
(ESI) ionization source at a rate of 5 lL min�1. The ESI
ionization technique does not fragment the molecular spe-
cies. Indeed, the species are only protonated and detected
as [M+nH]n+, when operating in the positive ionization
mode or [M�nH]n� in negative ionization mode. A hybrid
linear trap/orbitrap mass spectrometer (LTQ Orbitrap XL)
was used for measurements. In such an instrument, ions are
accumulated in quadrupolar ion traps and transferred into
the Orbitrap analyzer where their oscillations produce a
periodic signal which is detected and converted into a mass
spectrum using Fourier transform. The mass spectrometer
was operated at its highest resolving power (better than
105, up to m/z 400) and was externally calibrated using a

L-methionine-arginyl-phenylalanyl-alanine, caffeine and

ultramark standard mixture. Data were acquired in profile
mode in two different mass ranges, from 50 to 220 m/z and
200 to 400 m/z integrated for 15 min in each mass range and
saved to ASCII file by in-house software for further data
analysis. For further details on the VHRMS acquisition,
refer to Danger et al. (2013).

2.2. Data analysis, molecular attribution and elemental ratio

2.2.1. Molecular attribution

The mass spectra analysis relies on a suite of in-house
software. Peak maxima were located by finding the zero
crossings in the linear interpolation of the first derivative
of the mass spectrum signal. Only peaks above the white
noise, encompassing a dynamic range of 104 in intensity,
are recovered. For each centroid data point generated by
this method, a composition formula was generated consid-
ering all combinations of CcHhNnOo with the following
restrictions: (1) no radical ions were considered, and (2)
the valence of elements is strictly constraining the solutions.
We developed a procedure to reach accuracy in the range of
±1.5 ppm. The method is based on the statistical analysis of
recurrent mass differences, revealing specific patterns such
as CH2, NH or O addition occurring throughout the data-
set. The discrepancies between accurate mass and exact
mass of those patterns is evaluated throughout the mass
range, to derive a calibration function, usually a 3nd order
polynomial, that is inverted and applied to the dataset, in
order to improve the mass accuracy of the measurement.
This procedure requests for 2 reference masses to be used
as internal calibration of the spectrum. The molecular for-
mula with the nearest m/z value was systematically

retained. Peaks showing residuals for the nearest possible
formula above 5 ppm were left unassigned and subjected
to a further analysis considering their potential attribution
as 13CCc-1HhNnOo. The most intense peaks in the spectra
were checked for the presence of exact mass and abundance
of their isotopic peaks (in 13C), derived from a combinato-
rial calculation in order to confirm the validity of the
molecular attributions. In our analyses, we only consider
the molecular formula and not the molecular ion formula
considering that only single ions were detected. To obtain
the molecular formula, in negative mode one hydrogen is
added to the molecular ion formula, and for the positive
mode one hydrogen is subtracted. A direct comparison
can then take place between datasets recovered from posi-
tive and negative ionization modes. With our instrumental
resolving power (105 up to m/z 400), stoichiometric formu-
las can be attributed for molecular ions ranging from 50 to
400 m/z. Therefore, all the representations displayed in the
following sections exclusively use the molecules attributed
within this range. In Danger et al. (2013), a specific data
representation (Mass defect vs. Exact Mass MDvEM) high-
lighted that some contamination may be present in the resi-
due samples. We prepared a blank sample as described in
Section 2.1. All attributions found in common between
sample and blank were removed from the dataset, to sepa-
rate residue from contamination. All analyses were per-
formed on the resulting dataset.

2.2.2. Elemental ratios

The average ratios H/C, N/C and O/C were obtained by
calculating the average elemental composition of the entire
sample with the formula: (X/C)A =

P
(x)/

P
(c), where x is

related to the number of hydrogen, nitrogen or oxygen,
and c to the number of carbon in each molecular formula
CcHhNnOo. The ratios weighted by intensities are also used.
They were obtained with the formula: (X/C)WA =P

(I � x)/
P

(I � c), where I is the intensity of the ionic peak
corresponding to each molecular formula. The average
ratios (called unweighted averages) are related to the num-
ber of attributions, whereas the weighted ratios (called
weighted averages) refer to their abundance. A fluctuation
between the two emphasizes that some class of molecules
with specific ratios exhibit intensities significantly different
from the average distribution. Here, we consider that the
ionization yield is similar between the different molecules,
implying that intensities are proportional to molecular con-
centrations (Hockaday et al., 2009), even if we have to keep
in mind that intensity variations can be also due to varia-
tion of the ionization yield. However, this approach has
already been used for the handling of HRMS data from
various natural organic matter (Heaton et al., 2009;
Mazzoleni et al., 2010). Hockaday et al. (2009) have shown
that average ratios weighted by intensities show good
(within 15%) agreement with the bulk elemental analysis
derived by classical methods. Since the residues we produce
are too lightweight (<100 lg) for classical elemental analy-
ses, we therefore reach an approximate value of the elemen-
tal composition of residues.

To obtain the abundance of CHO, CHNO or CHN
groups, the weighted averages for each group are obtained
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by dividing the sum the attribution intensities of a group by
the total intensity of the dataset.

2.2.3. Aromaticity

When considering formulas of organic molecules, univo-
cal information about the unsaturated character can be
readily obtained. It is called the Double Bond Equivalent
(DBE) parameter. It encompasses the number of double
bonds and cycles in the structure. It is calculated as follows:

DBE ¼ 1
2
ð2C�HþNÞ þ 1. Average DBE are obtained

from average stoichiometric formulas. Though univocal,
DBE is difficult to correlate with molecular structure when
considering a mixture of species with variable sizes (from 2
to 20 carbon atoms in our case) and variable amount of het-
eroatoms (N and O in our case), as the latter elements can
contribute to the potential double bonds in the molecules.
This is why Koch and Dittmar (2006) developed the con-
cept of aromaticity index (AI), which derives the most con-
servative minimum density of double bonds between
carbon atoms by taking into account the size of the mole-
cule and the presence of heteroatoms in unsaturation for-
mation (Koch and Dittmar, 2006; Wollrab et al., 2016).
The larger is AI, the more aromatic is the carbon backbone.
However, AI as defined by Koch and Dittmar appeared
inconsistent for molecules containing a large amount of
nitrogen. We preferred to use the new aromaticity equiva-
lent parameter Xc, recently proposed by Yassine et al.

(2014) and calculated as follows X c ¼
2CþN�H�2mO

DBE�mO
þ 1 where

m is the fraction of oxygen atoms involved in the p-bond
structure of the compound (0 for alcohol, 1 for ketones,
0.5 for carboxylic). If DBE 6 mO, then Xc = 0. Taking into
account infrared analysis of the residue (Danger et al.,
2013), we roughly consider that 50% of oxygen atoms are
double bounded to carbon as carbonyl therefore m = 0.5.
Attributions with Xc < 2.5 are considered as aliphatic; those
with 2.5 6 Xc < 2.7 are considered as aromatic; and those

with 2.7 6 Xc should contain condensed aromatic
structures.

3. ANALYSIS OF THE WHOLE ATTRIBUTIONS

DISTRIBUTION

3.1. Estimation of molecular groups

Van Krevelen representations of VHRMS spectra (Wu
et al., 2004) provide an insight into the group composition
of the analyzed mixture. We obtain 1486 and 1043 attribu-
tions in negative and positive ESI mode, respectively.

The Van Krevelen representations of the negative ion-
ization mode are displayed in Fig. 1. The representation
(H/C;O/C) (Fig. 1A) shows that some species are present
at abscissa 0. This means that molecular ions containing
only C, H and N atoms are detected in the sample. The
same trend is observed for the representation (H/C;N/C)
(Fig. 1B), which implies that molecular ions containing only
C, H and O atoms are also present. The other attributions
in the (H/C;N/C) include all CHNO and CHN molecular
ions while in the (H/C;O/C) representation, other attribu-
tions refer to CHNO and CHO species. Consequently, we
identify in the negative mode, three different molecular
groups: CHN, CHO and CHNO. In contrast to the nega-
tive mode, the positive mode does not present any CHO
species since no attributions are observed at abscissa 0 in
the (H/C;N/C) representation (Fig. 2B). In the positive
mode, only CHN and CHNO molecular ions are detected.

The comparison between negative and positive modes
shows that whereas N/C ratios present similar repartition
in both modes (red dashed zone in Figs. 1B and 2B), for
the O/C ratios, a large part of species detected in the nega-
tive mode are absent of the positive mode (zone delimited
by the red dashed line in Figs. 1A and 2A). Between these
modes the average O/C ratio evolves from 0.4 in negative

Fig. 1. 2D van Krevelen representation H/C vs O/C (A) or H/C vs N/C (B) for the whole dataset of attributions obtained in negative ESI.

The color code represents the different groups CHNO (black), CHN (cyan) and CHO (magenta). The red dashed line delimits the zone of

highest density for ions observed in positive mode. Red arrows refer to the average values of the attribution number for H/C, N/C or O/C,

and blue arrows refer to weighted average values. (For interpretation of the references to color in this figure legend, the reader is referred to

the web version of this article.)
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mode to 0.3 in positive mode, and is constant for N/C
(Table 1). Species detected in negative mode are slightly
enriched in O.

The CHNO group is the largest (summing negative and
positive mode) in average number of attributions (92%) and
in abundance (65%), followed by the CHO group (average
5%, weighted average 19%) and the CHN group (average

3%, weighted average 16%) (Fig. 3). Consequently, the
molecular diversity observed in such residue comes mainly
from the CHNO group, but the abundance is amplified in
CHO and CHN species.

3.2. Elemental composition of the residue

The comparison between unweighted and weighted ele-
mental ratios is shown in Table 1 for each ionization mode.
In negative mode, the unweighted average O/C and N/C
ratios are rather similar, whereas the weighted values are
very different. This implies that a small proportion of mole-
cules containing an excess of oxygen compared to nitrogen
are present with high intensities. The CHO group is
emblematic of such behavior, with a low number of attribu-
tions (5%), while representing 19% of the total abundance
(Fig. 3). The same effect is observed for the positive mode
except that it reveals an excess of nitrogen, correlated with
CHN group, which represents a low number of attributions
(3%) with high intensities (16% of the weighted values).
This effect can be explained by either a higher abundances
of the corresponding molecules or a better ionization yield,
that would be indicative of specific chemical functions in
negative mode (e.g. carboxylic acids compared to alcohol,
aldehyde or keto functions in the CHO group) and specific
chemical functions in positive mode (e.g. amines compared

Fig. 2. 2D van Krevelen representation H/C vs O/C (A) or H/C vs N/C (B) for the whole data obtained in positive ESI. The color code

represents the different groups CHNO (black), CHN (cyan) and CHO (magenta). The red dashed line delimits the zone of highest density of

ions observed in positive mode. These zones are reported in the negative mode for ion distribution comparison. Red arrows refer to the

average values of the attribution number for H/C, O/C or N/C, and blue arrows refer to weighted average values. (For interpretation of the

references to color in this figure legend, the reader is referred to the web version of this article.)

Table 1

Comparisons of the Average (A) and intensity Weighted Average (WA) ratios of H/C, N/C or O/C for positive and negative ESI, and the

integral of both modes.

Ratios Initial Ice Residue

Negative ESI Positive ESI Both Modes Danger et al. (2013) Murchison

A WA A WA A W A A WA

H/C 13 1.5 1.9 1.7 1.8 1.6 1.8 1.5 1.5

N/C 1 0.3 0.1 0.3 0.4 0.3 0.2 0.4 0.03

O/C 4 0.4 0.8 0.3 0.2 0.3 0.5 0.4 0.2

Fig. 3. Representations of the percentage of the different groups

forming the residue considering their respective number of attri-

butions (A) or their abundances (WA) (weighting each group by

attribution intensities). The integral of attributions from negative

and positive ionization modes are taken into account.
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to nitriles or imines for the CHN group). Considering the
molecular continuity between CHN, CHNO and CHO,
and considering the identical activation process generating
all the species, one can expect that the chemical functions
are similar in all groups. The amplification of the signals
for the two extreme groups is probably the signature of
the abundant amide like or zwitterionic-like structures in
the CHNO group, operating like a buffer and leading to
some kind of reduced ionization yield, while the two
extreme groups, lacking the counter ion, would be easily
revealed by their loss or capture of protons.

An estimate of the elemental composition of the residue
is obtained by averaging negative and positive ratios. The
unweighted elemental composition is rather coherent with
the one obtained by Danger et al. with the MDvEM and
isotopically enriched samples approach (Danger et al.,
2013). The VHRMS thus provides coherent ratios though
two different methods are used. The values (Table 1) show
similar average ratios for N and O while weighted average
ratios show a deficit of N. This implies that molecules bear-
ing high amount of O have contrasted high intensities in the
sample. Finally, we can compare with elemental abundance
ratios in the initial ice. While the carbon is very deficient in
the ice, it is increased by a factor 10 in the residue. Nitrogen
is also amplified by a factor 4. This indicates that molecules
formed by the activation of ice consist of an extensive car-
bon backbone on which some chemical functions bearing
oxygen and/or nitrogen are present. The amplification of
N is indicative of the increased reactivity of ammonia
toward its addition to carbon, compared to water, which
is acting as a matrix and reaction intermediate.

3.3. Estimation of the carbon backbone in CHN, CHNO and

CHO groups

In this section, the aromaticity equivalent (Xc) (Yassine
et al., 2014) is used to derive an insight on the carbon back-
bone in the residue. Xc quantifies the density of double
bonds between carbon atoms by considering the role of het-
eroatoms in the unsaturation budget. Fig. 4 displays the
repartition of molecular attributions for the integral of
attributions and for each group according to Xc. 60% of
the molecular attributions have aliphatic structure
(Xc < 2.5 or DBE < 4) with an average DBE of 4. p bonding
is mainly shared between O and N. An important amount
of unsaturated functions with N or O has thus to be consid-
ered such as amide or carboxylic acids. Some C@C or ali-
phatic ring can form the carbon backbone. Beyond those
60%, 31% of the whole distribution should present at least
one aromatic structure, while the last 9% have condensed
aromatic structures. Xc correlates with N and anti-
correlates with O contents (average stoichiometric formulas
from low to high Xc is given in Fig. 4). This suggests that
aliphatic structures present mainly carboxylic acid, ketone
and alcohol, that aromatic structures are impoverished in
O, and that N is part of aromatic rings, nitriles or amides.

Contrasted information is observed for the minor
groups the CHN and CHO. 99% of the molecular attribu-
tions of the CHO group are aliphatic (average DBE = 2).
On the contrary, the CHN group present 83% of its attribu-
tions in aromatic zones (Xc P 2.5) suggesting aromatic
structures including nitrogen atoms. 17% of the remaining
attributions are aliphatic structures with a high degree of

Fig. 4. Estimation of the unsaturation of the carbon backbone of molecular attributions based on the evolution of the aromaticity equivalent

(Xc) for the whole distribution, CHNO, CHN and CHO groups. 0 6 Xc < 2.5 or DBE < 4 is associated to aliphatic backbone with

unsaturation on heteroatoms, 2.5 6 Xc < 2.7 and DBEP 4 is associated with structures including at least one aromatic ring and Xc P 2.7

with DBEP 4 is associated with structure including condensed aromatic systems. Xc was derived from Yassine et al. (2014), considering that

50% of O is double bonded.
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unsaturation (average DBE = 5) that can correspond to an
important amount of nitrile or imine functions.

4. MOLECULAR FAMILIES IN THE RESIDUE

4.1. Partition of the Van Krevelen diagram

To enhance the characterization of the different types of
molecular families in complex samples, some authors have
developed a specific cartography based on analyses of nat-
ural organic matter. This cartography defines zones in the
van Krevelen diagram that are representative of molecular
families (Hertkorn et al., 2008; Hockaday et al., 2009; Ohno
et al., 2010; Wollrab et al., 2016). We evaluate the benefit of
this cartography to our sample in order to tentatively derive
information on the evolution of oxygen and nitrogen con-
tent across CHNO and CHO groups. It has to be clear that
we cannot use this cartography to conclude on the presence
of specific molecules such as protein or carbohydrate.

Eight zones are shown in Fig. 5. Zone 1 corresponds to
saturated species, from hydrocarbons to alcohols; zone 2a
corresponds to long alkyl chains including aldehyde or car-
boxylic acid functions; zone 2b to molecules with higher
oxygen content and zone 2c to molecules further enriched
in oxygen, of carbohydrate type; zone 3a corresponds to
unsaturated hydrocarbons containing aromatic cycles
impoverished in oxygen; zone 3b to lignin-like structures,
zone 3c to molecules with weakly aromatized structures
enriched in oxygen; and zone 4 to condensed aromatic
structures including oxygen.

Fig. 6 shows the number of attributions in the residue
associated to the different zones by taking into account
both negative and positive ESI modes for CHNO and
CHO groups. The attributions encompass three main zones
having the same proportion (zones 2a, 2b and 3b with
�30% each). Two of the families (zone 2a and 2b) regroup
linear or ramified aliphatic chains weakly unsaturated and
bearing various chemical functions such as esters, amides,
alcohols or amines (average DBE = 4). The third family
(zone 3b) regroups molecules carrying similar chemical

functions but on more unsaturated carbon backbone (aver-
age DBE = 7) with possible aryl groups. Two other molec-
ular families are made of molecules enriched in O with a
carbon backbone presenting mainly low degrees of unsatu-
ration (zone 2c) and high unsaturations with possible aryl
group (zone 3d). 1% of molecules are fully saturated (zone
1) and 2% correspond to conjugated structures with low
amount of oxygen (zone 2a). To obtain some information
about the abundance of each family in the residue, the num-
ber of attributions in each zone was weighted by intensities
(Fig. 6 WA CHNO + CHO). This results in an increase to
64% of the molecules in zone 2a. The percentage of zones

Fig. 5. Van Krevelen partitions of VHRMS data from complex mixtures using the zone partitions presented in the literature (Sleighter and

Hatcher, 2007; Hockaday et al., 2009) (A), and of attributions in positive (red) and negative (black) ESI modes (B) showing the repartition

across zones detailed in (A). (For interpretation of the references to color in this figure legend, the reader is referred to the web version of this

article.)

Fig. 6. Representation of the proportions of the molecular families

by regrouping CHO and CHNO groups in the residue. Data

weighted by intensities (WA) or unweighted (A) are displayed.

Zone 1: Fully saturated structure AOR/ANR1R2. Zone 2a:

alkyl chains with CO2H/CONH2. Zone 2b: alkyl chains

(ACO2R)n/(ACONR1R2)n/ANR1R2. Zone 2c: Alkyl chains

enriched in O (ACO2R)n/AOR with low amount of N. Zone 3a:

conjugated structures with possible phenyl groups enriched in N

with few O functions. Zone 3b: conjugated structures with possible

phenyl groups (ACO2R)n/(ACONR1R2)n/ANR1R2. Zone 3c:

conjugated structures with possible phenyl groups, enriched in O

with few N functions; zone 4: highly aromatic structures with O

and N functions.
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2b and 3b decreases, suggesting that attributions in these
two zones present lower intensities. Zone 2c increased com-
pared to unweighted values, implying that a few attribu-
tions in this zone present high intensities. Fig. 6 displays
also the intensity weighted values of CHNO. Similar
abundances are observed except for zone 2c which present
a much lower abundance than CHNO + CHO weighted
values (5% vs 22%). This variation shows that in
zone 2c, CHO attributions exhibit large intensities confirm-
ing the elemental ratios observed in the negative mode
(Table 1).

4.2. Evolution of the amounts of nitrogen and oxygen across

the molecular families

The partition described above gives interesting informa-
tion on the potential molecular families present in the resi-
due. However, it only takes into account the O/C ratio and
not the N/C ratio. Therefore, we only have information
with this 2D representation on the evolution of the O/C
ratio along the distribution. To obtain, in a same represen-
tation, information on O/C and N/C evolution, the van
Krevelen diagram of the CHNO group is represented in
three dimensions (H/C;O/C;N/C) (Fig. 7A). Since reading
a 3D diagram is difficult on a 2D representation, each attri-
bution is projected on the planes (H/C;O/C), (H/C;N/C)
and (O/C;N/C) (Figs. 7B and S1). The cartography
described in Section 4.1 is superimposed as colors on the
(H/C;O/C) plane of the 3D Van Krevelen diagram for neg-
ative mode, in Fig. 7B and positive mode in S1.

In the negative mode, a high dispersion is observed in
(H/C;O/C) revealing the high variability of H/C and O/C
inside the CHNO group. If this projection is compared to
(H/C;N/C), an important reduction of the variability is
observed. The zones exhibit an important decrease of the
attribution dispersion in the plane (H/C;N/C). Compared
to O/C, the N/C ratio is more homogeneous, implying a
superimposition of numerous attributions, which leads to
this reduction. In the (O/C;N/C) plane, a reduction of the
variability is also observed, but to a minor extent. In terms
of measured variability (standard deviation, r), a high
diversity is measured for the H/C (r = 0.3) ratio followed
by the O/C ratio (r = 0.2), the lowest variability being
observed for the N/C ratio (r = 0.15).

This representation also provides a view of the evolution
of nitrogen and oxygen along the distribution. When the
O/C ratio increases, the N/C ratio decreases in the plane
(O/C;N/C). For instance, in this plane, zone 2a presents
the lowest amount of oxygen relatively to carbon
(O/C � 0.05) and the highest amount of nitrogen
(0.4 < N/C < 0.7). Furthermore, when the H/C ratio
increases, the N/C ratio also increases (N/C;H/C). On
the other hand, zones 2c and 3c present an important
homogeneity in the N/C ratio visible by a decrease of the
attribution dispersion due to their superposition in the
(O/C;N/C) plane. These zones include molecules strongly
enriched in oxygen (0.65 < O/C < 1.65) compared to
nitrogen (0.05 < N/C < 0.30). Zones 2a, 2b and 3b are
intermediate zones. A similar evolution is observed for the
positive ionization mode (Fig. S1).

4.3. Evolution of the carbon backbone across molecular

families

In this section, the aromaticity equivalent parameter
(Xc) is calculated and used to refine the description of the
carbon backbone structure for each zone defined in Sec-
tion 3.3. Table 2 shows, for CHNO and CHO groups, the
average stoichiometric formulas considering attributions
from both negative and positive modes.

The corresponding DBE and estimated carbon back-
bone is also reported. For the CHNO groups, the backbone
is aliphatic in zones 1, 2a, 2b and 2c. The molecular unsat-
uration is carried by chemical functions such as carboxylic
acid, amide or aldehyde. As observed in the 3D van
Krevelen, the N content is anti-correlated with the O con-
tent (from zone 2a to 2c). Compared to the zone 2c, the
zone 3c presents exactly the same O/N ratio and probably

Fig. 7. Van Krevelen representations for the CHNO group

obtained in negative ESI mode. (A) 3D Van Krevelen diagram

(H/C;O/C;N/C) presenting the whole distribution, (B) the projec-

tion of attributions on the 3 planes. The color map relates to the

zone partition defined Section 4.1 and Fig. 5. (For interpretation of

the references to color in this figure legend, the reader is referred to

the web version of this article.)
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aliphatic structures, but the DBE is higher in zone 3c. This
implies an increase of the unsaturation of the carbon back-
bone as well as possible alicyclic structures, while the same
sort of chemical functions are present. As already observed,
zone 3a shows the highest amount of N (e.g. C14H18N6O),
with the highest Xc. Condensed aromatic structures can be
considered with N mainly included in aromatic cycles.
Finally, zone 3b holds an equal amount of N and O, with
an average Xc of 2.6 (average DBE = 7) implying the pres-
ence of at least one aromatic cycle (DBE = 4) and the rest
of unsaturation included in carbonyl chemical function
such as amides, ketones, aldehydes or carboxylic acids.
Examples of chemical structures related to average stoichio-
metric formulas of each zone are displayed in Table S1. The
CHO group shows a limited diversity in its carbon back-
bone as aliphatic linear or cyclic structures are always pre-
dicted with unsaturations carried by O such as aldehyde,
carboxylic acids or ketones.

5. DISCUSSION

5.1. Comparison with previous VHRMS analyses

In a previous contribution using VHRMS analysis
(Danger et al., 2013), we showed that the photoprocessing
of an ice containing H2O:CH3OH:NH3 and subsequently
warmed to 300 K produces an important molecular build-
up and diversity with molecules having masses up to
4000 Da. A new data representation, Mass Defect vs. Exact
Mass, definitely demonstrated, using samples enriched with
12C or 13C methanol, that the molecular diversity comes
from the ice processing and that contamination was limited.
This representation also allowed deriving an average
stoichiometric formula.

In the present contribution, we pursued our investiga-
tion on the molecular content of the residue using new data
representations and treatments. Our objectives were to
derive new information in the molecular constitution of

the residue as well as on the molecular structures it con-
tained. The van Krevelen approach highlights the presence
of three different molecular groups CHNO, CHO and
CHN, among which CHNO is most abundant. For the
whole distribution, the aromaticity equivalent (Xc) showed
that a large part of the carbon backbone of these molecules
is aliphatic (60%) with linear or cyclic structures, unsatura-
tion being mainly carried by chemical functions such as
amide, carboxylic acids, ketones or aldehydes as well as
nitriles. Aromatic structures represent 31% of the whole dis-
tribution, while 9% of molecules are condensed aromatic
structures. Selecting a specific molecular group shows that
the CHNO group follows the same distribution as the
whole distribution, while the CHN group presents mole-
cules with higher amount of aromatic structures, and, on
the contrary, the CHO group presents the highest amount
of aliphatic structures. Finally, we show that nitrogen and
oxygen contents are inversely correlated. Fig. 8 summarizes
the information. It unifies the family zones defined in Sec-
tion 4 (Table 2) in three regions. The first region grouping
zones 2a and 3a (Table 2) presents nitrogen rich molecules,
a second region grouping zones 2c and 3c (Table 2) contains
oxygen rich molecules, while the third region (2b and 3b
(Table 2)) corresponds to a similar amount of nitrogen
and oxygen. The superimposition of the Xc shows that
the first region (molecules rich in nitrogen) contains on
the average a large part of aliphatic structures with high
DBE and some aromatic cycles, the second region (mole-
cules rich in oxygen) present mainly aliphatic structures
with low DBE. Finally, the third region (equal amount of
nitrogen and oxygen) presents mainly aliphatic structures
with high DBE and/or aromatic cycles.

Elemental ratios were also estimated based on stoichio-
metric formulae attributions in the range 50–400 m/z and
give average values H/C = 1.6, N/C = 0.3 and O/C = 0.3.
The results are coherent with our previous analysis
(H/C = 1.5, N/C = 0.4, O/C = 0.4). The weighted values
diverge of the unweighted values revealing intensity

Table 2

Averages of stoichiometric formulas for CHNO and CHO groups in each zone, as well as their corresponding carbon backbone based on their

Xc and double bound equivalent (DBE). Data from negative and positive modes are both taken into account. n.d.: no attributions in the zone.

Zones Groups Averages

Stoichiometric formula DBE Carbon backbone

1 CHNO n.d. n.d. n.d.

CHO C5H12O4 0 Aliphatic (Xc = 0)

2a CHNO C13H23N5O3 5 Aliphatic (Xc = 2.4)

CHO C17H32O4 2 Aliphatic (Xc = 0)

2b CHNO C12H21N3O5 4 Aliphatic (Xc = 1.7)

CHO C13H24O6 2 Aliphatic (Xc = 0)

2c CHNO C9H16N2O7 3 Aliphatic (Xc = 0)

CHO C7H14O4 1 Aliphatic (Xc = 0)

3a CHNO C14H18N6O 9 Condensed Aromatic (Xc = 2.8)

CHO n.d. n.d. n.d.

3b CHNO C12H16N4O4 7 Aromatic (Xc = 2.6)

CHO C10H14O5 4 Aliphatic (Xc = 1.7)

3c CHNO C10H12N2O7 6 Aliphatic (Xc = 2.2)

CHO C6H8O6 3 Aliphatic (Xc = 0)
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heterogeneity along the distribution (H/C = 1.8, N/C = 0.2
and O/C = 0.5).

Our approach, though simple, appears relevant for a
rapid overview of chemical species in complex samples.
Other analytical methods such as NMR, GC–MS and
HPLC–MS have to be performed to constrain more rigor-
ously the real structures of molecules. However, our strat-
egy provides important clues for the development of
analytical protocols related to the complementary studies
focused at the structural analyses. Furthermore, this work
is a first step in describing the link between the ice and resi-
due composition as well as the subsequent residue treat-
ments, once formed (such as further irradiation,
hydrolysis, etc.).

5.2. Comparison: residue analogue versus soluble organic

matter of meteorites

We tentatively compare our dataset with results from
meteorites by VHRMS (FTICR/MS) using a similar ioniza-
tion method (Schmitt-Kopplin et al., 2010). The resolving
power of the FTICR/MS apparatus is higher than
FT-Orbitrap (from 500,000 to 1,200,000 at m/z 400), which
provides ability to perform additional attributions at higher
m/z. The molecular diversity of the fraction recovered by
methanol extraction (i.e. the soluble organic matter) of
meteorites is highly variable and strongly dependent on
the chemical and physical historicity of the considered
meteorites (Schmitt-Kopplin et al., 2012; Jenniskens et al.,
2014; Hertkorn et al., 2015). The number of molecular attri-
butions ranges from 600 for ordinary chondrites to more
than 15,000 for the Murchison pristine carbonaceous chon-
drite (negative ESI in the range m/z 150–1000). In our case,
for the negative ESI mode, 1500 signals have been attribu-
ted in the range m/z 50–400. The CHNO group represents
92% of the total attribution followed by CHO (5%) and
CHN (3%). Considering only C, H, O and/or N

attributions in Murchison, CHNO is also the most abun-
dant group (77%) followed by CHO (33%) (Schmitt-
Kopplin et al., 2010; Hertkorn et al., 2015). In ordinary
chondrites, the CHO group is more abundant than CHNO
group as well as in natural organic matter (Schmitt-
Kopplin et al., 2012; Keil et al., 2015). In Murchison, in
negative ESI mode, CHNO molecules seem to present
higher aromaticity than the CHO group, which presents a
more pronounced aliphatic character. In our sample, in
the negative mode, 41% of CHNO attributions can be
described as aromatic (Xc > 2.5, Fig. 4), while 99% of the
CHO group can be considered as aliphatic (Xc < 2.5,
Fig. 4). The soluble organic matter of our residue can thus
be considered an analogue of the Murchison one. However,
differences are also present. For instance, an important
variation concerns the N content, which is highlighted by
elemental ratios which are H/C = 1.55, N/C = 0.03, O/
C = 0.2 for Murchison (Schmitt-Kopplin et al., 2010),
and H/C = 1.8, N/C = 0.2 and O/C = 0.5 for our residue.
This is mainly due to the initial composition of the ice used
for the production of residues, which overestimates the
amount of N as compared to the one present in real astro-
physical ices. Furthermore, in our experiment, we do not
take into account the secondary alteration and the mineral
phases that could induce important bias in the heteroatom
composition.

Finally, we tentatively estimate the concordance
between zones defined in this work and the Murchison
compounds. As we had no access to soluble organic matter
of meteorites for this study and thus could not analyze it
with the same techniques used for the residue analysis, a lit-
erature search on the nature of organics present in Murch-
ison was performed. As a first approach, we use data
obtained from targeted (to specific molecular families) anal-
yses (Pizzarello et al., 2006). Even if this is not the best way
to obtain an unambiguous comparison, this approach
provides some clues at the similarities between our residue
and Murchison. The concordance between the zones
defined in this work and the Murchison compounds are
reported in Table 3, considering the molecular structures
detailed in Pizzarello et al. (2006).

Only molecular families of Murchison bearing C, N, H
and O atoms that could be ionized in ESI mode are used

Fig. 8. Van Krevelen representation (O/C;H/C) summarizing up

results obtained in this work. Dashed lines delimit the average O/N

variability. The color map refers to key levels of Xc (aromaticity

equivalent parameter). (For interpretation of the references to

color in this figure legend, the reader is referred to the web version

of this article.)

Table 3

Repartition of the different compounds detected in the Murchison

meteorite into zones used for the analysis of residue analogues. The

compounds abundances are reported from Pizzarello et al. (2006).

Residue family Murchison

Compounds ppm %

1 Saturated polyols 14 3

2a Carboxylic acids 300 59

2b Dicarboxylic acids 30 20

Amino acids 60

Hydroxy acids 15

2c Unsaturated polyols 30 6

3a N-heterocycle 7 1

3b Pyridine carboxylic acids 7 11

Dicarboxyimides 50
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here. For instance, hydrocarbons are not taken into
account. Carboxylic acids that have been detected in
CM2 meteorites with a carbon number up to 11 have been
considered as mainly present in the zone 2a. Dicarboxylic
acids, hydroxy acids and amino acids that present an
increase of their O/C ratios compared to the previous car-
boxylic acids are assigned to zone 2b. Polyols have also
been detected in Murchison. These compounds have to be
split between saturated and unsaturated structures. Some
saturated polyols have been detected and are related to
zone 1. The most abundant is glycerol (15 ppm), other
structures being detected at much lower concentrations
(Cooper et al., 2001). We estimate the abundance of unsat-
urated polyols to 30 ppm, these being related to zone 2c.
N-heterocycles are related to zone 3a, while pyridine car-
boxylic acids and dicarboxyimides are related to zone 3b.
We do not take into account zone 4 since no attributions
were detected in our residue in this zone, while in mete-
orites, polar PAH could be related to such zone. However,
these compounds are poorly ionized with ESI. We did not
find any molecular structure in meteorites that could fit in
zone 3c.

Fig. 9 displays the comparison of the percentage of our
residue families weighted by intensities (Fig. 6) with the per-
centage of families identified in the Murchison meteorite
(Table 3). We use the weighted values since they are related
to molecular abundances as are meteoritic data (Table 3). A
striking correlation is observed: the most abundant zones in
Murchison (2a, 2b, 2c and 3b) present roughly similar pro-
portions to those observed in the residue. The correlation is
even better if we only take into account the most abundant
CHNO group of the residue. In this case, relative abun-
dances are almost identical. The repartition of molecules
in Murchison implies higher aliphatic molecules since zones
2a, 2b and 2c are among the most abundant. As in our
residue, zone 3b represents the most abundant aromatic
molecules. We have to be careful about conclusions that
could be deduced from these similarities. This tentative

comparison needs confirmation by additional studies using
the exact same protocol (VHRMS using ESI) and data pro-
cessing with the van Krevelen diagrams on primitive car-
bonaceous materials extracted from meteorites (such as
Murchison or any related meteorite).

The comparison between residues from photo-processed
ice analogue and meteorites shows that this process leads to
an organic matter presenting similarities with the soluble
organic matter of a carbonaceous chondrite. Other experi-
ments, such as variation of the proportion of reactants in
the initial ice or secondary alteration simulations (like aque-
ous alteration), have to be performed to evaluate if these
similarities could be further correlated to specific types of
meteorites. If such correlation is obtained, this would pro-
vide important information on the possible origin of part of
extraterrestrial organic matter, i.e. from the photo and
thermo chemistry of simple ices.

Considering the important amounts of ices observed in
molecular clouds that represent the largest part of the solid
molecular material in these environments, photo- and ther-
mochemistry must play an important role in the production
of organic matter, at the end of the molecular cloud phase
or even in the protoplanetary disk as suggested by Ciesla
and Sandford (2012) and recently by Öberg et al. (2015).
This will indeed result in a very complex organic matter
that may be simulated in the laboratory in order to connect
astrochemistry (in molecular clouds) with cosmochemistry
(in meteorites), as suggested by Merouane et al. (2012) on
a purely spectroscopic basis, when tentatively comparing
the infrared spectroscopy results of some selected fragments
from the Paris meteorite matrix material with those of a
protostellar infrared source located in a molecular cloud.

6. CONCLUSIONS

In this paper, we describe data obtained from high reso-
lution mass spectrometry analysis of an organic residue
synthesized via chemical evolution of irradiated and ther-
mally processed interstellar ice analogue. Our starting
hypothesis is that this material may be used as a template

for the soluble organic matter present in meteorites. Our
goal was to obtain an insight into its global molecular com-
position in only one step without using any chemical treat-
ment prior to analysis. From astrophysically relevant ices
containing only water, methanol and ammonia deposited
at 77 K, submitted to VUV irradiation and subsequently
warmed-up to room temperature, thousands of molecules
are formed, in striking resemblance to the analytical results
obtained with Murchison using comparable VHRMS tech-
niques. Here, the use of van Krevelen diagrams provides
information about the different molecular groups present
in the residue. Three groups of molecules have been identi-
fied: CHN, CHO and CHNO. The most abundant group is
CHNO, followed by CHO and CHN. Most of the molecu-
lar species in the residue are formed of alkyl chains bearing
various chemical functions such as carboxylic acids, esters,
amides alcohol, aldehydes or amines. Some conjugated
structures, especially for the CHN group, are found in
lower proportions. Furthermore, the molecular attributions
gave an estimate of the elementary general formulae for this

Fig. 9. Comparison of chemical families detected both in the SOM

of the Murchison meteorite and in the residue analogue (both

ionization modes) taking into account the values weighted by

intensities. Note that both sets of data are not normalized. Zones

are described in Section 4.
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residue: weighted by intensity H/C = 1.8, N/C = 0.2 and
O/C = 0.5 or unweighted H/C = 1.6, N/C = 0.3 and
O/C = 0.3. We demonstrate here that VHRMS can be used
to obtain a view of the molecular content in complex sam-
ples in one analytical step. This approach gives important
complementary information to more specific and de facto

limited analytical techniques such as GC–MS or LC–MS.
This work is a first step toward the understanding of the
chemical evolution of laboratory produced organic residues
in terms of meteoritic soluble organic matter and possibly
also considering the IOM (Insoluble Organic Matter). It
will serve as a template for future comparisons of residues
made from different physical and chemical conditions. In
the future, analytical developments devoted to the under-
standing of the chemical composition of complex samples
will benefit from the technical improvements of these meth-
ods. Finally, we show a clear resemblance between the
molecular distributions observed in the residue with that
of the SOM from Murchison. This result is an encouraging
hint at the link between the laboratory organic residues,
resulting from a plausible astrophysical scenario, and the
organic matter present in meteorites issued from molecular
cloud materials and later incorporated in the solar nebula,
including minor bodies such as comets and asteroids, a pro-
cess that may be quite expected as well in other exoplane-
tary systems.
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Abstract

We use laboratory experiments to derive information on the chemistry occurring during the evolution of
astrophysical ices from dense molecular clouds to interplanetary objects. Through a new strategy that consists of
coupling very high resolution mass spectrometry and infrared spectroscopy (FT-IR), we investigate the molecular
content of the organic residues synthesized from different initial ice compositions. We also obtain information on
the evolution of the soluble part of the residues after their over-irradiation. The results give insight into the role of
water ice as a trapping and diluting agent during the chemical evolution. They also give information about the
importance of the amount of ammonia in such ices, particularly regarding its competition with the carbon
chemistry. All of these results allow us to build a first mapping of the evolution of soluble organic matter based on
its chemical and physical history. Furthermore, our results suggest that interstellar ices should lead to organic
materials enriched in heteroatoms that present similarities with cometary materials but strongly differ from
meteoritic organic material, especially in their C/N ratios.

Key words: astrochemistry – comets: general – techniques: spectroscopic – methods: laboratory: molecular –
molecular processes – solid state: refractory

1. Introduction

The study of the organic matter found in extraterrestrial
bodies such as comets and asteroids, as well as meteorites
found on Earth, is an ongoing quest that started in the second
half of the 20th century (Hayes 1967) and makes constant
progress related to sampling performance, such as micrometric
sample handling, sensitivity, and resolution. Mass spectrometry
in situ analysis of cometary comae has revealed the presence of
several organic molecules (Bockelée-Morvan et al. 2004), and
glycine—the smallest of the amino acids—has been detected
on comets 81P/Wild 2 (Elsila et al. 2009) and 67P/
Churyumov–Gerasimenko (Altwegg et al. 2016) by the
Stardust and Rosetta missions, respectively. By contrast, the
soluble organic matter (SOM) from primitive meteorites has
revealed hydroxy acids (Pizzarello et al. 2010), amino acids
(Cronin & Moore 1971; Burton et al. 2014; Callahan
et al. 2014), sugar derivatives (Cooper et al. 2001; Cooper &
Rios 2016), and hydrocarbons (Martins et al. 2015). Untargeted
analyses with very high resolution mass spectrometry
(VHRMS) show that the SOM contains tens of thousands of
different molecules (Schmitt-Kopplin et al. 2010).

Our work focuses on producing analogs of interstellar or pre-
cometary ice and studying their chemical evolution throughout
their exposure to energetic processes, such as those anticipated
during the different steps of the formation of a solar system.
We simulate this evolution in the laboratory (Greenberg
et al. 1995). In this context, ices made of mixtures of H2O,
NH3, and CH3OH are first irradiated with VUV photons at Lyα
(121 nm) and then heated to room temperature (295 K), leading
to the production of a refractory organic residue (Briggs
et al. 1992). Targeted gas chromatography coupled with mass
spectrometry (GC-MS) analyses of this residue show the

presence of amino acids (Nuevo et al. 2007) and sugars (de
Marcellus et al. 2015; Meinert et al. 2016), for example.
Untargeted analyses using VHRMS reveal that the residue
contains thousands of molecules with molecular masses up to
4000 Da (Danger et al. 2013, 2016). Such diversity reminds us
of the complex content of the SOM of meteorites (Schmitt-
Kopplin et al. 2010; Somogyi et al. 2016) and suggests that
residues formed in the laboratory from the energetic processing
of interstellar/pre-cometary ice analogs can serve as interesting
templates for studying the chemical evolution of organic matter
in astrophysical environments.
The goal of this work is to present a new analytical strategy

to get a better understanding of the chemistry at the origin of
these organic residues. Through a global analysis of the
residues using VHRMS and Fourier transform infrared
spectroscopy (FT-IR), we investigate the impact of variations
in the residue formation process (composition of the initial ice,
effect of over-irradiation). These investigations provide an
adequate representation of the data that gives insight into the
condensed phase chemistry and could eventually allow
prediction of the initial ice composition from which real
extraterrestrial soluble organic material evolved.

2. Experimental Details

2.1. Residue Syntheses

The first step consists of producing samples that are
considered analogous to the organic residues originating from
the processing of icy mantles of interstellar grains. The
experimental setup has been described in detail in previous
work (Nuevo et al. 2007). Succinctly, a gas mixture containing
H2O, CH3OH, and NH3 is prepared in a stainless steel line
pumped down to 10−6mbar beforehand. The H2O was purified
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with a Millipore Direct Q5 system, the CH3OH (99.9%) was
purchased from Aldrich, and the NH3 (99.98%) was purchased
from Messer. The mixture is then deposited on an MgF2
window cooled down to 77 K inside a vacuum chamber (10−7

mbar). The gas condenses, and an ice forms on the window.
During the ice buildup, an H2 discharge lamp is used to
irradiate the ice with VUV photons (mainly Lyα). After 48 hr
of combined deposition and irradiation, the window is slowly
warmed up to 295 K (∼0.1 K minute−1

). The composition of
the sample is monitored in situ with an FT-IR spectrometer
attached to the vacuum chamber. The IR spectra
(4000–1000 cm−1, 500 scans, 2 cm−1 resolution) allow control
of the deposition rate and the composition of the ice, and they
give us insight into the composition of the residue that remains
on the surface of the window at room temperature. At this
stage, some of the residues are VUV irradiated for an extra
48 hr at 295 K (without gas deposition). This is called “over-
irradiation.” The residues are then retrieved from the vacuum
chamber and placed inside stainless steel sample holders sealed
under 1 atm of argon to avoid contamination until analysis.
Fifteen samples were produced following the protocol. A list of
the various parameters used for each sample is given in
Table 1.

Although most features will be shared by all samples, the
relative intensities of those features can vary between samples,
depending on the composition of the initial ice (Table 1). To
compare the spectra, we define a parameter α that allows us to
follow the ratio between the IR bands located at 1745 cm−1

(acid or ester groups) and 1665 cm−1
(carbonyls containing

nitrogen functions). Since we modify the fraction of nitrogen
and oxygen in the initial ice, this parameter will allow a
correlation with the amount of heteroatoms in residues:

a =
-

-

A

A
,

1745 cm

1665 cm

1

1

where -A1745 cm 1 is the area of the νCO band of (nitrogen-free)
ester or acid (f) at 1745 cm−1 and -A1665 cm 1 is the area of the
νCO band of (nitrogen-containing) amide or carbamic acid (g)
at 1665 cm−1. The value of a is the mean of the α ratios of the
different residues formed from identical ices. The values of a
are summarized in Table 3. The lower the value of a, the higher
the nitrogen content of the residue.

2.2. Residue VHRMS Analyses

In order to be analyzed with the FT-Orbitrap (LTQ Orbitrap
XL), each residue is solubilized in ultrapure methanol. This is
performed by rinsing the window with 5×50 μl of methanol
with a micropipette. All residues that have not been over-
irradiated are totally soluble in methanol. No residue remains

on the MgF2 window after rinsing (at the FT-IR detection
limit). By contrast, the residues that have been over-irradiated
for 48 hr leave a thin layer of dark insoluble matter that cannot
be removed even after soaking the window for several hours in
methanol, toluene, or water (de Marcellus et al. 2017). For
these residues, only the soluble fraction retrieved from the
micropipette rinsing is analyzed with the FT-Orbitrap. Since
some methanol evaporation has occurred during the residue
recovery, we added methanol in the Eppendorf tube up to
200 μl for each sample. Fifty μl of this solution were then
collected and diluted with 1950 μl of methanol. This last
solution was injected with a Hamilton gastight syringe at a rate
of 3 μl minute−1 inside the electrospray ionization (ESI) source
of the FT-Orbitrap. The following conditions were used to
acquire the mass spectra: needle voltage, 3.7 kV; heated
capillary temperature, 275° C; and tube lens voltage, −131 V
and +90 V for the negative and positive ESI modes,
respectively. The resolution was set to 100,000 at m/z400.
A detailed description of the LTQ Orbitrap XL instrument used
can be found in Danger et al. (2013). Data is acquired from the
spectral window (selected ion monitoring) m/z200–400. A
blank is recorded before each sample run under the same
conditions. The blank consists of ultrapure methanol that has
been pipetted in an Eppendorf tube.

3. Results

General considerations. The IR spectra of the residues at
295 K are displayed in Figure 1. For the sake of clarity, only
one spectrum for each ice composition is shown. The IR
spectra of all the residues, including the replicates, can be
found in the Appendix. All IR bands in the range
4000–1000 cm−1

(resolution 2 cm−1
) are marked with letters

in Figure 1, and their attributions are reported in Table 2. Most
of the IR features are visible in all of the samples, indicating
that they mainly include the same functional groups. In
particular, hexamethylenetetramine (HMT) is detected in all
spectra, identified by two characteristic C–N stretching bands

Table 1

Parameters Used for Each of the 15 Samples

H2O:CH3OH:
NH3 Ratio

Deposition/Irra-
diation (hr)

Over-Irradiation of
the Residue

Number of
Replicates

3:1:1 48 L 3
3:1:0.2 48 L 3
3:1:5 48 L 2
10:1:1 48 L 3
3:1:1 48 48 hr 3
3:1:1 16 L 1

Table 2

Position and Attribution of the IR Bands of the Residues

Label in
Figure 1 Wavenumber (cm−1

) Vibration Mode

a 3245 nOH
b 3203 νNH
c 2930 νCH as
d 2874 νCH s
e 2148 νN=C=O

f 1745 νC=O of esters/acids (Muñoz Caro &
Schutte 2003)

g 1665 νC=O of amides/carbamic acid
(Muñoz Caro & Schutte 2003)

h 1638 δNH or νC=N

i 1595 n -
asCOO (Schutte et al. 1999)

j 1460 δCH (CH3)

k 1372 δCH2 of HMT (Bernstein et al. 1995)
l 1343 n -

sCOO

m 1299 no attribution
n 1233 νCN of HMT (Bernstein et al. 1995)
o 1005 νCN of HMT (Bernstein et al. 1995)

Note. Vibration mode: stretching (ν), bending (δ). Type of vibration mode:
asymmetric (as), symmetric (s).
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(νCN) at 1233 and 1005 cm−1
(Vinogradoff et al. 2011). It is

known that VUV irradiation followed by the warming of the
H2O:CH3OH:NH3 ices readily produces HMT (Bernstein
et al. 1995; Vinogradoff et al. 2011, 2012). The IR
spectroscopy analyses give a global view of the chemical
molecular functions present in the residues. Nevertheless, the
molecular diversity is expected to be much more important than
that observed by the IR analyses, since the most intense IR
features mask this molecular diversity (Danger et al. 2013). We
therefore complete the FT-IR analysis with a VHRMS analysis
to analyze the soluble part of the same residues in order to
determine whether the behavior observed with IR spectroscopy
is also observed when taking into account the whole molecular
diversity. Table 3 summarizes the processed data from
VHRMS analyses of the various residues in the range
m/z 200–400. The average and standard deviations of the
double bond equivalent (DBE) and the N/C and O/C ratios are
reported for each triplicate of residues in Figure 2.

The IR spectra of each residue triplicate show very good
reproducibility for each of the different ice compositions
(Figure 4). This is particularly remarkable because some
samples were made years apart by different operators. This is
confirmed by the VHRMS analyses, which show that variations
of the ratios between the different residues are significant
enough compared to the standard deviations of one residue
triplicate that we can assess that those variations are due to the
different ice mixtures used to prepare the residues or to residue
over-irradiation (Figure 2). Compared to the FT-IR analyses,
VHRMS shows that two distinct distributions are detected in
each sample (Figure 2). The first, which we call the carbon
distribution, is detected in both positive and negative ionization
modes (Figure 5) and shows average N/C ratios between 0.2
and 0.6, as well as an average DBE in the 5–6 range. The
second, which we call the nitrogen-enriched distribution, is
detected only in the positive ionization mode (Figure 5) and has
noticeably higher average N/C ratios (between 0.9 and 1.6)
and DBE (between 7 and 9). Molecules with such DBE and
N/C could be triazine-like structures (Gautier et al. 2016).
Other molecules can present characteristics such as HCN

polymers, but they should also be detected in the negative
ionization mode (Somogyi et al. 2012; Bonnet et al. 2013).
Effect of the duration of sample formation. The effect of the

duration of the deposition and simultaneous irradiation on the
composition of the residue can be evaluated by comparing the
residues obtained from the 3:1:1 ices (H2O:CH3OH:NH3)

deposited and irradiated for either 48 hr or 16 hr. The same
features are observed in both IR spectra, with an overall smaller
absorbance for the 16 hr residue. Similar to the IR analyses, the
VHRMS analysis shows that deposition time has very little or
no effect on the residue composition. Indeed, the O/C and N/C
ratios, as well as the DBE, of the 16 hr residue fall within the
standard deviation of the values found for the 48 hr residues for
both regular and nitrogen-enriched distributions. The duration
of the simultaneous deposition and irradiation simply affects
the amount of the final residue and does not significantly
impact the residue composition itself.
Effect of NH3 in residue composition. If we compare the IR

spectra of the residues originating from the ices containing
3:1:0.2, 3:1:1, and 3:1:5 ratios (H2O:CH3OH:NH3), we notice
that ã decreases from 5 to 0.4 (Table 3) accordingly with the
increase of NH3 in the initial ice. It shows that the more NH3 in
the initial ice, the more nitrogen is incorporated into the
residue, which is an intuitive result. These results confirm
observations made by Bernstein et al. in which residues formed
from H2O:CH3OH:CO:NH3 in 10:5:1:1 or 10:5:1:4.5 ratios
present an increase of bands characteristic of amide or nitrogen
functions when the fraction of NH3 increases in the initial ice
(Bernstein et al. 1995).
VHRMS analyses confirm this observation, since the N/C

ratio increases in the residue with the initial fraction of NH3 in
the ice (Figure 2 and Table 3). This is observed for both
distributions and is even more pronounced in the nitrogen-
enriched distribution. There is thus a direct link between the
fraction of NH3 in the initial ice and the fraction of nitrogen in
the residue. By contrast, the O/C ratio does not vary
significantly. The H2O:CH3OH ratios (3:1) are the same in
the initial ices, implying that the fraction of carbon and oxygen
available to react in the ice is identical. The average number of
O atoms is rather stable between residues (Table 3), while the
number of nitrogen atoms increases from 3.6 to 6.0 when
passing from 3:1:0.2 to 3:1:5. Furthermore, a nonnegligible
decrease in the number of carbon atoms is also observed (from
12.4 to 10.3). This most certainly is the signature of a
competition in the formation of the carbon skeleton of
molecules and implies a decrease of the amount of C in the
residue.
Effect of H2O in residue composition. The comparison of the

residues coming from the 10:1:1, 3:1:1, and 3:1:5 (H2O:
CH3OH:NH3) ice mixtures also provides information on the
role played by water in the residue formation. Apart from the
difference in total absorbance, the IR spectrum of the 3:1:5
residue shows an interesting resemblance to that of the 10:1:1
residue. The value of a = 0.3 for the 10:1:1 residue is close to
the value of a = 0.4 for the 3:1:5 residue, meaning that it is
enriched in nitrogen.
VHRMS analyses confirm these first IR analyses. Interest-

ingly, for both the carbon and nitrogen distributions, the N/C
ratio of the 10:1:1 residues is higher than that of the 3:1:1
residues, even though there is a lower fraction of nitrogen
available in the 10:1:1 ice (1/12) than in the 3:1:1 ice (1/5).
Furthermore, the nitrogen incorporation is extremely effective,

Figure 1. IR spectra of one of each triplicate residue presented in Table 1, at
295 K. The 3:1:5 residue spectrum has been magnified 6.7 times for clarity.
The IR bands are marked with letters and reported in Table 2.

3

The Astrophysical Journal, 837:168 (8pp), 2017 March 10 Fresneau et al.



since the amount of nitrogen incorporated into a 10:1:1 residue
is equivalent to that obtained for a 3:1:5 residue, which
originates from an ice containing 5 times more nitrogen
(Table 3). Moreover, the number of O atoms in the 10:1:1
residues is also very similar to that in the 3:1:5 residues, again
for both distributions. This nitrogen enrichment is also
observable in the 3:1:0.2 residue. In the initial ice, the N/C
ratio is 0.2 (Table 3), while in the residue it is 0.29, the O/C
ratio decreasing by one order. The nitrogen enrichment in the
residue is also visible in XANES analyses of the residues
formed from the ices containing H2O:CH3OH:CO:NH3 in a
100:50:1:1 ratio (Nuevo et al. 2011). The N/C ratio exhibits a
nitrogen enrichment of 14, while the O/C fraction is divided by
6, from the original ice to residue abundance. This is
counterintuitive, as we would expect a lower amount of
nitrogen in the 10:1:1 residue due to NH3 being more diluted
than in a 3:1:1 ice and a higher amount of oxygen due to its
higher abundance in the initial ice. This confirms the results
previously observed by Henderson et al. on the reactivity of
water ice mixtures (Henderson & Gudipati 2015). These
observations suggest that an increase of water or ammonia in
the initial ice leads to the same effect: a higher incorporation of
nitrogen in the residue.

An explanation for this nitrogen enrichment could come
from the excess of H2O. It has been shown that water can trap
reactants such as NH3 in the ice and allow them to react above
their desorption temperature, permitting reactions otherwise
impossible in the solid phase (Fresneau et al. 2014). This
phenomenon could increase the proportion of nitrogen
incorporated into the residue from NH3 (Theule et al. 2013),
which would explain the low value of a. H2O could also
impact the radical reactivity by spacing the various radicals,
such as NH2 that limit their local recombination into NH3 due
to the fast diffusion and desorption at this temperature of H.

The NH2 radicals are maintained free for a more diverse
reactivity with radicals produced from methanol in bulk during
the ice warming (Öberg et al. 2010; Butscher et al. 2016; Öberg
2016). This provides a richer chemistry, especially for nitrogen
radical chemistry, as shown by the increase of nitrogen in the
residue. This phenomenon could explain the increase in the
residue abundance observed in the IR spectra by Muñoz Caro
et al. when passing from an ice containing H2O:CH3OH:NH3

in a 2:1:1 ratio to a 20:1:1 ratio (Muñoz Caro & Schutte 2003).
Impact of residue over-irradiation on the soluble organic

material. Finally, the 3:1:1 over-irradiated residue was
compared to a regular 3:1:1 residue. As described by de
Marcellus et al. (2017), once the residue is over-irradiated, an
insoluble material is formed on the top of the residue. The
remaining soluble fraction is then recovered in methanol, and
the insoluble part is thus not analyzed with VHRMS. The
VHRMS analysis shows a decrease of the O/C ratio from 0.35
to 0.19 after over-irradiation, while the N/C ratio does not
significantly change. A possible explanation for the decrease of
the O/C ratio could be the decarboxylation or dehydration of
some carbonyl groups, which would release CO2 and/or H2O
in the gas phase, finally depleting O in the residue. The
degradation of the carbonyl groups is supported by the decrease
of the band at 1745 cm−1 relative to the other bands. This band
corresponds to acids or esters that formed CO, CO2, and H2O
under the VUV irradiations (Lundell & Räsänen 1997; Maçôas
et al. 2004). At 295 K, CO, CO2, and H2O are probably directly
released in the gas phase, depleting the O content of the residue
as observed with VHRMS. Furthermore, the isocyanate
(R–N=C=O) band observed at 2148 cm−1 after over-irradia-
tion could result from the degradation of amide (Duvernay
et al. 2005), or possibly carbamic acid functions (Bossa
et al. 2008) under over-irradiation. The band observed at
1638 cm−1 could also be assigned to amine coming from the

Table 3

Average Number of Elements per Attribution, Elemental N/C and O/C Ratios, and DBE for Each Type of Residue and Ice Described in Table 1

H2O:CH3OH:NH3 Cx Hy Nz Ow N/C O/C DBE a
Initial Ice

3:1:0.2 1 5.6 0.2 4 0.2 4 0 L

3:1:1 1 9 1 4 1 4 0 L

3:1:5 1 25 5 4 5 4 0 L

10:1:1 1 27 1 11 1 11 0 L

Carbon Distribution

3:1:0.2 12.4 19.1 3.6 3.9 0.29 0.32 5.69 5
3:1:1 11.7 18.1 4.0 4.1 0.34 0.35 5.72 0.9
3:1:5 10.3 18.8 6.0 3.1 0.59 0.31 4.91 0.4
10:1:1 11.1 18.6 5.6 2.9 0.5 0.27 5.53 0.3
3:1:1 over-irradiated 12.5 19.7 4.8 2.4 0.38 0.19 6.04 L

3:1:1 16 hr 11.9 18.9 4.6 3.3 0.38 0.28 5.74 0.9

Nitrogen-Enriched Distribution

3:1:0.2 8.7 12.3 8.3 3.0 0.96 0.35 7.64 L

3:1:1 8.1 11.4 9.4 2.2 1.17 0.27 8.05 L

3:1:5 7.3 12.4 11.5 1.3 1.57 0.18 7.86 L

10:1:1 7.2 11.4 10.8 1.6 1.51 0.22 7.92 L

3:1:1 over-irradiated 7.6 11.9 9.8 1.5 1.28 0.20 7.55 L

3:1:1 16 hr 7.7 11.2 9.9 1.8 1.29 0.24 8.04 L

Note.For instance, for the residue 3:1:0.2, x=12.4, y=19.1, z=3.6, and w=3.9, referring to the general formula CxHyNzOw. The definition of a is given in
Section 2.1. Details of the residue formation are displayed in Section 2.2.
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amide degradation (Duvernay et al. 2005). These IR observa-
tions demonstrate that chemical functions bearing a carbonyl
group, such as amide or acid, are degraded by the over-
irradiation and lead to oxygen depletion detectable from
VHRMS analyses.

Finally, the VHRMS analysis also shows that the over-
irradiation of the initial organic residue at room temperature
affects the soluble fraction, since the insoluble material is
formed due to over-irradiation of the soluble part.

4. Astrochemical Discussion

If we look to the ice composition of low-mass young stellar
objects that can represent the first step of the solar system’s
evolution, on average, their ices are formed of H2O:CO:CO2:
CH3OH:NH3 in a ratio of 100:44:31:13:6 (Boogert et al. 2015).
This composition is close to our 3:1:0.2 analog. We do not
have CO and CO2 in our analogs, but experiments with the
carbon oxides give similar N and O enrichments in the residues
(Muñoz Caro & Schutte 2003; Nuevo et al. 2011) of our
analogs compared to the SOM of meteorites. In our experi-
ments, CO and CO2 are formed from the processing of
CH3OH, even if their presence in the initial ice can affect some
branching ratios; the chemical composition of the final residue
is slightly affected. One can also argue that only UV processing
is used in these experiments, and that a higher energetic process
may account for some variations in the N and O content of the
residues. However, an IR comparison of the residues formed
from VUV or ion irradiations has not shown particular
differences in the residue compositions (Muñoz Caro
et al. 2014). Our experiments are thus representative of the
general interstellar ice processing during the formation of a
planetary system.

Our measurements provide the first insight into the evolution
of the residues based on their modes of formation and alteration

in order to get closer to the organic matter of interplanetary
objects. Investigations of the C/N ratio of various astrophysical
objects (Bergin et al. 2015) show that our ice analogs are
representative of interstellar ices (ice analog C/N from 1 to 5
versus 2 to 12 for interstellar ices). Furthermore, the C/N ratio
of comets is near that of our residue (residue produced from the
10:1:1 ice analog, C/N 2 versus 4 for comets). However, the
C/N ratio strongly diverges from that of meteorites, which
present much a higher C/N ratio than our residues (Figure 3).
This is confirmed by the SOM FT-ICR analysis of the
Murchison meteorite (Schmitt-Kopplin et al. 2010), which
gives an average elemental composition of N/C=0.03,

Figure 2. Diagrams representing the means and standard deviations of the DBE and the N/C and O/C ratios of the residues presented in Table 3. Each point
corresponds to the average of all attributions found in the m/zrange 200–400 (Figure 5). Standard deviations are obtained from the triplicates. In panel (a), the blue
ellipsis delimits the carbon distribution that is detected in the positive and negative ionization modes, while the red ellipsis delimits the nitrogen-enriched distribution
that is detected in the positive mode only.

Figure 3. C/N ratios in various interstellar medium (ISM) ices, comets, and
carbonaceous chondrites, as well as for the laboratory ices and residues. The
values of the ISM ices, comets, and carbonaceous chondrites are taken from
Bergin et al. 2015. The values of the laboratory ices and residues are taken
from this work. Ovals refer to the C/N range observed for each object.
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O/C=0.2, and H/C=1.55, i.e., a much lower N/C than that
of our residue. However, the precursors of SOM have
undergone more evolution than our residue (Le Guillou &
Brearley 2014; Le Guillou et al. 2014). Our residue represents
only the organic material that comes from the astrophysically
representative interstellar ice evolution under UV irradiation
before its alteration inside asteroids.

Our results show for the first time that even if the molecules
of the initial ice are diluted in H2O, the organic residues are
still enriched in nitrogen; this suggests that interstellar ices
can lead to residues enriched in nitrogen, in contrast to the
SOM of carbonaceous meteorites. This enriched material can
then be incorporated with the primitive ices inside solar
system minor bodies, such as comets and asteroids. In comets,
this material originating from the processing of interstellar
ices evolves only slightly, explaining the rather minor
increase of the C/N ratio observed between interstellar ices
and comets (Bergin et al. 2015). We have to pursue the
diversification of the processes applied to the ice and residue.
This will allow us to identify the determinant parameters that
lead to material similar to the SOM and insoluble organic
matter (IOM) of meteorites and that could explain the N and O
impoverishments observed in the SOM compared to comet
materials. Particularly, secondary processing inside the parent
bodies of meteorites, such as hydrothermal alteration, has to
be investigated to determine whether the evolution of our
soluble organic material formed from astrophysically repre-
sentative ices can be a source of the SOM observed in
meteorites (Bergin et al. 2015). Experiments on the hydro-
thermal treatment of diverse IOM meteorites have indeed
shown an important release of ammonia, which probably
results from the degradation of chemical functions bearing
nitrogen, such as amines (Pizzarello et al. 2011; Pizzarello &
Williams 2012). Therefore, after the accretion of soluble and
insoluble material formed on grains (de Marcellus

et al. 2017), this alteration could induce an important loss
of nitrogen inside the parent bodies of meteorites.

5. Conclusion

We have developed a methodology coupling in situ residue
analysis by IR spectroscopy with ex situ high-resolution mass
spectrometry. These two methods are complementary and
give valuable information about the impact of the initial
composition of the ices on the formation of the residues, as
well as the effect of residue alteration. Beyond the changes in
the molecular composition of the residues, these analyses give
information on the reactivity occurring during their formation.
Our analysis shows that water plays an important role in the
chemistry leading to these residues. H2O induces an increase
in nitrogen incorporation within the residues. It creates a
molecular trapping and probably impacts radical reactions by
diluting radicals at low temperatures, which limits their direct
recombination. This process leads to the formation of new C–
N bonds. However, higher amounts of water in the initial ice
do not increase the amount of oxygen present within the
residues. This would imply that the oxygen present in the
molecules constituting the residues mainly comes from
methanol, not from H2O, which confirms previous results
observed (Henderson & Gudipati 2015). An increase of the
amount of NH3 within the ice leads to higher nitrogen
incorporation into the residue, similar to an increase of the
amount of H2O. This can be explained by an enrichment of
nitrogen molecules during the combination of nitrogen and
carbon radicals at low temperatures and by the thermal
reactions of NH3 or amino derivatives on the carbonyl group
of aldehydes or ketones. We also confirm that an excess of
H2O increases the abundance of the residue due to its trapping
effect up to 180 K. We also show that residue alteration by
over-irradiation, which leads to insoluble material, creates
measurable changes in the soluble part of the residue, with a
decrease of the oxygen amount. This indicates that over-
irradiation also alters a part of the soluble material sufficiently
to make a detectable difference compared to the initial soluble
material. Finally, our results support the astrophysical
scenario that links cometary materials with the evolution of
interstellar icy grains during the whole process from the final
molecular cloud stages to the solar nebula formation. The
processing of interstellar ices would indeed form organic
residues enriched with heteroatoms, such as nitrogen and
oxygen, which differ from the heteroatom composition of
carbonaceous chondrites.
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Figure 4. IR spectra of all of the residues described in Table 1, at 295 K.
Separate experiments using the same ice ratios are displayed in the same color.
The 3:1:5 residue spectra have been magnified 6.7 times for clarity. The IR
bands are marked with letters and reported in Table 2. We can see the good
reproducibility for each ice composition. Only the 3:1:1 residues show a
significant variability in total absorbance. However, the band ratios are still
preserved between the 3:1:1 residues.
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Appendix

VHRMS Data Treatment

The data first need to be cleaned of contamination and
data-processing artifacts so that each remaining peak is
indeed an ion present in the residue. To do so, we use an in-
house software described in Danger et al. (2013, 2016). For
each remaining peak, a molecular formula is generated
considering all combinations of CxHyNzOw that follow three
restrictions: no adducts except proton adducts are considered,
no radical ions are considered, and the valence of elements
strictly constrains the solutions. The formula with the nearest
m/zvalue is retained if the corresponding residual is below
1 ppm. Otherwise, the peak is left unassigned. As we use an
ESI source that limits fragmentation and provides a smooth
ionization, we assume that the calculated formulas corre-
spond to [M+H]+ and [M−H]− in the positive and negative
modes, respectively. We thus subtract one H+ from the
formula in the positive mode and add one H+ in the negative
mode to obtain the formulas of the original molecules. As
displayed in the VHRMS analyses section (section 2.2), two
distributions are observed after VHRMS data treatment. The
attributions of the distribution detected in both modes (the
carbon distribution) are averaged together to give the final
values. If an attribution is found in both modes, it is only
counted once in the average, to avoid giving twice as much
weight to molecules that can be ionized in both modes. The
attributions of the distribution seen only in the positive
ionization mode (the nitrogen-enriched distribution) are
averaged together separately. Furthermore, all attributions
common with the blank are removed. Once a molecular
formula has been assigned to each peak with a residual
below 1 ppm, the average values of the DBE and the N/C
and O/C ratios of each sample are calculated with the

following formulas:
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where nXk is the number of element X in the molecular formula
attributed to the peak number k and DBE is the double bond
equivalent or degree of unsaturation. It should be noted that the
same weight is given to all formulas regardless of the intensity of
the corresponding peaks. We chose not to weight the formulas
with intensities because variations in intensity can be due to factors
other than the abundance of the ion, such as the ionization
efficiency or the pH (Danger et al. 2016). The elementary ratios
and DBE are calculated in the positive and negative ionization
modes for each sample. Those ratios are then plotted in diagrams
of DBE versus N/C and DBE versus O/C to compare the different
samples. Samples were made in triplicates in order to evaluate the
standard deviation of the elementary ratios. For the H2O:CH3OH:
NH3 3:1:5 residues, the data of only two of the triplicates were
exploitable. Indeed, the 3:1:5 ices led to a very small amount of
residue compared to the other mixtures, and one of them did not
produce enough residue for either IR or VHRMS analyses.

References

Altwegg, K., Balsiger, H., Bar-nun, A., et al. 2016, SciA, 2, e1600285
Bergin, E. A., Blake, G., Ciesla, F., Hirschmann, M. M., & Li, J. 2015, PNAS,

112, 8965
Bernstein, D. I., Sandford, S. A., Allamandola, L. J., et al. 1995, ApJ, 454, 327

Figure 5. All attributions found in a 3:1:1 (48 hr) residue plotted in DBE vs. N/C ratio diagrams, in the positive (A) and negative (B) ionization modes. Black
attributions correspond to the carbon distribution detected in the positive and negative modes. Red attributions correspond to the nitrogen-enriched distribution
detected in the positive mode only.

7

The Astrophysical Journal, 837:168 (8pp), 2017 March 10 Fresneau et al.

https://doi.org/10.1126/sciadv.1600285
http://adsabs.harvard.edu/abs/2016SciA....2E0285A
https://doi.org/10.1073/pnas.1500954112
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015PNAS..112.8965B
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015PNAS..112.8965B
https://doi.org/10.1086/176485
http://adsabs.harvard.edu/abs/1995ApJ...454..327B


Bockelée-Morvan, D., Crovisier, J., Mumma, M. J., & Weaver, H. A. 2004, in
Comets II, ed. M. C. Festou, H. U. Keller, & H. A. Weaver (Tucson, AZ:
Univ. Arizona Press), 391

Bonnet, J. Y., Thissen, R., Frisari, M., et al. 2013, IJMSp, 354–355, 193
Boogert, A. C. A., Gerakines, P. A., & Whittet, D. C. B. 2015, ARA&A,

53, 541
Bossa, J. B., Duvernay, F., Borget, F., Chiavassa, T., & Theulé, P. 2008, A&A,

492, 719
Briggs, R., Ertem, G., Ferris, J. P., et al. 1992, OLEB, 22, 287
Burton, A. S., Glavin, D. P., Elsila, J. E., et al. 2014, M&PS, 49, 2074
Butscher, T., Duvernay, F., Danger, G., & Chiavassa, T. 2016, A&A, 60, 1
Callahan, M. P., Martin, M. G., Burton, A. S., Glavin, D. P., & Dworkin, J. P.

2014, J. Chromatogr. A., 1332, 30
Cooper, G., Kimmich, N., Belisle, W., et al. 2001, Natur, 414, 879
Cooper, G., & Rios, A. C. 2016, PNAS, 113, E3322
Cronin, J. R., & Moore, C. B. 1971, Sci, 172, 1327
Danger, G., Fresneau, A., Abou Mrad, N., et al. 2016, GeCoA, 189, 184
Danger, G., Orthous-Daunay, F., de Marcellus, P., et al. 2013, GeCoA,

118, 184
de Marcellus, P., Fresneau, A., Brunetto, R., et al. 2017, MNRAS, 464, 114
de Marcellus, P., Meinert, C., Myrgorodska, I., et al. 2015, PNAS, 112, 965
Duvernay, F., Chiavassa, T., Borget, F., & Aycard, J. P. 2005, JPCA,

109, 6008
Elsila, J. E., Glavin, D. P., & Dworkin, J. P. 2009, M&PS, 44, 1323
Fresneau, A., Danger, G., Rimola, A., et al. 2014, MNRAS, 443, 2991
Gautier, T., Schmitz-Afonso, I., Touboul, D., et al. 2016, Icar, 275, 259
Greenberg, J. M., Li, A., Mendozagomez, C. X., et al. 1995, ApJL, 455, L177
Hayes, J. 1967, GeCoA, 31, 1395
Henderson, B. L., & Gudipati, M. S. 2015, ApJ, 800, 66
Le Guillou, C., Bernard, S., Brearley, A. J., & Remusat, L. 2014, GeCoA,

131, 368

Le Guillou, C., & Brearley, A. 2014, GeCoA, 131, 344
Lundell, J., & Räsänen, M. 1997, JMoSt, 436–437, 349
Maçôas, E. M. S., Khriachtchev, L., Fausto, R., & Räsänen, M. 2004, JPCA,

108, 3380
Martins, Z., Modica, P., Zanda, B., & d’Hendecourt, L. L. S. 2015, M&PS,

50, 926
Meinert, C., Myrgorodska, I., De Marcellus, P., et al. 2016, Sci, 352, 208
Muñoz Caro, G. M., Dartois, E., Boduch, P., et al. 2014, A&A, 566

A93
Muñoz Caro, G. M., & Schutte, W. A. 2003, A&A, 412, 121
Nuevo, M., Meierhenrich, U. J., D’Hendecourt, L., et al. 2007, AdSpR, 39,

400
Nuevo, M., Milam, S. N., Sandford, S. A., et al. 2011, AdSpR, 48, 1126
Öberg, K. I. 2016, ChRv, 116, 9631
Öberg, K. I., van Dishoeck, E. F., Linnartz, H., & Andersson, S. 2010, ApJ,

718, 832
Pizzarello, S., Wang, H., & Chaban, G. M. 2010, GeCoA, 74, 6206
Pizzarello, S., & Williams, L. B. 2012, ApJ, 749, 161
Pizzarello, S., Williams, L. B., Lehman, J., Holland, G. P., & Yarger, J. L.

2011, PNAS, 108, 4303
Schmitt-Kopplin, P., Gabelica, Z., Gougeon, R. D., et al. 2010, PNAS,

107, 2763
Schutte, W. A., Boogert, A. C. A., Tielens, A. G. G. M., et al. 1999, A&A,

343, 966
Somogyi, Á, Smith, M. a., Vuitton, V., Thissen, R., & Komáromi, I. 2012,

IJMSp, 316–318, 157
Somogyi, Á, Thissen, R., Orthous-Daunay, F. R., & Vuitton, V. 2016, Int. J.

Mol. Sci., 17, 439
Theule, P., Duvernay, F., Danger, G, et al. 2013, AdSpR, 52, 1567
Vinogradoff, V., Duvernay, F., Danger, G, et al. 2011, A&A, 530, A128
Vinogradoff, V., Rimola, A., Duvernay, F., et al. 2012, PCCP, 14, 12309

8

The Astrophysical Journal, 837:168 (8pp), 2017 March 10 Fresneau et al.

http://adsabs.harvard.edu/abs/2004come.book..391B
https://doi.org/10.1016/j.ijms.2013.06.015
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013IJMSp.354..193B
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013IJMSp.354..193B
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013IJMSp.354..193B
https://doi.org/10.1146/annurev-astro-082214-122348
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015ARA&amp;A..53..541B
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015ARA&amp;A..53..541B
https://doi.org/10.1051/0004-6361:200810536
http://adsabs.harvard.edu/abs/2008A&amp;A...492..719B
http://adsabs.harvard.edu/abs/2008A&amp;A...492..719B
https://doi.org/10.1007/BF01810858
http://adsabs.harvard.edu/abs/1992OLEB...22..287B
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014M&amp;PS...49.2074B
https://doi.org/10.1016/j.chroma.2014.01.032
https://doi.org/10.1038/414879a
http://adsabs.harvard.edu/abs/2001Natur.414..879C
https://doi.org/10.1073/pnas.1603030113HTML: http://www.pnas.org/content/113/24/E3322.abstract
http://adsabs.harvard.edu/abs/2016PNAS..113E3322C
https://doi.org/10.1126/science.172.3990.1327
http://adsabs.harvard.edu/abs/1971Sci...172.1327C
https://doi.org/10.1016/j.gca.2016.06.014
http://adsabs.harvard.edu/abs/2016GeCoA.189..184D
https://doi.org/10.1016/j.gca.2013.05.015
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013GeCoA.118..184D
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013GeCoA.118..184D
https://doi.org/10.1093/mnras/stw2292
http://adsabs.harvard.edu/abs/2017MNRAS.464..114D
https://doi.org/10.1073/pnas.1418602112
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015PNAS..112..965D
https://doi.org/10.1021/jp051913o
http://adsabs.harvard.edu/abs/2005JPCA..109.6008D
http://adsabs.harvard.edu/abs/2005JPCA..109.6008D
http://adsabs.harvard.edu/abs/2009M&amp;PS...44.1323E
https://doi.org/10.1093/mnras/stu1353
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.443.2991F
https://doi.org/10.1016/j.icarus.2016.03.007
http://adsabs.harvard.edu/abs/2016Icar..275..259G
https://doi.org/10.1086/309834
http://adsabs.harvard.edu/abs/1995ApJ...455L.177G
https://doi.org/10.1016/0016-7037(67)90019-1
http://adsabs.harvard.edu/abs/1967GeCoA..31.1395H
https://doi.org/10.1088/0004-637X/800/1/66
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015ApJ...800...66H
https://doi.org/10.1016/j.gca.2013.11.020
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014GeCoA.131..368L
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014GeCoA.131..368L
https://doi.org/10.1016/j.gca.2013.10.024
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014GeCoA.131..344L
https://doi.org/10.1016/S0022-2860(97)00115-4
http://adsabs.harvard.edu/abs/1997JMoSt.436..349L
http://adsabs.harvard.edu/abs/1997JMoSt.436..349L
http://adsabs.harvard.edu/abs/1997JMoSt.436..349L
https://doi.org/10.1021/jp037840v
http://adsabs.harvard.edu/abs/2004JPCA..108.3380M
http://adsabs.harvard.edu/abs/2004JPCA..108.3380M
https://doi.org/10.1111/maps.12442
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015M&amp;PS...50..926M
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015M&amp;PS...50..926M
https://doi.org/10.1126/science.aad8137
http://adsabs.harvard.edu/abs/2016Sci...352..208M
https://doi.org/10.1051/0004-6361/201322983
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014A&amp;A...566A..93M
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014A&amp;A...566A..93M
https://doi.org/10.1051/0004-6361:20031408
http://adsabs.harvard.edu/abs/2003A&amp;A...412..121M
https://doi.org/10.1016/j.asr.2005.05.011
http://adsabs.harvard.edu/abs/2007AdSpR..39..400N
http://adsabs.harvard.edu/abs/2007AdSpR..39..400N
https://doi.org/10.1016/j.asr.2011.05.020
http://adsabs.harvard.edu/abs/2011AdSpR..48.1126N
https://doi.org/10.1021/acs.chemrev.5b00694
https://doi.org/10.1088/0004-637X/718/2/832
http://adsabs.harvard.edu/abs/2010ApJ...718..832O
http://adsabs.harvard.edu/abs/2010ApJ...718..832O
https://doi.org/10.1016/j.gca.2010.08.013
http://adsabs.harvard.edu/abs/2010GeCoA..74.6206P
https://doi.org/10.1088/0004-637X/749/2/161
http://adsabs.harvard.edu/abs/2012ApJ...749..161P
https://doi.org/10.1073/pnas.1014961108
http://adsabs.harvard.edu/abs/2011PNAS..108.4303P
https://doi.org/10.1073/pnas.0912157107
http://adsabs.harvard.edu/abs/2010PNAS..107.2763S
http://adsabs.harvard.edu/abs/2010PNAS..107.2763S
http://adsabs.harvard.edu/abs/1999A&amp;A...343..966S
http://adsabs.harvard.edu/abs/1999A&amp;A...343..966S
https://doi.org/10.1016/j.ijms.2012.02.026
http://adsabs.harvard.edu/abs/2012IJMSp.316..157S
http://adsabs.harvard.edu/abs/2012IJMSp.316..157S
http://adsabs.harvard.edu/abs/2012IJMSp.316..157S
https://doi.org/10.3390/ijms17040439
https://doi.org/10.3390/ijms17040439
https://doi.org/10.1016/j.asr.2013.06.034
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013AdSpR..52.1567T
https://doi.org/10.1051/0004-6361/201116688
http://adsabs.harvard.edu/abs/2011A&amp;A...530A.128V
https://doi.org/10.1039/c2cp41963g
http://adsabs.harvard.edu/abs/2012PCCP...1412309V


 
 

163 
 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Article 6 – Photo and thermochemical evolution of astrophysical ice 

analogs as a source for soluble and insoluble organic materials in solar 

system minor bodies 



http://mnras.oxfordjournals.org/


Soluble and insoluble materials from ices 

Caro et al. 2002), and are considered as analogs of pre-cometary 
organic matter that may have played some role in prebiotic 
chemistry if delivered to a telluric planet such as the Earth (de 
Marcellus et al. 2015, Oro 1961). In our series of experiments, 
the residues are totally soluble in polar solvents like water or 
methanol and can then be compared with the Soluble Organic 
Matter (SOM) of primitive chondrites that constitutes up to 30% 
of their organic content (Martins et al. 2015, Sephton 2002). The 
rest of the meteoritic organic matter is insoluble and usually 
known as Insoluble Organic Matter (IOM) (Derenne & Robert 
2010). The source of both meteoritic SOM and IOM is a long 
debated issue and remains poorly understood (Alexander et al. 
1998, 2007; Cody et al. 2011, Cronin & Chang 1993, Hayatsu et 
al. 1977, Quirico et al. 2014)(Alexander et al. 1998, 2007; Cody 
et al. 2011, Cronin & Chang 1993, Hayatsu et al. 1977, Quirico et 
al. 2014). Although the origin and further evolution of this 
organic matter is difficult to fully apprehend and certainly non 
univocal, photo and thermochemical processes on simple and 
abundant ices, at the pre-accretional stage and later on in 
protoplanetary disks (Ciesla & Sandford 2012) may account for 
at least a significant part of its formation. 
In this work, we have produced laboratory organic residues from 
photo/thermo-chemistry of astrophysical ices analogs to 
investigate the possibility to form insoluble organic materials 
from soluble organic ones. The samples were monitored by 
infrared (IR) vibrational spectroscopy and the infrared spectra of 
our insoluble residue were related to IR spectra of IOM extracted 
from two primitive carbonaceous meteorites, Tagish Lake and 
Murchison. Similarities in the spectra are indeed observed and 
discussed in terms of a possible evolutionary link between these 
two materials. 

2 Methods 

Our experimental setup has been described in detail elsewhere 
(Nuevo et al. 2007). In brief, it consists of a vacuum chamber 
pumped down to 10-7 mbar, in which a substrate (here a zinc-
selenium, ZnSe, window) is cooled down to 77 K thanks to an 
open cycle liquid-N2 cryostat. A gas mixture is prepared in a 
separate stainless steel line, previously pumped down to 10-6 
mbar. It is then injected into the vacuum chamber where it 
condenses onto the substrate to form a film of interstellar ice 
analog. Simultaneously to the deposition, the ice mixture is 
irradiated by VUV photons generated by an H2 discharge lamp 
(Chen et al. 2014). The experiment is monitored by in-situ 
Fourier Transform Infrared (FT-IR) transmission spectroscopy. 
This classical technique allows for a direct and global 
comparison, at the macroscopic scale, with astronomical data 
and/or extraterrestrial samples as a first insight into the relevance 
of the performed laboratory simulations (d’Hendecourt & Dartois 
2001, d’Hendecourt et al. 1996). In addition, infrared spectra of 
the deposited mixture are used to monitor the deposition rate and 
relative abundances of the molecules in the initial ice.  
Two samples were produced independently from the same ice 
mixture, H2O:CH3OH:NH3 = 3:1:1, qualitatively representative of 
interstellar/circumstellar ices. The first step consists in depositing 
the gas mixture onto the cold window for 90 (sample 1) and 15 
(sample 2) hours respectively. Both deposits are performed with 
simultaneous VUV irradiation to ensure a homogeneous 

irradiation in the bulk of the sample, representing a ~10 eV VUV 
energy dose per deposited molecule. The deposition rate is 
around 1014 molecules cm-2 s-1. Subsequent warm up (~0.1 K 
min-1) to room temperature is then performed by switching off the 
coolant supply. During this step, all the volatile species from 
either the initial ice or the main photoproducts (e.g. CO, CO2…) 
progressively sublime. Radicals and reactants diffuse and 
recombine to form complex and more refractory species that 
remain on the substrate at room temperature. During this process 
a rather large part of the initial material was lost (Muñoz Caro & 
Schutte 2003). At room temperature (295 K), we obtain two 
organic residues of different thicknesses. Both residues are 
subsequently VUV irradiated in vacuum for 73 hours. The 
penetration depth of the VUV photons in the organic residues is 
only a few tens of nanometres (Bennett, Pirim & Orlando 2013). 
The total dose is now estimated to lie in the range of a few tens of 
keV per bond as an order of magnitude (calculated for a UV 
penetration depth of ~50 nm, assuming an average density of 2 
for the organic residue and a photon flux of 1014 cm-2 s-1, 
characteristic of the VUV lamp used here). Note that this dose 
represents now, roughly a factor of a few thousands more energy 
per bond than the one delivered on the initial simple ices sample. 
At the end of this second irradiation, the remaining soluble 
organic matter of both samples is extracted in water by soaking 
the ZnSe windows in Milli-Q water for 14 hours at room 
temperature. They are subsequently dried in a desiccator for 45 
min under dynamic oil-free pumping. The production of the 
insoluble fraction is schematically depicted in Figure 1, right 
panel. 
Some of the spectroscopic analyses of sample 1 were made ex-
situ, on the SMIS (Spectroscopy and Microscopy in the Infrared 
using Synchrotron) beamline (Dumas et al. 2006) of the SOLEIL 
synchrotron (Gif-sur-Yvette, France). The ZnSe window was 
removed from the vacuum chamber, and transferred to the 
analytical instrument in an individual stainless steel sample 
holder under argon atmosphere to minimize possible chemical 
effects from oxygen or residual moisture from the atmosphere. IR 
micro-analysis was performed using NicPlan and Continuum XL 
microscopes, coupled to NEXUS 6700 FTIR spectrometers 
(Thermo Fisher). The measurements were carried out in 
transmission geometry through the ZnSe window. During the 
process, samples were exposed to air for several hours. IR beam 
spots ranging from ~10 µm to ~100 µm on the samples (32X 
objective) were used. We collected spectra in the mid-IR (5000–
650 cm-1 or 2–15.4 µm) using an MCT detector with a spectral 
resolution of 2 cm-1. 

3 Results  

A mosaic picture of sample 1 can be seen in Figure 1, left panel. 
Contrary to what can be expected, the sample (Figure 1a) is not 
spatially homogeneous. The central part of the sample has been 
lost during the warming step, possibly because of exothermic 
radical-radical recombinations that may account for explosive 
sublimation (d’Hendecourt et al. 1982, Rawlings et al. 2013). The 
organic residue is characterized by thin homogeneous as well as 
thicker (and darker) areas, droplet shaped structures already 
mentioned by Dworkin et al. 2001 (Dworkin et al. 2001). The 
over-irradiation step has induced a dramatic change of the 
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sample’s visual appearance (Figure 1b). Its surface is now much 
darker and shows a varnish aspect with a dark micro-layered 
surface. It should be noted here that the edge of the residue was 

not irradiated and kept its initial nature, which allows a direct 
visual comparison with the over-irradiated matter.

 

 
Figure 1. Visible light Microscope pictures of sample 1 (left), schematically portrayed at different stages of its evolution (right). (a) 
Initial non photolyzed organic residue at room temperature, exclusively composed of soluble material. (b) After 73h of VUV irradiation 
in vacuum, forming a thin crust of insoluble material. A small part was not over-irradiated and the difference is marked by the red 
separation line. (c) After removing the soluble part with liquid water, only the insoluble material remains here on the window. 
 
Figure 2a shows an IR spectrum at the macroscale in the cryostat 
of this non irradiated residue (sample 1), thus only containing the 
soluble organic matter. Considering our experimental conditions, 
this is a typical spectrum, which displays features of individual 
molecules such as hexamethylenetetramine (HMT) with bands 
located mainly at 1005, 1235, 1366 and 1461 cm-1 (Bernstein et 
al. 1995, Briani et al. 2013, Vinogradoff et al. 2011) as well as 
several overlapping bands that can be attributed to alcohols, 
carboxylic acids, amines, amides, esters, etc. (Bernstein et al. 
1995, Muñoz Caro & Schutte 2003). 
The IR spectrum corresponding to the irradiated residue is 
displayed in Figure 2b. Compared to spectrum 2a, the absorbance 
has slightly decreased for most of the bands, in particular the 
C=O stretching band at 1750 cm-1, but a band at 2150 cm-1 has 
grown, which can be attributed to an isocyanate function (R-
N=C=O) (Brucato, Baratta & Strazzulla 2006). In spite of these 
small differences, the two spectra are overall similar. The fact 
that the visible pictures (1a and b) display such a striking 
difference in appearance when the corresponding infrared spectra 
(2a and b) show large similarities can be explained by the 
penetration depth of VUV photons, which is much smaller than 
the organic residue’s thickness (a few tens of nanometers for the 

VUV penetration depth as opposed to a few micrometres for the 
thickest areas of the final sample). Irradiation has thus 
transformed only the first top layers of the organic residue, 
forming a thin crust of over-photolyzed matter. The optical 
microscope analysis provides a picture of the sample surface, 
which clearly shows a morphology variation after over-
irradiation.  
On the other hand, the IR beam probes the full depth of the 
sample, leading to an average spectrum of the whole material. 
The IR transmission spectrum remains thus still largely 
dominated by the non-photolyzed residue. We assume that, owing 
to the observed morphological changes, the top layers have been 
transformed from soluble to insoluble material. To test this 
hypothesis, the sample was then washed with water to remove the 
soluble organic part and dried, as described in the experimental 
section. 
An image of the resulting sample is visible in Figure 1c where the 
soluble part has been removed. Except for the non photolyzed 
parts (soluble material), all the structures are still present, 
showing that an insoluble material has indeed been formed as a 
crust where the residue was over-irradiated. Coloured structures 
(right, bottom) are actually composed of the same material, but 
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In order to confirm that the spectral changes were actually only 
due to the VUV irradiation, a second sample, thinner, was 
prepared. A macro IR spectrum (in the cryostat) of sample 2, 
before over-irradiation, is shown in Figure 3a, and presents the 
characteristic features of soluble organic residues. It is similar to 
the IR spectrum of sample 1 (Figure 2a) except for the HMT 
bands, which are stronger, and the O-H bands at 3280 and 1670 
cm-1, which are weaker. Sample 1 was exposed to air for micro 
scale analyses, and macro scale IR spectroscopy was then 
performed after this exposure, explaining these differences.  
These differences are due to the exposure to air of sample 1 
during the micro-IR analyses that lasted ~30h, resulting in the 
loss of some HMT, which is volatile at room temperature, and the 
adsorption of some atmospheric water. Since this sample 2 was 
much thinner than sample 1, a much larger fraction of this second 
organic residue was photolyzed. As opposed to sample 1, spectra 
before (3a) and after over-irradiation (3b) of sample 2 now do 

show a clear change that tends to resemble the insoluble material 
spectrum just described above (2c). However, the sample was 
still optically thick to VUV radiation and the soluble part was not 
totally converted into insoluble organic matter through photolysis 
since HMT features are still present. Figure 3c finally displays 
the macro IR spectrum of sample 2 after water extraction of the 
soluble part. This spectrum is now almost identical to the one 
obtained for sample 1 (2c). This comparison between micro 
(Figure 2c) and macro scales (Figure 3c) IR spectrum clearly 
demonstrates that, once the insoluble material is formed and 
washed off the soluble material, the insoluble part is 
homogeneously distributed across the sample. The insoluble part 
lies actually on top of the soluble one prior to water extraction on 
both samples. 
 
 

 
Table 1. Comparison between the observed features in the over-irradiated laboratory residue and the main features appearing in the IOM 
extracted from Tagish Lake (IOM data from Kebukawa et al, 2011) 
 

Peak position (cm-1) 
Vibrational mode Functional group 

Insoluble material IOM Tagish lake 
3326 3400 O–H stretch Alcohol, carboxyl 
3030 3060 C–H stretch Aromatic CH 
2956 2955 C–H asymmetric stretch Aliphatic CH3 
2926 2925 C–H asymmetric stretch Aliphatic CH2 
2872 2870 C–H symmetric stretch Aliphatic CH3 
2855 2855 C–H symmetric stretch Aliphatic CH2 
2200 nd -C≡N stretch nitrile 
1729 1725 C=O stretch Esters 
1713 1710 C=O stretch Aliphatic ketones 
1682 1665 C=O stretch Amide 
1616-1585 1600-1580 C=C or C=N stretch Alkene, Imine, Aromatic 
1457 1455 C–H asymmetric bend Aliphatic CH3 
1385 1375 C–H symmetric bend Aliphatic CH3 
1240 1210 Aromatic skeletal  
1097 1160 C–O stretch  

 
As a conclusion of our results, we consider that spectrum 2c 
(sample 1) does represent a typical IR spectrum of an over-
irradiated organic residue. Our results demonstrate that it is 
indeed possible to form an insoluble organic material from a 
soluble organic one submitted to a subsequent VUV irradiation. 
This insoluble material then protects the soluble part from further 
VUV irradiation. Similar results were obtained by other groups 
using ion bombardment (Brucato, Baratta & Strazzulla 2006), 
although UV photons are thought to dominate the polymerization 
and carbonization process (Jenniskens et al. 1993). 

4. Astrophysical implication 

Our experimental approach is related to the late stages of the 
molecular cloud out of which the sun, planets and many debris 
formed. Icy grains were exposed to various irradiation and 
thermal heating effects during the formation of the solar nebula as 
well as most probably during the protoplanetary disk early 
evolution, as depicted in the model of Ciesla & Sandford (2012) 
(Ciesla & Sandford 2012). As shown from our laboratory 
experiments, some soluble and insoluble organic materials can 
find their origin in the photo and thermal evolution of ices. The 

icy grains then agglomerated during the accretion phase and were 
incorporated into planetesimals whose leftovers are minor bodies 
such as asteroids and comets, the parent bodies of meteorites.  
In Figure 5 we associate the infrared spectrum of our produced 
insoluble material with the spectra of IOM extracted from two 
most primitive and organic carbon rich chondrites, Tagish Lake 
and Murchison, for which data are available in the literature. The 
insoluble material obtained from our template of interstellar ices 
shows a noticeable IR spectral resemblance with the IOM of the 
Tagish Lake meteorite (data from Kebukawa et al. 2011 
(Kebukawa, Alexander & Cody 2011)) in terms of band positions 
(Table 1). Among the 15 infrared bands identified in our residue, 
14 band positions correspond to those observed in the IOM of 
Tagish Lake. Thus, similar chemical functions are present in both 
insoluble materials produced from simple ices and the Tagish 
Lake IOM. Some differences are however visible in band 
intensities and bandwidths. Therefore, the chemical structures of 
these two samples are different while presenting similar chemical 
functions. Especially the band related to the aromatic skeletal 
vibration (1240 cm-1) in Tagish Lake is clearly wider and much 
more intense than in our insoluble material suggesting a higher 
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degree of maturation of the organic matter of Tagish Lake and 
thus a far more developed sp2 carbon network (Carpentier et al. 
2012), more similar to a kerogen. The IR spectral differences are 
somewhat more important with the Murchison meteorite, in 
particular the C=O band at 1710 cm-1 and the aromatic skeleton 
vibrational modes around 1240 cm-1 which shows an even larger 
intensity. For the carbonyl stretch, we note that this band has 
disappeared upon over irradiation in our samples. As it is present 
in meteoritic IOM, it might find its origin in the post accretion 
evolution of the planetesimals where oxidative processes (via 
aqueous alteration and/or thermal metamorphism) were at work 
(see Kebukawa et al, 2011 and references therein (Kebukawa, 
Alexander & Cody 2011)). 

 
Figure 5. Comparison between the infrared spectra of our 
insoluble residue (bottom) with the spectra of IOM extracted 
from Tagish-Lake and Murchison. For meteorites, data are taken 
from Kebukawa et al (2011). The vertical dotted lines refer to the 
bands observed in the enlarged figure from the infrared spectrum 
of the residue (Figure 4 A and B). 

Our insoluble organic material produced in the laboratory is thus 
only a step toward meteoritic IOM and would require additional 
processes to improve the match, such as thermal metamorphism, 
aqueous alteration or the possible interactions with the various 
mineral phases usually present in parent bodies of meteorites. 
Incidentally, Raman analyses at 532 nm of our samples did not 
show any D and G bands but only a high level of fluorescence, 
already noticed by Muñoz Caro et al. 2006 (Muñoz-Caro et al. 
2006). This absence likely results from a far lesser maturation 
and organization of the carbon structural units in our samples as 
compared to meteorites, a well-known phenomenon described for 
instance in Marchand (1986) (Marchand 1986) to explain the 
onset of graphitization in amorphous carbon materials.  
It should be noted, as clearly shown in the original data from 
Kebukawa et al. 2011 (Kebukawa, Alexander & Cody 2011), that 
each meteorite presents its own infrared spectrum and thus 
meteoritic IOM cannot be characterized by a unique spectrum. 
This reflects a natural tendency to heterogeneity that is observed 
within different classes of meteorites as well as within the same 
meteorite. These heterogeneities are due to specific and local 
evolution of this matter upon different conditions.  
The origin of IOM in primitive meteorites is a longstanding and 
debated problem (Quirico et al. 2014). Despite its importance as a 

tracer for different physical processes in the solar nebula, one 
should keep in mind that this IOM is always mixed, although in 
different proportions, with the SOM, which represents from 5 to 
30% in mass of the organic matter within different classes of 
meteorites (Sephton 2002). Our laboratory results clearly indicate 
that the evolution from soluble to insoluble material is possible as 
a consequence of further UV irradiation of the soluble material 
originating from ices. This result is also well supported by the 
observation of organic globules in Tagish Lake by Nakamura-
Messenger et al. 2006. These globules, revealing a high D/H 
ratio, are thought to be compatible with the organic residues 
produced from ices photochemistry in cold environments. In 
poorly altered meteorites like those just cited before, as well as in 
the Paris meteorite, a pristine fraction of the SOM and IOM 
originating from the photochemistry of astrophysical ices may 
well have been preserved in the matrix of the meteorite. This 
hypothesis is supported by the recent in situ analyses of the 
organic matter distribution inside meteorites by Le Guillou (Le 
Guillou & Brearley 2014, Le Guillou et al. 2014), which indicates 
that some soluble and insoluble materials can be brought together 
with water during the grain accretion forming the meteorite 
parent bodies. Indeed, as tentatively shown in Merouane et al. 
2012 (Merouane et al. 2012), micro-IR spectral similarities 
between some selected carbon rich fragments from the Paris 
meteorite matrix and some features observed toward a molecular 
cloud IR source (GCS3) have been reported. It suggests the likely 
presence of some interstellar hydrocarbons in Paris and thus a 
genuinely unaltered fraction of organic matter in this meteorite, 
which suffered quite a small degree of aqueous alteration as 
discussed by Hewins et al. 2014 and, especially from the 
molecular carbon distribution, also pointed out by Martins et al. 
(Martins et al. 2015). 
Other sources of insoluble material, involving experimental 
simulations of hot plasma condensation in the internal solar 
nebula have recently been proposed (Biron et al. 2015, Kuga et 
al. 2015). These experiments may indeed account for a more 
mature insoluble material production but without explaining the 
formation of the soluble oxygen-rich material that is also 
included in primitive meteorites. In this case, the formation of 
this IOM would require a mechanism within the inner solar 
nebula but both mechanisms may well co-exist in the building up 
of the meteoritic IOM. As for our hypothesis involving ices, we 
may also note that radial mixing from turbulent motions of 
materials from different origins, in particular from cold ices 
toward the inside of the solar system, has been proposed for 
example by Bockelée-Morvan et al (Bockelée-Morvan et al. 
2002). Certainly, the origin of organic matter in meteorites is not 
univocal and should come from different processes. 

5. Conclusions 

From simple molecular ices (H2O, CH3OH and NH3) and UV 
photons only, we form a complex soluble organic material (the 
organic residue). Upon excess irradiation, an insoluble fraction is 
formed. A noticeable similarity in the infrared spectra with Tagish 
Lake IOM is observed and, to a lesser extent, with Murchison 
IOM. 
Empirically, we propose a mechanism that would explain the 
presence, at least in part, of both soluble and insoluble material in 
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astrophysical objects. The soluble fraction formation occurs from 
the photo- and thermal processing (or radiolysis) of astrophysical 
ices during the solar nebula formation and its subsequent 
evolution into a protoplanetary disk. This soluble material 
becomes progressively more and more photo- and/or ion-
processed at the surface of the grains forming an insoluble crust. 
This crust protects the underlying soluble fraction from further 
UV irradiation and thus from photo-destruction. During the 
accretion, both soluble and insoluble material are incorporated 
into planetesimals of the Solar System, some of which are parent 
bodies of meteorites. These organics can evolve in these minor 
bodies of different sizes, following various possible secondary 
alteration pathways such as thermal metamorphism and/or 
aqueous alteration, and are finally converted into the organic 
materials found in carbonaceous meteorites SOM and IOM, 
although some may have remained preserved from further 
processing as suggested by the very low alteration phases 
observed in some meteorites.  Only further laboratory studies 
taking into account these secondary alteration processes may help 
to produce more mature materials approaching meteoritic organic 
matter and to propose a global astrophysical scenario for its 
origin. 
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Conclusion et perspectives 
 

Durant cette thèse, Ŷous Ŷous soŵŵes iŶtĠƌessĠs à l’Ġtude des glaĐes iŶteƌstellaiƌes paƌ 

l’iŶteƌŵĠdiaiƌe d’aŶalogues ƌĠalisĠs eŶ laďoƌatoiƌe. Notƌe atteŶtioŶ s’est poƌtĠe suƌ l’ĠǀolutioŶ de la 

matière organique dans ces glaces loƌsƋu’elles soŶt souŵises à uŶ pƌoĐessus ĠŶeƌgĠtiƋue ;iƌƌadiatioŶ 

VUV) et/ou thermique. Deux approches complémentaires ont été utilisées à cette fin. En premier 

lieu, des études mécanistiques, focalisées sur la réactivité entre molécules neutres, initiée par un 

processus thermique, ont été réalisées pour comprendre la formation de molécules spécifiques au 

sein du manteau de glace : les aminoalcools et les hydroxynitriles. Ces études ont été conduites grâce 

au dispositif AHIAA. Les résultats apportés par ces études sont les suivants : 

 Il eǆiste uŶe ĐoŵpĠtitioŶ eŶtƌe la foƌŵatioŶ de l’α-aminoéthanol et celle du 2-

hǇdƌoǆǇpƌopioŶitƌile à paƌtiƌ de l’aĐĠtaldĠhǇde, loƌsƋue Đe deƌŶieƌ est eŶ pƌĠseŶĐe de NH3 et 

HCN. Les analyses des spectres IR couplées aux spectres de masse montrent également que 

des polǇŵğƌes de l’α-aminoéthanol et du 2-hydroxypropionitrile se forment lors du 

réchauffement et subliment à plus haute température que les monomères. Plus la quantité 

d’aĐĠtaldĠhǇde daŶs la glaĐe est iŵpoƌtaŶte, plus oŶ oďseƌǀe l’appaƌitioŶ de ces polymères. 

Les ĐalĐuls de Đhiŵie ƋuaŶtiƋue ƌĠǀğleŶt Ƌue la ƌĠaĐtioŶ de l’aĐĠtaldĠhǇde aǀeĐ le NH3 est 

plus faǀoƌaďle Ƌue Đelle aǀeĐ l’ioŶ CN-. Dans des proportions plus réalistes du mélange de 

départ, contenant donc plus de NH3 Ƌue de HCN, la foƌŵatioŶ de l’α-aminoéthanol et de ses 

polymères est largement favorisée par rapport à la formation du 2-hydroxypropionitrile. Cela 

signifie donc que la première étape de la réaction de StreĐkeƌ ǀeƌs la foƌŵatioŶ de l’alaŶiŶe, 

impliquant la foƌŵatioŶ de l’α-aminoéthanol, est tout à fait envisageable dans les glaces 

interstellaires, et que les ions CN- pourraient rester disponibles pour poursuivre la réaction 

de “tƌeĐkeƌ et foƌŵeƌ l’aŵiŶopƌopioŶitƌile à paƌtiƌ de l’α-aminoéthanol. 

 Le ŵġŵe tǇpe d’Ġtude ƌĠalisĠ aǀeĐ de l’aĐĠtoŶe à la plaĐe de l’aĐĠtaldĠhǇde ŵğŶe à des 

résultats différents. La ƌĠaĐtioŶ de l’aĐĠtoŶe aǀeĐ NH3 pour former le 2-aminopropan-2-ol est 

en effet possible, mais pas à partiƌ d’uŶe glaĐe AĐĠtoŶe:NH3, Đoŵŵe Đ’Ġtait le Đas aǀeĐ 

l’aĐĠtaldĠhǇde. L’ĠŶeƌgie d’aĐtiǀatioŶ de la ƌĠaĐtioŶ ;ϰϮ kJ.ŵol-1) est trop élevée, 

possiďleŵeŶt à Đause de l’eŶĐoŵďƌeŵeŶt stĠƌiƋue supĠƌieuƌ pouƌ l’aĐĠtoŶe Ƌue pouƌ 

l’aĐĠtaldĠhǇde, et les ƌĠaĐtifs suďliŵeŶt saŶs ƌĠagiƌ loƌs du ƌĠĐhauffeŵeŶt. Ce Ŷ’est Ƌu’eŶ 

ƌajoutaŶt de l’eau daŶs la glaĐe iŶitiale Ƌue la ƌĠaĐtioŶ peut aǀoiƌ lieu. Cela ŵet eŶ ĠǀideŶĐe 

uŶ douďle effet possiďle de l’eau dans la réactivité thermique des glaces : un rôle de 

catalyseur, en participant au transfert de proton nécessaire à la réaction, et un rôle de 
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piégeage des espèces dans la phase solide, montré pour la première fois dans ces 

expériences. EŶ effet, aloƌs Ƌue l’aŵŵoŶiaĐ et l’aĐĠtoŶe suďliŵeŶt ŶoƌŵaleŵeŶt à ϭϮϬ et 

140 K respectiǀeŵeŶt saŶs ƌĠagiƌ, l’eau Ƌui suďliŵe à ϭϴϬ K piğge uŶe paƌtie des deuǆ 

réactifs au-delà de leur température de désorption, permettant la formation du 2-

aminopropan-2-ol. 

 EŶfiŶ, l’ajout de HCN à l’aĐĠtoŶe et au NH3 vient là encore montrer un résultat très différent 

de Đelui de l’aĐĠtaldĠhǇde. EŶ effet, là où la ƌĠaĐtioŶ de NH3 suƌ l’aĐĠtaldĠhǇde doŵiŶait paƌ 

ƌappoƌt à Đelle du HCN, oŶ a l’effet ĐoŶtƌaiƌe daŶs le Đas de l’aĐĠtoŶe : daŶs le Đas d’uŶ 

mélange acétone:NH3:HCN ou acétone:NH3:HCN:H2O, la formation du 2-aminopropan-2-ol 

est inhibée par la réaction de CN- suƌ l’aĐĠtoŶe pouƌ foƌŵeƌ le 2-hydroxy-2-

methylpropanenitrile. Cela ƌeŶd doŶĐ peu pƌoďaďle la foƌŵatioŶ de pƌĠĐuƌseuƌs de l’aĐide Ϯ-

aŵiŶoisoďutǇƌiƋue paƌ l’iŶteƌŵĠdiaiƌe de la sǇŶthğse de “tƌeĐkeƌ à paƌtiƌ de l’aĐĠtoŶe daŶs 

les glaĐes iŶteƌstellaiƌes. EŶ ƌeǀaŶĐhe, oŶ pouƌƌait s’atteŶdƌe à uŶ ĐheŵiŶ ƌĠaĐtioŶŶel 

ŵeŶaŶt à la foƌŵatioŶ d’uŶ hǇdƌoǆǇaĐide  apƌğs hǇdƌolǇse du 2-hydroxy-2-

methylpropanenitrile. 

La deuxième approche est touƌŶĠe ǀeƌs l’Ġtude globale des résidus issus de l’iƌƌadiatioŶ et du 

réchauffement des glaces, dans le but de mieux appréhender la diversité moléculaire découverte 

daŶs Đes ƌĠsidus paƌ les pƌeŵiğƌes aŶalǇses Oƌďitƌap. Nos ƌeĐheƌĐhes se soŶt d’aďoƌd touƌŶĠes ǀeƌs 

l’aŶalǇse dĠtaillĠe d’uŶ ƌĠsidu issu d’uŶe glaĐe H2O:CH3OH:NH3 3:1:1 irradiée et déposée pendant 

ϰϴh à ϳϳ K aǀaŶt d’ġtƌe ƌĠĐhauffĠe à teŵpĠƌatuƌe aŵďiaŶte à l’aide du dispositif MICMOC de l’IA“. 

L’aŶalǇse des diagƌaŵŵes de VaŶ KƌeǀeleŶ issus de l’aŶalǇse des données Orbitrap a permis 

d’aŵĠlioƌeƌ la ĐoŵpƌĠheŶsioŶ de la ĐoŵpositioŶ des ŵillieƌs de ŵolĠĐules dĠteĐtĠes. Tout d’aďoƌd, 

trois groupes distincts de molécules ont été identifiés : CHNO, CHO et CHN. Le groupe le plus 

aďoŶdaŶt est CHNO, suiǀi de CHO et CHN. L’adaptatioŶ d’uŶe Đaƌtogƌaphie des diagƌaŵŵes de VaŶ 

KƌeǀeleŶ utilisĠe à l’oƌigiŶe pouƌ Đlassifieƌ la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue Ŷatuƌelle, couplée à l’utilisatioŶ de 

l’ĠƋuiǀaleŶt d’aƌoŵatiĐitĠ Xc a permis de conclure que la plupart des espèces détectées dans le résidu 

sont des chaines alkyles qui portent des fonction chimiques telles que des acides carboxyliques, 

esters, amides, alcools, aldéhydes ou amines. On trouve en plus faible quantité des systèmes 

ĐoŶjuguĠs suƌtout au seiŶ du gƌoupe CHN. OŶ a aiŶsi ŵoŶtƌĠ Ƌue l’oŶ peut obtenir une vision 

générale du ĐoŶteŶu ŵolĠĐulaiƌe d’uŶ ĠĐhaŶtilloŶ Đoŵpleǆe eŶ uŶ seul pƌoĐĠdĠ aŶalǇtiƋue. L’aŶalǇse 

de cet échantillon pourra servir de référence à comparer aux études futures. 

Pouƌ alleƌ plus loiŶ, Ŷous aǀoŶs ĐheƌĐhĠ à Ġtudieƌ l’iŶfluence des modifications dans la formation et 

l’altĠƌatioŶ des ƌĠsidus suƌ les aŶalǇses Oƌďitrap, et donc sur la composition de ces résidus. Grâce à 

uŶe Ŷouǀelle appƌoĐhe d’aŶalǇse des données Orbitrap appliquée à 15 échantillons, nous avons pu 



 
 

174 
 

montrer, en croisant ces résultats avec les analyses IRTF, que nous sommes capables de détecter de 

manière tangible et répétable des modifications dans la composition des résidus en fonction de la 

ĐoŵpositioŶ iŶitiale des glaĐes et des pƌoĐessus d’altĠƌatioŶs suďis. Nous avons ainsi pu déterminer 

que la quantité initiale de NH3 dans la glace influe directement sur la ƋuaŶtitĠ d’azote iŶĐoƌpoƌĠe 

daŶs le ƌĠsidu. Nous aǀoŶs ĠgaleŵeŶt pu ƌelieƌ le ƌôle de piĠgeage de l’eau ŵis eŶ ĠǀideŶĐe daŶs les 

études mécanistiques à certains résultats obtenus par Orbitrap : L’eŶƌiĐhisseŵeŶt eŶ eau de la glaĐe 

initiale induit un enrichissement en azote dans le résidu, possiblement expliqué par le piégeage de 

NH3 ou d’autƌes ŵolĠĐules azotĠes foƌŵĠes paƌ iƌƌadiatioŶ, faǀoƌisaŶt ainsi la Đhiŵie de l’azote loƌs 

du ƌĠĐhauffeŵeŶt et la foƌŵatioŶ du ƌĠsidu. L’eau pouƌƌait ĠgaleŵeŶt joueƌ uŶ ƌôle de ŵatƌiĐe, 

limitant la recombinaison locale des radicaux formés par irradiation en les isolant. Cela pourrait 

favoriser la formation de nouveaux produits par diffusion des radicaux lors du réchauffement, ayant 

pouƌ effet d’eŶƌiĐhiƌ encore le résidu. 

Enfin, nous avons déterminé que la sur-irradiation VUV d’uŶ ƌĠsidu à teŵpĠƌatuƌe aŵďiaŶte peŶdaŶt 

48 h produisait une fine couche de matière insoluble dans les solǀaŶts usuels. L’aŶalǇse paƌ Oƌďitƌap 

de la partie soluble restante révèle une modification de sa composition due à la sur-irradiation : elle 

est significativement appauvrie en oxygène comparée au même résidu avant sur-irradiation. Cette 

déplétion est interprétée comme provenant potentiellement de la décarbonylation ou 

déshydratation de groupes carbonyles dans le résidu qui libéreraient CO ou H2O dans la phase 

gazeuse. OŶ oďseƌǀe ĠgaleŵeŶt eŶ speĐtƌosĐopie IR l’appaƌitioŶ d’isoĐǇaŶates Ƌui pouƌƌaieŶt 

pƌoǀeŶiƌ de la dĠgƌadatioŶ d’aŵides ou d’aĐides ĐaƌďaŵiƋues paƌ la suƌ-irradiation UV. 

L’eŶseŵďle des ƌĠsultats de Đette appƌoĐhe gloďale a ĠtĠ ĐoŵpaƌĠ à des analyses effectuées sur la 

matière organique des météorites de Murchison et de Tagish Lake, car les conditions simulées par 

Ŷos ƌĠsidus pouƌƌaieŶt ĐoƌƌespoŶdƌe à uŶe paƌtie de l’ĠǀolutioŶ ǀĠĐue paƌ la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue 

détectée dans les chondrites carbonées. La comparaison est prometteuse sous plusieurs aspects. La 

répartition des molécules détectées dans la SOM de Murchison par des analyses ciblées au sein des 

différentes familles moléculaires définies par la cartographie adaptée du diagramme de Van Krevelen 

correspond assez fidèlement à la répartition du groupe CHNO de notre résidu 3:1:1 (même si nous 

aǀoŶs ĐoŶsĐieŶĐe Ƌu’il s’agit d’uŶe ĐoŵpaƌaisoŶ soŵŵaiƌe Ƌui deŵaŶde à ġtƌe ĐoŶfiƌŵĠe eŶ utilisaŶt 

la ŵġŵe teĐhŶiƋue d’aŶalǇse suƌ la “OM ŵĠtĠoƌitiƋue Ƌue suƌ le ƌĠsiduͿ. Le rapport moyen 
ை� obtenu 

à partir des analyses FTICR de la SOM de Murchison (0,2) est compatible avec celui de la partie 

soluble de nos résidus sur-irradiés. La ĐoŵpaƌaisoŶ eŶtƌe le speĐtƌe IR de l’IOM de la ŵĠtĠoƌite de 

Tagish Lake et celui de la matière insoluble du résidu sur-irradié montre de nombreuses similarités en 

matière de position de bandes. En revanche, il reste bien entendu des différences. La bande IR 

ƌelatiǀe au sƋuelette aƌoŵatiƋue de l’IOM de Tagish Lake est ďieŶ plus iŶteŶse Ƌue Đelle de Ŷotƌe 
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ƌĠsidu, tĠŵoigŶaŶt d’uŶe plus gƌaŶde ŵatuƌatioŶ de l’IOM ŵĠtĠoƌitiƋue, plus pƌoĐhe d’uŶ kĠƌogğŶe. 

Le rapport moyen 
ே�  de la SOM de Murchison est très inférieur (0,03) à ceux de tous les résidus. Ces 

diffĠƌeŶĐes peuǀeŶt ĐeƌtaiŶeŵeŶt ġtƌe eŶ paƌtie eǆpliƋuĠes paƌ les pƌoĐessus d’altĠƌatioŶ 

secondaires (altération aqueuse ou métamorphisme) subis par les corps parents des météorites, 

faisant encore évoluer la matière organique météoritique. Néanmoins, les similarités semblent 

iŶdiƋueƌ Ƌue Ŷos ƌĠsidus peuǀeŶt ƌepƌĠseŶteƌ uŶe paƌtie de l’ĠǀolutioŶ suďie paƌ la ŵatiğƌe 

organique des chondrites carbonées. En particulier la possibilité de former de la matière insoluble 

pƌĠseŶtaŶt des siŵilaƌitĠs aǀeĐ l’IOM ŵĠtĠoƌitiƋue paƌ suƌ-irradiation UV d’uŶ ƌĠsidu soluďle est uŶ 

résultat tƌğs iŶtĠƌessaŶt Ƌui pouƌƌait suggĠƌeƌ Ƌue l’IOM et la “OM ŵĠtéoritique ont pour partie une 

origine commune aŶtĠƌieuƌe à l’aĐĐƌĠtioŶ aǇaŶt foƌŵĠe les Đoƌps paƌeŶts. Ces SOM et IOM ont pu 

par la suite subir de nouvelles évolutions au sein des corps parents, notamment par altération 

aqueuse. 

 

Les perspectives ouvertes par ce travail de thèse sont multiples. 

Dans le cadre des études mécanistiques, il reste une étape de la synthèse de Strecker menant à 

l’alaŶiŶe Ƌui Ŷ’a pas ĠtĠ ĠtudiĠe daŶs les glaĐes. Il s’agit de l’attaƋue ŶuĐlĠophile paƌ CN- de 

l’ĠthaŶiŵiŶe ;;CH3)HC=NHͿ pouƌ foƌŵeƌ l’aŵiŶopƌopioŶitƌile ;NH2CH(CH3)CN). Les étapes suivant la 

formation du 2-aminopropan-2-ol ;à paƌtiƌ de l’aĐĠtoŶe et de NH3) dans la synthèse de Strecker sont 

sans doute moins importantes à étudier puisque nous avons vu que la formation du 2-aminopropan-

2-ol est inhibée en présence de HCN. En ce qui concerne la formation de la glycine par la synthèse de 

“tƌeĐkeƌ, les Ġtapes oŶt toutes ĠtĠ ǀalidĠes daŶs les glaĐes depuis le foƌŵaldĠhǇde jusƋu’à 

l’aŵiŶoaĐĠtoŶitƌile ;la deƌŶiğƌe Ġtape est iŵpossible en phase solide). Cependant, il serait intéressant 

d’Ġtudieƌ si la ƌĠaĐtioŶ Đoŵplğte peut ġtƌe ƌĠalisĠe eŶ uŶe seule eǆpĠƌieŶĐe, Đ’est-à-dire de vérifier si 

l’oŶ peut foƌŵeƌ de l’aŵiŶoaĐĠtoŶitƌile eŶ ƌĠĐhauffaŶt uŶe glaĐe ĐoŶteŶaŶt H2O, H2CO, NH3, HCN, 

HCOOH et CO2 par exemple. 

Pour ce qui est des analyses de résidus par Orbitrap, cette thèse est pionnière sur cette approche, et 

pose les ďases pouƌ les dĠǀeloppeŵeŶts futuƌs. Les ƌĠsultats oďteŶus aǀeĐ les ƌĠsidus Ŷ’oŶt pouƌ 

l’iŶstaŶt pu ġtƌe ĐoŵpaƌĠs qu’aǀeĐ des aŶalǇses de ŵĠtĠoƌites effeĐtuĠes aǀeĐ des teĐhŶiƋues 

diffĠƌeŶtes de l’Oƌďitƌap. Il seƌa pƌiŵoƌdial pouƌ ĐoŶfiƌŵeƌ Đes ƌĠsultats d’aŶalǇseƌ la ŵatiğƌe 

oƌgaŶiƋue soluďle d’uŶe ŵĠtĠoƌite aǀeĐ uŶ Oƌďitƌap, daŶs les ŵġŵes ĐoŶditioŶs et aǀeĐ les ŵġŵes 

outils de traitement que nos résidus. Pour aller plus loin, il sera intéressant de réaliser ces analyses 

sur la matière organique soluble de plusieurs classes de chondrites carbonées se différentiant par 

leur altération, et de les confronter aux analyses des résidus. 
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Le but ultime (certainement utopique) d’uŶe Đaƌtogƌaphie Đoŵplğte daŶs les plans DBE vs 
ே�  et DBE 

vs 
ை� serait de pouvoir remonter à la composition initiale de la glace à partir de l’aŶalǇse Oƌďitƌap d’uŶ 

échantillon inconnu tel que de la SOM de météorite. Pour améliorer ce début de cartographie 

entamé pendant cette thèse, il faudrait analyser plus de mélanges différents (certainement moins 

riches en ammoniac pour se rapprocher des valeurs des météorites). Le travail effectué dans cette 

thèse peut être vu comme une preuve de concept qui doit maintenant être développée. Afin 

d’aŵĠlioƌeƌ la ĐoŵpaƌaisoŶ aǀeĐ la ŵatiğƌe oƌgaŶiƋue ŵĠtĠoƌitiƋue, ĐheƌĐheƌ à ĐoŵplĠteƌ l’ĠǀolutioŶ 

des ƌĠsidus eŶ siŵulaŶt de l’altĠƌatioŶ aƋueuse ou du ŵĠtaŵoƌphisŵe en chauffant le résidu 

pourrait être une piste prometteuse. 

La  teĐhŶologie de speĐtƌoŵĠtƌie de ŵasse paƌ Oƌďitƌap est eŶ tƌaiŶ d’ġtƌe ŵiŶiatuƌisĠe gƌâĐe au 

projet « cosmorbitrap » (Briois et al., 2016), pour à terme être embarquée à bord de sondes 

spatiales. Cette teĐhŶiƋue d’aŶalǇse ŵĠƌite doŶĐ Ƌue l’oŶ s’Ǉ iŶtĠƌesse, et l’appƌoĐhe dĠǀeloppĠe 

dans cette thèse pour interpréter les données Orbitrap pourrait fournir une méthode de 

ĐaƌaĐtĠƌisatioŶ ƌapide et effiĐaĐe peƌŵettaŶt d’oďteŶiƌ uŶe première interprétation en réduisant les 

données spatiales. 
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Annexe – Tutoriel ATTRIBUTOR 
ATTRIBUTOR est un outil développé sur le logiciel IGOR par François-Régis Orthous-Daunay et Roland 

Thissen de l’Institut de Planétologie et d'Astrophysique de Grenoble (IPAG), permettant de traiter les 

données issues du logiciel Xcalibur™ apƌğs uŶe aŶalǇse d’ĠĐhaŶtilloŶ paƌ uŶ LTQ Orbitrap XL. Cette 

annexe est destinée à servir de tutoriel pour utiliser ATTRIBUTOR. La version utilisée ici est 

ATTRIBUTOR_v1 13 Helsinki, Ƌue j’ai lĠgğƌeŵeŶt ŵodifiĠe pouƌ ƌĠpoŶdƌe à ŵes ďesoiŶs.  

AǀaŶt de ƌeŶtƌeƌ daŶs le ǀif du sujet, uŶe ƌeŵaƌƋue ŵĠƌite d’ġtƌe faite suƌ l’utilisatioŶ d’Attƌiďutoƌ 

due à l’eŶǀiƌoŶŶeŵeŶt IGOR. LoƌsƋue ǀous feƌŵez uŶe ƋuelĐoŶƋue feŶġtƌe, ǀous allez rencontrer ce 

message : 

 

Il est important de toujours appuyer sur No Save pouƌ gaƌaŶtiƌ le ďoŶ foŶĐtioŶŶeŵeŶt d’Attƌiďutoƌ. 

Cette boîte de dialogue peut être évitée en maintenant la touche Alt loƌs de la feƌŵetuƌe d’uŶe 

fenêtre. 

I. Charger des données 

La première étape de toute analyse consiste à charger les données dans Attributor. Les données 

doiǀeŶt ġtƌe sous la foƌŵe d’uŶ fiĐhieƌ teǆte à deuǆ ĐoloŶŶes ;ŵ/z et iŶteŶsitĠͿ. L’idĠal est d’oďteŶiƌ 

Đe fiĐhieƌ gƌâĐe à l’outil d’eǆpoƌtatioŶ au foƌŵat teǆte des données Xcalibur développé par Roland 

Thissen et François-Régis Orthous-DauŶaǇ à l’IPAG. 

Dans la fenêtre advancedmanager, cliquer sur Load. 

  

Choisir le nom sous lequel le fichier apparaîtra dans Attributor. Cliquer sur Continue. 
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II. Réduction du bruit/nombre de points 

A ce stade, les doŶŶĠes ĐoŶtieŶŶeŶt du ďƌuit. Pouƌ s’eŶ affƌaŶĐhiƌ, plusieuƌs Ġtapes soŶt ŶĠĐessaiƌes. 

La méthode varie légèrement en fonction de la façon dont les données ont été acquises sous 

XĐaliďuƌ. Le Ŷoŵďƌe de ŵiĐƌosĐaŶs Đhoisi loƌs de l’aĐƋuisitioŶ des doŶŶĠes permet de contrôler le 

nombre de transitoires moyennés avant de faire la transformée de Fourrier pour obtenir un spectre. 

Avec un choix de 1 microscan, la transformée de Fourrier est faite pour chaque transitoire, on 

obtient donc beaucoup de spectres (~ 1 par seconde), qui seront ensuite eux-mêmes moyennés (sur 

ϭϬ/ϭϱ ŵiŶ d’aĐƋuisitioŶͿ pouƌ doŶŶeƌ le speĐtƌe fiŶal à aŶalǇseƌ. Cette ŵĠthode à l’aǀaŶtage de 

suiǀƌe eŶ diƌeĐt l’ĠǀolutioŶ du speĐtƌe et de ĐoŶtƌôleƌ sa staďilitĠ ;ďulles d’aiƌ, dĠĐhaƌges daŶs la 

souƌĐe, etĐ…Ϳ. OŶ pouƌƌa aiŶsi ƌetiƌeƌ les speĐtƌes eŶƌegistƌĠs loƌs d’uŶe iŶstaďilitĠ aǀaŶt de faiƌe la 

moyenne. En revanche, cette méthode produit un niveau de bruit dans le spectre final relativement 

important, qui requiert une étape supplémentaire lors du traitement des données avec Attributor. Si 

l’oŶ Đhoisit uŶ Ŷoŵďƌe ĠleǀĠ de ŵiĐƌosĐaŶs, oŶ oďtieŶt peu de speĐtƌes à ŵoǇeŶŶeƌ ;ϰ speĐtƌes pouƌ 

ϭϱ ŵiŶ d’aĐƋuisitioŶ aǀeĐ ϭϮϴ ŵiĐƌosĐaŶs paƌ speĐtƌeͿ, ŵais le speĐtƌe fiŶal possğde uŶ Ŷiǀeau de 

bruit beaucoup plus faiďle Ƌu’aǀeĐ ϭ ŵiĐƌosĐaŶ paƌ speĐtƌe. Cette ŵĠthode est doŶĐ à pƌiǀilĠgieƌ si 

l’oŶ a dĠteƌŵiŶĠ Ƌue le speĐtƌe Ġtait staďle. EŶ effet, puisƋu’il s’ĠĐoule plusieuƌs ŵiŶutes eŶtƌe le 

ĐalĐul de deuǆ speĐtƌes, il Ŷ’est pas possiďle de ǀĠƌifieƌ eŶ teŵps réel si une instabilité apparait. 

Données acquises avec 1 microscan par 

spectre pendant 15 min 

Données acquises avec 128 microscans par 

spectres pendant 15 min 

Méthode A (1 microscan par spectre) : 
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Une fois le jeu de données brutes activé, cliquer sur Fat Noise dans la fenêtre Filtres. Cela 

suppƌiŵe les poiŶts les ŵoiŶs iŶteŶses jusƋu’à aǀoiƌ uŶe distƌiďutioŶ d’iŶteŶsitĠs ĐoŶǀeǆe. Le sous 

ensemble de points est stocké dans une zone appelée ROI (pour Region Of Interest). 

 

Pour travailler sur ce sous ensemble, il faut le sauver en tant que nouveau jeu de données. Pour cela 

il faut cliquer sur ROI 2 data dans la fenêtre Filtres, et donner un nom à ce nouveau jeu de 

données, qui apparait alors dans la fenêtre advancedmanager. 

           

Pour rendre ces données actives, on clique sur Activate comme précédemment. 

  

Cliquer ensuite sur Union Find + Radio dans la fenêtre Filtres. Les valeurs des cases 

Union-Find et Radio soŶt des paƌaŵğtƌes utilisĠs daŶs l’algoƌithŵe Ƌui soŶt optiŵisĠs 

empiriquement pour améliorer le résultat  (valeurs utilisées par Roland Thissen : Union-Find=0.7 et 

Radio=18 / valeurs utilisées par François-Régis Orthous-Daunay : Union-Find=0.8 et Radio=800)5. Cela 

supprime le bruit dû aux ondes radio et ne conserve que le centroïde de chaque gaussienne, 

diminuant grandement le nombre de points. Le sous ensemble de points obtenu est stocké dans la 

ROI. 

 

Une fois encore, on clique sur ROI 2 data dans la fenêtre Filtres, et on nomme le jeu de 

données, qui apparait dans la fenêtre advancedmanager et Ƌu’oŶ aĐtiǀe gƌâĐe au ďoutoŶ 

Activate. 

           

                                                           
5 Les valeurs soulignées sont celles ayant donné les meilleurs résultats pour les résidus 
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Méthode A’ ;1 ŵiĐƌosĐaŶ paƌ speĐtƌeͿ : 

Une méthode alteƌŶatiǀe à la ŵĠthode A ĐoŶsiste à d’aďoƌd isoler les centroïdes de chaque 

gaussieŶŶe et ƌetiƌeƌ le ďƌuit dû auǆ oŶdes ƌadio aǀaŶt de ƌetiƌeƌ le ďƌuit de l’iŶstƌuŵeŶt. Le ƌĠsultat 

obtenu est proche de celui de la méthode A, les deux méthodes sont donc présentées ici. 

Une fois le jeu de données brutes activé, cliquer sur Union Find + Radio dans la fenêtre 

Filtres. Les valeurs des cases Union-Find et Radio sont des paramètres utilisés dans 

l’algoƌithŵe Ƌui soŶt optiŵisĠs eŵpiƌiƋueŵeŶt pouƌ aŵĠlioƌeƌ le ƌĠsultat (valeurs Roland : Union-

Find=0.7 et Radio=18 / valeurs FROD : Union-Find=0.8 et Radio=800)6. Cela supprime le bruit dû aux 

ondes radio et ne conserve que le centroïde de chaque gaussienne, diminuant grandement le 

nombre de points. Le sous ensemble de points est stocké dans une zone appelée ROI (pour Region Of 

Interest). 

 

Pour travailler sur ce sous ensemble, il faut le sauver en tant que nouveau jeu de données. Pour cela 

il faut cliquer sur ROI 2 data dans la fenêtre Filtres, et donner un nom à ce nouveau jeu de 

données, qui apparait alors dans la fenêtre advancedmanager. 

          

Pour rendre ces données actives, on clique sur Activate comme précédemment. 

 

Il faut maintenant se débarrasser du bruit restant. Pour cela, dans la fenêtre datastat, on fait un 

glisser-déposer en partant du haut du gƌaphe et eŶ desĐeŶdaŶt jusƋu’à ǀoiƌ appaƌaîtƌe des poiŶts 

représentant manifestement du bruit dans la fenêtre dmvm. 

                                                           
6 Les valeurs soulignées sont celles ayant donné les meilleurs résultats pour les résidus 
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La zone sélectionnée est alors stockée dans la ROI. Une fois encore, on clique sur ROI 2 data dans 

la fenêtre Filtres, et on nomme le jeu de données, qui apparait dans la fenêtre 

advancedmanager et Ƌu’oŶ aĐtiǀe gƌâĐe au ďoutoŶ Activate. 

         

 

Méthode B (128 microscans par spectre) : 

Comme expliqué au début de cette section, les données contiennent beaucoup moins de bruit 

loƌsƋu’uŶ gƌaŶd Ŷoŵďƌe de ŵiĐƌosĐaŶs est utilisĠ pouƌ ĐalĐuleƌ ĐhaƋue speĐtƌe. Il Ǉ a doŶĐ seuleŵeŶt 

à utiliser la fonction Union Find + Radio dans la fenêtre Filtres pour supprimer le bruit dû 

aux ondes radio et ne conserver que le centroïde de chaque gaussienne. 

Le sous ensemble de points est stocké dans une zone appelée ROI (pour Region Of Interest). 
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Pour travailler sur ce sous ensemble, il faut le sauver en tant que nouveau jeu de données. Pour cela 

il faut cliquer sur ROI 2 data dans la fenêtre Filtres, et donner un nom à ce nouveau jeu de 

données, qui apparait alors dans la fenêtre advancedmanager. 

          

Pour rendre ces données actives, on clique sur Activate comme précédemment. 

 

-------------------------------------------------------------------------------------------------------------------------------------- 

Une fois la méthode A, A’ ou B appliquée, en fonction du jeu de données, on peut soit travailler 

directement avec les données obtenues, soit raffiner encore en ne conservant que les points situés 

dans une zone de son choix. 

Pour cela, cliquer sur le menu déroulant visualization dans la fenêtre dmvm et sélectionner 

normal. Cela permet de dessiner dans le diagramme mdvm le contour dans lequel on souhaite 

conserver les points. Ces points sont stockés dans la ROI.  

 

Pour travailler sur ces données, il faut toujours les transformer en données activables grâce à ROI 2 

data dans la fenêtre Filtres, puis les activer grâce au bouton activate de la fenêtre 

advancedmanager. 



 
 

184 
 

La deƌŶiğƌe Ġtape aǀaŶt de soustƌaiƌe le ďlaŶĐ ĐoŶsiste à suppƌiŵeƌ l’effet de ƌiŶgiŶg ǀisiďle autouƌ 

des points du spectre les plus intenses (en sinus cardinal). Pour ce faire, appuyer sur ctrl+J pour 

amener au premier plan la fenêtre de commande, et entrer radio2roi(2). Cela devrait placer dans la 

ROI les points dus aux artefacts de ringing. Si trop de points sont ainsi sélectionnés, essayer 

d’augŵeŶteƌ le paƌaŵğtƌe ;ƌadioϮƌoi;ϯͿ paƌ eǆeŵpleͿ. A l’iŶǀeƌse, si ĐeƌtaiŶes zoŶes de ƌiŶgiŶg Ŷe 

sont pas sélectionnées, essayer de diminuer le paramètre (radio2roi(1) par exemple). Si malgré tout 

certaines zones ne peuvent pas être correctement sélectionnées de cette manière, il est possible 

d’ajouter chaque point manquant individuellement à la ROI de la manière suivante : sélectionner le 

mode Relative Attribution dans la fenêtre dmvm, puis faire un clic gauche sur le point à 

ajouter. Enfin faire un clic droit et sélectionner Add current m/z to ROI dans le menu 

contextuel qui apparait. Une fois tous les points correspondant aux artefacts de ringing sont 

sélectionnés, cliquer sur Invert ROI dans la fenêtre Filtres. Ajouter alors à la ROI 

manuellement le point le plus intense (qui est la cause du ringing), et cliquer sur ROI 2 data pour 

créer un nouveau jeu de données. 

    

 

III. Soustraction du blanc 

L’Ġtape suiǀaŶte ĐoŶsiste à soustƌaiƌe les ŵasses pƌĠseŶtes daŶs le ďlaŶĐ ĐoƌƌespoŶdaŶt à 

l’ĠĐhaŶtilloŶ aŶalǇsĠ. Pouƌ Đe faiƌe, Đhaƌgeƌ les doŶŶĠes du ďlaŶĐ et appliƋueƌ la ŵĠthode A, A’ ou B 

adaptĠe suƌ Đes deƌŶiğƌes. Il Ŷ’est eŶ ƌeǀaŶĐhe pas ŶĠĐessaiƌe de dĠtouƌeƌ de zoŶe d’iŶtĠƌġt daŶs le 

blanc. 
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AĐtiǀeƌ le jeu de doŶŶĠes de l’ĠĐhaŶtilloŶ eŶ le sĠleĐtioŶŶaŶt daŶs la feŶġtƌe advancemanager 

puis en cliquaŶt suƌ AĐtiǀate, puis daŶs la feŶġtƌe de ĐoŵŵaŶde ;Ctƌl+J pouƌ l’aŵeŶeƌ au pƌeŵieƌ 

plan), taper substractblank(nom_du_blanc_traité_0stripped, X), où nom_du_blanc_traité_0stripped 

est le nom du jeu de données correspondant au blanc traité dans la fenêtre advancemanager 

suiǀi de _Ϭstƌipped, et X est l’eƌƌeuƌ ǆϭϬ-6 tolérée en m/z pour considérer deux pics comme 

identiques. Des résultats satisfaisants sont obtenus pour des valeurs de X entre 500 et 1000. 

Les piĐs de l’ĠĐhaŶtilloŶ aǇaŶt ĠtĠ tƌouǀĠs daŶs le ďlaŶĐ soŶt aloƌs plaĐĠs daŶs la ROI. Il Ŷe ƌeste plus 

Ƌu’à ĐliƋueƌ suƌ Invert ROI puis ROI 2 data dans la fenêtre Filtres pour sauvegarder les 

données sans le blanc. 

 

La ROI contient ici les points du jeu de 

données ayant été trouvés dans le blanc 

 

Le blanc a été ici superposé en vert pour 

mettre en évidence les points en commun 

IV. Calibration des données 

Maintenant que les données pertinentes ont été isolées, il faut vérifier/ajuster la calibration des 

données. Si le jeu de données contient plus de ~3000 points, faites un glisser-déposer de haut en bas 

dans la fenêtre datastat eŶ paƌtaŶt du haut du gƌaphe jusƋu’à oďteŶiƌ uŶ Ŷoŵďƌe de poiŶts daŶs 

la ROI de l’oƌdƌe de ~2000 (visible dans la case ROI size de la fenêtre dmvm). Recopiez alors la 

valeur de Cumulative intensity fraction ;Ϭ.ϵϵ…Ϳ de la feŶġtƌe datastat dans la case 

IntCumThres de la fenêtre mdvm. Ce Ŷoŵďƌe ĐoƌƌespoŶd à la fƌaĐtioŶ de l’iŶteŶsitĠ ĐuŵulĠe des 

poiŶts ĐoŶsidĠƌĠs pouƌ le ĐalĐul de la ŵatƌiĐe des peŶtes. “i N poiŶts soŶt pƌis eŶ Đoŵpte, Đ’est uŶe 

matrice NxN contenant les pentes et la différence de masse entre chaque paire de points. Une fois la 

matrice calculée, les points considérés sont colorés en fonction de leur intensité, les points non 
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considérés apparaissent en blanc. Si le jeu de données contient moins de ~3000 points (4000 si vous 

êtes prêt à attendre 15 min), on peut utiliser tous les points et entrer la valeur 1 dans la case 

IntCumThres. 

              

Cliquer maintenant sur Hi-Res Calibration dans la fenêtre Filtres. La fenêtre 

HiResCalMain s’ouǀƌe. Pouƌ Đaliďƌeƌ Ŷos doŶŶĠes, oŶ ǀa ƌegaƌdeƌ la distƌiďutioŶ des diffĠƌeŶĐes 

de ŵasse autouƌ d’uŶe ǀaleuƌ Ƌue l’oŶ s’atteŶd à ƌetƌouǀeƌ souǀeŶt daŶs les doŶŶĠes. Ϯ, ϭϮ et ϭϰ 

soŶt souǀeŶt des ďoŶs ĐaŶdidats puisƋu’ils ĐoƌƌespoŶdeŶt à uŶe diffĠƌeŶĐe de H2, C et CH2 

ƌespeĐtiǀeŵeŶt eŶtƌe deuǆ ŵolĠĐules. AppeloŶs Σ le ŵotif Đhoisi. La diffĠƌeŶĐe de ŵasse Δ eŶtƌe les 

ŵolĠĐules X et X+Σ doit ġtƌe la ŵġŵe Ƌuelle Ƌue soit la ŵasse de X et Ġgale à ŵΣ. “i Σ est ďieŶ Đhoisi, 

on doit observer beaucoup de paires de poiŶts Ƌui pƌĠseŶteŶt uŶ Δ=ŵΣ. On observe dans les fait 

ďeauĐoup de paiƌes de poiŶts Ƌui oŶt uŶ Δ pƌoĐhe de ŵΣ et qui dépend de la masse des couples de 

points, révélant un biais sur la linéarité la mesure. Pour corriger ce biais, on a besoin de deux points 

de ĐoŶfiaŶĐe, Đ’est-à-diƌe deuǆ poiŶts auǆƋuels oŶ peut attƌiďueƌ uŶe foƌŵule stœĐhioŵĠtƌiƋue de 

ŵaŶiğƌe uŶiǀoƋue ;pouƌ ĐalĐuleƌ Ϯ ĐoŶstaŶtes d’iŶtĠgƌatioŶͿ. 

La ŵasse ;aƌƌoŶdie à l’eŶtieƌͿ du ŵotif Σ Đhoisi ;souǀeŶt Ϯ, ϭϮ ou ϭϰͿ doit ġtƌe ƌeŶtƌĠe daŶs la case 

Mass gap. On ajuste la valeur de Gap width de manière à ce que les points représentés sur le 

gƌaphe du haut seŵďleŶt tous appaƌteŶiƌ à des Đouples de poiŶts aǇaŶt effeĐtiǀeŵeŶt uŶ Δ=ŵΣ. 
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Sélectionner un point de confiance dans la fenêtre mdvm (zoomer si nécessaire avec la molette). On 

choisit en général un point intense, avec des isotopes 13C identifiables, et une identification univoque 

;la deuǆiğŵe pƌopositioŶ de l’attƌiďuteuƌ a uŶe eƌƌeuƌ ďieŶ supĠƌieuƌe à la pƌeŵiğƌeͿ. Sélectionner 

Classical Orga ou un autre jeu de facteurs adapté à vos données dans le menu déroulant de la 

fenêtre Attributeur. Ces faĐteuƌs soŶt les ďƌiƋues ĠlĠŵeŶtaiƌes Ƌu’attƌiďutoƌ ǀa utiliseƌ pouƌ 

approcher au mieux la masse du point sélectionné. On peut contraindre les nombre minimum ou 

ŵaǆiŵuŵ de ĐhaƋue faĐteuƌ Ƌu’attƌiďutoƌ est autoƌisĠ à utiliseƌ. Pouƌ suppƌiŵeƌ uŶ faĐteuƌ, ĐliƋuez 

sur Remove. Pour vider la liste des facteurs, cliquez sur Empty. Pour ajouter un nouveau facteur, 

appuyez sur Reset dans la fenêtre mendeleieiv, puis ĐoŶstƌuisez le faĐteuƌ à l’aide des ĠlĠŵeŶts 

du tableau. Appuyez sur Add as factor pouƌ l’ajouteƌ à la liste. “i les doŶŶĠes oŶt ĠtĠ aĐƋuises 

en mode négatif, la liste doit contenir le facteur CH3 contraint entre 1 et 1, et le paramètre ion 

charge doit être -1 dans la fenêtre mendeleieiv. Si les données ont été acquises en mode 

positif, la liste doit contenir le facteur CH5 contraint entre 1 et 1, et le paramètre ion charge doit 

être 1 dans la fenêtre mendeleieiv. Attention, rajouter un facteur dans la liste remet à leur valeur 

d’oƌigiŶe les ĐoŶtƌaiŶtes suƌ les faĐteuƌs. DaŶs le Đadƌe d’aŶalǇses de ƌĠsidus de glaĐes ĐoŶteŶaŶt 

H2O, CH3OH et NH3, les facteurs utilisés sont les suivants :  

 

Mode positif 

 

Mode négatif
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Le facteur N2 ajoutĠ eŶ ŵode positif s’aǀğƌe ŶĠĐessaiƌe pouƌ attƌiďueƌ des ŵolĠĐules pƌĠseŶtes Ƌui 

soŶt ƌiĐhes eŶ azote et tƌğs iŶsatuƌĠes. EŶ effet, saŶs Đe faĐteuƌ, le seul ŵoǇeŶ d’ajouteƌ uŶe 

iŶsatuƌatioŶ est le faĐteuƌ C et le seul ŵoǇeŶ d’ajouteƌ uŶ azote est le faĐteuƌ NH. Il Ŷ’est pas possiďle 

aǀeĐ Đes seuls faĐteuƌs d’ajouteƌ de l’iŶsatuƌatioŶ saŶs ƌajouteƌ de CaƌďoŶe, Đe Ƌue peƌŵet le faĐteuƌ 

N2. L’ajout de Đe faĐteuƌ a ĠgaleŵeŶt ĠtĠ testĠ eŶ ŵode ŶĠgatif, ŵais Đela Ŷ’iŶduit la dĠteĐtioŶ 

d’auĐuŶe ŵolĠĐule supplĠŵeŶtaiƌe. Ces ŵolĠĐules ƌiĐhes eŶ azote et tƌğs iŶsatuƌĠes Ŷe soŶt doŶĐ 

pas présentes en mode négatif. 

Une fois la liste des facteurs choisie, cliquer sur Calculate dans la fenêtre Attributeur. 

Il apparait alors les différentes pƌopositioŶs d’attƌiďutioŶs ƌaŶgĠes paƌ eƌƌeuƌ ;eŶ 

ppm) croissante. En cliquant sur une formule le point correspondant apparait dans 

les fenêtres mdvm et agregateur avec ses isotopes qui peuvent aider à identifier 

la ďoŶŶe foƌŵule stœĐhioŵĠtƌiƋue. UŶe fois la bonne formule déterminée, cliquer 

sur Hi-Res calibration dans la fenêtre Filtres puis sur Set current 

attribution as point of confidence 1 dans la fenêtre 

HiResCalMain. Répétez ce protocole avec un deuxième point de confiance. 

Une fois les deux points de confiance ajoutés dans la fenêtre HiResCalMain, 

cliquez sur Correct mass. Cela applique une correction à tous les points, et stocke les points 

corrigés dans la ROI. On les sauve grâce au bouton ROI to data de la fenêtre Filtres. 

        

Pour vérifier que la calibration est satisfaisante, recommencez avec les nouvelles données et vérifiez 

Ƌue l’oƌdƌe de gƌaŶdeuƌ de la Ŷouǀelle ĐoƌƌeĐtioŶ pƌoposĠe ;Đouƌďe ƌose du gƌaphe du ďas daŶs la 

fenêtre HiResCalMain) ne dépasse pas 10-6. Un autre indicateur que la calibration est réussie 

consistera à observer que les attributions ont une erreur <2ppm. 
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V. Attributions 

Nous avons vu dans la partie calibration des données comment attribuer une formule brute à un 

point du diagramme mdvm. Nous allons maintenant voir comment faire une attribution sur un grand 

nombre de points une fois les données bien calibrées. 

Sélectionner le point le plus intense dans la fenêtre agregateur en cliquant sur le pic le plus haut. 

Cliquer sur Attribute dans la fenêtre attributeur. La boîte de dialogue panel3 apparait.  

 

 La case Next m/z positions to analyse indique le nombre total de points qui 

ǀoŶt ġtƌe sĐaŶŶĠs paƌ attƌiďutoƌ. Les poiŶts soŶt sĐaŶŶĠs paƌ oƌdƌe d’iŶteŶsitĠ dĠĐƌoissaŶte 

en partant du premier point sélectionné (donc le point le plus intense ici). 

 La case For each, check these first indique le nombre de solutions les plus 

pƌoĐhes Ƌui soŶt ĐalĐulĠes aǀaŶt de faiƌe uŶe attƌiďutioŶ ;utile uŶiƋueŵeŶt si l’oŶ tieŶt 

compte des abondances isotopiques. Sinon, choisir 1). 

 La case With this threshold (ppm) iŶdiƋue l’eƌƌeuƌ ŵaǆiŵale eŶ ppŵ autoƌisĠe 

pour faire une attribution. “i l’eƌƌeuƌ est supĠƌieuƌe, auĐuŶe attƌiďutioŶ Ŷ’est effeĐtuĠe pouƌ 

ce point. Si les données sont bien calibrées, les attributions devraient être précises à ~2 ppm 

pƌğs. DaŶs l’eǆeŵple la liŵite est fiǆĠe à ϱ ppŵ. 

 La case With this ion charge indique le nombre de charges des ions considérés. En 

général, +1 si on est en mode positif, -1 si on est en mode négatif. Peut être supérieur si on a 

des ƌaisoŶs de peŶseƌ Ƌue l’oŶ a affaiƌe à des ioŶs ĐhaƌgĠs plusieuƌs fois. 

 La case And this combo probability iŶdiƋue jusƋu’à Ƌuelle fƌaĐtioŶ de l’iŶteŶsitĠ 

du piĐ pƌiŶĐipal les isotopes soŶt ĐoŶsidĠƌĠs pouƌ l’attƌiďutioŶ. Par exemple, 0.01 signifie que 

l’oŶ ĐoŶsidğƌe tous les isotopes Ƌui soŶt atteŶdus aǀeĐ uŶe iŶteŶsitĠ supĠƌieuƌe à ϭ/ϭϬϬème 

du pic pƌiŶĐipal. Choisiƌ ϭ si l’oŶ Ŷe ǀeut pas teŶiƌ Đoŵpte de l’isotopie. AtteŶtioŶ, la ǀaleuƌ 

doŶŶĠe à Đe paƌaŵğtƌe est aussi utilisĠe loƌsƋu’oŶ utilise la foŶĐtioŶ calculate au lieu de 

Attribute. 

 La case Affichage pendant Attribution ON/OFF peƌŵet d’affiĐheƌ ou ŶoŶ les 

attributions sur le diagramme mdvm en temps réel. Attention, cela ralentit beaucoup les 

attributions. 
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Une fois tous les paramètres réglés, appuyez sur Go! pouƌ laŶĐeƌ l’attƌiďutioŶ. 

UŶe fois l’attƌiďutioŶ teƌŵiŶĠe, la feŶġtƌe AttributionComparaison s’ouǀƌe. Cette feŶġtƌe 

résume toutes les attributions effectuées, rangées par masse croissante. On peut y lire pour chaque 

attribution : le Ŷoŵďƌe de C, N, O ou H, l’eƌƌeuƌ eŶ ppŵ eŶtƌe l’attƌiďutioŶ et le poiŶt eǆpĠƌiŵeŶtal. 

On peut tƌieƌ les doŶŶĠes seloŶ diffĠƌeŶts Đƌitğƌes ;ppŵ, Ŷoŵďƌe de C, N, O ou H, ŵasse…Ϳ gƌâĐe au 

menu déroulant Tri en fonction de, de soƌte Ƌu’eŶ pƌessaŶt les ďoutoŶs Prec et Suiv, on 

Ŷaǀigue daŶs les doŶŶĠes seloŶ Đet oƌdƌe. LoƌsƋu’oŶ sĠleĐtioŶŶe uŶe attƌiďution dans le graphique, le 

point expérimental correspondant apparait dans le diagramme mdvm. LoƌsƋu’uŶe attƌiďutioŶ paƌait 

iŶĐohĠƌeŶte ;paƌ eǆeŵple ĐoŶtieŶt ďeauĐoup plus d’azote Ƌue toutes les autƌes attƌiďutioŶs 

aleŶtouƌs aloƌs Ƌu’oŶ est eŶ ŵode ŶĠgatifͿ, on peut la supprimer en la sélectionnant puis en 

appuyant sur Supprime Molécule. De manière alternative, (utile pour supprimer un grand 

Ŷoŵďƌe d’attƌiďutioŶsͿ Ctƌl+ĐliĐ suppƌiŵe diƌeĐteŵeŶt uŶe attƌiďutioŶ. 

Si la calibration est bonne, les erreurs en ppm entre les attributions et les points expérimentaux 

doivent être en moyenne autour de 0 et ne doivent pas dépendre de la masse. Si on observe une 

tendance dans les erreurs en fonction de la masse (cf graphe ci-dessousͿ, Đ’est Ƌu’il ƌeste uŶ ďiais suƌ 

la mesuƌe, et Ƌue l’oŶ peut aŵĠlioƌeƌ la ĐaliďƌatioŶ. 

 

UŶe fois Ƌue l’oŶ est ĐoŶfiaŶt de toutes les attƌiďutioŶs ƌestaŶt daŶs la feŶġtƌe 

AttributionComparaison, l’eŶseŵďle des poiŶts Đorrespondant a automatiquement été 

stocké dans le nouveau jeu de données appelé bel dans la fenêtre advancedmanager, tandis 

Ƌue les poiŶts Ŷ’aǇaŶt pas ƌeçu d’attƌiďutioŶ loƌs de l’attƌiďutioŶ autoŵatiƋue soŶt stoĐkĠs daŶs le 

jeu de données gic (les points supprimés manuellement dans la fenêtre 

AttributionComparaison Ŷe soŶt pouƌ l’iŶstaŶt pas ajoutĠs à gic). 

Biais sur la mesure, peut être 

amélioré en refaisant la calibration 
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Activez le jeu de données bel en appuyant sur le bouton Activate. Il est conseillé de dupliquer ce 

jeu de données en appuyant sur le bouton Dupe active et en lui donnant un nouveau nom, car le 

jeu de données bel seƌa ĠĐƌasĠ loƌs d’uŶe Ŷouǀelle deŵaŶde d’attƌiďutioŶ aǀeĐ le ďoutoŶ 

Attribute de la fenêtre attributeur. Il reste à sauvegarder les attributions dans un fichier 

texte pour les utiliser ultérieurement. Pour cela, appelez la fenêtre de commande avec Ctrl+J et 

entrez Save/G/W/P=home element_C, element_N, element_H, element_O, 

intensitepic as "nom_du_fichier.txt" 

Cela eŶƌegistƌe daŶs l’oƌdƌe les ĐoloŶŶes ĐoƌƌespoŶdaŶt ƌespeĐtiǀeŵeŶt au Ŷoŵďƌe de C, de N, de H, 

de O, et l’iŶteŶsitĠ du piĐ pouƌ ĐhaƋue attƌiďutioŶ sous le Ŷoŵ de fiĐhieƌ Đhoisi. 

VI. Autres outils disponibles : 

A. Diagramme de Hough et rose des pentes 

Après avoir choisi le paramètre IntCum Thres adéquat dans la fenêtre dmvm (cf partie Calibration 

des données), on accède au diagramme de Hough en cliquant sur HoughT Analysis dans la 

fenêtre datastat. Ce diagramme représente les pentes en fonction des ordonnées à l’oƌigiŶe de 

toutes les droites qui relient deux points du diagramme mdvm. En promenant la souris sur le 

diagƌaŵŵe de Hough, les deuǆ gƌaphiƋues suƌ la paƌtie de dƌoite ƌepƌĠseŶteŶt l’histogƌaŵŵe des 

oƌdoŶŶĠes à l’oƌigiŶe pouƌ la peŶte ĐoƌƌespoŶdaŶt à la position du curseur (Histo Intercepts 

(vertical)Ϳ, et l’histogƌaŵŵe des peŶtes pouƌ l’oƌdoŶŶĠe à l’oƌigiŶe ĐoƌƌespoŶdaŶt à la positioŶ 

du curseur (Histo Slopes (horizontal)). La droite correspondant à la position du curseur 

apparait également sur le diagramme mdvm. A l’iŶǀeƌse, eŶ ĐliƋuaŶt deuǆ fois suƌ le diagƌaŵŵe 

mdvm, on crée une droite dont le point correspondant apparait sur le diagramme de Hough. 
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En délimitant une zone à la souris dans le diagramme de Hough, les deux graphiques se transforment 

en la somme des histogrammes dans la zone sélectionnée (cf figure ci-dessous). De plus, on peut 

zooŵeƌ suƌ la zoŶe sĠleĐtioŶŶĠe à l’aide du ďoutoŶ ZOOM selection (ne pas faire clique droit 

)OOMͿ. Les ligŶes ǀeƌtiĐales Ƌui ƌessoƌteŶt daŶs le diagƌaŵŵe de Hough tĠŵoigŶeŶt d’uŶe gƌaŶde 

concentration de droite avec une certaine pente, correspondant à un motif chimique précis. Sur la 

figure ci-dessous, les points du diagƌaŵŵe de Hough ĐoƌƌespoŶdaŶt à l’ajout du ŵotif H2 sont 

encadrés en rouge par exemple. 

Point correspondant à 

la droite tracée dans 

la fenêtre mdvm 



 
 

193 
 

 

On peut retrouver cette information grâce à la rose des pentes, à laquelle on accède grâce au bouton 

Rose des Pentes daŶs le diagƌaŵŵe de Hough. Ce diagƌaŵŵe ƌepƌĠseŶte l’aďoŶdaŶĐe des 

différentes pentes. Les pentes qui apparaissent le plus souvent ressortent sous la forme de pics ayant 

la peŶte eŶ ƋuestioŶ, et ƌepƌĠseŶteŶt iĐi eŶĐoƌe l’ajout d’uŶ ĐeƌtaiŶ ŵotif ĐhiŵiƋue. LoƌsƋu’oŶ 

sélectionne une zone dans le diagramme de Hough, une deuxième rose des pentes calculée 

uniquement à partir des données dans cette zone se superpose en vert à la première. 

       

B. Isotopefinder 

Dans cette fenêtre sont représentées les différences de masses entre les points expérimentaux deux 

à deux (calculées lors du choix du paramètre IntCum Thres dans la fenêtre mdvm), zoomé sur les 

diffĠƌeŶĐes de ŵasse pƌoĐhes de ϭ et de Ϯ. “i l’oŶ a deuǆ ŵolĠcules identiques sauf un atome qui est 

H2 
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remplacé par un isotope différent du même atome, la différence de masse entre ces deux molécules 

vaut la différence de masse entre les deux isotopes de cet atome. Les verticales bleues représentent 

les différences de masse entre le 1er et le 2ème isotope le plus aďoŶdaŶt de l’atoŵe iŶdiƋuĠ. Les 

verticales vertes représentent les différences de masse entre le 1er et le 3ème isotope le plus 

abondant. Les verticales rouges représentent les différences de masse entre le 2ème et le 3ème isotope 

le plus abondant. On accède aux différences de masse autour de 1 et 2 en cliquant respectivement 

sur Zoom1 et Zoom2. DaŶs l’eǆeŵple Đi-dessous, on voit clairement une accumulation de 

différences de masse autour de la valeur correspondant à m(13C)-m(12C), indiquant la présence de 

molécules contenant un 13C. 

 

 

C. Attribute segment, Depth of tree et streak to ROI 

Dans la fenêtre dmvm, en mode Relative Attribution, il est possible de calculer la différence 

eŶ teƌŵes d’atoŵes eŶtƌe deuǆ piĐs. Cela peut ĠǀeŶtuelleŵeŶt peƌŵettƌe de ŵettƌe eŶ ĠǀideŶĐe 

l’ajout ou le ƌetƌait d’uŶ ĐeƌtaiŶ gƌoupeŵeŶt ĐhiŵiƋue eŶtƌe deuǆ piĐs. Pouƌ Đela, ĐliƋuez 

successivement sur les deux pics à comparer, de manière à faire apparaitre une ligne entre ces deux 

pics. Puis faites un clic droit et sélectionnez Attribute segment dans le menu contextuel qui 

appaƌait. La diffĠƌeŶĐe eŶtƌe Đes deuǆ piĐs eŶ teƌŵes d’atoŵes appaƌait daŶs la feŶġtƌe 

mendeleiev. Un indice négatif sur un atome signifie une perte de cet atome entre le premier et le 

deuxième pic séléctionnés. 
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D’uŶe ŵaŶiğƌe uŶ peu siŵilaiƌe, le paƌaŵğtƌe Ŷ de la Đase Depth of tree permet de visionner 

les différents pics atteignables à partir du point sélectionné en ajoutant ou retirant n facteurs parmi 

ceux choisis dans la fenêtre attributeur, pouvant permettre de discuter de la pertinence des 

facteurs choisis. 

 

Enfin, il est possible de regarder si un facteur peut être ajouté/retirĠ plusieuƌs fois à paƌtiƌ d’uŶ piĐ 

donné pour étudier la série ainsi formée. Pour cela, sélectionner successivement deux points séparés 

de ce facteur dans la fenêtre dmvm de manière à former une ligne entre ces deux pics. Puis faire un 
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clic droit et sélectionner streak to ROI dans le menu contextuel qui apparait. Tous les pics 

pouvant être atteints par ajout ou retrait successif de ce facteur sont ajoutés à la ROI. Cela ne 

fonctionne que si le facteur est bien dans la liste des facteurs de la fenêtre attributeur. 
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