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Résumé Les émissions nébulaires p euv en t aisémen t être observ ées, et leur structure

con tien t de nom breuses informations. Nous présen terons les mécanismes de la pro duc-

tion des raies de recom binaison et in terdites, et la relation en tre les in tensités de ces

raies et les propriétés ph ysiques des ob jets. Une galerie de sp ectres à raies d'émission

est présen tée, leurs di�érences étan t comprises grâce à une première analyse. Le cas des

nébuleuses planétaires est approfondi : commen t déterminer leur constan te d'extinc-

tion, les paramètres du plasma (densité et temp érature électroniques), les ab ondances

c himiques, ainsi que les propriétés de l'étoile cen trale (temp érature, masse, vitesse du

v en t stellaire, âge).

1 In tro duction

Les nébuleuses son t des ob jets fascinan ts, ric hes en formes et couleurs, di�-

cilemen t classi�ables, et ra y onnan t dans tous les domaines sp ectraux. Des raies

d'émision son t pro duites par toute nébuleuse gazeuse de faible densité excitée

par des étoiles c haudes.

Des en v elopp es circumstellaires marquen t div ers stades de la vie d'une étoile :

- nébuleuses proto-stellaires en v eloppan t de très jeunes étoiles - telles les

étoiles T T auri ;

- co quilles gazeuses et p oussiéreuses pro duites par l'imp ortan te p erte

de masse d'étoiles dans les étap es �nales de leur év olution, telles les

nébuleuses planétaires (NP) autour de vieilles étoiles de faible masse,

ou les nébuleuses ann ulaires (ring nebulae) autour d'étoiles W olf-Ra y et

(WR) massiv es, ou encore les restes de sup erno v ae (RSN) autour d'étoiles

à neutrons (étoiles très massiv es dans un stade dégénéré).

Des régions nébulaires étendues p euplen t le milieu in terstellaire. Les régions

d'h ydrogène ionisé (régions H +
ou H I I) son t mélangées à des n uages p oussiéreux,

et son t le théâtre d'une activ e formation stellaire.

Certaines galaxies émetten t de brillan tes raies : galaxies à �am b ées d'étoiles en

formation, ou galaxies ric hes en étoiles WR masiv es, ou encore galaxies a v ec de

puissan tes p ertes de masse en leur bulb e et galaxies à no y au actif (dites A GN).

2 Raies d'émission nébulaires de recom binaison et

in terdites

Les détecteurs à haute p erformance (tels les caméras CCD) utilisés depuis

quelques décennies p ermetten t d'observ er le sp ectre d'ob jets très faibles, ce qui
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Figure 1. Sp ectres du Soleil �à gauc he� et d'une nébuleuse �à droite� (A c k er, 2005).

était imp ossible a v ec les pro cédés photographiques. Les études sp ectrométriques

son t à présen t ouv ertes à un nom bre croissan t d'observ ateurs, incluan t les ama-

teurs. Les ob jets à émission son t les meilleurs candidats p our une étude pro duc-

tiv e, car l'énergie qu'ils ra y onnen t est concen trée en des domaines sp ectraux très

étroits : les raies d'émission.

2.1 Les raies d'émission

En 1830, F raunhofer observ a le sp ectre du Soleil (v oir aussi le c hapitre de

J.P . Rozelot dans ce v olume), et y découvrit de �nes raies noires sur le fond

brillan t (26 000 observ ées dans le visible). En 1860, Gusta v Kirc hho�, ph ysicien

allemand, iden ti�a ces raies (a v ec Rob ert Wilhelm Bunsen) et mon tra que trois

t yp es de sp ectres p euv en t être pro duits :

- sp ectres con tin us émis par un gaz très c haud et très comprimé, ou par

un solide incandescen t ;

- sp ectres discon tin us de raies émises par un gaz di�us c haud ;

- sp ectres discon tin us de raies absorb ées dans un sp ectre con tin u par un

gaz di�us, froid, situé dev an t la source du sp ectre con tin u.

Les propriétés ph ysiques des sources on t pu être déduites de ces observ ations :

(i) la distribution de l'énergie dans un sp ectre con tin u dép end de la temp érature

de la source, qui apparaît d'autan t plus bleue (courtes longueurs d'onde) que

sa temp érature est élev ée ; (ii) c haque élémen t c himique pro duit un sp ectre de

raies d'émission (ou d'absorption) sp éci�que, et p ourra donc être iden ti�é par

son sp ectre, constituan t en quelque sorte sa carte d'iden tité.

Les sp ectres des ob jets astronomiques se répartissen t en deux catégories dis-

tinctes : sp ectres d'étoiles tel celui du Soleil, ou sp ectres nébulaires, tel celui

présen té sur la Fig. 1.
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Le sp ectre de l'h ydrogène. En 1885, Johan Balmer observ a le sp ectre de ra-

diations �nes émises par l'h ydrogène excité, et form ula une expression empirique

donnan t la p osition de la série de raies observ ées dans le visible (app elée série de

Balmer). En 1920, dans le con texte de la mécanique quan tique, Einstein app orta

une nouv elle dimension à la description ondulatoire de la lumière (rapp elons que

le prix Nob el lui fut décerné p our son explication de l'e�et photo électrique) :

Einstein mon tra que les ondes lumineuses transp orten t de l'énergie via un �ux

de particules à masse n ulle, app elées photons en 1926 par Gilb ert N. Lewis

1

(On consultera égalemen t le c hapitre d'A. Klotz dans ce v olume). Chaque pho-

ton transp orte un quan tum d'énergie prop ortionnel à la constan te de Planc k h
et in v ersemen t prop ortionnel à la longueur de l'onde � :

Ephoton (J ) =
hc
�

Cette énergie v aut en viron 4x10

� 19 J p our un photon jaune, p our lequel

� = 0.5x10

� 6
m, a v ec h = 6.626x10

� 34 J �s et c, vitesse de la lumière.

La dualité onde-particule a ensuite été appliquée à la structure de l'atome

�telle que prop osée par Niels Bohr en 1915� a�n d'expliquer la pro duction de

radiations discrètes (raies sp ectrales). Le momen t angulaire de l'électron orbi-

tan t autour du no y au a été quan ti�é, et sa v aleur p our l'h ydrogène doit être

prop ortionnelle à des m ultiples en tiers de la constan te de Planc k h divisée par

2 � ( h = 6.626x10

� 34 J �s).

Utilisan t les lois de Coulom b et de Newton, Bohr démon tra que, dans l'atome

d'h ydrogène, l'électron se trouv e à des distances sp éci�ques du proton, sur des

orbites a y an t des niv eaux d'énergie sp éci�ques dép endan t de la constan te de

Planc k, de la c harge de l'électron, et des masses du proton et de l'électron :

En (eV) = � 13;6
n 2 ( n est le nom bre quan tique principal).

Dans l'orbite la plus basse (niv eau fondamen tal), l'énergie de l'électron est

égale à -13,6 eV (c'est la v aleur du p oten tiel d'ionisation). La deuxième orbite

(premier niv eau excité) corresp ond à une énergie de -3,4 eV . Quand un électron

transite d'une orbite de haut niv eau d'énergie n à une orbite m de basse énergie,

un photon est émis transp ortan t une énergie égale à la di�érence d'énergie en tre

les deux niv eaux, En � Em :

Ephoton =
hc
�

= 13; 6
h 1

n2
m

�
1

n2
n

i

1
�

=
13:6
hc

h 1
n2

m
�

1
n2

n

i
= 109677; 5

h 1
n2

m
�

1
n2

n

i
cm� 1

1. G. Lewis, 1926, Nature, 118, p. 874.
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Figure 2. Séries des raies d'émission de l'h ydrogène (A c k er, 2005). En bas, le con ti-

n uum adjacen t aux séries de raies est émis par le gaz de protons capturan t des électrons

libres à vitesse aléatoire.

Cette expression donne la form ule de Balmer généralisée aux raies de l'h y-

drogène, et con�rme la relation empirique établie par Johan Balmer en 1885 :

nm = 1 p our la série de Lyman (dans l'ultra violet), = 2 p our la série de Balmer

(dans le visible), = 3 p our la série de P asc hen (dans l'infrarouge) (v oir Fig. 2).

Les raies de recom binaison. La recom binaison d'un électron a v ec un ion H +

pro duit des raies d'émission.

Les div ers niv eaux d'énergie son t calculés p our deux cas :

- Cas A : la nébuleuse p eu dense est optiquemen t mince dans toutes les

raies ;

- Cas B : la nébuleuse très dense est optiquemen t épaisse dans les raies

de Lyman, une situation plus réaliste que le cas A.

La durée de vie d'un niv eau excité est très courte ( � 10� 8 s). L'émissivité j

s'exprime comme suit :

j =
h�
4�

NeNH � A(Ne; Te)

A : co e�cien t de recom binaison e�ectiv e prop ortionnel à 1=Te .

Ne et Te : densité et temp érature électroniques.

NH : densité de l'h ydrogène.



Sp ectroscopie des nébuleuses 5

L'ionisation et l'excitation des raies de l'h ydrogène et de l'hélium nécessiten t

de très hautes énergies. Mais l'ab ondance de ces élémen ts est très imp ortan te,

aussi le sp ectre nébulaire visible mon tre les brillan tes raies de Balmer, dominées

par la raie H� (v oir Fig. 1).

A côté des raies de recom binaison (les plus in tenses brillan t dans le rouge),

les sp ectres nébulaires mon tren t d'autres t yp es de raies brillan tes, les raies dites

inter dites désignées par le nom de l'élémen t en tre cro c hets (les plus brillan tes

dominan t le visible par un doublet v ert).

Les raies in terdites (excitées par collision). En 1864-65, William Huggins

a pu observ er (p our la première fois) le sp ectre d'une nébuleuse (il s'agissait

de NGC 6543), mais ne put iden ti�er le doublet v ert (jamais observ é dans un

lab oratoire terestre, et inconn u des sp ectro copistes théoriciens). Aussi le dou-

blet v ert fut attribué à un nouv el élémen t baptisé

hh
nébulium

ii
(à l'instar de l'

hh
hélium

ii
qui fut découv ert en 1859 dans le Soleil a v an t d'être observ é dans un

lab oratoire).

En 1928, Bo w en mon tra que les raies du

hh
nébulium

ii
son t en réalité dues aux

transitions en tre les niv eaux de basse énergie de O++ dans sa con�guration fon-

damen tale, transitions excitées par les collisions d'électrons (v oir Fig. 3). Mais

la probabilité de transition est très faible, et la durée de vie de ces niv eaux mé-

tastables est très longue. Dans les lab oratoires terrestres (si la densité est trop

grande), les niv eaux excités son t rapidemen t dép euplés par des collisions a v ec

des électrons, a v an t que la transition radiativ e ne puisse se faire. C'est p our cela

que ces raies son t app elées inter dites .

Le taux de désexcitation collisionnelle par unité de v olume ( cm3s� 1
) est relié

au quan tum de la force de collision mécanique en tre deux niv eaux, 
 (paramètre

de v aleur pro c he de 1) :

Nen2q21 =
8; 6 � 10� 6�n2�Ne

T 1=2
e


 12

g2
(1)

Le taux d'excitation est égal à :

Nen1q12 = Nen1
g2

g1
q21:e� � 12 =kT

(2)

� 12 : di�érence d'énergie en tre les niv eaux 1 et 2

k : constan te de Boltzmann

ni : p opulation du niv eau i
q21 : probabilité de désexcitation collisionnelle et q12 : probabilité d'excitation

collisionnelle des niv eaux 1 á 2

g1 : p oids statistique du niv eau 1 et g2 : p oids statistique du niv eau 2

Ne and Te : densité et temp érature électroniques.

La Fig. 3 présen te les niv eaux inférieurs des ions OI I, OI I I, NI I et SI I.
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Figure 3. Niv eaux d'énergie (e V) des ions OI I, OI I I, NI I, SI I.

Quand le milieu est dense , des désexcitations collisionnelles se pro duisen t

( q21 non n ul), et l'équilibre devien t : n2(Neq21 + A21) = Nen1q12

n2

n1
=

Neq12

A21

h 1
1 + Neq21=A21

i
(3)

L'émissivité de la raie est alors :

j 21 = Nen1q12
h� 21

4�

h 1
1 + Neq21=A21

i

P our Ne ! 1 , la raie in terdite ne sera plus émise ( A21 ! 0). Aux hautes den-

sités, le rapp ort des taux de transitions p ermises et in terdites est d'en viron un

million. Les niv eaux p euplés à basse densité p our les raies in terdites son t dép eu-

plés à haute densité par la com binaison des collisions et des transitions p ermises.

Dans un gaz à tr ès faible densité , l'excitation conduit toujours à l'émission

de la raie par désexcitation radiativ e ( q21 étan t pratiquemen t n ul), et l'équilibre

s'écrit : n2A21 = Nen1q12 .

P our tout ion à deux niv eaux, une excitation collisionnelle sera donc suivie

d'une désexcitation radiativ e, la raie émise a y an t une émissivité égale à :

j 21 = n2A21
h� 21

4�
= Nen1q12

h� 21

4�
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Figure 4. Emissivité de raies nébulaires (en W=cm3
, par ion, par électron inciden t,

en èc helle log) en fonction de la temp érature électronique, p our une faible densité

(quelques 102=cm3
).(D'après Grazyna Stasinsk a, comm unication priv ée).

P our Ne ! 0, l'émissivité des raies in terdites apparaît bien plus grande que celle

des raies de recom binaison, ceci p our deux raisons : (1) comme la densité des gaz

est faible, la désexcitation collisionnelle est pratiquemen t n ulle ; (2) Les niv eaux

bas des ions ne son t séparés que par de faibles quan tum d'énergie (quelques

kTe ) ce qui conduit à des raies émises dans les domaines visible et même IR,

tandis que les transitions p ermises son t très di�ciles à exciter vu leurs niv eaux

d'énergie élev és, et seron t donc pro duites dans l'UV loin tain (v oir Fig. 4).

Les raies in terdites son t d'excellen ts agen ts de refroidissemen t des

gaz.

L'émissivité (par ion, par électron inciden t) est prop ortionnelle à

p
Te . La Fig.

4 mon tre que l'émissivité de raies brillan tes nébulaires est maximale p our des

temp ératures bien sup érieures à 10 000 K. La raie CIV est émise dans l'UV, et

la raie [SI I I] apparaît dans l'IR. Le domaine visible est dominé par le doublet

v ert de [OI I I].

La durée de vie des niv eaux métastables est très longue (secondes à heures)

d'o

�

ù une très faible probabilité de transition radiativ e : P1(s� 1) = 0 ; 03. La

probabilité que l'électron quitte le niv eau métastable suite à une collision dép end

essen tiellemen t de la densité : P2(s� 1) = 3 :10� 4 � N ep
Te

Les raies in terdites seron t émises jusqu'à l'égalité P1 = P2 , soit

N ep
Te

= 100:
Ce rapp ort est réalisé p our les conditions usuelles des nébuleuses : densité '
temp érature ' 10 000.

Si la temp érature baisse, les raies in terdites ne son t plus émises. Or leur in tense

émission év acue b eaucoup d'énergie, donc dès qu'elles ne son t plus émises, la

temp érature s'élèv e jusqu'à ce que

N ep
Te

� 100, auquel cas les raies in terdites
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son t ré-émises, etc. Le doublet v ert de [OI I I] joue donc un rôle de thermostat,

emp êc han t une trop grande élév ation de la temp érature.

2.2 Détermination des paramètres du plasma grâce aux raies

in terdites

La temp érature nébulaire a v ec les raies [OI I I]. L'ion [OI I I] est caractérisé

par des p oten tiels d'excitation de 2,5 e V et 5,3 e V en tre les niv eaux bas

3P et

les niv eaux

1D et

1S (Fig. 3). La transition de

1S0 à

1D2 corresp ond à la raie

in terdite à 4363Å. Les transitions de

1D2 à

3P1;2 pro duisen t les raies in terdites

à 5007Å et 4959Å. Le rapp ort des raies de ce doublet est constan t, égal à 2,9 :

aussi quand la raie la plus in tense est surexp osée, il su�t de m ultiplier par ce

facteur l'in tensité de la raie 4959.

Si la temp érature nébulaire croît, le rapp ort du nom bre d'ions dans l'état

1S0 au nom bre d'ions dans l'état

1D2 augmen te, et la raie à 4363Å devien t

plus brillan te en comparaison du doublet à 5007Å et 4959Å. Il est donc p ossible

d'estimer la temp érature électronique de la nébuleuse en mesuran t le rapp ort

R :

R =
j (� 5007) + j (� 4959)

j (� 4363)
=

j (1D2 ! 3 P2) + j (1D2 ! 3 P1)
j (1S0 ! 1 D2)

Après plusieurs calculs, utilisan t les équations 1 et 2, on obtien t (en donnan t

aux div ers sym b oles leurs v aleurs n umériques) :

R = 8 ; 32� e(3 ;29� 104 )=Te � 1
K a v ec K = 1 + 4 ; 5 � 10� 4 � N ep

Te

R est donc fortemen t dép endan t de la temp érature. P our les densités nébulaires

usuelles, K ' 1, d'où une relation simpli�ée p ermettan t le calcul de la temp éra-

ture :

Te =
3; 29� 104

ln(R=8; 3)
(Fig. 5) :

Remarque : P our des régions nébulaires plus froides, la temp érature p ourra être

estimée par le rapp ort de l'in tensité des raies in terdites de [NI I]

j ( � 6583)+ j ( � 6548)
j ( � 5755) .

Notons que le rapp ort des raies rouges

j ( � 6583)
j ( � 6548) est constan t, égal à en viron 3.

La densité nébulaire. Le rapp ort

j ( � 6716)
j ( � 6731) des raies du doublet rouge de [SI I]

p ermet la détermination de la densité électronique, car les deux raies corres-

p onden t à la même énergie d'excitation, donc leur rapp ort est indép endan t de
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Figure 5. Détermination de la temp érature et de la densité électroniques. A gauche :

Rapp ort R des in tensités des raies [OIII ] en fonction de la temp érature T ( K ), p our

des nébuleuses de faible densité. A dr oite : Rapp ort des in tensités des raies [SII ] en

fonction de la densité, a v ec T = 10 4K (Osterbro c k, 1974).

la temp érature. L'équilibre inclut la désexcitation collisionnelle. Si le niv eau le

plus élev é est noté 2 a et le plus bas 2 b , on obtien t :

j (� 6716)
j (� 6731)

=
n2aA2a1h� 2a1

n2bA2b1h� 2b1
�

n2aA2a1

n2bA2b1
(4)

L'équation 3 donne :

n 2a
n 1

= N e q12 a
A 2a 1

h
1

(1+ N e q2a 1
A 2a 1

)

i
. Une expression similaire est

obten ue p our l'indice b .

En com binan t ces équations, on obtien t une relation en tre le rapp ort des in ten-

sités des raies et la densité :

j (� 6716)
j (� 6731)

=
q12a

q12b
:
h(1 + N e q2b1

A 2b1
)

(1 + N e q2a 1
A 2a 1

)

i

Les autres niv eaux ne son t pas pris en compte, car les temp ératures usuelles

son t trop faibles p our exciter des niv eaux plus élev és.

- P our des densités très faibles, Ne � A 2a 1
q2a 1

, d'où :

j (� 6716)
j (� 6731)

=
q12a

q12b
=


 2a1


 2b1
:e� 2a 2b =kT �


 2a1


 2b1
=

g2a

g2b

Le rapp ort des raies culmine à 1.5 p our les limites des faibles densités. En e�et,

p our les niv eaux

2D5=2 (=2 a ) et

2D3=2 (=2 b ), g2a = 6 et g2b = 4 .



10 Agnès A c k er

Figure 6. Sp ectre d'une nébuleuse planétaire t ypique, PN G055.5-00.5 (observ ée par

l'auteur, télescop e de 152-cm. Europ ean Southern Observ atory).

- P our les densités les plus élev ées, Ne � A 2a 1
q2a 1

, d'où :

j ( � 6716)
j ( � 6731) = g2a A 2a 1

g2b A 2b1
�

0:38 (Fig. 5).

Remarque : Si le sp ectre p ermet de sonder le domaine violet, et si la résolution

sp ectrale est su�san te, on p eut utiliser égalemen t les raies du doublet [OI I]

j ( � 3729)
j ( � 3726) don t le rapp ort indique la temp érature.

Les raies les plus imp ortan tes p our le diagnostic du plasma. P our

étudier les propriétés du plasma à l'aide d'un sp ectre pris dans le domaine visible,

des raies sp éci�ques devron t être mesurées (v oir Fig. 6) :

1. L'extinction interstel lair e est obten ue grâce au décrémen t de Balmer, essen-

tiellemen t le rapp ort des raies H � sur H � (rapp ort observ é comparé au rap-

p ort théorique = 2,85). En utilisan t cette constan te d'extinction, on p ourra

dérougir toutes les raies et ensuite déterminer les paramètres ph ysiques et

c himiques du plasma.

2. L a temp ér atur e éle ctr onique est obten ue par le rapp ort R des in tensités dé-

rougies du doublet v ert de [OI I I] (a y an t un rapp ort de 2,9) à la raie � 4363.

3. L a densité éle ctr onique est obten ue par le rapp ort du doublet [SI I]

j ( � 6716)
j ( � 6731) .

4. L a classe d'excitation de la nébuleuse dép end de la temp érature de l'étoile

cen trale, et est estimée par l'in tensité de la raie de Helium I I (très di�cile à

exciter) � 4686 apparaissan t aussi in tense que la raie H � si l'étoile excitatrice

est très c haude (v oir Fig. 19).

Les régions neutres froides son t indiquées par la présence de la raie � 6300 Å.
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Figure 7. Classi�cation d'ob jets à émission. A gauche : Relation en tre le rapp ort

d'in tensité des deux raies [SI I], et le rapp ort H � / [SI I]. A dr oite : Relation en tre les

rapp ort H � / [NI I] et H � / [SI I]. (D'après Sabbadin et al. 1986).

Notons que le doublet rouge [SI I] est sp écialemen t in téressan t, car la v aleur de son

in tensité globale (par rapp ort à la raie H � est un b on critère p our la séparation

de nébuleuses photo-ionisées et des nébuleuses très denses don t l'émission [SI I]

résulte essen tiellemen t d'un mécanisme de c ho cs (RSN, ou ob jets proto-stellaires

HerbigHaro, ou galaxies à no y au actif A GN) (Fig. 7).

3 Une galerie d'ob jets à raies d'émission

Les ob jets à raies d'émission son t de faible densité et faible brillance de

surface, et souv en t di�ciles à détecter et observ er. La Fig. 8 présen te l'image 2D

du sp ectre d'une faible nébuleuse planétaire (NP) située dans le bulb e galactique,

obten ue a v ec une caméra CCD. P our analyser le sp ectre de la NP , div erses

op érations son t nécessaires p our corriger des émissions parasites suiv an tes :

(1) les ra y ons cosmiques (p oin ts brillan ts concen trés sur quelques pixels),

(2) le sp ectre solaire di�usé par l'atmosphère en cette n uit de Pleine Lune

(con tin u brillan t et raies d'absortion som bres couvran t tout le c hamp),

(3) les brillan tes émissions du ciel no cturne couvran t tout le c hamp (ces

raies p euv en t être iden ti�ées grâce à l'applet du Dr Joac him Köpp en :

http://astro.u-s tra sb g. fr/ ~k op pen /a pp let ),

4) Les étoiles se trouv an t dans le c hamp (traces �nes de leur con tin u

brillan t), et (5), les défauts CCD (v oir les c hapitres par C. Buil et V.

Desnoux).

Calibration des sp ectres. Un exemple de la pro cédure p ermettan t la cali-

bration des sp ectres est donné a v ec des sp ectres pris au télescop e de 152 cm

de l' Observatoir e de Haute-Pr ovenc e (OHP) équip é du sp ectrographe A URE-

LIE , au cours d'une mission de 5 n uits organisée par l'auteur p our les étudian ts

du DEA/MASTER d'astroph ysique de l'Observ atoire de Strasb ourg, Univ ersité
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Figure 8. Sp ectre 2D d'une p etite nébuleuse planétaire du bulb e galactique observ é

par Quen tin P ark er au télescop e SAA O de 2-m, p endan t une n uit de Pleine Lune. Les

principales raies nébulaires son t iden ti�ées.

Louis P asteur.

Le sp ectrographe o�re un domaine sp ectral de 900 Å a v ec un p ouv oir de résolu-

tion (

�
�� ) d'en viron 5000. Nous a v ons c hoisi le domaine rouge, moins a�ecté par

l'extinction, et con tenan t plusieurs des raies imp ortan tes p our le diagnostic du

plasma. Les sp ectres 1D d'une série d'ob jets à raies d'émission son t mon trés en

Fig. 10.

Le logiciel professionnel utilisé p our la réduction et l'analyse des sp ectres MI-

D AS, Munich Image Data A nalysis Softwar e est disp onible sur le site de l' ESO -

Eur op e an Southern Observatory . P our les pro cédures plus sp éci�ques aux ama-

teurs, v oir les c hapitres de Christian Buil et de V alérie Desnoux dans cet ouvrage.

Deux étap es de la réduction a v ec MID AS du sp ectre de la NP NGC 2392 son t

présen tées en Fig. 9.

A�n de p ouv oir corriger les sp ectres des défauts instrumen taux, des sp e ctr es

de c alibr ation doiv en t être observ és au cours de c haque n uit. T ous les sp ectres

doiv en t d'ab ord être débarassés de tous les ra y ons cosmiques (a v ec un �ltre sp é-

ci�que), et des raies d'émission du ciel no cturne.

- L'O�set est pro duit par une translation systématique des sp ectres p our éviter

des signaux négatifs, translation qui devra donc être soustraite. L'image OFF-

SET qui comprend uniquemen t le signal de bruit de fond électronique est prise

en blo quan t toute en trée de lumière p ouv an t arriv er sur le CCD. P our éviter

d'in tro duire du bruit lors de la soustraction, on a utilisé une mo y enne de 25

sp ectres.

- L e Flat Field est un sp ectre destiné à corriger de la rép onse inhomogène des

pixels du CCD et des ré�exions et réfractions parasites dans les instrumen ts. P our

celà, on prend le sp ectre d'une surface éclairée uniformémen t par une lamp e à

sp ectre con tin u (généralemen t lamp e au tungstène) ou le sp ectre de l'in térieur

de la coup ole éclairée par la lumière du jour.

Ce sp ectre (auquel on a soustrait l'O�set mo y en) est divisé par le meilleur

�t de la forme du con tin uum, de sorte à obtenir un �at �eld normalisé FFN . Ce

sp ectre FFN mon tre uniquemen t les écarts à 1 dus (i) aux irrégularités de rép onse

de c haque pixel ; (ii) aux franges d'in terférence pro duites par les CCD minces.

Chaque sp ectre astronomique (corrigé de l'o�set et des ra y ons cosmiques) sera

divisé par ce sp ectre FFN .
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Figure 9. Sp ectres observ és de la nébuleuse planétaire NGC 2392. A gauche : sp e ctr e

brut a v ec les pics étroits des ra y ons cosmiques, le signal n ul d'un pixel mort, les franges

d'in terférence dans la partie rouge du sp ectre. A dr oite : sp e ctr e r é duit. On note que les

r aies sont dé doublé es p ar l'exp ansion . (Télescop e de 152-cm de l'OHP, sp ectrographe

A URELIE, R = 5000, p ose de 600 sec).

- L a c alibr ation en longueurs d'onde est faite grâce au sp ectre d'une lamp e d'ar-

gon et thorium (p our ce domaine rouge), p ermettan t le re-éc han tillonage de

l'éc helle des pixels en une éc helle de longueurs d'onde.

- L a c alibr ation en �ux des sp ectres obten us doit p ermettre de corriger des e�ets

suiv an ts : (1) l'extinction et le rougissemen t causés par l'atmosphère terrestre.

P our cela on applique des lois et tables sp éci�ques au lieu d'observ ation, en

tenan t compte de la masse d'air au momen t de l'observ ation ; (2) la rép onse

globale du disp ositif instrumen tal. P our celà on observ e c haque n uit une à trois

étoiles standar d sp e ctr ophotométriques , don t le �ux absolu (donné p our une série

de longueurs d'onde dans des tables publiées) p ermet d'accéder au sp ectre en

�ux absolus. Le sp ectre réduit (corrigé de l'o�set, divisé par F F N , calibré en

longueur d'onde) de c haque étoile standard observ ée sera divisé par le sp ectre

absolu des tables, ce qui donne la c ourb e de r ép onse de la n uit en cours.

En résumé, le sp ectre réduit s'obtien t par la succession des op érations sui-

v an tes :

- suppression des ra y ons cosmiques et raies du ciel no cturne ;

- soustraction de l'o�set ;

- division par le F F N ;

- calibration en longueurs d'onde ;

- correction des e�ets de l'atmosphère terrestre ;

- divison par la c ourb e de r ép onse .

Sp ectres de div ers ob jets à

�

émission. Les sp ectres présen tés sur la Fig.

10 on t été réduits selon cette pro cédure. Un examen rapide p ermet de sonder

quelques secrets des ob jets observ és.
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Figure 10. Sp ectres d'ob jets à émission dans le domaine cen tré sur la brillan te raie

H � . De gauc he à droite et de haut en bas : - 1) Ob jet protostellaire T T au (10 min) -

2) Etoile W olf-Ra y et WR 137 (5 min) - 3) Nébuleuse planétaire NGC 6543, p ose de 1

min, et 4) p ose de 10 min, a v ec H � saturé. - 5) Nébuleuse planétaire NGC40, a v ec un

no y au WR (3 min) .

T ous les sp ectres son t calibrés en �ux relatifs. On remarque sur tous les sp ectres une

complexe structure en absorption à 6870 Å, due à la molécule d'eau de l'atmosphère

terrestre. Les observ ations on t été e�ectuées au télescop e de 152-cm de l'OHP, a v ec le

sp ectrographe A URELIE, R = 5000 - Observ ations DEA Strasb ourg 2003.
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Figure 10. Suite . Sp ectres d'ob jets à émission dans le domaine cen tré sur la brillan te

raie H � . De gauc he à droite et de haut en bas : - 6) Nébuleuse d'Orion (30 sec) - 7)

Etoile c haude du T rap èze dans la nébuleuse d'Orion (2 min) - 8) Galaxie M 51, grande

spirale (en haut) et compagnon (en bas) (30 min) - 9) Galaxie M 81 (30 min) - 10)

Galaxie de Seyfert NGC 4151 (30 min).

Sp ectres d'étoiles très jeunes.

Les étoiles T T au représen t une étap e précédan t l'équilibre sur la séquence

principale. Le con tin uum stellaire est creusé de quelques raies d'absorption, et

mon tre les principales émissions nébulaires dues au co con gazeux d'où ces étoiles

on t émergé (H � , doublets [SI I] et [NI I], [OI]).

Sp ectres d'en v elopp es autour d'étoiles en �n d'év olution.

Les étoiles WR son t des étoiles très massiv es et c haudes en �n de vie. WR

137 dév oile le carb one et l'azote pro duits par la fusion de l'hélium. Car l'étoile
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a p erdu son en v elopp e ric he en h ydrogène au stade d'étoile v ariable Luminous

Blue V ariable (LBV). Les raies stellaires son t élargies par une violen te éjection

de masse : la largeur à mi-hauteur (FWHM)

2

de 59 Å des deux brillan tes raies

stellaires indique un v en t stellaire de vitesse atteignan t 3000 km=s. La nébuleuse

en expansion du stade LBV reste visible par la faible raie H � détectée au sommet

bleu de la large raie WR. Cette raie nébulaire est divisée en deux comp osan tes

très �nes, rév élan t une vitesse d'expansion de 175 � 25 km=s.

Les nébuleuses planétaires (NP) on t été éjectées par des étoiles de faible

masse (v oir c hapitre suiv an t). Le sp ectre est dominé par les in tenses raies né-

bulaires, se détac han t au-dessus du faible con tin uum bleu de l'étoile cen trale

(v oir les sp ectres de NGC 6543 et NGC 2392, Fig. 10 et Fig. 9). Le sp ectre de

NGC 6543 mon tran t une raie H � saturée (in utilisable !) indique une densité de

quelques 103 cm� 3
(grâce au doublet [SI I]).

Quelques étoiles cen trales de NP son t de t yp e WR. Ainsi, le sp ectre de NGC 40

mon tre les �nes raies nébulaires usuelles, sup erp osées à un étrange sp ectre de

larges raies formées par l'in tense v en t stellaire (v oir p oin t 4.4).

Sp ectres de régions H I I.

La nébuleuse d'Orion M42 est une région HI I t ypique où naissen t les étoiles.

Le sp ectre est dominé par la raie H � �anquée des (relativ emen t faibles) raies

[NI I] (de rapp ort 3). Le doublet [SI I] indique une densité d'à p eine 500 particules

par cm� 3
.

Un sp ectre de la partie cen trale de M42 mon tre le con tin u brillan t d'une jeune

étoile bleue du T rap èze, don t la raie d'absorption H � est pratiquemen t com blée

par la brillan te émission nébulaire H � (saturée).

Sp ectres de galaxies à émission.

T outes les galaxies spirales con tiennen t des régions H I I, qui apparaissen t (sur

des images en couleurs) comme des p erles roses b ordan t les bras spiraux. Ces

régions ionisées émetten t les �nes raies nébulaires observ ées sur les sp ectres de

galaxies spirales. Ainsi :

La galaxie des

hh
c hiens de c hasse

ii
M 51 est un exemple de galaxies en

in teraction, où le compagnon nain est attiré par la spirale géan te. Les raies

d'émission nébulaires son t décalées d'un r e dshift donné par z�c ' 490� 25km=s.

La distance D de la galaxie p eut être estimée par la loi de Hubble :

z�c = H0�D =) D = 8 � 0:3 Mpc (a v ec H0 = 60 km=s=Mpc).

A noter que la raie H � en émission est très in tense p our la spirale, mais est

presque in visible p our le compagnon nain, don t la raie d'absorption H � est due

probablemen t à la p opulation stellaire dominan te p our la naine.

La galaxie M 81 est le site de violen ts jets, v en ts stellaires et c ho cs. Aussi

les raies [SI I], [NI I] et [OI] apparaissen t très in tenses par rapp ort à H � , et les

ailes de toutes les raies son t élargies.

2. En anglais : F ull With at Half Maxim um.



Sp ectroscopie des nébuleuses 17

Figure 11. Images de nébuleuses planétaires. De gauc he à droite, et du haut v ers le

bas : NGC 6543, l'Oeil de chat , observ é par le Hubble Space T elescop e. IC 5148 observ é

par le group e Astrophotograph y de Neustadt. ETHOS 1 observ é en 2009 au V ery Large

T elescop e de l'ESO par Henri Bo�n et al. La nébuleuse Bul le de savon découv erte en

2007-2009 par des amateurs : D. M. Jurasevic h, K. B. Quattro cc hi et M. Helm, Nicolas

Outters.

La galaxie NGC 4151 est de t yp e Seyfert I a v ec un no y au actif (A GN), d'où

un sp ectre de raies très larges a v ec une grande disp ersion de vitesses.

4 Détermination de paramètres ph ysiques d'une

nébuleuse : le cas des nébuleuses planétaires

Les nébuleuses planétaires (NP) représen ten t les étap es �nales de la vie des

étoiles de t yp e solaire. Les images au sol mon tren t souv en t une forme d'anneau

(Fig. 11 à droite), tandis que les images à haute résolution rév èlen t des structures

complexes et des en v elop es m ultiples, signatures de plusieurs épiso des de p ertes

de masse (Fig. 11 à gauc he).
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Figure 12. Ev olution d'une étoile de masse solaire depuis la séquence principale, en

passan t par les stades de géan te rouge (R GB-Red Gian t Branc h), d'étoile de la branc he

horizon tale (BH), de géan te de la branc he asymptotique (A GB), de p ost-A GB, puis de

nébuleuse planétaire (NP), jusqu'au stade dégénéré de naine blanc he.

Les NP marquen t la rapide transition en tre le stade de géan te rouge et l'étap e

�nale de naine blanc he des étoiles de masse inférieure ou égale à 8 masses solaires

(v oir diagramme HR, Fig. 12). L'étoile a éjecté son en v elopp e au stade A GB

Asymptotic Giant Br anch . Les pro cessus de p ertes de masse son t con train ts par

la rotation de l'étoile, et/ou par sa binarité, ce qui p eut expliquer la formation

d'un disque ou tore p oussiéreux. Quelques milliers d'années après le stade A GB,

l'étoile s'est e�ondrée et réc hau�ée ; ses photons UV ionisen t l'en v elopp e qui

ra y onne l'énergie absorb ée, rendan t la NP visible via les raies d'émission nébu-

laires. L'étoile cen trale est dev en ue le siège d'un v en t très rapide (1000 - 2000

km=s) , qui sou�e la matière en deux lob es se dressan t au-dessus du tore opaque

(v oir Fig.11-gauc he). La nébuleuse planétaire a donc une morphologie complexe,

explorée grâce à des observ ations m ulti-longueurs d'onde (Fig. 13). Mais vu leur

grande distance, seule une vingtaine de NP on t pu être détaillées par le HST ou

le VL T, et la plupart des NP on t un asp ect �ou et souv en t quasi-stellaire.

Les catalogues. T outes les données observ ées son t présen tées dans des cata-

logues. Le Str asb our g-ESO Catalo gue of Galactic Planetary Nebulae (SECGPN)

fut publié par A c k er et al. 1992, 1996, et sa v ersion digitale est héb ergée par le

Cen tre de Données astronomiques de Strasb ourg (CDS) :

http://vizier.u- st ras bg .f r/v iz -b in/ Vi zi eRP la net ar y Nebulae V/84.

Le catalogue SECGPN fut largemen t étendu par P ark er, A c k er et al. 2006, et

Miszalski, P ark er, A c k er et al. 2008, dans le cadre du pro jet MASH conduit par

les univ ersités de Strasb ourg et Sydney :
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Figure 13. Structure d'une nébuleuse planétaire (A c k er, 2005).

Mac quarie/AA O/Str asb our g H � Planetary Nebulae Galactic Catalo g

http://vizier.u- st ras bg .f r/v iz ie r/M AS H.

Un catalogue global con tinen t en viron 3 000 PN set publié par le CDS (Mis-

zalski, A c k er, P ark er, Oc hsen b ein, 2011, en préparation). Ce catalogue incluera

les quelques NP découv ertes par des amateurs (v oir un exemple Fig. 11 à droite

en bas).

P our déc hi�rer les propriétés de la NP observ ée et de son étoile cen trale,

les raies p ermettan t le diagnostic du plasma son t analysées, en admettan t que

le gaz est isotherme a v ec une densité uniforme. La premiére étap e consiste à

déterminer la constan te d'extinction, qui p ermettra de dérougir toutes les raies

observ ées.

4.1 Extinction in terstellaire de la nébuleuse ( ave c F (H� )=F (H� ) )

L'extinction et le rougissemen t in terstellaires mo di�en t considérablemen t le

rapp ort des raies sp ectrales ; ainsi le co e�cien t relatif d'extinction

F (H� )
F (H� ) a une

v aleur de 0,325 (en log), (v oir Fig. 14).
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Figure 14. V ariation de l'extinction et du rougissemen t in terstellaires (d'après P ot-

tasc h, 1984).

La constan te d'extinction est dé�nie par le rapp ort logarithmique des �ux

F (H� ) théorique et observ é : c(H� ) = log
� F (H� ) th

F (H� )obs

�
. Si nous connaissons la

v aleur théorique ( th ) d'un rapp ort de raies, en particulier

� F (H� )
F (H� )

� th
égal à 2,85,

la constan te c p eut être déduite du décrémen t de Balmer observ é :

c(H� ) = log
h(F (H� )=F(H� ))obs

(F (H� )=F(H� )) th

i
�

1
0; 325

Le Str asb our g-ESO Catalo gue of Galactic Planetary Nebulae (A c k er et al.

1992, 1996) donne p our c haque NP les v aleurs observ ées I (H� )obs
relativ es à

I (H� )obs
= 100. Le SECGPN p eut être consulté sur le site du CDS :

http://vizier.u- st ras bg .f r/v iz -b in/ Vi zi eRP la net ar y Nebulae V/84.

On p eut donc écrire dans ce cas :

c(H� ) = log
� I (H� )obs

100� 2; 85

�
�

1
0; 325

= 3 ; 08logI (H� )obs � 7:55:

P ar exemple, p our une NP très pro c he (sans extinction signi�cativ e), on aura :

I (H� )obs ' 285 si I (H� )obs = 100 . Les in tensités indiquées dans le catalogue

mon tren t que l'extinction est généralemen t élev ée (allan t souv en t à plus de 3 p our

les grandes distances). T ylenda et al. (1992) on t publié les constan tes d'extinction

de nom breuses NP .

Notons que le SECGPN catalogue a été complété par P ark er et al. 2006, et

Miszalski et al. 2008, dans le cadre du pro jet mené conjoin temen t par Strasb ourg

et Sydney , app elé MASH ( Mac quarie/AA O/Str asb our g H � Planetary Nebulae

Galactic Catalo g , http://vizier.u -s tr asb g. fr /vi zi er/ MA SH ).

4.2 Distances des nébuleuses

La détermination de la distance d'une NP est très di�cile car aucune des mé-

tho des standard ne p eut être utilisée. Des distances individuelles son t conn ues
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Figure 15. Relation en tre E(B-V) et la distance (en parsec pc) d'étoiles vues autour

(15 min utes d'arc) de la nébuleuse planétaire (NP) M 1-7. La distance de la NP p eut

être estimée grâce à l'extinction c(H� ) = 0,7 et l'indice de couleur dériv é (d'après

Sabbadin, 1984).

p our quelques dizaines de NP ; seules quelques NP on t été observ ées par la sonde

Hipparcos (A c k er et al. 1998).

Distances individuelles ( ave c la c onstante d'extinction c(H� ) ).

L'indice de couleur E(B-V) p eut être déterminé p our les étoiles vues dans le

c hamp en touran t la NP , étoiles don t la distance p eut être év aluée par la parallaxe

ou des données photométriques (v oir le Cen tre de données astronomique de Stras-

b ourg : http://cdsweb.u -s tr asb g. fr /CD S. htm l ), p ermettan t de construire la

relation en tre l'indice de couleur et la distance (Fig. 15). Sac han t que c(H� ) =

1,47 E(B-V), on p ourra ensuite estimer la distance de la NP par in terp olation

graphique.

Distances statistiques ( ave c le �ux dér ougi de H� et le r ayon angulair e ).

- La métho de de Shlovsky supp ose que toutes les NP on t la même masse ionisée

M et son t optiquemen t minces, ce qui p ermet de déduire la distance à partir du

ra y on angulaire � (en secondes d'arc) et le �ux H � dérougi, en supp osan t que la

temp érature électronique est de 104 K (v oir P ottasc h, 1984, p. 115) :

D = 22; 8 �
M 2=5

(F F 1=5 � (F (H� )c)1=5 � � 3=5)

A v ec une v aleur de 0,75 p our le �l ling factor F F et M = 0 ; 2M � , sac han t que

logH (� )c = logF(� )obs + c, on trouv e la relation suiv an te (où F (� ) est exprimé

en 10� 11W:m� 2
et D en kpc) :

log D = 1 ; 11� 0; 2 logF(� )c � 0; 6 log�

Ainsi, la distance est d'en viron 3,2 kpc p our une NP don t le �ux H � corrigé

est de 10� 11W:m� 2
et le ra y on angulaire de 1000

.

- P our des NP compactes, denses et optiquemen t épaisses, la masse p eut être

estimée comme une fonction de la com binaison du �ux H � , de la distance, et de

la densité (v oir P ottasc h, 1984), d'où la relation suiv an te (a v ec les mêmes unités
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que ci-dessus) :

logD = 0 ; 48� 0; 5:logF(� )c

4.3 Les paramètres nébulaires

Les paramètres du plasma p euv en t être estimés à partir de rapp orts des in-

tensités dérougies de raies in terdites (v oir p oin t 2.2). Les in tensités de [OI I I]

p euv en t être reliées à la temp érature (v oir Fig. 5).

Le rapp ort des raies du doublet [S I I] est sensible à la densité Ne (Fig. 5. P ar

exemple, NGC 2392 et NGC 6543 son t des NP assez grandes a v ec une densité

d'en viron 5000� 2000cm� 3
déduite du rapp ort des raies [SI I] = 0; 5� 0; 1 (Fig.

9 et Fig. 10).

Les ab ondances c himiques.

L'ab ondance c himique des NP est le résultat (i) des ab ondances du milieu in-

terstellaire où les étoiles progéniteurs se son t formées, et (ii) des pro duits de la

n ucleosyn thèse de l'étoile sur la séquence principale et des remon tées de matière

dr e dge-up pro duites duran t la mon tée v ers les stades de géan tes rouges (Fig.

12). De ce fait, les ab ondances d'un grand nom bre de NP p euv en t donner des

informations sur l'év olution c himique de la Galaxie, car l'o xygène, le néon, l'ar-

gon, le soufre re�èten t la métallicité (liée à l'âge) de la région de formation des

étoiles. Les ab ondances nébulaires du carb one, de l'azote, de l'hélium, re�èten t

la n ucléosyn thèse, fonction de la masse et de l'év olution de l'étoile.

Les div ers élémen ts c himiques présen ts dans la nébuleuse son t plus ou moins

ionisés par les photons UV de l'étoile. Chaque élémen t ionisé se situe dans une

zone sp éci�que app elée sphèr e de Str ömgr en , don t le ra y on est déterminé par la

temp érature de l'étoile et le p oten tiel d'ionisation de l'ion considéré.

Ainsi, le ra y on de la sphèr e de Str ömgr en de He++
s'exprime comme suit :

Z 1

4:� 0 (H )

L �

h�
d� =

4
3

�R 3Ne
�
NHe ++

�
� (He+ ; T )

Les sp ectres dérougis son t analysés en supp osan t que la nébuleuse p eut être

représen tée par un v olume homogène dans lequel les temp érature, densité, et

degré d'ionisation son t constan ts. Connaissan t la temp érature et la densité élec-

troniques, on p eut calculer l'émissivité de toutes les raies ; puis à partir de l'in-

tensité des raies observ ées relativ e à F(H � ), on p eut déduire les ab ondances

ioniques relativ es à H +
. Dans les cas où [N I I] et [O I I I] p ermetten t de déter-

miner la temp érature électronique, on utilisera la temp érature déduite de [N I I]

p our tous les élémen ts de faible ionisation (N I I, O I I, S I I, S I I I), et la temp é-

rature déduite de [O I I I] p our les ionisation plus élev ées (O I I I, Ne I I I, Ar IV).

P our tenir compte des degrés d'ionisation qui ne son t pas accessibles (don t les

raies in tenses son t présen tes dans des domaines sp ectraux non observ ables), on

applique des form ules empiriques de corrections d'ionisation, p our p ouv oir déri-

v er les ab ondances élémen taires (v oir Osterbro c k, 1974).



Sp ectroscopie des nébuleuses 23

Figure 16. Sp ectre à haute résolution de la Nébuleuse Planétaire (NP) NGC6620,

observ ée par l'auteur au télescop e ESO/CA T a v ec un p ouv oir de résolution de 60 000

(soit 0,01 Å).

Cette pro cédure est utilisée dans un applet créé par Dr Joac him K öpp en,

p ermettan t une rapide estimation des paramètres du plasma :

http://astro.u- st ras bg .f r/~ ko pp en/ ap pl et

La vitesse d'expansion.

La vitesse d'expansion est déduite du dédoublemen t de c haque raie (de longueur

d'onde � ) en deux comp osan tes séparées d'une v aleur S : Vexp = 1
2 � S � c

� . P ar

exemple, p our la raie H � on aura : Vexp = 23 S (Å).

P our la plupart des NP , la vitesse d'expansion se situe autour de 25 km=s,

et n'est mesurable que sur des sp ectres à haute résolution (mieux que 5 km=s
corresp ondan t à 0,1 Å dans le domaine cen tré sur 600 nm). La vitesse d'expansion

de NGC 2392 est l'une des plus imp ortan tes conn ues p our les NP . Elle p eut

donc se mesurer même à basse résolution (v oir Fig. 9). La séparation des raies

dédoublées de [N I I] et [S I I] donne une vitesse d'expansion de 85 � 3 km=s,

tandis que la raie H � apparaît très élargie, et sans dédoublemen t, un phénomène

observ é p our toutes les NP .

Autre exemple : la Fig. 16 mon tre la partie rouge du sp ectre de la NP NGC

6620. Les raies [NI I] son t �nes et bien dédoublées par rapp ort à la raie H � . Les

vitesses d'expansion son t de 21 km=s p our H � et 23 p our [NI I].

Une telle di�érence s'explique p our deux raisons :

- la vitesse Vexp est plus élev ée dans les régions externes plus froides,

où la densité et le niv eau d'ionisation des ions son t plus faibles (cas des

raies [N I I]) ;
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- l'élargissemen t thermique est le plus grand p our H � , car la vitesse

d'agitation thermique est statistiquemen t prop ortionnelle à

p
T=m, a v ec

mH = 1 et mN = 14 . Ainsi, la raie [N I I] est

p
14 fois plus étroite que la

raie H � .

Le stade év olutif de la NP p eut être estimé à partir de la durée de l'expansion

de la nébuleuse :

age (103yrs) = 2 ; 37�
� � D
Vexp

où le ra y on angulaire � est exprimé en secondes d'arc, la vitesse d'expansion Vexp

en km=s, et la distance D en kpc.

4.4 Les paramètres de l'étoile cen trale

Les étoiles cen trales (ou no y aux) des NP (ECNP) son t très c haudes ( T �
30 000K ) et leur sp ectre est dominé par un con tin uum bleu (même ultra violet)

ne présen tan t que quelques rares raies d'absorption. En viron 10% des ECNP

conn ues son t de t yp e [WR] (de même sp ectre que les étoiles WR massiv es, mais

marquées [WR] p our les ECNP de faible masse).

V en ts stellaires et no y aux [WR].

De violen ts v en ts stellaires créen t une en v elopp e circumstellaire se dilatan t, a v ec

une extension de quelques 10 à 100 ra y ons stellaires (quelques 10

6
km), carac-

térisan t une photosphère dominée par les v en ts. La NP est une nébuleuse très

v aste (quelques 10

12
km) en touran t ce complexe système stellaire.

Le no y au de NGC 40 est relativ emen t froid (t yp e [W C 8], v oir A c k er & Neiner

2003), et son sp ectre présen te donc les raies CI I et CI I I à basse ionisation, vi-

sibles dans la partie rouge du sp ectre (v oir Fig. 10). Mais les raies stellaires les

plus in tenses son t CI I I-5696 et CIV-5801/5812 (Fig. 17). La largeur (FWHM) de

la raie CI I I indique un v en t stellaire d'en viron 1 000 km=s (A c k er et al. 2002).

Au bas de l'aile droite des raies CIV et HeI, on v oit une absorption t ypique d'un

pr o�l P-Cygni . Comme indiqué par la Fig. 18, le �anc bleu abrupt de cette ab-

sorption p ermet d'estimer la vitesse maximale (dite terminale) du v en t stellaire.

L'émission très large de l'en v elopp e (surface de la partie H de la �gure) indique

la v aleur totale de la p erte de masse.

T emp érature stellaire T �
( d'apr ès la classe d'excitation ).

Une ECNP

hh
froide

ii
(30 000 K ) sera en v elopp ée d'une nébuleuse de gaz p eu

ionisés, souv en t neutres ; une ECNP

hh
c haude

ii
(100 000 K ) p ourra ioniser tout

le gaz, qui donc émettra de brillan tes raies de [O I I I] et He I I-4686Å ; l'in tensité

de ces raies, relativ emen t à H � p ermet de dé�nir des classes d'excitation (v oir

Aller, 1956), croissan t a v ec la temp érature des ECNP (Fig. 19).

Luminosité L �
( utilisant V , c, T �

, et D ).

- La magnitude absolue b olométrique M �
de l'étoile dép end de la distance, et
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Figure 17. Les raies CI I I-5696 et CIV-5801/5812 de l'étoile cen trale de t yp e [W C8]

de la Nébuleuse Planétaire (NP) NGC 40, observ ée par l'auteur (OHP, télescop e de

152-cm, sp ectrographe A URELIE, R = 11 000). La partie basse de la �gure mon tre les

pro�ls sup erp osés obten us par une série de p oses consécutiv es de 15 min. Le sommet

de la raie CI I I mon tre de p etites structures a v ec une vitesse v ariable dans un laps de

temps assez court, re�étan t la nature inhomogène du v en t stellaire (clumping).

de la magnitude stellaire observ ée V corrigée a v ec la constan te d'extinction c et

la correction b olométrique BC = � 42; 5 + 10 logT � + 29000=T�
:

M � = V � 2; 11c � BC � 5 logD + 5

- Si le �ux total émis par l'ECNP est absorb é et totalemen t reémis par le gaz,

la luminosité stellaire p eut être directemen t reliée au �ux H � . Une relation em-

pirique donne une v aleur mo y enne de 160 p our le rapp ort en tre le �ux stellaire

et le �ux H � , rapp ort p ouv an t s'étendre de 100 à 600 ou même da v an tage p our
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Figure 18. F ormation d'un pro�l P-Cyg dans une en v elopp e circumstellaire créée par

un v en t stellaire violen t (d'après Lamers & Casinelli, 1999).

des ECNP extrêmemen t froides.

La masse de l'ECNP p eut être estimée par la p osition de l'ECNP sur le dia-

gramme HR T emp érature/Luminosité, par comparaison a v ec des tracés év olutifs

théoriques calculés p our div erses v aleurs de la masse (v oir Fig. 20). Rapp elons

que la masse limite de la naine blanc he est de 1,44 masse solaire.

La binarité des ECNP est di�cile à mettre en évidence par l'observ ation,

car ces étoiles son t trés faibles. Mais comme la plupart des étoiles passen t par le

stade NP , le taux de ECNP binaires est probablemen t imp ortan t. P ar ailleurs, la

bip olarité caractérisan t de nom breuses NP ne p eut s'expliquer que par l'existence

d'un disque de p oussières en touran t l'étoile, et qui serait dû : soit à une rapide

rotation stellaire (a v ec éjection d'un disque équatorial dès le stage A GB), soit à

la binarité du no y au (a v ec densité de p oussières plus grande dans le plan orbital).

Une cinquan taine de ECNP binaires son t conn ues actuellemen t, et le lien a v ec

la bip olarité a été démon tré par Bren t Miszalski, Agnès A c k er et al. 2008b,

2009. Ainsi, le no y au de la NP bip olaire ETHOS 1 (v oir Fig. 11) est une binaire
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Figure 19. T emp érature des étoiles cen trales ECNP en fonction de la classe d'exci-

tation des nébuleuses dériv ées de rapp orts de raies sp éci�ques (d'après A c k er, Gleizes

et al. 1991).

Figure 20. Diagramme T emp érature / Luminosité p our les étoiles cen trales de nébu-

leuse planétaire (NP). Les tracés théoriques son t donnés p our div erses v aleurs de la

masse de l'ECNP (0.56 à 0.85 masse solaire) corresp ondan t à des masses initiales de

l'étoile progéniteur allan t de 0,8 à 5 masses solaires (v oir A c k er & Neiner, 2003 et

Gesic ki et al. 2003).

serrée, a v ec une séparation de 2 millions de km en tre les deux comp osan tes, et

une p ério de orbitale de 12 heures.
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5 Conclusions

Les nébuleuses marquen t de leurs formes complexes et leurs couleurs les

étap es de la vie des étoiles, aussi bien dans notre V oie Lactée que dans les

ma jestueuses galaxies. Les ob jets à raies d'émission son t les meilleurs candidats

p our une analyse sp ectrale réussie, car leur émission est concen trée dans des

radiations sp éci�ques con tenan t de nom breuses informations. La connaissance

des mécanismes de pro duction des raies de recom binaison et in terdites p ermet

de déterminer de nom breux paramètres ph ysiques :

- la constan te d'extinction in terstellaire obten ue a v ec le décrémen t de

Balmer ;

- la temp érature de la nébuleuse déduite du rapp ort des raies [O I I I] ;

- la densité de la nébuleuse reliée au rapp ort du doublet rouge de [S I I]

(noter que la v aleur de l'in tensité de ces raies p ermet de distinguer les

nébuleuses p eu denses de celles dominées par des c ho cs) ;

- la temp érature de l'étoile cen trale reliée à la classe d'excitation de la

nébuleuse dép endan t de la raie Hélium I I � 4686.
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