
Spetrosopie des nébuleusesAgnès AkerObservatoire de Strasbourg-, 11, rue de l'Université - 67000 Strasbourg - FraneEmail : agnes.aker�astro.unistra.frRésumé Les émissions nébulaires peuvent aisément être observées, et leur strutureontient de nombreuses informations. Nous présenterons les méanismes de la produ-tion des raies de reombinaison et interdites, et la relation entre les intensités de esraies et les propriétés physiques des objets. Une galerie de spetres à raies d'émissionest présentée, leurs di�érenes étant omprises grâe à une première analyse. Le as desnébuleuses planétaires est approfondi : omment déterminer leur onstante d'extin-tion, les paramètres du plasma (densité et température életroniques), les abondaneshimiques, ainsi que les propriétés de l'étoile entrale (température, masse, vitesse duvent stellaire, âge).1 IntrodutionLes nébuleuses sont des objets fasinants, rihes en formes et ouleurs, di�-ilement lassi�ables, et rayonnant dans tous les domaines spetraux. Des raiesd'émision sont produites par toute nébuleuse gazeuse de faible densité exitéepar des étoiles haudes.Des enveloppes irumstellaires marquent divers stades de la vie d'une étoile :- nébuleuses proto-stellaires enveloppant de très jeunes étoiles - telles lesétoiles T Tauri ;- oquilles gazeuses et poussiéreuses produites par l'importante pertede masse d'étoiles dans les étapes �nales de leur évolution, telles lesnébuleuses planétaires (NP) autour de vieilles étoiles de faible masse,ou les nébuleuses annulaires (ring nebulae) autour d'étoiles Wolf-Rayet(WR) massives, ou enore les restes de supernovae (RSN) autour d'étoilesà neutrons (étoiles très massives dans un stade dégénéré).Des régions nébulaires étendues peuplent le milieu interstellaire. Les régionsd'hydrogène ionisé (régionsH+ ou H II) sont mélangées à des nuages poussiéreux,et sont le théâtre d'une ative formation stellaire.Certaines galaxies émettent de brillantes raies : galaxies à �ambées d'étoiles enformation, ou galaxies rihes en étoiles WR masives, ou enore galaxies ave depuissantes pertes de masse en leur bulbe et galaxies à noyau atif (dites AGN).2 Raies d'émission nébulaires de reombinaison etinterditesLes déteteurs à haute performane (tels les améras CCD) utilisés depuisquelques déennies permettent d'observer le spetre d'objets très faibles, e qui
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Figure1. Spetres du Soleil �à gauhe� et d'une nébuleuse �à droite� (Aker, 2005).était impossible ave les proédés photographiques. Les études spetrométriquessont à présent ouvertes à un nombre roissant d'observateurs, inluant les ama-teurs. Les objets à émission sont les meilleurs andidats pour une étude produ-tive, ar l'énergie qu'ils rayonnent est onentrée en des domaines spetraux trèsétroits : les raies d'émission.2.1 Les raies d'émissionEn 1830, Fraunhofer observa le spetre du Soleil (voir aussi le hapitre deJ.P. Rozelot dans e volume), et y déouvrit de �nes raies noires sur le fondbrillant (26 000 observées dans le visible). En 1860, Gustav Kirhho�, physiienallemand, identi�a es raies (ave Robert Wilhelm Bunsen) et montra que troistypes de spetres peuvent être produits :- spetres ontinus émis par un gaz très haud et très omprimé, ou parun solide inandesent ;- spetres disontinus de raies émises par un gaz di�us haud ;- spetres disontinus de raies absorbées dans un spetre ontinu par ungaz di�us, froid, situé devant la soure du spetre ontinu.Les propriétés physiques des soures ont pu être déduites de es observations :(i) la distribution de l'énergie dans un spetre ontinu dépend de la températurede la soure, qui apparaît d'autant plus bleue (ourtes longueurs d'onde) quesa température est élevée ; (ii) haque élément himique produit un spetre deraies d'émission (ou d'absorption) spéi�que, et pourra don être identi�é parson spetre, onstituant en quelque sorte sa arte d'identité.Les spetres des objets astronomiques se répartissent en deux atégories dis-tintes : spetres d'étoiles tel elui du Soleil, ou spetres nébulaires, tel eluiprésenté sur la Fig. 1.



Spetrosopie des nébuleuses 3Le spetre de l'hydrogène. En 1885, Johan Balmer observa le spetre de ra-diations �nes émises par l'hydrogène exité, et formula une expression empiriquedonnant la position de la série de raies observées dans le visible (appelée série deBalmer). En 1920, dans le ontexte de la méanique quantique, Einstein apportaune nouvelle dimension à la desription ondulatoire de la lumière (rappelons quele prix Nobel lui fut déerné pour son expliation de l'e�et photoéletrique) :Einstein montra que les ondes lumineuses transportent de l'énergie via un �uxde partiules à masse nulle, appelées photons en 1926 par Gilbert N. Lewis 1(On onsultera également le hapitre d'A. Klotz dans e volume). Chaque pho-ton transporte un quantum d'énergie proportionnel à la onstante de Plank het inversement proportionnel à la longueur de l'onde λ :
Ephoton(J) =

hc

λCette énergie vaut environ 4x10−19 J pour un photon jaune, pour lequel
λ = 0.5x10−6 m, ave h = 6.626x10−34 J ·s et c, vitesse de la lumière.La dualité onde-partiule a ensuite été appliquée à la struture de l'atome�telle que proposée par Niels Bohr en 1915� a�n d'expliquer la prodution deradiations disrètes (raies spetrales). Le moment angulaire de l'életron orbi-tant autour du noyau a été quanti�é, et sa valeur pour l'hydrogène doit êtreproportionnelle à des multiples entiers de la onstante de Plank h divisée par2π (h = 6.626x10−34 J ·s).Utilisant les lois de Coulomb et de Newton, Bohr démontra que, dans l'atomed'hydrogène, l'életron se trouve à des distanes spéi�ques du proton, sur desorbites ayant des niveaux d'énergie spéi�ques dépendant de la onstante dePlank, de la harge de l'életron, et des masses du proton et de l'életron :

En(eV ) = −13,6
n2 (n est le nombre quantique prinipal).Dans l'orbite la plus basse (niveau fondamental), l'énergie de l'életron estégale à -13,6 eV ('est la valeur du potentiel d'ionisation). La deuxième orbite(premier niveau exité) orrespond à une énergie de -3,4 eV . Quand un életrontransite d'une orbite de haut niveau d'énergie n à une orbite m de basse énergie,un photon est émis transportant une énergie égale à la di�érene d'énergie entreles deux niveaux, En − Em :
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cm−11. G. Lewis, 1926, Nature, 118, p. 874.
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Figure2. Séries des raies d'émission de l'hydrogène (Aker, 2005). En bas, le onti-nuum adjaent aux séries de raies est émis par le gaz de protons apturant des életronslibres à vitesse aléatoire.Cette expression donne la formule de Balmer généralisée aux raies de l'hy-drogène, et on�rme la relation empirique établie par Johan Balmer en 1885 :
nm = 1 pour la série de Lyman (dans l'ultraviolet), = 2 pour la série de Balmer(dans le visible), = 3 pour la série de Pashen (dans l'infrarouge) (voir Fig. 2).Les raies de reombinaison. La reombinaison d'un életron ave un ion H+produit des raies d'émission.Les divers niveaux d'énergie sont alulés pour deux as :- Cas A : la nébuleuse peu dense est optiquement mine dans toutes lesraies ;- Cas B : la nébuleuse très dense est optiquement épaisse dans les raiesde Lyman, une situation plus réaliste que le as A.La durée de vie d'un niveau exité est très ourte (≈ 10−8 s). L'émissivité js'exprime omme suit :

j =
hν

4π
NeNH · A(Ne, Te)

A : oe�ient de reombinaison e�etive proportionnel à 1/Te.
Ne et Te : densité et température életroniques.
NH : densité de l'hydrogène.



Spetrosopie des nébuleuses 5L'ionisation et l'exitation des raies de l'hydrogène et de l'hélium néessitentde très hautes énergies. Mais l'abondane de es éléments est très importante,aussi le spetre nébulaire visible montre les brillantes raies de Balmer, dominéespar la raie Hα (voir Fig. 1).A �té des raies de reombinaison (les plus intenses brillant dans le rouge),les spetres nébulaires montrent d'autres types de raies brillantes, les raies ditesinterdites désignées par le nom de l'élément entre rohets (les plus brillantesdominant le visible par un doublet vert).Les raies interdites (exitées par ollision). En 1864-65, William Hugginsa pu observer (pour la première fois) le spetre d'une nébuleuse (il s'agissaitde NGC 6543), mais ne put identi�er le doublet vert (jamais observé dans unlaboratoire terestre, et inonnu des spetroopistes théoriiens). Aussi le dou-blet vert fut attribué à un nouvel élément baptisé 〈〈 nébulium 〉〉 (à l'instar de l'
〈〈 hélium 〉〉 qui fut déouvert en 1859 dans le Soleil avant d'être observé dans unlaboratoire).En 1928, Bowen montra que les raies du 〈〈 nébulium 〉〉 sont en réalité dues auxtransitions entre les niveaux de basse énergie de O++ dans sa on�guration fon-damentale, transitions exitées par les ollisions d'életrons (voir Fig. 3). Maisla probabilité de transition est très faible, et la durée de vie de es niveaux mé-tastables est très longue. Dans les laboratoires terrestres (si la densité est tropgrande), les niveaux exités sont rapidement dépeuplés par des ollisions avedes életrons, avant que la transition radiative ne puisse se faire. C'est pour elaque es raies sont appelées interdites.Le taux de désexitation ollisionnelle par unité de volume (cm3s−1) est reliéau quantum de la fore de ollision méanique entre deux niveaux, Ω (paramètrede valeur prohe de 1) :

Nen2q21 =
8, 6 × 10−6·n2·Ne

T
1/2
e

Ω12

g2
(1)Le taux d'exitation est égal à :

Nen1q12 = Nen1
g2

g1
q21.e

−χ12/kT (2)
χ12 : di�érene d'énergie entre les niveaux 1 et 2
k : onstante de Boltzmann
ni : population du niveau i
q21 : probabilité de désexitation ollisionnelle et q12 : probabilité d'exitationollisionnelle des niveaux 1 á 2
g1 : poids statistique du niveau 1 et g2 : poids statistique du niveau 2
Ne and Te : densité et température életroniques.La Fig. 3 présente les niveaux inférieurs des ions OII, OIII, NII et SII.
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Figure3. Niveaux d'énergie (eV) des ions OII, OIII, NII, SII.Quand le milieu est dense, des désexitations ollisionnelles se produisent(q21 non nul), et l'équilibre devient : n2(Neq21 + A21) = Nen1q12

n2

n1
=

Neq12

A21

[ 1

1 + Neq21/A21

] (3)L'émissivité de la raie est alors :
j21 = Nen1q12

hν21

4π

[ 1

1 + Neq21/A21

]Pour Ne → ∞, la raie interdite ne sera plus émise (A21 → 0). Aux hautes den-sités, le rapport des taux de transitions permises et interdites est d'environ unmillion. Les niveaux peuplés à basse densité pour les raies interdites sont dépeu-plés à haute densité par la ombinaison des ollisions et des transitions permises.Dans un gaz à très faible densité, l'exitation onduit toujours à l'émissionde la raie par désexitation radiative (q21 étant pratiquement nul), et l'équilibres'érit : n2A21 = Nen1q12.Pour tout ion à deux niveaux, une exitation ollisionnelle sera don suivied'une désexitation radiative, la raie émise ayant une émissivité égale à :
j21 = n2A21

hν21

4π
= Nen1q12

hν21

4π
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Figure4. Emissivité de raies nébulaires (en W/cm3, par ion, par életron inident,en èhelle log) en fontion de la température életronique, pour une faible densité(quelques 102/cm3).(D'après Grazyna Stasinska, ommuniation privée).Pour Ne → 0, l'émissivité des raies interdites apparaît bien plus grande que elledes raies de reombinaison, ei pour deux raisons : (1) omme la densité des gazest faible, la désexitation ollisionnelle est pratiquement nulle ; (2) Les niveauxbas des ions ne sont séparés que par de faibles quantum d'énergie (quelques
kTe) e qui onduit à des raies émises dans les domaines visible et même IR,tandis que les transitions permises sont très di�iles à exiter vu leurs niveauxd'énergie élevés, et seront don produites dans l'UV lointain (voir Fig. 4).Les raies interdites sont d'exellents agents de refroidissement desgaz.L'émissivité (par ion, par életron inident) est proportionnelle à √

Te. La Fig.4 montre que l'émissivité de raies brillantes nébulaires est maximale pour destempératures bien supérieures à 10 000 K. La raie CIV est émise dans l'UV, etla raie [SIII℄ apparaît dans l'IR. Le domaine visible est dominé par le doubletvert de [OIII℄.La durée de vie des niveaux métastables est très longue (seondes à heures)d'o�ù une très faible probabilité de transition radiative : P1(s
−1) = 0, 03. Laprobabilité que l'életron quitte le niveau métastable suite à une ollision dépendessentiellement de la densité : P2(s

−1) = 3.10−4 × Ne√
TeLes raies interdites seront émises jusqu'à l'égalité P1 = P2, soit Ne√

Te
= 100.Ce rapport est réalisé pour les onditions usuelles des nébuleuses : densité ≃température ≃ 10 000.Si la température baisse, les raies interdites ne sont plus émises. Or leur intenseémission évaue beauoup d'énergie, don dès qu'elles ne sont plus émises, latempérature s'élève jusqu'à e que Ne√

Te
≤ 100, auquel as les raies interdites



8 Agnès Akersont ré-émises, et. Le doublet vert de [OIII℄ joue don un r�le de thermostat,empêhant une trop grande élévation de la température.2.2 Détermination des paramètres du plasma grâe aux raiesinterditesLa température nébulaire ave les raies [OIII℄. L'ion [OIII℄ est aratérisépar des potentiels d'exitation de 2,5 eV et 5,3 eV entre les niveaux bas 3P etles niveaux 1D et 1S (Fig. 3). La transition de 1S0 à 1D2 orrespond à la raieinterdite à 4363Å. Les transitions de 1D2 à 3P1,2 produisent les raies interditesà 5007Å et 4959Å. Le rapport des raies de e doublet est onstant, égal à 2,9 :aussi quand la raie la plus intense est surexposée, il su�t de multiplier par efateur l'intensité de la raie 4959.Si la température nébulaire roît, le rapport du nombre d'ions dans l'état
1S0 au nombre d'ions dans l'état 1D2 augmente, et la raie à 4363Å devientplus brillante en omparaison du doublet à 5007Å et 4959Å. Il est don possibled'estimer la température életronique de la nébuleuse en mesurant le rapportR :

R =
j(λ5007) + j(λ4959)

j(λ4363)
=

j(1D2 →3 P2) + j(1D2 →3 P1)

j(1S0 →1 D2)Après plusieurs aluls, utilisant les équations 1 et 2, on obtient (en donnantaux divers symboles leurs valeurs numériques) :
R = 8, 32 × e(3,29×104)/Te × 1

K ave K = 1 + 4, 5 × 10−4 × Ne√
TeR est don fortement dépendant de la température. Pour les densités nébulairesusuelles, K ≃ 1, d'où une relation simpli�ée permettant le alul de la tempéra-ture :

Te =
3, 29 × 104

ln(R/8, 3)
(Fig. 5).Remarque : Pour des régions nébulaires plus froides, la température pourra êtreestimée par le rapport de l'intensité des raies interdites de [NII℄ j(λ6583)+j(λ6548)

j(λ5755) .Notons que le rapport des raies rouges j(λ6583)
j(λ6548) est onstant, égal à environ 3.La densité nébulaire. Le rapport j(λ6716)

j(λ6731) des raies du doublet rouge de [SII℄permet la détermination de la densité életronique, ar les deux raies orres-pondent à la même énergie d'exitation, don leur rapport est indépendant de
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Figure5. Détermination de la température et de la densité életroniques. A gauhe :Rapport R des intensités des raies [OIII ] en fontion de la température T (K), pourdes nébuleuses de faible densité. A droite : Rapport des intensités des raies [SII ] enfontion de la densité, ave T = 104K (Osterbrok, 1974).la température. L'équilibre inlut la désexitation ollisionnelle. Si le niveau leplus élevé est noté 2a et le plus bas 2b, on obtient :
j(λ6716)

j(λ6731)
=

n2aA2a1hν2a1

n2bA2b1hν2b1
≈

n2aA2a1

n2bA2b1
(4)L'équation 3 donne : n2a

n1
= Neq12a

A2a1

[

1

(1+
Neq2a1

A2a1
)

]. Une expression similaire estobtenue pour l'indie b.En ombinant es équations, on obtient une relation entre le rapport des inten-sités des raies et la densité :
j(λ6716)

j(λ6731)
=

q12a

q12b
.
[ (1 + Neq2b1

A2b1
)

(1 + Neq2a1

A2a1
)

]Les autres niveaux ne sont pas pris en ompte, ar les températures usuellessont trop faibles pour exiter des niveaux plus élevés.- Pour des densités très faibles, Ne ≪ A2a1

q2a1
, d'où :

j(λ6716)

j(λ6731)
=

q12a

q12b
=

Ω2a1

Ω2b1
.eχ2a2b/kT ≈

Ω2a1

Ω2b1
=

g2a

g2bLe rapport des raies ulmine à 1.5 pour les limites des faibles densités. En e�et,pour les niveaux 2D5/2 (=2a) et 2D3/2 (=2b), g2a = 6 et g2b = 4.
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Figure6. Spetre d'une nébuleuse planétaire typique, PN G055.5-00.5 (observée parl'auteur, télesope de 152-m. European Southern Observatory).- Pour les densités les plus élevées, Ne ≫ A2a1

q2a1
, d'où : j(λ6716)

j(λ6731) = g2aA2a1

g2bA2b1
≈

0.38 (Fig. 5).Remarque : Si le spetre permet de sonder le domaine violet, et si la résolutionspetrale est su�sante, on peut utiliser également les raies du doublet [OII℄
j(λ3729)
j(λ3726) dont le rapport indique la température.Les raies les plus importantes pour le diagnosti du plasma. Pourétudier les propriétés du plasma à l'aide d'un spetre pris dans le domaine visible,des raies spéi�ques devront être mesurées (voir Fig. 6) :1. L'extintion interstellaire est obtenue grâe au dérément de Balmer, essen-tiellement le rapport des raies Hα sur Hβ (rapport observé omparé au rap-port théorique = 2,85). En utilisant ette onstante d'extintion, on pourradérougir toutes les raies et ensuite déterminer les paramètres physiques ethimiques du plasma.2. La température életronique est obtenue par le rapport R des intensités dé-rougies du doublet vert de [OIII℄ (ayant un rapport de 2,9) à la raie λ4363.3. La densité életronique est obtenue par le rapport du doublet [SII℄ j(λ6716)

j(λ6731) .4. La lasse d'exitation de la nébuleuse dépend de la température de l'étoileentrale, et est estimée par l'intensité de la raie de Helium II (très di�ile àexiter) λ4686 apparaissant aussi intense que la raie Hβ si l'étoile exitatrieest très haude (voir Fig. 19).Les régions neutres froides sont indiquées par la présene de la raie λ6300 Å.
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Figure7. Classi�ation d'objets à émission. A gauhe : Relation entre le rapportd'intensité des deux raies [SII℄, et le rapport Hα / [SII℄. A droite : Relation entre lesrapport Hα / [NII℄ et Hα / [SII℄. (D'après Sabbadin et al. 1986).Notons que le doublet rouge [SII℄ est spéialement intéressant, ar la valeur de sonintensité globale (par rapport à la raie Hα est un bon ritère pour la séparationde nébuleuses photo-ionisées et des nébuleuses très denses dont l'émission [SII℄résulte essentiellement d'un méanisme de hos (RSN, ou objets proto-stellairesHerbigHaro, ou galaxies à noyau atif AGN) (Fig. 7).3 Une galerie d'objets à raies d'émissionLes objets à raies d'émission sont de faible densité et faible brillane desurfae, et souvent di�iles à déteter et observer. La Fig. 8 présente l'image 2Ddu spetre d'une faible nébuleuse planétaire (NP) située dans le bulbe galatique,obtenue ave une améra CCD. Pour analyser le spetre de la NP, diversesopérations sont néessaires pour orriger des émissions parasites suivantes :(1) les rayons osmiques (points brillants onentrés sur quelques pixels),(2) le spetre solaire di�usé par l'atmosphère en ette nuit de Pleine Lune(ontinu brillant et raies d'absortion sombres ouvrant tout le hamp),(3) les brillantes émissions du iel noturne ouvrant tout le hamp (esraies peuvent être identi�ées grâe à l'applet du Dr Joahim Köppen :http://astro.u-strasbg.fr/~koppen/applet),4) Les étoiles se trouvant dans le hamp (traes �nes de leur ontinubrillant), et (5), les défauts CCD (voir les hapitres par C. Buil et V.Desnoux).Calibration des spetres. Un exemple de la proédure permettant la ali-bration des spetres est donné ave des spetres pris au télesope de 152 mde l'Observatoire de Haute-Provene (OHP) équipé du spetrographe AURE-LIE, au ours d'une mission de 5 nuits organisée par l'auteur pour les étudiantsdu DEA/MASTER d'astrophysique de l'Observatoire de Strasbourg, Université
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Figure8. Spetre 2D d'une petite nébuleuse planétaire du bulbe galatique observépar Quentin Parker au télesope SAAO de 2-m, pendant une nuit de Pleine Lune. Lesprinipales raies nébulaires sont identi�ées.Louis Pasteur.Le spetrographe o�re un domaine spetral de 900 Å ave un pouvoir de résolu-tion ( λ

δλ ) d'environ 5000. Nous avons hoisi le domaine rouge, moins a�eté parl'extintion, et ontenant plusieurs des raies importantes pour le diagnosti duplasma. Les spetres 1D d'une série d'objets à raies d'émission sont montrés enFig. 10.Le logiiel professionnel utilisé pour la rédution et l'analyse des spetres MI-DAS, Munih Image Data Analysis Software est disponible sur le site de l'ESO -European Southern Observatory. Pour les proédures plus spéi�ques aux ama-teurs, voir les hapitres de Christian Buil et de Valérie Desnoux dans et ouvrage.Deux étapes de la rédution ave MIDAS du spetre de la NP NGC 2392 sontprésentées en Fig. 9.A�n de pouvoir orriger les spetres des défauts instrumentaux, des spetresde alibration doivent être observés au ours de haque nuit. Tous les spetresdoivent d'abord être débarassés de tous les rayons osmiques (ave un �ltre spé-i�que), et des raies d'émission du iel noturne.- L'O�set est produit par une translation systématique des spetres pour éviterdes signaux négatifs, translation qui devra don être soustraite. L'image OFF-SET qui omprend uniquement le signal de bruit de fond életronique est priseen bloquant toute entrée de lumière pouvant arriver sur le CCD. Pour éviterd'introduire du bruit lors de la soustration, on a utilisé une moyenne de 25spetres.- Le Flat Field est un spetre destiné à orriger de la réponse inhomogène despixels du CCD et des ré�exions et réfrations parasites dans les instruments. Pourelà, on prend le spetre d'une surfae élairée uniformément par une lampe àspetre ontinu (généralement lampe au tungstène) ou le spetre de l'intérieurde la oupole élairée par la lumière du jour.Ce spetre (auquel on a soustrait l'O�set moyen) est divisé par le meilleur�t de la forme du ontinuum, de sorte à obtenir un �at �eld normalisé FFN. Cespetre FFNmontre uniquement les éarts à 1 dus (i) aux irrégularités de réponsede haque pixel ; (ii) aux franges d'interférene produites par les CCD mines.Chaque spetre astronomique (orrigé de l'o�set et des rayons osmiques) seradivisé par e spetre FFN.



Spetrosopie des nébuleuses 13

Figure9. Spetres observés de la nébuleuse planétaire NGC 2392. A gauhe : spetrebrut ave les pis étroits des rayons osmiques, le signal nul d'un pixel mort, les frangesd'interférene dans la partie rouge du spetre. A droite : spetre réduit. On note que lesraies sont dédoublées par l'expansion. (Télesope de 152-m de l'OHP, spetrographeAURELIE, R=5000, pose de 600 se).- La alibration en longueurs d'onde est faite grâe au spetre d'une lampe d'ar-gon et thorium (pour e domaine rouge), permettant le re-éhantillonage del'éhelle des pixels en une éhelle de longueurs d'onde.- La alibration en �ux des spetres obtenus doit permettre de orriger des e�etssuivants : (1) l'extintion et le rougissement ausés par l'atmosphère terrestre.Pour ela on applique des lois et tables spéi�ques au lieu d'observation, entenant ompte de la masse d'air au moment de l'observation ; (2) la réponseglobale du dispositif instrumental. Pour elà on observe haque nuit une à troisétoiles standard spetrophotométriques, dont le �ux absolu (donné pour une sériede longueurs d'onde dans des tables publiées) permet d'aéder au spetre en�ux absolus. Le spetre réduit (orrigé de l'o�set, divisé par FFN , alibré enlongueur d'onde) de haque étoile standard observée sera divisé par le spetreabsolu des tables, e qui donne la ourbe de réponse de la nuit en ours.En résumé, le spetre réduit s'obtient par la suession des opérations sui-vantes :- suppression des rayons osmiques et raies du iel noturne ;- soustration de l'o�set ;- division par le FFN ;- alibration en longueurs d'onde ;- orretion des e�ets de l'atmosphère terrestre ;- divison par la ourbe de réponse.Spetres de divers objets à �émission. Les spetres présentés sur la Fig.10 ont été réduits selon ette proédure. Un examen rapide permet de sonderquelques serets des objets observés.
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Figure10. Spetres d'objets à émission dans le domaine entré sur la brillante raieHα. De gauhe à droite et de haut en bas : - 1) Objet protostellaire T Tau (10 min) -2) Etoile Wolf-Rayet WR 137 (5 min) - 3) Nébuleuse planétaire NGC 6543, pose de 1min, et 4) pose de 10 min, ave Hα saturé. - 5) Nébuleuse planétaire NGC40, ave unnoyau WR (3 min) .Tous les spetres sont alibrés en �ux relatifs. On remarque sur tous les spetres uneomplexe struture en absorption à 6870 Å, due à la moléule d'eau de l'atmosphèreterrestre. Les observations ont été e�etuées au télesope de 152-m de l'OHP, ave lespetrographe AURELIE, R=5000 - Observations DEA Strasbourg 2003.
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Figure10. Suite. Spetres d'objets à émission dans le domaine entré sur la brillanteraie Hα. De gauhe à droite et de haut en bas : - 6) Nébuleuse d'Orion (30 se) - 7)Etoile haude du Trapèze dans la nébuleuse d'Orion (2 min) - 8) Galaxie M 51, grandespirale (en haut) et ompagnon (en bas) (30 min) - 9) Galaxie M 81 (30 min) - 10)Galaxie de Seyfert NGC 4151 (30 min).Spetres d'étoiles très jeunes.Les étoiles T Tau représent une étape préédant l'équilibre sur la séqueneprinipale. Le ontinuum stellaire est reusé de quelques raies d'absorption, etmontre les prinipales émissions nébulaires dues au oon gazeux d'où es étoilesont émergé (Hα, doublets [SII℄ et [NII℄, [OI℄).Spetres d'enveloppes autour d'étoiles en �n d'évolution.Les étoiles WR sont des étoiles très massives et haudes en �n de vie. WR137 dévoile le arbone et l'azote produits par la fusion de l'hélium. Car l'étoile



16 Agnès Akera perdu son enveloppe rihe en hydrogène au stade d'étoile variable LuminousBlue Variable (LBV). Les raies stellaires sont élargies par une violente éjetionde masse : la largeur à mi-hauteur (FWHM) 2 de 59 Å des deux brillantes raiesstellaires indique un vent stellaire de vitesse atteignant 3000 km/s. La nébuleuseen expansion du stade LBV reste visible par la faible raie Hα détetée au sommetbleu de la large raie WR. Cette raie nébulaire est divisée en deux omposantestrès �nes, révélant une vitesse d'expansion de 175 ± 25 km/s.Les nébuleuses planétaires (NP) ont été éjetées par des étoiles de faiblemasse (voir hapitre suivant). Le spetre est dominé par les intenses raies né-bulaires, se détahant au-dessus du faible ontinuum bleu de l'étoile entrale(voir les spetres de NGC 6543 et NGC 2392, Fig. 10 et Fig. 9). Le spetre deNGC 6543 montrant une raie Hα saturée (inutilisable !) indique une densité dequelques 103 cm−3 (grâe au doublet [SII℄).Quelques étoiles entrales de NP sont de type WR. Ainsi, le spetre de NGC 40montre les �nes raies nébulaires usuelles, superposées à un étrange spetre delarges raies formées par l'intense vent stellaire (voir point 4.4).Spetres de régions H II.La nébuleuse d'Orion M42 est une région HII typique où naissent les étoiles.Le spetre est dominé par la raie Hα �anquée des (relativement faibles) raies[NII℄ (de rapport 3). Le doublet [SII℄ indique une densité d'à peine 500 partiulespar cm−3.Un spetre de la partie entrale de M42 montre le ontinu brillant d'une jeuneétoile bleue du Trapèze, dont la raie d'absorption Hα est pratiquement ombléepar la brillante émission nébulaire Hα (saturée).Spetres de galaxies à émission.Toutes les galaxies spirales ontiennent des régions H II, qui apparaissent (surdes images en ouleurs) omme des perles roses bordant les bras spiraux. Cesrégions ionisées émettent les �nes raies nébulaires observées sur les spetres degalaxies spirales. Ainsi :La galaxie des 〈〈 hiens de hasse 〉〉 M 51 est un exemple de galaxies eninteration, où le ompagnon nain est attiré par la spirale géante. Les raiesd'émission nébulaires sont déalées d'un redshift donné par z·c ≃ 490±25 km/s.La distane D de la galaxie peut être estimée par la loi de Hubble :
z·c = H0·D =⇒ D = 8 ± 0.3 Mpc (ave H0 = 60 km/s/Mpc).A noter que la raie Hα en émission est très intense pour la spirale, mais estpresque invisible pour le ompagnon nain, dont la raie d'absorption Hα est dueprobablement à la population stellaire dominante pour la naine.La galaxie M 81 est le site de violents jets, vents stellaires et hos. Aussiles raies [SII℄, [NII℄ et [OI℄ apparaissent très intenses par rapport à Hα, et lesailes de toutes les raies sont élargies.2. En anglais : Full With at Half Maximum.
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Figure11. Images de nébuleuses planétaires. De gauhe à droite, et du haut vers lebas : NGC 6543, l'Oeil de hat, observé par le Hubble Spae Telesope. IC 5148 observépar le groupe Astrophotography de Neustadt. ETHOS 1 observé en 2009 au Very LargeTelesope de l'ESO par Henri Bo�n et al. La nébuleuse Bulle de savon déouverte en2007-2009 par des amateurs : D. M. Jurasevih, K. B. Quattrohi et M. Helm, NiolasOutters.La galaxieNGC 4151 est de type Seyfert I ave un noyau atif (AGN), d'oùun spetre de raies très larges ave une grande dispersion de vitesses.4 Détermination de paramètres physiques d'unenébuleuse : le as des nébuleuses planétairesLes nébuleuses planétaires (NP) représentent les étapes �nales de la vie desétoiles de type solaire. Les images au sol montrent souvent une forme d'anneau(Fig. 11 à droite), tandis que les images à haute résolution révèlent des struturesomplexes et des envelopes multiples, signatures de plusieurs épisodes de pertesde masse (Fig. 11 à gauhe).
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Figure12. Evolution d'une étoile de masse solaire depuis la séquene prinipale, enpassant par les stades de géante rouge (RGB-Red Giant Branh), d'étoile de la branhehorizontale (BH), de géante de la branhe asymptotique (AGB), de post-AGB, puis denébuleuse planétaire (NP), jusqu'au stade dégénéré de naine blanhe.Les NP marquent la rapide transition entre le stade de géante rouge et l'étape�nale de naine blanhe des étoiles de masse inférieure ou égale à 8 masses solaires(voir diagramme HR, Fig. 12). L'étoile a éjeté son enveloppe au stade AGBAsymptoti Giant Branh. Les proessus de pertes de masse sont ontraints parla rotation de l'étoile, et/ou par sa binarité, e qui peut expliquer la formationd'un disque ou tore poussiéreux. Quelques milliers d'années après le stade AGB,l'étoile s'est e�ondrée et réhau�ée ; ses photons UV ionisent l'enveloppe quirayonne l'énergie absorbée, rendant la NP visible via les raies d'émission nébu-laires. L'étoile entrale est devenue le siège d'un vent très rapide (1000 - 2000
km/s), qui sou�e la matière en deux lobes se dressant au-dessus du tore opaque(voir Fig.11-gauhe). La nébuleuse planétaire a don une morphologie omplexe,explorée grâe à des observations multi-longueurs d'onde (Fig. 13). Mais vu leurgrande distane, seule une vingtaine de NP ont pu être détaillées par le HST oule VLT, et la plupart des NP ont un aspet �ou et souvent quasi-stellaire.Les atalogues. Toutes les données observées sont présentées dans des ata-logues. Le Strasbourg-ESO Catalogue of Galati Planetary Nebulae (SECGPN)fut publié par Aker et al. 1992, 1996, et sa version digitale est hébergée par leCentre de Données astronomiques de Strasbourg (CDS) :http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieRPlanetary Nebulae V/84.Le atalogue SECGPN fut largement étendu par Parker, Aker et al. 2006, etMiszalski, Parker, Aker et al. 2008, dans le adre du projet MASH onduit parles universités de Strasbourg et Sydney :
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Figure13. Struture d'une nébuleuse planétaire (Aker, 2005).Maquarie/AAO/Strasbourg Hα Planetary Nebulae Galati Cataloghttp://vizier.u-strasbg.fr/vizier/MASH.Un atalogue global ontinent environ 3 000 PN set publié par le CDS (Mis-zalski, Aker, Parker, Ohsenbein, 2011, en préparation). Ce atalogue inluerales quelques NP déouvertes par des amateurs (voir un exemple Fig. 11 à droiteen bas).Pour déhi�rer les propriétés de la NP observée et de son étoile entrale,les raies permettant le diagnosti du plasma sont analysées, en admettant quele gaz est isotherme ave une densité uniforme. La premiére étape onsiste àdéterminer la onstante d'extintion, qui permettra de dérougir toutes les raiesobservées.4.1 Extintion interstellaire de la nébuleuse (ave F (Hα)/F (Hβ))L'extintion et le rougissement interstellaires modi�ent onsidérablement lerapport des raies spetrales ; ainsi le oe�ient relatif d'extintion F (Hα)
F (Hβ) a unevaleur de 0,325 (en log), (voir Fig. 14).
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Figure14. Variation de l'extintion et du rougissement interstellaires (d'après Pot-tash, 1984).La onstante d'extintion est dé�nie par le rapport logarithmique des �ux
F (Hβ) théorique et observé : c(Hβ) = log

[ F (Hβ)th

F (Hβ)obs

]. Si nous onnaissons lavaleur théorique (th) d'un rapport de raies, en partiulier [F (Hα)
F (Hβ)

]th égal à 2,85,la onstante c peut être déduite du dérément de Balmer observé :
c(Hβ) = log

[(F (Hα)/F (Hβ))obs

(F (Hα)/F (Hβ))th

]

×
1

0, 325Le Strasbourg-ESO Catalogue of Galati Planetary Nebulae (Aker et al.1992, 1996) donne pour haque NP les valeurs observées I(Hα)obs relatives à
I(Hβ)obs = 100. Le SECGPN peut être onsulté sur le site du CDS :http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieRPlanetary Nebulae V/84.On peut don érire dans e as :

c(Hβ) = log
( I(Hα)obs

100 × 2, 85

)

×
1

0, 325
= 3, 08logI(Hα)obs − 7.55.Par exemple, pour une NP très prohe (sans extintion signi�ative), on aura :

I(Hα)obs ≃ 285 si I(Hβ)obs = 100. Les intensités indiquées dans le ataloguemontrent que l'extintion est généralement élevée (allant souvent à plus de 3 pourles grandes distanes). Tylenda et al. (1992) ont publié les onstantes d'extintionde nombreuses NP.Notons que le SECGPN atalogue a été omplété par Parker et al. 2006, etMiszalski et al. 2008, dans le adre du projet mené onjointement par Strasbourget Sydney, appelé MASH (Maquarie/AAO/Strasbourg Hα Planetary NebulaeGalati Catalog, http://vizier.u-strasbg.fr/vizier/MASH ).4.2 Distanes des nébuleusesLa détermination de la distane d'une NP est très di�ile ar auune des mé-thodes standard ne peut être utilisée. Des distanes individuelles sont onnues
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Figure15. Relation entre E(B-V) et la distane (en parse pc) d'étoiles vues autour(15 minutes d'ar) de la nébuleuse planétaire (NP) M 1-7. La distane de la NP peutêtre estimée grâe à l'extintion c(Hβ) = 0,7 et l'indie de ouleur dérivé (d'aprèsSabbadin, 1984).pour quelques dizaines de NP ; seules quelques NP ont été observées par la sondeHipparos (Aker et al. 1998).Distanes individuelles (ave la onstante d'extintion c(Hβ)).L'indie de ouleur E(B-V) peut être déterminé pour les étoiles vues dans lehamp entourant la NP, étoiles dont la distane peut être évaluée par la parallaxeou des données photométriques (voir le Centre de données astronomique de Stras-bourg : http://dsweb.u-strasbg.fr/CDS.html), permettant de onstruire larelation entre l'indie de ouleur et la distane (Fig. 15). Sahant que c(Hβ) =1,47 E(B-V), on pourra ensuite estimer la distane de la NP par interpolationgraphique.Distanes statistiques (ave le �ux dérougi de Hβ et le rayon angulaire).- La méthode de Shlovsky suppose que toutes les NP ont la même masse ionisée
M et sont optiquement mines, e qui permet de déduire la distane à partir durayon angulaire θ (en seondes d'ar) et le �ux Hβ dérougi, en supposant que latempérature életronique est de 104 K (voir Pottash, 1984, p. 115) :

D = 22, 8 ×
M2/5

(FF 1/5 × (F (Hβ)c)1/5 × θ3/5)Ave une valeur de 0,75 pour le �lling fator FF et M = 0, 2M⊙, sahant que
log H(β)c = logF (β)obs + c, on trouve la relation suivante (où F (β) est expriméen 10−11W.m−2 et D en kpc) :

log D = 1, 11 − 0, 2 logF (β)c − 0, 6 log θAinsi, la distane est d'environ 3,2 kpc pour une NP dont le �ux Hβ orrigéest de 10−11W.m−2 et le rayon angulaire de 10′′.- Pour des NP ompates, denses et optiquement épaisses, la masse peut êtreestimée omme une fontion de la ombinaison du �ux Hβ, de la distane, et dela densité (voir Pottash, 1984), d'où la relation suivante (ave les mêmes unités



22 Agnès Akerque i-dessus) :
logD = 0, 48− 0, 5.logF (β)c4.3 Les paramètres nébulairesLes paramètres du plasma peuvent être estimés à partir de rapports des in-tensités dérougies de raies interdites (voir point 2.2). Les intensités de [OIII℄peuvent être reliées à la température (voir Fig. 5).Le rapport des raies du doublet [S II℄ est sensible à la densité Ne (Fig. 5. Parexemple, NGC 2392 et NGC 6543 sont des NP assez grandes ave une densitéd'environ 5000± 2000 cm−3 déduite du rapport des raies [SII℄ = 0, 5± 0, 1 (Fig.9 et Fig. 10).Les abondanes himiques.L'abondane himique des NP est le résultat (i) des abondanes du milieu in-terstellaire où les étoiles progéniteurs se sont formées, et (ii) des produits de lanuleosynthèse de l'étoile sur la séquene prinipale et des remontées de matièredredge-up produites durant la montée vers les stades de géantes rouges (Fig.12). De e fait, les abondanes d'un grand nombre de NP peuvent donner desinformations sur l'évolution himique de la Galaxie, ar l'oxygène, le néon, l'ar-gon, le soufre re�ètent la métalliité (liée à l'âge) de la région de formation desétoiles. Les abondanes nébulaires du arbone, de l'azote, de l'hélium, re�ètentla nuléosynthèse, fontion de la masse et de l'évolution de l'étoile.Les divers éléments himiques présents dans la nébuleuse sont plus ou moinsionisés par les photons UV de l'étoile. Chaque élément ionisé se situe dans unezone spéi�que appelée sphère de Strömgren, dont le rayon est déterminé par latempérature de l'étoile et le potentiel d'ionisation de l'ion onsidéré.Ainsi, le rayon de la sphère de Strömgren de He++ s'exprime omme suit :

∫ ∞

4.ν0(H)

Lν

hν
dν =

4

3
πR3Ne

(

NHe++

)

α(He+, T )Les spetres dérougis sont analysés en supposant que la nébuleuse peut êtrereprésentée par un volume homogène dans lequel les température, densité, etdegré d'ionisation sont onstants. Connaissant la température et la densité éle-troniques, on peut aluler l'émissivité de toutes les raies ; puis à partir de l'in-tensité des raies observées relative à F(Hβ), on peut déduire les abondanesioniques relatives à H+. Dans les as où [N II℄ et [O III℄ permettent de déter-miner la température életronique, on utilisera la température déduite de [N II℄pour tous les éléments de faible ionisation (N II, O II, S II, S III), et la tempé-rature déduite de [O III℄ pour les ionisation plus élevées (O III, Ne III, Ar IV).Pour tenir ompte des degrés d'ionisation qui ne sont pas aessibles (dont lesraies intenses sont présentes dans des domaines spetraux non observables), onapplique des formules empiriques de orretions d'ionisation, pour pouvoir déri-ver les abondanes élémentaires (voir Osterbrok, 1974).
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Figure16. Spetre à haute résolution de la Nébuleuse Planétaire (NP) NGC6620,observée par l'auteur au télesope ESO/CAT ave un pouvoir de résolution de 60 000(soit 0,01 Å).Cette proédure est utilisée dans un applet réé par Dr Joahim Köppen,permettant une rapide estimation des paramètres du plasma :http://astro.u-strasbg.fr/~koppen/appletLa vitesse d'expansion.La vitesse d'expansion est déduite du dédoublement de haque raie (de longueurd'onde λ) en deux omposantes séparées d'une valeur S : Vexp = 1
2 · S · c

λ . Parexemple, pour la raie Hα on aura : Vexp = 23 S (Å).Pour la plupart des NP, la vitesse d'expansion se situe autour de 25 km/s,et n'est mesurable que sur des spetres à haute résolution (mieux que 5 km/sorrespondant à 0,1 Å dans le domaine entré sur 600 nm). La vitesse d'expansionde NGC 2392 est l'une des plus importantes onnues pour les NP. Elle peutdon se mesurer même à basse résolution (voir Fig. 9). La séparation des raiesdédoublées de [N II℄ et [S II℄ donne une vitesse d'expansion de 85 ± 3 km/s,tandis que la raie Hα apparaît très élargie, et sans dédoublement, un phénomèneobservé pour toutes les NP.Autre exemple : la Fig. 16 montre la partie rouge du spetre de la NP NGC6620. Les raies [NII℄ sont �nes et bien dédoublées par rapport à la raie Hα. Lesvitesses d'expansion sont de 21 km/s pour Hα et 23 pour [NII℄.Une telle di�érene s'explique pour deux raisons :- la vitesse Vexp est plus élevée dans les régions externes plus froides,où la densité et le niveau d'ionisation des ions sont plus faibles (as desraies [N II℄) ;



24 Agnès Aker- l'élargissement thermique est le plus grand pour Hα, ar la vitessed'agitation thermique est statistiquement proportionnelle à √

T/m, ave
mH = 1 et mN = 14. Ainsi, la raie [N II℄ est √14 fois plus étroite que laraie Hα.Le stade évolutif de la NP peut être estimé à partir de la durée de l'expansionde la nébuleuse : age (103yrs) = 2, 37 ×

θ × D

Vexpoù le rayon angulaire θ est exprimé en seondes d'ar, la vitesse d'expansion Vexpen km/s, et la distane D en kpc.4.4 Les paramètres de l'étoile entraleLes étoiles entrales (ou noyaux) des NP (ECNP) sont très haudes (T ≥
30 000 K) et leur spetre est dominé par un ontinuum bleu (même ultraviolet)ne présentant que quelques rares raies d'absorption. Environ 10% des ECNPonnues sont de type [WR℄ (de même spetre que les étoiles WR massives, maismarquées [WR℄ pour les ECNP de faible masse).Vents stellaires et noyaux [WR℄.De violents vents stellaires réent une enveloppe irumstellaire se dilatant, aveune extension de quelques 10 à 100 rayons stellaires (quelques 106 km), ara-térisant une photosphère dominée par les vents. La NP est une nébuleuse trèsvaste (quelques 1012 km) entourant e omplexe système stellaire.Le noyau de NGC 40 est relativement froid (type [WC 8℄, voir Aker & Neiner2003), et son spetre présente don les raies CII et CIII à basse ionisation, vi-sibles dans la partie rouge du spetre (voir Fig. 10). Mais les raies stellaires lesplus intenses sont CIII-5696 et CIV-5801/5812 (Fig. 17). La largeur (FWHM) dela raie CIII indique un vent stellaire d'environ 1 000 km/s (Aker et al. 2002).Au bas de l'aile droite des raies CIV et HeI, on voit une absorption typique d'unpro�l P-Cygni. Comme indiqué par la Fig. 18, le �an bleu abrupt de ette ab-sorption permet d'estimer la vitesse maximale (dite terminale) du vent stellaire.L'émission très large de l'enveloppe (surfae de la partie H de la �gure) indiquela valeur totale de la perte de masse.Température stellaire T ∗ (d'après la lasse d'exitation).Une ECNP 〈〈 froide 〉〉(30 000 K) sera enveloppée d'une nébuleuse de gaz peuionisés, souvent neutres ; une ECNP 〈〈 haude 〉〉 (100 000 K) pourra ioniser toutle gaz, qui don émettra de brillantes raies de [O III℄ et He II-4686Å ; l'intensitéde es raies, relativement à Hβ permet de dé�nir des lasses d'exitation (voirAller, 1956), roissant ave la température des ECNP (Fig. 19).Luminosité L∗ (utilisant V , c, T ∗, et D).- La magnitude absolue bolométrique M∗ de l'étoile dépend de la distane, et
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Figure17. Les raies CIII-5696 et CIV-5801/5812 de l'étoile entrale de type [WC8℄de la Nébuleuse Planétaire (NP) NGC 40, observée par l'auteur (OHP, télesope de152-m, spetrographe AURELIE, R = 11 000). La partie basse de la �gure montre lespro�ls superposés obtenus par une série de poses onséutives de 15 min. Le sommetde la raie CIII montre de petites strutures ave une vitesse variable dans un laps detemps assez ourt, re�étant la nature inhomogène du vent stellaire (lumping).de la magnitude stellaire observée V orrigée ave la onstante d'extintion c etla orretion bolométrique BC = −42, 5 + 10 logT ∗ + 29000/T ∗ :
M∗ = V − 2, 11c− BC − 5 logD + 5- Si le �ux total émis par l'ECNP est absorbé et totalement reémis par le gaz,la luminosité stellaire peut être diretement reliée au �ux Hβ. Une relation em-pirique donne une valeur moyenne de 160 pour le rapport entre le �ux stellaireet le �ux Hβ, rapport pouvant s'étendre de 100 à 600 ou même davantage pour
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Figure18. Formation d'un pro�l P-Cyg dans une enveloppe irumstellaire réée parun vent stellaire violent (d'après Lamers & Casinelli, 1999).des ECNP extrêmement froides.La masse de l'ECNP peut être estimée par la position de l'ECNP sur le dia-gramme HR Température/Luminosité, par omparaison ave des traés évolutifsthéoriques alulés pour diverses valeurs de la masse (voir Fig. 20). Rappelonsque la masse limite de la naine blanhe est de 1,44 masse solaire.La binarité des ECNP est di�ile à mettre en évidene par l'observation,ar es étoiles sont trés faibles. Mais omme la plupart des étoiles passent par lestade NP, le taux de ECNP binaires est probablement important. Par ailleurs, labipolarité aratérisant de nombreuses NP ne peut s'expliquer que par l'existened'un disque de poussières entourant l'étoile, et qui serait dû : soit à une rapiderotation stellaire (ave éjetion d'un disque équatorial dès le stage AGB), soit àla binarité du noyau (ave densité de poussières plus grande dans le plan orbital).Une inquantaine de ECNP binaires sont onnues atuellement, et le lien avela bipolarité a été démontré par Brent Miszalski, Agnès Aker et al. 2008b,2009. Ainsi, le noyau de la NP bipolaire ETHOS 1 (voir Fig. 11) est une binaire
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Figure19. Température des étoiles entrales ECNP en fontion de la lasse d'exi-tation des nébuleuses dérivées de rapports de raies spéi�ques (d'après Aker, Gleizeset al. 1991).

Figure20. Diagramme Température / Luminosité pour les étoiles entrales de nébu-leuse planétaire (NP). Les traés théoriques sont donnés pour diverses valeurs de lamasse de l'ECNP (0.56 à 0.85 masse solaire) orrespondant à des masses initiales del'étoile progéniteur allant de 0,8 à 5 masses solaires (voir Aker & Neiner, 2003 etGesiki et al. 2003).serrée, ave une séparation de 2 millions de km entre les deux omposantes, etune période orbitale de 12 heures.



28 Agnès Aker5 ConlusionsLes nébuleuses marquent de leurs formes omplexes et leurs ouleurs lesétapes de la vie des étoiles, aussi bien dans notre Voie Latée que dans lesmajestueuses galaxies. Les objets à raies d'émission sont les meilleurs andidatspour une analyse spetrale réussie, ar leur émission est onentrée dans desradiations spéi�ques ontenant de nombreuses informations. La onnaissanedes méanismes de prodution des raies de reombinaison et interdites permetde déterminer de nombreux paramètres physiques :- la onstante d'extintion interstellaire obtenue ave le dérément deBalmer ;- la température de la nébuleuse déduite du rapport des raies [O III℄ ;- la densité de la nébuleuse reliée au rapport du doublet rouge de [S II℄(noter que la valeur de l'intensité de es raies permet de distinguer lesnébuleuses peu denses de elles dominées par des hos) ;- la température de l'étoile entrale reliée à la lasse d'exitation de lanébuleuse dépendant de la raie Hélium II λ4686.6 RemeriementsNous remerions vivement Joahim Köppen pour le spetrographe itinérantqu'il a onstruit pour l'éole d'Oléron, et pour son applet permettant une ra-pide analyse de spetres à raies d'émission. Un grand meri à Coralie Neinerpour son aide e�ae onernant l'insertion des �gures sous TEXet à Jean-PierreRozelot pour sa vigilante releture traquant les pièges TEX. L'auteur remeriel'Observatoire de Haute-Provene pour la mise à disposition des spetres prisave AURELIE lors de la mission des étudiants du DEA de Strasbourg en mars2003.Référenes1. Aker A. : 2005, Astronomie - Introdution, Masson-Dunod Ed. (quatrième édition)2. Aker A., Fresneau A., Pottash S.R., Jasniewiz G. : 1998, A sample of planetarynebulae observed by Hipparos, A&A 337, 2533. Aker A., Gesiki K., Grosdidier Y., Durand S. : 2002, Turbulent PN around [WC℄-types stars, A&A 384, 6204. Aker A. & Neiner C. : 2003, Quantitative lassi�ation of WR nulei of planetarynebulae, A&A 403, 6595. Aker, A., Tylenda, R., Ohsenbein, Marout, J., Shohn C. : 1992, ESO PubliationStrasbourg-ESO Catalogue of Galati planetary nebulae.6. Aker, A., Gleizes, F., Tylenda, R., Stenholm, B. : 1991, Ann. Phys. Fr., 3617. Allen : 2000, Astrophysial quantities, Fourth edition, Springer ed.8. Aller, L.H. : 1956, Gaseous Nebulae, London, Chapman-Hall Ed.
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