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Une description qualitative des spectres d'une vingtaine de nebuleuses planetaires 
dans la region du proche infrarouge a ete publiee en 1961 (Andrillat et Andrillat, 1961). 
Le spectrographe E' monte sur le telescope de 120 cm de 1'Observatoire de Haute-
Provence nous a permis d'entreprendre l'etude spectrophotometrique de quelques-
unes de ces nebuleuses planetaires, ainsi que celle de la nebuleuse d'Orion. Ce spectro­
graphe, pourvu d'un rSseau par transmission de 300 traits au millimetre assure une 
dispersion pratiquement constante de 230 A/mm dans le domaine de 5750 a 8000 A. 
Les spectres obtenus sur plaques IN hypersensibilisees a l'ammoniaque, ont ete 
calibres photometriquement a l'aide d'un spectrographe a penombre decrit par 
Barbier(1944). 

Les spectres n'ont pas ete elargis, la hauteur de fente correspondant a peu pres au 
diametre de la nebuleuse planetaire. Dans le cas de NGC 1976, la fente a ete orientee 
suivant la direction Est-Ouest, dans une region tres proche des etoiles du trapeze. Le 
Tableau 1 donne les renseignements habituels relatifs aux observations. 

Les spectres de nebuleuses sus-mentionnes, ainsi que quelques autres, donnes aux 
fins de comparaison, sont reproduits sur la Figure 1. 

Le continuum de NGC 1976 et de NGC 6572 a ete compare a celui de 109 Vir, 
obtenu sur la meme plaque. La distribution d'energie de cette etoile a ete mesuree par 
Oke (1964). Pour IC 418 et IC 4997, ce sont respectivement 16 Ori et A Cyg. qui ont 
servi d'6toiles de comparaison. Cette procedure devrait nous permettre de corriger nos 
mesures des facteurs instrumentaux ainsi que de l'extinction atmospherique. Dans 
notre cas cependant, la precision ne peut etre que mediocre par suite de: 

(a) la difficulte de tracer le continuum; 
(b) la presence de raies atmosph6riques intenses; 
(c) la longue duree de la pose, qui ne permet pas d'assigner une distance zenithale 

unique relative a un spectre; 
(d) l'importante gamme de variation d'intensite des raies. 
Pour les intensites des raies de IC 418, NGC 6572 et IC 4997, indiquees au Tableau 

2, nous avons adopte Techelle de Vorontsov-Velyaminov et al. (1965), en utilisant, 
pour effectuer le raccordement, la raie de Hei a 5876 A. Pour la nebuleuse d'Orion, 
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F I G . 1. Spectres des nebuleuses planetaires dans le domaine de 5750 a 8800 A. 

Tableau 1 

Nebuleuse Date Pose m Dimens ions Fente 
£toile de 

comparaison 

IC 418 26/11/66 4 h 5 0 m 12-0 10-9 14" x 11" 11 A 16 0 r i 
IC 4997 6/8/60 6 h 11-4 13-7 2" 7 / ICyg 
N G C 6572 13/5/67 

3n 9-6 12 16" x 1 3 " 14 109 Vir 
N G C 1976 19/11/66 6 h 66" x 60" 11 16 0 r i 
N G C 7027 20/11/66 3 h 4 5 m 10-4 17-1 18" x 11" 11 16 0 r i 
IC 2149 17/12/63 6 h 9-9 14-0 15" x 10" 7 p Leo 
N G C 6543 11/7/62 6 h 8-8 11-1 22" 7 n And 
N G C 7009 12/7/62 3h 8-4 11-7 44" x 26" 7 0 Boo 
N G C 2392 20/1/62 9h 8-3 10-5 47" x 43" 7 p Leo 
N G C 40 21-22/1/62 1 4 h 4 5 m 10-2 1 1 4 60" x 38" 7 p Leo 
N G C 6210 24/4/61 5 h 1 5 m 9-7 12-5 20" x 13" 7 a Del 

l'intensite est donnee dans l'echelle H/?=100, en faisant usage de la raie de [On] a 
7300 A, dont l'intensite est donnee par Aller et Liller (1959). Les symboles utilises ont 
la signification suivante: S: la raie est tres surexposee; s: la raie est sous-exposee; b: 
l'intensite de la raie, qui forme un blend, n'est pas mesurable. Theoriquement, les 
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Element MA) 

He i 5875 
[Oi] 6300 
[Oi] 6363 
H a 6563 
H e i 6678 

[Sn] 6717 
[So ] 6731 
H e i 7065 

[ A m ] 7136 
[On] 7330 
[ A m ] 7751 
P 2 0 8392 
P 1 9 8413 
P 18 8438 
O i 8446 
P 1 7 8467 
P 1 6 8502 
P 1 5 8545 
P 14 8598 
P 1 3 8665 
P 1 2 8750 

Tableau 2 

Intensites observees 

N G C 1976 I C 4 1 8 

20 83 
2-9 16-4 

s 4-9 
S S 

8 27-3 
5-2 21-7 
8-9 42-9 

16 S 
36-7 S 
17-3 S 
11-9 27-2 

1-80 6-1 
1-86 8-2 

b b 
5-29 3 2 4 
2-18 12-8 
2-74 13-6 
2-86 14-2 
4-29 16-7 
4-37 21-3 
6 22-1 

N G C 6572 IC 4997 

56 6.3 
28-1 2-6 

7-7 0-7 
S S 
27 2-5 

5 0-47 
13 0-75 
S S 
S S 
(120) S 
S 2-15 

4 T 0-54 
4-2 0-75 

b b 
10-6 5-68 
6-3 1-03 
8-8 M 4 

11 1-34 
11-9 1-42 
13-9 1-64 
17 1-64 

intensites ainsi donnees peuvent etre comparees aux intensites dans le domaine de 
3000 a 5000 A publiees par differents auteurs. Une telle operation nous parait cepen-
dant dangereuse. En effet, en comparant les intensites des raies de Paschen dans NGC 
6572 a celles des raies homologues de la serie de Balmer pubises par Aller et Kaler 
(1964), il semble que les premieres soient trop intenses, si Ton adopte un rapport 
thSorique Paschen/Balmer donne par Burgess (1958). Le rapport observe se situe aux 
environs de 2. En adoptant la courbe d'extinction interstellaire donnee par Allen 
(1963), et une extinction y4v = 0-9 magnitudes k p c - 1 , on deduit que l'extinction a H/? 
devrait etre de 2-4 magnitudes, alors que Aller donne pour cette extinction 1-15 
magnitude (Aller, 1964). 

Les intensites observees pour les raies de Paschen sont done environ deux fois trop 
fortes, si Ton admet Textinction proposee par Aller et la valeur theorique de Burgess 
pour le rapport Paschen/Balmer (0-356). Ce disaccord peut provenir en partie de la 
difficulty de situer correctement le continuum dans la region des raies de Paschen. 

Appelons 1, 2, 3, les niveaux 4 S , 2 D et 2 P de On. En resolvant les equations ex-
primant l'Stat stationnaire de la population Nt de ces trois niveaux, il vient: 

N 3 ^ 3 

A T = , e x p ( - X i 3 / ^ ) (1) 
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b3 = ' 2 + Q23 e x p ( - X23/kT) + 0 2 1 + 

et p -

6, = Q 1 2 + Q 1 3 e x p ( - ^ / f e T ) + ——- e x p ( - i23\kT) + -—— 
co2 L C ^ J 

^ 1 2 R ^ 3 ^ 3 2 a M s i ^ co3A3lA2lco2 A2lQl3co3l 
co2\_ C C 1 3 C 2 £ 1 2 C G 2 1 J" 

Les parametres de choc Q peuvent etre trouves dans le travail de Seaton (1958). 
C=8-63 x 10~ 6 NcT~l/2. Pour les probabilites de transition, nous avons adopte les 
valeurs suivantes: A2l = 9-lx 10" 5 s" 1 , ^ 3 1 = 0 - 0 4 8 s" 1 , ^ 3 2 = 0-17 s" 1 . 

L'intensite des raies 7330 et 7319 peut done s'ecrire: 

7(7330 + 7319) = ^ — ~ e x p ( - Z l / f c T ) x hv1330 xA32. (2) 

D'autre part, pour calculer la population du niveau 2 p 3 3p 3 P , il est necessaire de 
connaitre les coefficients de recombinaison radiative sur tous les niveaux de Oi qui 
sont susceptibles d'alimenter le niveau 2p 3 3p 3 P. II faut remarquer qu'une bonne 
partie des atomes qui, par recombinaison, peuplent les niveaux triplets pour lesquels 

contribueront a emettre la raie a 8446 A. Comme nous desirons fixer une limite 
superieure a l'intensite de k 8446, il n'est pas necessaire de calculer en details les 
coefficients de recombinaison sur les diflKrents niveaux. D'apres Allen (1963), le 
coefficient de recombinaison vers le niveau 2 p 4 3 P vaut 8 x 1 0 ~ 1 4 c m 3 s - 1 a 10000°K. 
D'autre part, le coefficient de recombinaison total est estime a 22 x 1 0 " 1 4 c m 3 s _ 1 . Par 
consequent, le coefficient de recombinaison aux niveaux est de l'ordre de 14x 
1 0 " 1 4 cm 3 s - 1 . 3/8 seulement des recombinaisons iront aux triplets. II est difficile 
d'estimer la fraction de ces recombinaisons qui donneront lieu a remission de k 8446, 
mais comme nous desirons une limite superieure, nous la prendrons egale a l'unite. 
D'autre part, presque tous les ions On se trouvent dans le niveau 2 p 3 4 S . 

Par suite: 

7(8446) < (3/8) x 14 x 1 0 " 1 4 x N e x N, x / i v 8 4 4 6 . (3) 

Dans notre cas, b3/bl = l'66x 10" 3 . Ainsi done: 

i (M46) ( 3 / 8 ) x l Q - 1 0 x l 4 < 2 x l 0 - 4 

7(7330 + 7319) (6/4) x 1-66 x 10" 3 x 5-8 x 10" 3 x 0-17 x 8 4 4 6 ~ 

Or le rapport observe vaut ~ 1 0 _ 1 . Les recombinaisons radiatives ne sont done pas 
suffisamment nombreuses pour expliquer l'intensite de k 8446, et il faut faire appel a 
Fexcitation selective par la raie Lyman-/? de l'hydrogene. Cette excitation peuple le 
niveau 2p 3 3d 3D° qui emet, avec des probabilites de transition respectivement de 
2-35 x 10 7 s" 1 et 4 x 10 7 s" 1 les raies k k 11287 et A 1026. Ainsi done, le nombre 
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d'excitations selectives par c m 3 et par seconde permettant de rendre compte de 
Fintensite de X 8446 serait de 

/ x ,4(11 287) 
N(0) Bp x - - ; \ (4) 

V } F A(\ \ 287) + A (1026) 

ou B represente la probability de transition par absorption du niveau 2 p 4 3 P au 
niveau 2p 3 3d 3 D ° . p est la densite de rayonnement de Ly-/? qui permet 
d'exciter le niveau 3 D ° . N(0) represente le nombre d'atomes dans le niveau 
2 p 4 3 P . 

On peut se demander quelle est la valeur de p requise pour que le rapport 7(8446)/ 
7(7330 + 7319) atteigne la valeur observee. Le calcul de p exige evidemment la connais-
sance de N(0)/Nl, qui peut etre deduit du rapport observe 7(6300+ 6363)/7(7330 + 
7319). En effet, Fintensite 7(6300 + 6363) peut s'ecrire: 

7(6300 + 6363) = N(O) exp(-x(lD)/kT) nAhv x (5) 

ou y\ s'obtient en resolvant les equations d'equilibre statistique pour les niveaux 
3 P , ! D e t ! S . 

En negligeant les desexcitations par collisions, vu la faible densite eiectronique, on 
trouve: 

= K [«2 i (^32 + ^ 3 1 ) + ct3iA32(w3lw2)exp(- XislkTj] 
Nea32(o)3/o)2) e x p ( - Xiil'kT) A32 + A2i {A32 + A3l) ' 

Dans cette expression, les indices 1, 2, 3 represented les niveaux 3 P , X D , ! S . En 
adoptant les valeurs de a donnees par Seaton (1958), on trouve que >y = 7-36x 10" 3 

le Tableau 2, 7(6300+ 6363)/7(7330 +7319) vaut, en tenant compte de la D'apres 
correction pour l'absorption interstellaire, 0-24. 

Ainsi done, en supposant que les volumes emetteurs sont identiques, on tire de (2) 
et (5) la valeur 2-36 pour le rapport N(0)IN1. La comparaison de (4) et (2) nous 
permet alors de deduire une valeur de 8*38 x 1 0 " 2 4 ergs c m - 3 pour la densite de 
rayonnement a la longueur d'onde de Lyman-/?. L'etude des intensites relatives des 
raies de Oi dans la region rouge et infrarouge permet ainsi de determiner l'intensite 
specifique dans la raie Lyman-/?. II est possible, a partir de cette donnee d'en deduire 
une valeur pour la densite en atomes d'hydrogene dans le milieu. 

En conclusion, il semble bien que la raie a X 8446 dans N G C 6572 dans les ne­
buleuses soit excitee par fluorescence selective, mecanisme confirme par l'absence de 
la raie X 7772. Le rapport 7(7330)/7(8446) n'a pu etre determine pour IC 418, NGC 
1976, IC 4997, mais il n'est pas inferieur a sa valeur pour N G C 6572, de sorte que la 
presence de X 8446 dans ces nebuleuses peut egalement s'interpr£ter de la meme 
maniere que pour NGC 6572. 
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