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ABSTRACT 

The emergence and wide utilization of nu
merical methods in astronomical imagery, since 
the heginning of the seventies, has permitted a 
much more precise quantization of astrophysical 
phenomena, than in the past decades: automated 
and precise computation of stellar magnitudes, 
systematic establishment of galactic luminosity 
profiles, extensive study of velocity fields in 
nebulae, and so on. Among the most widely used 
techniques which have been tried in this field, 
we could mention the emergence of panoramic 
microdensitometers which have permitted the 
digitalization of astronomical plates into 
image-matrices where each pixel represents a 
numerical value of density, expressed in 8 or 
12 bits of information, depending on the type 
of the machine used. 

With the aid of these methods, the authors 
have developed an algorithm of automatic clas
sification and cleaning of astronomical images, 
which constitutes an original application of 
graph theory to image processing. This algo
rithm can perform the automatic identification 
and classification of stars and galaxies, in
cluded in an image-matrix; by the inspection of 
the bi-dimensional histogram of the luminous 
intensities. For example, one can, by this 
method, clean a dominant galactic image, con
taminated by one or more superposed stellar 
images, by the replacement of noise pixels by 
the value of their symmetrical counterpart, 
with respect to the centroid of the dominant 
galactic image, present in the matrix of 
pixels. Concluding results, obtained in this 
field of research, permit us to think that we 
can apply this algorithm to any kind of image
matrix of astronomical nature. 

L'essor considerable des methodes de 
numerisation des photographies astronomiques, 
dans la decennie 70, a permis une quantifi
cation beaucoup plus precise des phenomenes 
physiques dans l'univers, que par le passe: 
calcul precis et automatise de la magnitude des 
etoiles, etablissement systematique des profils 
de luminosite des galaxies, etude des champs de 
vitesses dans les nebuleuses, etc. Parmi les 
techniques les plus couramment utilisees dans 
ce domaine, mentionnons l'avenement des micro
densitometres panoramiques qui permettent la 
numerisation des emulsions photographiques en 
matrices-images ou chaque pixel represente une 
valeur numerique de densite, echelonnee entre 8 
et 12 bits d'information, suivant le type 
d'appareil utilise. 

A l'aide de ces methodes, les auteurs ont 
mis au point un algorithme de classification 
automatique et de nettoyage des images astrono
miques qui constitue une application originale 
de la theorie des graphes a la science de 
l'image. Cet algorithme permet le reperage 
ainsi que la classification automatique en 
etoiles et galaxies des objets contenus dans 
une matrice-image, par l'examen de l'histogram
me bi-dimensionnel des intensites lumineuses. 
Par exemple, on peut, par cette methode, net
toyer une image galac tique dominante, contami
nee par une ou plusieurs petites images stel
laires superposees, en rempla~ant la valeur des 
pixels parasites par la valeur des pixels-image 
symetriques par rapport au centrolde de la 
galaxie dominante, contenue dansla matrice
image. Des resultats concluants, obtenus dans 
ce domaine, nous permettent d'esperer l'appli
cation a large echelle de cet algorithme a 
n'importe lequel type de matrice-image de 
nature astronomique. 
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INTRODUCTION 
Depuis d~jA plusieurs ann~es, le traite

ment num~rique des images connaft un essor con
sid~rable. Que ce soit dans le domaine de la 
photographie a~rienne, de la t~l~d~tection, de 
la microscopie ~lectronique ou dans d'autres 
applications connexes, 1 'ordinateur joue un 
role de plus en plus important dans 1 'analyse 
des images re~ues, que ce soit dans le contexte 
de la reconnaissance des formes, de la classi
fication du territoire, du diagnostic m~dical, 
etc. 

Plus sp~cifiquement, dans le domaine as
tronomique, l'av~nement des techniques de micro
densitom~trie, depuis le d~but des ann~es 1970, 
a permis 1 'analyse approfondie des clich~s pro
venant des observatoires diss~min~s un peu par
tout, A travers le monde. L'int~ret principal 
de ces techniques est de permettre la creation 
d'une matrice-image sur support informatique, 
habituellement un ruban magnetique, A partir 
d'une ~mulsion photographique de type quelcon
que. Cette matrice-image, 00 chaque point re
pr~sente une valeur num~rique de densite d'in
formation, est ensuite trait~e par l'ordinateur 
A 1 'aide de logiciels bas~s sur 1 'application 
de techniques d'analyse mathematique (algo
rithmes) qui varieront suivant la nature des 
r~sultats que 1 'on veut obtenir. 

L'ACQUISITION DES DONNEES 

A) Emulsions photographigues utilis~es 
Selon la nature des ~tudes que l'on desi~ 

effectuer, il existe diff~rents types d'emul
sions disponibles pour la prise de clich~s pho
tographiques A 1 'aide du telescope. Par exem
ple, si 1 'on desire ~tablir des diagrammes 
couleur-magnitude d'amas d'etoiles, l'astronome 
utilisera des emulsions (11aO, IlaD, l03aO, 
l03aD, 103aE, etc.) dont le taux d'information 
capte, par unit~ de temps, est consid~rable. 

Par contre, pour l'etablissements des pro
fils de luminosite des galaxies individuelles 
en amas, les emulsions IllaF et IllaJ permettent 
la d~tection de niveaux plus faibles d'inten
sit~, ce qui represente un facteur important 
dans ce contexte particulier. 
B) Processus de digitalisation des plagues 

photographigues. 
Une fois la phase du developpement de 

1 'emulsion complet~e, il nous faut maintenant 
la digitaliser afin d'obtenir, sur un support 
informatique approprie, la matrice-image qui 
correspondra au clich~ original. A cette fin, 
nous nous servirons d'un micro-densitom~tre 
panoramique; essentiellement, il s'agit d'un 
microscope couple A un photomultiplicateur, le 
tout ~tant int~gr~ A un m~canisme de balayage. 

Les appareils recents, du type de ceux que 
nous avons utilises, sont relies a un ordinateur 
de controle dans une configuration hybride. On 
utilise un amplificateur logarithmique pour 
transformer, en temps reel, les mesures de tr~ 
mission de 1 '~mulsion photographique, placee au 
foyer du syst~me optique, en un signal propor
tionnel a la densite. 

La quantification par un convertisseur 
analogue-digital et l'acquisition des donnees 
sont realisees par echantillonnage d'un tel 
signal, ~mis lors du balayage, selon 2 axes 
perpendiculaires X et Y. En dernier lieu, les 
informations sont dirigees sur un support ex
terne a grande capacite, un ruban magnetique 
par exemple. De cette mani~re, le cliche ori
ginal est converti en une matrice-image 00 
chaque point, appele aussi pixel, represente 
une valeur numerique de densite d'information, 
comprise entre 0 et 255 (8 bits) ou 4095 (12 
bits), suivant le type d'appareil utilise. 
C) Conversion densite-intensite 

Afin d'effectuer le calcul des magnitudes 
stellaires et galactiques ainsi que des profils 
de luminosite des galaxies en amas, il nous 
faut obtenir une matrice-image 00 chaque pixel 
mesure l'intensite du flux lumineux re~u. 
Etant donne que le processus de digitalisation 
des plaques photographiques nous donne une 
matrice-image en densite, il nous faudra effec
tuer une conversion de ces mesures de densite 
en mesures correspondantes d'intensite du flux 
lumineux re~u. 

A cette fin, nous disposons de "spots" de 
calibration, dispos~s dans 1 'un des quatre 
coins de 1 'emulsion originale. A chaque couple 
de "spots", correspond un rapport connu de 
l'intensite du flux lumineux. En digitalisant 
ces "spots" de fa~on a obtenir une petite 
matrice-image pour chacun d'entre eux, il de
vient possible de calculer, sur echelle loga
rithmi que, 1 eur dens ite moyenne et d' Y fa ire 
correspondre la valeur de 1 'intensite corres
pondante, en echelle relative. On obtient 
ainsi, par ce processus, la charte sensitome
trique de la plaque photographique utilisee. 

La conversion densite-intensite met donc, 
en relation, deux quantit~s : log D et log I, 
00 D represente la densite de l'emulsion. phot~ 
graphique et I l'intensite du flux lumineux 
correspondant. Les mod~les mathematiques uti
lises pour exprimer cette relation sont plus ou 
moins complexes. Parmi les differentes possi
bilit~s que l'on retrouve dans la litterature, 
nous avons retenu, pour les fins de cette etude, 
une des formules utilisees a 1 'observatoire de 
Kitt Peak, en Arizona, appel~e la formule de 
80ad : 
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En posant Y = D dans 1 'equation precede~ 
D etant mesure sur echelle logarithmique, on 
obtient un polynome du troisi~me degre. Dans ce 
cas, 1 'estimation de la valeur des param~tres 
A a A s'effectue a l'aide de la methode des 
m6indr~s carres lineaires, appelee aussi re
gression lineaire de type polynomial. Par con
tre, dans le cas de la formule de Goad non
modifiee, la valeur des param~tres Al a As sera 
determinee en suivant un processus iterat~f , 
base sur le principe de la regression non-line
aire, suivant la methode dite de Newton-Raphson 

REPERAGE ET IDENTIFICATION DES OBJETS 
ASTRONOMIQUES CONTENUS DANS UNE MATRICE
IMAGE DIGITALISEE. 
Afin d'identifier la nature des objets as

tronomiques con tenus dans une matrice-image 
donnee, differentes etapes preliminaires de 
traitement doivent etre realises: determination 
du niveau de coupure qui permettra de differen
cier, dans 1 'histogramme des intensites du flux 
lumineux rec;u, le fondsceleste des objets stel
laires et galactiques; reperage et identifica
tion des objets contenus dans la matrice-image 
par la determination de leurs coordonneesde 
contour; et enfin, creation d'un fichier qui 
contiendra les caracteristiques de base de cha
cun d'eux. 
A) Determination du niveau de coupure dans 

1 'histogramme des intensites pour diffe
rencier le fonds celeste des objets 
stellaires et galactigues. 

La premi~re etape a realiser consistera 
donc a determiner, dans 1 'histogramme des inte~ 
sites de la matrice-image originale, la valeur 
du niveau de coupure, qui permettra de diffe
rencier le fonds celeste des objets stellaires 
et galactiques. En tra~ant sous forme de gra
phique 1 'histogramme ainsi calcule, on s'aper
c;oit que la courbe de distribution des inten
sites est bimodale, telle qu'illustree dans la 
figure 1 : 

F 

Le pic dominant de l'histogramme represenre 
la valeur moyenne de 1 'intensite du fonds celes
te : ce premier mode de la courbe est represente 
par le point d'abscisse "xl". Le pic secondaire 
represente la valeur moyenne de 1 'intensite de 
1 'ensemble des objets stellaires et galactiques 
contenus dans la matrice-image : ce second mode 
de la courbe est represente par le point d'abs
cisse "x2". 

Afin de determiner la valeur la plus exacte 
possible du niveau de coupure recherche, il fau
dra trouver le point d'abscisse "x3'" tel que: 

avec, en plus, les deux inequatims 
suivantes : 

t
1~ < 0, a gauche du point x3 

6F 
~ > 0, a droite de ce point. 

2 On peut ainsi verifier que 1 'expression 

~I; < 0 au point d'abscisse "x3'" ce qui cor-

respond au point d'inflexion de la courbe, ou 
la courbure est negative, c'est-a-dire qu'elle 
a la forme d'un entonnoir (vallee entre deux 
montagnes). 

Idealement, un tel histogramme devrait 
donner un graphique ou le trace de la courbe est 
regulier et continu. En pratique, a cause des 
inhomogeneites de developpement de la plaque 
photographique originale, et de la non-unifor
mite du rapport SIB (signal sur bruit), on ob
tiendra un histogramme ou le trace sera plus ou 
moins regulier. Afin de corriger cet effet de 
deformation du profil de la courbe, il faudra 
lisser l'histogramme des intensites de fa~on a 
adoucir les irregularites du tra~e de la courbe. 

A cette fin, un algorithme d'interpolation 
des frequences peut etre utilise: la frequence, 
au pOint d' intensite "i", sera calculee a l' aide 
de la formule suivante : 

r, fi_l+fi +l ] 
fi = fi + 0.5 l!i - 2 . 

On applique ainsi un filtre spatial unidimen
sionnel a l'histogramme des intensites de la 
matrice-image. Cet algorithme d'interpolation 
des frequences peut etre utilise iterativement 
plusieurs fois, jusqu'a ce que l'on soit satis-
fait du profil final de la courbe obtenue par 
ce procede. 
B) Reperage et identification des objets con

tenus dans la matrice-image et creation 
d'un fichier qui contiendra les caracteris
tigues de base de chacun d'eux. 

Une fois obtenue la valeur du niveau de 
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d'un fichier qui contiendra les caracteris
tigues de base de chacun d'eux. 

Une fois obtenue la valeur du niveau de 
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coupure permettant de diff~rencier le fonds c~
leste des objets stellaires et galactiques, 
nous sommes maintenant prets pour l'~tape sui
vante qui consiste A rep~rer et identifier les 
divers objets astronomiques contenus dans la 
matrice-image originale. A cette fin, un algo
rithme consistant A balayer, ligne par ligne, 
la matrice-image sera utilise afin de deter
miner les coordonn~es qui d~limitent le contour 
de chacun de ces objets. 

Dans un premier temps, un fichier contenant 
1 'ensemble de telles coordonn~es pour tous les 
objets con tenus dans la matrice-image sera 
g~n~r~ par un programme sp~cialement con~u a 
cette fin. Dans un deuxi~me temps, un algo
rithme permettant de rassembler toutes les 
coordonn~es de contour se rapportant a un objet 
donn~ sera utilis~ afin de lui attribuer un 
num~ro d'identification unique. Dans un troi
si~me et dernier temps, un fichier, contenant 
les caract~ristiques de base de chacun des ob
jets identifi~s dans la phase pr~c~dente, sera 
cr~~; il contiendra notamment : les coordonnees 
du centroTde approximatif de l'objet, les coor
donn~es du rectangle circonscrit A l'objet, la 
surface et le rayon ~quivalent de l'objet. La 
figure 2 nous permettra de bien visualiser ces 

~. . caract rlstlques : 

( X"YJ ~ ~ (X 2IY2J 
(l~o Yo) . 

FIGURE 2 

(x"Y,l~ / ~/Y~) 
Le rectangle Clrconscrlt A l'obJet est 

identifi~ de fa~on unique par les 4 couples de 
coordonn~es : (xl' y,) (Xl' y?), (X?' Y2)' 
(X?' Yl). Les cOordonn~es ~u centroTCe appro
ximatif de l'objet sont d~termin~es tr~s sim
plement par les ~quations suivantes 

xl +x2 Yl+Y2 
Xo -2- Yo = -2-

Finalement, la surface S, en nombre de pixels 
carr~s contenus dans 1 'objet, nous permet de 
calculer le rayon ~quivalent r*, d'apr~s la 
relation 

r* =VT 
TRAITEMENT NUMERIQUE DES OBJETS STELLAIRES 

ET GALACTIQUES 
A) Diff~renciation des ~toiles et des galaxie~ 

Maintenant que 1 '~tape de rep~rage et 
d'identification des objets contenus dans la 
matrice-image a ~t~ men~e A bien, il subsiste 
le probl~me fondamental de la differenciation 
des objets stellaires et galactiques. A cette 
fin, un appareil appel~ st~r~o-comparateur, et 

utilis~ couramment en photogramm~trie et en 
stereoastronomie, nous permettra de mener a 
bien cette tache. En permettant le grossisse
ment, A des degres divers, de 1 'image originale 
contenue dans la plaque photographique, 1 'astr~ 
nome pourra facilement identifier les objets 
qui y sont contenus. En effet, dans le cas des 
~toiles, l'image obtenue a des contours bien 
d~finis et une densite centrale elevee alors 
que, dans le cas des galaxies, les contours 
sont beaucoup plus flous et la densite centrale 
moins ~lev~e, sauf pour les galaxies les plus 
brillantes. 

Cette methode de differenciation s'applique 
bien dans le cas OU la matrice-image contient 
peu d'objets, quelques centaines tout au plus. 
Dans le cas contraire, il devient necessaire 
d'utiliser une methode automatisee et systema
tique pour obtenir une plus grande efficience 
de traitement. L'algorithme utilise, dans ce 
contexte, est base sur le calcul du profil 
gaussien optimal ajuste au profil de luminosite 
des etoiles et galaxies contenues dans la matri
ce image. Essentiellement il s'agit de cons
truire, pour chacun des objets stellaires et 
galactiques, une table des valeurs de 1 'inten
site du flux lumineux en fonction de la dis
tance au centroTde de 1 'objet considere : 
I(r) = f(r). Pour eliminer l'effet de 1 'excen
tricite dans le cas des galaxies ellipti~s, 
on calculera le rayon equivalent _~ ~ OU 

r* - n 
S represente la surface interieure d'un isopho
te donne (ligne de niveau OU 1 'intensite du 
flux lumineux est constant). 

A partir de cette table numerique, on cal
cule les parametres d'une fonction gaussienne 
ajustee au profil de luminosite de chacun des 
objets consideres dans la matrice-image. L'ex
pression mathematique utilisee est la suivante: 

Lr-r ~ 2 

I(r) = 10 e-,rar-;-J + IF' ou 

10 = 1 'amp 1 itude centrale du profil gaussien 

IF = 1 'amplitude du fonds celeste 

r = le centroTde de 1 'objet (en coordonnees 
0 polaires) 

aro= l'ecart-type du profi 1 gaussien par rapport 
au centroTde. 

La figure 3 permet d'illustrer la signification 
de ces quatre parametres. 

La methode de regression par moindres 
carres non-lineaires est alors utilisee pour 
trouver les valeurs precises des parametres 
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I , IF' r et or , a partir de valeurs initiales 
000 

convenablement choisies, comme suit: 
IF : valeur moyenne de la luminosite du f~nds 

celeste a la peripherie de 1 'objet consi
dere. 

IR 

IF 

0 

1 umi nos ite de l' i sophote central de l' objet. 

r 0 = ...fx~ + y~ OU 1 e coup 1 e (xo' y 0 ) 

represente les coordonnees du centrofde 
approximatif de l'objet. 
or est determine par la valeur du rayon 
eq8ivalent r* OU la luminosite de l'objet 
est reduite des 2/3 par rapport a celle de 
l'isophote central 1

0
• 

IF+lo 

I " 
FIGURE 3 

~'''(R.l \ 
Ro 

." 

Une fois obtenues les valeurs de ces para
m~tres, on met en graphique, pour 1 'ensemble 
des objets analyses, 1 'amplitude versus l'ecart
type du profil gaussien ajuste a chacun de ces 
objets. Trois regions se dessinent nettement 
dans le trace obtenu (voir figure 4). La bran
che verticale, situee au-dessus du nuage de 
points horizontaux, represente les galaxies. 
Dans ce cas, 1 'ecart-type du profil gaussien 
ajuste sera beaucoup plus grand que pour une 
etoile normale, car le profil de luminosite vrai 
d'une galaxie suit une loi OU la decroissance de 
la courbe est beaucoup moins abrupte (lois de 
De Vaucouleurs, de Hubble-Reynolds, de Kormendy, 
de King, etc.). Plus de details, sur ces lois 
de luminosite, seront donnes dans la section 
suivante. De plus, 1 'amplitude est plus faible 
pour une galaxie que pour une etoile. 

D'autre part, la branche horizontale du 
diagramme represente le domaine des etoiles. 
Dans ce cas, 1 'ecart-type du profil gaussien 
varie peu d'une etoile a l'autre. Par c~ntre, 
1 'amplitude est le parametre qui permettra de 
les distinguer et de calculer leur magnitude. 
Enfin, la branche verticale, situee au-dessous 
du nuage de points horizontaux, comprend des 
objets trop faibles pour etre identifies faci
lement. Les defauts d'homogeneite du grain et 

la deterioration du rapport SIB (signal sur 
bruit) causent une diminution considerable de 
l'ecart-type du profil gaussien, en dessous 
d'un seuil qui rend impossible, la classifica
ti on de ces objets, par cette methode .. 

OBJETS ..iATURES 

ZONE DE S ETOILES 

FIGURE 4 

L---4---------~------------~A 

B) Calcul des profils de luminosite des gala
xies en amas. 
Plusieurs modeles mathematiques permettent 

de decrire les profils de luminosite des gala
xies individuelles en amas. Les plus couramment 
utilises sont les suivants : 
1- Loi de De Vaucouleurs : 

, 
I(r) = 2027.7 I(r )e-7.6146(r/re)\ I OU 

I~ represente laeluminosite du fondsFceles
~uee~ re le rayon effectif equivalent tel 

I(re ) =!. 
I total 

2- Loi de Hubble-Reynolds 
I 

I(r) = - OH 2 + IF OU IF represente 
(l+r/a H) 

la luminosite du f~nds celeste et "aH" la 
distance au centre de 1 'objet tel qu~ : 

I(aH) 
-- = 1/4 
IOH 

3- Loi de Kormendy : 
IOM 

I (r) = ---- (avec n>O) + IF' 
(l+r/~)n 

OU I represente la luminosite du f~nds ce
lest~ et ""M" la distance au centre, telle 
que : 

4- Loi de Ki ng 
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ou IF represente la luminosite du fonds celest~ 
rc la distance au centre a la peripherie du 
"noyau central" de la galaxie et r represente 
un "rayon de maree" pour tenir compte des effets 
d'interaction entre galaxies avoisinantes. 

5- Loi exponentielle (De Vaucouleurs-Freeman): 

I(r) = IF + IOE e-ar . Cette loi s'applique 
bien dans le cas des disques galactiques ou la 
decroissance de la fonction de luminosite est 
exponent i e 11 e. 

Les param~tres de ces differentes fonctia5 
de luminosite peuvent egalement etre obtenus par 
la methode des moindres carres non-lineaires, 
en ayant soin de choisir des valeurs initiales 
appropriees, de fa~on a assurer la convergence 
de l'algorithme iteratif base sur la methode de 
Newton-Raphson. . 
C) Calcul des param~tres d'une .ellipse ajustee 

aux coordonnees de contour definissant les 
isophotes d'une galaxie. 

Un nombre variable d'isophotes, lignes de 
niveau ou l'intensite du flux lumineux re~u 
d'une galaxie est constant, peut etre defini en 
fonction de la dimension de 1 'objet etudie. La 
surface S, exprimee en nombre de pixels carres, 
nous permettra de determiner le nombre d'iso
photes d'apr~s la relation: r* =~; en divi-
sant r* par un facteur d'echelle IT appro-
prie, on obtiendra le nombre N d'isophotes 
desires. 

11 est interessant, dans cette perspective, 
de calculer les param~tres d'une ellipse ajustee 
aux coordonnees des points qui definissent le 
contour de ces isophotes. En effet, une bonne 
proportion des galaxies existantes dans l'uni
vers actuellement observable est constituee de 
galaxies circulaires et elliptiques d~nt le 
coefficient d'excentricite varie de 0 a 7. Cinq 
param~tres sont necessaires afin de decrire co~ 
pl~tement l'ellipse a estimer : le demi-grand 
axe "a", le demi -petit axe "b", le centroTde de 
coordonnees (x , y ) et l'angle d'inclinaison e 
de l'ellipse pgr rgpport a son centroTde. Un 
calcul mathematique complexe, que nous ne de
taillerons pas ici, permet d'etablir 1 'equation 
generale de l'ellipse, par la formule suivante: 

(x - Xo)(b2 - a2) sin 8 cos e ± a b m 
y = yo + 2 2 2 2 

(b sin e + a cos 8) 

ou m =\vI(b2 sin2 e + a2 cos2 e) _ (x-x )2. 
o 

Cette expression generale comporte deux solu
tions correspondant respectivement a la partie 
superieure, d'une part, et a la partie infe
rieure, d'autre part, de l'ellipse, tel qu'illus
tre dans la figure 5 : .... ~~~~~==~~ .. I L'arc ABC represente 

c la partie superieure 
de l'ell ipse alors 
que l'arc ADC en re-

_ presente 1 a parti e 
~~"~"':;;8i .. ~ .... ~inferieure. 

En se basant sur 1 a geometri e de l' ell ipse, 
il est possible de calculer une tres bonne 
approximation des valeurs des 5 parametres x , 
y , a, b et e, que l'on peut encore ameliore~ 
eR utilisant la methode des moindres carres no~ 
lineaires, si l'on a un nombre suffisant de 
points dHinis sur le contour de l'isophote 
considere. 

NETTOYAGE DES IMAGES GALACTIQUES 
11 est courant, en astronomie pratique, de 

depister sur les plaques photographiques des 
images galactiques contaminees par une ou plu
sieurs images stellaires superposees ou situees 
en peripherie des isophotes externes de la ga
laxie dominante. 11 arrive aussi parfois que 
deux images galactiques avoisinantes chevauch~ 
l'une sur 1 'autre, de sorte que leurs isophotes 
externes se recoupent plus ou moins. Pour tenir 
compte de ces diverses situations, les auteurs 
ont developpe un algorithme de classification 
non-supervisee des objets contenus dans une 
matrice-image. Cet algorithme, base sur la 
theorie des graphes, repose essentiellement sur 
l'examen de 1 'histogramme bi-dimensionnel des 
intensites du flux lumineux re~u. 

Le principe de base, sous-jacent a cette 
methode de classification, consiste a reperer 
dans l'histogramme bi-dimensionnel des inten
sites, les pixels pour lesquels le gradient de 
luminosite est minimal. A cette fin, on cons
truit d'abord, pour 1 'ensemble des pixels de la 
matrice-image etudiee, un fichier constitue des 
8 voisins les plus proches de chacun d'entre 
eux. Ces 8 voisins correspondent aux pixels, 
situes a la peripherie du pixel central, situe 
dans un carre de dimension 3x3, par rapport a 
ses voisins. Pour plus de clarte, voir la 
figure 6. 

Le fichier des voisins est ensuite balaye 
de fa~on a determiner, pour chacun des pixels 
dont la valeur se situe au-dessus du fonds ce
leste, celui pour lequel le gradient de lumino
site est maximal. Le gradient est calcule sim-
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o 

Cette expression generale comporte deux solu
tions correspondant respectivement a la partie 
superieure, d'une part, et a la partie infe
rieure, d'autre part, de l'ellipse, tel qu'illus
tre dans la figure 5 : .... ~~~~~==~~ .. I L'arc ABC represente 

c la partie superieure 
de l'ell ipse alors 
que l'arc ADC en re-

_ presente 1 a parti e 
~~"~"':;;8i .. ~ .... ~inferieure. 

En se basant sur 1 a geometri e de l' ell ipse, 
il est possible de calculer une tres bonne 
approximation des valeurs des 5 parametres x , 
y , a, b et e, que l'on peut encore ameliore~ 
eR utilisant la methode des moindres carres no~ 
lineaires, si l'on a un nombre suffisant de 
points dHinis sur le contour de l'isophote 
considere. 

NETTOYAGE DES IMAGES GALACTIQUES 
11 est courant, en astronomie pratique, de 

depister sur les plaques photographiques des 
images galactiques contaminees par une ou plu
sieurs images stellaires superposees ou situees 
en peripherie des isophotes externes de la ga
laxie dominante. 11 arrive aussi parfois que 
deux images galactiques avoisinantes chevauch~ 
l'une sur 1 'autre, de sorte que leurs isophotes 
externes se recoupent plus ou moins. Pour tenir 
compte de ces diverses situations, les auteurs 
ont developpe un algorithme de classification 
non-supervisee des objets contenus dans une 
matrice-image. Cet algorithme, base sur la 
theorie des graphes, repose essentiellement sur 
l'examen de 1 'histogramme bi-dimensionnel des 
intensites du flux lumineux re~u. 

Le principe de base, sous-jacent a cette 
methode de classification, consiste a reperer 
dans l'histogramme bi-dimensionnel des inten
sites, les pixels pour lesquels le gradient de 
luminosite est minimal. A cette fin, on cons
truit d'abord, pour 1 'ensemble des pixels de la 
matrice-image etudiee, un fichier constitue des 
8 voisins les plus proches de chacun d'entre 
eux. Ces 8 voisins correspondent aux pixels, 
situes a la peripherie du pixel central, situe 
dans un carre de dimension 3x3, par rapport a 
ses voisins. Pour plus de clarte, voir la 
figure 6. 

Le fichier des voisins est ensuite balaye 
de fa~on a determiner, pour chacun des pixels 
dont la valeur se situe au-dessus du fonds ce
leste, celui pour lequel le gradient de lumino
site est maximal. Le gradient est calcule sim-
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plement, comme etant la difference entre les 
valeurs d'intensite du pixel considere et de 
son VOlSln. Ce voisin est alors identifie 
comme etant 1 'ancetre du pixel etudie. 

V, V2 

V4 Pc 

Vs V7 

V3 
V5 
Vs 

'" .... 
a: 
=> 

'" -... 

Lorsque 1 'on a reussi a 
trouver un pixel pour 
lequel il n'existe pas 
de voisin d~nt le gra
dient de luminosite est 
superieur ou egal a 0, 
un sommet a, d~s lors, 

He repere. Dans le cas ou plusieurs voisins 
ont un gradient de luminosite nul, un plateau 
a ete repere; une routine, specifiquement pre
vue pour traiter ce genre de situation, per
mettra alors de determiner le pixel qui sera 
considere comme le sommet de cette region de 
1 'histogramme. Apr~s avoir ainsi determine, 
par balayage du fichier des voisins, l'ensem
ble des sommets de l'histogramme bi-dimension
nel des intensites, le processus de classifica
tion des pixels contenus dans la matrice-image 
peut maintenant etre effectue. 

A cette fin, un numero de classe est 
d'abord assigne a chacun des sommets. Par la 
suite, un meme numero de classe est assigne a 
chacun des pixels qui se situent dans la li
gnee des pixels ancetres rattaches a un sommet 
particulier. Supposons que l'on ait defini 
ainsi N classes dans 1 'histogramme bi-dimen-
sionnel des intensites de la matrice-image. 
Ces classes correspondent a des etoiles ou des 
galaxies d~nt 1 'etendue est plus ou moins 
grande, suivant le nombre de pixels qui les 
constituent. 

Dans la plupart des cas, le sommet domi
nant qui comporte le plus grand nombre de 
pixels-ancetres, correspondra a une image ga
lactique dominante, alors que les autres 
sommets representeront des images stellaires 
superposees, que l'on desire eliminer. La 
valeur des pixels, rattaches aces pics secon
daires, sera alors remplacee par la valeur des 
pixels-image, symetriques par rapport au cen
trofde de 1 'image galactique principale, qui 
cofncide avec le sommet dominant de l'histo
gramme. Ce processus de substitution des va
leurs des pixels, dits parasites, est justifie 
par la symetrie des profils de luminosite des 
galaxies, comme nous 1 'avons vu precedemment. 

CONCLUSION 
Les auteurs ont applique cesdiverses methodes 

a 1 'analyse d'images astronomiques, contenant 
principalement des amas de galaxies riches, ou 
la proportion de galaxies elliptiques. est rela
tivement elevee. Les resultats obtenus sont 
concluants, du point de vue methodologique, et 
permettent d'esperer 1 'application a large 

echelle des algorithmes decrits a n'importe le
quel type de matrice-image de nature astronomi
que. 
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