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RESUME

Les influences du Soleil sur la Terre sont I'objet de récestebppements en astrophysique re-
groupés sous le terme de météorologie de I'espace. Le viitesest une composante importante des
interactions entre le Soleil et la Terre, et notamment let vapide issu des poles. Puisqu’il est issu
des régions polaires de la couronne, on comprend I'impoetalétudier ces régions. Dans cette thése,
on s’intéressera particulierement a I'étude de ces régiotares ou se situent les plumes soupgconnées
d’étre a 'origine du vent solaire rapide. Les méthodesiamses en ceuvre s’appliquent d’ailleurs tout
aussi bien aux Ejections de Masse Coronale (CME).

Pour ce faire, nous utilisons les données récoltées paritssams spatiales SOHO et STEREO. Ces
missions fournissent des mesures de I'émission luminewSoteil dans I'extréme ultra-violet (EUV) et
des données coronographiques dans le visible. Il est imupigubur les reconstructions volumiques de la
couronne de noter la présence de deux satellites identpuesSTEREO, semblables a SoHO. Ce qui
nous permet d’avoir trois points de vue simultanés. Noussd@veloppé une méthode permettant a la
fois de reconstruire 'émission de la couronne en trois disiens mais également de prendre en compte
I’évolution temporelle des plumes et de I'estimer, toutiesmt parti de la simultanéité des mesures selon
différents points de vue. Cette avancée a été possible guddévaloppement d’'un modeéle d’évolution
des plumes polaires. Dans ce modéle, on suppose les plunmesiles mais variant en intensité. En dé-
finissant par avance la localisation des plumes, on aboutitgobleéme bilinéaire selon une composante
statiqgue et une composante temporelle.

L'outil ainsi développé a été appliqué aux données EUV nm&spar SoHO et par STEREO ainsi que
sur simulations. Les simulations ont révélé I'importanegudendre en compte les différents parametres
géometriques de ces missions spatiales. Le développermentate de projection et de rétroprojection
adapté (et adaptable) ainsi qu’'une étude minutieuse ndyseomis de définir les paramétres minimisant
les artefacts géométriques de reconstruction.

Enfin, la disponibilité de trois canaux de longueurs d’ondearpces données EUV nous a permis
d’effectuer une analyse spectrale des reconstruction&ffraachissant de l'intégration sur la ligne de
visée. En utilisant un modele liant la répartition speetrdlémission lumineuse et les parameétres du
plasma tels que la densité et la température électroniques avons pu estimer ces deux grandeurs
physiques pour chaque voxel des cartes tridimensionraiés couronne.

En conclusion, la disponibilité prochaine de données dadaion SDO nous permettra d’affiner cette
étude grace a 8 canaux de longueurs d’'onde EUV. Des dévetmmie dans I'estimation automatique
des zones d’évolution temporelle et dans la reconstrud@g@ME sont également envisagés.



ABSTRACT

The influences of the Sun on Earth is the source of new develonfsmn astrophysics regrouped under
the name of space weather. The solar wind takes an imporéhinpthese interactions, especially the
fast solar wind which comes from the solar poles. Thus, westastand the importance of the study of
the Sun polar regions. In this thesis, we will analyse thengsi located at the poles which may be the
source of the fast solar wind. The method we will use coulddsluo study the Coronal Mass Ejections
too.

We will use the data acquired by the space missions SoHO aB&®ED. Those missions give away
measurments of the solar light emission in the extremewdiiet (EUV) and coronographic data in
visible light. For volumic reconstructions of the coronasiimportant that the two STEREO spacecraft
have almost identical instruments. And they are very sinidathe SoHO spacecraft. Thus, we have
three simultaneous viewpoints. We developed a method wdachat the same time perform a three-
dimensional reconstruction of the emission and estimatéeimporal evolution of plumes while making
use of the simultaneous viewpoints. This is possible thamkise development of a model of evolution
of the polar plumes. In this model, we assume that the plurnetimove but have a varying intensity.
By first defining the positions of the plumes, we obtain a bdingroblem with a static emission set and
a temporal set of unknowns.

We applied this method to simulated data and to EUV data asumed by SoHO and STEREO.
The simulations showed us the importance to take into ac@uthe geometric parameters of the space
missions. We developed a projector backprojector codelwtaikes into account all these parameters.
Thanks to a study on simulations we defined the parametehwhinimize the artifacts of reconstruc-
tion.

Finally, thanks to the three bandwidth of EUV data, we carigoer a spectral study of the recon-
struction, avoiding the line of sight integration. Using adel that link the plasma parameters and the
spectral variation of the emission we can estimate the tieasd the electronic temperature for each
voxel of the three-dimensional maps of the corona.

To conclude, the future availabilty of data from the SDO maisswill allow us to improve the spec-
tral reconstructions thanks to the presence of eight badttwin the EUV. We will investigate future
developments in the automatic estimation of the temporaluéion areas and in the reconstruction of
CME.






CHAPITRE 1

PRESENTATION DU PROBLEME

1.1 Physique de I'atmosphére solaire

Parce que c’est I'étoile la plus proche de nous, le Soleiliestsource majeure de connaissance pour
la physique stellaire. Les progres dans la compréhensmméeanismes du Soleil peuvent se transposer
en physique stellaire. Mais de nombreux mécanismes phgsitundamentaux du Soleil restent encore
mal compris. On peut penser au probléme dit du chauffage d=ii@nne (1.1.2). Comment la couronne
solaire peut-elle atteindre des températures de plusiaillisns de kelvins alors que la surface n’est
gu’a 5800 K? On peut également citer en exemple, les mécasiantiorigine du vent solaire (1.1.3),
ce flot constant de particules énergétiques qui émane du. S@eent solaire est un des objets d’étude
de la météorologie de I'espace (1.1.1). Ce domaine émergefdlee la géophysique, la physique de la
magnétosphere et la physique solaire et se propose dealiéccaractere changeant de I'environnement
spatial jusqu’au voisinage de la Terre (section 1.1.1). §peee prévoir I'apparition de phénomenes qui
peuvent se révéler dangeureux (CME pour Coronal Mass Ejeatiomnglais ; voir section 6.2.2).

L'étude du Soleil nous apporte également un point de vueuansgir la physique des plasmas et des
champs électromagnétiques de par les conditions extrémgsrggnent. Par exemple, les observations
du Soleil ont poussé les chercheurs a étudier les ondes toagewustiques et les ondes d’Alfvén comme
sources potentielles du chauffage de la couronne [2, 14kt@galement le cas de la théorie de la re-
connexion magnétique qui analyse les processus de réamamgs topologiques des lignes de champ
magnétique et la libération d’énergie qui en découle [45].

1.1.1 La météorologie de I'espace

La météorologie de I'espace est une science naissanteajtacdie a comprendre et a prévoir les
conditions physiques de I'environnement spatial. On cemgrque le Soleil y occupe une place im-
portante car il est notamment a 'origine du vent solaireest éjections de masse coronale (CME pour
Coronal Mass Ejection en anglais, voir section 6.2.2). MaisHamp magnétique terrestre y est égale-
ment prépondérant de par son interaction avec les pasichirgées du vent solaire et des CME. Elle se
situe donc a l'interface de différentes communautés eog@lsgsique et en géophysique. Un de ses buts
est la prévision de phénomenes tels que les CME, dans I'edpgiouvoir éviter ou au moins anticiper
les dégats qu’elles peuvent causer sur Terre. Seule urie fratition des CME vient frapper la Terre.
Mais lorsque cela arrive, il peut en résulter des effets mgpds tels que la perturbation des réseaux
de distribution électrique par induction, ou encore I'emdoagement de I'électronique des satellites et
une perturbation de leur trajectoire. Enfin, les particaleargées peuvent s’avérer dangereuses pour les
astronautes [5].

On voit sur la figure 1.1 un montage illustrant le lien entr&tdeil et la Terre avec notamment les
aurores. Pour comprendre ce phénomene naturel, il faigmdmer les observations depuis la Terre, des
satellites d’observation de la Terre et des satellitessEolation du Soleil.



Figure 1.1 — Montage illustrant le lien entre Soleil et aasor

On peut également se poser la question de I'influence devitécsolaire sur le climat de la Terre.
On sait depuis longtemps que le Soleil présente une actaitéble avec une période de 11 ans dont on
ignore l'origine exacte. Elle se manifeste notamment safisrme d’une variation périodique du nombre
de taches solaires observables. C’est par cette méthode quee solaire a été observe pour la premiere
fois. On observe également une variation de la quantité diera@&mise ainsi que du rayonnement lumi-
neux. Le champ magnétique s’inverse, lui tous les 22 ans. Golesvariations climatiques dépendent
de nombreuses autres variables, il peut étre difficile ntrestle rdle du Soleil. Il semble néanmoins établi
gue le Soleil ne peut expliquer les variations récentesidat!

1.1.2 Le chauffage de la couronne

Le chauffage de la couronne fait partie des probléemes naiugsle la physique. Si on s’en tient
a la deuxieme loi de la thermodynamique, on ne peut pas emplique la couronne solaire ait une
température de I'ordre du million de kelvins alors que ldare du Soleil vaut 5800 K. Pour justifier
ce phénomeéne, il faut comprendre comment I'énergie esspratée du Soleil & la couronne par des
mécanismes autres que thermiques. Il existe deux granalesesl de théories tentant de I'expliquer. La
couronne étant un plasma en partie modelé par son champ tigagné@®n peut imaginer que I'énergie
soit transportée par des ondes magnéto-hydrodynamigaesXgmple les ondes d’Alfvén [1]). Un effort
considérable de modélisation de ces ondes est effectua pamimunauté afin de mieux les comprendre
et de trouver des indices expérimentaux de leur présenceieauteurs ont détecté la présence d’ondes
d’Alfvén dans le Soleil et considérent que I'énergie q@sltransportent suffirait a expliquer le chauffage
de la couronne et I'accélération du vent solaire [13].

On peut également justifier ce transport d’énergie versuamme grace a la reconnexion magnétique
[9]. Il s’agit du transfert de I'énergie stockée dans le chanagnétique solaire via génération de courant
par induction. L'énergie est relachée sous forme d’ondeke athaleur. Cette hypothése fait également
I'objet d’intenses travaux de modélisation, en partiquls travaux sur les nanoflares [43].

2



1.1.3 Le vent solaire

Ulysses First Orbit Ulysses Second Orbit

Aworage Maonihly
rri
Sunspol Murmibar -

Figure 1.2 — Mesures du vent solaire par la sonde Ulysse.teasg des particules au niveau de la sonde
en fonction de la latitude est superposée a deux images @il. &01 bas, le nombre de taches solaires
indique que I'on passe du minimum au maximum d’activité iseld_e minimum correspond a I'image
de gauche et le maximum a I'image de droite

Le vent solaire est un flux constant de particules chargéegmanent du Soleil. En période de
minimum solaire, il est constitué de deux composantes : ¢ s@laire lent (typiquement 400 km
issu des régions équatoriales, et le vent solaire rapide Kibs 1) issu des poles [22]. En période de
maximum, la distinction entre ces deux composantes estsataire. Cette évolution du vent en fonction
de la latitude a été mesurée par la sonde Ulysse tout au lomgegicle solaire. La figure 1.2 illustre bien
le changement de comportement du vent solaire entre lesdedride maximum et de minimum. Les
mesures de vitesse du vent solaire sont superposées a uye dmasoleil illustrant son apparence. A
gauche la période de minimum et a droite la période de maxinuartourbe du dessous caractérise
ces périodes a partir du comptage du nombre de taches saaiffenction du temps. Une des énigmes
de la physique solaire est que I'on ignore le processus éléation qui permet au vent solaire rapide
d’atteindre de telles vitesses. Pour atteindre ces véemgec les hypotheses des modeles standards, il
faudrait une température des trous coronaux bien pluselgweélle ne I'est en réalité [32].

Comme il est établi que le vent solaire rapide est issu des troronaux, il est nécessaire de s'inté-
resser aux conditions dans ces régions pour tenter de codrpree probleme. C’est pourquoi il existe
une activité scientifique importante a propos des plumesnesl, situées dans les trous coronaux.
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1.1.4 Emissions lumineuses du plasma solaire

L'information dont nous disposons sur la couronne solaiemtven majeure partie de la lumiére
gu’elle émet. Il est donc important de bien comprendre désquécanismes provient cette lumiere. C’est
ainsi que I'on pourra tirer le meilleur parti des images aeaadisposition. Il existe différents processus
qui permettent I'émission de lumiére observable sur Tearesde plasma coronal. Le processus dominant
dépend de la longueur d’onde d’observation. On sépare erglda couronne en trois composantes en
fonction des mécanismes physiques a l'origine de I'émisslzserveée.

La couronne K (Kontinuierlich ou continuum) vient de la dgfon Thomson. C’est la diffusion de
la lumiére émise a la surface du Soleil par les électronsdille la couronne. La lumiere diffusée en
un point de la couronne est proportionnelle a la densité&réleicue en ce point. Elle peut donc nous
apporter une information sur la répartition du plasma daroluronne. Mais elle dépend également de
la distance au Soleil et de I'émission de la surface du S@leit section 2.1.2).

La couronne F (Fraunhofer) résulte de la diffusion de la &rmsolaire par les poussiéres interplané-
taires situées entre le Soleil et la Terre. Elle n’est dorscdiigectement liée a I'atmosphére solaire et ne
nous intéresse pas pour notre étude. Sa contribution esttame et elle peut étre génante pour I'obser-
vation de la couronne K. Pour observer la couronne K, on @oie souvent de soustraire la partie de la
lumiére émise par la couronne F par des méthodes numérigigesd 1.3).

Figure 1.3 — Comparaison d’'une image LASCO C3 brute et de la mérage aprés soustraction de la
couronne F. L'image corrigée est mieux contrastée et ongizsérver une CME.

La couronne E (Emission) correspond a la lumiere émise paotes de la couronne par désexcitation
radiative. La couronne étant un plasma fortement ioniséplaonne E comporte de nombreuses raies
spectrales réparties dans tout le spectre électromageétitintégration sur tout le spectre de I'émission
de la couronne E est plus faible que celle des couronnes FRakcontre, si on filtre la lumiere autour
des raies émises par la couronne E, les couronnes F et K pgealssamir négligeables, surtout si on
observe dans l'ultraviolet (UV), voire I'extréme-ultralet (EUV) ou la couronne E est plus intense.
Ces deux remarques conduisent a différents types d’instiisnselivant ce que I'on cherche & mesurer.
La lumiere de la couronne E dépend des caractéristiquesagmpl: de la densité et de la température
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électronique, mais également des abondances respeawésnd qui la composent. Elle renferme donc
une information treés riche mais pas toujours facile a imtggy. Pour tirer le meilleur parti de cette
information, il est essentiel de bien comprendre la physapemique qui régit I'émission du plasma. La
base de données CHIANTI [21] [37] est un pas important dangs. £lle regroupe I'essentiel de nos
connaissances sur les processus d’émission d’'un plasmsageae des modeles de plasma de la couronne.
On verra plus en détail ces processus d’émission luminensecaie leur modélisation dans le prochain
chapitre (2.1.1).

1.2 Phénomeénes observés dans la couronne

1.2.1 Les plumes polaires

Les plumes polaires sont des structures fines (environ 7@0fedarge) et lumineuses de la couronne
solaire, situées au-dessus des trous coronaux polaires lattudes supérieures a 70 degrés. Il est en
général admis que les plumes suivent les lignes de champétiagige. On peut établir qu’elles s’étendent
de maniére super-radiale, c’est-a-dire qu’elles suivest ldynes issues d’un foyer géométrique situé
au-dessus du centre du Soleil [39]. Comme les trous coronalaxes, elles sont visibles pendant les
périodes de minimum de I'activité solaire. On peut parfgjiglément observer des plumes dans les trous
coronaux équatoriaux.

Figure 1.4 —Image EIT a 17,1 nm d’'un péle solaire et des plymésres en période de minimum

Les plumes semblent s’étendre au moins jusqu’a des alsitdde30 rayons solaires [17]. Il est pos-
sible gu’elles s’étendent méme plus loin, jusque dans leemihterplanétaire. Pour les observer dans
leur ensemble, il faut donc utiliser a la fois des imageurdidque solaire (voir sections 1.3.1.1,1.3.2.1)
et des coronographes (voir sections 1.3.1.2 1.3.2.2) ayaohamp de vue plus grand. Certains auteurs
ont remis en cause le fait que les structures observéesla ais coronographes et a I'aide d'imageurs
du disque solaire soient les mémes structures. Il peut ehétffe délicat de corréler ces deux types de
mesures. D’une part car les phénomenes physiques a l'erdgs émissions de lumiére observées ne
sont pas les mémes. D’autre part parce que les images neasotdygours prises au méme moment. Il
semble maintenant établi qu’il s’agit bien des mémes sirest au moins dans un certain nombre de cas.

On peut parfois associer les plumes a des zones ponctudhassion intense situées dans les trous
coronaux. Ces points correspondent a des zones de conmenttatflux magnétique, et peut-étre des
zones de reconnexion magnétique [48]. On peut donc se demsinés plumes sont la source du vent
solaire rapide.

On sait encore peu de choses sur les plumes polaires, eaufiartisur leur géométrie. Certains
auteurs pensent gu'il existe en réalité deux sortes de @ures plumes de type rideau et les plumes
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tubulaires [28]. Les premiéres ne seraient que le résuliaedntégration sur la ligne de visée de zones
de sur-densité co-alignées avec I'observateur. Ces plueragest liées aux frontiéres des cellules du
réseau de supergranulation. Les secondes seraient desubualaires de sur-densité associées aux points
brillants de la surface. Ces dernieres correspondent plesjaecl’on imagine intuitivement comme étant
des plumes.

L'hypothése de plumes en rideau peut recouvrir une supitigpgose nombreux types de structures,
dont les structures fractales [39]. Cette hypothése refieildia vérifier car les fractales sont par nature
des fonctions non continues et les données dont nous dispasd une résolution finie. De plus, il
est difficile mathématiquement d’établir des résultatslaurature ou les propriétés statistiques de la
projection d’un objet fractal. Il est néanmoins possible@®iser des comparaisons entre données réelles
et données simulées a partir d’'un modeéle fractal et d’endi&s conclusions sur des propriétés statistiques
fractales compatibles avec les observations.

On suppose en général que les plumes sont des structuresneat identifiables de forme tubulaire,
ignorant la possibilité d’un effet de superposition suiga¢ de visée. Pour savoir siles plumes pourraient
étre une source du vent solaire rapide, il faut s’attachaeaxidentifier leurs caractéristiques et celles du
milieu qui les entoure, appelé milieu interplumes. |l estasisaire de connaitre leur densité électronique,
leur température, le volume qu’elles occupent par rappottau coronal (appelé facteur de remplissage)
ou encore la vitesse du plasma qui les constitue [12]. De nexnsles etudes ont été menées pour tenter de
déterminer ces parametres [18, 47]. Pour ce faire, il faatinformation de type spectroscopique. Nous
verrons plus en détail pourquoi en section 1.1.4.

temps

| —

Figure 1.5 — Schéma de réalisation d’'un sinogramme. Onsgéalie coupe a altitude constante d’'un
empilement d’'images prises a des instants différents.

Un autre aspect important des plumes est leur évolutiondegtip. Les plumes semblent apparaitre
et disparaitre en un ou deux jours. Par contre, elles réaiggant plusieurs fois au méme endroit pendant
des périodes allant jusqu’a trois semaines [16, 48]. Cedusinas ont été tirées a partir de campagnes
d’acquisition de données a des cadences élevées, permatéabonne résolution temporelle.

Le suivi des plumes peut se faire selon une technique vesuei observant une coupe a altitude
constante d’un empilement d’images : un sinogramme. Lasg@duapparaissent alors comme étant des
sections de sinusoides centrées sur I'axe de rotation dril ¥Bigures 1.6 et 1.5). Cette méthode a
'avantage de rassembler sur une image une partie de hr&Ebon spatiale et I'information temporelle
présente dans les données.
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Figure 1.6 — Sinogramme réalisé avec des données EIT a 17pbumnune altitude de 1 R. du premier
au 20 novembre 1996. Le contraste est ajusté afin de bienemiplumes apparaissant dans le trou
coronal. On peut distinguer des plumes apparaissant etrdispant sur une méme sinusoide.

1.2.2 Les éjections de masse coronale

Les CME sont des éjections de matiere se propageant dansrtanceuwsolaire. L'hypothése de leur
existence a été émise pour la premiére fois en 1931 [10] afiarder d’expliquer le lien entre I'activité
solaire et les phénomenes terrestres tels que les aur@emdices expérimentaux de leur existence ont
ensuite été trouvés en 1973 par DeMagtual. a I'aide des données du coronographe de I'observatoire
de Sacramento Peak [20]. Tousey en 1973 apporte la preuniidéfde leur existence, avec le satellite
0OSO0-7 [32].

Le nombre de CME varie de une par jour en période de minimum G @insix par jour environ
pendant les périodes de forte activité. Seule une petitéidrade ce nombre vient frapper la Terre. Les
CME sont typiquement constituées d’un front lumineux suiving région sombre, moins dense dans
laquelle se trouve une région plus dense. Néanmoins cegatites régions n'apparaissent pas dans
toutes les CME.

Jusqu’a présent tous les instruments d’observation dul®tldes CME se trouvaient au voisinage
de la Terre. Les CME qui se dirigent vers la Terre sont doncstvasent noyées par le tres fort signal issu
de la surface du Soleil. Mais il y a aussi un effet de sélediieha sphére céleste car le signal observé
résulte de la diffusion Thomson. Or I'émission est plusdontrs la Terre quand la diffusion a lieu sur
la sphére céleste (voir section 1.1.4). La plupart des CMB@st vue de maniére transverse et non pas
frontale. Il est donc difficile de déduire la structure tnginsionnelle réelle des CME. Or la connaissance
de cette structure est fondamentale pour discriminer leflee magnéto-hydrodynamiques (MHD) des
CME correspondant le mieux aux observations, et ainsi miemxpcendre les phénomeénes physiques
qui gouvernent le fonctionnement des CME. C’est un des olgeat®ila mission STEREO (voir 1.3.2).

La figure 1.7 montre une CME, prise par le coronographe COR1 d&kRETEB, au moment de sa
formation au voisinage du disque solaire.



Figure 1.7 — Image de CME prise par COR1 sur STEREO B

1.3 Instruments d’observation de la couronne

1.3.1 La mission SoHO

SoHO (Solar and Heliospheric Observatory en anglais) esimission d’'observation du Soleil menée
conjointement par la NASA et 'ESA. Le satellite a été laneéldécembre 1995 et est toujours en
opération apres plus de 12 ans, bien au-dela de la durédeniint prévue.

Le satellite SOHO est situé au point de Lagrange L1, lieuwléme gravitationnel entre la Terre et le
Soleil, situé a 0,01 unité astronomique (UA) de la Terre @ QA du Soleil sur la ligne Terre-Soleil. 1l
suit donc presque la méme trajectoire que la Terre et ercpbeti, voit le Soleil selon la méme direction
gue les observatoires terrestres.

La mission SoHO embarque des instruments pour I'observatisitu du vent solaire (CELIAS,
COSTEP, ERNE), des instruments pour sonder la structurenatdu Soleil grace a I'héliosismologie
(GOLF, MDI, VIRGO) et enfin des instruments d’observation @etromosphere, de la région de tran-
sition et de la couronne solaire (CDS, EIT, LASCO, SUMER, SWANGS).

Pour les applications de reconstruction tomographiqueytitisera essentiellement les instruments
EIT et LASCO.



Figure 1.8 — Schéma du satellite SoHO avec la position dé&selifts instruments

1.3.1.1 Le télescope EIT

Le télescope EIT (Extreme ultraviolet Imaging Telescopmy; Figure 1.9) observe le disque solaire
dans 4 bandes de longueur d’onde situées respectivement det17,1 nm, 19,5 nm, 28,4 nm et 30,4 nm
(Figure 1.10) [19].

Comme on le voit sur le schéma 1.9, il s’agit d’'un télescopssitpie a deux miroirs de type Ritchey-
Chrétien. Des filtres d’entrée et de sortie en aluminium p#anede s’affranchir au mieux de la lumiére
parasite. Le filtre d’entrée rejette la lumiere infrarougdaelumiere visible. Le second filtre est une
redondance pour le rejet de la lumiére visible. Le masqueesgir est un disque opaque avec un quadrant
ouvert, ne laissant passer la lumiére que sur un quart defsaesul permet de sélectionner un des quatre
guadrants des miroirs correspondant chacun a une des tpragteeurs d’onde. Les miroirs sont en effet
séparés en quatre quadrants ayant chacun un dép6t de comceadmréflectance différente. Ces dépots
de couches minces peuvent étre vus comme des filtres iretigs. On peut se reporter aux théses de
Jean-Marc Defise et Frédéric Auchére pour une étude détdidlé performances de EIT [4, 15].

Sa focale effective est de 1,65 m et le diamétre du miroir @irenvaut 12 cm. Les images sont
obtenues successivement a intervalles rapides d’envi2omitiutes pour la bande a 19,5 nm et de 6
heures pour chaque autre bande. Le champ de vue est centeécaumtre du disque solaire et fait 1,3
rayon solaireR.) de large.

Un des avantages de I'instrument EIT est donc qu'il permetali une information spectrale de tout
le disque solaire et de la couronne proche. Cette informatois donne des indices sur les parametres du
plasma comme nous I'avons vu en section 1.1.4 et comme neesrtens plus en détail en section 2.1.1
. EIT est congu pour que chaque bande passante correspoadaia t’émission d’'une désexcitation
radiative particuliére par un ion particulier. Ces tramsif ayant lieu majoritairement autour d’'une tem-
pérature électronique donnée, on peut associer une tetm@ecaractéristique aux observations. C'est
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Figure 1.9 — Photo du télescope EIT suivi d’'un schéma dettiimsent.

pourquoi on associe classiqguement un ion et une températan@que bande passante de EIT (1.10).
Cependant, I'interprétation n’est pas toujours aussi aiaékes bandes passantes de EIT recouvrent plu-
sieurs raies d’émission de la couronne, caractéristiqaderdpératures différentes. Méme si une seule
transition prédomine, la contribution cumulée des autassitions peut difficilement étre négligée.

1.3.1.2 Les coronographes de LASCO

Le télescope LASCO (Large Angle and Spectrometric Coron&gExperiment) est un ensemble de
trois coronographes (C1, C2 et C3) qui observent la courona@asale 1,1 jusqu’a 32 rayons solaires
(Figure 1.11). Un coronographe est un instrument d’observaolaire muni d'un disque opaque oc-
cultant le disque solaire et congcu pour minimiser la lumiifisée. Le télescope LASCO permet de
sélectionner différentes polarisations rectilignes. lhasdes passantes des différents coronographes vont
du bleu au proche infra-rouge, contrairement a EIT qui alesBEUV. La lumiére observée vient donc
essentiellement des couronnes K et F. La plupart du tempshemche a s’affranchir de la couronne F
(section 1.1.4). Pour ce faire, on les différencie gracauapelarisation ou en utilisant des modeles de
distribution de poussiéres.

1.3.2 La mission STEREO

La mission STEREO est une mission de la NASA d’observationadeil®t du milieu interplanétaire.
Elle est unique car elle comporte deux satellites quasingamitiques qui suivent des trajectoires les
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(a) 17,1 nm, Fe IX/X, T=1 MK

(c) 28,4 nm, Fe XV, T=2 MK (d) 30,4 nm, He ll, E =80 kK

Figure 1.10 — Exemples d'images fournies par EIT dans leggbandes de longueur d’onde. On peut
considérer que chaque bande correspond a I'émission déamedit & une température donnée.

eloignant de la Terre dans des directions opposées surlalessar environ une unité astronomique (U.A.)
du Soleil. Elle permet donc pour la premiéere fois d’obsetge®oleil de deux points de vue différents,
voire trois avec la Terre et SOHO. Les deux satellites gy@lent de la Terre a une vitesse moyenne de
22° par an (figure 1.13). Cette vitesse n’est pas constant@sanrde I'ellipticité des trajectoires.

Certains instruments a bord des satellites permettent seedas mesures situ : IMPACT, PLAS-
TIC. STEREO dispose également de mesures d’ondes radio Ak ES. Les imageurs sont rassem-
blés dans SECCHI (Sun Earth Connection Coronal and Heliosplnedstigation). Il y a, en particulier,
les EUVI qui sont des imageurs du disque similaires a EIT.SEB possede aussi deux coronographes
CORL1 et COR2 proches des coronographes de SoHO. Une nouvear#pgat a SOHO est la présence
d’'imageurs grand champ HI1 et HI2 (Heliospheric Imager) ojuservent I'espace entre la Terre et le
Soleil.

La mission STEREO est donc une mission extrémement impertzart elle recouvre une grande
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Figure 1.11 — Exemples d’'images fournies par LASCO C2 (a gawethe3 (a droite)

variété et une grande quantité d’'observations. La présgackux satellites a des positions différentes
en fait une mission unique. Cela permet d’envisager des stremtions stéréeoscopiques de certaines
structures du Soleil et facilite les reconstructions torapgiques. Les HI sont également les premiers
instruments de ce type. En dehors de la possibilité de siegr€€ME du Soleil jusqu’a la Terre, ils
permettent d’observer une grande portion du ciel en pernw@mnéela en fait un outil idéal pour I'obser-
vation des cometes, par exemple. On a pu ainsi observer éegsjde cometes étre emportées par une
CME.

1.3.2.1 Lestélescopes EUVI

EUVI est un imageur du disque solaire similaire & EIT pour SoHobserve le disque et la couronne
proche jusqu’a 1,5 rayon solaire dans les mémes bandesnpessme EIT méme si les filtres ont des
réponses spectrales Iégerement différentes. Lintaafioét des données des EUVI est donc semblable a
celle de EIT, ce qui permet de profiter de I'expérience acdaejusqu’a présent au cours de la mission
SoHO. Puisque les EUVI et EIT observent les mémes bandesralesc les images EUVI présentent
les mémes difficultés que les images EIT en ce qui concerrgidgsostics en température du plasma
coronal.

1.3.2.2 Les coronographes COR1 et COR2

Les deux coronographes COR1 et COR2 permettent d’observer tarcmisolaire dans le visible
entre 1,3 et 15 rayons solaires. Un intérét important dercgsuiments est qu'’il y a recoupement entre
les champs de vue des EUVI et des coronographes. Cela noustpgirsuivre une méme structure sur
une tres grande distance.
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Figure 1.12 — Schéma d’un des satellites STEREO avec la@osiés différents instruments

1.4 Problématique

Nous avons vu précédemment quel était I'état de nos cormmaiss sur la physique de la couronne
solaire et quelques-uns des problemes qu'il reste a résolidkistence du vent solaire est mal comprise
et les mécanismes du chauffage de la couronne restentaimseri nous faut donc mieux connaitre la
couronne pour tenter de résoudre ces problemes.

Dans le cadre de cette these nous nous attacherons a ragerstpartir des données les structures
tridimensionnelles de la couronne solaire et en particldi® plumes polaires. Il est intéressant de dé-
terminer la température et la densité électronique en &g@qgint de la couronne car ils déterminent
en grande partie le comportement du plasma coronal. Pouriige hous allons voir qu’il existe des
méthodes permettant, a I'aide d’'un certain nombre d’'imalgek couronne, d’obtenir une carte tridi-
mensionnelle de I'émission lumineuse dans la couronne. Gele® méthodes de la tomographie. La
tomographie appliquée au Soleil (tomographie solaire)a e histoire vieille de presque 60 ans [54].
Nous avons maintenant a notre disposition une quantité aieésds beaucoup plus importante, ainsi que
de bien meilleures capacités de traitement de ces donnéasn@es permet d’envisager des méthodes
de reconstruction plus efficaces et plus complétes. De phganéthodes n’ont jamais été appliqguées aux
images EUV qui apportent un type d’information complémgatdes images coronographiques dans le
visible.

Il n’a jamais été possible de s’affranchir du fait que les&res reconstruites changent au cours de
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Behind

Figure 1.13 — Trajectoires des satellites STEREO A et B pgradja la Terre et au Soleil. Les satellites
suivent des trajectoires voisines de celles de la Terre,e& ane légéere avance, B avec un léger retard.
En conséquence, ils s’éloignent de la Terre dans des dinsctipposées avec une vitesse moyenne de
22 degrés par an. lls passent chaque année par des pointg ettdese par rapport a la Terre diminue
fortement jusqu’a s’inverser.

I'acquisition des données. Ce probleme d’évolution temifmest souvent négligé. Ce n’est pas rhédi-
bitoire dans le cas ou les structures n’évoluent pas trojleagent (la couronne lointaine). Par contre,
c’est beaucoup plus problématique dans le cas des plumaisgsolOr les plumes polaires sont suppo-
seées avoir un lien important avec le vent solaire. Nous tenged’apporter une nouvelle modélisation du
probleme dans le cas des plumes polaires et de la mettre ee pauwr obtenir des reconstructions avec
estimation de I'évolution temporelle.
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Figure 1.14 — Premieres images prises par EUVI sur STEREO A smuatre bandes passantes 17,1
nm, 19,5 nm, 28,4 nm et 30,4 nm
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CHAPITRE 2
MODELISATION

2.1 Emissions lumineuses

Afin de bien comprendre les observations des satellites SetH&YEREO, il est important d’ana-
lyser les mécanismes de formation de la lumiére recue. Spliins’agisse des coronographes dans le
visible ou des imageurs du disque solaire dans 'EUV, cesamiémes ne sont pas les mémes. Dans le
premier cas, la lumiére regue est issue de la diffusion denéere émise a la surface du Soleil par les
électrons dans la couronne, c’est la diffusion Thomson.sDarsecond cas, la lumiére est émise lors
de désexcitations radiatives des ions de la couronne. lfesriations que I'on peut tirer de ces deux
types d'observations ne sont pas exactement les mémestditesnents qu'il faut leur appliquer non
plus. Méme si nous décrirons le fonctionnement de la difiugihomson (2.1.2), nous nous attacherons
plus longuement a décrire le fonctionnement des imageuks &ld lesquels nous nous sommes le plus
attardés durant la thése (2.3).

2.1.1 Raies d’émission d’'un plasma

La couronne solaire est constituée d’un plasma trés peedéfst! kg.m 3 a4 1L05R.) et trés chaud
(1CP Kelvins). Elle est constituée d’une variété d’atomes altés|’'Hydrogéne au Nickel. Ces atomes
sont trés fortement ionisés en raison de la températuréetldw plasma. Il en résulte un spectre d’émis-
sion particulier dont l'interprétation nécessite la cassance de I'interaction entre ces ions et les ondes
électromagnétiques.

Décrivons le processus d’émission d’'une onde électrontaigrepar la couronne, qui est un cas de
plasma chaud de faible densité. Le passage pour un élétrientsémfois, X ™™ d’un état excitéj a son
état fondamental peut s’écrire comme suit :

XM= XMty (2.1)
ou XJ-er est I'ion X*™ dans son éta} et y, un photon. L'énergie du photon émis vaﬁﬁt, avech la
constante de Plancka vitesse de la lumiere &t la longueur d’onde du photon émise par la transition
dej versf. La puissance lumineuse volumique émise par cette trangiépend de la densité volumique
n; (X*™M) de cet ion dans son état excij¢du coefficient d’émission spontanée d’Einstéip et de
I'énergie d’un photon comme suit :

Pir = nj (X™M) Ajr — (2.2)

Estimer la densité d’un ion n’est pas immédiat. On effectnegénéral, une série d’étapes intermédiaires
en calculant le rapport de la densité de I'ion dans I'étaitéxur la densité de I'ion dans I'état fondamen-
tal, le rapport de la densité de I'ion dans I'état fondamiesuala densité de I'ion ionisénfois, le rapport

de la densité de l'ion ionisén fois sur la densité de I'élément, le rapport de la densitéédérent sur la
densité de I'hnydrogéne et enfin le rapport de la densité gelidgene sur la densité électronique. Tout



ceci est resumé par I'équation suivante :

nj (X*™) ne (XM n(X*™M) n(X) n(H)
ng (XM n(X™) n(X) n(H) ne

nj (X™™) = Ne (2.3)
oun(X) est la densité volumique de I'élémextn(X ™) est la densité volumique de I'iod™™, H est
I'nydrogene, ehe est la densité volumique de I'électron (densité électna@qOn notédx I'abondance

de I'élementX par rapport a I’hydrogénél. En connaissant les abondances des différents éléments
et en supposant un plasma totalement ionisé en premiérexamtion, on peut donner le rapport de
I'abondance de I'hydrogéne par rapport a la densité éleicioe : il vaut Q8. L'approximation coronale
consiste a dire que le niveau excitén’est peuplé qu’a partir du niveau fondamentalDe plus, le
niveauj n’est dépeuplé que par désexcitation radiative vers deswawinférieurs. En conséquence, on a
ng (XT™) ~ n(X™™M). De I'approximation coronale, on déduit I'équilibre enéxecitation et désexcitation
pour le niveayj de I'ion X+,

Ng (X+m) neC?j =nj (X+m) z Ajk (2.4)
k<]

ou C?i est le taux d’excitation par collision électronique qui €ég du modeéle de distribution en tempé-
rature du plasma. En récapitulant, on a I'équation suivante

X H ne (XM n: (X+m Cé.n
DX gy MH) g, M g X e (2.5)
n(H) Ne n(X+m) ne (XM S Aj
En reportant dans 2.2, on trouve finalement :
hc ,
Pit = 0,8AxG (T, Ajr) e (2.6)
jif
ou les termes dépendant de la température forment la fondéi@ontributiorG (T,)\jf).
n(X*m) Ay
G(T,Ajf) =C§ 2.7)
(T:Ajr) =G, N(X) Yk<jAi

2.1.2 Diffusion Thomson

La diffusion Thomson est la diffusion d’'un photon par unetipate chargée de faible énergie. Dans
la couronne solaire, il s’agit d’électrons. La diffusiondrhson change la polarité de la lumiére inci-
dente. Dans le cas d’'une onde plane incidente non polanséa,des coefficients d’émission pour les
composantes radiale et transverse qui valent :

It — %Ine

2.8
I = Zinccose (2.8)

oul estlintensité lumineuse incidentegest I'angle entre 'onde incidente et la direction d’obsion
(DM). La diffusion Thomson n’est donc pas isotropeest la section efficace de diffusion Thomson et
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vaut :

@\
9= (4nsom(?> @9

ou g est la charge em la masse de la particule diffusant®. est la permittivité du vide. On @ =
7,95.10-3% m?.sr 1 pour I'électron.

Dans le cas de la couronne, la lumiére est émise depuis urieé oidisque solaire. Il faut donc
intégrer les équations 2.8 sur la somme des sources pdestséliées a la surface. On fait en général
dans ce cas I'hypothése que tous les points de la surfacéeéitrdd la méme fagon. Par contre, en chaque
point, I'émission n'est pas identique selon toutes lesatimas. C’est ce que I'on appelle la “variation
centre-bord” Ceci est di a un effet d’absorption par la zon¢ralgsition. On a alors un probleme a
symeétrie sphérique. La lumiere diffusée ne dépend donc gleedistance du point couranM au centre
du SoleilO et de la direction d’observatiogn qui peut étre entierement caractérisée par son parameétre
d’'impactp (figure 2.1).

On modélise la luminance a la surface du Soleil comme suit :

| =lp(1—u+ucosy) (2.10)

ouu est une fonction empirique de la longueur d’ondeedst I'angle a la normale a la surface du Soleil
au point d’émissiors (figure 2.1). Les coefficients d’émission radiale et transees’en déduisent :

i = 229ne[(1—uCz+u
t 7.[2 ,|-2 L<2 ) 3+ C4] (2.11)
li—lr = Z3neiz [(1-u)Ci+uC]

avecp le parametre d'impact de la ligne de vis€g.; 3 4 sont des fonctions d’un angf@ qui est I'angle
entre la tangent€l M) a la surface du Soleil et la droitf®M) passant par le centre du Soleil (figure 2.1).
M est le point courant de la couronne ou se produit la diffuJibamson. Les valeurs d&; 3 4 sont
calculées par intégration sur la surface du Soleil [8] (iqua2.12).

C; = cosQsirtQ

C, — __{1 3sifQ — 98¢ (1+3S'”ZQ>'”(13§S"£29)} (2.12)
Cs = ——COSQ co§Q .
c _-[5+s.nzg 259 (5 sir ) In (12502

Ces valeurs peuvent étre tabulées en fonctio®dgoir figure 2.1), ou a la distance au centre du
Soleilr grace a la relationr.sinQ = R.,. Connaissant par ailleurs, on peut en déduire les coefficients
d’émission pour une ligne de visée particuliére.

On réécrit usuellement I'équation 2.11 en exprimant linsieé totaleB et I'intensité polarisé@B :

2
B = h+l = %l [(1—u)C3—|—uC4]r%—[(1—u)C1+uC2]‘r’—4}ne

20 (2.13)

L'intensité totale est mesurée par LASCO directement. Dams$ des coronographes de SECCHI,
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Figure 2.1 — Géomeétrie de la diffusion Thomson dans le caa dedronne

les images sont toujours prises avec un polariseur. La saesignages prises dans toutes les directions
de polarisation donne l'intensité totalpB est calculé a partir des trois images correspondant a des
directions différentes du polariseur.

2.1.3 Comparaison

L'émission lumineuse EUV émise par désexcitation radéatiépend de maniére quadratique de la
densité électronique (équation 2.6), contrairement auleda diffusion Thomson ou la dépendance est
linéaire (équation 2.11). Il en résulte un contraste plusartant dans les imageurs EUV que dans les
coronographes, dans le visible. De plus, I'émission dunpdagépend de la température électronique
contrairement a la diffusion Thomson.

Les mesures de la lumiere EUV nous permettent d’estimemigpédeature électronique en plus de
la densité électronique, chose qui n'est pas possible agecdronographes de SOHO et de STEREO.
Pour ce faire, il nous faut connaitre les abondances deseliffs €léments présents dans la couronne. |
nous faut également un modele précisant les longueurs eogides coefficients d’émission de chaque
transition observée. Il existe une base de données regrolgrasemble de ces informations sur la spec-
troscopie des plasmas astrophysiques. C’est la base deeso@hBANTI [21, 37] qui représente I'état
de l'art dans ce domaine.
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Grace a I'equation 2.11, on comprend que I'émission du pdasitué dans le plan du ciel soit plus
intense (effet de sélection dans le plan du ciel) lorsquizseove depuis la Terre. En effet, dans le plan du
ciel, on ax = 7, ce qui maximisd,. C’est une des raisons pour lesquelles il est difficile d’olesedes
CME se dirigeant vers la Terre (dans ce gas 0) depuis SoHO. Une autre raison étant que la lumiére
emise par ces CME se superpose a celle émise par le disque sGlite dernieére raison est également
valable pour I'émission EUV. La mission STEREO nous permgtalker ce probléme car les satellites
ne sont pas situés au voisinage de la Terre. La zone la miaena®e avec la diffusion Thomson, n'est
donc plus la méme sphére.

2.2 Formation des images

2.2.1 Cas générique

Les imageurs et les coronographes de SoHO et de STEREO saétekeppes aux foyers desquels
se trouvent des matrices CCD. On peut écrire I'intensi@éue selon une ligne de visé en fonction de
I’émissionele long de cette ligne. Dans le cas ou on peut négliger I'adtigor, il s’agit simplement d’'une
intégration. C’est la plupart du temps le cas pour les obsensde la couronne. Cette approximation
peut s’avérer invalide dans le cas ou la densité du plasmarddwop importante.

i(u):/Mege(M)dM:/oooe(D—i—au)da (2.14)

ou u est le vecteur directeur d’'une ligne de viség a le paramétre de la droite, & est la position
du détecteuru parcourt le champ du détecteur. Pour un détecteur, l'iittengesurée par chaque pixel
ik résulte de I'intégration de I'émission lumineussur un volume semi-infif¥. Pour le pixelk, on a

I’équation :
ikz///MGVKe(M)dM (2.15)

Ces volumes sont des pyramides tronquées. On voit que le3pnel#@st intrinséquement discret en raison
de la pixelisation des images mais continu par rapport ai$gion.

Pour des raisons de codt de calcul, on fait I'approximatio@ ljntégration pour chaque pixel se fait
selon une ligne de visée et non un voluxieOn prend la droiteZi passant par le centre de la pyramide
Vk :

i = e(M)dM:/ e(D + auy)da (2.16)
Me % 0

On remarque en particulier que lgssont linéaires er. Sur les imageurs EUV, le pas angulaire entre
deux pixels est constant et toutes les lignes de visée agweenD car les champs de vue sont faibles.
Sur les coronographes, il y a de la distorsion en raison desgoshnds champs observés. Cette distorsion
a été calibrée et est bien connue. Dans les deux cas lessttsi sont dans une configuration conique
car toutes les lignes de visée sont issues d’'un méme point.

En coordonnées sphériques, dans le repere lié au télesooprtie sur le centre du Soleil (héliocen-
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trique), lesuy sont donc donnés comme suit (voir aussi figure 2.2) :

ro= 1
uk=u[Ngk,Npk| = | 8 = (Ngk—So)Pe (2.17)
@ = (Ngk—Sp)Pyp

ou ng i, est le numéro de ligne du pixkletn,x son numéro de colonne. De ménsg ets, reperent le
centre du Soleilpg et py sont les pas angulaires d’'un pixel a I'autre selon les dewections.

x

Figure 2.2 — Schéma de la géométrie d’un télescope illuskrasorrespondance entre pixel et direction
d’observation

On choisit de discrétiseren voxelse; cubiques. On peut alors réécrire I'équation 2.16 en I'équat
Suivante :

iKk= Zhjkej (2.18)
J

ou hj est la longueur du segment de la ligne de vis&encluse dans le voxg (figure 2.3). En raison
de la linéarité de la relation entieet e, on peut donc représenter le probleme sous forme mateciell

i=He (2.19)

avecH la matrice de projection.

Il n'est pas facile de se ramener a des sous-problémes a dearslons comme dans le cas paralléle,
la matriceH est donc de trés grande dimension. Il n’est alors pas pes$gdlinverser directement, voire
méme de la stocker en mémoire vive. C’est pourquoi nous avévalappé un algorithme permettant
d’effectuer rapidement les opératiofiBe et H'i. Pour ce faire nous avons implémenté I'algorithme de
Siddon [51] en C. Les formules permettant d'utiliser I'aligfome de Siddon en prenant en compte la
geometrie complete des télescopes sont détaillées dameXa I.
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Figure 2.3 — Schéma de l'intersection entre les voxels etigne de visée

2.2.2 Cas de la diffusion Thomson

Dans le cas de la diffusion Thomson, l'intensité observépreportionnelle a la densité électronique
au point courant mais dépend également de la distance dentépa surface du Soleil et de la direction
d’observation (section 2.1.2). En raison de la proport#ité entre I'émission et la densité électronique,
on peut remonter directement a la densité électronique :

i= Zne (2.20)

ou le vecteur: représente soit l'intensité polaris@8 soit I'intensité totaleB pour chaque pixel d'un
coronographe. La matric& ne s’exprime pas de la méme maniére suivant que I'on coresiRleu pB
(voir section 2.1.2. Par exemple, dans le capBgeon a I'équation suivante :

Z=0OHM (2.21)

ou O et M sont des matrices diagonales qui dépendent respectivelugatrameétre d'impag et de la
position du point courari¥l dans le plasma vig etr :

Ok = pi
mj = (1-u)Ca(rj)+Co(rj) (2.22)

7
rJ
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gue I'on obtient en exprimant I'équation 2.13 pour un voxdu cube de reconstruction et un pikede
'image :

2

o, P
pB = 7'075 [(1—u)Ca(rj) +uCy(r)] ne,j (2.23)

j
Commes les matrice@ et M sont inversibles, on peut aisément se ramener a une simi@tgation sur
la ligne de visée en redéfinissant les données et les incennue

i = 04
ny, = M lne (2.24)
i = Hn,

On peut donc utiliser I'algorithme de Siddon en prenant kEcpution d’appliquer les transformations

2.24 aux images et aux volumes reconstruits. Les mattes M sont méme diagonales, on est donc

simplement ramené a une pondération des pixels des donrdes wxels du cube de reconstruction.
Dans le cas de l'intensité total; on a :

2
Bk = 7|0 {—l:—% [(1— U)Cl(l’j) + UCZ(I’]‘)] + 2% [(1— U)Cg(l’j) + uC4(rj)} } Ne j (2.25)

On retrouve un terme proportionnelpd, et un terme indépendant de la ligne de visée. On en déduit
que :

Z:—OHM—i—HM’:(—O I)(Ig ;)(;‘j) (2.26)

On voit que dans ce cas, il faut effectuer deux projectionganSdispose a la fois d8 et pB, il est
préférable d'utiliser les deux sources d’informationsnBé# cas ou I'on ne dispose que Beon est
contraint d’effectuer deux projections au lieu d'une samsua avantage supplémentaire.

2.3 Particularités des imageurs EIT et EUVI

SoHO a été lancé il y a maintenant plus de 12 ans. S'’il en esuk détérioration des instruments,
de nombreux progrés ont été faits dans la calibration deséispour tenir compte des différents effets
instrumentaux, comme nous allons le voir dans cette pastie BIT. Les instruments EUVI de STEREO,
trés similaires a EIT, ont largement bénéficié de I'expéretie EIT. Nous allons voir dans cette section
différents effets instrumentaux, ainsi que la maniére dssont mesurés et modélises.

2.3.1 Reéponse spectrale

La figure 2.4a nous montre la réponse spectrale de EIT entteoapte de tout I'instrument : roue a
filtres, filtres d’entrée, filtres de sortie, miroirs et megriCCD.

On dispose également pour EUVI A et B d’'une calibration awlsdh réponse spectrale globale des
instruments comme présenté figure 2.4. On voit que EIT etl8glBont trés similaires. Il y a une trés
légére différence entre EUVI A et B qui est due a la précisieméilisation des couches minces sur les
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Figure 2.4 — Réponses spectrales dans les quatre bandestpasdes différents imageurs en tenant
compte des deux filtres, des deux miroirs et de I'efficaci#@ngjgue du détecteur. (a) EIT, (b) EUVI A,
(c)EUVIB
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miroirs.
La connaissance précise de ces spectres nous permet degsageiau modele d’émission développé
en 2.1.1 quelle est la lumiére regue connaissant la temypéret la densité du plasma observé.

2.3.2 Reéponse impulsionnelle

() (d)

Figure 2.5 — PSF de EIT dans 'EUV déduites des mesures énterfetriques dans le visible. Ces PSF
résultent de la forme des miroirs, de I'alignement des ojetig) et pour une faible part de la diffraction.
[15]

La réponse impulsionnelle (PSF pour Point Spread Functioe)a la diffraction est trés faible pour
les imageurs EUV. En effet, la tache d’Airy est proportidiea la longueur d’'onde. Par contre, il est trés
difficile de réaliser des miroirs sans défauts a ces longuéwnde. Les défauts de forme des miroirs,
ainsi que les défauts d’alignement des optiques contrilégalement a I'élargissement de la PSF.

Dans le cas de EIT, la largeur a mi-hauteur de la PSF est enditm quart de pixel (Figure 2.5).
On peut donc considérer que le coeur de la PSF n’altére pasiegeks et négliger son influence dans la
modeélisation.
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Dans le cas des imageurs EUV comme des coronographes,usiaiiffdans I'instrument est un pro-
bleme important. Cette lumiére diffusée résulte a la foimadadosité des miroirs (difficiles a réaliser aux
niveaux de précision de 'EUV), et de la diffraction par legports des filtres d’entrée en aluminium.
On a mesuré que la rugosité des miroirs de EIT est de 7 A. Powl,Flle est de 2 A (moyenne qua-
dratique). Pour EIT, il a été possible d’évaluer I'effet dediffusion en vol et d’estimer la composante
de la réponse impulsionnelle qui correspond a cet effet. €& guantifier le niveau de lumiére diffusée
grace a des transits planétaires (Mercure, Vénus) devatl&l. Les planetes formant un disque noir
dans 'EUV, toute la lumiére qui y est observée résulte deffasion. Il a ainsi été trouvé pour EIT des
valeurs de lumiere diffusée &4R;, allant de 50% de I'énergie du signal observé a 28,4 nm, jasgbo
al7,1nm i3]

Figure 2.6 — PSF a 19,5 nm de EIT tenant compte de la diffusimenoie par I'analyse d’'une image
d’éruption [4]

On peut modéliser cette diffusion par une convolution. Céinmda diffusion instrumentale revient
alors a estimer sa PSF. Il est possible d’évaluer les ailda d&ponse impulsionnelle en utilisant les
images contenant des éruptions (flares). Ce sont des évéisepoectuels trés intenses qui saturent la
matrice CCD. Il est donc impossible par ce biais d’obtenir letreede la réponse impulsionnelle. La
figure 2.6 correspond a cette réponse impulsionnelle. Lartkétution se fait par une estimation radiale
des parameétres d’un modéle de diffusion instrumentale. dMéincette diffusion semble faible au bord
de la réponse impulsionnelle, la convolution se fait avettidgue solaire, dont la lumiére est intense, et
peut diminuer fortement le contraste au bord du champ.

En utilisant la PSF estimée par [4], il est possible de temingte de la diffusion dans les images EIT.
La convolution étant linéaire, on peut modifier I'équatiad@en ajoutant la matrice de la convolution
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par cette PSF préalablement estimée :
t=CHe (2.27)

On peut également déconvoluer les images avant d’utileeréthodes tomographiques. En général,
ce ne sera pas fait dans les reconstructions de cette théseff€eest négligeable dans les données
STEREO.

2.3.3 Champ plat

On dispose de mesures au sol de la correction de champ pl&f dgdst-a-dire la réponse de I'instru-
ment & une source uniforme. Malheureusement ce n’est ffgsasiien raison de la détérioration continue
de la matrice CCD, fonction de son exposition. Cependant, p@ssible d’estimer en vol I'évolution du
champ plat grace a la méthode de Kuhn [36]. Il s’agit d’uililes images apres avoir dépointé I'instru-
ment dans différentes directions. On obtient ainsi une mélkzadion entre I'objet observé et la carte de
champ plat qui permet de connaitre cette carte. Par coetite,@arte ne peut étre connue qu’a un facteur
multiplicatif prés par cette méthode.

(a) (b)
Figure 2.7 — Carte de champ plat au sol (a), et estimée en vde(B)T [4]

La comparaison des images de la figure 2.7 montre I'impoetaiecla détérioration par la lumiére
du disque solaire. Dans l'image (b) de la figure 2.7, on vairement I'image négative du Soleil avec
un flou au bord di a la variation du diametre du disque apparent trajectoire du satellite. On voit
également dans cette image I'effet de la pénombre due dlgui supporte le filtre aluminium proche
de la matrice CCD.

Le gain est corrigé lors des prétraitements automatiquesyges EIT. Il en résulte dans ces images
un bruit amplifié dans les pixels du disque et de son bord pgoord aux pixels externes. On peut tenir
compte de cette différence en attribuant aux images uneamale covariance qui dépend de la carte de
gain du détecteur.
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2.3.4 Oirientation des satellites

L'orientation du satellite par rapport au Soleil est mesysar une méethode numeérique, I'estimation
des paramétres d’'un cercle correspondant a I'image du Isolsre sur le détecteur. Cette méthode
permet de connaitre I'orientation avec une précision deltedu dixieme de pixel. Le roulis est, quant
a lui, connu a 2 arcmin pres. Cette mesure est faite a 'aidsateseurs stellaires.
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Figure 2.8 — Evolution de la position du centre du Soleil darchamp de EIT

La figure 2.8 montre que I'on a pu mesurer le pointage avec taredg précision tout au long de la
mission. Il y a une Iégére dérive de l'orientation du satelie I'ordre de quelques pixels en 10 ans mais
la précision de la mesure est bien inférieure au pixel. Ceaagstal pour les reconstructions tomogra-
phiques du Soleil car c’est un paramétre qui détermine ldiposles lignes de visée par rapport a I'axe
de rotation du Soleil. Une légere erreur de ce parametrergibaonduire a une matrice de projection
erronée.

2.3.5 Perturbations des mesures

Différentes sources de bruit viennent affecter les donB#€st EUVI. Le bruit thermique est trés
faible car le CCD de EIT est refroidi passivement typiqueme+@7a°C. Le bruit de numérisation est
négligeable car les données sont codées sur 16 bits et Ips denpose sont adaptés. Les pixels sont
régulierement frappés par des particules chargées quientgnt voire saturent leur signal (figure 1.10c).
Cet effet peut étre détecté automatiquement, car les pixethés ont des valeurs éloignées des pixels
voisins et de leurs valeurs dans les images précédentesattes.

Si on applique la correction de gain sur les images EIT (8e@i3.3), le bruit de lecture et le bruit
de quantification ne sont pas uniformes dans I'image ennaleda détérioration du détecteur qui induit
des gains tres variables d’un pixel a I'autre. 1l peut entsffavoir une différence de gain de 90 % d’'un
pixel a I'autre comme nous I'avons vu en section 2.3.3.

Sur EUVI, il peut également y avoir un bruit lié a la compressides données. Il existe différents
modes de compression qui permettent d’avoir une imporfaégeience d’acquisition des images tout en
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conservant un certain nombre d’'images faiblement com@essd’algorithme de compression utilise la
décomposition en ondelettes qui permet d’avoir un bon daspseel des images avec de forts taux de
compression. En contrepartie, les zones ayant un signailole f/aleur sont fortement altérées.

Un argument pour justifier cette compression des donnéeskEldN| est que le bruit lié & la com-
pression est inférieur au bruit de photon dans chaque pbegendant, en raison de la troncature des
coefficients de la décomposition en ondelettes, la comiaregsroduit un biais sur des zones couvrant
plusieurs pixels. Comprendre I'influence de cet effet surpegormances des techniques d’inversion
n'est pas immédiat.

2.3.6 Conclusion

Nous avons vu dans ce chapitre quels sont les mécanismaquey/a la source de la lumiére obser-
vée par les missions SoHO et STEREO. Nous avons décrit un mpdéhettant d’exprimer I'intégration
sur une ligne de visée. Enfin, nous avons étudié les differmmefacts d’observation se produisant dans
les imageurs EIT et EUVI. L'ensemble de cette analyse pedaebnstruire un modeéle direct de forma-
tion des données, connaissant les parametres de la couronne

Dans la suite, nous utiliserons cette description pourrooér I'état de I'art des problemes de re-
construction de la couronne solaire (section 3.4) et poveld@per notre propre meéthode (chapitres 4 et
5).
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CHAPITRE 3

OUTILS, METHODES ET ETAT DE L'ART

Nous avons vu jusqu’a présent quels étaient le contextemblaématique scientifique, et de quel
type de données nous disposions. Afin de tirer le meilleur gas mesures, il nous est maintenant né-
cessaire de nous attacher aux méthodes de traitement deroesed. Nous commencerons ce chapitre
par une présentation des statistiques bayésiennes. Rigspnésenterons différentes méthodes numeé-
riques d’optimisation ainsi que les méthodes de tomogeafin, nous présenterons un état de l'art
des méthodes de reconstruction de la couronne solaire.

3.1 Problémes inverses

Nous avons vu au chapitre précédent que nous pouvons nexdédise processus de formation des
images sous la forme d’un produit matriciel en raison derszalité (équations 2.19, 2.20). L'obtention
des mesures, connaissant I'émission lumineuse est ce qppelle le probléeme direct. Le probléme
inverse consiste quant a lui a trouver I'émission lumingsela densité électronique dans le cas de la
diffusion Thomson) en connaissant les images. Dans un pdusegénéral, un probleme inverse consiste
a remonter a des parameétres d’intérét a I'aide de mesurdsarsaque mesures et parametres d’intérét
sont liés par un modéle. Ce modele peut étre issu de la physitpie également d’autres disciplines
telles que la biologie, la finance, ou la sociologie. C’'estadame formulation tres générale.

3.1.1 Définitions

Lorsque I'on cherche a déterminer des parametres a l'aidesdeares, il faut connaitre le mécanisme
liant les données aux inconnues que I'on cherche (probléraety

y=A(x)®n (3.1)

ou y sont les donnéegx; sont les parametres inconnu4,est un opérateur déduit des hypothesg&s
définissant le lien entre les données et les paramairest un vecteur dit de bruit qui permet de tenir
compte de I'écart entre le modele et la réalité qui contiemjoiurs des effets non pris en compte. On écrit
® pour laisser libre le choix de I'opérateur liant le bruitet Honnées. Le probléme inverse correspondant
consiste a estimet connaissany sous les hypothese®’. On notex"une estimation de la solution du
probleme inverse.

. |
—_ A O_y,

Figure 3.1 — Schéma général représentant un probleme énvers



Dans notre cas l'opérateut est linéaire. De plus I'imperfection du modele est modélipar un
bruit additif, centré. On retrouve alors une classe extréard courante de problemes inverses, dont font
partie les problémes de tomographie :

y=Ax+n (3.2)

3.1.2 Approche bayésienne

L'approche bayésienne consiste a probabiliser 'enseddsejuantités en jey, « etb. En supposant
gue les quantités soient continues et que leur fonctionpkertion soient dérivables, on peut leur faire
correspondre des densités de probabflité|.77’) et f (b|.7#"). On peut en déduire toutes les autres densi-
tés de probabilité introduites ici connaissant I'équatarmodéle direct (équation 3.1). En effet, sachant
la densité de probabilité du bruit, on peut déduire la prdib@lzonditionnelle des données connaissant
les paramétre$(y|x), appelée vraisemblance (3.1). En supposant égalemenaedanlensité de pro-
babilité des paramétrdgx|.77), appelée densité de probabiléériori, la regle de Bayes nous donne la
densité de probabilité conditionnelle des parametresaiesant les donnédsx|y, .77), appelée densité
de probabilitéa posteriori:

f(yle, 2) f (x| )

f(zly, 2) = Iy f(ylz, ) T (x| ) dz

(3.3)

L'équation 3.3 de la regle de Bayes permet de rassembler kmatennaissance que I'on a du pro-
bléme d’inversion sous la forme d’une densité de proba&bilitest ainsi que I'on introduit dans le modéle
I'information que nous avons sur la solution avant touteune<Cela permet de s’affranchir de nombreux
obstacles typiques de la résolution des problemes invaedgsjue la non unicité de la solution, ou le ca-
ractére mal posé du probleme. Un probléme mal posé est ulepreldans lequel une faible perturbation
des données entraine une forte variation de la solution.

3.1.3 Choix d’estimateur

La densité de probabilit# posterioricontient toute I'information sur la solution du problemeerse.
Dans la plupart des applications, on cherche a détermirewvateur étant la solution du probleme et
non pas une densité de probabilité. Par exemple, dans legpres de déconvolution, on cherche a
déterminer une unique image déconvoluée a partir de I'inratjele, et non pas une probabilité associée
a toutes les images possibles. Dans les problémes de aéasid'on doit par exemple déterminer la
présence ou non d’'un objet dans le champ d’'une image, c’'estemfhe nécessité, la solution étant
binaire : présence ou absence de I'objet. De plus, les dotdsades capacités de calculs nous empéchent
souvent de déterminer la densité de probakalip@sterioride maniere complete. Siles calculs ne peuvent
pas étre menés jusqu’au bout de maniere analytique, comesele’ cas dans la grande majorité des
applications courantes, il serait extrémement coltewalteiler numériquement la densité de probabilité
a posteriori Pour toutes ces raisons, on choisit un estimateur, cdgteal’ensemble des paramétres qui
définissent la solution du probleme inverse. Des estimatgpiques sont I'estimateur du maximuan
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posteriori(MAP) ou de I'espéranca posteriori(EAP) :

Tmap = argmmaxf (x|y, ) (3.4)
ou argmax est I'argument du maximum de la fonction.

Fenp = /m:cf(a:|y,<%”)da: (3.5)

Le choix de I'estimateur du MAP est naturel, puisqu’il camend a la valeur la plus probable da I
posteriori Le choix de 'EAP se fait souvent conjointement a I'estimatde la variance posteriori Ce
sont en effet les deux premiers termes de la décompositioreddi de probabilité selon ses cumulants.

3.1.4 Cas linéaire gaussien

Dans les cas ou le modéle direct est linéaire ou peut étréd@@somme tel, il est utile de choisir des
densités de probabilité gaussiennes (équation 3.6). Bt dfins ce cas, les calculs peuvent étre menés
jusqu’au bout. Nous avons vu que dans notre cas le modeld dstlinéaire (voir section 2.2).

fyle,2n, ) = A5, 42 (y)

(3.6)
f(x|Ze,70) = Az, 0(x)

ou X, etZ, sont les matrices de covariance de {friori et du bruit..45 ;, est la loi multinormale de
matrice de covariance et de moyenne!.

Mo (@) = —g—g—e B ) (3.7)
(2m) 2 det
On choisit par exemple :
S, =02(D"D+n'1)"? (3.8)

ou D est un opérateur linéaire définissant narpriori. Dans notre casD peut étre un opérateur de
différence finies. Dans ce cas, on dit qu'on aaupriori de douceur, car les grandes différences de
valeurs entre voxels voisins sont pénalisdesst la matrice identité e, est I'écart-type. Remarquons
gue I'on a ajouté la matrice identité afin de garantir I'irsibilité de la matrice. En effet, ce n’est pas
nécessairement le cas si la matriben’est pas de rang plein. Or dans le cas daupriori de douceur
la matrice D n’est pas de rang plein. Elle ne définit aucune condition aundyenne de I'image. En
pratique, on peut trés souvent choigirtrés faible, voire nul.

Si I'on n'a pas d’'information sur les liens entre les diffiét®s mesures, on peut considérer que les
matrices de covariance sont proportionnelles a la matteetité : c'est I'hypothése de densité gaussienne
indépendante, identiquement distribuée (1ID). On peutsatboisir :

3, =021 (3.9)
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Des équations 3.3 et 3.6, on déduidt posterioridans le cas linéaire gaussien :

ly—Az|? _ |Dz|*+n’|z|
f(|y, On, Tp,', ) = oxp( g~ Pt ) (3.10)
T [ex _ly—A=® D)+’ l=)*)
202 202

ol g, et g, sont les variances deal’priori et du bruit. Dans le cas ol on suppasget g2 connus,

le dénominateur de I'équation 3.10 ne dépend pas des paemn@éestimer et peut donc étre considéré
comme une constante. Dans le cas gaussien, les estimateMARI et de 'EAP sont identiques. Dans
ce cas, en prenant 'opposé du lagrosterioridans I'équation 3.10, on trouve qu’il faut minimiser une
norme euclidienne. L'estimateurs’écrit :

& = argmin[—log f (z|y, Oy, 0z,n’,5¢)] = argminl|y — Az||* + 8 || Dz||*+n ||z (3.11)

ouo = %’25 etn = 0n’. C’est la méthode des moindres carrés régularisés.

La mgtriceATAJr 6D D + nI étant symétrique, elle est inversible si I'on choisi priori de
sorte qu’'elle soit également de rang plein. Dans le cas @o@frl n’y a pas unicité de la solution. On
voit ici 'importance de l'informatiora priori qui, si elle est bien choisie, garantit I'existence et |aitd
d’une solution au probléme inverse. Le probléme peut restdgré tout mal posé, et on peut avoir une
amplification des effets du bruit dans la reconstructionnshe choisit pas judicieusemeétet . On
peut alors écrire la solution analytique de I'équation 3.11

2=(ATA+0D"D+nI) ATy (3.12)

L'équation 3.12 peut cacher en réalité plusieurs difficuiltéa premiere réside dans le choix du para-
metred, appelé hyperparamétre, qui n’est pas nécessairemeni ¢eection 3.1.6). La seconde apparait
dans le cas de problemes de grande taille, ou I'inversioradedtrice s’avére impossible de maniére
directe. Dans ce cas, on fait appel aux méthodes numéri¢petsncisation (voir section 3.2).

Dans les cas ou les données contiennent suffisamment aiafmns sur la moyenne de la solution,
la loi a posterioriest bien définie alors quedl’priori ne I'est pas. Dans ce cas, on peut annglet’est-
a-dire ne pas ajouter la matrice identité dans I'expresdimitia priori. C’est ce que I'on fera par la
suite.

3.1.5 Cas non quadratique

Notre modélisation du bruit et deal’priori gaussien conduit a un critére quadratique. Ce n’est pas
nécessaire et on peut choisir beaucoup de types de fonctioneritére souvent retenu pour de telles
fonctions définissant des criteres a minimiser est la caté/ebe la co-log-vraisemblance. C’est-a-dire
gue l'a posterioripeut s’écrire sous la forme suivante :

f (xly,02,02,.4) = e 3@ (3.13)
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avecJ(x) un critére convexe. La convexité garantit I'existence '(etitité si la fonction est strictement
convexe) de la solution recherchée. Le critére peut alérsise :

J(x)=P(y— Azx)+ 0P(Dx) (3.14)

Pour des raisons de simplicité, on a choisi la méme fonctionexe pour la vraisemblance e priori,
de méme que pour chaque élément des vecteurs corresporibasttinmédiat de généraliser.
Un exemple de telles fonctions convexes est la fonction deeHu

Ds(t) = D 5(t)
]

@s(t) = %tz,sit<6 (3.15)

os(t) = 5t—%52 ,Sit>0d

ou d est un hyperparmétre. En général, on peut associérauchaque dimension. Cette fonction corres-
pond & une norme dite?L! car elle mélange les termes linéaires et quadratiques.raiém de Huber
est continue et dérivable & dérivée continQ&)(

o t
Figure 3.2 — Comparaison de la fonction de Huber et de la notradrgtique

On voit qu’avec la fonction de Huber les grandes valeurs swoins pénalisées que dans le cas
guadratique. Cette modélisation a I'avantage dans le casadwibri d’autoriser les écarts de valeurs
plus importants qui peuvent survenir aux frontiéres de denes par exemple. Dans le cas de la vrai-
semblance, cela permet d’éviter que les données aberraggettant par exemple de la collision d’'une
particule énergétique sur le détecteur, ne vienne affdatee maniere trop importante la reconstruction.

Le critére est dérivable, on peut donc appliquer les teclasgle descente de gradient (section 3.2.1).
Par contre, on ne sait en général pas calculer de maniéerneiexf# pas optimal. On doit alors utiliser
des techniques numériques d’estimation du pas optimalilseutun pas fixe.
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On utilise rarement la normie* car elle n’est pas dérivable en zéro. On peut utiliser tdesesormes
LP avecp > 1. Dans les cas ou I'on cherche a utiliser une propriété dgrpanie, on utilise souvent des
normeds.P avecp < 1, bien que dans ce cas, il ne s'agisse pas de normes a propeamier (la propriété
de sous-additivité n’est pas vérifiee). En effet, dans celeaggrandes valeurs d’une coordonnée sont
favorisées par rapport aux valeurs réparties sur pluseaosionnées de I'espace des solutions.
L'intérét de l'utilisation des fonctions convexes non quaijues peut étre tempéré par le fait que
la minimisation du critére correspondant n’est pas tog@isée ou suffisamment rapide. Une solution
pour pallier ce probleme est 'augmentation de ce critéreupagjeu de variables supplémentaires afin
d’obtenir un critere semi-quadratique. Le critere est gaidgue selon un jeu de variables et séparable
suivant l'autre jeu. On peut alors utiliser des algorithrdesminimisation alternée, chaque étape étant
plus efficace [34].

3.1.6 Estimation des hyperparamétres

Comme nous l'avons vu, on fait parfois la distinction entreap@etres et hyperparametres. Mais
d’un point de vue mathématique, il n'y a pas de raison de &tetrde maniére différente. Il existe des
méthodes probabilisant également les hyperparamétres estimant tout comme les autres parametres.
On qualifie ces méthodes de non-supervisées.

3.1.6.1 Approche bayésienne compléte

Dans un cadre bayésien, il est naturel de vouloir probabiless hyperparametres. Si la valeur des
hyperparamétres nous intéresse, on peut ainsi les estimer :

ylx,0,5)f(x|0,)f(0|.7)
f(y|2)

f
f(, By, ) = (3.16)
On peut également considérer qu’il s'agit de parameétresldamleur ne nous intéresse pas, c’est-a-dire
des paramétres de nuisance. Dans ce cas, il est commode giaatiser I'a posterioripar rapport aux

hyperparametres :
f(y|z,8,7)f(x|0,72)1(6]72)
f(a|y, #) = / d6 3.17
Par exemple, Giovannelli a récemment proposé une méthametgpe dans un cadre bayésien, appliquée
a la déconvolution ?L! d’une image en incluant I'estimation du paramé&irée Huber [30].

3.1.6.2 Maximum de vraisemblance généralisée

En pratique, le calcul des hyperparamétéea 'aide de la distributiora posterioripeut s'avérer
difficile. Il n’est pas toujours possible de calculer l'igtéle de la marginalisation :

f(y16..4) = [ 1(ylz.6,.4)1(|6)d (3.18)

C’est pourquoi, il peut s’avérer utile de calcuigen utilisant la vraisemblance généralisée (distribu-
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tion conjointe selor ety) :
fy,2]0,.) = f(x|y,0,.4) 1 (y|0,.) = f(yl|z.0,.4)f (|0,.4) (3.19)

On peut envisager une minimisation alternéeset 6 de la vraisemblance généralisée. Dans ce cas, il
faut prendre garde au fait que le maximum de vraisemblanoérglisée n’existe pas toujours.

3.1.6.3 Validation croisée

On peut utiliser la méthode de validation croisée dans leoGagn ne cherche a estimer que I'hy-
perparamétre de régularisatiénet ou le terme de régularisation est quadratique. Dans iceitBode,
on cherche a trouver I'hyperparametre qui minimise la distaentre I'objet réel et I'objet estimé, en
moyenne :

EQM(0.) = | llo—&(6,y)|f (yle)dy (3.20

C’est I'erreur quadratique moyenne d’estimation (EQM). Malreusement, elle dépend de I'objet réel,
inconnu. Il en va de méme de I'erreur quadratique moyenneétiqgiion (EQMP) :

EQMP(6.2) = [ [ Az~ A& (0.)|?f (yl2)dy (3.21)

Par contre dans le cas de 'EQMP, on peut s’affranchir de obl@me en estimant 'objet a partir de
toutes les données sauf une. On tromy@, %!~K) minimum du critére :

I (@) = ;\yn— (Az)n|* + 6] Dax||? (3.22)

On cherche alors a minimiser une énergie pondérée par dégievds wy de I'erreur de prédiction en
fonction def.

V(o) 3800 (n [z (0.4 629

avecN le nombre de données. Dans le cas d’'un probleme linéairgafiguce, on peut montrer que cette

méthode revient a choist comme le minimum de :

_ N||(I - B(6))y?
(tracg I — B(H)))?

v(0) (3.24)

avecB = A (AAT + BDDT)_lAT (voir [31, 34]).

3.1.6.4 CourbeenlL

Dans le cas de problémes inverses linéaires avec un critadratique, on peut utiliser la méthode
de la courbe en L. Il s’agit de tracer en échelle log-log lenede régularisation en fonction du terme
de vraisemblance quadratique (ou critere des moindreé)aen faisant varier I'hyperparameétre. La
courbe ainsi tracée a une forme de L. On choisit la valeurldgé&rparamétre correspondant a I'angle
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de ce L. Les deux parties de la courbe correspondent aux csaitole terme de régularisation soit le
terme d’attache aux données est le plus sensible aux wvasatie I'hyperparametr@. L'intersection de
ces deux parties de courbe correspond donc a un bon compeainésies deux termes du critére (voir
[33, 35]).

®(Dz(6))

ly — A& (6)[1?

Figure 3.3 — lllustration schématique de la méthode de labesoen L

3.2 Méthodes d’optimisation

3.2.1 Meéthodes itératives

On avu dans le cas linéaire gaussien, section 3.1.4, qupdowait définir la solution d’un probleme
inverse comme étant le minimum d’une fonction des parammeéue I'on appelle le critere. Dans certains
cas, ce minimum peut étre trouvé de maniere analytique. ¢Rsiproblemes de taille plus importante,
on doit se contenter d’en chercher une approximation. Dansas, on peut utiliser des méthodes de
gradient. On peut également utiliser I'algorithme EM.

3.2.1.1 Méthodes de gradient

Les méthodes du gradient sont des méthodes de descent&del selon une direction privilégiée. Le
principe de ces méthodes est de diminuer le critere a chéépag¢ion en descendant selon une direction
privilégiée. Dans le cas le plus simple, on descend selotug grande pente au point courant. Dans
d’autres cas, on combine le gradient au point courant erétion de descente a l'itération précédente.
En particulier, la méthode des gradients conjugués défieitsuiite de directions de descente qui garantit
I'obtention du minimum au bout d’'un nombre fini d’itératiodans le cas quadratique. Sous sa forme
exacte, elle nécessite d’avoir acces au hessien du ciarpyi est tres colteux. C’est pourquoi il existe
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des approximations de cette méthode qui ne nécessitentapaéd au hessien. En plus de la direction
de descente, il faut choisir le pas de descente selon ceietidn. On est alors ramené a un probléme
d’optimisation selon une seule variable. Dans les cas casvél existe un pas optimal qui minimise le
critere restreint a la direction de descente. Mais ce naedfiefiment calculable que dans le cas quadratique.

Pour traiter les problemes linéaires que nous avons a résaugls utilisons une approximation de
la méthode des gradients conjugués que nous allons détillannexe Il. D’apres I'équation 3.11, le
critere s'écrit comme suit :

Jx)=P(y— Ax)+ 0P (Dx) (3.25)

Le gradient du critérd s’en déduit simplement :

d2J

200
— - — T —
Jx A

o +6DT o® (3.26)

ox |p,

x y—Azx
Au passage, on peut démontrer ainsi I'équation 3.12 en anhid gradient dd selonx et en exprimant
a en fonction dey.

Soit xg le point de départg,, le point courant etl, la direction de descente a tf™¢itération. La
mise a jour s’écrit :
ZTni1 = Tn+ Pndn (3.27)

Il existe différents choix de directions de descente coméwiten annexe Il. Le calcul du pas optimal
p°FT s’y trouve également.

Les méthodes du gradient ne sont pas limitées aux problénésres. Par contre, on ne peut ga-
rantir la convergence vers le minimum global que dans le®ads critére est une fonction convexe. Il
n’est méme pas forcément nécessaire de connaitre le graddiemaniere analytique. On peut parfois se
contenter d’approximations numeriques du gradient.

3.2.1.2 Algorithme EM

L'algorithme EM pour Espérance Maximisation (Expectatidaximization en anglais) est un algo-
rithme itératif alternant comme son nom l'indique une étdpecalcul d’espérance et la maximisation
d’'un critére. Le principe de la méthode est de remplacetiffegion du maximum de vraisemblance
original en étendant la vraisemblance par I'introductiamé nouvelle variable. A I'étapek, on définit
les quantités suivantes :

Qa.aky) = [ (=ly.a)nf(y.z,2)dz (3.28)
Ky _ o F(zly,2b)
D(x||x )—/f(z[y,a: )In Wdz (3.29)

Q(x,zX,y) est 'espérance de Iy, z,x) sachanty et . D(z||z¥) est la pseudo-distance de
Kullback entre les densités de probabilitész|y, ") et f(z|y,x). On peut montrer que maximiser
Q(w,zck,y) revient a maximiser la vraisemblance. On est donc bien ranaencalcul de I'espérance
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Q(z,xX,y) puis & sa maximisation.

Qa,z,y) =E (Inf(y, z,2)|y,2") (3:30)
¥ = argmaQ(x, ¥, y) (3.31)

L'intérét de cette méthode apparait dans les cas ou il estgidé numériquement de calculer ces deux
etapes que de calculer directement le maximum de vraisecdl®ar exemple, on peut étre amené a
calculer des hyperparametres a l'aide de cette méthode.

3.2.2 Echantillonnage

D’autres types de méthodes d’estimation se fondent sur dailpiité d’échantillonner suivant les
distributions de probabilitéa priori ou a posteriori Cela permet de ne pas se limiter a des lois de la
formee~®®) avecd convexe. Si on sait tirer des valeursaisous sa loa posteriori on peut estimer la
moyennea posteriorien tirantN échantillons sous cette loi :

z - /f(m|y,jf)wdm (3.32)
xr
1IN
~ =% @ (3.33)
N jzl :

avec lese;j tirés sous la loif (x|y, 7).

La difficulté vient du fait que tres souvent, on ne sait pasa@tihlonner directement sous la lai
posteriori

C’est pour résoudre ce type de problémes d’échantillonnagesgnt apparues les méthodes dites
de Monte Carlo a Chaine de Markov (MCMC). Il s'agit de construine ghaine de Markov dont la
distribution d’équilibre est la distribution souhaitéd J4Une fois la distribution d’équilibre atteinte, on
utilise les échantillons de la chaine de Markov afin d’estilaanoyennea posterioriselon la formule
3.33. Le probléeme crucial de ce genre de méthode est de déezrra qu’on appelle le temps de mélange,
a savoir le temps nécessaire pour avoir une bonne approgimaé la distributiona posteriori En
général, bien que cela dépende de la nature du probleme perticulier de son caractere non-linéaire,
voire non convexe, il est d’autant plus difficile d’atteieda distribution d’équilibre que le nombre de
parametres a estimer est élevé.

Les deux algorithmes de MCMC les plus connus sont l'algor&li® Metropolis-Hastings et I'algo-
rithme de Gibbs qui est un cas particulier du précédent.

3.2.2.1 Algorithme de Hastings-Metropolis

L'algorithme de Hastings-Metropolis est un algorithmeygeetacceptation-rejet qui permet de construire
une chaine de Markov tendant vers la distributi¢®) & la seule condition que I'on puisse calculéi)
a une constante multiplicatrice pres. Pour ce faire, onsihone fonction de propositiog(xn+1|n)
que I'on sait échantillonner. A I'étapg on tire un échantillon proposé® selon la loig(zP|xn). On tire
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également un nombesur [0, 1] suivant une loi uniforme. L'échantillon proposé est retsikinégalité
de I'équation 3.34 est vérifiée.

o - F@P)g(@n|zP) 3.34)

f(2n)g(xP|xn)
On voit que seuls des rapports de lois de probabilités ienent. Cela permet de s’affranchir des
problemes de calcul des constantes de normalisation quirégients dans I'approche bayésienne.
Le choix de la fonction de proposition est critique dansgiaithme de Metropolis-Hastings. En

effet, le temps de calcul est proportionnel & la proportierrejet. Idéalement, on utilisera une fonction
de proposition dont la forme est la plus proche possible flanietion que I'on cherche a échantillonner.

Ce probléme est d’autant plus important que la dimensionedpdéice des solutions est grand.

3.2.2.2 Algorithme de Gibbs

L'algorithme d’échantillonnage de Gibbs se fonde sur lastatation qu’il est souvent plus simple
d’échantillonner sous une loi conditionnelle que sous on@inte. Par exemple dans des cas d’estima-
tion des hyperparamétres, il peut étre intéressant d'étlbaner alternativement sous les parametres,
conditionnellement aux hyperparamétre$ (|6, y,.#)) puis inversement :f(6|x,y,.#)) plutdt que
d’échantillonner directement sous la loi jointéx, 8|y, .# ).

On suppose que I'on peut tirer sous les lois conditionneléeshaque variable. On peut alors montrer
gu’en répétant les étapes suivantes, on obtient bien urinecda Markov de loi invarianté(x) (voir
[49] et [29]) :

— On choisit I'indicei du sous-ensemble de paramétres a échantillonner

— On tire une nouvelle valeur dgsous la loif (xj|x1, ..., -1, Tit1, ..., Tn)-

Le choix dei peut se faire de maniére cyclique ou aléatoire a la conddgimntous les indices soient
parcourus. On voit qu’il n’est pas nécessaire de connait jointe pour pouvoir appliquer I'algorithme
de Gibbs.

3.2.2.3 Echantillonnage de lois multinormales

Méme pour une loi normalet, s, il peut s’avérer problématique d’obtenir des échantgldans le
cas de problemes de trés grande taille. Selon la méthodeaqulas on cherche a décomposer la matrice
de covarianc& selon la décomposition de Cholesky.

s=C"C=(M"M+6D"D) " (3.35)

On sait par ailleurs échantillonner un vectausous une loi normale indépendante centrée de variance
unitaire. On peut obtenir un vecteyrsous la loi normale4}, s simplement en calculant :

y=Clz+u (3.36)

La décomposition de Cholesky, associée a l'inversion de taiceaa un codt calculatoire typique é;é
avecn la taille de la matrice de covariance. C’est rhédibitoiresdarcas de matrices de grande taille.
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Il existe une autre méthode pour échantillonner sous unmigiinormale. On a vu que 'on sait
obtenir la moyenne d’'une loi multinormale par minimisatitérative d’un critere quadratique. On peut
montrer qu’en perturbant ce critere par I'ajout d’une Valeaéchantillonnée sous une loi multinormale
bien choisie, le minimum du nouveau critére ainsi réaliguaséchantillon de notre loi#}, 5 initiale
(voir [23]). Lintérét vient du fait que la loi multinormalde la perturbation peut étre beaucoup plus
simplement échantillonnée dans les cas pratiques.

3.3 Méthodes de tomographie

La tomographie est un probléme inverse dans lequel on ohércbconstruire un objet a partir de
mesures issues de I'intégration de cet objet selon une dimerDans le cas de la tomographie solaire,
on cherche ainsi a reconstruire une carte d’émission ou dsitdeélectronique a partir des mesures
d’intensité lumineuse. En raison de la linéarité de l'imédipn, ce probléme est un probleme linéaire
(a condition de négliger certains effets physiques telslgumractere optiquement épais de certaines
structures par exemple). On est alors ramené a un problénvexdion linéaire. Si on choisit un modéle
de bruit gaussien, on peut donc immédiatement appliqueésstats vus précédemment section 3.1.4.

Historiquement, cependant, c’est plutét une approcheyagaé qui a prédominé. Dans ces ap-
proches, on considere le probléme de maniére continue dternle a inverser I'opérateur de projection
de maniere analytique. Ces méthodes ont le grand avantatge fiéins colteuses en temps de calcul.
Par contre, elles sont moins facilement adaptables a déigemtions diverses. Dans cette partie, nous
allons voir les méthodes de rétroprojection filtrée apgepia des géométries paralleles et divergentes.

3.3.1 Rétroprojection filtrée

Dans le cas d’'une géométrie paralléle, il existe des forsnataalytiques qui permettent de trouver
x(M) connaissany de maniére continue ; en particulier I'inversion de la tfansée de Radon [40, 46]
ou la transformée en rayons X pour le cas tridimensionnel.r@erhest impossible d’avoir un nombre
infini de mesures, on discrétise en général ces transform@¥epeut également discrétiser I'équation
2.14 et inverser les transformées de Radon ou en rayons X demmaiscrete. De plus, dans ce cas, on
peut se ramener facilement a des sous-problémes a deuxdiimgrcar les pixels ne traversent qu’'une
seule couche de voxels.

Considérons le cas a deux dimensions en géométrie pardlifdet reprendre I'équation 2.16. Les
pixels de I'image ne sont pas a pas angulaire constant mais agmstant en longueur. On peut caracte-
riser chaque ligne de visée par son parametre d’'impattia longitude du détectewar. Si on noteug le
vecteur normécosa,sina) etug | le vecteur orthonormal &g, on a :

y(p.a) = R(X(r)) (3.37)
y(p,a) = /x(asina+pcosa,—acosa+psina)da
= /x(puo+auo¢)da (3.38)

y est alors la transformée de Radon a deux dimensions Hepérateur adjoint de la transformée de
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Radon (la rétroprojection) s’écrit :

X(r) = R(Y(a,p)) (3.39)
X(r) = /O{y(a,uo,r'r)da (3.40)

our est le vecteur du point courant de 'espace. Remarquons gogacement au cas de la transformée
de Fourierx n'est pas égale & car 'opérateur adjoint de la transformée de RaBon’est pas l'inverse
de la transformée de Rad&t?.

Si F est un filtre rampe (c’est-a-dire que la transformée de EouieF est la valeur absolue de la
fréquence spatiale), on peut montrer que I'on a (voir [40]) :

1 1
- —RFy=—F
X 4nR Fy 4nR FRx (3.41)
avec
Fy= [ 9(a.vp)lvple™edv, (3.42
R

ouy est la transformée de Fourier gaelon la dimension spatiale. On a ainsi une formule anaigtap
la transformée de Radon.

Il s’agit d’une rétroprojection filtrée car on applique lérBlF et I'opérateur adjoinR?, qui est une
rétroprojection. La démonstration de I'équation 3.41 sedans le domaine de Fourier. Il s’agit d’ap-
pliquer un changement de variable et d’appliquer le théeréoupe-projection. Ce théoreme établit
I'égalité entre la transformée de Fourier de la transford@&adon de& selon I'anglea et la coupe de
la transformée de Fourier deselon la droite définie par.

3.3.2 Casdivergent

Il existe différentes configurations divergentes possiblefonction de la géométrie du champ de vue.
Par exemple, dans un cas tridimensionnel, on peut avoirémmétrie divergente a pas angulaire constant
selon une dimension et paralléle selon l'autre dimensi@ndle cas des imageurs EIT et EUVI, on a
une configuration conique ou le pas angulaire entre lesgpesticonstant suivant les deux dimensions de
I'image. Le cas des coronographes est compliqué par laqréske I'occulteur au centre du champ mais
surtout par la présence de distorsion en bord de champ. [Rashsroier cas, il est plus délicat d’obtenir
une inversion analytique, puisque la discrétisation deriafile continue se fait selon un pas constant. Par
contre dans un cas tridimensionnel conigue tel que celuilfiedd peut avoir une formule d’inversion.
De plus, on obtient des conditions nécessaires sur la toajecu satellite pour pouvoir reconstruire.

3.3.3 Discussion

En géométrie paralléle, I'inversion dans le cas d’un pnotdé trois dimensions peut se ramener a
la résolution d’'un empilement de probléemes a deux dimessiDans le cas de la tomographie solaire,
ce n’est pas nécessairement le cas car les satellites dvakise ne sont pas toujours dans un plan
perpendiculaire a I'axe de rotation du Soleil.
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Il est a noter que lorsque 'on discrétise la formule 3.41lediit généralement avec un pas angulaire
constant en longitude. En particulier, si on cherche asetilies données SoHO pour reconstruire la
couronne par tomographie rotationnelle, il faut faireraitan a bien choisir les données de sorte qu’elles
soient réparties de maniéere uniforme en longitude. On pgaleénent tenir compte de la répartition non
uniforme en pondérant les différentes images en fonctidewecart.

L'approche analytique permet d’établir un certain nomleeanditions sur les données afin d’obtenir
une bonne reconstruction. On sait ainsi qu’en géométriallgé, il faut au moins une demi-rotation au-
tour de I'objet pour avoir toutes les données nécessairepet montrer que dans le cas d’'une géométrie
conique, il faut parcourir un angle supplémentaire, cpwasgant a la conicité du champ.

3.4 Tomographie solaire

Les premieres méthodes de reconstruction tomographigleeaeironne solaire utilisaient une mo-
délisation paramétrique simple de la couronne, mettaot&at sur I'analyse physique des phénomeénes
(section 3.4.1). Sont apparues par la suite des méthodeaittartent du signal plus sophistiquées per-
mettant de reconstruire un ensemble de voxels de la cousmmimeposant la positivité, et en introduisant
desa priori non linéaires afin de modéliser finement les données abesrésdction 3.4.2). D’autres ont
développé des approches permettant de prendre en comptegedases du champ magnétique dans les
reconstructions (section 3.4.3). Plus réecemment sontrappales tentatives d’affiner les méthodes pour
la reconstruction d’objets spécifiques de la couronne n@viea une approche paramétrée du probleme
(section 3.4.4).

3.4.1 Reconstructions via parameétrisation

Van de Hulst a publié des 1950 une méthode permettant unasteaction de la couronne solaire
a l'aide d'images au sol prises durant des éclipses totale3otkil [54]. Il ne dispose donc que de trés
peu de points de vue sur la couronne et & différents momertgdiel d’'activité solaire. Le manque de
données qui en découle impose de faire une hypothése tteslitosymétrie, du type symeétrie sphérique.
Cela permet également de mener tous les calculs de manidyéque |l choisit de faire I'hypothese de
symeétrie sphérique en distinguant toutefois les pdlesd@lgioms équatoriales.

Les observations sont d’abord réduites a une expressianfdee :

i(d) =Y a;d*V) (3.43)
J

avec seulement trois terma§j) € {17;7;25}. d est le rayon d'un cercle d’'une image d'éclipse. Les
a; sont ajustés a l'aide des données. En effet, la symétrierigpleéimplique une symeétrie circulaire
des données. Cette symétrie circulaire étant égalemenmnpaée en une loi de puissance, on réduit
finalement une image a seulement trois valeurs. Puisquadgitslimages dans le visible, il faut une
méthode de séparation de la couronne F et de la couronne & eElllonguement développée dans
I'article [54]. Il y a une expression de ce type pour les zofgsatoriales en période de maximum et de
minimum, les poles et la couronne F. Aprés avoir dérivé dei@namnalytique la densité électronique, il
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donne les résultats correspondant a ses mesures pour Ligsvéénc(r), avecr la distance au centre du
Soleil en période de minimum et en période de maximum, a désur et aux poles.

Discussion

Il est évident qu'a I'époque de cet article, on ne disposa# ges moyens informatiques permet-
tant de traiter un grand nombre de données. C’est ce qui dofalutieur a se tourner vers un modeéle
paramétrique et a réduire les données a quelques parani@aigsé tout, il apporte une analyse de la
séparation du signal entre deux types de couronnes, entliséaiaujourd’hui. De plus, comme nous
le verrons par la suite 'emploi de modéles paramétriquesi@tirs sa pertinence actuellement dans les
cas ou I'on dispose de trés peu de données. On peut vouldmagmire de maniére forte les solutions de
reconstructions possibles. Les méthodes paramétriquessapportent cette possibilité.

Van de Hulst méne tous les calculs de maniére analytiques Bain’est possible qu’en raison de
la simplicité de son modele. En particulier les hypothesesyinétrie ne sont pas réalistes. Si on veut
s’affranchir de ces hypotheses, il faut utiliser des métisadformatiques. Mais il reste toujours vrai que
plus il est possible de mener loin les calculs analytiquies, e co(t calculatoire sera réduit par la suite.

3.4.2 Reconstruction positive, robuste et régularisée

Frazin a développé une méthode de reconstruction tridiimemslle de la couronne solaire en discré-
tisant le volume reconstruit par des voxels [24, 26]. Lesnd@s utilisées sont des images LASCO C2 en
lumiére polarisée. On dispose d’'une image par jour soirenvi3 images pour une demi-rotation. L'es-
pace reconstruit est discrétisé en voxels a pas constamtoedannées cylindriques. Toute la couronne
est incluse dans un cylindre découpé en 64 zones radialeBteangulairement et 130 selon I'axe. On
a un modele direct linéaire du type de I'équation 2.26=. Zn.. Frazin choisit de remplacer la modéli-
sation du bruit et de & priori gaussien, par une nornhéL! (section 3.1.5). Le modéle est défini tel que
la solution doit étre nécessairement positive en tous poird modele de Frazin est résumé dans cette
équation :

ne =argmin ®(i — Zne) + 0P (Dny) (3.44)

neg>0
ou la matriceD est une matrice favorisant unpriori de douceur, séparée en trois composantes selon
des coordonnées sphériques.

Contrairement a notre approche, ce n’est pas I'opératiomajegtion qui est calculée mais la matrice
est stockée pendant I'optimisation en utilisant sa pro@dé parcimonie (peu d’éléments non nuls). Cela
limite la taille des problemes traités. Afin de pouvoir im@ola positivité de maniere simple, I'algorithme
de minimisation utilisé est un algorithme de descente ddémagyclique sur les variables. Les valeurs
négatives sont remplacées par des zéros a chaque itération.

L'hyperparamétré est estimé par validation croisée. Par contrédlegs fonctions de Huber ne sont
pas estimés automatiquement. La figure 3.4 illustre untagsalbtenu par cette méthode.
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A: coronal electron density at rho = 3.3359 Rsun

Z (Asun)
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A: coronal electron densfty at rho = 5.2422 Rsun
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Figure 3.4 — Reconstruction par la méthode de Frazin [26Rdjfisde deux coupes du cylindre reconstruit
a rayon constant. Il est intéressant de voir de larges régierdensité nulle a c6té des régions les plus
intenses.

Discussion

Frazin présente pour la premiéere fois en tomographie salaie méthode qui permet de tenir compte
de la présence de données aberrantes dans les donnéegtFanedfvu que les imageurs pouvaient étre
frappés par des particules chargées qui induisent desrsddeaucoup trop grandes sur le CCD. Il arrive
a ce résultat grace a I'introduction d’'une norme non quéaglratsur la vraisemblance.

L'utilisation de cette méme norme sualpriori favorise les solutions douces par morceaux. En effet,
le fait d’avoir une normé.! sur les grandes valeurs fait qu’elles sont moins forteménélisées. Notons
que les paramétres des norniék’! ne sont pas estimés.

Il est intéressant de recourir & une contrainte de positiviais doit-on s’en contenter ? Ce probléme
est lié & un probléme de cohérence des données. Dans des tanadgaphie classique, on sait en
général que la somme des intensités de chaque pixel esantmstune projection a I'autre. Cela est
vrai a la condition que I'objet n’ait pas varié d’'une projeata I'autre et que tout I'objet soit compris
dans le champ de vue. Or on peut facilement observer que sé pes le cas dans les images de la
couronne. On observe également ce phénomene pour les photaes qui, elles, sont situées au-
dessus du disque. Dans ce cas, cet effet vient nécessairdlmea modification de I'objet. C’est un
moyen de savoir qu’il y a évolution temporelle des plumesapes durant le temps d’acquisition des
données. Pour ce qui est des reconstructions tomograghicelte évolution temporelle peut avoir des
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effets importants. Si on n’en tient pas compte, I'appanmitd la disparition de structures intenses dans le
champ ne peut s’expliquer que par la présence de valeursivegdans la carte reconstruite. Ce n’est
pas physiquement plausible. Mais imposer des valeursyEssgur la carte reconstruite ne résout pas ce
probléeme fondamental d’'incohérence entre les donnéesnebdigle. Il est plus satifaisant de chercher
a modéliser I'évolution temporelle des structures. Airisgst envisageable que les grandes zones a
zéro présentées dans les reconstructions de l'articled@@éht des artefacts de reconstruction. Il est
a noter que la contribution de cet article est essentieli¢lierdre méthodologique. Une reconstruction
tridimensionnelle de la couronne solaire a I'aide de dosm&gonographiques a déja été développée par
Zidowitz [56] en 1997.

3.4.3 Reconstruction du champ magnétique

Figure 3.5 — Exemple de reconstruction de la couronne sotaiec un terme de régularisation défini
par un modele de champ magnétique. Les structures de deisdities dans la reconstruction sont des
empreintes du champ magnétique dipolaire supposé. Cette filystre uniquement I'apport de I'infor-
mation issue du champ magnétique, aucune donnée n’éthsgelpour I'étape de tomographie. [55]

Une autre approche développée par Wiegelmann et Inheste esconstruire de maniére conjointe
le champ magnétique et la densité électronique de la coarfi®). Pour cela, il faut faire appel a des
mesures du champ magnétique en plus des mesures de la ¢gemdéé coronographes. Il faut égale-
ment un modéle physique liant le champ magnétique et latdegsictronique, par exemple la magnéto-
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hydrostatique (MHS) :

JjAb—gradp—ngradv = 0 (3.45)
rotb = g (3.46)
dvd = 0 (3.47)

ou b est le champ magnétiqug,est la densité de courant,est le potentiel gravitationnel du Sole,
est la densité du plasmpa.est la pression du plasma, @} est la perméabilité magnétique du videest
le produit vectorielgrad est le gradient:ot est le rotationnel ediv est la divergence.

Si I'équation 3.47 est vérifiée, on doit avoir I'annulatiom cfitere suivant qui vient en remplacant le
courant dans la premiére équation a I'aide de la deuxiéme :

I(®) = H(rat ) Ab— o grad p — pon grad sz+9 Hdiv BHZ (3.48)

Le champ magnétique est mesuré a la surface de la photosptagreontre c’est un parametre in-
connu dans la couronne. En ce sens, il s’agit d’'un problereti@dpolation dans tout le volume a partir
de mesures de surface. Méme si on suppose connues la presisialensité du plasma, on a affaire a un
modele non-linéaire difficile & résoudre. Si on ajoute lesumes des coronographes, on a une informa-
tion qui nous permet de reconstruire la densité du plasmgedhégalement connaitre la pressuia
I’équation des gaz parfaits si on suppose un modele de tetupéde la couronne car on s’est placé dans
un modéele hydrostatique.

— kne (3.49)
— Ktne (3.50)

ol k etk sont des constantes &est la température. On fait le produit terme a terme des wectie
température et de densité. Le critere défini dans I'équétié8 devient :

I(b,me) = H(rat B) Ab — oK grad tne— pokne grad vH2+ o, Hdiv BHZ+ 0 i— Zne> (3.51)

ou cette fois on cherche également D’un point de vue bayésien, le dernier terme de ce critére es
issu de la vraisemblance a& sachan® ( — Iogf(neﬁ),i,%”) = % ). Le critere global est non
linéaire. Sion supposiéconnu, on retombe sur un probléme de reconstruction de Eitdetectronique
avec una priori particulier issu du modele physique de la MHS (équation )3.B@ plus, le critere
correspond encore a un modele linéaire gaussien 3elof’est pourquoi on peut envisager d’opérer
une minimisation alternée entbeet ne sur le critere défini a I'équation 3.51. Une telle minimisatest
suggérée dans [55] sans étre effectivement mise en ceuvre.

La figure 3.5 présente un exemple de reconstruction tombgra@ de la couronne solaire dans le
cas ou I'on choisit un terme de régularisation en fonctiamdhodéle de champ magnétique. Dans ce
cas, les structures de densité ont tendance a suivre les ldgnchamp magnétique. Cette figure illustre

uniquement le terme lié au champ magnétique, du bruit ayénitéisé pour remplacer les données de
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type coronographique dans I'étape de tomographie.

Discussion

Cet article présente une démarche intéressante incluanfoéslan modele physique contraignant
et une inversion a l'aide de différents types de données aftenter de reconstruire a la fois le champ
magnétique et la densité électronique du plasma. Cette démast trés ambitieuse et tres prometteuse.
En effet, étant confronté, en raison de I'évolution templer& un manque de données pour les recons-
tructions tomographiques, on peut imaginer qu’utiliserutfes sources de données pourra améliorer les
résultats. De méme, devant la difficulté de mesurer le chaagmétique dans la couronne, on espére que
la connaissance de la structure du plasma facilite I'erletjpn du champ magnétique. Le lien entre ces
guantités se fait nécessairement a I'aide d’'un modéle ghgsiue I'on espére le plus réaliste possible.
Il s’agit ensuite d’'un compromis entre réalisme et coltualoire.

On peut s’étonner du choix de la MHS comme modéle physiquesa@mue la couronne ne suit pas
ce modele. Ce choix a problablement été dicté par la néceessiénplifier au maximum les équations. Il
évacue I'évolution temporelle des variables d’'intérét. sCdmmage car il s’agit sans doute de la source
principale de problémes dans les reconstructions tombgraes.

Un autre probleme est le faible nombre de données pourdpatation du champ magnétique dans
tout le volume. On peut se demander s’il N’y a pas propagatemerreurs de mesure. Dans ce cas, il
serait intéressant d’'introduire égalementaupriori sur le champ magnétique.

La présence d’'un terme de température dans I'équation @ligue qu'il faille choisir un modéle de
température dans la couronne ou tenter de I'estimer cdejoient. Dans le premier cas, celui considére
dans l'article, on est confronté au fait qu’un modéle de térapure n’est probablement pas trés réaliste
car la répartition de température est mal connue. Dans tindexas, on introduit des variables supplé-
mentaires. On est encore en présence d’'un déficit de donaéesgport a la quantité d’inconnues. Pour
pouvoir estimer également la température, il faudraitaisp d’une information spectroscopique sur le
plasma. Ce n’est pas possible avec les images des coronegraain contre c’est envisageable avec les
données de type EIT ou avec des spectrocoronographes.

Les auteurs suggerent que I'on puisse minimiser de manigmnée le critere joint sur le champ
magnétique et la densité électronique. Le colt calculatbir cette démarche est peut-étre encore trop
grand pour les capacités actuelles.

3.4.4 Reconstruction de CME

Il est également envisageable de s’orienter vers la spgatiain des méthodes pour la reconstruction
d’un type particulier de structure observable dans la ameo Par exemple, Thernisie al. se sont
attachés a reconstruire des CME selon un modéle particuligida de seulement une ou deux images
de coronographes SoHO ou STEREO [52, 53].

Différents modeles sont possibles pour les CME. Les autdwisissent un modele en tube de flux.
Le tube a une forme de croissant évide, le plasma étant cvaéceta surface. Ce modele est paramétré
par une douzaine de variables. La méthode d’estimatioreestautomatique, laissant a I'utilisateur pour
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Figure 3.6 — Exemples de reconstructions de CME a l'aide deéks LASCO selon la méthode pa-
ramétrant un modeéle de tubes de flux. [53] Il n’y a qu’'une imdgadonnées par reconstruction. Les
reconstructions obtenues sont projetées selon la ménwidirgue les données afin de les comparer.

certains parametres le choix d’un point de départ d’'un élgoe itératif de type Powell. Le gradient est
approché de maniére numérique.

La figure 3.6 présente des exemples de reconstruction deatifes CME vues par LASCO. Malgré
le peu de données disponibles, les reconstructions sentidgncorrespondre aux données.

Discussion

Les CME étant des structures évoluant trés rapidement, pogisde trés peu d'images pour chaque
CME. Dans le cas de LASCO, on ne dispose que d’'une image a umtirtkiané, deux dans le cas
des coronographes de STEREO. Il faut donc soit tenir compteedévolution temporelle forte, soit se
contenter de un, deux ou trois points de vue. Si I'on se ctatea ces quelques points de vue, il faut
une contrainte forte dans le modeéle permettant de recarestnalgré le peu de données. Une maniére
d’introduire cette contrainte est de paramétrer la sauii@est I'approche de Thernissienal..

L'article fait la preuve que dans de nombreux cas, on pelt an@ reconstruction satisfaisante des
CME a l'aide d’'un modele avec un nombre de paramétres assde. fllimontre également les limites de
cette paramétrisation, par exemple lorsque la CME inteeagit d’autres objets de la couronne.

L'article ne met pas I'accent sur la méthode d’optimisation pourrait tout a fait envisager de rendre
la méthode plus automatique en estimant tous les paramEtmesison du caractére fortement non li-
néaire du probléme, il faut considérer des algorithmeshdigtillonage de type MCMC. L'échantillon-
nage d’'une densité de probabilité de dimension douze estagymable.

Malheureusement, cette méthode ne peut pas exclure I'hgpetque d’'autres modeles de CME
pourraient tout aussi bien correspondre aux données didpenOn pourrait envisager de mettre en
concurrence différents modeles paramétriques, voire ntEnwnstruire un algorithme déterminant de
maniere automatique le modéle adéquat pour chaque jeu déekwn

Une autre question est la détection algorithmique de lagpEs ou de I'absence de CME dans le
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champ d’'une image. Cette question n’est pas abordée datsldaOn peut envisager de tester la pré-
sence d'une CME indépendamment a l'aide par exemple de d@hiifés d'images. Une méthode plus
robuste serait peut-étre de développer un algorithme de& deamodéle dans lequel 'absence de CME
serait un modeéle possible.

3.5 Conclusion

Cette étude de I'état de I'art nous montre que la reconstnucté la couronne est un probléme com-
plexe. Des approches variées sont mises en ceuvre pour ehartehrésoudre. Ces approches utilisent
des méthodes parfois sophistiquées de traitement du spgarédis des méthodes plus simples.

Mais trés peu d’études se sont attachées a la résolutionatlépre fondamental de I'évolution
temporelle. Frazin propose une méthode fondée sur la doteeyporelle en se limitant a des tests sur
simulations [25].

Aucune étude n’a non plus été réalisée sur I'utilisation denges d’'imageurs EUV pour la tomo-
graphie solaire. L'étude des images de coronographesiegtgiée. En effet, I'utilisation de données de
coronographes est plus simple par difféerents aspectsoluton temporelle est moindre et les données
dépendent linéairement de la densité électronique. Emceea ces données ne donnent pas acces aux
structures proches de la photosphére. Elles ne permegsmign plus de remonter & une information sur
la température du plasma a moins de faire 'hypothése queueonne se comporte comme un plasma
magnéto-hydrostatique. Au altitudes mesurées par lemographes, 'approximation statique peut s’en-
visager. Dans ce cas, on peut remonter a la températurengdalo@nsité en fonction de I'altitude.

Désormais, les données de STEREO sont disponibles. |l esintgénessant d’essayer de tirer parti de
cette information supplémentaire. Notamment, la présdedeois points de vue simultanés est cruciale
dans les reconstructions avec évolution temporelle. @uiasprésent aucune étude ne prenait en compte
a la fois la présence de ces trois points de vue et I'évolugorporelle. Les études avec STEREO ([52,
53]) utilisent une approche paramétrée avec seulemenelesptises de vue instantanées de STEREO;
ou une approche par stéréoscopie.

L'utilisation de données satellitaires pour la recongtaictomographique présente des spécificités
qui sont trés peu étudiées. En particulier, la trajectog® shtellites n’est pas optimisée pour ce type de
reconstruction.

Toutes ces remarques montrent qu’il est important de s¥alise étude précise de la modélisation
du probléme de la tomographie de la couronne. C’est pourque avons voulu étudier les paramétres
géometriques de la couronne solaire et les effets instrtaurrpouvant éventuellement altérer les re-
constructions. Cette étude nous permettra de ne pas notsrlamniine étude théorique sur des données
simulées mais d’ utiliser les données mesurées au cours idspns SOHO et STEREO. L'étude sur
simulation est un outil nous permettant de nous confronteld@nnées mesurées.

Une autre direction de ce travail a été de prendre en comptaathiere simple, un modéle des objets
reconstruits. Nous nous sommes particulierement intésegax plumes polaires. La modélisation de
leur évolution temporelle permet d’améliorer les recargions de la couronne aux péles de maniére
significative mais aussi d’avoir une estimation de I'évionttemporelle des plumes.
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CHAPITRE 4
ANALYSE DU PROBLEME SUPPOSE STATIQUE

Une des particularités de la tomographie solaire est querifiguration géométrique d’acquisition
des données ne correspond pas a une configuration optimaleupe reconstruction tomographique.
La trajectoire des satellites est déterminée par les datggades vols spatiaux. On dispose de tres peu
d’études sur I'influence que peut avoir cette configurat@orgétrique sur la qualité des résultats recons-
truits. La seule étude en tomographie solaire a été régaeErazin [27]. Elle porte uniquement sur le
nombre optimal d'images nécessaires a la reconstructiais Mexiste d’autres parametres a prendre en
compte.

En raison de la trajectoire des satellites, la directiomgérvation n’est en général pas orthogonale a
I'axe de rotation du Soleil (angByp). Les axes de la projection ne sont pas nécessairementésszion
I'axe de rotation du Soleil. Les données mesurées ne le sanh@cessairement a intervalles de temps
egaux. Il y a aussi des effets instrumentaux, comme la pcéslumiere diffusée dans EIT. Pour tester
I'influence des parametres géomeétriques et instrumentaubasgeconstruction, nous avons réalisé des
données simuléees de maniere réaliste (section 4.2.3).

Dans cette étude, nous avons mis I'accent sur les recotistrs@ux poles car c’est dans ces zone
gue I'on peut observer les plumes (section 6.1.3). Leffetdrtains parameétres peut y étre plus grand,
notamment I'effet d0 a I'angl8p. Les données employées sont des données EUV (section @uldEs
données simulées imitant les données EUV.

Pour les reconstructions, nous avons employé un algoritteneconstruction que nous décrivons
dans la section 4.1. L'emploi de I'algorithme de Siddon,jooriement au fait que la matrice de projection
n’est jamais stockée, nous permet de reconstruire des plisegrands ou avec une meilleure résolution
gue dans le cas ou la matrice de projection est stockée en ineer@et algorithme peut servir a la
reconstruction a I'aide de données EUV ou de lumiere visiaus présentons dans la section 4.3 des
exemples de telles reconstructions.

4.1 Méthode de reconstruction

Nous avons décrit le modele direct des imageurs EUV de nafhigraire (section 2.2), si bien que
I'on peut écrire :
i=He (4.1)

On utilise, de maniére classique, une modélisation gaussigu bruit et u priori de douceur gaussien.
On choisit I'a priori de douceur comme étant la matrice de différence finie selaguehaxe d’'un repére
cartésien. On est alors ramené a la minimisation d’un erig@iadratique (voir section 3.1.4).

é = argmini(e) = argmini — He|[? + 6, | De,e|? + b, | Deyel? + bc,)| Desel®  (4.2)
e
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ou I'on distingue un hyperparametfie pour chaque dimension spatiale du cube recons#if, D, et
D., sont les matrices de différences finies du premier ordrensslaque dimension. La distinction entre
ces directions spatiales est faite essentiellement paaidan pratique que la taille des voxels peut ne
pas étre la méme selon chaque dimension. On ajuste doncdegayameétres par rapport a la taille des
pixels. On peut également vouloir imposer une douceur &ygent plus forte selon la directiaafin de
tenir compte du fait que les plumes ont une forme allongée.

On a vu section 3.1.4 que les méthodes de gradient sont ap@sgour la résolution de ce type
de probleme. Tous les résultats présentés dans ce chapitédéoobtenus en utilisant la méthode de
Polak-Ribiere, une approximation du gradient conjugué tkanas quadratique (voir annexe Il).

L'arrét des itérations se fait a convergence en utilisanseunl sur le rapport entre la moyenne des
valeurs absolues des éléments du gradient. Le Sgudlst normalisé de sorte gu'’il soit indépendant
du probleme. Notamment, un sous-échantillonnage des denné changement de taille du cube de
reconstruction ou la variation des données a un facteuipticittif global prés ne change pas le seuil.

Pe Pyd 5
(Xmax— Xmin) (Ymax— Ymin) (Zmax— Zmin) 7 :

S=9 (4.3)
ou pg et py donnent la taille d'un pixel des donnéebkgst la distance entre le satellite et le centre du
Soleil, Xmin, Xmax Ymin» Ymax Zmin €t Zmax définissent la taille et la position du cube reconstruit. Gmmme
sur tous les pixel$ d’'une projectior.

On arréte les itérations lorsque :

1k+2 OPT
ézkpj 03] <S (4.4)
=

Le fait de prendre la moyenne sur trois itérations succesgermet d’amoindrir les phénomémes d’os-
cillation de la valeur du gradient qui peuvent se produimesdae genre d’algorithme.
L'algorithme implémenté est donc la succession des étajpestes :

eg=0
1k+2 OPT
Tantqueélzkpj 03] > s

O%1=—2H" (i — Hex) +26e, D], De,ex+ 266, D] De,ex+26e,D{, De,ex

Sik=0
dxi1 = 01
Sinon .
0J7 .0J
b1 = ﬁkﬂ :
HDJK‘L
di+1 = dg+ b1 01
Fin
pOPT __1 dy 103
k+1 2 HHgiID(jr—lH2+9X‘|Dxdk+l||2+6y||Dydk+1H2+GZHDde+1H2
ek+1 = ek + Pr1dk+1
Fin

avecgy la valeur du gradient a I'étaple et dy les direction de descente approchant les directions de
descente conjuguées. En particulier, on voit qu'il fautefaine projectiorfd et une rétroprojectiodd
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a chaque itération. Si on veut également connaitre la \@lgwicritere, on doit effectuer une projection
supplémentaire. Ces opérations sont les plus colteusedglarithme et déterminent le temps de calcul.

Les hyperparamétres sont choisis de maniére empiriques Blans effectué des tests sur simula-
tions avec différents hyperparamétres dans les condigéométriques usuelles et un niveau de bruit
semblable a celui des données mesurées. On a ainsi pu cotgsagsultats obtenus avec I'objet simulé
et choisir le jeu d’hyperparameétres le mieux adapté. Cela aqaermis d’avoir un jeu d’hyperparametres
adapté sans avoir a utiliser une méthode plus lourde destogation prenant en compte I'estimation des
hyperparamétres parmi les méthodes existantes (voiogegtl.6)

4.2 Configuration d’acquisition des données

Cette section présente une étude sur simulation a I'aide ieéds réalistes de l'influence de diffé-
rents parametres (géométriques ou physiques) d’acquigiés données sur la qualité des résultats de
reconstruction tomographique. Nous présentons tout diales parameétres les plus importants venant
affecter la reconstruction tomographique de la couronmeisN/errons ensuite comment nous avons si-
mulé les données servant a réaliser cette étude. Puis néssnperons les résultats obtenus en faisant
varier chaque parametre.

4.2.1 Taille du probléme

L'analyse des parameétres pouvant influer sur la qualitéet@mistructions a été faite sur des cubes de
reconstruction de grande taille comme présenté dans keatialdl. 1. Dans ce cas, on reconstruit des cubes
de 3 millions de voxels a I'aide de données issues de 60 in@geportant en tout environ 10 millions
de pixels. On limite le nombre de pixels des données en timdes images pour ne garder que la partie
utile ; c’est-a-dire les pixels dont les lignes de viséedraent effectivement le cube. Malgré cela, le
premier reste de trés grande dimension. La taille de |la ceaHi est le produit de la taille des données
et de la taille du cube de reconstruction. Cela revient danex@nple a environ 1 Po de données. Si
I'on tient compte du caractére creux de la matrice, on peuerer la quantité de mémoire nécessaire a
plus de 100 Go de données. Cela est encore trop grand pouripétreanis en ceuvre sur les machines
courantes actuelles. La solution consiste a ne jamais gand@eémoire la matric&l du probléme direct
mais a n'utiliser que le résultat du produit de cette matpaele cube objet. Inversement, dans le cas
de la rétroprojection, on ne garde que le résultat du prquuita matriceH T . Dans ce cas, la mémoire
requise est typiqguement ramenée a 100 Mo. On a pu recorestiesrcubes 128128x 128 a I'aide de 80
images 1024 1024. |l faut alors environ 800 Mo de mémoire vive disponible

dx|dy| dz| nx | ny | nz| xmin|ymin| zmin
3130925625648 -15| -15| -1.6

Tableau 4.1 — Géométrie des cubes de reconstruction sertaster les différents parameétres d’acquis-
tion des données aix, dy, dzsont les longueurs des c6tés du cuide ny, nzsont le nombre de voxels
selon chaque dimension,»xanin, ymin zminsont les positions du premier voxel du cube dans le référen-
tiel de Carrington lié au Soleil.
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4.2.2 Parametres importants

Les missions SOHO et STEREO sont contraintes pour des ramsatiques a rester sur des orbites
proches de celle de la Terre. Or ces orbites ne sont pas dapamunrthogonal a I'axe de rotation du
Soleil. Il en résulte un angle, que I'on appelle I'anBlg variant au cours de I'année. Cet angle correspond
a la latitude du satellite dans le repére Carrington. Pourission SoHO, cet angle s’annule deux fois
dans I'année, le 10 décembre et le 10 juin. Pour ce qui est BRED, il n’y a aucun moment ou les deux
satellites ont en méme temps un anBenul. A la date du 10 décembre 2007, STERE® STEREQ
ont un angleBy de respectivement -2 et +2 degrés environ en raison de |eafadge sur I'orbite. Nous
verrons que la prise en compte de cet angle est primordiateefiet est d’autant plus important que les
structures sont situées pres du pdle. Une étude des effett dagle est réalisée dans la section 4.2.4

Comme nous l'avons vu, les données EIT présentent une comtpasaue de la lumiere diffusée
dans l'instrument, que I'on peut modéliser par une convmtuf noyau tres large (section 2.3.2). Cet
effet peut étre pris en compte par une déconvolution deséamrmMais, il pourrait en résulter un biais
supplémentaire en raison de la mesure délicate de la PSE. g@esjuoi il est également intéressant
d’évaluer l'effet de la présence de lumiére diffusée surdesnstructions (section 4.2.5).

Au début de la mission SoHO, les données n’étaient pas tmupises a intervalle régulier. Dans ce
cas, il faut évaluer les problémes liés a la mauvaise réjparties données. Nous avons réalisé une étude
pour la période de novembre 1996 (section 4.2.6).

Le nombre d’'images est également important. On peut mordtriaide de la transformée de Ra-
don, qu’il existe un rapport a respecter entre I'échamtillage angulaire et I'échantillonnage de I'objet
reconstruit (voir section 4.2.7).

4.2.3 Données simulées
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Figure 4.1 — Exemple de données EIT simulées. Les donnéssmpedit 5 plumes et les bords du trou
coronal avec un contraste réaliste. Aucun bruit n’est &jdains cet exemple.

L'objet a reconstruire est constitué de la couronne, d'an toronal et de 5 plumes ayant un contraste
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réaliste en accord avec les données. Les plumes sont eipdatis les trous coronaux jusqu’a une latitude
d’environ 30 degrés. Le contraste entre les plumes et laidjstjnsi que leur position, ont été estimés a
partir d’'une analyse sur données réelles dans les congliiominimum solaire.

On simule les données a partir d'un modéle physique de laocoeret d'un modele de l'instrument.
Le modele physique paramétrise la densité et la températactroniquene et Te. On en déduit les
intensités de chaque raie d’émission a lI'aide d’'un code gsighe atomique (CHIANTI) (voir section
2.1.1). On obtient 'intensité observée en intégrant &idité des raies sur les bandes passantes des ins-
truments (EIT ou EUVI) (voir section 4.4). On prend égaletresmcompte la diffraction et la diffusion
en convoluant par la PSF de l'instrument. On ajoute enfinesgicement le bruit de photon, le champ
plat et le bruit de lecture.

Les données simulées sont réalisées dans des conditiomefyigmes typiques ; c’est-a-dire, en cal-
culant, pour une période donnée, les données simuléespor@ant aux prises de vues réelles. Les
images sont stockées dans des fichiers FITS dont les entétégsnant les informations décrivant les
conditions d’acquisition, sont identiques aux donnéekla®d a figure 4.1 donne un exemple d’une telle
image simulée.

Les équations utilisées pour modéliser le trou coronalsgpliemes sont dérivées de celles présentées
par Cranmeet al.[11]. Le trou coronal est supposé a symétrie de révolutiorp€&ut donc se contenter de
décrire la densité et la température dans un plan passarayade rotation du Soleil. On les paramétre
en fonction de la distance au centre du Saleit de la colatituder :

n 2
_ 1 (_ 27
ne(ra) = (Aars+Agr®) |1+ (S—1e W(W)

Ca( Fa
Te(r,a) = (Agr®+Ag) ™t 14 (Sr—1e ZUz(gfao(r)) (4.5)

1-r
l-e A

R-r
—e A

avec cosip(r) = (1 — fmax)

[EnY

Les paramétres utilisés dans les simulations sont donméade#ableau suivant :

S| A | R | fmax| Aa(m™3) | Ao(m™3) | 5 S o
6 06|15 6,5 |389010" | 8,69.10'1 | —10,5| —2,57| 0,726
Sr Az Aq 3| @

1,8]1,1810°|0,2510°[0,2| —6,6

Tableau 4.2 — Paramétres utilisés pour le modele de trounabro

Les plumes sont considérées comme une modulation en delesté modéle. La température ne
change pas. Elles ne sont pas & symétrie de révolution :

(X+Xi22)2+(Y+Yi22)2)}

— (4.6)

1+ biexp(

Le tableau 4.3 présente les parametres utilisés pour lésatites plumes.
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1 2 3 4 5
x | —0,30| 0,35 | 0,18 | —0,12| 0,05
vi | 0,25 | —0,15| 0,27 | —0,16| 0,10
bi| 45 | 30 | 25 | 40 | 35
g, | 0,0,19] 0,018 | 0,016 0,020 | 0,015

Tableau 4.3 — Paramétres du modéle des plumes numérotéesile 1

4.2.4 AngleBg

Figure 4.2 — Traversée des rayons avec un adgimportant dans le référentiel Carringt ey, ey, e;),
vers le détecteud. Selon les directions d’observation les mémes zones dudribeconstruction ne sont
pas nécessairement observees en raison de I'Bgglede I'opacité de la photosphére

Nous étudions ici I'influence de I'angBy (voir 4.2) sur les reconstructions a 'aide de simulations.
La figure 4.3 permet de comparer les données &¢eoul ou non. Comme on le voit sur le schéma
4.2, les rayons proches du disque qui traversent le cube pa&min (0U Z = Zmnax Selon la position du
cube) peuvent passer par des zones de forte émission ntapgarpas au cube. Il s’agit du bord du trou
coronal dont I'intensité peut dominer celle des plumesnltésulte un biais important qui peut altérer
fortement les reconstructions. C’est ce qu’on appelle ublproe de tomographie locale, car seule une
partie de I'objet est reconstruite. On peut pallier ce pgoi# en reconstruisant la totalité du Soleil. Dans
ce cas, le colt de calcul est beaucoup plus grand. Si un seld®vue est utilisé, n peut choisir des
périodes oWBy est faible .

On voitsur le schéma qu’ une zone du cube qui est masquée photaspere. Cette zone ne pourra
pas étre vue selon toutes les directions. La résolutionnaedesc pas la méme dans toutes les directions.
On peut voir sur les données que les plumes sont moins ct#sadans le cas d’'uBy non nul.
Ceci est d0 a la présence d’'une structure de forte émissio#esitu bord du trou coronal. Elle apparait

superposée aux plumes dans le caBgu'est pas nul. Ce probléeme complique encore les reconsinscti
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Figure 4.3 — Sinogrammes des données simuléesByed’ etBy = 7°. Les sinogrammes sont réalisés
a une altitude constante de0BbR,.

aBg non nul.

On peut comparer sur la figure 4.4 la différence entre deusnistouctions avec uBg nul ou non
nul. La plupart des figures de reconstruction de ce chapitiné des coupes a constant du cube de
reconstruction. C’est pourquoi I'émission est plus impaoteiaau centre qu’aux bords de I'image en raison
de la variation d’altitude. On constate que la reconstouctivecBy comporte un artefact de valeur tres
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Figure 4.4 — Comparaison des reconstructions 8gee 0° etBy = 7°

importante au bord du cube. Cet artefact domine certainesgdull est di au fait que la lumiere émise
par les bords du trou coronal ne peut étre prise en comptersdresmodeéle qu’a I'intérieur du cube de
reconstruction. Pour justifier au mieux de la présence de éatission, I'algorithme la reporte en bord
du cube.
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4.2.5 Diffusion

Une partie de la lumiere recue est diffusée par les miroitesegrilles des filtres du télescope. On
peut modéliser ce phénomene avec une réponse impulsierarelbi de puissance. L'émission sur le
disque étant bien plus intense que celle du reste de I'atnéospil en résulte une diminution significative
du contraste sur les structures qui nous intéressent. detsidfimportance de cet effet dans le cas de
reconstructions tomographiques.
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1 - 4e-07 1 - 6e-07
1 3007 1 5e07
0.5 N -
| 2.5e-07 n 4607
0 | 2e-07 0 - 3e-07
- 1.5e-07 Ll 2e-07
= 1le-07
-0.5 | cc0s -05 1e-07
-1 -5e-08 -1 -le-07
-1 -05 0 05 1 -1 -05 0 05 1
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(a) Données convoluées par la PSF de EIT (b) Données sausidaliff

Figure 4.5 — Comparaison de reconstructions (a) avec diffiust (b) sans diffusion. Les parametres sont
ceux de novembre 1996. Les échelles des coupes de recoiostsute sont pas les mémes.

On note un écart entre les reconstructions avec et sansidiffuqui vient du fait que I'énergie émise
par les structures est étalée par la convolution a large B&diffusion. La figure 4.6 montre également
gue la diffusion réduit Iégerement le contraste des pluroesite on pouvait s’y attendre.

4.2.6 Reépartition longitudinale des images

La répartition en longitude des images joue un rble impodans la qualité de la reconstruction. Il
est préférable d’avoir des images uniformément répadiea permet de maximiser la diversité d’infor-
mation pour un nombre de projections donné.

Nous avons choisi une période en 1996 correspondant au ommisolaire, afin d’avoir un Soleil
calme (des structures qui évoluent lentement) et des plibeesdéveloppées. A cette période, le pro-
gramme d’observation de EIT n’était pas encore stabilisée €e fait, la répartition temporelle (et donc
longitudinale) des images n’était pas encore uniformeeliten résulter des artefacts importants. Pour
l'illustrer, nous avons réalisé une simulation dans les e€nonditions géométriques qu’entre fé at
le 15 novembre 1996. Les en-tétes des données utiliséesgpsioTulation sont les mémes que ceux des
données mesurées.

On observe sur la figure 4.6¢ qu’il y a plusieurs intervalledahgitude sans données suivis de pé-
riodes ou le nombre de données est plus important. Comme otepair sur la figure 4.6d, les artefacts
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sont importants. D’autant plus dans la configuration réelides effets de I'angl8y sont combinés a
ceux de la répartition longitudinale.

On observe en particulier des lignes plus intenses darsdiactions privilégiées. Ces directions
correspondent aux directions ou plus de données sont pedsdéin théorie, la non uniformité de la
répartition des projections devrait étre compensée dlgniguement dans le cas d’une reconstruction par
descente de gradient. Mais la non consistance des donn@ésleerce comportement. Lintensité variant
a chaque instant, le fait d’avoir des projections rapprest&un moment donné favorise ce moment par
rapport aux autres.

4.2.7 Nombre d'images

Examinons maintenant le réle du nombre d'images utilisBess le cas d’'une géométrie paralléle,
il existe un résultat fondamental qui spécifie le nombre dij@s nécessaires pour éviter le repliement du
spectre en fonction de la taille de la zone a reconstruire &t thille minimale des structures reconstruites
[40, 50]. Si I'on suppose que 'objet est contenu dans un cléedté discrétisé eN éléments, il faut
utiliser Ny avecNg = ZN. C’est I'expression du critere de Shannon. Ce résultat petraseposer en
géométrie conique. Cependant, ce résultat ne tient pas eategta présence de bruit dans les données.
En principe, en présence de bruit, plus on a de données gauédultats seront de qualité. 1l s’agit alors
de faire un compromis avec le temps de calcul qui augmergéaiti@ment avec le nombre de données.

Frazin a également réalisé une étude sur ce parameétre demstéxte d’'inversions a I'aide de don-
nées de coronographes [27]. Cet article propose une démsichdonnées obtenues par LASCO-C2
durant une campagne de mesure a haute cadence. Des recimssraont faites avec plus ou moins de
directions d’observation. Cet article conclut que, dansase quatre directions par jour sont suffisantes
pour reconstruire toutes les structures. L'hypothése émsgs qu’au-dela de ce nombre, les effets dus a
I'évolution temporelle empéchent d’obtenir une meilletésolution spatiale.

Sur la figure 4.7, on peut voir la comparaison des recongtngtivec 61 et 100 images. Les diffé-
rences sont minimes. On peut observer que la qualité de dasgaction augmente légerement avec le
nombre d’'images, avec une baisse du niveau de bruit. Si digadg conicité du champ de vue, le critére
de Shannon appliqué a la tomographie paralléle nous indjglilfaudrait idéalement 200 images. En
pratique, on voit que ce n’est pas absolument nécessaire.

4.3 Reconstructions avec données mesurées

Nous avons réalisé des reconstructions a l'aide de dongé#es en utilisant I'algorithme présenté
dans la section 4.1. Nous avons choisi les données de sategiproblemes soulevés dans la section
4.2 soient évités au mieux. Afin de nous placer pendant uriedeede minimum solaire et de minimiser
I'angle By, nous avons choisi la période dtf au 15 décembre 2007. Les données EIT sont prises a inter-
valle de temps régulier. Pour les données EUVI, nous avonisiates données espacées régulierement
(quatre par jour) car la cadence de mesure est beaucouprplugegque pour EIT : environ une image
par minute. Il faut cependant sélectionner uniguement desmées faiblement compressées qui ne sont
pas aussi fréquentes. Si on veut n'utiliser que les donrerapressées sans perte, il n'y a qu’une image
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Figure 4.7 — Comparaison des reconstructions partant désegparties uniformément avec 61 images
ou 100 images

par jour et par bande passante. Nous avons choisi des imaggpsassées avec de faibles pertes.

4.3.1 Données EIT

Nous pouvons comparer les reconstructions sur donnéegsisnprécédentes réalisées avec les en-
tétes de EIT & la reconstruction avec les données mesurdadidare 4.8. On constate également la
présence d’artefacts selon les mémes directions biers@giént trés atténués. Cette atténuation est pro-
bablement due a la présence d’autres sources d’erreursedansiele, notamment I'absence d’évolution
temporelle et aussi a la différence de contraste.

On peut voir un autre exemple de reconstruction a l'aide deséles EIT a la période de décembre
2007 (figure 4.9) qui correspond a une période ou I'on dispdsefois de données réparties uniformé-
ment et ou I'angld3y est le plus faible. Si'on compare les reconstructions &idca 17,1 nm aux deux
périodes, figures 4.8a et 4.9, on constate la disparitioa desymétrie due a I'anglBg ainsi que des arte-
facts résultant de la distribution non uniforme longitaement. Ces artefacts sont moins spectaculaires
sur les données EIT que sur les données simulées. Cela pedii&ra simplicité du modele utilisé dans
les simulations qui ne contient que quelques plumes. Danadeaéel, les artefacts sont partiellement
masqués par les structures de I'objet reconstruit. Néamsniiest utile de choisir un jeu de données en
tenant compte des conclusions de I'étude sur simulations.

En comparant les reconstructions aux différentes longué&'onde, on observe des similitudes et de
légeres différences. Morphologiquement, les reconstmgtsont semblables. La plupart des plumes se
retrouvent sur les trois reconstructions aux mémes eisdroit

Sur la reconstruction a 28,4 nm, le signal est plus faiblele3eles plumes les plus intenses sont
visibles. Une autre conséquence de la faiblesse du signalmsmbre plus grand de données aberrantes.
On retrouve donc des lignes tres fines et intenses dans lastegction. Pour s’affranchir de ce probleme,
on peut appliquer un filtre, seuillant ces données. Linémient est qu’il faut ajuster les paramétres de
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Figure 4.8 — Reconstructions a l'aide (a) de données sim@t@s) des données EIT a 17,1 nm de
novembre 1996. Les artefacts sont comparables bien gyetl@lbeconstruire ne soit pas le méme.

ce filtre en fonction des caractéristiques des données. Ulne méthode est d’utiliser une norme non
quadratique pour la vraisemblance.

La présence simultanée de valeurs négatives sur les tanastuctions nous montre que I'évolu-
tion temporelle est semblable dans les trois bandes passams différences de niveau viennent de la
différence de réponse spectrale des bandes passantes de EIT

On peut envisager d'utiliser ces trois reconstructionsr pemonter a la densité et a la température
électronique comme nous le verrons dans la section 4.4.

La figure 4.10 nous montre un des avantages des reconstsittidimensionnelles de la couronne.
On peut obtenir des coupes de la reconstruction selon nti@poiel plan. Dans cette figure, nous mon-
trons une coupe d’une reconstruction a 17,1 nm selon leyptaf. Seule une partie du plan est montrée
pour bien voir le profil des plumes. On peut utiliser ce typecdapes pour vérifier la géométrie des
plumes.

4.3.2 Données EUVI

L'utilisation des données EUVI présente différents avgesaLe principal est la possibilité de dispo-
ser de trois points de vue simultanés a un instant donnéjlsant également EIT. Linstrument EUVI a
été concu pour étre le plus proche possible de EIT dans c&batnstruire avec EIT ou EUVI est donc
trés semblable.

Il existe toutefois quelques différences. Si I'on veutiséit simultanément les différents points de
vue, on a nécessairement un arggenon nul. Au début de la mission, les satellites n’étaientquastés
de sorte que I'axe de rotation du Soleil se trouve aligné tveerticale de I'image. Ce roulis résiduel
présente une difficulté mineure pour les reconstructioasisihotre implémentation du projecteur, nous
sélectionnons la partie des données qui correspond au egbastruit. Dans le cas d'un roulis non
négligeable, la projection du cube est tournée par rappdnhage. On doit donc sélectionner une plus
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Figure 4.9 — Reconstructions a I'aide des données EIT de d#ee2007. On peut comparer les recons-
tructions a (a) 17,1 nm, (b) 19,5 nm et (c) 28,4 nm. Toutesdesnstructions ont été effectuées dans les
mémes conditions, avec les mémes parametres.

Emission (unité arbitraire)

1.2e-07
le-07
8e-08
6e-08
4e-08
2e-08

-2e-08

-1 -0.5 0 0.5 1
Coordonnées au centre du Sol&ll. )

Figure 4.10 — Reconstruction a l'aide des données a 17,1 nnd&tiécembre 2007. Coupe du cube de
reconstruction & = 0. Les reconstructions volumiques nous permettent d’abtenprofil des plumes
en fonction de l'altitude.
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grande portion de I'image. Le codt calculatoire est alognaenté.

Un autre probléme est que la plupart des données fourni¢ssasatellites STEREO sont compressées
avec pertes en raison des contraintes de bande passanteidsita et du fort volume de données. Cette
compression se fait en utilisant un algorithme appelé ICERdsur la décomposition en ondelettes. Les
taux de compression fixés pour la mission sont congus de goet€information perdue sur un pixel a
cause de la compression soit inférieure ou égale au niveduuitude photon. L'inconvénient de cette
idée est qu’elle ne tient pas compte de la possibilité de semhes pixels voisins, ou plus généralement
de la possibilité que cette méthode de compression intsedum biais sur plusieurs pixels voisins. Or
c’est ce qui se produit pour les forts taux de compression kzones de I'image les moins intenses. En
utilisant des images fortement compressées, on a desatdsidtreconstruction tomographique nettement
dégradés.
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Figure 4.11 — Reconstructions a I'aide des données EIT et BUYY,1 nm de décembre 2007. Le
contraste n'est pas le méme dans les deux images en raisanliffétence entre les deux instruments

En dehors de ces précautions supplémentaires sur le cheidaieées, on peut appliquer notre
méthode de reconstruction de la méme maniere avec les doBiEet EUVI. La figure 4.11 compare les
résultats obtenus a 17,1 nm a I'aide de données EIT et EUVbl8arve que I'on obtient une meilleure
résolution a l'aide des données EUVI. La sensibilité de EE@M plus grande que celle de EIT, donc
I’émission reconstruite apparait plus importante.

On note également que beaucoup des structures observét®agant au méme endroit. Par contre,
on observe que les artefacts linéaires présents danstes mezonstruites ne sont pas orientés de maniére
identique. Leur angle correspond a I'angle entre les detetlisas. On peut en conclure qu’il s’agit bien
d’artefacts qui correspondent a un pic d’émission d’'unepli@®es a un moment donné. Notre algorithme
statique interprete cette hausse d’émission comme camdgpt & une superposition de zones de forte
émission dans la direction d’observation et produit undecprésentant une ligne intense dans cette
direction. Mais les données ne présentent pas de struetusssintenses dans les autres directions. C’est
pourquoi on trouve des zones d’émission négative venanil@anheffet des zones ou I'émission est
surévaluée. Pour pouvoir s’affranchir de ces types d'actsf il faut impérativement tenir compte de la
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présence d’'une évolution temporelle dans les données. [Basie que nous ferons dans le chapitre
suivant (chapitre 5).

Un autre indice de la présence d’évolution temporelle esjueel’'on appelle I'incohérence des don-
nées. Les différents points de vue ne donnent pas des doowrdgsitibles entre elles d’aprées le modele
utilisé. Un exemple de cette incohérence est que la sommistnsité des données observées devrait
étre constante au cours du temps car c’est aussi la somméndisdion de 'objet dans tout le volume.
Or ce n'est pas le cas. C’est donc qu'il y a une variation d’émisd’un instant a I'autre quelle qu’en
soit la raison. Cela peut étre di a I'occultation d’une strreeintense par la photosphére ou a la variation
d’intensité des plumes ou d’une autre structure.
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Figure 4.12 — Incohérence des données EIT a 17,1 nm, déc&@bre On voit que l'intensité totale
varie beaucoup au cours de I'ensemble des données néesssaine reconstruction. Dans le cas de
I'intensité totale, cela peut étre di a I'opacité de la phpt@re. Pour le cube situé au-dessus du péle,
seule I'évolution temporelle peut causer cette incohéenc

4.4 Estimation des parameétres du plasma

Nous avons vu dans la section 2.1.1 que I'émission proprdaduna peut étre donnée par I'équation

2.6: h
c
Pit = 0,8 AXG(Te,A) Tng
Cette équation peut étre intégrée selon les bandes pasdantiEstruments. On obtient alors I'émission
du plasma qui est reconstruite par les méthodes tomognagshiq
5 hc
& (Ne, Te) = 0,8 Ax 2 / BR())G(Te, A) 20 4.7)
A

OoUBR(A) est la réponse spectrale de la bande passa®téinstrument. Remarquons que la dépendance
guadratique de I'émission en fonction de la densité élae est indépendante de la bande passante.
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En réalité, la fonction de contributioB cache une légere dépendancengmjui peut étre négligée en
premiere approximation. Nous tiendrons compte de cetterdignce. Le probleme direct devient alors :
hc

a(Ne, Te) :o,SAXng/A BF}(/\)G(ne,Te,/\)TdA (4.8)

Par ailleurs, I'émission est fortement non-linéaire ercfmm de la température. En réalité, la réponse
en température de I'’émission est piquée autour d’'une teatypércorrespondant a la raie la plus impor-
tante de la bande passante. Cette dépendence peut étradimagde cas de EIT comme présenté dans la
figure 4.13. On voit que la réponse de I'instrument est tnégelan fonction de la température, la largeur
étant de 5L0° K environ. Cette largeur est en grande partie due a la largesurades d’émission en fonc-
tion de la température mais vient également de l'intégnatie plusieurs raies d’émission dans chaque
bande passante. Néanmoins, les trois bandes passantegasda méme réponse en température, ce qui
nous indique qu’il y a bien dans les données une informatiotesempérature du plasma. On peut donc
envisager de faire une reconstruction de la températuréagmnp conjointement a la densité du plasma
méme si la résolution en température peut se révéler asbéz fa

Les reconstructions tomographiques nous fournissent arte d’émission pour chaque bande pas-
sante. Pour EIT, on dispose de trois bandes passantes, eltmogsdvaleurs d’émission pour chaque voxel
de la carte reconstruite. En effet, il faut exclure la banaespnte a 30,4 nm, car la lumiere émise a cette
longueur d’onde ne suit pas le méme modele d’émission quaukess raies de EIT. Il s’agit de diffusion
résonante. On peut envisager d’estimer les deux parantétfasmane et Te a I'aide de ces trois valeurs
d’émission. On peut modéliser le probléme comme suit :

e =W(ne, Te)n2 =W (ne, Te) (4.9)

Puisque I'on considere le probléeme comme indépendant axaha I'autre, chaque sous-probleme peut
se résoudre indépendamment :

(e1,62,€3) = W(ne, Te)

On a donc des problemes a deux inconnues et trois donnéefprieges étant en réalité les valeurs
estimées lors de I'inversion du probléme de tomographie.

Le probléme direct est fortement non-linéaire. De plus, erdispose pas d’'une expression analy-
tique de la dépendance de I'émission en fonction de la testyré. On peut néanmoins calculer cette
dépendance pour un nombre fini de températures a l'aide deskade donnée CHIANTI. Malheureu-
sement, les informations fournies par CHIANTI le sont poumambre limité de températures. Au vu
de cette contrainte, et du faible nombre de parameétres dilgone pour chaque voxel, il semble raison-
nable d’envisager une méthode treés simple d’inversion gkaylage de I'espace des parameétres. On peut
par exemple tester chaque couple de paraméitee3.) et choisir le couple qui minimise le critére des
moindres carrés :

(e, Te) = argminfle—W'(ne, To) |2 (4.10)
(Ne,Te)

Ici, la norme porte sur des vecteurs a trois dimensions sporedant aux trois bandes passantes considé-
rées. On peut répéter I'opération indépendamment pounehaaxel. La figure 4.14 présente un exemple

66



le-06 .

1le-07
1le-08

1e-09}/

le-10l : : ’
le+06 2e+06 3e+06
Température (K)

Figure 4.13 — Réponse thermique de EIT dans les bandes passambur de 17,1 nm, 19,5 nm et 28,4
nm

de critére pour ce probléme d’inversion spectrale.
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Figure 4.14 — Exemple de tracé d'un critere en fonction dehapérature et de la densité pour un pro-
bleme typique d’inversion spectrale

En utilisant cette méthode sur des reconstructions a I'delelonnées EIT dans les trois bandes
passantes, nous avons obtenu les résultats présentésademsé 4.15. La méthode et des résultats
similaires ont été publiés dans les actes de SoHO 17 [6]. lthadé utilisée y est également détaillée.

Le fait que I'on reconstruise tout le cube nous permet dioibtes coupes a altitude constante. Dans
ce cas, cela permet d'illustrer le constraste entre le bortadi coronal et les plumes et de comparer les
densités dans les différentes zones sans introduire weufdct a I'altitude. La densité varie significative-
ment entre plumes et interplumes. Les plumes observéed Banssont des structures de densité. C'est
donc probablement le prolongement des structures obseevé@miere blanche. Plumes et interplumes
ont une température d’environ1Tf K. La densité varie de.30* m~3 dans les plumes & .10 m~3
dans les interplumes.
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Il est intéressant de noter que la carte de températurerpeedes valeurs relativement uniformes
dans la zone des plumes alors que la carte de densité variardermimportante. De maniere générale,
les contrastes en densité et en température ne sont pasressm@n a donc bien séparé l'information
sur la densité et la température a I'origine mélées dansoeséks.
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Figure 4.15 — Estimation de la température et de la denst@réhique a partir de cartes d’émission
reconstruites par tomographie. Les données nécessamdsadgraphie sont des données fournies par
EIT dans les bandes passantes a (a) 17,1, (b) 19,5 et (c) 28,dartes reconstruites sont (d) la densité

et (e) la températuré. Les coupes du cube de reconstruction sont des calottesqsea une altitude
constante de 1,08... 69



CHAPITRE 5

RECONSTRUCTIONS AVEC EVOLUTION TEMPORELLE

Nous avons vu dans le chapitre précédent que le plus gramiepre dans la reconstruction tomo-
graphigue de la couronne est la prise en compte de I'évoltgimporelle. Afin de tenter de résoudre ce
probleme nous avons mis en place un algorithme incluantdaipitité d’une évolution temporelle dans
le cas des plumes. L'essentiel du probleme est de trouveompromis entre la nécessité d’augmenter
le nombre de variables pour considérer cette nouvelle dirnardes parameétres et le faible nombre de
données en comparaison. En effet, si on reconstruit un cBBex 128 x 8 a 60 instants, en utilisant
les données d’un seul point de vue a chaque instant, sogugpient 12& 8 x 60, on a 128 fois plus
d’'inconnues que de données.

Il faut donc se restreindre a un type particulier d’évolntiemporelle, c’est-a-dire qu’il faut apporter
une informationa priori sur cette évolution. Malheureusement, les structuresrefsg évoluent trop
rapidement dans le temps pour pouvoir appliquer simplemera priori de douceur gaussien. Nous
avons préféré choisir un modele correspondant a une éooldés plumes considérées comme des tubes
de champ magnétique contenant plus ou moins de plasma. ibe fies tubes n’est pas imposée et peut
étre quelconque. En particulier, il N’y a pas de raison qgeplemes soient cylindriques. Ce modéle
d’évolution peut se justifier physiquement [16, 48].

Dans un premier temps, nous décrivons la nouvelle parasagtn induite par la prise en compte de
I’évolution temporelle. Puis, nous montrons comment negtreignons les solutions possibles a l'aide de
notre modele d’évolution des plumes et l'utilisatiomddiriori sur les inconnues. Nous décrivons ensuite
la méthode d’optimisation utilisée pour inverser le nowpeobléme obtenu. Des tests sont par la suite
effectués sur simulation afin de valider la méthode. Enfinsmésentons les résultats a I'aide de données
SoHO. La méthode et certains résultats présentés dans piérelant fait I'objet d’'une publication dans
une revue internationale a comité de lecture [7].

5.1 Reformulation du probleme

Notre méthode fait I'hypothése que les plumes sont destategfixes, dont la morphologie ne varie
pas. Seule I'intensité totale de la plume est autoriséei@vRour ce faire, on introduit des gains variables
dans le temps associés a des zones de I'espace de recamstdacit chacune correspond a une plume.
On aboutit a un probleéme inverse bilinéaire sur I'émissideggains comme nous allons le voir. Suivant
la démarche bayésienne, on peut introduireymmiori pour chaque groupe de variables.

5.1.1 Nouveau modeéle direct

Afin de pouvoir tenir compte de I'évolution temporelle, iluwfaut redéfinir le probléme de maniére a
restreindre le nombre de solutions possibles. Nous déwiM®mission comme le produit de deux termes
dont un seul dépend du temps :

it = Hi(eogt) +mnu (5.1)



aveco la multiplication terme a terme de deux vecteurpeut-étre vue comme une émission moyenne
au cours du temps pour le cube de reconstruction. Elle esiphiég par un gaing; dépendant du temps
et de la positionn; est le bruit. Cette écriture du probleme ne restreint paslesiens possiblegy; est
méme suffisant pour décrire toutes les variations spatipteelles possibles. Mais cette écriture nous
permettra par la suite d’introduire une distinction enéi®dontraintes spatiales et temporelles.

Ce probléme n’est plus linéaire mais bilinéaire. Cette bdiité a 'avantage de préserver la linéarité
selon chaque groupe d’inconnues. On peut donc calculetesingmte connaissang; et inversement. Par
contre, le probléme global n’est plus linéaire. Cela impdéeel prudent lors de I'optimisation comme
nous le verrons dans la section 5.2.

5.1.2 Nouvelle paramétrisation

Le nombre d’'inconnues du probleme estimportant par ragpombmbre de données. Nous réduisons
ce nombre par une modification du modele direct qui limiteatiéage le nombre de solutions possibles.
Pour ce faire, nous supposons que les plumes ne se déplasengjs varient en intensité. Cette modeéli-
sation de I'évolution des plumes vient de la suppositionlgaglumes sont des objets tubulaires suivant
les lignes de champ magnétique du Soleil. Les variationsidgion des plumes seraient alors dues aux
variations de densité ou de température dans les plumes.i@é# de plumes stationnaires mais variant
en intensité est proposée dans [38] et [16]. La figure 5.&tikuce propos. On y observe non seulement
la concordance de la présence de plumes a différentedakitmais on observe aussi I'apparition et la
disparition d’'une méme plume (sur la méme sinusoide).

Suivant cette modélisation des plumes, on écrit :

gt =Ly, (5.2)

La matriceL définit les régions ou I'évolution temporelle est identigGdaque colonne d& est don-
née par la fonction support d’'une zone homogéne temporetien®n peut voir un exemple de sur
simulation dans la figure 5.2d et un exemple de ggifigure 5.2e.

En combinant les équations (5.1) et (5.2) on obtient le @mlel bilinéaire suivant :

i=Voy+n (5.3)
avec .
Hidiagle)L 0
V.- — HIEL
0 Hrdiagle)L

ou E = diag(e) est la matrice diagonale de coefficientst :
(1 Y1 ny H, Iq

iT YT nr Hy Iy
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Figure 5.1 — Sinogrammes réalisés par DeFoeest. [16]. Ces sinogrammes sont réalisés a partir de
données EIT, LASCO-C1 et LASCO-C2. lls comparent différentétudes a la méme période. Les
plumes observées se retrouvent aux différentes altiti@ieplus, on observe des plumes apparaissant et
disparaissant sur la méme sinusoide (entourées en pesrdilr la figure).

ou Iy est la matrice identité. Remarquons en effet gug; = diag(e)g. De méme,

i=Vye+n (5.4)
avec,
Hidiag Ly,) 0 I
V= . | =HTT

0 Hrdiag(Lyy) Iy

et
diag(Ly;)
r— - (5.5)
diag(Lyr)

Les matrices identité présentes dans I'expressioldeermettent la réplication de la carte d’émission
pour chaque bloc correspondant a chaque zone d’évolution. @oisit un nombre de zones d’évolution
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relativement faible, la matricg est trés rectangulaire. Autrement dit, la tailleydest trés inférieure a la
taille deg. Typiquementg étant de la taille du cube de reconstruction, a environ 18@gfments pour un
cube de 12& 128x 8. Quant &, il a autant d’éléments que de zones, multiplié par le nordlinstants
pris en compte, soit typiguement 60 = 360. Cela fait un facteur 364 de réduction. On a restreint le
nombre de solutions possibles de maniére importante. Coregpge I'information par paramétrisation.

5.1.3 Nouvela priori introduit

Dans le formalisme bayésien, on décrit le probléme comnisdittion d’un estimatewa posteriori
selon la méme démarche développée dans la section 4.1laléde\cas statique. Faisons le choix d’'une
vraisemblance et d'priori gaussiens. La vraisemblance s’écrit :

. 2
f(ile,y,On, ) = KﬁXF)(—%) (5.6)

Introduisons ura priori de douceur spatiale selendentique a celui utilisé dans le cas statique (équation
4.2).

(5.7)

|Deel? | Dejel? || Desel?
f(e|Oe,, Op,, Oc,, ) = Koexp| — 5 — L — :
(€Tey; Oey, Oc,, ) = Ko p( 202, 202, 202,

De méme, on peut également imposer une douceur selon laslongemporelle. Pour cela, on pénalise
y selon la dimension temporelle en utilisant une matrice térénces finied, :

2 1112

f ) =K
(V|Ut7 01, ) 3exp( Zo_tz 20_]?

Le second terme ded’priori est un terme favorisant les valeursydproches de 1 (rappel a 1). Il permet
de fixer l'indétermination sue et y liée a la bilinéarité. En effet, en I'absenceaddriori, les couples
(e,y) et(ae, ¥) donnent la méme valeur au critére. La solution n’est pasugniges termes de douceur
spatiale et temporelle ne permettent pas a eux seuls declewgriétement cette indétermination.

La régle de Bayes peut alors nous fournér fosterioripour 'ensemble des parameétr@sy) :

f(i|€,y, O-nﬂ%)f(e|aex7aey7a€z7%)f(y|o-tao—17%)

f ’ =
(e, Y]¢, ) f('i,|an,O'eX,O'ey,O'eZ,O't;O'lw%ﬂ)

(5.9)
Si I'on choisit I'estimateur du maximum posteriori cela nous conduit a minimiser le critére suivant :

(é,y) = argmind(e, y) = argmin||i — Vye|!2+
(e,y) (e,y)

Oc,|| Deyel|” + Be,|| Deye||* + Be, | De,el|* + e, | De, VII* + e [ De, VII* - (5.10)

5.2 Méthode d’'optimisation

Deux méthodes d’optimisation ont été envisagées pour désda difficulté liée a la bilinéarité du
modele. La premiére méthode développée consiste a utilisalgorithme de gradient conjoint sur I'en-

73



semble des deux groupes de parametres. Pour ce faire, mmsdérivé le pas optimal dans le cas bili-
néaire. Une autre méthode est d’optimiser de maniere akegntree et y. L'avantage est qu'a chaque
étape, on est ramené a un probléme linéaire. De plus, legmad’estimation dg sachant a un nombre
relativement faible de paramétres. On peut dans ce casenMarmatricéd/, de ce sous-probléme et ainsi
obtenir directement sa solution. On évite a cette étapesdas difficultés liees aux méthodes de gra-
dient.

5.2.1 Méthode globale

Calculons le gradient du critére seleret .

0 g_J _ [ 2V (Vye—i)+26,D] Dre (5.11)
a_.;/ 2‘/;T(Vey—i) +29tD£rDtV

Pour simplifier, on a supposé un seul terma piori sur chaque jeu de paramétres. Cela ne nuit pas a la
généralité du calcul.

Le choix du pas de descente est décrit dans I'annexe |1. Aecdmita bilinéarité du modéle, le critére
est bi-quadratique (voir équation 5.10), et donc la dérppaéerapport au pas est de degré trois selon
le pas. Le calcul du pas optimal passe donc par la résolutiom gblyndme de degré trois dont les
parametres sont déterminés par le modéle et le point coBaingxiste plusieurs racines, on choisit le
pas optimal comme étant la racine la plus proche du poineeuRotons qu’une des racines correspond
a un maximum et que la derniere racine correspond a une zorexadu critere. Connaissant le gradient
et le pas optimal, on peut utiliser la méme méthode que dacaslstatique (section 4.1). La difficulté
réside dans le fait que le probléme n’est pas convexe. |l migrec pas de garantie de convergence. De
plus, le probleme conjoint est assez mal conditionnéycare sont de natures tres différentes. Il en
résulte une descente se faisant essentiellement sur tes [gacarte d’émissioa évoluant tres lentement
au cours des itérations. C’est pourquoi nous avons utilis&liode décrite dans la suite, minimisant de
maniére alternée le critere.

5.2.2 Meéthode alternée

L'intérét de cette méthode est de tenir compte d’'une pdatiité de notre modéle : le faible nombre
de variables temporelles. Il en résulte que la matligeV, est de petite taille. Sachaat on peut donc
calculery en utilisant I'expression analytique de I'estimateur :

71 .
y=(V,Ve+aD{D;) Vi (5.12)

On peut en théorie utiliser cette expression pour tout grobllinéaire, cependant en général, I'inversion
matricielle est beaucoup trop longue a calculer. En raigofaible nombre de gaing on peut réaliser
I'inversion sans probléme dans ce cas. La matrice et somsiiovene sont pas codteuses en mémoire ni
en temps de calcul. Par contre, le calcul de la matWicau point courang nécessite le calcul d’autant de
projections qu'’il y a de zones d’évolution temporelle. C'estgui détermine le colt de calcul. En effet,
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V. = HIEL. Or on ne peut calculer que le produit £ par un vecteur. On obtiefM, en calculant le
produit pour chaque colonne de

Sachant le vecteur des gayon peut calculee de maniere semblable a la méthode statique. La seule
différence réside dans I'expression du modéle direct. Ajghanstant, avant de calculer la projection
correspondantéty, il faut appliquer a la carte d’emission courante le ghin.

Au final, on a un algorithme itératif que I'on peut résumer cogsuit :

initialisation: y=1ete=0
1 m=n
tantque 2 Y ||(em. Vi)~ (em-1.¥m 1) < So
m=n-2
calcul de e

en=argmin[—Inf(e|y,_1,%,6,6,7)]

méthode du gradient selen(voir 4.1) :
k+2

tant que % Z(p?PTHDJj |>s
J:

% - 2Vv:71(vvnfleﬁ - 7’) + 26, D-rr Dr eﬁ
el = en+ pRiidii
fin
calcul de y,
¥, =argmin—In f(y|en,, 6, 6, 5)]
y

méthode directe :
Vo= (Va Ven + 8D DY) V5
fin

Cet algorithme requiert 'utilisation d’une condition dfét. Nous avons choisi de fixer un sefif en
fonction de la différence quadratique entre deux pointsa@s moyenneés sur trois itérations. On évite
ainsi de fixer un seuil sur le gradient contrairement au agsie. Cet algorithme est sensiblement plus
long que I'algorithme statique car I'étape de calcul du peige,, est aussi longue que le calcul complet
du cas statique.

5.2.3 Condition de convexité

L'étude de la convexité du critére est importante afin de poweéterminer si les méthodes de gra-
dient convergent vers un minimum. La stricte convexité ggirunicité de la solution. Dans le cas d’un
modele bilinéaire, I'unicité ne peut étre atteinte sangliad’'una priori.

L'annexe Il présente I'étude de la convexité d’un critéiguadratique dans le cas général. Si on se
ramene a notre cas, on obtient la matrice Hessienne suivante

EN)
d(e,y)?

V.V, + 6.D] D; diag[H' (Vie =) L+ W/Ve - o)
LTdiag[H™ (Voy—i)] + VTV, V) Ve + 6D/ D
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Rappelons que la matrice Hessienneldéonction deR" dansR est la matrice ayant pour coefficients
les dérivées secondes partiellesddselon chaque dimension. Le critere de convexité au geity,)
s’écrit :
92J
(6, V)T FYPRVY VY (ea y)
d(e.y)? (e0,Yo)
= 2| Vyye + VeoVl|* + 26| Dre||* + 26 | Dey||* + 4y" L diag [HT (Veo Yo —y)] €

>0,V(e,y) e R*? (5.14)

L'étude présentée dans I'annexe Ill nous montre gu'il existe zone convexe autour de la solution.
De plus, l'a priori étend cette zone de convexité et peut garantir I'unicit@admlution.

5.3 Résultats

Nous avons dans un premier temps testé la validité de catteetie approche a I'aide de simulations
simples de plumes. Nous avons ensuite utilisé cet algoeitthereconstruction sur des données obtenues
par SoHO.

Dans la section précédente, nous avons présenté deuxtlagesi différents, I'un utilisant une mé-
thode de gradient globale, I'autre alternant entre les deoxpes de parametres. D’'une maniere pratique,
nous avons trouvé qu’il était plus efficace d'utiliser la haite alternée. Cette méthode semble converger
de maniéere plus rapide sur les simulations que nous avoestedfes. C’est pourquoi nous utiliserons
toujours cette méthode dans les résultats présenteés ici.

5.3.1 Simulations

Afin de tester ce nouvel algorithme indépendamment desaiatgs instrumentales, nous avons réa-
lisé des simulations simples de plumes évoluant durantriagegd’acquisition. Nous avons génére trois
plumes avec le profil gaussien suivant :

2
1 {wr 1 [%] (5.15)

A est 'amplitude de la plume. Il y a un parametre pour chaquectionu,, et Ug, T ou @ est l'angle
par rapport a I'axeex du cube de reconstructioa.etb sont les parameétres des profils gaussiens suivant
chaque direction. Le profil est invariant selen

Pour la simulation présentée ici, le tableau 5.1 présentpdeamétres des différentes plumes.

Le tableau 5.2 présente les parametres des données sirfaulbest projections).

Enfin, le tableau 5.3 présente les parametres utilisés paacbnstruction. On utilise le méme hyper-
parameétre de douceur selon chaque direction spdjal@n impose eégalement une douceur temporelle
6. Par contre, il n'y a pas de ternaepriori de rappel a 1 powy. S est le seuil d’arrét de I'estimation de
e et est le seuil d’arrét global.
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numeéro de demi-grand demi-petit| @ | Xo | Yo | intensité
plume axea axeb A
1 4.8 4.2 1229|129 329
2 5.6 3.3 1.1]23|33] 430
3 5.2 4.8 0.1|40 42| 723

Tableau 5.1 — Parameétres des plumes simulées

taille du nombre de taille des nombre de pixels rapport signal
cube R.) | voxels ducube pixels (radians) des projections sur bruit
1x1x005| 64x64x4 |[5x10°x5x107° 128x 8 5

Tableau 5.2 — Parameétres géometriques des données.

O 6 S S
2x102[100|2x10 2| 1x10°2

Tableau 5.3 — Paramétres de I'algorithme de reconstruction

Lafigure 5.2 présente une comparaison de I'objet simulidit de I'objet reconstruit par la méthode
statique et par notre méthode avec estimation de I'évaiugmporelle. Le choix des zones d’évolution
est le méme pour la simulation et pour la reconstruction.sDacas, ou il n'y a pas de problemes
géomeétriques, il est a peu pres équivalent d’utiliser usenstruction par rétroprojection filtrée (FBP)
ou par la méthode statique de descente de gradient expasgEipmment. C’est pourquoi nous avons
choisi de montrer une reconstruction par FBP moins coltengeraps de calcul. On voit sur cette
simulation que notre méthode présente un avantage celtaimseulement parce que la qualité de la
carte d’émission est meilleure mais également parce quepbovient a estimer I'évolution temporelle.
La reconstruction a I'aide de FBP présente des artefacts ltiéution temporelle. lls sont caractérisés
par la présence de valeurs négatives au voisinage des pl@e®saleurs négatives sont réparties autour
des plumes dans les directions correspondant aux momefitstensité est la moins élevée pour cette
plume. L'estimation de I'évolution temporelle permet demire en compte ce changement d’intensité
d’une direction a l'autre et ainsi de s’affranchir de cesgfats.

Si on compare le gain réel de la simulation (figure 5.2¢) edie geconstruit (figure 5.2f), on observe
gue la forme des courbes est trés proche. Lestimatigned# donc correcte. Par contre, on observe deux
différences notables. La premiére est que I'estimationai ge chaque zone differe du gain simulé a un
facteur multiplicatif pres. Cela vient du fait que I'on n’agpeontraint le gain a étre proche de 1. Il existe
donc un degré de liberté supplémentaire qui n’est pas donpar les données. En raison de la présence
d’un a priori de douceur sur les plumes, I'écart entre les plumes et le éshéxpliqué par ce facteur
multiplicatif sur le gain.

L'autre différence est la sous estimation du gain de la pllinet la surestimation du gain de la plume
2 autour du troisieme jour. Cela correspond au moment ou aespglemes sont alignées. Les données
ne permettent donc pas de discriminer 'émission issue plitae 1 de celle de la plume 2, en raison du
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Figure 5.2 — Comparaison de la méthode de rétroprojectigédil-BP) et de notre méthode, en utili-
sant des données simulées avec évolution temporelle. Liation est faite sans prise en compte des
contraintes réelles d’acquisition des données. Le temipdogsé en jours. Une demi-rotation corres-
pond a 14 jours. (a) objet reconstruit par FBP, (b) objet sén{d) objet reconstruit avec estimation de
I'’évolution temporelle, (d) zones d’évolution temporelle) évolution temporellg simulée, (f) évolution
temporelley reconstruite.

degré de liberté supplémentaire introduit par notre mod@&eolution temporelle. La présence de deux
points de vue permettrait de s’affranchir de ce problemdesadeux plumes ne seraient pas alignés dans
les deux points de vue. C’est un atout majeur de la mission STERIAS le cadre de cette application.
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La figure 5.3 présente les cartes d’émission simulées et@ss a différents instants. Cela permet de
visualiser la variation d’intensité des plumes tout au Ideda mesure.
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Figure 5.3 — Comparaison des cartes (igd y simulées et estimées a différents instafs représente
le temps entre deux images, soit 5,6 heures. Les distanoé®esaayons solaireR(). Les images
sont des coupes du cube de reconstruction de I'émissionrdrai@re ligne présente I'objet simulé et
la deuxiéme ligne I'objet reconstruit. En colonne, lesétidints instants présentés sonATQ30AT et
50AT

Dans cette étude, nous avons supposé connues les zondsititbévemporelle. Or, sur les données
réelles, il n'est pas évident de les déterminer. On peutasgpgu’elles correspondent aux zones des
reconstructions statiques présentant la plus forte éomgsgiconstruite. Cela est vrai si on considére la
carte reconstruite par la méthode statiqgue comme étantane d@émission en moyenne sur le temps
d’acquisition, ce qui n'est pas exact. En particulier, dies p’émission pourraient résulter d’artefacts.
Toutefolis, il est probable que les zones d’émissions les iplienses correspondent bien a des plumes
car ce sont des structures denses. Un indice important peédance de valeurs négatives autour de ces
zones intenses.

La comparaison entre deux cartes reconstruites par EIT ¥t BUnontre bien que les structures les
plus intenses se retrouvent aux mémes endroits. Par ctattétermination du diamétre de ces zones
n'est pas évidente. La figure 5.4 présente une reconstnugicsimulation dans laquelle les zones d’évo-
lution temporelle servant a la reconstruction ont été vialivement choisies trop petites. On voit que la
carte ainsi reconstruite est toujours de meilleure quglité la carte reconstruite sans tenir compte de
I’évolution temporelle. Par contre, elle est de moins baumité que la carte reconstruite avec les zones
choisies de maniére exacte 5.3. On observe que les plumesdamt légerement élargies. De plus,
I'estimation dey est également Iégérement moins bonne. Toutefois la formi@&w®ution temporelle
reste correctement estimée. Cette étude indique que le dbsixones d’évolution temporelle n’est pas
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Figure 5.4 — Reconstruction a partir de données simuléeszdress d’évolution temporelle sont volon-
tairement trop petites. (a) zones d’évolution temporé&ll€b) carte spatiale reconstruite, (c) évolution
temporelley.

nécessairement critique pour obtenir une bonne recotistnuae I'émission et de son évolution tempo-
relle.

5.3.2 Données mesurées

Dans cette partie, nous présentons des reconstructioesuds avec notre algorithme d’estimation
de I'évolution temporelle a I'aide de données EIT. Les dasndtilisées sont celles allant du premier au
14 novembre 1996 a 17,1 nm. Le tableau 5.4 présente les piaeargéomeétriques correspondant a cette
reconstruction. Le tableau 5.5 présente les parameétréalgerithme de reconstruction.

La figure 5.5 présente les résultats avec notre algorithmmpaces aux résultats obtenus a l'aide de
I'algorithme de FBP et de I'algorithme statique. Le choix deses d’évolution temporelle est illustré en
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taille du nombre de taille des nombre de pixels
cube R-) | voxels du cube pixels (radians) des projections
3x3x0.15| 256x 256x 8 | 255x 107> x 2.55x 10~ 512x 38

Tableau 5.4 — Parameétres géométriques de la reconstrackmide de données EIT

A H S| S
2x102|1x10*] 0.1] 0.05

Tableau 5.5 — Paramétres de I'algorithme de reconstruction

(b). Il est tiré de la reconstruction avec l'algorithme istag. Les zones choisies sont les zones les plus
intenses et sont bordées de zones négatives.

Si 'on compare les deux méthodes statiques, on constateette amélioration de la qualité de
la reconstruction (voir 5.5 a et c¢). Cela se traduit par leléaitbombre de pixels négatifs. On constate
également une diminution des artefacts linéaires. Cettéi@nat@on est due a une prise en compte exacte
de la répartition non uniforme des données en longitudes areconstruction par FBP, 50 % des voxels
reconstruits sont négatifs. Dans la reconstruction du MidBgaie, seulement 36 % le sont encore.

SiI'on considéere la reconstruction du MAP avec évolutianperelle (5.5 d) , on constate que seule-
ment 25 % des voxels ont une valeur négative. De plus, la fdldeaces voxels sont situés au bord du
cube reconstruit. Enfin, la valeur moyenne des voxels négsasse de-120 pour la reconstruction par
FBP, a—52 pour la reconstruction statique par méthode de gradienfl® pour la reconstruction avec
évolution temporelle.

La méthode nous permet également d’avoir une estimatioma dariation d’intensité des plumes
au cours du temps. Comme sur les simulations, le gain prendadiesrs supérieures a 1 en raison du
degré de liberté non contraint par les données. Cet effetutaree incidence sur les quantités physiques
estimées. On constate que les plumes évoluent de manisrenpertante au cours du temps, pouvant
aller jusqu’a I'extinction. Cette observation est cohéeemtec les observations de plumes effectuées par
Llebaria et DeForest [16, 38].

On observe également que quelques valeung stnt négatives, bien que faiblement. Cela peut étre
dd au fait qu’il existe des plumes dont I'évolution temptael’est pas prise en compte. En effet, seules
guatre zones d’évolution temporelle sont définies maisidtexd’autres plumes plus éloignées de I'axe
de rotation dont la contribution aux intensités mesurées gtee importante.

La figure 5.6 présente le résultat obtenu avec I'algorithre@gnt en compte I'évolution temporelle a
différents instants. On observe I'apparition et I'extinotdes plumes sur une échelle de quelques jours.

5.4 Conclusion

Nous avons présenté une nouvelle méthode de reconstruotitographique des plumes polaires
avec prise en compte de I'évolution temporelle. Cette méthndntre qu’il est possible de reconstruire
a la fois I'évolution temporelle et la carte d’émission detauronne en n'utilisant que le faible nombre
de points de vue a notre disposition grace a SoHO et STEREO.

Il est important de mettre I'accent sur la démarche mise emegour développer cette méthode. Les
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méthodes habituelles de reconstruction utilisent soikgeints de vue disponibles a un instant donné
soit négligent la possibilité d’'une évolution temporelle prise en compte de I'évolution temporelle
contrainte uniqguement par une douceur temporelle glohaltost I'objet reconstruit parait peu réaliste.

Partant de ce constat, il s’agit de reformuler le problémeatliassocié habituellement a la tomo-
graphie solaire afin d’'intégrer au maximum les connaissaag®iori que nous avons des plumes tout
en aboutissant a un probleme d’inversion dont le calcul itgpas insurmontable. La modélisation des
plumes comme étant des zones spécifiques de la reconstrudtanue zone évoluant temporellement de
maniere indépendante, nous semble remplir ces conditidiescorrespond a une modélisation physique
des plumes, vues comme des tubes de champ magnétique parpaute plasma. De plus, elle aboutit
a un probleme direct bilinéaire dont I'inversion est réabie avec des algorithmes connus.

Nous avons montré le succes de cette démarche, sur le giaeipc la validation sur simulations de
I'algorithme d’inversion de ce nouveau probleme de recosibn. Nous avons également montré qu'il
était réalisable avec des données obtenues a I'aide diedinent EIT. Et nous avons montré qu’il donnait
de meilleurs résultats de reconstruction que les méthodstaetes. Forts de ces succes, il nous semble
important de poursuivre I'effort de recherche dans cettection. Nous exposons dans les perspectives
(chapitre 6) gu'il existe de nombreuses voies a explorer @gfiméliorer la méthode que nous avons
introduite et d’en tirer le meilleur parti.
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CHAPITRE 6

PERSPECTIVES

Ce travail de thése a été I'occasion d’aborder un domainerettex@ement ouvert. La reconstruction
de la couronne solaire, compte tenu de sa dynamique et deaiotes instrumentales particulieres reste
un défi. C’est aussi cette difficulté qui nous pousse a propiss@ombreuses voies d’exploration, dont
certaines n’aboutiront peut-étre pas mais qui nous sermb&anmoins toutes prometteuses pour tendre
a la résolution de ce probleme.

Dans ce chapitre, nous voulons montrer que loin de conclurdessujet, cette thése se veut au
contraire une ouverture a de nouvelles réflexions sur lebreuses possibilités qui s’offrent aux traiteurs
de signaux et aux astrophysiciens qui s'intéressent a tmstiaiction de la couronne solaire. Différents
types de développement sont exposés dans ce chapitre spraptes améliorations des méthodes sur
lesquelles nous avons travaillé : localisation des zonesiétes paramétriques de plumes, optimisation
par MCMC. Nous proposons également une diversification destbjétude, avec en particulier les
CME et les objets optiquement épais.

6.1 Développements méthodologiques

6.1.1 Optimisation de type MCMC

Nous avons vu dans la section 3.2.2 que I'on pouvait résourdgrobléme inverse a I'aide de mé-
thodes d’échantillonnage. L'avantage de cette méthodka gxissibilité de minimiser des critéres non
convexes. De nombreux développements de notre approcieriese faire en utilisant ces méthodes
d’échantillonnage.

Par exemple, les méthodes d’échantillonnage permettestitier non seulement la moyenne de la
densité de probabilité mais également ses moments d’csdpEsieurs. On pourrait utiliser une méthode
d’échantillonnage pour calculer une estimation de la vaea posteriori Cela nous donnerait une idée
précise de I'incertitude sur la reconstruction effectuéerghaque reconstruction.

Comme nous I'avons vu, nous pouvons également utiliser utieatié d’échantillonnage pour esti-
mer les hyperparamétres et rendre la méthode plus autaraatiq

Plus généralement, pour les méthodes utilisant une patiaatié&n de I'objet, il peut étre pertinent
d’utiliser une méthode d’échantillonnage. Dans ce cagut farder a I'esprit que le codt calculatoire
augmente trés rapidement avec le nombre de paramétres masrgte.

6.1.2 Localisation des zones

Nous avons vu que la localisation des zones d’évolution teelle est nécessaire préalablement
a notre méthode de reconstruction avec évolution temgor@lh peut envisager différentes approches
pour parvenir a localiser ces zones. On peut chercher andé@trles zones de maniére automatique en
modifiant notre algorithme pour estimer les zones. On peasgiatiliser des informations disponibles par
ailleurs, par exemple d’autres données (voir section Q1.2



La méthode que nous avons utilisée dans le chapitre 5 cerssistfectuer une reconstruction sans
évolution temporelle et a supposer que les zones les pleisses correspondent a des plumes. Il existe
également des méthodes utilisant la disponibilité de demimtg de vue avec STEREO pour localiser
les structures par trigpnométrie. Cette méthode est en géglérale valide pour des objets opaques. Sa
généralisation a des objets optiguement minces n’est péaldr Les méthodes tomographiques font
I'hnypothese inverse d’objets optiquement minces. Leugasgpparait donc plus naturel dans le cas des
plumes.

6.1.2.1 Relation entre plumes et points brillants

Pour cette derniére approche, on peut en particulier p@ndentifier la position des plumes avec les
points brillants présents a la surface de la chromosphégep@ats brillants sont probablement un lieu
de ou se produisent des reconnexions de lignes de champ tigagndl se peut qu’ils soient associés a
I'éjection de plasma aux podles et donc a la présence des plpolaires. Pour tester la validité de cette
hypothese, on pourrait comparer les cartes reconstruslas méthodes actuelles et des cartes de la
surface obtenues par exemple a I'aide d’'images de EIT ou ELB0,4 nm.

6.1.2.2 Paramétrisation des zones

Une approche purement algorithmique consisterait a céraida matriceL introduite dans notre
modéele d’évolution temporelle comme un paramétre a estiRmur ce faire, il faut paramétrer cette
matrice. Les zones d’évolution temporelle pourraient p@ngle étre paramétrées comme suivant des
lignes super-radiales et ayant un disque pour section. @zape serait ainsi définie par quelques pa-
rametres dont on pourrait envisager I'estimation par dehoaes d’échantillonnage. On s’affranchirait
ainsi de la nécessité de définir avant la reconstructionséipo des zones d’évolution temporelle.

6.1.3 Modéles de plumes

De la méme maniéere que I'on peut envisager de paramétrertlicend de localisation des zones
d’évolution temporelle, on peut envisager de paramétrectément la répartition de I'émission ou méme
de la température et de la densité électronique. Dans leedagdiffusion Thomson, seule la densité peut
étre paramétreée.

On est alors dans un cas tres similaire aux reconstructifest@es par Thernissien pour les CME
[52]. Dans le cas le plus simple, on peut effectuer cettergior en utilisant un couple d’images STE-
REO. Une telle reconstruction répétée sur des doublets gésieonsécutives pourrait permettre de tester
notre hypothése de plumes immobiles dont I'émission varie.

86



6.1.3.1 Cas de la diffusion Thomson

Si nous reprenons le modéle de plumes présenté section 4.2.3

T 2
_1 2°¢
ng(0,r,a) = (Agrs+Ar%2) |1+ (S,—1)e Ez(jfao(r))

T_q \?2
T0ra) = (A |14 (5 - e 22 (T0) ey
avec cosig(r) = (1— fmax)ﬂéj—;
1-e4
2\2 2\2
nl(8,M) = n§(r,a) 1+biexp(<x+x'22) :Z(ery,zz) )] (6.2)

Dans ce cas, le trou coronal est paramétré par 8 variabldsague plume est déterminée par 4 va-
riables. Si on choisit de ne reconstruire que les 5 plumepliessimporantes, il nous faut alors estimer
28 variables.

Dans un formalisme bayésien, la densitgosterioripeut donc s’écrire dans le cas d’observations de
la diffusion Thomson :

2

—Inf(0)i, #) = —vinf(8]57) (6.3)

1:—/ t(.Z,M)ne(6,M)dM
Me.¥

out(.#,M) est la dépendance du coefficient de diffusion Thomson a tardie au centre du Soleil et a
la ligne de viséeb regroupe tous les paramétres du modeéle :

0= {A1;A27317827S"Ia g, fmaX>)\7b7way> 0}

oub, x, y eto sont les vecteurs des parametres décrivant les plumesntigis taille égale au nombre de
plumes. Le terme d priori peut permettre de contraindre les parametres utiliséser tens une gamme
de valeurs plausibles. Dans ce cas, on peut choisirad@sori uniformes entre les valeurs extrémes
autorisees.

On peut discrétiseng(6,M) sur I'espace de reconstruction et utiliser notre algoréhae projec-
tion/rétroprojection de Siddon. Mais il serait plus effieatarriver a calculer de maniére analytique le
résultat de I'intégration sur une ligne de visée quelcordjuenodéle de densité. Ce n’est malheureuse-
ment pas simple dans le cas de ce modéle. Si on discrétisasétéleon obtient la densit posteriori
suivante :

—Inf ()3, ) = ||i — Zne(0) | —vIn (8| #) (6.4)

Le probleme décrit par cette densité est fortement nonil@él nécessite I'utilisation de méthodes
d’échantillonnage.
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6.1.3.2 Casde I'’émission EUV

Dans ce cas, il faut modéliser a la fois la température etrdaitie Reprenant encore le modéle utilisé
en4.2.3:

1

T 2
_ 2-a
Te(0,1,0) = (Agr® +Agrs) ™ |14 (S —1)e W(?”—"f)(”) (6.5)
Dans ce cas, on a 13 parameétres pour le trou coronal et tsujquarametres par plume.vaut :

0= {A17A27A37A4731732753,S473175T7 o, fmax7)\7b7may> 0}

Comme les valeurs mesurées sont une intégration sur la lignsde de I'émission, il faut passer du
modele de température et densité électronique a une ekpraets|’émission comme nous I'avons fait
dans la section 4.4 :

e =W'(ne(6),te(0)) (6.6)

out est la température électronique discrétisée. On a donakitdale probabilité posteriorisuivante :
—Inf(6]3,.7) = ||i — HW' [ng(6),te()]||” — vIn f(6].2) (6.7)

Le vecteur des mesurésegroupe les images aux différentes bandes passantesitisgoEIT et EUVI
permettent d'utiliser trois bandes pour la couronne. Larkitmission Solar Dynamics Observatory
(SDO) embarquant l'instrument Atmospheric Imaging AssnfAIA) permettra d’utiliser jusqu’'a 6
bandes passantes EUV correspondant a des structures dedarme. || en résultera potentiellement une
bien meilleure résolution en température.

6.2 Diversification des objets d’étude

6.2.1 Reconstruction de données de coronographes

Comme nous l'avons vu, les reconstructions a l'aide de danoc@mnographiques sont trés proches
des reconstructions a I'aide de données EUV. Les difféepdacipales résident dans la prise en compte
du facteur da a la diffusion Thomson et la reconstructioea# de la densité électronique. Les algo-
rithmes développés pour un type d’observation peuvent thmilement étre adaptés pour l'autre.

Un des intéréts de reconstruire avec le méme algorithmeeles types de données est la possibilité
de comparer les cartes de reconstruction a différentesdds. Par exemple, pour les plumes, il y a une
controverse sur le fait que celles observées en lumierelaet celles observées en EUV sont bien le
prolongement les unes des autres. Une étude comparatiygutiess a différentes altitudes permettrait
de déterminer si les plumes sont bien la source du vent sakgiide.

STEREO embarque également les instruments HI qui sont degriments “grand champ” en lumiére
blanche. lls permettent de suivre les CME jusqu’a la Terren lde la surface du Soleil, la lumiére
observée est dominée par la diffusion des poussieres deumilierplanétaire. On pourrait envisager
d’effectuer une reconstruction tomographique de ce milieumilieu interplanétaire est beaucoup plus
stable temporellement que la couronne solaire. Les hypeshde stationnarité sont donc potentiellement
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plus valides dans ce cas de reconstruction. Il faut towga®uissir a s’affranchir de toutes les autres
sources observées telles que les CME. Les étoiles conttilawssi a une grande partie de l'intensité
lumineuse observée et doivent étre prises en compte. Celeafid@ire fait en utilisant une carte stellaire

projetée pour correspondre au point de vue des imageurd ghamp. La prise en compte de la distorsion
importante de ces imageurs est également essentielle.

6.2.2 Reconstruction de CME

La reconstruction de CME est jusqu’a présent contrainte @is&r qu’une paire d'images STEREO
en raison de la tres grande vitesse d’évolution de ces s8tagctOn est dans ce cas dans une configuration
tres proche de celle proposée pour la reconstruction pamdéendes plumes dans la section 6.1.3.

En utilisant un modéle d’évolution temporelle des CME de mensimilaire a notre méthode du
chapitre 5, on pourrait reconstruire les CME en utilisansple points de vue, donc de maniére plus
précise. On peut par exemple envisager de paramétrer les CtiEcensidérer qu’elles sont déformées
de maniére affine d’'un instant a l'autre.
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CONCLUSION

Dans cette these, nous avons analysé les méthodes de rectostde la couronne solaire et proposé
un cadre théorique de travail, ainsi gu’'une nouvelle méthibel reconstruction avec prise en compte de
I'évolution temporelle.

Pour ce faire, nous avons suivi une approche consistantreeaéfiu mieux notre compréhension de
la formation des données obtenues par les satellites gpatizservant le Soleil ; c’est-a-dire que, nous
n'avons pas seulement pris en compte les effets instrunmetdts que la diffusion de EIT ou la trajectoire
des satellites par rapport au Soleil. Nous avons égalengéatrding les liens entre I'émission lumineuse
produite et les parametres du plasma qui constitue la caerdinfin, nous avons considéré la maniére
dont évoluent les objets de la couronne que nous vouliormstwire. Cette analyse nous a fourni le
socle nécessaire a une bonne maitrise des phénomenescenpaguence la possibilité d’envisager de
nombreux développements aux travaux présentés dans ceenanu

Ce travail se concentre particulierement sur les plumesrps|d’objectif visé étant de mieux com-
prendre le lien entre ces structures et le vent solaire eapldus avons développé un modéle tres simple
d’évolution des plumes au cours du temps d’acquisition desées nécessaires a la reconstruction to-
mographigue. Ce modele nous a permis de redéfinir le probléoe de reconstruction de la couronne
de maniére a tenir compte du temps. Nous avons pu non seuldiastimer I'évolution temporelle des
structures observées mais aussi ameliorer la reconsinubdi la carte d’émission.

Ce travail s’est concentré sur l'utilisation des donnéesim@gieurs ultra-violets contrairement a la
plupart des reconstructions de la couronne par tomografi@gk ne permet pas seulement de recons-
truire des zones plus proches de la région de transitioregiuine région encore mal connue du Soleil,
mais aussid’avoir une information d’'une autre nature spidsma constituant la couronne. Nous avons
ainsi pu développer une méthode utilisant les trois longaidionde de EIT afin d’estimer a la fois la
température et la densité électronique en tout point dedeoome. Il a fallu pour cela coupler méthode
de reconstruction tomographique et modélisation du plasolgire. Dans I'approche que nous avons
adoptée ici, la reconstruction tomographique permetrdiéker les effets dus a I'intégration sur la ligne
de visée contrairement aux analyses spectrales habgukilplasma, comme I'analyse par DEM.



Annexe |
Algorithme de Siddon

On utilise les parametres fournis dans les en-tétes deséderafin de définir les lignes de visée
associées a chaque image. L'algorithme de Siddon permeiteds calculer I'intersection entre chaque
ligne de visée et chaque voxel, c’est-a-dire définir I'opguwade projectiorR ou de rétroprojectiodR!.
Cet algorithme permet en outre de tenir compte de toutes tésuylarités géométriques de I'acquisition
des données : position, orientation des satellites et témia champs de vue.

Définition des lignes de visée

Soit Z le référentiel de Carrington lié au Soleil et dans lequel IeiBest immobile (si on néglige
la rotation différentielle)O est le centre du Soleil. On veut définir les lignes de viséaaimage prise
par un satellite situé eB. On définit le reperez® = (D, 6(3) §,3) (3)) lie a 'image comme suit
(Figure 1.1) : ex ) est le vecteur directeur de la droite (D@fn) et e§ ) sont les vecteurs directeurs,
respectivement, des lignes et des colonnes du détecteyre@rpasser d&Z a #Z® en effectuant trois
rotations et une symeétrie :

plesa): % — #Y
p(el! B): 720 - 7? (1.1)

p(0.e7e).p(el y): #? — ¥

On peut définir une ligne de visée par son vecteur directens arepere lié a I'image, connaissant
les coordonnées du pixatq,ny), le pas angulaire entre pixelpd,py) et la position du centre du Soleil
en pixels 6,Syp) :

r = 1
ulng,ngl = | 6 = (ng—sg)pe (1.2)
¢ = (n(D o S<0) ) sphérique

On veut exprimer ce vecteur directeur dans le repere lié &il38. Cela revient a lui appliquer la

transformatiorr
T = pHepa)p ey, B)p" < 2 mp (el y)

t = ples-aplel’,—B)p(O, e P )p(el? —y) -2
On peut donc appliquer la transformation matricielle soiga
cosa —sina 0 cosB 0 —sinp
U = sina cosa O 0o 1 0
0 0 1 sinB 0 cosB (1.4)
-1 00 1 0 0
0O 10 0 cosy —siny
0 01 0 siny cosy



€Ex

1
ex

Figure 1.1 — Repéres liés au Sole#t et & ''mageZ®), ainsi que les repéres intermédiairasest le
vecteur directeur d’une ligne de visée.

—cosacosB  —sina cosy—cosa sinBsiny  sina siny—cosa sinf3 cosy
U = —sinacos  cosa cosy—sinasinBsiny  —cosa siny—sina sinf cosy (|.5)

—sinf cosBsiny cosp cosy
De la définition paramétrique a la définition cartésienne ded ligne de visée

Par la suite, on ne considére qu’un pixel de I'image et leexgratlirecteuns correspondant. La ligne
de viséeZ est alors modélisée par la droite paramétriséeapar
VMe ¥ JacR|M=D+au (1.6)

ou D est la position du détecteur. On peut en déduire les cooddmnoartésiennes des points de la
droite grace aux formules de passage suivantes :

X = Xp+alk
Yo +auy (1.7)
Z = ZIp+ay

oux, y, zsont les coordonnées d& Inversement, connaissant I'une quelconque des coorésroaste-
siennes, on trouve le parameétre du point de la droite carrekant :
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ax(x) = XX siug#0

a,(y) = % siuy #0 (1.8)
a(2) = ZT;D siu;#0

Dans le cas ou I'une des coordonnéesiast nulle, on est ramené a un cas a deux dimensions. Dans
I'implémentation, il faut soit introduire un test permettale s’affranchir de la dimension inutile, soit

prendrea = co.

Coordonnées du point d’entrée

a'Xmax
@max = Gymax
Ymax
S
Amin = Axmin
E

Ymin

aymin

D
Xmin Xmax

Figure 1.2 — Recherche du point d’entrée et du point de sortie

Il faut, en premier lieu, trouver la face d’entrée dans leecudn cherche pour chaque paire de faces
(Xmin, Xmax)» (Ymin, Ymax)» (Zmin, Zmax), quelle face est la plus proche du détecteur. Pour ce faireompare
les parametres de la droite correspondant a chaque facdi¢uoe 1.2) :

Amn = MiN(8x(Xmin), 8x(Xmax))
By = MIN(3y(Ymin); ay(Ymax)) (1.9)
Aznn = MiN(8z(Zmin), 8z(Zmax))
Bxmax = MaX(@x(Xmin), 3 (Xmax))
Qymax  — max(ay(ymin)7 ay()’max)) (1.20)
AZmax = max(az(zmin)7 az(zmax))



Calculons ensuite :

8min = max(axmin?aYmimazmin) (Ill)

8max = min(axmax7 Aymax: aZmax) (|12)

Si amin > amax la ligne de visée ne traverse pas le cube. Dans le cas gentai, est le paramétre du
point d’entrée etinax est le parametre du point de sortie.

y

Ymax

Ymin

Xmin Xmax X
—

Px

Figure 1.3 — Passage d’une ligne de visée a travers l'objet
On en déduit alors aisément les coordonnées cartésienqesrdul’entrée grace a la formule 1.7.

XE = XD + 8minUx
YE = YD + @minly (1.13)
Zg = Zp + aminUz

On s’intéresse maintenant aux intersections entre la ligneéisée et les plans délimitant les voxeds.

XXi



yk etz définissent les plans délimitant les voxels selon chaquelaxéférentielZ et sont donnés par :

Xj = ]Px+ Xmin
Y« = Kpy+Ymin (1.14)
2 = |pz+zmin

En appliquant 'équation 1.14 aux coordonnées du voxelti&ndonnées par 1.13, on trouve les indices
du voxel d’entrée 1.15.

e = L - e,
e = Ligen) - EE (19
R

ou | .| désigne I'entier inférieur le plus proch@nin, Ymin €t Zmin Sont les coordonnées des premiers
plans,Xmax Ymax €t Zmax l€s coordonnées des derniers plangetpy et p, donnent les dimensions d'un
voxel (Figure 1.3).

Les seconds termes de [.15 permettent de tenir compte dyuales derniers plans du cube (du type
X = Xmax) appartiennent encore au cube. DONggSE Xnax ON Veutjg = ny — 1. Remarquons que nous
utilisons une convention de type C (on compte a partir de)zéro

Initialisation de la boucle parcourant les voxels

L'algorithme de Siddon utilise une boucle parcourant t@assvoxels traversés par la ligne de visée.
L'algorithme distingue trois types d’intersections ergelroite et les plans délimitant les voxels suivant
gue le plan intersecté est du type- constantey = constanteou z = constante Une intersection du
méme type se retrouve périodiqguement le long de la droite l@ggpériodes suivantes :

g — 5—: ,Siuy#0
o sinon.
B siuw #£0
dy = {Uy _ y # (1.16)
co  sinon.
Pz

0 {UZ ,Siu#0
, =

o sinon.

Ces périodes peuvent étre négatives dans le caseasl négatif selon I'une des directions. Il suffit
donc de connaitre les distances initiales par rapport auehggpe d’intersection pour pouvoir trouver
toutes les intersections. On peut calculer ces valeurs dwfaére suivante. On connait les indices du
voxel d’entrée. La direction de la droite nous donne la mrardént ils sont mis a jour & chaque itération :

Aj = signduy)

Ak = signguy) (1.17)
Al = sign€uy)
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ou;

1 ,six>0
sign€x) = 0 ,six=0 (1.18)
-1 ,six<0

On en déduit I'indice du plan de chaque type s’intersecteat & ligne de visée juste apres I'entrée dans
le cube :

e+l si Aj=1
Jsuivant = JE si Aj=-1
00 si Aj=0
(ke+1 si Ak=1
Ksuivant = ke si Ak=-1 (1.19)
| ®© si Ak=0
le+1 si Al=1
lsuivant = le si Al=-1
00 si Al=0

Les distances courantes a chaque type d’intersection g@umskent facilement :

Xo = a(X(jsuivant)) — &min
Yo = a(y(Ksuivant)) — amin (1.20)
zp = a(Z(lsuivant)) — @min

Condition d'arrét

Pour optimiser le code, on peut constater qu'’il n’est pagssrire de tester systématiquement si le
voxel courant appartient au cube de reconstruction. Laaissance du point d’entrée et du point de
sortie nous suffit pour trouver le nombre de segments caculé

Le nombre de segments de droite est égal au nombre de pdimeyrséctions entre la ligne de visée
et les différents plans moins un :

N=Nx+Ny+N,—1 (1.21)

On peut trouver le nombre d’intersections selon chaguenginieede plans a l'aide de la formule 1.14 et
les conditions d’appartenance au cube. Pour les inteosesatie types, on a :

Xo = min(xg,Xs)
Xo = MaxXeg,Xs) (1.22)
X0 < JPx + Xmin < Xeo

ol xs est I'abscisse du point de sortie calculée de la méme magigre-. Ce qui nous donne les indices
des premiers et derniers plans intersectés :

X0 — Xmin Xeo — Xmin
— |, jmax=[———

- ] (1.23)

jmin:[
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Enfin le nombre de points d’'intersection de typeaut :
Nx = jmax— Jmin+1
En rassemblant .24 et 1.21, on trouve :

N = Xmax— Xmin+ Ymax— Ymin + Zmax— Zmin+ 2

Corps de la boucle

e Calculde:
D = min(Xp,Yp, Zp)

e TestsiD=xpouD=ypouD =2z

Dans la suite, on suppose une intersection du type x.

e Calcul de la longueur d’intersection entre la droite et lealox
I=Xp

e Mise a jour de la valeur du pixel dans le cas du projecteur :
ing,n(p = ine,n(p +rej k|

e Mise a jour de la valeur du voxel dans le cas du rétroprojecteu
€ kI = €j k| +Ting.n,

e Mise a jour des distances aux prochains points d’intersecti
Xop=0,Yo=Yp—I,Zp=2—r

e Calcul de I'indice du prochain voxel :
I=]1+ALk=k 1=l

XXIV
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Annexe Il
Méthodes itératives

Nous présentons ici différents choix possibles de dirastite descente dans les méthodes itératives
du type gradient. On présente également le calcul du pamalpiCe calcul est valable quelle que soit la
direction de descente.

Directions de descente

Dans le cas le plus simple, on descend simplement selond&#pgdu gradieng, au point courant.
Soitdy la direction de descente au pas
dn=—gn (1.1)

Malheureusement, il peut en résulter des effets d’osiditiatd’une itération a I'autre et donc une vitesse
de convergence faible. C’est pourquoi, on choisit souvertede compte de la direction de descente
a I'étape précédente. Les différentes possibilités résidors dans la maniére dont sont pondérés le
gradient et la direction précédente.

On peut simplement choisir la moyenne entre les deux doesti

di = —g1
dni1 = _%(dn—gnJrl)

(I1.2)

On peut également choisir la bissectrice entre les deugtdires. L'algorithme de Polak et Ribiere [42,
44] définit la direction de descente comme suit :

di = —g1
dny1 = —gnt+bndn (1.3)
by = _gg(gn—gn,l)
lgn-1/1°

Cette direction est une approximation des directions c@&gsgjui ne nécessite pas de calculer le hessien
du critere, calcul trés colteux pour les problemes de grtailiie

Gradient conjugué

Cette méthode n’est valable que dans le cas d’un critére gtique. Dans cette méthode, il s’agit
de choisir des directions de descente de maniére conjugeséa-dire orthogonales entre elles selon
le produit scalaire défini par la matrice symétrique défimisifive ATA. On peut alors montrer que I'on
peut trouver la solution exacte du probleme en, au plugérations, avedN la taille dex. En effet,
parce gu’ils sont conjugués lésvecteursd, forment une base de I'espace de la solution. On peut donc
développer la solutiom Sur cette base :



En multipliant parAT A, on obtient :
n=N
AT A% = > anAT Adn= ATy (11.5)
n=1
En appliqguant maintenant la propriété de conjugaison ateued,,, on a :
k=N
dyATAE = 5 oxdf AT Adi = andj AT Adn = ATdjy (11.6)
K=1

Ce qui nous donne le coefficieat, :
Avd}
an = InY_ (1.7)
dl AT Ad,
On peut montrer que les directions de descente suivantiesigdéle maniéres itératives, sont conjuguées
(orthogonalisation de Gramm-Schmidt) :

| bl L 1.8
dr AT Adp, " (11-8)

dnt1=gn—

En effet, en multipliant 'expression précédente ghAT A, on a :

T AT _ T AT
dnA Adn+1—dnA Agn—m

d ATAd,=0 (1.9)
Ce qui prouve la conjugaison entre spar récurrence.

Pas optimal dans le cas quadratique

Dans le cas d’'un critére quadratique, on peut expliciterale gptimal. On le fait en minimisant le
critére selordp 1 :
J(xn+ pdni1) = ||y — Azn— pAdn+1H2 (11.20)

Le gradient de ce critére selon le pasaut :

3J
- 2d} AT (Azn—y)+2pd] AT Adnig (1.12)

L'annulation du gradient nous donne le pas optimal :

1 d! gn

OPT n+1

= 11.12
g 2‘|Adn+1H2 ( )

Pas optimal dans le cas biquadratique
Le critere d’'un modéele bilinéaire peut s’écrire comme suit :
Na,z) = |ly — Vaz|? = |ly - Vaz|? (11.13)
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avecV, = Udiag Ax)B etV, = Udiag(Bz) A. Pour simplifier, nous menons les calculs sans le terme
d’a priori. Nous cherchons donc a minimiser la fonctibfp) suivante :

®(p) =J(x+ pdz,z+ pd-) (1.14)
Sa dérivée par rapport au ppyaut :
o) J d J d
ap dx \ z+pd, 0z \ z-+pd,
Calculons le premier terme de cette somme ; le second s’ent gédypermutation de: et z.

3]
d;£ = 2dszT+pdz [Viipd, (x+ pde) —y] (11.16)

On peut développer en raison de la linéarit&fepar rapport ar.

93
dy o~ =2d; (V' + VL) [V + pVa, (z + pda) —y] (11.17)

En regroupant les termes selon leur puissance, d& trouve :

dJ
d;% =2d,V, (Vex—y)+2pd}, [V, (Vg x+ Vody) + VI (Vez —y)]

+2p°dy, [V, Vy,do + Vi (Vg z+ Vads)| +2p°d V] Vy.dy (11.18)

Par symétrie, le second terme vaut :

N
dla—z =2dLV,] (Voz —y)+2pd] [V, (Va2 + Vad:) + V] (Vez—y)]

+2pPd] [V, Vg, d. + Vi (Vg2 +Vpd,)] +2p%dL V] Vy,d. (11.19)

Les propriétés suivantes nous permettent de simplifierrigéieded(p) :

u, = Vex=V,z (11.20)
up; = Vody=Vy,z (1.21)
uz = Vya=Vyd, (1.22)
wy = Vydy=Vyd, (11.23)

Vy Vg, =V V, (11.24)
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0P
—p:Ap3+Bp2+Cp+D avec : (11.25)
A= dugl?
B = 6u;(uxtua)
C = 2luz+tuslf*+4u)(ui—y)
D = 2ux+uz) (u1—y)

Le pas optimap®°"" est racine du polynéme de degré trois ainsi défini. Si ce @ohga plusieurs racines,
on compare les valeurs du critere obtenu pour ces racines.

Notons que seuls trois vecteurs apparaissent dans lescea@iide ce polynbmeu; —y=V.x—y
qui représente I'écart aux données au point courapitt us et uys. Dans le cas odJ représente la
matrice de projection, une conséquence pratique de catitatation est qu’il ne faut calculer que trois
projections pour obtenir le pas optimal et non quatre commaurait pu S’y attendre.
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Annexe Il
Etude de convexité d’un modeéle bilinéaire

Calcul de la matrice hessienne

Reprenons les notations précédentes (voir Il) et calculmsdtrice hessienne par bloc. Rappelons
que le gradient vaut :

/NI
or

V] (Vez—y) g—izVJ(sz—y) (111.2)

Les coefficients de la matrice hessienne s’obtiennent paradién du gradient.

2 92 92

-8 )
J J

a(m’ Z) 0z0x 922

_ VIV, ATdiag[UT (Vx —y)| B+ V]V, (1.2)
-\ BTdiag[UT (Vaz—y)| A+ V]V, VIV, '

Détaillons le calcul pour les termes croisés :

02 V] (V.z—vy)
Jdxdz 0z
= j—z [ATdiag(B2z)UTUdiag Bz) Az — A'diag Bz)U " y|
= AT:—z [diag(Bz)|U " Udiag Bz) Az
+ATdiag(Bz)UTU;—Z [diag(Bz)] Az — AT% [diagU " y) Bz]

= A'diag[U"Udiag Az)Bz] B
+ATdiag Bz)U"Udiag Az) B — ATdiagU"y)B
— Aldiag[U" (V& —y)| B+ V]V,

En effet, on a:
ddiag Bz) ddiag Bz)v
Y J) — - = 7
0z 0z
_ odiaglv)Bz
- 0z
= diagv)B

Rajoutons un terme d’priori sur chaque variable. Le critere devient :

J=|ly — Vaz||*+ 6 Dxz|* + 6| D22 (111.3)



On obtient la matrice hessienne suivante :

2 92 92
9°J — 0_%:2 dxdz
0(% z)2 94) 9%)

0z0x  0z2
B V'V, +6D) Dy ATdiag[UT (V.z —y)| B+ V]V, (11.4)
-\ BTdiag[UT (Vaz—y)| A+ V]V, VJV,+6,DID, '

Condition de convexité

Pour étudier la convexité d’'une fonction de plusieurs \des, on peut considérer la matrice hes-
sienne de cette fonction. La matrice hessienne d’une famcteux fois dérivable est symétrique. Si de
plus, elle est définie positive en tous points, la fonctiohcesivexe. Si elle est définie positive en un
extremum de la fonction, cette fonction est un minimum. tegeent, si elle est définie positive en un
extremum, c’est un maximum. Sinon, il s’agit d’'un point sell

Pour tester la convexité au poifato, zo), on peut vérifier que pour tout vectefat, z) non nul, on a:

(z,2)>0 (111.5)

x0,20)

(J:, Z)T 0(&3,,2)2 (

Grace a I'expression de la matrice hessienne calculéegeBuéent, on peut exprimer cette valeur.

92]

T

T,2) ——s T,z

( ) a(a,:’z)z (mo?zo)( )
= Vel 1 [IVaoz|* +227 Vi Ve + 227 BTdiag[UT (Vaozo—y)] Az o
— ||V2033+Vm0z|]2 + 2zTBTdiag[UT(Vmozo—y)] Azx '

On voit que s'il existe une solution exacte du probléme ise€t, 2) telle quey = Vzz, alors, en ce
point, le critére est convexe car la matrice hessienne gstdéfinie positive :

T+ 024

(z,2) 0z 2 ( (x,2) = ||Vzx+ Vzz|>>0,Ve, 2 #0 (111.7)

#,2)
Par contre, on voit que en prenant= & et z = —z, on obtient I'annulation. La matrice hessienne
n'est donc pas définie positive ; le critére n’est pas simetat convexe. On sait en effet par ailleurs que
cela ne peut pas étre le cas varc R, (azx, %) est solution.
Si on ajoute ura priori, on obtient :

0%
T

- T,z
d(wyz)z ((1:07z0) ( )

= || Vao® + Vo z||? + 6| Dxx||> + 6,|| Dy2||> + 22T BT diag[U T (V20— y)] Az (111.8)

(x,2)

Suivant le poids de # priori, la zone convexe sera plus ou moins grande autour de laculétia limite
ou les termes priori dominent devant le terme de vraisemblance, on a un crit&adrgtique selon les
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deux groupes de variables.

Exemple en dimension 2

Il est utile de considérer le cas atet z sont des réels. On a alors :
J = (xz—y)? (111.9)

Tous les couplegx,¥), Vx € R* sont solutions. Le critére n'est pas strictement convexil axiste
une infinité de solutions. Par contre, il existe une zoneamueélle le critére est convexe. La figure Ill.1
présente le tracé du critére dans ce cas. L'ajout d’ymiori peut permettre I'unicité de la solution. Par
exemple, on peut vouloa priori un gain proche de 1. Dans ce cas, la solution est unique efywat

J=(xg—y) J=(xg—y)*+61(9—- 1)
] 100 2 T T T T :_ 100
15 I
- 10 1L = 10
11 05 F 11
N N 0 F 11
- 01 -05 k -F 01
door 1y 18 o0.01
| 15[ |
0.001 -2 — 0.001
-2-1.5-1-050051 152 -2-1.5-1-050051 152
X X
sansa priori aveca priori
Figure 111.1 — Critére biquadratique en dimension deux avesarsa priori
D’apres la section précédente, le critére est convexe au p@izp) sion a:
Xex2 + B2 + 2(xoz0 — y)xz> 0, Y¥(x,2) € R? (111.10)

On a un polyndme bivarié d’ordre deux. On peut réécrire laditaom sous la forme d’'une somme de
carres :

2 2
{xox+(zo—x—3;)z] + (2%’—%)22 (11.12)

Donc le critére est convexe au poipy,Z) a la condition que %’ —2’(—2 soit positif. C’est-a-dire que

XoZp > 32’ etxp est du méme signe qyeu Xpzp < 3?’ etxp ety sont de signe opposés. Tout le voisinage des
solutions est donc convexe.
L'ajout d'un a priori étend la zone de convexité autour de la solution. Le critéreothvexité s’écrit :

XX? + (25 + 6,)Z + 2(X0Z0 — Y)xz> 0, V(x, 2) € R? (11.12)
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2

2
{xoxnt(zo—x—);)z} +( %_%—f—ez)zz (111.13)

Le coefficient devarz est positif siBzx% + 2yZoXo — Y2, polyndme de degré deux selgmest positif. Son
discriminant vaut A" = yzz% + B8,)°. Le critére est convexe si les conditions suivantes Soffiées :

—YZo+Yy/ 0+ 2
X > (I11.14)
6,
ou
Y2 —Y\/6:+ 2
X < 5 (I11.15)
Z
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