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1 Einleitung

Die Intensitatsinterferometrie bietet eine groflartige Moglichkeit zur Messung des Win-
keldurchmessers von Sternen. Sie bietet einige Vorteile gegeniiber der Amplitudeninter-
ferometrie, welche heutzutage die Standardmethode zur Vermessung von Sternen ist.
Bei dieser werden die elektromagnetischen Wellen an zwei Teleskopen detektiert und
interferiert. Je grofler die Grundlinie zwischen den Teleskopen ist, umso kleinere Win-
keldurchmesser kéonnen aufgelost werden. Jedoch st683t man dabei auf einige Herausfor-
derungen. Die Aufbauten miissen optisch verbunden sein, um das Licht zu interferieren.
Dabei miissen Wegldngenunterschiede bis zur Groflenordnung der Wellenléinge ausgegli-
chen werden. Auflerdem beeintréichtigen atmosphérische Fluktuationen die Auflésung.
Diese konnen die Phase des einfallenden Lichts verschieben. Sind die Verschiebungen
fiir die beiden Teleskope unterschiedlich, so ldsst sich das Interferenzmuster nicht mehr
reproduzieren. Die Grundlinien von Amplitudeninterferometern sind damit auf wenige
hundert Meter beschrinkt. Mit dem Mark III Stellar Interferometer konnten bei ei-
ner Grundlinie bis 31.5m Winkeldurchmesser bis 2 mas gemessen werden [13]. Bei dem
CHARA Array Interferometer sind Grundlinien bis zu 330 m verfiigbar. Damit konnten
Winkeldurchmesser (0.2254 + 0.0072) mas gemessen werden [5]. Eine Moglichkeit, noch
hohere Auflésung zu gewinnen, ist die Intensitdtsinterferometrie. Dabei werden nicht
mehr die elektromagnetischen Amplituden des Lichts interferiert. Stattdessen werden
Intensitdten beziehungsweise Photonenanzahlen korreliert. Es wird ausgenutzt, dass In-
tensitédtsfluktuationen von chaotischem Licht korreliert sind. Intensititsinterferometer
sind nicht so anfillig fiir atmosphérische Turbulenzen wie Amplitudeninterferometer,
da sie insensitiv zur Phase des Lichts sind. Lediglich die Ankunftszeiten der Photonen
diirfen durch die Atmosphére nicht wesentlich verdndert werden. Auflerdem sind die
einzelnen Teleskope nun nicht mehr optisch, sondern nur noch elektronisch verbunden.
Die Wegldngen der Photonen miissen dort nur noch auf eine Genauigkeit, die durch die
elektronische Zeitauflosung gegeben ist, kontrolliert werden. Bei einer Zeitauflésung von
10 ns legt das Licht 3m zuriick, sodass die Genauigkeit des Messaufbaus einen Bruch-
teil dieses Werts betragen sollte [8]. Das erste Intensitétsinterferometer wurde in den
1960ern von Robert Hanbury Brown und Richard Q. Twiss in Narrabri realisiert (siehe
Abb. 1). Zwei Teleskope befinden sich auf runden Schienen, was es erlaubt, Grundlinien
bis maximal 188 m zu realisieren. Von 1964 bis 1972 wurden mit diesem Interferome-
ter die Winkeldurchmesser von 32 Sternen bestimmt. Der kleinste gemessene Winkel-
durchmesser lag bei (0.41 + 0.03) mas [6]. Seitdem wurde die Intensitétsinterferometrie
aber nicht weiterverfolgt, da sie hohe Zeitauflosungen bendttigt, um Signale zu messen,
und fiir weniger helle Sterne ist es schwierig, geniigend hohe Raten zu messen. Aufler-
dem hat die Amplitudeninterferenz in dieser Zeit grofle Fortschritte gemacht. Nun ist
diese aber an ihre Grenzen gestoflen und mittlerweile gibt es grofle Verbesserungen in
der Signalverarbeitung sowie in der Quanteneffizienz von Photomultipliern, sodass es
zu einem Wiederaufleben der Intensitéitsinterferometrie kam. Auflerdem gibt es heut-
zutage Teleskop-Arrays, welche auch fiir die Intensitétsinterferomtrie nutzbar wéiren.
FEin Beispiel hierfiir ist H.E.S.S., welches mit seinen Cherenkov-Teleskopen grofle De-



Abbildung 1: Das Narrabri Intensitétsinterferometer. Die zwei Teleskope befinden sich
auf runden Schienen, um verschiedene Grundlinien zu realisieren. Entnom-
men aus [7].

tektorflichen und verschiedene Grundlinien bietet. Es lohnt sich also, weiterhin an der
Intensitétsinterferomerie zu forschen, was auch in dieser Arbeit geschehen soll. Ziel der
Arbeit ist es, ein Korrelationssignal mit dem Cherenkov-Teleskop IceAct im Labor zu
messen. Das verwendete Teleskop ist in Abb. 2 zu sehen. Bei IceAct handelt sich es um
ein kleines kosteneffizientes Imaging Atmospheric Cherenkov Telescope (IACT), welches
als Veto-Teleskop fiir IceCube entwickelt wurde, indem es zwischen extraterrestischen
Neutrinos und solchen, die in Luftschauern entstehen, unterscheidet [12]. Es besteht
aus einer Fresnellinse aus Plastik, welche im Vergleich zu herkémmlichen Linsen eine
schlechte Abbildungsqualitéit hat. Fiir die Messung von Chrenekov-Licht ist diese aus-
reichend, fiir die Intensititsinterferometrie fithrt das zu zusétzlichen Herausforderungen,
da weitere optische Elemente verwendet werden miissen.

Abbildung 2: Das verwendete IceAct-Teleskop im Labor.



2 Theoretische Grundlagen der Intensititsinterferometrie

2.1 Koharenz und Korrelationsfunktionen

Kohéarenz

Die Kohérenz ist ein wichtiger Begriff in der Interferometrie, ohne sie treten keine Inter-
ferenzmuster auf. Betrachtet man beispielsweise das Young’sche Doppelspaltexperiment
(siehe Abb. 3), so kann man auf einem Schirm hinter dem Doppelspalt ein Muster er-
kennen, wenn eine kohérente Lichtquelle verwendet wird. Emittiert die Lichtquelle nicht
kohérentes Licht, so entsteht kein Muster. Was ist also Kohérenz? Allgemein ist die
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Abbildung 3: Young’sches Doppelspaltexperiment: Eine Lichtquelle L beleuchtet einen
Doppelspalt. Bei kohédrentem Licht ist in der Beobachtungsebene B ein In-
terferenzmuster mit der rechts dargestellten Intensitétsverteilung zu sehen.

Kohérenz definiert als eine wohldefinierte Phasenbeziehung zwischen den Wellenziigen
des Lichts. Sie beschreibt also die Stabilitét des Lichts [10]. Die Stabilitdt kann man
sowohl in der Zeit als auch im Raum betrachten und spricht dabei von zeitlicher und
raumlicher Kohédrenz. Quantifiziert wird erstere durch die sogenannte Kohérenzzeit 7,
welche die Zeit ist, in der die Phase stabil bleibt. Kennt man also an einem Ort zum
Zeitpunkt ty die Phase der Lichtwelle, so kann man sie auch mit hoher Wahrscheinlich-
keit zum Zeitpunkt ¢; vorhersagen, wenn |t; — to| < 7.. Wenn aber [t; — to| > 7¢, so ist
die Phase der Welle ungewiss [10]. Die Kohérenzzeit ist durch die spektrale Breite Av
der Lichtquelle gegeben. Handelt es sich um perfekt monochromatisches Licht, d.h. mit
einem Deltapeak als Spektrum und Av = 0, so &ndert sich die Frequenz nicht und die
Phase ist zu jeder Zeit bekannt, was 7. = oo bedeutet. Betrachtet man stattdessen qua-
simonochromatisches Licht, bei dem Av endlich ist, so werden auch andere Frequenzen
emittiert, womit sich die Phase verschiebt, die Kohérenzzeit ist somit auch endlich [4].



Ist die spektrale Breite klein, so schwankt die Frequenz nur wenig und die Phase ist noch
relativ lang vorherzusagen. Ist die spektrale Breite jedoch grof3, so gibt es auch starke
Schwankungen in der Frequenz und es ist schon sehr schnell unmdoglich, eine Aussage
iiber die Phase der Welle zu treffen. Dies legt den Zusammenhang

1

~ 5 (2.1)

Tec
nahe. Der Proportionalitatsfaktor ist dabei von verschiedenen Konventionen abhéngig.
Mochte man die Kohérenzzeit in Abhéngigkeit der Wellenlénge angeben, so muss beach-
tet werden, dass der Zusammenhang zwischen Wellenlénge und Frequenz v = £ indirekt
proportional ist. Die Breite hingt also von der Schwerpunktwellenléinge ab und lésst

sich in erster Ordnung durch Av = 5 - AX schreiben, was sich auf die Kohérenzzeit
0
folgendermaflen iibertriagt [15]:
A
~ . 2.2
o™ TAN (22)

Aus der Kohérenzzeit ldsst sich auch die Kohérenzlinge [ = ¢ - 7. definieren, welche
die Strecke ist, iiber die die Phase des Lichts stabil ist. Diese beschreibt die rdumliche
Kohérenz. Kennt man also an einem Ort r; die Phase des Lichts, so kann man sie mit
einer hohen Wahrscheinlichkeit am Ort ro zum gleichen Zeitpunkt vorhersagen, wenn
|ra — 1] < lc und mit kleiner Wahrscheinlichkeit, wenn |ro — 71| > I [10]. Betrachtet
man nun das Young’sche Doppelspalt Experiment erneut (siche Abb. 3), so lisst sich das
Erscheinen von Interferenzmustern erkliren. Wenn das Licht, das auf den Doppelspalt
trifft, kohérent ist, so haben die sich {iberlagernden Wellen am Schirm eine feste Pha-
senbezichung, wenn der Gangunterschied As = |7, — 7| kleiner als die Kohérenzlinge
le ist. Es kommt zu konstruktiver Interferenz, wenn der Gangunterschied genau einem
Vielfachen der Wellenldnge entspricht As = n-\, d.h. Wellenberge auf Wellenberge tref-
fen und Téler auf Téler. Destruktive Interferenz wird an den Orten beobachtet, an denen
der Gangunterschied ein halbzahliges Vielfaches der Wellenlénge ist As = (n + %) -
Wenn das Licht jedoch nicht kohérent ist, so herrscht keine feste Beziehung zwischen
den sich {iberlagernden Wellen, die Phase verschiebt sich also und es ist lediglich eine
mittlere Intensitét zu sehen.

Die Korrelationsfunktion erster Ordnung und zweiter Ordnung

Bei kohérentem Licht besteht eine feste Phasenbeziehung zwischen den Wellen, das be-
deutet, dass die Feldamplituden korreliert sind. Dies ldsst sich mit der sogenannten
normierten Korrelationsfunktion erster Ordnung beschreiben. Sie ist folgendermafien de-
finiert:

(E* (T1,t) B (Fa,t + 7))
[(E* (71,t) B (71,1)) (E* (f2,t +7) E (72,t + 7))]

g\ (71, 7, 7) = (2.3)

N

wobei E (7,t) die komplexe Feldstidrke darstellt [9]. Dabei wird das elektrische Feld
E(71,t) am Ort 7] zum Zeitpunkt ¢ mit dem elektrischen Feld am Ort 7 nach der



Zeit 7 korreliert. Die spitzen Klammern () beschreiben dabei eine Mittelung iiber die
Zeit, also

T
(E() = % /0 E(t)dt, (2.4)

wobei die Messzeit T grofl im Vergleich zu 7 sein soll. Der Nenner aus Gl. (2.3) dient zur
Normierung. Da E*E = [ die Intensitét ergibt, sind die beiden Mittelwerte im Nenner
die Intensitéiten an Ort 7 und 7 zu den Zeitpunkten ¢ und ¢ 4+ 7. Da die Messzeit, iiber
die man mittelt, deutlich grofler als die Zeitdifferenz 7 ist, ist die mittlere Intensitét
unabhéngig von 7. Betrachtet man Sterne, so kann man auflerdem annehmen, dass die
Intensitdt am Ort i genauso grofl wie die am Ort 7, ist, da der Abstand zwischen
den Detektoren sehr klein ist im Gegensatz zum Abstand zum betrachteten Stern. Mit
diesen Annahmen kann zur Normierung auch nur die Intensitit an einem Ort zu einem
Zeitpunkt gewéhlt werden. Ob es sich dabei um 77 oder 7 handelt, ist dabei unerheblich.
Im Folgenden soll also

(E* (T1,t) E (Fa,t + 7))
(E* (11,t) E (71,1))

g (71,7, 7) = (2.5)
als die allgemeine Form der ¢(V)-Funktion verwendet werden.
Wie bei der Kohérenz auch kann man sich hier nur fiir den Ort oder die Zeit interessieren
und betrachtet dafiir entweder die rdumliche Korrelationsfunktion erster Ordnung

E* () E (7
M (7717 FQ) = < (7:»1) (7—1'2)>7 (26)
(B (m) E ()
bei der die Feldamplituden zur gleichen Zeit, d.h. 7 = 0, an zwei verschiedenen Orten
korreliert werden, oder die zeitliche Korrelationsfunktion erster Ordnung

Wy (B E( )
=T mED)

bei der wiederum die Feldamplituden am gleichem Ort aber zu verschiedenen Zeiten
korreliert werden.

Wie in der Einleitung schon beschrieben, werden in der Intensitétsinterferometrie aber
nicht die Feldamplituden interferiert, sondern Intensititen korreliert. Deshalb ist auch
die Korrelationsfunktion zweiter Ordnung von Interesse. Diese ist durch

<E* (Fl,t) E* (FQ,t—f—T)E(T_"Q,t +7’)E(171,t)>
E*(71,t) E(71,t)) (E* (T2, t + 7) E (T2, t + 7))
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(2.7)

(2)

g7 (71,72, T) = < (2.8)
gegeben [4]. Im Allgemeinen kann man die komplexen Felder nicht vertauschen. Im Falle
von chaotischem Licht kiirzen sich aber die beiden betrachteten elektrischen Felder mit

zufélligen Phasen, sodass die Umsortierung doch mdoglich ist [9]. Damit ergibt sich dann

(E* (71,t) E (F1,t) - E* (T2, t + 1) E (T2, t + 7))
(B* (M1, 1) B (71, 1)) (B* (7, 1) E (T2, t + 7))
(I (71,t)-I(Ta,t+ 7))

= L ) (I (ot + 7)) (2.10)

9(2) (F17F277—) — (29)




mit der Verwendung von E*FE = I. Auch hier ldsst sich wieder die rdumliche Korrela-
tionsfunktion zweiter Ordnung ¢®) (7|, 7) fiir 7 = 0 und die zeitliche Korrelationsfunk-
tion zweiter Ordnung g (7) fiir 7; = 7 betrachten. Schreibt man die Intensitéit als
I(t) = (I) + AI(t) mit der mittleren Intensitdt (I), welche wieder als unabhingig von
7 angenommen wird, so kann man die zeitliche Korrelationsfunktion als Funktion der
Intensitatsfluktuationen AI(t) schreiben:

(AI(t)- AI(t+ 7))
(1)”
wobei die Fluktuationen im Mittel Null ergeben (AI(t)) = 0. Betrachtet man 7 >> 7, so

sind die Intensitatsfluktuationen vollkommen unkorreliert und mitteln sich zu Null [11].
Das bedeutet, dass die Korrelationsfunktion fiir grofie 7 eins ergibt:

¢ (r>7)=1 (2.12)

Fiir kleinere 7 und insbesondere fiir 7 = 0 mitteln sich die Fluktuationen aber nicht
zwingend heraus. Man unterscheidet dabei dann drei Félle (siehe Abb. 4):

o (AI(t)- AI(t+7)) > 0 und damit ¢® (0) > 1
Hier kommen Photonen bevorzugt gleichzeitig beziehungsweise in kurzen Zeitabstéanden
an und man spricht von Bunching. Ein Beispiel dafiir ist eine thermische Licht-
quelle, bei der angeregte Atome Photonen emittieren, wenn sie mit einem weiteren
Atom zusammenstofen.

o (AI(t)- AI(t+ 7)) = 0 und damit g (0) =1
Die Ankunftszeiten der Photonen sind vollkommen zufillig, auch fiir kleine Zeiten.
Es handelt sich dabei um kohérentes Licht, wie das eines Lasers.

o (AI(t)-AI(t+ 7)) <0 und damit ¢ (0) < 1
Photonen kommen nicht zu zufélligen Zeiten an, sondern eher in regelméfliigen
Abstianden. Das kann bei einem einzelnen Atom, das Photonen emittiert, wenn es
von einem angeregten Zustand auf einen niedrigeren iibergeht, passieren, da es erst
eine gewisse Zeit braucht, um wieder angeregt zu werden und deshalb nicht sofort
wieder ein Photon emittieren kann. Bei diesem Effekt spricht man von Antibun-
ching.

gP () =1+ , (2.11)

Siegert-Relation
Fiir thermisches Licht gibt es eine wichtige Beziehung zwischen den Korrelationsfunk-
tionen erster und zweiter Ordnung, die sogenannte Siegert-Relation:

2
g (7,7, 1) =1+ |gW) (7, 7, 1) (2.13)

Diese Beziehung gilt fiir eine grofle Anzahl unabhiingig strahlender Atome [9]. Diese
Relation ist hilfreich, da im Experiment nur die ¢®-Funktion gemessen wird, es aber
Theoreme fiir die g!)-Funktion gibt, die Zusammenhénge zwischen der ¢()-Funktion und
den physikalischen Eigenschaften der Lichtquelle herstellen. Diese Theoreme werden im
folgendem Abschnitt ndher besprochen.
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Abbildung 4: Schematischer Verlauf der g2 (7)-Funktion fiir Bunching, kohérentes Licht
und Antibunching.

2.2 Das Wiener-Khinchin und das Van Cittert-Zernicke Theorem

Réumliche und zeitliche Kohérenz geben unterschiedliche Eigenschaften der Lichtquelle
wieder. Die rdumliche Kohérenz spiegelt die raumlichen Eigenschaften, sprich die Form,
der Lichtquelle wieder. Das wird in der Intensitétsinterferometrie, wie eingangs schon
erwihnt, ausgenutzt, um den Winkeldurchmesser eines Sterns zu bestimmen. Die zeit-
liche Kohérenz ist stark verkniipft mit dem Spektrum der Lichtquelle und gibt damit
Aufschluss iiber die Umsténde der Lichtemission [9]. Quantitativ werden diese Zusam-
menhénge in den folgenden zwei Theoremen beschrieben.

Wiener-Khinchin Theorem
Das Wiener-Khinchin Theorem sagt aus, dass die spektrale Intensititsverteilung S(w)
und die zeitliche Korrelationsfunktion erster Ordnung Fouriertransformierte sind [14]:

g(l) (1) = /+OO S(w)e™“Tdw. (2.14)

—00

Stoflverbreitertes Licht mit einem lorentzférmigen Spektrum

1 Aw?
Slw) = TAw ((w —wo)? + Aw2> (2.15)

um die Schwerpunktfrequenz wy fiithrt also zu einer g™ (7)-Funktion der Form

g (r) = exp (—iwor - |T|) (2.16)
Te
mit 7, = Aiw der Koherénzzeit [14]. Eine andere interessante Form der spektralen Inten-

sitdtsverteilung ist eine Gauffunktion

w— wp)?
S(w) = \/27r1Aiw2€Xp (—(ng)> , (2.17)



wie sie bei Doppler-verbreitertem Licht vorkommt [14]. Spéter im Experiment wird ein
Interferenzfilter verwendet, welcher ein gaufiformiges Transmissionsspektrum hat. Des-
halb ist dieses Spektrum besonders von Bedeutung. Wendet man das Wiener-Khinchin
Theorem an, so erhélt man fiir die zeitliche Korrelationsfunktion [14]

gV (1) = exp (—ion - Tz) . (2.18)

2
27;

In Abb. 5 sind diese Spektren und die Betragsquadrate der dazugehorigen gt (1)-
Funktionen, das heift ¢(® (1) — 1, zu sehen.

0.40 — Gauss —— Gauss

— Lorentz — Lorentz
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Abbildung 5: Links: Gauf}formige und Lorentzférmige spektrale Intensitatsverteilung.
Rechts: Betragsquadrat der darzugehérigen ¢! (7)-Funktion.

Van Cittert-Zernicke Theorem

Betrachtet man eine zweidimensionale ausgedehnte inkohérente Lichtquelle, so gibt das
Van Cittert-Zernicke Theorem eine Beziehung zwischen der Intensitdtsverteilung I(7)
und der riumlichen ¢™)-Funktion im Fernfeld [4]:

) ' fo I(F/)efik(nggl)FdQ,,—,'/

(1) 2om) — ik(?"z—’!’l
g (7"1, T2) € fa I(F/)d2r—'/

(2.19)

Dabei ist r; = ||, §; der Einheitsvektor in Richtung von 7; und o die Geometrie der
Lichtquelle. Dies ist auch in Abb. 6 dargestellt. Der erste Faktor aus Gl. (2.19) entspricht
dabei der Phase und der Nenner dient zur Normierung. Bis auf diese Faktoren ist die
g (71, 7)-Funktion also die Fouriertransformation der riumlichen Intensitéitsverteilung
der Lichtquelle. Misst man die Korrelationsfunktion, so kann man also Riickschliisse auf
die Geometrie der Lichtquelle ziehen. Die Fouriertransformation spielt aber auch bei
einem anderen Effekt eine Rolle: Bestrahlt man eine Offnung mit kohérentem Licht, so
ist das Fraunhofer Beugungsbild die Fouriertransformierte der Offnung [4]. Ein Beispiel
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Abbildung 6: Schematische Darstellung der Geometrie des Van Cittert-Zernicke Theo-
rems. Die Lichtquelle hat die Form ¢. In der Beobachtungsebene B wird
am Ort r; und ro gemessen.

dafiir ist die Spaltblende. Die Geometrie hierfiir ist in Abb. 7 gegeben. Die Fouriertrans-
formierte eines Spaltes der Breite b ist die sinc-Funktion

b sin (M) b b sin o
AN = : I . 2.2
(\) = bﬂs% 5 smc( i ) (2.20)

Der Abstand zum ersten Minimum wird auch die Koh#renzzelle genannt und lésst sich
durch die Bedingung destruktiver Interferenz berechnen. Mit der Kleinwinkelndherung
sina = tana = 7 liegt das Minimum bei

_ M
M

Die Kohérenzzelle wird also grofier, wenn die Wellenlénge oder der Abstand zwischen

der Quelle und der Beobachtungsebene zunimmt. Wenn die Spaltbreite grofier wird, so

schrumpft die Kohérenzzelle. Betrachtet man nun eine Lochblende anstatt einer Spalt-

blende, so ist die Fouriertransformierte die Airy-Funktion und die Korrelationsfunktion
2.J1(X)

gV (71, 7) = =5 (2.22)

re (2.21)

mit der Besselfunktion J;(X) und X = % fiir eine Lochblende mit Durchmes-
ser b und einem Abstand d zur Beobachtungsebene [4]. Zur Kohérenzzelle kommt ein
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zusiitzlicher Faktor von 1.22 [10]

re =122 %. (2.23)

Da Sterne sehr weit von der Beobachtungsebene entfernt sind, kénnen sie als zweidimen-
sional angenommen werden, sodass das Van Cittert-Zernicke Theorem fiir sie angewandt
werden kann.

B

Abbildung 7: Geometrie einer Spaltblende. In der Beoabachtungsebene B ist das rot
dargestellte Interferenzmuster zu sehen.
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3 Experiment

Nachdem die physikalischen Grundlagen der Intensititsinterferometrie erkléart wurden,
geht es nun darum, das Experiment aufzubauen und durchzufiihren. Ziel ist es, mit
einem IceAct-Teleskop ein zeitliches Korrelationssignal zu messen, was aufgrund der
relativ schlechten Optik des IceAct-Teleskops einige Herausforderungen birgt. Bevor das
fiir Sterne gemacht werden kann, muss dies zunéchst im Labor getestet werden, was
in dieser Arbeit geschieht. In den folgenden Kapiteln geht es also darum, den Aufbau
zu charakterisieren und optimieren. Anschliefend wird eine Korrelationsmessung via
Single-Photon-Time-Stamping durchgefiihrt. Das bedeutet, dass von jedem detektiertem
Photon die Ankunftszeit gespeichert wird. Schliellich werden diese Daten ausfiihrlich
ausgewertet.

3.1 Der Versuchsaufbau und Optimierungen

3.1.1 Ubersicht iiber den gesamten Aufbau

In Abb. 8 ist der komplette Aufbau des Versuchs dargestellt. Im Folgenden werden alle
Bestandteile und deren Zweck kurz erklért. Nebenstehend sind jeweils die Symbole der
gerade beschriebenen Bauteile abgebildet.

o0

2 @

Abbildung 8: Aufbau zur Messung des Korrelationssignals mit dem IceAct-Teleskop.
Einzelne Bauteile: 1: LED, 2: Lochblende, 3: IceAct-Teleskop, 4:
Asphiérische Linse, 5: Interferenzfilter, 6: Sammellinse, 7: Polarisations-
filter, 8: Strahlteilerwiirfel, 9: PMT, 10: Tiefpassfilter, 11: Verstérker, 12:
DAQ-Karte.
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IceAct Teleskop

Aspharische Linse

Interferenzfilter

Als Lichtquelle dient eine grine LED mit einer Lochblende, die
dicht nach der LED steht. Dies soll einen Stern imitieren. Das breite
Spektrum der LED, welches in Abb. 9 zu sehen ist, erfordert wie das
Spektrum eines Sterns optische Filter, um die spektrale Bandbreite
moglichst klein und damit die Kohérenzzeit moglichst grof§ zu halten.
AuBlerdem handelt es sich bei der LED um eine thermische Licht-
quelle, bei der wir das gleiche Verhalten der Korrelationsfunktion
wie bei einem Stern erwarten. Die Lochblende wird verwendet, um
die Grofle der Lichtquelle und deren Form zu definieren. Damit ist
auch die Form der Kohérenzzelle beziehungsweise der rdumlichen
Korrelationsfunktion bekannt. Diese ist eine Airy-Funktion wie in
Kapitel 2.2 schon beschrieben. Mit der Lochblende wird auch die
Grofle der Kohérenzzelle bestimmt, welche moglichst grof8 sein soll,
damit rdumliche Verluste minimiert werden.

In einem Abstand von d = 7.5m steht das IceAct-Teleskop. Der
Abstand ist durch die Grofie des Labors beschrinkt, wird aber so grof3
gehalten wie moglich fiir eine maximale Kohérenzzelle. Das IceAct-
Teleskop besteht aus einer Fresnellinse und einem Teleskoptubus,
auf den hinten eine Halterung angeschraubt ist. An diese wird ein
lichtdichtes Linsensystem mit einem Zoll Durchmesser geschraubt,
in dem sich die folgenden optischen Elemente befinden. Auflerdem
gibt es an der Halterung Stellschrauben, sodass das System in alle
drei Raumrichtungen verschoben werden kann, was bei der Justierung
wichtig ist, damit moglichst viel Licht eingesammelt wird.

Als nichstes folgt eine asphérische Linse mit einer Brennweite von
f = 2cm. Diese wird etwa 2cm hinter den Fokuspunkt mit der
gekrimmten Seite zum einfallenden Licht gestellt, um dieses zu
parallelisieren. Die genaue Position des Fokuspunktes ist allerdings
nicht bekannt und wurde nur per Auge bestimmt.

Das Licht muss parallelisiert werden, da das néchste Element ein
Interferenzfilter ist, dessen Verhalten abhingig vom Winkel des
einfallenden Lichts ist. Fiir senkrecht einfallendes paralleles Licht
transmittiert er eine Wellenldnge von A = 532nm. Das Transmissi-
onsspektrum hat die Form eines Gauipeaks mit einer Halbwertsbreite
von ApwnmA = 1nm. Das Filtern ist nétig, um von dem breiten
Spektrum der LED auf ein schmales mit einer hoheren Kohérenzzeit
zu kommen.
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Abbildung 9: Spektrum der verwendeten LED.

Die Sammellinse, die hinter dem Interferenzfilter eingebaut ist, fokus-
siert anschlieflend das Licht auf die Photomultiplier (PMT). Diese
haben lediglich eine Detektorfliche von etwa 5mm - 5mm. Wiirde
man also nicht fokussieren, so wiirde man lediglich einen kleinen Teil
des Lichts detektieren. Die verwendete Sammellinse hat eine Brenn-
weite von f = 10 cm und der Abstand zu den PMTs betrigt etwa 9 cm.

Danach folgt ein Polarisationsfilter. Dieser transmittiert nur Licht
einer Polarisationsrichtung. Er wird verwendet, da nur Photonen
der gleichen Polarisation korreliert sein konnen. Wiirde man ihn
nicht verwenden, so trdten mehr unkorrelierte Ereignisse auf und der
Kontrast in der Messung wiirde sinken. Mit dem Filter wird also
sichergestellt, dass nur korrelierte Photonen gemessen werden.

Anschlielend befindet sich ein Strahlteilerwiirfel. Dieser ermdoglicht
es, dass die zwei PMTs an der optisch gleichen Stelle stehen. Der
Strahlteilerwiirfel transmittiert 50% des Lichts und reflektiert die
anderen 50%, sodass das Licht in gleichen Teilen zufillig auf beide
PMTs aufgeteilt wird.
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Mit den Photomultipliern H10770-40 von Hamamatsu werden
schliefllich die Photonen detektiert. Die einfallenden Photonen 16sen
Elektronen aus den GaAsP-Photokathoden via Photoeffekt, welche
zu einer ersten Dynode hinbeschleunigt werden. Dort werden weitere
Sekundarelektronen ausgelost, die wiederum zu einer zweiten Dynode
beschleunigt werden. Dieser Prozess wird wiederholt, bis ein messbarer
Strompuls entsteht. Ein Event wird als Photon gezdhlt, wenn der
Puls iiber eine gewisse Schwelle steigt. Dieser Moment wird dann als
Ankunftszeit des Photons gewertet. Allerdings dauert es eine Weile, bis
der Strompuls wieder abgeklungen ist. In dieser Zeit ist die Elektronik
insensitiv fiir weitere Photonen. Sie hat also eine gewisse Totzeit,
welche auch der Grund ist, weshalb zwei PMTs verwendet werden.
Die Photonen sind vor allem fiir sehr kleine Zeiten korreliert. Mit nur
einem PMT kann in dieser kurzen Zeit kein weiteres Photon gemessen
werden. Deshalb konnen nur zeitliche Korrelationssignale gemessen
werden, wenn mehrere PMTs verwendet werden. Die verwendeten
PMTs haben eine relativ hohe Quanteneffizienz von etwa 40% bei
532nm und vertragen Raten bis zu 12.5 MHz.

Um méglichst wenig Untergrund in der ¢®-Funktion zu haben,
miissen storende Frequenzen, zum Beispiel Mobilfunkfrequenzen,
gefiltert werden. Dafiir wird ein Tiefpassfilter verwendet, der Fre-
quenzen iiber 350 MHz abschneidet. Zusétzlich werden die Elektronik
und die PMTs mit Kupferfolie und verzinktem Kupfer eingewickelt.
Anschliefend wird das Signal mit einem Verstéarker, dem PAM 102-P
von PicoQuant, noch zusétzlich erhoht.

Das letzte Element ist die Data Acquisition Karte (DAQ-Karte). Es
handelt sich dabei um die TimeHarp 260N der Firma PICO Quant.
Sie hat zwei Kanéle fiir die beiden PMTs. Mit einem Time-to-digital-
converter (TDC) kénnen die Ankunftszeiten der Photonen aufgenom-
men und direkt auf die Festplatte des PCs gespeichert werden. Der
TDC hat dabei eine minimale Binbreite von 250 ps, was einer Rate
von 40 MHz entspricht. Die Limitierung in der maximal messbaren Ra-
te wird also von den PMTs bestimmt.

Viele der Elemente des Versuchsaufbaus sind notwendig und kénnen nicht verdndert
werden. Ein paar Parameter lassen sich aber verindern, um die Messung des Korrela-
tionssignals zu optimieren. Dies sind zum einen die Gréfle der verwendeten Lochblende
und die Flache des Teleskops, welche fiir die Messung verwendet wird. Diese beiden
Parameter hingen stark voneinander ab und werden deshalb zusammen im néchsten
Unterkapitel diskutiert. Aulerdem spielt das Spektrum eine grofle Rolle fiir das Korre-
lationssignal. Deshalb wird dieses und zusammenhéngend damit der Interferenzfilter in
einem weiteren Unterkapitel diskutiert werden.
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3.1.2 Raumliche Kohidrenzverluste und gemessene Raten, Einfluss der Lochblende
und des Teleskops

Die Grofie der Kohérenzzelle ist fiir eine runde Lochblende durch

re =1.22- Ad (3.1)
b

gegeben, wobei d = 7.5m der Abstand zwischen der Lochblende und dem Teleskop ist
und b der Durchmesser der Blende. Die Wellenlénge A ist durch den Interferenzfilter be-
stimmt und liegt bei A = 532 nm. Fiir eine Blende mit einem Durchmesser von 300 pm ist
die Kohérenzzelle also r. = 1.6 cm grof3. Dies ist viel kleiner als das Teleskop, das einen
Durchmesser von 55cm hat. Wiirde man die ganze Fliache des Teleskops verwenden, so
wiirden viele unkorrelierte Photonen eingesammelt werden. Dies verringert den Kontrast
zwischen Signal und Hintergrund. Es ist also sinnvoll nur eine Fléche zu verwenden, de-
ren Durchmesser héchstens so grofl wie die Kohérenzzelle ist. Es ist also wiinschenswert,
eine moglichst kleine Lochblende zu verwenden, damit die Koh#renzzelle moglichst grof3
wird. Bei einem Durchmesser der Blende von b = 30 um ist die Kohérenzzelle schon
re = 16.2cm grof}, bei einem Durchmesser von b = 10 um wird r. = 48.7 cm, was schon
nahe an die Grofle des Teleskops kommt. Allerdings nehmen die Photonenraten an den
PMTs ab, wenn eine kleinere Blende verwendet wird, da nur noch die Strahlen einer
kleineren Fléche der LED die Detektoren erreichen kénnen. Die strahlende Fléche und
damit die Anzahl der Photonen, die am Teleskop ankommen, ist proportional zu (%)2.
Die Fliache des Teleskops, die verwendet werden kann, also die Anzahl an Photonen, die
eingesammelt werden, ist direkt proportional zu der Kohérenzzelle r. Diese wiederum ist
indirekt proportional zu der Gréfle der Lochblende b. Das heifit, je kleiner die Blende ist,
desto weniger Photonen kommen am Teleskop an. Gleichzeitig werden aber mehr Pho-
tonen eingesammelt, da eine grofere Fléche verwendet werden kann. Deshalb sollte der
Effekt sich genau kiirzen. Voraussetzung hierfiir ist aber, dass von jeder Teilfliche des
Teleskops gleich viele Photonen eingesammelt werden. Das heifit, dass auch die Photo-
nen, die auf die dufleren Rénder des Teleskops fallen, die Messoptik durchschreiten und
letztendlich auf die PMTs treffen, wo sie dann gemessen werden. Um dies zu priifen,
wird eine Messung gemacht, bei der mit Ringen aus Tonpapier der Radius der beleuch-
teten Flidche verringert wird (siche Abb. 10). Der Aufbau ist in Abb. 11 zu sehen. Hinter
dem Fokuspunkt des Teleskops ist die asphirische Linse, die das Strahlenbiindel wie-
der parallelisieren soll. Danach folgt der Interferenzfilter und die Sammellinse mit einer
Brennweite von 10 cm. Bis dahin ist es der gleiche Aufbau wie fiir die Korrelationsmes-
sung. Da aber hier keine Korrelation gemessen werden soll, reicht es, einen PMT zu
verwenden. Der Strahlteilerwiirfel und der Polarisationsfilter sind auch nicht nétig. Die-
se verdndern auch den Strahlengang nicht, weshalb sie keinen Effekt auf diese Messung
hétten. Mit dem PMT wird dann die Rate bei der jeweiligen Teleskopoffnung gemessen.
Das Ergebnis ist in Abb. 12 zu sehen. Die Rate ist so normiert, dass sie beim offenen
Teleskop, also einem Radius R = 27.5cm, eins ist. Die Theoriekurve im Plot ist die,
die man erwarten wiirde, wenn alle Photonen, die auf das Teleskop treffen, detektiert
werden wiirden. Bei doppelter Fldche werden auch doppelt so viele Photonen erwartet.
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Abbildung 10: Das IceAct Teleskop abgedeckt mit Ringen aus lichtdichtem Tonpapier
mit verschiedenen Radien.
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Abbildung 11: Aufbau zur Messung der Rate abhingig vom Offnungsradius. Einzel-
ne Bauteile: 1: LED, 2: Lochblende, 3: IceAct-Teleskop, 4: Asphérische
Linse, 5: Interferenzfilter, 6: Sammellinse, 7: PMT, 8: Tiefpassfilter, 9:
Verstéarker, 10: DAQ-Karte.

Daraus folgt die Form der Theoriekurve, welche

R2

="
R

(3.2)

ist, wobei R der offene Radius ist und Ry = 27.5cm der ganze Radius des IceAct-
Teleskops ist. Die gemessene Kurve verlduft zunéchst steiler als die Theorie, flacht dann
aber bei groflen Radien ab. Das bedeutet, dass der grofite Anteil der Photonen im inneren
Bereich eingesammelt wird, wéhrend Photonen, die am dufleren Rand auf das Teleskop
treffen, nicht detektiert werden. Es lohnt sich also nicht, die Lochblende so klein zu
machen, dass auch die duflersten Réander des Teleskops noch in der Kohérenzzelle liegen,
da man damit keine zusétzliche Rate gewinnt. Sinnvoller ist es, eine etwas groflere Blende
und nur den mittleren Teil des Teleskops zu verwenden. Die Entscheidung fallt also auf

17



1.0r|x X Gemessene Zunahme der Rate |~ """" >< """" ’
— Quadratische Zunahme der Rate : :

Rate

Radius in cm

Abbildung 12: Rate bei verschiedenen Offnungsradien des Teleskops. Bei offenem Tele-
skop ist die Intensitit auf eins normiert.

eine Lochblende mit einem Durchmesser von b = 30 um, was einer Kohérenzzelle von
re = 16.2cm auf dem Teleskop entspricht.
Es gibt aber noch einen weiteren Effekt, der die Wahl der verwendeten Teleskopfléiche
beeinflusst. Bisher wurde angenommen, dass alle Photonen innerhalb der Kohérenzzelle
gleich stark korreliert sind. Das ist aber nicht der Fall. Fiir Abstdnde grofler als Null,
ist die ¢-Funktion kleiner als zwei (siche Abb. 13). Das bedeutet, dass Photonen,
die weiter voneinander entfernt sind, weniger stark korreliert sind, also weniger zum
Signal beitragen. Der Verlustfaktor Agpatial, der dadurch entsteht, kann mit einer Monte-
Carlo-Simulation, die von Peter Deiml und Adrian Zink geschrieben wurde, bestimmt
werden. Wire die ¢(®-Funktion innerhalb der detektieren Fliche iiberall 2, so wire
dieser Faktor kgpatial = 1, es gébe also keine Verluste. Da die ¢@-Funktion aber < 2
filr r # 0 ist, ist kgpatial < 1. Je groBer die Detektionsflache ist, umso weiter sinkt die
¢@-Funktion unter 2, das bedeutet, umso kleiner wird Espatial- Allerdings werden die
gemessenen Raten wieder grofler, wenn eine groflere Fliche verwendet wird. Es werden
also mehr Ereignisse pro Zeitintervall detektiert und es muss kiirzer gemessen werden.
Die Grofle der verwendeten Fliche sollte so gewahlt werden, dass die Messzeit fiir eine
feste Signifikanz des Signals minimal ist. Gegeben ist die Messzeit durch

T= j"i (3.3)

TC NON1

wobei oy die Zeitauflssung des Systems ist, n die Signifikanz, Ny und N; sind die Raten
an den beiden PMTs und 7. ist die Kohérenzzeit, die hier als die Flache unter dem
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Abbildung 13: Veranschaulichung des raumlichen Verlustfaktors.

Korrelationspeak definiert ist [15]. Die Fléche ist
/\2
0 (3.4)

— 0.664 - kypatia) - ———0
Tc spatial CAFWIMA

was in Kapitel 3.3 genauer erklart wird. Die Messzeit fiir eine feste Signifikanz ist also

proportional zu dem Faktor
1
k2 - NoINV;

spatial
Um die Messzeit zu minimieren, muss also der Faktor x minimiert werden. Dafiir werden
die Raten Ny und Ny an den PMTs 0 und 1 fiir verschiedene Offnungsradien gemessen
und der Verlustfaktor kgpatial simuliert. Die Ergebnisse sind in Tabelle 1 zu sehen. Obwohl

Radius in cm 7.5 6.0 4.5 3.5
Ny in MHz 11.7 8.3 5.2 3.2
N in MHz 8.4 6.0 3.7 2.3

Kspatial 0.517 | 0.636 | 0.766 | 0.847
xin 1071252 || 0.0381 | 0.0496 | 0.0886 | 0.1894

Tabelle 1: Raten und rdumlicher Verlustfaktor bei verschiedenen Offnungsradien des
Teleskops.

der Faktor fiir einen Radius von 7.5 cm am kleinsten ist, wird aufgrund der hohen Raten
spéter bei der eigentlichen Korrelationsmessung ein Offnungsradius von 6 cm gewéhlt.
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Der Grund hierfiir ist, dass die Messzeit sich dadurch nicht stark erhoht, da der Faktor
nur ein wenig grofler ist. Auflerdem ist es schon, ein signifikantes Signal zu messen, da
dieses stérker ausgeprigt ist wegen des kleineren Verlustfaktors, nicht nur weil man ei-
ne hohere Statistik aufgrund héherer Raten hat. Kommt es ndmlich auf dem statistisch
hoherem Level zu mehr Systematiken, so wiirde die Signifikanz sinken. Zus#tzlich werden
so die PMTs geschiitzt. Falls es zu Schwankungen in der Intensitdt der LED kommen
sollte, besteht die Gefahr bei dem grofieren Radius, dass die Rate an PMTO die 12.5 MHz
iiberschreitet, welche das Limit fiir die PMTs ist.

Das Fazit dieses Abschnitts ist also, welche Lochblende und welche Fliache des Teleskops
optimalerweise verwendet werden sollte. Fiir die Korrelationsmessung wird eine Loch-
blende mit dem Durchmesser von 30 um verwendet. Das Teleskop wird so abgedeckt,
dass nur eine Flache mit dem Radius 6 cm offen bleibt.

3.1.3 Das Spektrum durch den Interferenzfilter, Einfluss der Position der
asphérischen Linse

In diesem Abschnitt geht es um den Einfluss des Spektrums auf die Korrelationsmes-
sung. Um das Spektrum zu messen, wird das Spektrometer HR2000 von OceanOptics
verwendet, welches zunéchst kalibriert werden muss. Dafiir wird eine Quecksilberdampf-
lampe verwendet, deren Spektrum scharfe Spektrallinien mit bekannten Wellenléingen
aufweist (siehe Abb. 14). Bei der Kalibrationskurve (siche Abb. 15) handelt es sich um
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Abbildung 14: Spektrum der Quecksilberdampflampe fiir die Kalibration des Spektro-
meters mit Fits an die Spektrallinien.

eine Gerade mit der Steigung eins. Fiir die Kalibration ist also nur eine Verschiebung
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der Wellenléngen nétig. Die Kalibrationsfunktion lautet somit
A = Agemessen — (13.79 £ 0.04) nm. (3.6)

Nun kann das Spektrum gemessen werden.

700,
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Abbildung 15: Kalibrationsfunktion des Spektrometers.

Das Spektrum der LED ist breit, so wie das Spektrum eines Sternes. Um eine moglichst
grofle Kohérenzzeit zu erhalten, muss also gefiltert werden. Dafiir wird der Interferenz-
filter verwendet. Dieser hat aber ein winkelabhéngiges Verhalten. Trifft der Lichtstrahl
senkrecht auf den Interferenzfilter, so wird eine andere Wellenléinge transmittiert, als
wenn das Licht unter einem Winkel oo # 90° auf den Filter fillt. Fiir ein paralleles
Strahlenbiindel hat der Interferenzfilter eine Breite von 1nm, trifft jedoch konvergen-
tes oder divergentes Licht auf den Filter, so werden mehr Wellenléingen transmittiert
und das Transmissionsspektrum wird breiter. Um dies zu verdeutlichen, wird der Ver-
suchsaufbau aus Abb. 16 verwendet. Die LED scheint direkt auf den Interferenzfilter.

e

T Spektrometer

¢

Abbildung 16: Aufbau zur Messung des Spektrums hinter dem Interferenzfilter.
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Es handelt sich also um divergentes Licht. Mit dem Spektrometer wird dann an ver-
schiedenen Stellen das Spektrum aufgenommen. In Abb. 17 sind diese zu sehen. Die
verschiedenen Nummern stehen dabei fiir verschiedene Positionen, wobei grofiere Zah-
len bedeuten, dass das Spektrum weiter auflen von der optischen Achse aufgenommen
wird. Dort fallen die Strahlen also nicht senkrecht auf den Filter. Man kann erkennen,
dass die Schwerpunktwellenlédngen kleiner werden, je weiter auflen das Spektrum aufge-
nommen wird. Bei der Korrelationsmessung mit dem Teleskop ist es also wichtig, das
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Abbildung 17: Spektren an verschiedenen Stellen hinter dem Interferenzfilter. Spektrum
1 wurde auf der optischen Achse aufgenommen. Grofler werdende Zahlen
beschreiben zunehmenden Abstand zur optischen Achse.

fokussierte Licht zu parallelisieren, bevor es auf den Interferenzfilter trifft. Dies wird,
wie oben schon erwéhnt, mit einer asphérischen Linse mit der Brennweite f = 2cm ge-
macht. Dabei treten zwei Probleme auf. Erstens ist es schwierig, die richtige Position fiir
die Linse zu finden. Optimalerweise sollte sie 2 cm hinter dem Fokuspunkt sein. Dessen
Position ist aber nicht bekannt und kann nur mit dem Auge abgeschitzt werden. Das
zweite Problem ist, dass das IceAct-Teleskop keinen perfekten Fokus hat. Der Punkt
ist nach Abschétzungen per Auge einige Millimeter grofl. Ohne perfekten Fokus kann
die asphérische Linse das Licht auch nicht vollkommen parallelisieren. Die Linse wird
dennoch verwendet, da der Offnungswinkel des einfallenden Lichts damit immerhin re-
duziert werden kann, was auch schon zu einem schmaleren Spektrum fiihrt. Aulerdem
geht so insgesamt weniger Licht verloren, das ohne die Linse die PMTs nicht erreichen
wiirde. Fiir die optimale Positionierung der Linse wird dann noch ein Trick angewandt
(siehe Abb. 18). Dafiir wird die Sammellinse ausgenutzt, welche eine Brennweite von
f = 10cm hat. Angenommen auf diese fillt paralleles Licht, so fokussiert sie dieses auf

22



| |
2 cm ' 10 cm !

Abbildung 18: Aufbau zur Positionierung der asphérischen Linse. Wird der PMT weiter
nach rechts verschoben, so detektiert er nicht mehr alles Licht.

einen Punkt im Abstand von 10 cm. Misst man nun mit einem PMT die Rate, so ist diese
maximal, wenn dieser im Fokus steht beziehungsweise kurz davor oder dahinter, solange
der Durchmesser des Strahlenbiindels noch kleiner als die der Detektorfliche des PMTs
ist, also noch alle Photonen auf den PMT treffen. Ist der PMT weiter weg oder nidher an
der Linse, so detektiert er nicht alle Photonen. Nun soll angenommen werden, der PMT
stiinde 10cm von der Sammellinse entfernt. Wenn das Licht, das auf die Sammellinse
fallt, jetzt nicht mehr parallel ist, so liegt der Fokus nicht bei 10 ¢cm, sondern nédher, wenn
das einfallende Licht konvergent ist. Bei divergentem Licht ldge der Fokus weiter weg
oder wiirde im Extremfall gar nicht mehr existieren. Man kann also anhand der Rate
abschétzen, ob das Licht parallel ist. Wenn die maximale Rate am PMT gemessen wird,
so trifft das Licht maximal parallel auf die Sammellinse. Im eigentlichen Versuchsauf-
bau ist der Abstand zwischen der Sammellinse nicht 10 cm, sondern nur etwa 9 cm, was
trotzdem noch recht nahe an der Brennweite liegt. Nun wird mithilfe der Halterung das
ganze Messsystem in z-Richtung, d.h. auf das Teleskop zu oder von ihm weg, verscho-
ben. Dabei verindern sich die Abstdnde zwischen den einzelnen Bauteilen nicht, sondern
nur der Abstand der asphérischen Linse zum Fokuspunkt des Teleskops. Dort, wo das
Maximum in der Rate gemessen wird, wird die asphérische Linse dann fiir die Korre-
lationsmessung platziert. Zur Kontrolle und quantitativen Bestimmung der Bandbreite
wird anschlieBend an der Stelle der PMTs das Spektrum aufgenommen. Dabei wird die
Glasfaser verschoben, damit Spektren nahe der optischen Achse und ein Stiick entfernt
davon aufgenommen werden kénnen. Diese sind sowohl an der Stelle des PMTO als auch
an der Stelle des PMT1 in Abb. 19 zu sehen. Wie auch fiir Abb. 17 beschreiben wach-
sende Zahlen den zunehmenden Abstand zur optischen Achse. Man kann sehen, dass die
Spektren hier kaum noch verschoben sind. Lediglich das Spektrum am &ufleren Rand bei
PMT1 liegt bei einer etwas kleineren Wellenlédnge. Das liegt daran, dass das Licht nicht
perfekt parallelisiert werden kann. Es werden Gaufifunktionen an die Spektren gefittet,
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um die spektrale Breite zu bestimmen. Der Fitwert mit Mittlung iiber die verschiedenen

Spektren ist
Ogemessen = (0.626 £ 0.010) nm. (3.7)

Um die echte Breite des Spektrums zu kennen, muss aber noch die Auflésung des Spek-
trums durch

— 2 2
Oreal = \/Ugemessen - USpek (38)

herausgerechnet werden. Die Auflésung des Spektrometers ogperx beziehungsweise eine
obere Grenze dafiir wird durch die Aufnahme einer Laserlinie bestimmt. Deren gemessene
Breite wird dann als ogpek verwendet. Der Wert, der durch einen Gauffit bestimmt wird,
ist ogpex = (0.320 4 0.006) nm. Somit ist die spektrale Breite oyca = (0.538 +0.013) nm,
was einer Halbwertsbreite von

AFWHM)\ =2v2In2- Oreal — (127 + 004) nm (39)
entspricht. Die Schwerpunktwellenléinge liegt bei

Ao = (532.20 + 0.04) nm. (3.10)
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Abbildung 19: Spektren an den Stellen der PMTs. Kleine Zahlen bedeuten Messung nahe
an der optischen Achse, groflere Zahlen weiter am Rand.

3.2 Funktionsweise der Analysesoftware

Mit dem oben beschriebenen Aufbau kann eine Messung gestartet werden. Bei einer Rate
von 8.3 MHz am PMTO und 6.0 MHz an PMT1 wird fiir etwa 66 Stunden gemessen. Die
Dunkelrate der PMTs liegt in der GroéBenordnung von 102 Hz und das Streulicht bei
103 Hz, diese konnen also vernachlissigt werden. Wihrend der Messung speichert die
TimeHarp-Karte fiir jedes detektierte Photon die Ankunftszeit mit der Information, in
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welchem Kanal es gemessen wird. Diese Daten werden dann mit einer Software, die von
Andreas Zmija und Peter Deiml entwickelt wurde, ausgewertet. In diesem Abschnitt soll
die Vorgehensweise, die die Software zur Auswertung verwendet, erklért werden.

Erstellung des Zeitdifferenzen-Histogramms

Fiir die Auswertung wird zunéchst ein Kanal als Referenzkanal gewéhlt. In dieser Ar-
beit ist dieser Kanal 0. Die Wahl ist jedoch willkiirlich. Man kann genauso gut Kanal
1 wéhlen. Das sich ergebende Zeitdifferenzenhistogramm wiére dann lediglich an der y-
Achse gespiegelt. Aus dem Referenzkanal wird dann ein Photon betrachtet, welches hier
Basisphoton genannt wird. Ausgehend von diesem wird das néchste Ereignis betrach-
tet. Wurde dieses im Kanal 0 detektiert, so wird es nicht weiter beachtet. Wurde es im
Kanal 1 detektiert, so wird fiir dieses Photon die Zeitdifferenz 7 zu dem Basisphoton
ausgerechnet und in einem Histogramm gespeichert. Anschlielend wird das néchste Er-
eignis mit dem Basisphoton verglichen und die Zeitdifferenz 7 wieder in das Histogramm
gefiillt, wenn das Photon im Kanal 1 detektiert wurde. Dies wird nun wiederholt, bis die
Zeitdifferenz einen Wert von 250 ns iiberschreitet. Das gleiche wird nun ausgehend vom
Basisphoton in negative Zeitrichtung bis 7 < —250ns durchgefiihrt. Dieses Prozedere
wird dann fiir jedes Photon aus Kanal 0 als Basisphoton wiederholt. Das Ergebnis ist
also ein Histogramm mit den absoluten Anzahlen der vorkommenden Zeitdifferenzen im
Intervall [-250ns, 250 ns]. Ein Ausschnitt daraus ist in Abb. 20 zu sehen. Die Binbreite
des Histogramms ist 250 ps, da dies der Binbreite des TDCs in der TimeHarp Karte
entspricht.
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Abbildung 20: Histogramm der absoluten Anzahlen von Zeitdifferenzen 7 mit erkennba-
rer TDC-Nichtlinearitét.

Kalibrierung der TDC-Nichtlinearitat

Das Histogramm zeigt periodisch auftretende Peaks, welche nicht dem erwarteten Korre-
lationssignal entsprechen. Die Peaks bedeuten, dass einige Zeitdifferenzen haufiger vor-
kommen als andere. Dies ldsst sich durch eine Nichtlinearitédt des TDCs erkldren. Der
TDC hat 8 Bins mit jeweils 250 ps. Misst man ein Photon in Bin i des TDC, so landet ein
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Abbildung 21: Links: Vereinfachte Verteilung der Events auf die Bins. Rechts: Verteilung
der Zeitdifferenzen.

Photon, das 2 ns spéter eintrifft, im gleichen Bin. Bei einer langeren Messung sollten alle
Bins des TDCs bis auf statistische Fluktuationen gleich gefiillt sein. Dies ist aber nicht
der Fall. In manchen Bins werden mehr Photonen gemessen als in anderen. Anschaulich
gesehen konnte man also sagen, manche Bins sind grofler als andere.

Die Verteilung der Events sieht vereinfacht wie in Abb. 21 links aus (vergleiche [15]).
In Bin 0 werden im Mittel weniger Photonen detektiert, wihrend in Bin 4 am meisten
Photonen detektiert werden. Die Anzahl, wie oft eine Zeitdifferenz 7 = n - 250 ps mit
n € Z vorkommt, wird durch

7

N = Zwi * W(i4+n) mod 8 (3.11)
i=0

berechnet, wobei w; die Anzahl der Events in Bin ¢ ist. Macht man dies fiir die Vertei-
lung aus Abb. 21 links, so erhélt man die Verteilung der Zeitdifferenzen, die in Abb. 21
rechts gegeben ist. Hier sieht man, dass Zeitdifferenzen von 7 = n - 2ns mit n € Z am
wahrscheinlichsten gemessen werden. Zeitdifferenzen von 7 = 1ns 4+ n - 2ns sind am un-
wahrscheinlichsten. Die TDC-Nichtlinearitét tibertriagt sich also auf das Zeitdifferenzhi-
stogramm. Dieses muss kalibriert werden, um das Korrelationssignal zu sehen. Dafiir wird
ein unkorrelierter Bereich des Histogramms verwendet, zum Beispiel [-250 ns, —124 ns].
Dort wird das 8-Bin-Muster bestimmt, indem man fiir jeden Bin den Mittelwert der
Anzahl berechnet. Das gemittelte Muster wird dann auf den gesamten Bereich erwei-
tert, indem man es mehrfach aneinander fiigt. Dann werden die Messwerte durch den
jeweiligen Binmittelwert geteilt. Man erhélt dadurch das Histogramm, das in Abb. 22 zu
sehen ist. Dort sind die periodischen Schwankungen der TDC-Nichtlinearitéit nicht mehr
zu sehen. Aulerdem schwankt der Wert nun um die eins. Das heifit, die Werte wurden
bei der Kalibration auch gleichzeitig normiert, sodass es sich bei dem Ergebnis nun um
die gesuchte ¢(? (7)-Funktion handelt.
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3.3 Erwartetes Signal und Hintergrund

Da das Spektrum bekannt ist, kann mit Hilfe des Wiener-Khinchin Theorems die Form
der ¢-Funktion vorausgesagt werden. Das Spektrum bei der Korrelationsmessung ist
durch den Interferenzfilter bestimmt und hat die Form eines Gaufl mit der Sigmabreite
Aw. Die g® (7)-Funktion ist dann

g (1) =1+exp (—Aw272) . (3.12)

Die Signalstirke S ist die Fliche unter dem Peak also

+oo
S —/ 9@ (r) —1dr. (3.13)
Fiir das gauférmige Spektrum ist das Signal dann

+o00 Jr
= —_ 2.2 = —
S = /_ exp (—Aw?r?) - (3.14)

Mit der Verwendung von Aw = 27 Av und der Umrechnung zur Halbwertsbreite Apwam =
2v/21In2A ergibt sich dann als Signalstirke

2In2 1 1
S = . ~ 0664 ——. 3.15
V. ©  ArwamV ArwnmV (8.15)

Dabei ist der Faktor kgauss = 0.664 der Faktor, der die Signalstérke von der herkémmlichen
Definition der Kohérenzzeit 7, unterscheidet. Mit Av = 5 A\ lésst sich das Signal dann
0

noch in Abhéngigkeit der Wellenlénge schreiben:

S

S=k auss © A~ °
& ¢ AFwHMA

(3.16)
Ein weiterer Faktor, der die Messung beeinflusst, ist der raumliche Verlustfaktor kspatial,
der in Kapitel 3.1.2 schon erklart wurde. Er kommt durch die endliche Ausdehnung
der Detektorfliche zustande. Fiir die verwendete Lochblende und den Offnungsradius
des Teleskops ist dieser Faktor kgpatiai = 0.636. Die Breite des Spektrums sowie deren
Schwerpunktswellenldnge wurde in Abschnitt 3.1.3 bestimmt. Das somit erwartete Signal
ist damit

S

. 3.17
¢ - ApwHMA (8:17)

S = kspatial ' kgauss '

Der erwartete Hintergrund B ist der Fehler auf das Signal S. Oben wurde S durch Inte-
gration iiber die ¢(® (7)-Funktion berechnet. Bei der Auswertung werden vorkommende
Zeitdifferenzen histogrammiert. Man kann die Fldche also auch durch

M
Sy = Abpin - Y w; (3.18)

=1
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berechnen. Dabei ist Aty;, die Binbreite im Histogramm und w; die Anzahl der jeweiligen
Eintridge. Der Fehler auf das Signal ist durch gauf3sche Fehlerfortpflanzung dann

M
ASy = Aty - Z Aw? = AtV Moy, (3.19)
i=1
wobei dabei angenommen wird, dass jedes w; den gleichen Fehler Aw; = o049 hat,

welcher auch der gleiche wie im unkorrelierten Bereich ist. Dieser ist durch

1
62 V NoN1T Aty

gegeben [15], wobei T' die Messzeit ist. M ist die Anzahl der Bins des Signals. Hier kommt
eine Konvention ins Spiel. Zum Signal werden nur die Bins gezéhlt, die innerhalb von +2
Sigmabreiten oy der Gaufikurve liegen. Die Anzahl der Bins ist mit dieser Konvention

M = A45, L Fiir den Fehler auf das Signal und damit den Background wird also

(3.20)

4(Tt
NoNiT

B=AS, = (3.21)

erwartet.

3.4 Die Korrelationsmessung

Nun sind die Grundlagen fiir die Messung eines Korrelationssignals bekannt. Mit dem
Aufbau, der oben beschrieben wurde, werden mit Raten von 8.3 MHz am PMTO und
6.0 MHz an PMT1 fiir T = 66.56h Daten aufgenommen. Die Dunkelraten der PMTs
liegen in der Gréfenordnung von 102 Hz und das Streulicht bei 103 Hz. Diese liegen
drei beziehungsweise vier Groflenordnungen unter der gemessenen Rate bei Bestrahlung
durch die LED und kénnen daher vernachlissigt werden. Die ¢g(?) (7)- Funktion, die sich
dabei ergibt, ist in Abb. 22 zu sehen. Da es sich im Wesentlichen um ein Z&hlexperiment

1.008

Signal LED mit Lochblende ——
1.006} 1

1.004 -
1.002 |

g(2)

1
0.998
0.996 [

0.9 ; - ; - . : ; : ;
9»‘550 -200 -150 -100 -50 0 50 100 150 200 250
Tinns

Abbildung 22: Kalibrierte g(® (7)-Funktion mit Crosstalk bei Ons.
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handelt, sind die Fehler durch Poissonstatistik gegeben:
1

Og(2),theo = = mo———
V NoN1T Aty

Um die Null sind hohe Schwankungen zu sehen, die durch einen Crosstalk in der TimeHarp-
Karte bedingt sind. Deshalb wird, wie oben schon erwéhnt, ein ldngeres Kabel an einen
der PMTs angeschlossen, sodass das Signal dieses PMTs spéter ankommt. Dadurch wird
das ganze Korrelationssignal aus dem Bereich des Crosstalks geschoben. Es befindet sich
jetzt bei circa —61 ns. In Abb. 23 ist dieser Bereich vergroflert dargestellt. Man kann den

=0.262-107% (3.22)
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Abbildung 23: ¢ (7)-Funktion im Bereich des Korrelationssignals.

Korrelationspeak erahnen, jedoch sind in der Umgebung auch andere Schwankungen
von dhnlicher Hohe. Diese Schwankungen sind Systematiken, die statistische Fluktua-
tionen iiberschreiten. Um diese zu beseitigen, wird eine Referenzmessung gemacht, bei
der kein Korrelationssignal erwartet wird. Dafiir wird der exakt gleiche Aufbau wie fiir
die vorherige Messung verwendet, insbesondere am Aufbau hinter dem Teleskop wird
nichts verdndert, lediglich die Lochblende vor der LED wird entfernt. Streng genom-
men tritt dabei trotzdem eine Korrelation auf, da es sich noch immer um thermisches
Licht handelt. Allerdings ist die Kohérenzzelle nur noch einige Millimeter grof3, sodass
die meisten der detektierten Photonen unkorreliert sind. Der rdumliche Verlustfaktor ist
Espatiat = 0.0017, wobei der absolute Wert nicht ganz korrekt ist, da es sich bei der LED
nicht mehr um eine runde Lichtquelle handelt. Es wird aber trotzdem deutlich, dass
das Signal kleiner als statistische Fluktuationen ist. Die Referenzmessung kann folglich
als unkorreliert angenommen werden. In Abb. 24 sind die Signalmessung und die Refe-
renzmessung gemeinsam geplottet. Zum Beispiel bei circa —77ns haben Referenz- und
Signalmessung beide den gleichen Einbruch. Es handelt sich also tatséchlich um eine
Systematik. Um diese loszuwerden, kann man nun die Referenzmessung von der Signal-
messung abziehen. Das Ergebnis ist in Abb. 25 zu sehen. Dabei erhchen sich aber die
Fehlerbalken um einen Faktor v/2, da sowohl Signal als auch Referenzmessung zu dem
Fehler beitragen. Durch die Subtraktion schwanken die Daten nicht mehr um Eins, son-
dern um Null. Es handelt sich also streng genommen nicht mehr um die ¢g(® (7)-Funktion,
sondern um ¢® (1) — 1. Der Peak ist nun deutlicher zu erkennen und kann quantitativ
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Abbildung 24: ¢(@ (7)-Funktion der Signalmessung und der Referenzmessung mit unkor-
reliertem Licht.
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Abbildung 25: Subtraktion der g (7)-Funktionen der Signal- und Referenzmessung so-
wie Gauffit an den Korrelationspeak.

ausgewertet werden. Dazu wird eine Gaufikurve der Form

\/27:% - exp <_(T20?)2> (3.23)

an die Messdaten gefittet. S ist die Fliache unter dem Peak und damit auch die gesuch-
te Signalstédrke. oy ist die Gauflbreite, welche auch zur Berechnung des theoretischen
Hintergrunds verwendet wird. Die Ergebnisse des Fits sind:

fz) =

S = (0.393 = 0.06) ps
= (—61.18 £ 0.14) ns
oy = (0.80 + 0.14) ns

Der Hintergrund B ist wie in der Erwartung auch B = \/4o(Atpin - Tg(2)s wobei hier
0g2) = orms aus den Messdaten bestimmt wird. Dieses ist die quadratische mittlere
Abweichung (RMS). Zu deren Berechnung werden die Bereiche [~70ns, —50ns] und
[-20ns, 30ns] ausgeschlossen, da dort zusétzlich zu den statistischen Schwankungen
zum einen das Signal, zum anderen der Crosstalk auftreten. Es wird angenommen, dass
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sich in diesen Bereichen das statistische Rauschen aber genauso verhélt. Der Wert, der
sich dann ergibt, ist
orms = (0.366 £ 0.006) - 1072, (3.24)

Nun kann man das Signal S, den Hintergrund B und die Signifikanz des Signals n = %
von Messung und Erwartung vergleichen:

Stneo = (0.314 + 0.010) ps Sexp = (0.393 = 0.06) ps
Biheo = (0.0234 & 0.0021) ps Bexp = (0.0327 = 0.0029) ps
Ntheo = 13.4 + 1.3 Nexp = 12.0 £ 2.2

Die Fehler auf die Theorie kommen daher, dass fiir deren Berechnung Fitwerte verwendet
werden: bei dem Signal Sipeo die Bandbreite AX und beim Rauschen By, die Breite des
Peaks. Sowohl das Signal als auch das Rauschen sind stérker als theoretisch erwartet, die
Signifikanz des experimentell bestimmten Peaks ist kleiner als erwartet, stimmt aber im
Rahmen des Fehlers mit der Theorie iiberein. Der zu hohe Wert fiir das Rauschen legt die
Vermutung nahe, dass trotz der Subtraktion der Referenzmessung noch Systematiken
auftreten. Eine Systematik im Rauschen koénnte auch zu einem erhchtem Signal fiihren.
Deshalb soll nun eine Fourieranalyse gemacht werden, um dies genauer zu untersuchen.

3.5 Fourieranalyse der Korrelationsfunktion

Treten in der Korrelationsfunktion Frequenzen auf, erzeugen diese Oszillationen zusétzlich
zu den statistischen Schwankungen. Diese erh6hen den Wert des RMS. Es ist es also wert,
sich das Frequenzspektrum der gemessenen ¢(?) (7)-Funktion anzusehen. Dafiir wird eine
Fouriertransformation der g(® (7)-Funktion gemacht. Das Ergebnis ist links in Abb. 26
zu sehen. Bei einer Frequenz von 800 MHz und um die 950 MHz treten deutliche Peaks

0.016, 0.016 . . .
+—+ Ungefiltert — Gefiltert
0.014} 0.0141
0.012¢ 0.012}
0.010f : : 0.010-
2 0.008} 2 0.008}
0.006f 0.006
0.004f 0.004
0.002 0.002
0.0005 500 1000 1500 2000 0.0005 500 1000 1500 2000
Frequenz in MHz Frequenz in MHz

Abbildung 26: Fouriertransformation der Signal-Referenz-Messung Ag(®) (7). Links: Das
ungefilterte Fourierspektrum mit Peaks bei ca. 800 MHz und 950 MHz.
Rechts: Fourierspektrum mit Dampfung der Peaks um einen Faktor 4.
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Abbildung 27: Vergleich der gefilterten und ungefilterten ¢ (7)-Funktion.

auf. Dies sind typische Mobilfunkfrequenzen. Der LTE-Standard liegt bei 800 MHz und
der GSM-Mobilfunkstandard weist Frequenzen zwischen 935 MHz und 960 MHz auf [3].
Diese haben sich also offensichtlich trotz der vorgenommenen Abschirmung in die Mes-
sung eingekoppelt. Um diese Frequenzen im Nachhinein loszuwerden, kann man im Fou-
rierraum schneiden beziehungsweise dampfen. Hier werden die Peaks um einen Faktor
4 in der Amplitude verkleinert. Es handelt sich also quasi um einen digitalen Band-
sperrfilter fiir die auftretenden Frequenzen mit einer Dampfung von 6 dB. Das gefilterte
Spektrum ist in Abb. 26 rechts dargestellt. Ausgehend von diesem kann man nun die
inverse Fouriertransformation durchfiihren, um wieder die ¢(? (7)-Funktion, diesmal ge-
filtert, zu erhalten. Diese ist in Abb. 27 zusammen mit der ungefilterten zu sehen. Man
kann erkennen, dass die Schwankung in den gefilterten Daten etwas kleiner ist als bei der
ungefilterten Messung. Dies ldsst sich auch quantitativ bestimmen, indem man wieder
den RMS berechnet. Der Wert fiir diesen ist

ORMS, gefiltert = (0.315 £+ 0.005) - 107*. (3.25)

Er ist also im Vergleich zur ungefilterten Messung kleiner geworden, entspricht aber
noch nicht dem erwarteten RMS. Betrachtet man das Fourierspektrum genauer, so sind
noch immer einige Frequenzen mit hoheren Amplituden zu erkennen, es ist also durchaus
realistisch, dass noch immer systematische Oszillationen zusétzlich zu den statistischen
Fluktuationen auftreten. Zum Beispiel die Schwingung um die —45 ns scheint von syste-
matischer Natur zu sein, da diese deutlich hoher als die statistische Erwartung ist. Nun
kann man auch an den gefilterten Korrelationspeak fitten. Man erhélt dann fiir Signal,
Hintergrund und Signifikanz:

Sexp = (0.394 =+ 0.05) ps
Bexp = (0.0282 = 0.0020) ps
Nexp = 14.0 £ 2.1

Der Hintergrund ist also wie erwartet etwas kleiner geworden, wéihrend das Signal sich
nicht verdndert hat. Das fithrt dazu, dass die Signifikanz nun sogar hoher als erwartet
ist. Im Rahmen des Fehler stimmen diese aber immer noch mit der Theorie iiberein.
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4 Fazit und Ausblick

In dieser Arbeit wurden Versuche zur Vorbereitung der Intensitétsinterferometrie mit
einem IceAct-Teleskop gemacht. Dafiir wurde im Labor eine zeitliche Korrelationsmes-
sung aufgenommen. Als Lichtquelle diente eine LED mit einer Lochblende, was einen
Stern imitieren soll. Zunéichst wurde die Einsammeleffizienz des Aufbaus untersucht.
Dafiir wurden die Raten, welche bei verschiedenen Offnungsradien des Teleskops er-
reicht werden konnen, aufgenommen. Dabei wurde beobachtet, dass Photonen, die auf
die duleren Bereiche des Teleskops treffen, die PMTs nicht erreichen und somit nicht
detektiert werden. Die Wahl der Lochblende bestimmt, wie viel Flache des Teleskops
verwendet werden kann. Dafiir wurden die Raten gegen den rdumlichen Verlustfaktor
abgewégt, um die Messzeit zu minimieren. Fiir die Korrelationsmessung wurde dann eine
Lochblende mit einem Durchmesser von 30 um verwendet und der Offnungsradius des
Teleskops betrug 6 cm. Die Stérke des Korrelationssignals wird aber mafigeblich von dem
Spektrum und insbesondere der spektralen Bandbreite bestimmt. Deshalb wurde bei der
Messung ein Interferenzfilter verwendet. Fiir ein moglichst schmales Spektrum muss das
Licht parallel auf den Filter fallen. Um dies zu gewéhrleisten, wurde eine ahphérische
Linse verwendet. Schliefilich wurde noch das Spektrum der eigentlichen Korrelations-
messung aufgenommen. Die Messung wurde dann gestartet. Der Korrelationspeak ist
deutlich zu erkennen und hat die erwartete Signifikanz. Jedoch sind die Signalstidrke und
das Rauschen hoher als die Theorie. Es miissen also noch weitere Systematiken eliminiert
werden. Dafiir muss auch auf eine bessere Abschirmung geachtet werden, da sich sonst
wie hier Mobilfunkfrequenzen einkoppeln kénnen. Diese kénnen aber zur Not auch im
Nachhinein gefiltert werden.

Der néchste Schritt wére, den Versuchsaufbau unter Realbedingungen zu testen, das
heifit, Korrelationsmessungen von Sternen aufzunehmen. Bei diesen ist die Kohérenzzelle
grof3 genug, um die ganze Fliche des Teleskops verwenden zu koénnen. Allerdings sind
die erwarteten Raten kleiner, sodass die Einsammeleffizienz des Teleskops besonders an
dessen dufleren Réndern verbessert werden muss, damit die Messzeit moglichst klein
bleibt.

Langfristig soll aber rdumliche Korrelation gemessen werden, da aus dieser die Grofle
des untersuchtem Objekts bestimmt werden kann. Dafiir muss die rdumliche Korrelati-
onsfunktion mit verschiedenen Grundlinien zwischen den Teleskopen abgetastet werden.
Die ¢(® (r)-Funktion nimmt aber mit héheren Abstinden ab, was bedeutet, dass die
Photonen weniger stark korreliert sind. Deshalb benétigt man hohe Raten, um noch
ein Korrelationssignal zu sehen. Dafiir bietet es sich an, ein Teleskop Array zu verwen-
den. Ein bereits existierendes ist das High Energy Stereoscopic System (H.E.S.S.). Dieses
stellt vier Cherenkov-Teleskope mit einem Durchmesser von 12 m und ein grofles Teleskop
mit 28 m zur Verfiigung [2]. Mit fiinf Teleskopen bietet es allerdings nur eine kleine Zahl
an Grundlinien. Jedoch ist es eine gute Méglichkeit, um erste Erfahrungen fiir die Inten-
sitdtsinterferometrie an grofien Cherenkov-Teleskopen zu sammeln. Dort treten ndmlich
neue Herausforderungen auf. Durch die grofien Spiegel trifft das Licht in grofleren Win-
keln auf die Optik, was ein schmales Filtern des Spektrums schwierig macht. Auflerdem
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konnen bei diesen hohen Raten nicht mehr die Ankunftszeiten der Photonen gestempelt
werden. Stattdessen miissen die Photostrome korreliert werden. Wenn dies gemeistert
ist, ist das langfristige Ziel, den Aufbau zur Intensitétsinterferometrie in den Teleskopen
des Cherenkov Telescope Arrays (CTA) zu installieren. Dieses soll innerhalb der néchsten
Jahre gebaut werden und wiirde dann eine hohe Anzahl an Teleskopen verteilt iiber eine
Fliche von 4 km? bieten [1]. Dies wiire eine groBe Chance, neue und noch kleinere Sterne

ZUu messen.

Abbildung 28: Illustration der verschiedenen Teleskope fiir CTA in der siidlichen He-
misphére. Entnommen aus [1].
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