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1. Überblick

Die Intensitätsinterferometrie ist eine Methode zur Bestimmung der scheinbaren
Größe von Sternen. Sie wurde das erste Mal 1956 von Robert Hanbury Brown und
Richard Q. Twiss (HBT) erfolgreich an Sirius unter Verwendung des von ihnen
entdeckten HBT-Effekts, auch „Photon Bunching“ genannt, angewendet [14].
Photonen der gleichen Quelle werden an zwei Detektoren korrelliert gemessen. Sie
scheinen „gebündelt“ aufzutreten. Die Phase des Lichts spielt dabei keine Rolle,
ausschlaggebend ist alleine die Intensität. An den Detektoren wird das Bunching
also als gleichzeitige Intensitätsfluktuation gemessen.
Die langen Messzeiten und Limitierungen in der Elektronik führten allerdings dazu,
dass Forschungen zugunsten der Amplitudeninterfermometer nicht weiter verfolgt
wurden. Weiterentwicklungen in der Elektronik und optischen Bauteilen, sowie
die Verfügbarkeit von großen Teleskoparrays machen die Intensitätsinterferometrie
heute allerdings wieder attraktiv um in der Sternenbeobachtung bessere Winkelauf-
lösungen zu erhalten. Insbesondere das zur Zeit in der Atacama Wüste in Chile
gebaute Cherenkov Telescope Array (CTA) ist vielversprechend, da theoretisch
Winkelauflösungen von 40 µas erreicht werden können [4].

Silizium Photomultiplier (SiPMs) sind relativ neue Halbleiterdetektoren, die den
Avalanche-Effekt zum Nachweis von einzelnen Photonen verwenden und einige
Vorteile gegenüber den bisher hauptsächlich verwendeten Photomultiplier Tubes,
kurz PMTs, bieten. Mit ihrer Zeitauflösung von einigen ns können sie mit den
PMTs mithalten. Der erste Vorteil ist eine weitaus geringere Betriebsspannung von
20� 100V, die bereits ausreichend ist, um hohe Verstärkungen von � 106 � 107 zu
erzielen. Die PDE (Photon Detection Efficiency) der in dieser Arbeit verwendeten
SiPMs erreicht dabei bis zu 50% [7]. Sie sind äußerst resistent gegenüber mechani-
schen Belastungen wie Stößen und Kratzern [11] und können daher in Gegenden
mit widrigen Bedingungen wie häufig auftretenden Sandaufwirbelungen ohne eine
spezielle Schutzkuppel betrieben werden. Es ist auch möglich, sie bei starkem
Streulicht zu verwenden und dabei dennoch erfolgreiche Resultate zu erzielen[16].

In dieser Arbeit wird der Aufbau des HBT-Interferometers mit SiPMs nachgebaut
und getestet. Im Kern befasst sie sich dabei mit der Frage:
Sind SiPMs für den Einsatz in der Intensitätsinterferometrie geeignet?
Dafür wird der von den Detektoren gemessene Strom miteinander korreliert. Als
Lichtquellen werden zum Einen eine Quecksilberdampflampe mit einer schmalen
optischen Bandbreite untersucht und zum Anderen eine LED, bei der kein Signal
zu erwarten ist, um mögliche Systematiken des Messaufbaus herauszufinden und
zu eliminieren.
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2. Intensitätsinterferometrie

Da die Auflösung gewöhnlicher Teleskope aufgrund von Beugungseffekten durch
die Größe der verwendeten Linsen, bzw. Spiegel begrenzt ist und große, qualitativ
hochwertige Spiegel oder Linsen sehr teuer und komplex in der Herstellung oder
gar nicht möglich sind, können mit ihnen die Winkeldurchmesser von Sternen bis
auf wenige Ausnahmen nicht aufgelöst werden.
Für bessere Auflösungen wurden bisher Amplitudeninterferometer verwendet, die
die elektrischen Felder an zwei Detektoren miteinander korrelieren. Dafür wird
eine sehr hohe Präzision benötigt, die kleiner als die zu untersuchende Wellenlänge
ist, da die Phasenbeziehung von Relevanz ist. Das führt dazu, dass die Baseline
solcher Teleskope auf einige Meter begrenzt ist und heutzutage phasenverändernde
Turbulenzen in der Atmosphäre die Auflösung begrenzen.
Diese Probleme besitzt die Intensitätsinterferometrie nicht. Wie bereits erwähnt
ist alleine die Photonenintensität notwendig, der Baseline ist im Prinzip keine
Grenze gesetzt, vorausgesetzt die Messzeitpunkte und Detektorpositionen sind
genau bekannt. Die Auflösung kann also theoretisch um ein Vielfaches besser als die
der Amplitudeninterferometrie sein. Abbildung 2.1 zeigt eine simulierte Auflösung
von Sirius für Beobachtungen im sichtbaren Bereich von 40 µas für den Fall, dass
das komplette CTA als Intensitätsinterferometer verwendet werden würde. Diese
Auflösung war bisher nur im Radio-Bereich möglich [4].

Abbildung 2.1:
Simulierte Auflösung
von 40 µas für
den Transit eines
Saturn-ähnlichen
Exoplaneten um
Sirius mit vier erd-
großen Monden, Bild
entnommen aus [4]
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2.1. Kohärenz

Für Experimente, die Interferenz von Wellen erforden, ist es notwendig, dass das
einfallende Licht zu einem gewissen Grad kohärent ist. Allgemein kann Licht dann
als kohärent bezeichnet werden, wenn es eine feste Phasenbeziehung zwischen den
Wellenpaketen zu verschienden Orts- und Zeitpunkten (räumliche und zeitliche
Kohärenz) gibt [6]. Dafür werden die Kohärenzzeit� c und die Kohärenzlängelc
de�niert, innerhalb derer das Licht als kohärent bezeichnet werden kann.
Idealerweise werden in Interferenzexperimenten monochromatische Lichtquellen
verwendet, so dass der einzige zur Interferenz beitragende Faktor die Amplitude ist,
� c und lc sind dann unendlich groÿ. Reale monochromatische Lichtquellen variieren
allerdings immer minimal um eine Zentralfrequenz� . Je gröÿer diese Variation� �
wird, umso kleiner werden die Interferenze�ekte. Daraus lässt sich die Kohärenzzeit
folgendermaÿen de�nieren:

� c =
1

� �
(2.1)

Aufgrund des inversen Zusammenhangs aus� = c=� lässt sich keine allgemeingültige
Gleichung für � c in Abhängigkeit von � � für jede Schwerpunktswellenlänge� 0

aufstellen.
Für kleine � � ist allerdings eine lineare Näherung um� 0 ausreichend [1].

� � =
d�
d�

�
�
�
�
� 0

� � � = ( � )
c
� 2

0
� � (2.2)

Somit lässt sich die Kohärenzzeit und mitlc = � c � c auch die Kohärenzlänge durch
� � bestimmen:

� c =
� 2

0

c� �
; lc =

� 2

� �
(2.3)

Daraus wird ersichtlich, dass es notwendig ist, das einfallende Licht optisch möglichst
schmal zu �ltern, um Interferenz und Köhärenze�ekte besser sichtbar machen zu
können.

2.2. Korrelationsfunktion

Die Korrelationsfunktion ist ein Maÿ für den Grad der Kohärenz elektrischer Felder
im Raum zu jeder Zeitdi�erenz [6]. Von Interesse für die Intensitätsinterferometrie
sind die Korrelationsfunktionen erster und zweiter Ordnung.
Zunächst betrachten wir die normierte Korrelationsfunktion erster Ordnung

g(1) (r 1; r 2; � ) =
hE � (r 1; t) � E(r 2; t + � )i

hE � (r 1; t) � E(r 1; t)i
(2.4)

mit E der elektrischen Feldamplitude. Die eckigen Klammernhi stellen eine zeitli-
che Mittelung dar, weswegen auch nichtt, sondern die Zeitdi�erenz� Parameter
der Funktion ist. Der Nenner entspricht mit I = E � E einer Normierung über
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der mittleren Intensität. Da sie sich für zwei Beobachtungspunkte auf der Erde
praktisch nicht unterscheidet, wird in 2.4 konventionellhI (r 1)i verwendet.

In der Intensitätsinterferometrie werden wie bereits erwähnt nicht die Ampli-
tuden, sondern die Intensitäten gemessen und miteinander korreliert. Dafür wird
die Korrelationsfunktion zweiter Ordnung verwendet:

g(2) (r 1; r 2; � ) =
hE � (r 1; t)E � (r 2; t + � ) � E(r 1; t)E(r 2; t + � )i

hE � (r 1; t)E(r 1; t)i � hE � (r 2; t)E(r 2; t)i
= (2.5)

=
hI (r 1; t) � I (r 2; t + � )i
hI (r 1; t)i � hI (r 2; t)i

(2.6)

Während dieg(1) -Funktion zwei Amplituden miteinander korreliert, stellt die g(2) -
Funktion eine Korrelation von vier Amplituden, bzw. zwei Intensitäten dar. Die
Intensitäten I (t) können dabei jeweils als eine Abweichung� I (t) vom Mittelwert
hI i betrachtet werden. Damit und mit h� I i = 0 lässt sich dieg(2) -Funktion
folgendermaÿen schreiben:

g(2) (r 1; r 2; � ) =
h(hI 1i + � I 1) � (hI 2i + � I 2)i
hhI 1i + � I 1i � hhI 2i + � I 2i

(2.7)

=
hI 1i hI 2i + h� I 1� I 2i

hI 1i hI 2i
= 1 +

h� I 1� I 2i
hI 1i hI 2i

(2.8)

wobei I 1;2 = I (r 1;2; t + � ) für beliebige� . Die g(2) -Funktion ist also abhängig von
den Intensitäts�uktuationen � I . Es lassen sich drei Fälle unterscheiden:

1. g(2) = 1: Die Intensitäts�uktuationen sind rein zufällig und h� I 1� I 2i ist
gleich 0. Dies ist der Fall für kohärentes Licht [13].

2. g(2) > 1: Für chaotisches Licht wird aufgrund des Photon Bunching-E�ekts
an beiden Detektoren für� = 0 häu�g eine Änderung der Intensität gemessen.
Die Änderungen sind dabei vom gleichen Vorzeichen, so dassh� I 1� I 2i > 0
und damit g(2) > 1. Dieser E�ekt ist dafür verantwortlich, dass die Intensi-
tätsinterferometrie für die Untersuchung von Sternen möglich ist.

3. g(2) < 1: Der zum Photon Bunching gegenteilige E�ekt, Anti-Bunching
genannt, tritt auf, wenn das Produkt der Intensitäts�uktuationen negativ
ist. Ein Beispiel für eine Quelle, die dieses Verhalten zeigt, ist ein einzelnes
Atom mit zwei Energiezuständen als Emitter. Da nur ein Photon ausgesendet
wird und eine gewisse Zeit für ein erneutes Anregen benötigt wird, wird nur
bei einem der beiden Detektor dieses auch registriert, während der Andere
kein Photon und somit ein negatives� I misst. Anti-Bunching lässt sich nur
durch Quantenphänomene erklären [13].

Wie auch bei der Kohärenz kann die Korrelation separat für Raum und Zeit be-
trachtet werden. Für eine konstante Zeitdi�erenz� = 0 an zwei verschiedenen
Orten r 1 und r 2 erhält man dieräumliche Korrelationsfunktion. Wird die Funktion
am gleichen Ort für verschiedene Zeitdi�erenzen� gemessen, bekommt man die
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zeitliche Korrelationsfunktion g(2) (� ). In Kapitel 2.3 und 2.4 werden die räumliche
und zeitliche Korrelationsfunktion näher behandelt.

Für thermische Lichtquellen lässt sich zudem dieSiegert-Relation , ein Zusam-
menhang zwischen derg(2) - und g(1) -Funktion herleiten, die auf der Annahme
beruht, dass die Quelle aus sehr vielen Atomen besteht, deren Felder sich im
Beobachtungspunkt überlagern [6].

g(2) (r 1; r 2; � ) = 1 + jg(1) (r 1; r 2; � )j2 (2.9)

Wie im kommenden Kapitel 2.3 gezeigt wird, können aus derg(1) -Funktion und
mit der Siegert-Relation auch aus derg(2) -Funktion Rückschlüsse auf die Form der
Quelle gezogen werden.

2.3. Van Cittert-Zernike Theorem

Als Näherung im Fernfeld und unter Verwendung von optischen Filtern kann ange-
nommen werden, dass Sterne eine planare Quelle inkohärenten, quasi-monochromatischen
Lichts sind. Unter diesen Annahmen lässt sich das van Cittert-Zernike Theorem
herleiten, das dieräumliche Korrelationsfunktion g(1) (r 1, r 2) einer Quelle mit
Geometrie� und Intensitätsverteilung I (r 0) bestimmt [12] :

g(1) (r 1; r 2) = eik (r 2 � r 1 )

R
� I (r 0)e� ik (s2 � s1 ) r 0

d2r 0

R
� I (r 0)d2r 0

(2.10)

Abbildung 2.2.: Darstellung des Fernfeldes des van Cittert-Zernike Theorems, Bild
entnommen aus [12]

Die g(1) (r 1; r 2)-Funktion ist also proportional zur zwei-dimensionalen Fourier-
Transformierten der Intensitätsverteilung I (r 0). Wie aus den Grundlagen der
Optik bekannt ist, stellt die Fourier-Transformierte einer Blendenfunktion das
(Fraunhofer-) Beugungsbild im Fernfeld dar. Das hat zur Folge, dass durch Messen
der räumlicheng(1) -(und mit der Siegert-Relation für thermische Quellen auch der
räumlichen g(2) -) Funktion in der Beobachtungsebene sich die Geometrie der Quelle
ergibt. Ebenfalls bedeutet das, dass die Korrelationsfunktion einer ausgedehnten,
inkohärenten Lichtquelle im Fernfeld ist daher identisch zu dem Beugungsbild
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einer kohärent beleuchteten Blende gleicher Form ist. Für Sterne kann eine kreis-
förmige Geometrie mit Radiusa und ein gleicher Abstandr der Detektoren zum
Kreismittelpunkt O angenommen werden. Somit kann auch dieg(1) -Funktion in
Abhängigkeit des Detektor Abstandsd12 geschrieben werden

Wird vereinfacht eine Intensitätsverteilung I (r' ) = const angenommen, lassen
sich für eine Spalt- bzw. Kreisblende folgende Funktion ableiten:

g(1)
Spalt (d12) = sinc(X ) =

sin(X )
X

g(1)
Kreis (d12) =

2J1(X )
X

(2.11)

mit X = (2 �ad 12)=(r� ) und J1 der Bessel-Funktion erster Gattung erster Ordnung.
Die Gröÿe einer Kohärenzzelle lässt sich nun durch den Abstand de�nieren, an dem
die g(1) (d12)-Funktion ihr erstes Minimum erreicht.

GSpalt = d12; Spalt =
�r
2a

GKreis = d12;Kreis =
1:22�r

2a
= 1:22� d12; Spalt (2.12)

Mit der Siegert-Relation lässt sich nun dieg(2) -Funktion für thermische Lichtquellen
berechnen:

g(2) (d12; circ ) = 1 +
�
�
�g(1) (d12; circ )

�
�
�
2

= 1 +

�
�
�
�
2J1(X )

X

�
�
�
�

2

(2.13)

Abbildung 2.3:
Verlauf der
g(1) und g(2) -
Funktion für
eine kreisför-
mige Blende,
die ersten Mini-
ma liegen bei
X = � 1:22�� �
� 3:833
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2.4. Wiener-Chintschin-Theorem

Das Wiener-Chintschin-Theorem besagt, dass die spektrale Intensitätsverteilung
F (! ) die Fouriertransformierte der zeitlicheng(1) -Funktion ist [6].

F (! ) =
1

2�

Z + 1

�1
g(1) (� )ei!� d� (2.14)

Die zeitliche Korrelationsfunktion betrachtet dabei die Zeitdi�erenzen� für zwei
Detektoren am gleichen Ort. Durch die Rücktransformation lässt sich somit die
g(1) (� )-Funktion direkt aus F (! ) bestimmen:

g(1) (� ) =
Z + 1

�1
F (! )e� i!� d! (2.15)

Bei Verwendung eines optischen Filters einer Bandbreite� ! um eine Zentralfre-
quenz! 0 werden nur Frequenzen in einem Intervall[! 0 � � !

2 : ! 0 + � !
2 ] =̂ [! a : ! b]

durchgelassen. Es wird hier angenommen, dass das Frequenzspektrum rechteckig
mit einer normierten Amplitude 1=� ! ist, so dass

R
F (! )d! = 1. g(1) (� ) lässt sich

dann folgendermaÿen schreiben:

g(1) (� ) =
1

� !

Z ! b

! a

e� i!� d! =
1

� !i�
[e� i� ! b � e� i� � ! a ] = (2.16)

=
1

� !i�
e� i� ! 0 [e� i� � !

2 � ei� � !
2 ] =

e� i� ! 0

� !i�
� 2i sin

�
� � !

2

�
= (2.17)

=
e� i� ! 0

� � !
2

sin
�

� � !
2

�
= e� i� ! 0 sinc

�
� � !

2

�
(2.18)

Mit der Siegert-Relation ergibt sich dieg(2) (� )-Funktion zu

g(2) (� ) = 1 +

�
�
�
� sinc

�
� � !

2

� �
�
�
�

2

: (2.19)

Wie zu erwarten ist dieg(2) (� )-Funktion unabhängig von der Phase des einfallenden
Lichts. Die g(2) -Funktion für thermisches Licht kann nur Werte zwischen 1 und 2
annehmen, wobei das Maximum 2 für� = 0 erreicht wird. Aufgrund der Proportio-
nalität zum Sinus erreicht diesinc-Funktion für � � !

2 = � � ihr erstes Minimum,
also

� 1 = �
2�
� !

(2.20)

Mit � = (2 �c )=! lässt sich analog zu 2.3 die Umrechnung in das Wellenlängenbild
machen:

� 1 =
� 2

0

c� �
(2.21)

Erneut wird klar, dass ein möglichst schmales Filtern notwendig ist, um das Signal
bei � = 0 von dem ersten Minimum besser unterscheiden zu können.
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Abbildung 2.4.: Linienspektrum einer Hg-
Dampf Lampe, entnommen aus [9]

Dafür wird in dieser Arbeit eine Queck-
silberdamp�ampe in Kombination mit
einem optischen Filter verwendet, so
dass nur eine der emittieren Linien auf
den Detektor tri�t. Obwohl � 0 quadra-
tisch in die Gleichung ein�ieÿt, wird auf-
grund der höheren Rate und der stei-
genden Quantene�zienz der verwende-
ten Detektoren für kleinere Wellenlän-
gen wird � 0 = 546nm verwendet. Das
FWHM (Full Width Half Maximum)
der Linie beträgt dabei� � . 52pm [1].
Dies führt zu einem Abfall derg(2) (� )-
Funktion auf 1 innerhalb von

� 1 &
(546nm)2

c � 52pm
= 19:1ps (2.22)

Diese kurze Zeit ist ein Problem, denn die verwendete Spektrumkarte besitzt eine
Samplingrate von800ps. Der Verlauf derg(2) (� )-Funktion kann also nicht gemessen
werden. Zusätzlich verringert sich der bei� = 0 erwartete Wert. Bei keiner weiteren
Verbreiterung durch die Zeitau�ösung fällt dieser ab auf

g(2) (� = 0) = 1 +
19:1ps
800ps

& 1:024 (2.23)

Ist der Messaufbau keinen Störungen ausgesetzt, die systematisch für weitere Zeit-
di�erenzen � Korrelationen aufzeigen würden, beträgt im Rahmen der statistischen
Fluktuationen für alle � 6= 0 g(2) (� ) = 1 . Allerdings wird aufgrund der endlichen
Rate an den Detektoren eine lange Messzeit benötigt, um diese Fluktuationen um
die �Grundeins� zu reduzieren. Je kleiner der Wert bei� = 0, desto länger muss
die Messzeit werden, um ein statistisch signi�kantes Ergebnis zu erhalten.
Sollten zeitstabile Systematiken vorhanden sein, so können sie durch eine Referenz-
messung kurz nach der Signalmessung, bei der kein Photon Bunching zu erwarten
ist, herausgerechnet werden.
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