SS 2001 Interferometrie in der Astronomie

5 Interferometrie mit einzelnen Teleskopen

5.1 Einleitung und Uberblick

In diesem Kapitel werden Interferometer betrachtet, die sich mit Hilfe eines einzelnen Teleskops realisieren lassen. Man unter-
scheidet dabei Interferometrie mit einzelner Offnung und Interferometrie mit mehrfachen Offnungen. Im ersteren Fall
wird die Bildentstehung in der Fokalebene eines gewdhnlichen Teleskops als ein (durch Aberrationen und Turbulenz gestor-
ten) interferometrischen Prozefl verstanden. Im zweiten Fall wird die Eintrittsoffnung (Eintrittspupille) des Teleskops durch
eine Maske modifiziert, um die Optische Ubertragungsfunktion auf eine gewiinschte Weise zu verindern. Insbesondere geho-
ren das Fizeau- und Michelson-Stellar-Interferometer zu dieser Klasse von Instrumenten. Hier ist hdufig der Zweck, den
Einfluss externer Aberrationen auf die Messung bestimmter Parameter der Quelle zu minimieren.

Wir werden im folgenden aus Griinden des besseren Verstindnisses zunichst den Fall mehrfacher Offnungen behandeln, bevor
wir uns der Interferometrie mit einzelner Offnung zuwenden.

5.2 Interferometrie mit mehrfachen Offnungen

5.2.1 Fizeau-Interferometer
5.2.1.1 OTF, PSF und Abbildungseigenschaften

Das Fizeau-Interferometer ist konzeptionell das einfachste seiner Art. Es besteht aus einer Maske mit zwei Lochern (siehe
Abbg. 3-2) an der Eintrittsoffnung eines Teleskops, welches durch eine einfache Linse (Abb. 3-5) idealisiert werden kann. In
der Praxis wéhlt man ein einfach zugéngliches Bild der Aperturblende (bei den meisten Teleskopen durch den Hautspiegel
gegeben), eine sogennante transferierte Pupille, fiir die Montage einer entsprechend skalierten Maske. In aller Regel verwen-
det man kreisrunde Locher mit Durchmesser D und einem Abstand A in Koordinaten der Pupille. Die Transmissionsfunktion
der auf die Eintrittséfnung des Teleskops projizierten Maske ist nun gegeben mit (s. Abb. 5-1):
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Die Optische Ubertragungsfunktion ergibt sich aus der Autokorrelation von (V.1). Dazu verwenden wir die "Chinesenhutfunk-
tion" (3.64):

CHF(5) = %(arccos(]ﬂ) — 1] ) (V.2)
und erhalten
OTF(5) = CHF(%)@ s(15)+ 6(i5—A)+ (15 +A)] (V.3)

Die OTF hat drei Beitrige; einen beim Frequenzursprung § = 0 und jeweils einen, nur mit der halben Amplitude des ersten,

—

. - A oL e 1 . .
bei den Frequenzen 54 = =+ E Die beiden letzteren Terme sind fuir die Interferenzstreifen verantwortlich.

e o o

Abbildung 5-2: Optische Ubertragungsfunktion eines Fizeau-Interferometers

Die Punktverbreiterungsfunktion ergibt sich aus der Fourier-Transformierten von (V.3):

PSF (5) = Airy(%) )[l + cos{% J:|, (V.4)

wobei Airy(...) die in (3.66) definierte Airyfunktion ist.
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Das Punkbild entspricht dem Beugungsscheibchen eines Teleskops mit der Offnung D mit einer Halbwertsbreite von =A/D,

welches durchzogen ist von einem Interferenzmuster mit der Wellenlidnge l/ ‘5 , die orientiert ist senkrecht zur Projektion der

Basislinge A.

Richtet man das Interferometer auf eine Quelle, welche am Ort der Beobachtung AnlaB3 zu einer gegenseitigen Intensitét
I 1(5) gibt, so erhilt man die beobachtete Intensititsverteilung aus der Multiplikation der Kohirenzfunktion mit der OTF und
nachfolgender Fourier-Transformation. Man sieht unmittelbar, dass das Fizeau-Interferometer den Anteil der Fourier-
Komponente der Quellen-Intensitéitsverteilung bei den Frequenzen s in Form des Kontrastes des Interferogramms mif3t. Da-
mit erhélt man als Intensitatsverteilung im Interferogramm:

1)=21, Any(’% }{1 + ,u(%]cos(i—z+arg(,u(% m] (V.5)

Der Kontrast des Interferogramms héngt nun von dem Betrag des komplexen Kohérenzfaktors u der Quelle bei der Basisldnge
ab. Man nennt daher den Betrag des komplexen Kohéarenzfaktors auch die Kontrastfunktion (visibility function). Die genaue
Lage der Maxima und Minima des Interferograms hingt vom komplexen Argument (Phase) des komplexen Kohirenzfaktors
ab, welcher in das Argument der Kosinusfunktion Einzug gefunden hat.

Offensichtlich ist die hochaufgeloste Information iiber die Quelle nur auf einen kleinen Bereich bei den Frequenzen 54 = *

> | >

begrenzt, und damit sehr limitiert. Komplexe Objekte konnen mit einem Interferometer mit einer Basisldnge nur sehr unvoll-
standig charakterisiert werden, allenfalls ist eine vage Aussage iiber die scheinbare Dimension der Quelle mdglich. Um an
mehr Information zu gelangen, muss man die Basisldnge A variieren. Dies kann geschehen, indem man

e den Betrag oder
e die Richtung

der Basislange dndert. Beim Fizeau-Interferometer kann man das realisieren, indem man die Maske verdnderbar konstruiert (z.
B. rotieren laf3t) oder verschiedene Masken verwendet.
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5.2.1.2 Stdrungen

Im allgemeinen beeintriachtigen verschiedene Storungen der Wellenfronten die Funktion eines Interferometers. Aberrationen,
die durch den optischen Design oder die Fertigung des Teleskops zustande kommen, sowie Storungen durch Turbulenz (s.
Kap. IV) fiihren zu bereits bekannten Fehlern, die sich dem Interferogramm tiberlagern. Wir wollen uns daher auf eine fiir In-
terferometer spezifische Klasse von Stérungen beschrianken, die des Unterschiedes der optischen Weglinge zwischen den

. . [;
Offnungen. Dazu betrachten wir fiir jede Offnung i einen konstanten Term exp[/'gi),-] mit der Phase ¢; = Zﬂzl, welcher die
Storung der Wellenfront beschreiben soll. Diese Terme integrieren wir in die Pupillen-Transmissionfunktion (V.1):

F—LlA P+ LA

—

wF)=T1 D2 exp[/'(j)l] + I D2 exp[j(j)z] = H(%)@ [5(17 —%K)exp[j¢1]+5(i7 + %ﬁ)eprqﬁz ]] (V.6)
Damit wird
OTF (5) = CHF(%)@ [25(35) + 85 - R)explj(p2 — 91)] + 8 (45 +A)expl= (92 — 91 )] (V.7)

und
PSF(@) = Airjy(ﬁTD )[l + cos(%+(¢2 -0 )I|

Ursachen fiir diese Art von Storungen sind:

e geometrische Effekte (z. B. Ausrichtung der Eintrittsoffnungen relativ zur Quelle),

e zcitlich stabile oder variable instrumentelle Weglingenunterschiede (z. B. Vibrationen),

e Variationen der optischen Weglinge aufgrund turbulenter Brechungsindex-Variationen des Mediums (Kap. [V).

Fiir ein Fizeau-Interferometer sind insbesondere die letzten beiden Ursachen von Belang, daher ist ¢; = ¢, (¢). Stérungen durch
die Erdatmosphire sind der eigentliche Anlal} fiir die Verwendung von Fizeau-Interferometern gewesen. Solange der Durch-
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messer D der Offnungen nicht groBer als der Fried-Parameter 7y ist, sind die durch die Atmosphire erzeugten Aberrationen
iiber jede einzelne Offnung vernachlissigbar; und der Effekt der Turbulenz auf das beobachtete Interferogramm ist einzig eine
zeitlich variable Verschiebung des Streifenmusters. Man wéhlt daher den Durchmesser D typischerweise so, dass es dem er-
warteten Fried-Parameter entspricht, ca. 5 bis 15 cm. In diesem Falle ist die Varianz der Fluktuationen durch die Phasenstruk-
turfunktion (IV.22) und die Basisldnge gegeben:
5
. Al 13
<[¢1 (1)-¢2 (f)]2> =Dy (A)=6.88 U (V.8)

U
Die beobachtete Intensititsverteilung in der Fokalebene ist nun eine Funktion der Zeit:

[(5, t) =21 Airjy(%) )[1 + u(%] cos(é—f + arg(,u[% D+ [(1)2 (t)-¢, (t)]):l (V.9)

Wegen der zeitlichen Abhédngigkeit der Storungen und der prinzipiellen Unbeobachtbarkeit des Nullpunktes der Wegldngendif-
fernez aufgrund instrumenteller Gegebenheiten ist das Argument der komplexen Kohirenzfaktors ("Objekt-phase") keine
gute Observable fiir jede Art von Interferometer.

Die zeitliche Fluktuation erfordert Belichtungen, die kurz sind gegeniiber den Zeitskalen der Fluktuationen. Fiir atmosphéri-
sche Turbulenz sind diese Skalen von der Groenordnung 10 ms im sichtbaren Spektralbereich bis einige 100 ms im thermalen
Infrarot (10um). Ahnlich wie bei der Adaptiven Optik kann man die Fluktuationen mit einem Kontrollgerit ("fringe tracker")
messen und durch eine geeignete Einrichtung kompensieren, so dall das Interferogramm zeitlich stabil wird und léngere Inte-
grationen moglich sind. In beiden Féllen ist die Empfindlichkeit durch die Fluktuation eingeschrinkt.
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5.2.1.3 Endliche spektrale Bandbreite

Die Abbildungsgleichungen (V.5) und (V.9) gelten strikt nur fiir monochromatisches Licht der Wellenldnge A. LaBt man eine
endliche spektrale Bandbreite, z. B. ein Intervall zwischen v, und v, zu, so verkiirzt sich die zeitliche Kohéirenzzeit

I —h

1 . : : : .
T, = (s. a. III1.16). Wird die aus dem Weglangenunterschied /, —/; abgeleitete zeitliche Verzogerung 7|, =
Va—Vi
zwischen den beiden Offnungen von der GréBenordnung der Kohirenzzeit, so ergibt sich ein von der zeitlichen Kohérenz ver-
ursachter Kontrastverlust. Gleichzeitig ergibt sich eine Variation der Periode des Interferogramms im Fokus mit der Wellen-
lange des Lichts. Analog dazu erstreckt sich das Signal im Fourierraum radial iiber einen der spektralen Bandbreite entspre-
chenden Bereich, da die zur Basisldnge gehorende Frequenz zur Wellenldnge umgekehrt proportional ist.

Abbildung 5-3: Ubertragung breiter spektraler Biinder mit einem Fizeau-Interferometer.

Allgemein ausgedriickt hiangt nun der gemessene Kontrast im Interferogramm vom komplexen Kohérenzgrad y(ﬁ,’czl) ab.

Dies beinhaltet eine Mischung der strukturellen und spektralen Eigenschaften der Quelle, welche in der Astronomie i. d. R.
sehr komplex sind. Daher werden Interferometer hiaufig entweder bei schmalen spektralen Bandbreiten (Filter) oder mit Spek-
trometern betrieben.

Eine Besonderheit des Fizeau-Interferometers ist, dass Gl. (V.5) fiir ein groBBes Gesichtsfeld gilt. Besteht die Quelle z. B. aus
einer verteilten Ansammlung von Punktquellen (Sternhaufen), so triagt jede einzelne Punktquelle auch bei endlicher Bandbreite
ihre eigenes Interferogramm. Im Unterschied zum Michelson-Interferometer korrigiert das Fizeau-Interferometer intern alle
feldabhéingigen geometrischen Weglangenunterschiede (Homothezitdt der Eintritts- und Austritts-Pupillen).
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5.2.2 Das Michelson'sche Stellar-Interferometer

Der Unterschied zwischen dem Michelson'schen Stellar-Interferometer und dem Fizeau-Interferometer besteht darin, dass die
Licht sammelnden Eintrittsoffnungen im ersteren Fall nicht mit den Licht sammelnden Positionen in der Eintrittsoffnung des

Teleskops iibereinstimmen. Zwei mit Planspiegeln versehene Periskope leiten das Licht von einer Basislinge A in das Tele-

skop mit einer Basislinge A’ (s. Abb. 5-4).

=

- T

Abbildung 5-4: Michelson'sches Stellarinterferometer am 25m

Hooker-Teleskop des MtWilson-Observatoriums, USA.

Quelle: MtWilson-Observatorium

Der Grund fiir diese Malnahme bei der Einflihrung die-
ses Typs eines Interferometers um 1919 war, dass die
Offnung des Hooker-Teleskops von 2.5 m fiir die Be-
stimmung von scheinbaren Durchmessern auch naher
Riesensterne nicht ausreichte. Es bestand Bedarf von
langeren, variablen Basislingen. Diese wurde durch ei-
nen Stahltrager am Kopfring des Teleskops mit vier ver-
schieblich angeordneten Planspiegeln realisiert. Fiir die
Betrachtung der Quelle ist die Basisldnge relevant, die
die Quelle "sieht". Im Falle der Abb. 5-4 ist das die von
den beiden duBeren Spiegeln gebildete Basislinge A . Fiir
die Periode des Interferenzmusters in der Fokalebene ist
aber die von den beiden inneren Spiegeln gebildete Ba-
sislinge A" von Belang, die hier deutlich kiirzer ist. Ob-
wohl man den Kontrast eines Interferogramms mit einer

Modulation cos(ﬁﬁ'/ ﬂ.) mif3t, gehort dieser zu dem kom-
plexen Kohirenzgrad der Quelle bei der Frequenz A/A.

Effektiv werden hier Fourierkomponenten der Quelle in
dem beobachteten Fourierraum "umverteilt".
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Die beobachtete storungsfreie, monochromatische Intensititsverteilung auf der optischen Achse ist daher gegeben mit

16)=21, Airy(%)lil +

{744

O ©

Abbildung 5-5: zum Feldeffekt beim Michelson-Interferometer.

(V.10)

Das Umverteilen der Fourier-Komponenten fithrt zu
drastischen Leistungseinbulen bei groferen Gesichts-
feldern. Fiir eine Quelle, die um einen Winkel & auBler-
halb der optischen Achse des Interferometers beobachtet
wird, gleichen sich die geometrischen Verzogerungen
g (@) und 6q (@) (s. Abb. 5-5) nicht aus. Diese sind

gegeben mit

S, (@)=a-A
jg(#) o (V.11)
Sg(@)=a-A

Infolge dessen verschwindet der Weglingenunterschied
durch die beiden Arme des Interferometers am Ort des
auleraxialen Bildes (rote Pfeile) nicht. Er tut dies erst

fiir einen Feldwinkel f = GZ‘B‘ / ‘5" (griiner Pfeil). Der
Wegliangenunterschied am Ort des Bildes betragt

5(@)=84(@)-6,(@)=ald - &) (V.12)

In den GIn. (V.11) und (V.12) sind Produkte von Vekto-
ren als (zweidimensionale) Skalarproduke zu verstehen,

wobei Richtungsvektoren @ und B die zwei-
dimensionale Projektionen der dreidimensionalen Ein-
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heitsvektoren in Richtung der Quellen auf die Ebene der Eintrittsoffnung sind.

Der Feldeffekt fiihrt zur Abnahme des gemessenen Kontrasts aufgrund des Verlustes an zeitlicher Kohdrenz durch die geome-
trische Verzogerung &(¢). Die Kontrastabnahme ist somit eine Funktion des Spektrums der Quelle und der Transmissionsei-
genschaften des Interferometers. Er kann durch spektrale Dispersion des Lichts reduziert werden. Der Effekt tritt in der in Abb.
5-5 dargestellten Anordnung nur in Richtung der Basisldnge auf.

Die sonstigen Eigenschaften des Michelson-Interferometers sind denen des Fizeau-Interferometers gleich (s. Abschn. 5.2.1.1
bis 5.2.1.3). Man kann das Fizeau-Interferometer als eine Sonderform des Michelson-Interferometers mit A = A” auffassen.

5.2.3 Interferometer mit mehr als zwei Aperturen
5.2.3.1 Pupillentransmission, OTF und PSF

Sowohl die Fizeau- als auch die Michelson-Konfiguration kann mit mehr als nur zwei Aperturen in der Maske realisiert wer-
den. Der Einfachheit halber werden wir im folgenden nur Fizeau-Interferometer betrachten. Die Motivation fiir die Verwen-
dung von mehr als zwei Offnungen in der Maske ist die Zunahme der Zahl der Basislingen, und damit der gemessenen Fou-
rier-Komponenten des Objekts.

Wir betrachten eine Konfiguration von N identischen, kreisrunden Offnungen mit Durchmesser D in einer Maske. Thre Mittel-
punkte seien durch die Positionen 7;, i=1,..., N gegeben. Die (storungsfreie) Pupillentransmission 148t sich beschreiben mit

. N
w(F) = H(%)@ 36— 7) (V.12)
i=1
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Jedes Paar i, j von Offnungen produziert eine Basislinge Zij =7; — 1;, welche eine Fourierkomponente im Objekt messen

kann. Die Zahl der messbaren Fourierkomponenten hingt ab von der Gesamtzahl der Basislinien zwischen zwei Aperturen
und ihrer Redundanz. Zwei Basislingen A;;,Aj; heilien redundant, wenn gilt A;; =Aj;; sie messen dann dieselbe Kompo-

nente im Fourierspektrum des Objekts. Die Zahl der messbaren Fourierkomponenten ist dann die Zahl der nicht redundanten
Basislingen. Eine Konfiguration von Offnungen ohne redundante Basislingen heiBt nichtredundant (non redundant).

Die OTF einer solchen Konfiguration ist gegeben mit

OTF(5) = CHF( ) ZZS(AS Ayl = CHF( ) 2%5( ~(F;-7)) (V.13)

i=1j=1 i=1j=1

Man beachte, daB A; = 0, damit gibt es N einander iiberlagernde "Chinesenhutfunktionen" am Ursprung des Fourierraums.

AuBerdem ist A ji = A ijj » somit gibt es fiir jede Komponente der OTF ein zum Ursprung symmetrisches Spiegelbild. Bertick-

sichtigt man die Spiegelbilder nicht, so gibt es in einem Array mit N Elementen g(N —1) Basislingen.

Zu jeder Basislinge As = Aij gibt es einen von der Chinesenhut-Funktion abgedeckten Bereich, fiir welchen Fourierkompo-

nenten des Objekts gemessen werden konnen. Die Abdeckung der Fourierebene mit solchen Bereichen nennt man traditionell
die "UV-Uberdeckung". Dieser Begriff stammt aus der Radioastronomie, wo die zweidimensionalen Koordinaten der Domé-
ne der Objekt-Fouriertransformierten mit # und v bezeichnet werden.

Die PSF eines Arrays ist kompliziert. Sie entspricht dem Beugungsscheibchen eines einzelnen Elements, welches nun von ei-
nem System von 5 (N —1) Interferenzstreifenmustern durchzogen ist. Diese héingen von Abstand und Orientierung der Basis-

langen ab.
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5.2.3.2 Storungen bei Konfigurationen mit mehr als zwei Offnungen, PhasenschluBbeziehung

. : : : ; :
Analog zum Kapitel 5.2.1.2 betrachten wir als Stérung einen konstanten Term exp[jq)l-] mit der Phase ¢; = 2x 1’, welcher ei-

ne konstante Verzogerung /; der Wellenfront iiber die Offnung i beschreibt. Damit wird die OTF (V.13)

A5 N N ~
OTF(5) = CHF(B)(@ Y Y85 -4 exp o, -¢:) (V.14)
i=1=1

Betrachtet man die komplexe Phase y;; einer Messung eines Interferogramms bei der Basislédnge AS = Zij , SO setzt sie sich

—

A
aus der Objektphase y ;; = arg p{%) und dem Storterm aus (V.14) zusammen:

Vi =Wo,; t0; —9¢; (V.15)
Wie schon vorher bemerkt, sind Objektphase und Storterme einer Basisldnge voneinander nicht zu unterscheiden.

Man kann aber mit Hilfe von (V.15) eine GroBe, die Phasenschluibeziehung ¥, (phase closure relation) konstruieren, wel-
che nur mehr von den Objektphasen verschiedener Basisldngen abhéngt:
Yik =vi + Vg + vy
=Woii ¥0; =0 ¥ Vo ik + 0k —0; *Wo i + 0 — O (V.16)
=Vo.,ij TVWo, jk TVo,ki
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Die Zahl der konstruierbaren Phasenschlulbeziehungen in einem Array mit N Elementen betrigt %(N —1)(N —2), ist also
sehr grof3. Sie sind hochgradig linear abhingig, so dal} sich aus den Phasenschlu3beziehungen die Objektphasen nicht eindeu-
tig rekonstruieren lassen. In der Tat gibt es in einem nichtredundanten Array nur %(N —1)- (N —1) unabhingige Beziehun-

gen; d. h., die Zahl der Basisldngen minus der Zahl der unbekannten Stérungen ¢; weniger einer. Die folgende Tabelle gibt ei-
ne Ubersicht iiber die Zahlen fiir bis zu sechs Elemente eiens Arrays.

Zahl der Elemente Zahl der Basislangen Zahl der Zahl der unabhiingigen
N N (V-1 Phasenschlufirelationen Phasenschlufirelationen
2 Tv-1v-2) X v-1)
6 2
2 1 0 0
3 3 | 1
4 6 4 3
5 10 10 6
6 15 20 10

Obwohl die Information aus Phasenschluflbeziehungen unvollstiandig ist, ist sie ein wichtiges Hilfsmittel zur Rekonstruktion
der Information iiber die Quelle.
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5.2.4 Beispiele

Beobachtungen des Riesensterns R Doradus (R Dor) im Juni 1995 mit dem ESO NTT (La Silla Observatory)

b

PR — |

-

Links: Fizeau-Interferometer am NTT (blau: Position der Maske). Rechts: Konfiguration von sieben Lochern in der Maske.
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R Doradus: Programmquelle
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R Doradus: Referenzquelle (unaufgeloster Stern)
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5.3 Interferometrie mit einfacher Offnung - Speckle-Interferometrie

5.3.1 Einleitung

Mann kann die Beobachtung einer Quelle mit einem einzelnen Teleskop, welches eine Offnung D >> r, hat, als einen Grenz-
fall eines (nichtredundanten) Interferometers mit vielen Offnungen des Durchmessers 7, ("Subaperturen") auffassen. Jedes Paar
von Subaperturen gibt Anlal zu einem Satz von Interferenzstreifen im Bild, dessen Position (d. h., Phase) von der Differenz
der optischen Phase der jeweiligen Subaperturen bestimmt ist. Die Uberlagerung alle Interferenzmuster ergibt ein Zufallsmu-
ster, dessen Ausdehnung in Winkelkoordinaten von der GroBenordnung A/r ist, welches aber Feinstruktur von der GroBen-

ordnung A/D enthilt, d. h. die mit der groBten, in der Eintrittsoffnung des Teleskops vorhandenen Basisliange gegeben ist.

. L .;.;.;/ . cececo
_

Ao haa M

Die sich so ergebende Intenstititsverteilung in der Fokalebene bei einem durch atmosphérische
Turbulenz gestorten teleskop nennt man ein Speckle-Interferogramm (Specklegramm). Wegen
der zeitlichen Variabilitat der Turbulenz dndert sich die Intensititsverteilung rasch iiber Zeitska-
len, die durch die atmosphérische Korrelationszeit gegeben ist:

0
0 =7 (V.17)
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Hierbei ist V' eine gewichtete mittlere Geschwindigkeit der die Brechungsindexfluktuationen tragenden Luftschichten. Typi-
sche Werte fiir 7() betragen 10 ms im sichtbaren Spektralbereich bis einige 100 ms im Infraroten.

Das Specklegramm einer Punklichtquelle ist die Fouriertransformierte der momentanen Transferfunktion (IV.33). Die direkte
Mittelung vieler Specklegramme ergibt daher die Fourier-Transformierte der Langzeit-OTF (IV.38). Antoine Labeyrie er-
kannte 1970, dass in den Specklegrammen einfacher Objekte Informationen iiber die Feinstruktur der Quellen enthalten sein
kann. Betrachtet man z. B. einen engen Doppelstern, so erzeugt jede der beiden Komponenten dieselbe Intensitatsverteilung
(mit Ausnahme eines durch den Helligkeitsunterschied der Komponenten gegebenen Faktors). Die beiden Specklegramme su-
perponieren inkohérent und fithren dazu, dass jeder helle Punkt doppelt auftaucht, und zwar in Abstand und Richtung der Se-
paration des Doppelsterns entsprechend. Die Autokorrelation des Intensitdtsmusters sollte daher abgesehen vom zentralen Ma-
ximum zwei Nebenmaxima an Positionen, die Richtung und Abstand des Doppelsterns entsprechen, aufweisen. Mittelt man
die Autokorrelationen vieler Specklegramme, so mitteln sich zufdllige Fluktuationen rasch weg, und man erhélt die Autokor-
relation der Quelle auf eiunem glatten, homogenen Hintergrund (astronomische Speckle-Interferometrie).

Labeyrie's Idee wurde rasch aufgegriffen und auf Quellen beliebiger Komplexitdt erweitert. Dabei hilft die Einfachheit des
Verfahrens, welche auler einer hochauflosenden Kamera, welche viele kurz belichtete Bilder aufnehmen kann, kaum auf3er-
gewohnliche technische Voraussetzungen erfordert. Heute verwendete, abgeleitete Verfahren sind in der Lage, statt einer ein-
fachen Autokorrelation hochaufgeloste Bilder zu produzieren.

5.3.2 Polyspektren

Die Wiedergewinnung der hochaufgeldsten Information aus den Specklegrammen erfordert eine statistische Analyse der In-
tensitatsverteilung, d. h., die Bildung geeigneter Mittelwerte von statistischen Deskriptoren, da direkte Mittelwerte diese In-
fromation ausloschen. Die Autokorrelation ist eine solche Methode. Im allgemeinen kann man geeignete Deskriptoren im
dualen Raum besser formulieren als im direkten Raum. Dies geschieht iiber die isoplanare Abbildungsgleichung (IV. 36),

I1(5,6)=1y(5)S(5,1) (IV.36)
Viele Verfahren der Speckle-Interferometrie verwenden Mittelwerte liber Polyspektren der beobachteten Intensitatsverteilung
1 (15, t). Ein Polyspektrum der Ordnung n,m ist definiert mit
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P”’m(§1,§2,--.jn,fl,fz,--.,?m):: <7(§13 )7(§29t)7(§nat)7x(ﬁ9t)7x(?2’t)Tx(znat)> (V18)

Dabei sind s5; und #; zweidimensionale Frequenzvektoren und ¢ ist die Zeit. Ein Polyspektrum besteht demnach aus dem ergo-

dischen Mittelwert der Fouriertransformierten des Zufallsprozesses [ (5,t), multipliziert mit sich selbst zur selben Zeit bei un-
terschiedlichen Frequenzen §; und 7;. Man beachte, daB (V.18) n Faktoren der (nicht konjugierten) Fouriertransformierten und

m Faktoren der konjugiert komplexen Fouriertransformierten beinhaltet. Die Summe n + m heiit die Ordnung des Polyspek-
trums.

5.3.3 Polyspektren 2. Ordnung: Knox-Thompson- und Labeyrie- Verfahren
5.3.3.1 Definitionen

Das Polyspektrum 2. Ordnung phl (§1,f1) heilt (verallgemeinertes) Knox-Thompson-sches Kreuzspektrum (K7-Spektrum).

Es wurde von K. Knox und B. Thompson 1974 fiir ein Rekonstruktionsverfahren der Feinstruktur astronomischer Quellen vor-
geschlagen. Setzen wir die Abbildungsgleichung (IV.36) in (V.18) fiir n, m = 1 ein, so erhalten wir

PMG7)= (TGOT* () = ToG)o" () 5G.0)s™ (0.0) (V.19)
(Man unterscheide zwischen 7 und ¢!) In der urspriinglichen Formulierung von Knox und Thompson wird der Frequenzvektor
{ in der Form seiner Differenz zum Vektor 5 ausgedriickt:

— —

t =5-A
PYG,5-4)= <7(§,¢)7*(§_g,t)> =T, (5)70*(g_ng(g,t)s*(g_A,t»

Ein Spezialfall des KT-Spektrums ergibt sich fiir § = 7 . Hier erhilt man das mittlere Leistungsspektrum der Bildintensitiit:

PH6.5)= (1607 6.0) = ([6.0)7 ) = o 6 (5600 (Vi)

(V.20)
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Dies ist genau die Fourier-Transformierte der mittleren Autokorrelation der Bildintensitit und damit die Formulierung des La-
beyrie-Verfahrens im dualen Raum. Historisch gesehen wurde das Labeyrie-Verfahren vor dem KT-Verfakren vorgeschla-
gen, letzteres hat sich aus dem ersten entwickelt. Beiden Verfahren ist gemeinsam, dass in den Polyspektren Information tiber

die Quelle erhalten bleiben bei Frequenzen, fiir die gilt |s

information fiir alle Frequenzen innerhalb der Beugungsgrenze verwendet. In welchem Rahmen diese Feststellung gilt, werden
wir im nédchsten Abschnitt sehen.

5.3.3.2 Ubertragungsfunktionen des Labeyrie- und Knox-Thompson - Verfahrens
Eine Inspektion von (V.21) zeigt, dass das beobachtete mittlere Polyspektrum (in der isoplanaren Néaherung) in einen objek-

: ~ N2 . v . _ : . . :
tabhdngigen Faktor |/((5) und einem atmosphéarisch-instrumentellen Faktor (|S(s,# 2 separierbar ist. Letzterer iibernimmt
g1g 0 p Y

die Funktion einer Transferfunktion fir Polyspektren der beobachteten Quellen, mann nennt ihn daher die Speckle-
Transferfunktion (STF). Er 146t sich mit Hilfe der momentanen Ubertragungsfunktion (IV.33) berechnen, die hier noch ein-
mal fiir den isoplanaren Fall aufgeschrieben ist:

)= [[wle-2/2)w* (6 +4/2) expl- j(9l6-4/2.1)-0(6+4/2.1))] d& (V.22)
Wir erhalten somit durch Einsetzen von (V.22)

STF(5) = <|S S t] >

o2 o oo )

Im den nichsten Schritten werden folgende Operationen durchgefiihrt:

2 (V.23)

e Das Betragsquadrat des Integrals wird als Produkt zweier unabhéngiger Integrale formuliert.
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e Terme, die die Pupillentransmission und die Phasenfluktuationen beinhalten, werden zusammengefasst.
e Mittelwertbildung und Integration werden vertauscht.
Damit ergibt sich

STF()= ‘”W(ﬁ = g)W*(ﬁ + %) exp[— j(q)((?—%,t)—tp(
— <HW(61 —%)W*(ﬁl +§) exp[—j(q)(c?l —%,t)—(b(ﬁl +%t)ﬂ dG,
ij*(az - g)W(c?z + %) exp|:+ j(q{&z —é,;)—«p(ﬁz +§tnj| d62> (V.24)

2
<exp|:—]{¢(51 _gat)_¢(6l +§at)_¢(62 _gaf]+¢(62 +§,t)}:|> d(_fz d(_fl

Wie schon in fritheren Fillen 146t sich nun die Mittelung iiber den komplexen Exponentialterm durch einen Mittelwert {iber
das Quadrat des Exponenten ausdriicken. Wir erhalten also

<exp[—j{¢ @—%r)—«p(cﬁ+§,r]—¢(62—%r)w(aﬁ%rj}b
) , (V.25)
—expl =0 6,2 i Vol 6+ i ol 60 =25 Vol o +£t:|
2\ 2 I 2 27,0
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Den Term in eckigen Klammern kann man teilweise ausmultiplizieren und erhalt:

. A5
—~ =t

A5
__,t
[¢ 0] 5

As

—

[ As . AS
h¢(51—7,1)—¢(01+7 t
_ . A5 _
—2[¢(01—T,tj—¢(61+7,l‘)}[¢(62—7,l‘

. A5
)—(b(Gl +7,l‘

. As
= |:¢(Gl —;,t

_ —2 —
~ s A5
+lo|la -2t -0l 6, =20 || +
_‘P 1= ¢ G2 2! _d)
_ —2 —
. s . A5
—\ole -Z ol e, + 220 || —
9| 61 5 ] NP 5 1)

. A
o

H

As

—

G, +25
275

J et

. As
)—fﬁ(ﬁz—?,t
2
. As . A5 . AS
)—¢(Gl+7,l‘)} +[¢ 02—7,t)—¢(62 +7,t

As

H

G+t |-
1+ ¢

G+ 1 o
L

I

A5 )T
+ 0t
2

e

Die beiden ersten Quadrate mit eckigen Klammern ergeben bei einer Mittelung gerade die Phasen-Strukturfunktion bei der
Frequenz |).§ | . Um den gemischten dritten Term umzuformen, muss man ihn ausmultiplizieren. Die sich dann ergebenden Pro-

dukte zweier Phasen lassen sich als gemischte Terme von Quadraten von Differenzen der optischen Phase schreiben. Die zu-
gehorigen einfachen Quadrate heben sich gegenseitig weg. Man kann daher (V.26) vollstindig in Form von Quadraten von
Phasendifferenzen ausdriicken:

. As
|:(P(Gl —7,1‘

—

Gr+25 4
L)

—

—

I

—

Gr+25
275

—

G, -5
27

-

q2

(V.26)

(V.27)

Wir konnen nun die Mittelwertbildung durchfiihren und alle Quadrate mit Hilfe der Phasen-Strukturfunktion ausdriicken:

[IA_05.doc

Seite 5-22

18.07.01



SS 2001 Interferometrie in der Astronomie

2
LA X A X ~
<[">("1‘7’f]‘¢("1+7”)“”("2TJ]“P(‘W?)] >— (v.28)

= 2Dy (A5) + 2Dy (62 —G1) — Dy (G2 =G +A5) — Dy (G, =61 —A5)

Einsetzen von (V.28) in (V.24) ergibt schlieBlich:

sTEG) = [[[[w] o1 (o + 2 P00 -2 {0242

? ? ? ? (V.29)
i . ) ) ) } ) ) ) ) o .

exp{—5[2D¢(ﬂs)+2D¢(62—61)—D¢( 2—61+).S)—D¢(O’2—O'l—ﬂs)]}ddld0'2

Man erkennt, da3 der Exponentialterm in (V.29) nur von der Differenz 6, —&; abhidngt. Durch eine Variablensubstitution

—

konnen wir den Exponentialterm aus einem Doppelintegral herauszichen. Wir setzen 6 = 6;+6,, 0 = 61—0G, und erhalten

_ 540 -5 ) «[G+8+A5 ) «(6-0-A5 5-8+A5 )
STF(s)z””W(NT}W (%}ﬂw [G . )W{G 2+ }z’a

(V.30)

Diese Form der STF ist 1974 von D. Korff hergeleitet worden. Durch Einsetzen von (IV.22) fir die Phasen-Strukturfunktion
kann man (V.30) numerisch 16sen. Man kann sich die Form der STF durch folgende Uberlegungen veranschaulichen.
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Abbildung 5-6: Geometriefaktor in Gl. (V.30).

0

Das innere Integral tiber die Produkte der Pupillen-Transmis-
sionsterme entspricht - fiir den Fall einer kreisformigen Apertur - der
gemeinsamen Flache von vier Kreisen. Dies ist bei aberrationsfreiem
Teleskop ein rein geometrischer Faktor.

Der Exponentialterm fiihrt nur dann zu einem Beitrag, wenn das ge-
samte Argument vom Betrag her klein ist. Die Summe der Struktur-
funktionsterme wird nie negativ. Sie wird fiir beliebige Frequenzen
A5 nur dann insgesamt klein, wenn & vom Betrag her klein wird.
Dann ist der zweite Summand sowieso klein, und der erste Summand
wird von den letzten beiden Termen ndherungsweise aufgehoben. Die

Grenzen fiir den Betrag von & sind durch den Fried-Parameter 7, ge-
geben.

Die Kombination von geometrischen und Exponentialterm zu den In-
tegralen flihren dazu, dass flir Frequenzen oberhalb der Seeing-
Grenze AS > 1y nur ein endlicher Beitrag aus einer Flidche von der

GroBe des Fried-Parameters aus der gesamten Pupille resultiert. Der
Wert der STF relativ zu der beugungsbegrenzten OTF ist vom relati-

2
ven Flachenfaktor (B) bestimmt. Fiir Frequenzen unterhalb der Seeinggrenze ist der Beitrag der STF groBer. Ein einfaches

Modell der STF ist gegeben mit:

2
STF(5) = S?1E(5) + ﬂ(%) So(5) (V.31)
Die Konstante 3 betragt 0.342.
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2
Es ist der zweite Term in (V.31), welcher die hochaufgeloste Information beinhaltet. Typische Werte fiir (%O) sind 0.01 ...

0.001, daher ist die hochaufgeloste Information stark gedampft. Wegen der Abhdngigkeit vom Fried-Parameter muss die STF
kalibriert werden. Bei der nachtbeobachtung reicht die zeitnahe beobachtung eines hellen, unaufgeldsten Sterns; fiir die Son-
nenbeobachtung muss man auf Autokalibrationsmethoden zuriickgreifen.

Kennt man die STF, so kann man durch Inversion von (V.24) den Betragsquadrat der Objekt-Transformierten bestimmen:

o (rer
L6y - % (V.32)

Diese Inversion ist relativ robust, da sich zeigen 146t, dass die STF fiir alle Frequenzen innerhalb der Beugungsgrenze nicht
verschwindet. In der Praxis ist man durch das Rauschen der Messungen begrenzt.

Mit dem Betragsquadrat der Objekt-Transformierten verfiigt man nicht iiber die vollstindige Information, um ein Bild der
Quelle zu erzeugen. Dies war die Motivation fiir die Entwicklung des Knox-Thompson - Verfahrens. Das Kreuzprodukt des

—

Objektes I o5 )IN 0*(§ —A) ist 1. a. eine komplexwertige Grofle, die von der komplexen Phase der Objekttransformierten ab-
hingt. Die Leistung von Knox und Thompson bestand in der Erkenntnis, dass die dazugehorige Transferfunktion

<S (5,6)S" (E —5,t)> im Mittel reelwertig fiir alle Frequenzen ist. Damit lassen sich aus (V.20) Informationen iiber die Phase

der Objekttransformierten I, 0 (5) gewinnen.

Die Kreuzspektrum-Transferfunktion
CTF,A)= <S(§,t)S* (§—A,z)> (V.33)

kann man vollig analog zu der STF berechnen, man erhilt ein Ergebnis dhnlich wie (V.30), welches fiir einige Frequenzen die
Differenz A zusitzlich enthilt. Fiir A = 0 wird (V.30) reproduziert. Auch fiir die CTF gibt es eine Niherung wie (V.31):
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2

L% - S 1A\ 7 -

CTF(5,A) = S, £ (5)S, G- A)+ ﬁ(\A\r—)(BO) So(5) (V.34)
0

Der Hauptunterschied zu (V.31) ist, dass B nunmehr von A abhingt; fiir ‘5‘ >A/ry verschwindet der Faktor. Dies bedeutet,

dass die Wahl fiir die Frequenz-Verschiebung A durch das Seeing begrenzt ist, das Signal verschwindet fiir Verschiebungen,
die die Seeing-Grenze deutlich iibersteigen. Anders ausgedriickt, die Fluktuationen in der Phase der momentanen Ubertra-
gungsfunktion sind nur iiber Frequenzbereiche von der GréBenordnung ry /A korreliert. Diese Korrelation mach man sich beim

KT-Verfahren zunutze.

5.3.3.3 Rekonstruktion der Objektphase mit dem Knox-Thompson - Verfahren
Das Kreuzspektrum (V.20) bildet die Differenz der Objektphase iiber den Vektor A :

To®) o G-2)=To G )[To G~ &) exp j lw(G)-y (5 -A) (V.35)
Ist A geniigent klein, so erhilt man eine Approximation des Gradienten der Objektphase y in Richtung von A. Um das KT-
Verfahren anzuwenden, bildet man K Gradienten, A r» k=1---,K, in verschiedene Richtungen und mit verschiedenen Betri-

gen, solange ‘5 k‘ < A/ry gewdhrleistet ist. Aus diesen Gradienten kann man durch Integration tiber die Frequenz dir ur-

spriingliche Objektphase wiedergewinnen. Da die Frequenzwerte diskret vorliegen, gibt es eine untere Schranke fiir den Betrag
der Frequenzverschiebungen. Diese entspricht dem Kehrwert der beobachteten Gesichtsfeldgrofle.

5.3.4 Polyspektren 3. Ordnung: Triple-Korrelations - Verfahren (Speckle Masking)

Das Triple-Korrelationsverfahren fiir die astronomische Speckleinterferometrie ist 1977 unter dem Namen "speckle masking"
von Weigelt vorgeschlagen und von Weigelt, Wirnitzer und Lohmann Anfang der Achziger weiterentwickelt worden. Es stellt
heute das michtigste und anspruchsvollste Verfahren der astronomische Speckleinterferometrie dar.

IA 05.doc Seite 5-26 18.07.01



SS 2001 Interferometrie in der Astronomie

Das Polyspektrum 3. Ordnung
PR G152.5 +52) = (TG G +52)) = To G o G )™ i +52)(SG1SG )™ Gy +52) (V.36)

heiBt Bispektrum. Wegen der Abhingigkeit #; = 51 +5, ist das Bispektrum nicht sechsdimensional (wie es ein Polyspektrum

3. Ordnung einer zweidimensionalen Grofe wére), sondern "nur" vierdimensional. Die (vierdimensionale) Fourier-
Transformierte des Bispektrums heifit Triple-Korrelation der Bildintensitat.

Die Michtigkeit des Speckle-Masking-Verfahrens resultiert von zwei Eigenschaften:

e Es werden simultan sehr viele Korrelationen zwischen beobachteten Fouriertermen gebildet, in welchen die Objektphase
hochredundant verschliisselt ist.

e Analysiert man die bispektrale Transferfunktion
BTF(G1,52)= (SGSG2)S™ 61 +52) (V.37)

so stellt man fest, dass die Storungen der optischen Phase in der Teleskoppupille ¢(7) ausschliesslich in Form von Phasen-

schluBlbeziehungen vorliegen. Das Bispektrum minimiert daher automatisch die Varianz des durch Phasenfehler. Damit ist
auch die BTF eine reellwertige Funktion.

Wegen letzterer Eigenschaft ist das Bispektrum unempfindlich gegeniiber der Bildposition.

Es gibt eine Reihe von Methoden, die Objektinformation aus einem gemittelten Bispektrum zu extrahieren. Einfache iterative
Verfahren entwickeln die Objektphase w(5) rekursiv aus der beobachteten Phase W(57,55 ) des Bispektrums:

w5 +52) = w(s)) + w(sy) + P6;,52). (V.38)
Weiter entwickelte Verfahren 16sen fiir die Objektphase durch eine optimale Anpassung an die Phase des Bispektrums im Sin-
ne der kleinsten quadratischen Fehlers (iterative least squares bispectrum fitting) oder aufgrund von Modellen der Quelle
("Bauklotzchenmethode").
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5.3.5 Beispiele fur die Speckle-Interferometrie

5.3.5.1 Knox-Thompson - Verfahren bei der Sonnenbeobachtung

300 mas
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