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古柏帶(Kuiper Belt)研究的相關發展 

過去十多年間，天文學家們在海王星以外的太陽

系探索以及環繞著其他恆星的行星系研究上都有顯著

的成果。截至今年(2004)夏天為止，在太陽系外圍已

經發現了近一千個新的小天體，包括約八百顆掠海王

星族的小天體 (trans-Neptunian objects，簡稱 TNO) 和

一百多顆具有長橢圓形軌道的半人馬族或散射族小天

體 (Centaurs 或 scattered disk objects，簡稱 SDO)。其

中十二顆甚至證實有衛星的存在，或者說是類似冥王

星與凱倫 (Charon，冥衛一) 的雙行星系統[1]。在這

近一千個太陽系的新成員中，最大最遠的賽德娜 

(Sedna, 2003VB12)[2]直徑估計可能接近 1800公里，大

約是冥王星的四分之三。絕大部分的古柏帶天體 

(Kuiper Belt objects，TNO或 SDO) 都是在 50AU的距

離內發現的，有些天文學家認為 50AU或許就是古柏

帶的邊界[3]。然而，賽德娜最接近太陽的時候也有

76AU，可能已經不能算是古柏帶的一員，而是逐漸接

近歐特雲 (Oort cloud) 的領域了。賽德娜的軌道半長

軸約有 500AU，卻在接近太陽的位置被發現，再加上

觀測天區大小的修正，很可能有上百個類似的天體在

太陽系的外圍還沒有被我們注意到或是超出了天文學

家們現有的觀測能力範圍。 

目前觀測到的小天體數目和亮度大致符合某種指

數律的分布。假設亮度只和它們的大小成比例，我們

可以說她們的數目與大小的關係也滿足相似的指數

律。這個關係式可以簡單表示成 N(R) dR ∝ R-q dR，其

中 R是天體半徑，N(R)dR是半徑在 R和 R+dR之間的

小天體總數。不過，有時候天文學家們會使用累進的

(cumulative)關係式而不是微分的關係式，例如小於某

個星等的天體總數或大於某個半徑的天體總數等等，

使用時應稍加留意。早先地面望遠鏡大規模(皆小於

73 平方度)巡天觀測的結果大致上符合 q=4 的單一指

數律[4]。最近太空望遠鏡的觀測結果(m ≤ 29.2等，觀

測天區大小 0.02 平方度)[5]和數值模擬小天體碰撞演

化的研究[6]則傾向於較複雜的雙指數律分布。他們認

為較小的天體可能符合不同(較小)的 q值。也就是說，

較小天體的數目或許沒有以前想像的那麼多。而這轉

折的地方可能就在於半徑約一公里到數十公里的小行

星或小彗星。但是，它們的數目也不能太少，否則可

能很難解釋木星族(短週期)彗星的起源。目前的估計

是古柏帶約需要有 109~1010個 1至 10公里大小左右的

彗星前身，才足夠補充消耗掉的木星族彗星[5,7]。 

雖然過去幾年有這麼多的研究進展和新發現，天

文學家們對於古柏帶與短週期彗星起源乃至於太陽系

外圍結構和演化歷史的疑問卻並沒有減少。為了解釋

海王星外突然消失的質量和短週期彗星起源而導致古

柏帶的發現。然而，古柏帶最近的觀測結果卻仍然不

能完全釐清這些問題的癥結。有一種可能是在太陽系

形成的初期發生了一些特別的事件而塑造了太陽系今

日的面貌。或許，在太陽系內進一步的觀測與搜尋可

以透露出一些蛛絲馬跡。另一方面，我們也可以和其

他的太陽系來比較，了解一個典型的行星系統『應該』

是什麼樣子，恆星與行星系統究竟是如何形成的。利

用都普勒效應或星蝕乃至於微重力透鏡等方法已經發

現了一百多個太陽系外的行星，絕大部分是類似木星

的巨大行星。它們的軌道元素分布和我們所熟悉的太

陽系確實有相當的差距[8]。同時，天文學家也觀測到

在我們太陽附近鄰近的幾個和太陽相類似的恆星也可

能有類似古柏帶的結構存在[9]。由於它們的溫度低(約
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30K~60K)，質量小，需要較高的靈敏度，可能要等到

下一代次毫米波望遠鏡陣列(例如 ALMA)完成後才有

機會進行大規模的研究。 

利用掩星方法直接偵測古柏帶甚至古柏帶以外典

型彗星大小天體的實驗，例如 TAOS計畫，也因此扮

演著一個重要的角色。關於彗星掩星觀測計畫的原理

及現況請參閱溫志懿博士先前在本刊的文章[10]、參

考文獻[11]和我們的網站[12]。本文將概略介紹相關的

關鍵技術發展近況並簡介我們最近的研究成果。 

 

TAOS系統特性 

中美掩星觀測計畫是中央研究院的主題計畫之

一，TAOS 則是計畫正式的英文簡稱。計畫由國內外

數個研究單位及個人共同合作，部分也由國科會資

助。除了原先由中央研究院、中央大學和美國勞倫斯

利物摩國家實驗室提供的三組望遠鏡，韓國延世大學

也提供了第四組同型的望遠鏡和 CCD 相機。由多座

望遠鏡同步運作並觀測同一天區可以有效的消除地面

觀測常見的假訊號(false alarm)，例如由蝙蝠、飛鳥、

視相不佳等因素所造成的星光閃爍。為了用較經濟的

成本在約每秒五次的高頻率下同時觀測上千顆目標

星，TAOS採用 CCD相機而沒有使用光電管或光纖系

統。新型的 SI-800背照式 CCD相機有四百萬個畫素、

每畫素兩位元組的灰階(dynamical range)、雙輸出和更

高的量子效率，以提高可用的目標星數目。目前，

TAOS 在每個天區可用的目標星總數在五百到一千顆

左右，視積分時間、信噪比要求、測光方法、天空背

景和目標星場的擁擠程度而定。我們可以概略估計一

下每晚每組望遠鏡系統的資料量。TAOS 原始資料一

般是以數十排 CCD 影像為單位，暫稱為排區塊(row 

block，參閱下文關於拉鍊式取像法的介紹)。每個排

區塊的大小約為 64×2048 個畫素。每 0.2 秒送出一個

排區塊相當於每秒送出 1.28 MBytes 的資料。假設每

晚有六小時的實際曝光(不包括轉動望遠鏡搜尋目標

及對焦等)，每組望遠鏡每晚將產生約 28 GBytes的原

始資料。如果只儲存經過處理的測光結果而非整組原

始影像會不會大幅減低我們對硬體(例如硬碟、光碟或

磁帶)的需求呢? 每筆測光結果應該包含目標星的名

稱或編號(約 5~10 bytes)、時間(約 10~15 bytes)、光度

(約 5 bytes)和其他相關資訊。假設每顆星每 0.2秒需要

約 40~80 bytes，一千顆星每秒鐘就產生約 200~400 

KBytes 的資料，和儲存原始影像相比其實相去不遠。

假如每 0.2 秒測光一次，每天觀測六至八小時，每次

同時觀測一千顆目標星，全年觀測 100至 200天，每

組望遠鏡每年將累計進行 1010至 1011次左右的觀測及

測光。我們希望三、四組望遠鏡的同步觀測結果經過

交叉比對分析之後，因統計上的偶發事件或假訊號而

誤判的機率能夠降到10−11或10−12以下。TAOS 的控制

軟體是以美國的 ROTSE (Robotic Optical Transient 

Search Experiment)計畫控制軟體為基礎，再適度修改

發展成適合本計畫多組望遠鏡同步自動觀測並即時分

析的軟體，例如工作規劃排程、自動對焦、CCD特殊

操控、光度測定和相關度分析統計、資料流程與儲存

等等都是 TAOS特有的部分。全部程式架構在 LINUX

這樣的分時系統下，但是要達到即時(real-time)系統處

理的目標而不使用商用的即時作業系統自然有其難

度。譬如，要如何才能準確的控制每次曝光的時間(約

200~300 毫秒)到 10 毫秒以下，就沒有一個簡單直接

的答案，需要花額外的工夫來處理這類問題。 

 

拉鍊式取像法(shutterless zipper mode operation) 

一般用 CCD 相機觀測掩星的方法是採用固定攝

影，如溫文中所介紹。這種方法的缺點是當視相稍差

時，掩星發生前後的星光會干擾掩星的信號。而且觀

測的星場會隨地球自轉而偏移，目標星密度與重疊情

形較難掌握、快門開關頻繁、如果要觀測指定的目標

星場也必須時常調整望遠鏡。TAOS 計畫現在採用的

辦法稱作『拉鍊式取像法』(zipper mode operation)，

是借用傳統的 CCD 運作原理配合一些軟體程式的控

制來達成快速測光的目標。傳統的 CCD 運作是在曝

光結束後將晶片上產生的光電子一排接一排的循序讀

出並作放大和類比數位轉換的動作。以我們目前使用

的 SI-800型相機為例，一整排光電子往下移動一行需

物理雙月刊（廿六卷五期）2004年 10月 
655 



要的時間大約是一毫秒。將全部 2048×2048個畫素的

光電子讀出大約需要幾秒鐘的時間。為了加快資料讀

出的速度，這一型的相機有兩組的輸出頻道。即便如

此，也無法達到 TAOS 每 0.2 秒曝光一次的要求。解

決的方法是，在每一次曝光之後(不關閉快門)，光電

子一排接一排循序輸出時，只輸出例如 64 排的影像

(而不是原先的 2048排四百萬畫素的資料)，然後暫停

輸出約 0.2秒，進行下一次的曝光，接著重複讀出 64

排和暫停並曝光的動作，在若干(例如 32)個週期之後

輸出的結果會到達一種穩定態。(圖一概略顯示了這樣

的動作，不過將 32 個週期簡化成四個週期。)每次輸

出的 64排影像構成一個排區塊(row block)，我們可以

集合許多個排區塊寫成一個或數個檔案儲存或直接把

它送進資料分析管路。不過，讀出 64排也需要時間，

所以實際上星點的曝光時間會短一些。而且一排一排

循序讀出時因為快門全開，相機仍會繼續接收星光，

星場裡面較亮的星星就會在兩次曝光之間留下一條明

顯的軌跡。由拉鍊式取像法得到的資料還有一些其他

的特性。如圖一所示，目標星場內八顆不同的星星全

部被壓縮在一個排區塊內，而且不同周期內曝光的星

點也會混合在一起(圖一中以數字表示不同週期的曝

光)。實際觀測上，目標星可能有上千個，多達 32 個

不同週期的曝光星點全部集中在一個區塊內。原先相

距很遠的兩顆星，經過『壓縮』後可能會靠得很近。

如果沒有原始未壓縮的影像，是不可能辨認出某顆星

原先是在那個位置的。這種做法的好處是，望遠鏡仍

如往常一樣追蹤目標的星場，快門打開開始曝光後原

則上不需要關閉，我們也可以用傳統的測光方法例如

孔徑測光 (aperture photometry)或點瀰散函數 (point 

spread function)等方法來分析光度資料。最近也有其他

的團隊開發出類似的方法並成功的應用在月掩星[13]

及雙星系統的光斑影像(speckle imaging)觀測上[14]。

對於日益普及的 CCD 天文觀測而言，這是一個能夠

將系統的時間鑑別率擴展到幾分之一秒以下的選擇。 

用拉鍊式取像法曝光每個畫素上的星點信噪比可

以用下面的公式來計算[15] 

2
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圖一 無快門拉鍊式取像法示意。(由上而下)假設視野中原
有八顆星沿著對角線方向排列，經過四個週期的拉鍊式取
像，每次讀出一個排區塊而達到穩定態的輸出。全視野內不
同週期曝光的結果(阿拉伯數字表示)全部被壓縮在同一個
排區塊內。 

上式中，S/N是信噪比，g是 CCD系統的增益，N* 是

來自入射星光的亮度，Thold 是實際上暫停讀出和星點

曝光的時間，Nsky 是天空背景光的亮度，Ndark 是因熱

雜訊產生的電荷(dark count)，nreadout 是電子傳輸非理

想時產生的雜訊，Tsky是每個畫素(pixel)看到天空背景

光的累計時間，Tsky = Nrow Trow + (Nrow/Nskip) Thold，Trow

大約是 1毫秒，Nrow =2048，Nskip =64左右，由拉鍊式

取像時的設定值決定。上式也可以稍加修改以計算某

顆星的信噪比，只要把孔徑內所有的畫素相加即可。
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在 TAOS系統中，一個畫素約相當於 3角秒× 3角秒

(arcsec)。如果星光能夠集中在少數幾個畫素內，信噪

比就會比較高，這是由望遠鏡的光學系統來決定。其

實上面的式子和一般 CCD 觀測所用的式子大同小

異。但是在拉鍊式取像時天空背景的曝光時間 Tsky和

星光在每個週期的曝光時間 Thold並不相同，而且還會

隨著壓縮比(Nrow/Nskip)的增加而放大。假設原先天空背

景的亮度是 20 等/平方角秒，TAOS 每個畫素上的天

空背景應該是它的九倍，經過拉鍊式取像後，天空背

景相對於星光又累積了三、四十倍 (不過，噪訊的累

積還要再開根號)。由於 TAOS搜尋的目標只發生在短

短的一兩次曝光之間，利用長時間積分來提高信噪比

在此並不太適用。這樣的特性使得拉鍊式取像中可用

的目標星數目受到很大的限制，比起一般單次曝光要

少很多，也會影響到我們可能偵測到的掩星事件數

目。這問題有幾種可能的解決辦法，前面提到改善望

遠鏡的光學品質是其中之一。另外，採用不同的 CCD

技術加快系統讀出的速度(譬如利用 frame transfer 

CCD或多頻道輸出)，甚至於改採用 CMOS而非 CCD

來直接讀出目標星所在的畫素資料(和使用光纖系統

類似) 或另外在 CCD 晶片上加遮光罩直接擋掉天空

背景只露出目標星所在的部分，都可能增加可用的目

標星總數，提高成功偵測掩星的機率，或甚至縮短曝

光的時間，偵測到更小更遠的天體，是 TAOS未來可

行的改進方向。 

 

 
圖二 利用拉鍊式取像法觀測到的第51號小行星 Nemausa 掩星影像，每點曝光時間約 0.5秒，2004年 2月 21日，台北時
間 22日凌晨，溫志懿遙控 TAOS B望遠鏡拍攝 

 

 
圖三 利用拉鍊式取像法觀測到的第1723號小行星 Klemola 掩星影像，每點曝光時間約 0.25秒，2004年 6月 5日，溫志
懿遙控 TAOS A(上)及 TAOS B(下)望遠鏡拍攝 

 

圖二和圖三都是利用拉鍊式取像技術拍攝到的小

行星掩星事件。小行星掩星的預報資料由日本佐藤勳

博士(Dr. Sato Isao)和中央大學的木下大輔博士提供。

圖二是今年 2月 21日(台北時間 22日)第 51號小行星

Nemausa 掩星的過程。目標星 HIP 079407是一顆 8.8

等左右的亮星，全部掩星過程約 5.5 秒鐘。圖中每次

曝光的時間是 0.5秒，小行星本身亮度 11.9等，直徑

約 150公里。這次事件從台北到台南共有六、七組人

馬同時進行觀測，僅有中央大學鹿林前山天文台的一

米望遠鏡和 TAOS望遠鏡記錄到掩星，小行星的影子

顯然並未通過台師大與成大天文台的上空[16]。雖然

這類的天文事件可遇而不可求，但是如果中部地區甚

至於全台各地學校或業餘的望遠鏡都踴躍的參與觀測

並相互切磋，構成綿密的觀測網，必能產生更具科學

價值的觀測結果。圖三則是今年 6月 5日第 1723號小

行星 Klemola 掩星的過程。目標星也是一顆 8.5 等左

右的亮星 HIP 050535。不過，圖中每次曝光時間是 0.25

秒，全部的掩星過程只有約一秒鐘左右，同時被兩架

TAOS 望遠鏡記錄下來，在拉鍊式的影像中看得非常

清楚。小行星本身的亮度約 15.7等，直徑約 31公里。

此外值得一提的是，這兩次的觀測都是透過網路從台

北遠距遙控鹿林前山的 TAOS 望遠鏡和電腦所完成

的，山上當地的助理只需協助一些開關和監測的安全

動作。這兩次測試顯示 TAOS已經接近多台望遠鏡全

自動化同步運轉的目標了。 
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掩星巡天觀測的理論研究 

 

一、誤報率與測光排序統計 

圖二與圖三顯示預報的小行星掩星事件透過拉鍊

式取像可以非常的清楚顯示出來，但是當目標星是 12

等或 13 等的暗星而且只有一次曝光有被遮掩的跡象

時，我們究竟還有多確定這就是我們尋找的未知掩星

事件呢？利用地面的望遠鏡觀測 0.2 秒左右的掩星，

要如何才能使誤報率降到10−11或10−12以下？從我們一

開始提到的大小分布指數律來看，越小的古柏帶天體

數目越多，計算出來的掩星的機率也越大，所以，這

個問題就十分重要。TAOS 的想法是，如果單一望遠

鏡的誤報率低於10−3或10−4，假設各組望遠鏡彼此互不

相關，我們就可以把誤報率降到可接受的範圍。會發

生誤報的原因有很多種可能，例如前面提到的飛行

物、大氣因素等等。即使沒有這些外力的干擾或者已

經利用多組望遠鏡同時觀測來剔除這些特殊的事件，

單純的光子計數在統計學上的起伏也有造成誤報的可

能。除去一些不可抗力的因素，要怎樣來設計一種演

算法以即時或近乎即時的速度來偵測可能的掩星事

件，使其他大望遠鏡能在短時間內追蹤或驗證我們小

望遠鏡的發現？TAOS 團隊在統計學家協助下提出了

一個理論上簡單可行的辦法[17]。首先，由拉鍊式取

像 法 得 出 的 資 料 必 須 經 過 光 度 測 定 分 析

(photometry)，利用上文提到的孔徑測光或點瀰散函數

法來決定星點的亮度。對於同組望遠鏡的近千顆目標

星先取得 N次(例如，N=103或 104)的觀測數據，這應

該只需要幾分鐘到幾十分鐘的時間。接著我們計算同

望遠鏡同一顆星這 N 次測定光度的中間值(median，

50%處的光度值)和四分位距(interquartile range，即

75%處和 25%處的光度差)。使用中間值和四分位距(而

不是平均值和標準差)可以減低一些特別亮或特別暗

的異常數據點所造成的影響。這 N次測光結果可以當

作某架望遠鏡某顆星的樣本資料。然後，我們進行第

N+1次的曝光及測光，測光結果要標準化，亦即減去

方才求得的中間值再除上四分位距使亮星暗星或不同

組望遠鏡和 CCD 相機的結果相類似，假設結果是

FN+1。這個結果可以和同組望遠鏡同一顆星的樣本比

較並排序。假使樣本 F(1) < F(2) < …< F(m) < …. < F(N)，

FN+1小於 F(m)的機率就是 m/(N+1)。如果三組或四組望

遠鏡同一顆星的結果都滿足 Fk(N+1) < Fk(m) (k表示第 k

組望遠鏡)，那麼，只要選取適當的整數m使得m/(N+1) 

< 10−3或10−4就可以把誤報率降到我們要求的標準。這

樣的做法是基於以下的假設。第一，雜訊在不同組望

遠鏡間是彼此不相關的。如果望遠鏡相距很遠，這假

設應該會成立。不過，例如 TAOS A、B 兩組望遠鏡

相距僅六公尺，它們之間的相關性顯然應該由實驗來

驗證。第二，每次(約 0.2秒)曝光的雜訊和其他次曝光

的雜訊是獨立的。對於光子統計或 CCD 電子雜訊來

說應該沒問題，但是，大氣擾動的變化恐怕就不是這

樣了。假如視相有所變化，我們需要重新取得樣本再

進行光度測定的比較。至於下一次取樣的時機可能還

是得透過實際觀測數據分析來決定。第三，假使沒有

發生掩星，標準化的光度測定值 FN它的機率分布和那

一顆星或那一次曝光無關。這也是標準化的目的之

一。例如，某星光度測定值呈高斯分布，其他星的測

定值的平均值和標準差也會和它一樣。只是，這些假

設都是理想狀況。實際上，大氣和天候隨時可能有所

改變，同一望遠鏡同樣視野內的星光可能有所差異，

星球本身也可能有光度的變化。當兩三組 TAOS望遠

鏡同步運轉時，就能夠實地測試及應用這些概念。而

多組望遠鏡同步觀測同樣目標正是這個計畫的特性之

一。類似的想法也可以應用在反推實際發生掩星的比

例上。如果沒有發生掩星，所有(譬如，1010次)測光結

果的 P值(P-value，例如，某次測光的 P值 = m/(N+1))

分布應該是均勻的。藉由控制假訊號(false alarm)的檢

出率(False Discovery Rate)和計算 P值的排序，我們可

以在事後估計掩星實際發生的數字[17]。 

 

二、彗星大小形狀與掩星時間的分布 

和一般小行星掩星觀測不同，TAOS 基本上是一

個統計的實驗，也是沒有其他辦法的辦法。我們無從

得知那一顆背景恆星會被看不見的小行星或小彗星遮

掩，只能依靠增加樣本的數目來提高偵測成功的機
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率。單一望遠鏡觀測某次獨立的掩星事件並不能準確

辨別出關於掩星母體大小和形狀的物理特性，比較不

具科學價值。因此，傳統的掩星觀測(多半由機動性高

的業餘望遠鏡來執行)講求廣泛的涵蓋區域和精準的

校時。受到地形和資源的限制，TAOS 各望遠鏡之間

的基線目前沒有辦法拉長到幾公里遠(和我們搜尋目

標的小彗星典型尺寸相當)，最遠也不到一百公尺。基

本上，這就相當於單一望遠鏡的觀測，很難求出天體

的大小或形狀。然而，假如 TAOS或其他類似的掩星

計畫成功的觀測到了相當多次的掩星事件，除了它們

的數目和分布之外，難道就沒有其他的資訊在裡面

嗎？我們可以先考慮一些簡單的情形。首先，假設掩

星的光度變化完全是一個幾何學的關係，而且所有的

目標星都是點光源，沒有大小。於是，所有掩星的光

度變化曲線都變成了類似方波(或方井)的形狀，井的

寬度就是掩星發生的時間。如果所有的掩星天體都有

相同的大小、距離(相對速度)、形狀，掩星發生的時

間也就正比於目標星所切過的弦長，所有不同弦長發

生的機率或許就可以決定它們共同的外型。例如，一

組同樣大小的圓(球)形小行星被隨機分布的目標星切

過的弦長應該滿足 p(x) = x/(1−x2)1/2的機率分布(請讀

者自行證明)，其中 x是弦長和直徑的比，0 ≤ x ≤ 1。

當 x趨近於 1時，機率密度也趨近於無限大。也就是

說，對於這種圓(球)形小行星掩星弦長接近直徑的機

會比較大。這只和它們共同的形狀有關，和大小無關。

我們可以很容易的進一步推廣考慮截面是橢圓形的小

行星。不過，由於前提是只要求大小、相對速度和截

面形狀相同，計算時必須將(相對於掩星發生方向)不

同旋轉角度的橢圓加起來再平均。每個角度發生的機

會是相同的。但是，掩星發生機率正比於小行星在垂

直於掩星發生方向(即目標星的相對移動方向)的大

小，因此，不同旋轉角度的橢圓會有不同的統計權重

(weight)。假設 y是弦長與橢圓長軸的比，0 ≤ y ≤ 1。

當 y < (1−e2)1/2時(e是橢圓的離心率)，y的機率分布 p(y)

可以寫成 
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θ 是旋轉角，因為有對稱性所以只需要在 0 度和 90

度之間作平均。上式中的分母是一個橢圓積分

(complete elliptic integral of the second kind)，記作

E(e2)，1 ≤ E(e2) ≤ π / 2。在(1−e2)1/2 < y ≤ 1時要注意上

式分子中積分項的定義域。對於一個給定的 y值，θ ≤ 

θf；對於一個給定的旋轉角 θ， y ≤ [(1 − e2) / 

(1 − e2cos2θ)]1/2。當離心率 e等於零時，上式和先前圓

(球)形的結果相同。p(y)的最大值發生在 y＝(1−e2)1/2，

也就是當弦長等於短軸長時機率密度最大。上式沒有

解析解，不過很容易用簡單的程式來模擬。圖四就是

各種不同離心率(由右至左 e = 0、0.3、0.4、0.5、0.6、

0.7、0.8、0.9、0.95、0.98)的模擬結果。當共同外型

由圓而扁時，短軸長軸比也逐漸變小。最大值事實上

應該趨近於無限大，增加模擬的次數應該可以看得出

來。當 y = 1時的機率密度 p(y = 1) = π (1 − e2) / (2 e 

E(e2))。我們也可以計算或模擬截面為長方形的割線長

度分布，結果是在長寬兩處都會出現無限大的機率密

度。如果計算累進的機率分布，無限大就可以被一次

微分不連續的轉折點取代。無論如何，至少在二維的

例子裡面，不同的形狀經過旋轉平均後有完全不同的

割線長度(弦長)機率分布。然而，這樣的鑑別率可能

僅止於數學上的趣味，在實際應用上恐怕並不適合古

柏帶天體的研究，除非能知道它們的大小遠近和相對

速度。倒是小行星帶的小行星或許可以透過這類的辦

法得出一些統計性的結果。目前比較可靠的辦法還是

從光變曲線的研究並假設古柏帶天體表面有一致的反

照率來估計它們的形狀[18]。 
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圖四 不同離心率的橢圓形小行星掩星弦長(正比於掩星時

間)機率分布。這是數值模擬一百萬次的結果。 

 

 

三、古柏帶掩星與菲涅耳繞射 

幾何學上的關係或是方波方井的描述並不能完全

取代掩星背後的物理。更真實的情況是遙遠星光經過

古柏帶小行星或小彗星產生繞射[19]；目標星不是一

個點光源而比較接近一個圓盤，中心部份比較亮邊緣

部份比較暗(limb darkening)；此外，它們也不是理想

的單色光源而是比較類似黑體輻射的光源。地球上的

偵測器(例如我們的CCD相機)訊號也不是直接反映出

望遠鏡所接收到的光影變化，它需要一定的曝光(積分)

時間。繞射一般分夫朗和斐繞射(Fraunhofer)和菲涅耳

繞射(Fresnel)兩種。前者的效應比較單純可以看成是

一種傅立葉轉換，後者則比較複雜。假設彗星大小 R，

距離地球 d ≅ 50 AU，觀測波長λ ≅ 500 nm。當 R ≅ 1.9 

公里時，(R2 / λd)差不多等於 1，也就是說這時應該用

菲涅耳繞射來計算，而數公里大小的古柏帶小天體正

是 TAOS計畫的觀測目標！顯然，在古柏帶彗星掩星

的實驗中，菲涅耳繞射的效應不可忽略。星球的大小

則可以從一般天文物理學的模型和觀測來推估。視星

等 13等左右，光譜類型 A0和 K5主序星的視半徑在

50 AU遠處的投影大小約為 0.14和 0.9公里；如果視

星等更亮或是巨星，它們的投影大小會更大。這些數

字也大致和我們目標的小彗星相當，所有的效應必須

一併考慮。最近幾年，我們建立了繞射計算的程式碼，

包含了上述大部分天文物理的相關細節以及一些

TAOS 的系統特性例如拉鍊式取像和濾鏡等等。透過

這個比簡單幾何模型更精確的物理掩星模型，我們可

以模擬更真實的掩星觀測信號，用它來檢驗測試系統

參數或協助驗證將來的實驗結果。舉例來說，拉鍊式

曝光取樣的時間究竟應該用 0.2秒、0.3秒還是其他的

設定？理想情況下，比較短的曝光取樣時間可以比較

準確的看到掩星發生的時刻甚至於重現整個掩星繞射

過程。可是，縮短曝光取樣時間意味著相對來說會有

更大的散粒雜訊(shot noise)，進而降低掩星訊號的信

噪比，尤其是當目標星的星光微弱時問題最嚴重。可

以想見，對於一組給定的望遠鏡、目標星和掩星天體，

曝光時間不能太長也不能太短。一個數量級的估計

是，它應該和彗星的大小相當，在信噪比容許的範圍

內可以有些許的變化。事實上，這樣的敘述在某些假

設加上例如方井模型的簡化之下是可以嚴格證明的，

求出的最佳曝光時間大約相當於彗星大小的一半。我

們也可以利用繞射模擬進行類似的計算，結果小有差

異，或許是因為掩星光變曲線的不同所致。不過，如

果要回答曝光時間如何設定的問題應該要考慮另外兩

個重要的因素。第一，增加曝光時間可以增加同一視

野內目標星的數目，提高成功偵測的機率，但是如先

前所述，會比較難偵測到較小的彗星。第二，由古柏

帶天體的大小分布來看，縮短曝光時間就有機會看到

更小更多的彗星，相對也提高成功偵測的機率。問題

的最後答案可能要靠分析觀測數據和理論的電腦模擬

齊頭並進才能求出，因為彗星實際上的分布沒有人知

道，而那正是整個計畫想要回答的問題之一。在實務

上，恐怕必須要在觀測時嘗試不同的參數再進行分析

和比對。最近，有其他的個人或團隊提出或進行利用

單一望遠鏡在人造衛星或地面上以更快速的光度測定

觀測掩星繞射的光變曲線[20,21]。從繞射的觀點來

看，繞射產生的光度變化範圍總是大於這個小行星或

小彗星的幾何陰影。繞射提高了這些小天體掩星被偵

測到的機會，在某些情形下它們甚至於不需要真的『擋

住』背景的目標星，只要靠近一點就可以了。當然，

前提是要能夠在看似雜訊的觀測數據中檢出真正的繞
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射圖樣。如果可行，我們甚至可能可以觀測到遠在歐

特雲的彗星。掩星觀測對距離不敏感，從反面來說就

是掩星觀測恐怕很難決定小行星或小彗星的距離。從

純量繞射理論簡化的公式來看[22]，一個兩倍大的小

天體在四倍遠的距離如果以兩倍快的相對速度運動，

兩者由單一望遠鏡所觀測到的繞射光變曲線幾乎沒有

區別，無論是在地面還是在外太空。下式就是在黃道

面上考慮橢圓軌道而得出的相對速度垂直視線方向的

分量，v⊕、r⊕ 是地球的公轉速度和距離(即 1 AU，假

設是圓形軌道)，φ 是觀測的相位角(小行星-地球-太陽

夾角)，a、e、r 分別是小行星的半長軸、離心率和觀

測瞬間的距離。一般的三度空間運動則沒有簡單的公

式表示。 
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雖然相對速度多半由地球公轉速度來決定，考慮

橢圓軌道和三度空間分布的複雜性，它仍然可能有每

秒幾公里甚至於十幾公里的不確定性。譬如，令φ = 

0，第 8405號小行星 Asbolus ( a = 17.9 AU，e = 0.62)

在近日點時的相對速度(垂直視線方向的分量)大約只

有每秒 15公里。似乎必須使用多組的望遠鏡並涵蓋適

當大小的區域，才能直接並準確測量出繞射陰影的大

小和速度。此外，如果知道目標星的大小，對於距離

的估計也會有所幫助。 

 

其他的可行研究方向 

除了掩星觀測之外，這個計畫的儀器和系統特性

或是它將來的科學資料也可以用在其他方面的研究。

例如，一些激變星或是其他具有快速光變特性的天

體，透過 TAOS的拉鍊式取像可以有更好的時間解析

度。圖五是一顆變星 CY Aqr的光變曲線[23]，它的變

光週期大約是 88分鐘，亮度約 11等左右，振幅約四

分之三個星等。透過拉鍊式取像得出的結果和文獻上

的資料十分接近[24]。TAOS這型的小望遠鏡可以在很

短的反應時間內迅速指向特定的天區，因而，類似 γ

射線爆發 (gamma ray burst, 簡稱 GRB)的後像

(afterglow)，只要亮度夠高，透過全球網路(GCN)傳來

的座標，很容易就能夠被自動化的 TAOS 望遠鏡拍

下，提供第一時間的觀測資料。另外，視野相當於九

個滿月大小的 TAOS望遠鏡在巡天的過程中也有潛力

能發現 16或 17等以下的新小行星、小彗星或近地天

體(near Earth object)，不過這需要一些不同的軟體來進

行分析的工作。 

 

圖五 利用拉鍊式取像法觀測到的變星CY Aqr (天鷹座)光
變曲線。變光週期約 88 分鐘。採用的曝光取樣時間是 0.3
秒，圖中每個點都是 150秒(五百次)未經處理原始資料的平
均值。較平緩的是另一顆星的光變曲線，可相互參考比較。

(原始影像由金升光使用 TAOS A 望遠鏡拍攝，拍攝時間
2003年 9月 16日，光度測定數據由張智威提供) 
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