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回顧 

 在目前仍找得到的業餘天文書籍中，關於攝影極限星等最完整的討論可在

“A Manual of Advanced Celestial Photography”一書中找到。該書中的討論，若

濃縮到最簡，可以此公式為代表： 

 58.15log5.2log5 −−+= dfsm skyl        (1) 

此為該書中的(4.13)式，但單位被我修正為標準的公制單位。其中，ml 是攝影極

限星等，ssky是每平方角秒天空背景光的星等，f 是望遠鏡焦距，d 是底片上最小

（也就是最暗）的星像直徑（註一），d 與 f 的單位都是公尺。 

 同樣的公式也出現在日本的“增補 天體寫真テクニック”平林茂人的文

章中，我相信這本書中的公式與 A Manual 一書中的公式有同樣出處。根據 A 
Manual 一書，該式是由 F. L. Whipple 於 1942 年導出，這是該書對本公式出處唯

一的敘述，該式如何被導出或如何從實驗中歸納而得，我們無從得知，其它的

業餘文獻也未記載。 

 本文將從最基本的原理出發，探討並計算影響攝影極限星等的因素，終極

目標便是以我們已具有的簡單知識，徹底攻破(1)式。 

 

業餘天文攝影的極限星等 （狀況一） 

 此處之所以強調“業餘”，因為我們將先探討沒有濃度儀或任何專業測定

儀器的情況，我們唯一用來鑑定底片或照片的儀器的就是肉眼。 

 影響攝影極限星等最重要也最根本的因素就是天空背景光。天空背景光可

以來自城市或任何人為的光害、曙暮光、極光、黃道光、月光、及大氣本身的

發光現像（此稱天光，airglow）。其中，尤以最後者永遠甩不掉，在地球上任何

角落，都會有天光。我們在朝向天空拍攝時（透過望遠鏡或相機鏡頭），底片永

遠會看到並非全黑的天空，在做極長時間的曝光時，我們所能拍到最暗的星像，

便受限於天空本身的亮度。不意外地，比天空還暗的星點便會被天空本身的亮

度淹沒，不論曝光多久都無法在底片上顯現出來。 



 比天空暗多少的星點會被天空淹沒？這不是個容易回答的問題。如果我們

能做幾項還算合理的假設，我們或許可以回答它。假設我們的曝光時間夠長，

天空在底片上的濃度已遠高於底片的片基加灰霧濃度，此時底片上任何區域都

應有足夠多且均勻的銀粒子沉澱。再假設我們的星點與銀粒子相較並不會太

小，也就是星點面積內有數量足夠的銀粒子，以供我們用肉眼辨別在此區域內，

銀粒子濃度比週圍的天空略高。 

 基於我們對攝影的一般了解，我們知道，底片上相鄰兩塊濃度不等的區域，

在正常顯影的狀況下，如果曝光量相差超過 1/3 格，也就是 21/3=1.26 倍，那麼這

兩區在底片上的濃度差將足供肉眼察覺。這表示，如果某星經望遠鏡成像後的

表面亮度是天空的 0.26 倍，其造成的總曝光量（星點本身加天空）將會是天空

的 1.26 倍，足供我們辨認其存在。所以，在以肉眼辨認底片上的星像時，極限

星等便是表面亮度為天空的 0.26 倍的星像。 

 現在我們要將 0.26 這數字換算成極限星等，這需要一點麻煩的數學。首先，

若該最暗或最小星像在底片上的直徑是 d，光學系統的焦距是 f（d 與 f 取相同的

單位），則該星像直徑所對應的角直徑便是θ =d/f 弧度，以角秒為單位的話則是 

fd /102 5 ××=θ            (2) 

此處我們以角秒為單位，以配合常用的天空背景亮度單位。如果我們能攝得最

暗的星是 ml等，其星光散佈在θ 角秒直徑的圓形區域內（面積為πθ 2/4），其表

面亮度 s 便是（依據星等的定義）： 

 ( )4/log5.2 2πθ+= lms           (3) 
單位為星等每平方角秒。把(2)代入(3)再做些簡單的運算，我們得到 
 24.26log5log5 +−+= fdms l         (4) 
現在，我們要求星的表面亮度（s）是天空表面亮度（ssky）的 0.26 倍，把 0.26
換算成星等的話，我們有 
 46.126.0log5.2 +=−= skysky sss         (5) 
聯立(4)與(5)，我們得到 
 78.24log5log5 −−+= dfsm skyl        (6) 
或者，聯立(3)與(5)，我們得到 
 72.1log5 +−= θskyl sm           (7) 
式(6)與(7)是等價的，它們便是我們在這個階段需要的結果。 

 此處讓我對(7)式的意義做個簡短的說明，極限星等的意義在於考驗我們是

否能在一片明亮的天空背景中，辨認出一顆暗星。(7)式告訴我們，若我們的攝

影解析力越高，也就是θ 越小，極限星等便越高。這非常合理也合乎直覺，天

空在底片上單位面積的亮度不變，來自一暗星的星光總能量也不變，但若我們

能將此星的能量聚焦在底片上越小的區域，我們便越有希望從一片明亮的背景

中認出它來。 



 各位可能會發現，(6)式與(1)式並不一致，尤其是 log d 項前的係數讓人特別

不舒服（後面的常數項倒不頂重要）。先別急，這是因為它們是不同條件下的產

物，但並不表示(6)是錯誤的。我們可以舉個例子與數字代進去，看看結果合不

合理。 

 在條件優良的觀星地點（以 Kitt Peak 等遠離城鎮的天文台為例），無月光、

無極光、避開黃道、下半夜近天頂等條件下，天空背景光在綠色光的亮度約是

每平方秒 21.5 等。在光害日益嚴重的台灣，山區的背景亮度約比此高 1 到 1.5
等。此處我們減 1 等以符合台灣的中度光害條件，因此 ssk y=20.5。如果我們使用

的光學系統焦距為 530mm，底片上的最小星像直徑是 30µm（1µm=10-6m），則

依據(6)式，我們算出極限星等約是 17 等。這數字與我在 90 年代初期在阿里山

使用ε-160 拍攝的結果相當吻合。 

 關於(6)與(7)式，我尚有一事需說明，在變出 0.26 這數字時，我假設底片將

經正常顯影。但若我們增長顯影時間，也就是做所謂的 push，底片上的反差將

增加，這將使得即使曝光量差在 1/3 格以下，最終的濃度差仍可被肉眼查覺。這

相當於我們將 0.26 以更小的數字置換，也就是使我們有更高的極限星等。簡言

之，在顯影時做 push 有助於提升極限星等。至於我們最高可以透過 push 增進多

少極限星等，則視底片及顯影配方而不同。 

 

在有濃度儀的專業條件下 （狀況二） 

 前面我們認為，肉眼能在底片上辨認出最暗的星約是背景的 0.26 倍。這數

字在有濃度儀輔助的狀況下，還可以更低，也就是，我們可以從底片上辨認出

更暗的星像。 

 到底能辨認出多暗的星像，關鍵在一個最小星像直徑內，是否有足夠高的

訊噪比以供我們判斷此訊號是出於真正的星點還是雜訊。根據統計學原理，我

們用濃度儀掃瞄底片上某一範圍內的濃度然後求取平均濃度，掃瞄的範圍越

大，求得的平均濃度便會越準確。如果我們可以對一星像內的平均濃度做很準

確的量測，即使此平均濃度只比背景高出一點點，我們都有希望將它從背景中

辨認出來。所以若要將極限星等推到比天空背景還低很多，那我們需要的便是

一部濃度儀，以及在底片上相對於底片粒子來說越大越好的星像。在這樣的條

件下，我們可以對攝影極限星等做很精確的估計，以下介紹其計算。 

底片的噪訊比與 rms 粒狀性 

 底片的特性曲線形狀描述曝光量以及濃度間的關係，如果這條曲線為已

知，我們可以透過量測天體在底片上的濃度，來反推曝光量，也就是天體的亮



度。但任何量測必然伴隨誤差，如果濃度量測的方均根誤差是σD，其所對應到

曝光量（E）的對數的誤差是σlogE，那麼，這二者間的關係將非常簡單： 
 γσσ /log DE =             (8) 

其中，γ是特性曲線斜率。運用簡單的微分及誤差傳遞，σlogE 中討厭的對數可以

被拿掉，結果是 
 EE EEE /434.010ln/log σσσ ==         (9) 
結合(8)與(9)，我們得到 
 γσσ 434.0// DE E =           (10) 
(10)式中的σE/E 就是我們要的噪訊比。 

 在(10)的噪訊比公式的右側，γ是特性曲線斜率，是很容易取得的技術資訊，

那麼σD呢？我們如何知道σD的值是多少？ 

 σD 的數值可以使用濃度儀來量取，一種可能的做法就是，讓底片得到均勻

的曝光，沖片後以濃度儀掃瞄此一均勻曝光區上一個狹窄的帶狀區域。理論上，

既然底片受到的曝光是均勻的，濃度儀掃瞄出來的數值也該是一個不變的常

數。但因為底片的顆粒是有大小的，有些底方的顆粒數量會多一點，有些地方

少一點，濃度儀掃出來的濃度會有一微小的隨機變化，這個變化的方均根值就

是σD。 

 幸運的是，我們不必真的拿濃度儀去掃底片，至少在做極限星等的事前評

估時不必，這個掃瞄動作，底片的生產廠商已經幫我們做好了，其結果就是廠

商公布的 rms 粒狀性（grms）。更詳細一點說，根據 ISO 定義的標準測量方法，

底片 rms 粒狀性在測量時，面對平均濃度為 1.0（註二）的底片，濃度儀是掃瞄

過一個 48µ寬的區域，其所量到的方均根濃度變化乘以 1000，才是底片的 rms
粒狀性。換句話說，σD=grms/1000。把這個結果套入(10)式，我們得到噪訊比 
 γσ 434// rmsE gE =           (11) 

要注意的是，(11)式只對 48µ大的量測區域成立，我們在測量底片上的星點

濃度時，濃度儀量測濃度的區域不見得會是 48µ，而是該星點的大小 d。根據簡

單的誤差傳遞原理，訊噪比正比於量測區域面積之根號，換句話說，正比於量

測區域直徑。我們可以依此修正(11)式，結果是 

 
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攝影極限星等 

我們可以仔細想想(12)式的意義，E 是底片上的背景曝光量，其實也就是正

比於天空的表面亮度（ssky），σE 是我們在測量曝光量時因粒子雜訊而產生的誤



差。如果我們量到一個比σE 強很多的訊號，那我們便有信心說此一訊號是來自

一個真實的恆星，而非粒子雜訊。多強才是夠強？保守一點的話我們會要求訊

號至少要是雜訊的五倍，也就是 
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換成星等並以公尺為 d 的單位的話就成了 
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聯立(4)與(14)式，我們很快就可以得到 
 ( ) 76.10/log5.2log5log5.2 −−+−= γrmsskyl gfdsm     (15) 
這便是我們的追求的極限星等公式。各位會發現，(15)式與(1)式像多了，尤其是

log d 項前的係數，這完全是統計學所導致的結果。要注意的是，在(6)式中，我

們並未限定 d 與 f 的單位，只要二者單位一致即可，但在(15)式中，我們已限定

它們的單位都要是公尺。 

 我們馬上可以比對一下(15)與(1)式，看看能學到些什麼。如果我們讓特性曲

線斜率為 1.0（中高反差），我們會發現(1)式代表著約 85 的 rms 粒狀性。這並不

是非常讓人驚訝的結果，別忘了，(1)式是 40 年代的產物（70 與 80 年代的天文

用乳劑如 103aF 等，rms 粒狀性都仍高達 30 或 40）。 

 至此我們已完全攻略(1)式，我們可以相信(15)式是正確且合理的。現在讓我

以目前較具代表性的數據代入(15)中，使它成為適合現代底片的公式。對目前大

部份的正片與高反差黑白負片來說，rms 粒狀性 8、反差指數 1.0 是合理的平均

值，這樣的底片的極限星等是 

 26.13log5log5.2 −+−= fdsm skyl        (16) 

有趣的是，光是因為底片粒子變細了，我們的極限星等便比 1940 年代增加了超

過 2 等，這是很了不起的（當然，1940 年代的天空卻比現在暗了至少一個星等）。

而且，這只針對(16)與(1)式末尾的常數項而言，再考慮到 log d 項的話，現在的

極限星等會更高，因為底片粒子越細，星像便會越小。 

如果用的是 TP，其 rms 粒狀性在 10 左右，但這是以 4µ為範圍做掃瞄，與

正統 rms 粒狀性的 48µ不同，因此我們要對(12)式做出修正。將這些都考慮進去

後，我們得到 TP 的極限星等公式是 
 56.10log5log5.2 −+−= fdsm skyl        (17) 

要提醒大家的是，(16)與(17)式代表的都是以濃度儀做精確統計分析的狀況，一

般我們對底片做目視判別的話，得到的極限星等都遠不及(16)或(17)的理論值，

尤其是(17)式。 



 

綜合討論 

 最後，我將簡單討論以上計算

結果的意義。首先，我們可以比較

一下第一與第二種狀況的不同。圖

一是根據(6)式與(16)式畫出狀況

一、二的極限星等，假設焦距 1m，

天空背景亮度是每平方秒 20.0 等。

我們可以看出，只要是星點直徑在

25µm 以上（註三），狀況二的極限

星等便比狀況一高，而且，星點直

徑越大，二者差別越大。這一點也

不令人意外，用濃度儀做精確測

定，當然可以從底片上檢測出肉眼分辨不出的暗星，而且依照我們之前的論述，

星點越大，濃度儀便可測量越大的範圍以作平均，其辨別暗星的能力也就越強。

不過整體而言，星點越小極限星等越高這件事，不論對哪一種狀況都成立，這

一點讀者應放在心上。 

 不論是(16)式還是(1)式，都是基於有濃度儀輔助的情況，這對大部份業餘攝

星者來說並不實際，我建議攝星者在評估極限星等時，應使用(6)或(7)式，也就

是以肉眼判定底片上的星像的狀況。以下僅針對(6)與(7)討論。 

 圖二是根據(6)式，針對不同焦

距所畫的極限星等圖，幾個基本趨

勢可以在圖中清楚看到。一是，對

任何焦距來說，星點越大極限星等

便越低，這仍與圖一一樣。二是，

焦距越長極限星等越高，這可能與

我們一般的預期不盡相同。在一般

印象中，越低焦比的高速系統越能

有效拍到較暗的天體，這是正確

的。不過，焦比只關係著你可以怎

樣的速度達到極限星等（焦比越低

越快），卻不能給你較高的極限星

等。如果你希望在短時間內拍到較暗的天體，你應使用低焦比的系統，但如果

你希望拍到最暗的天體，你應使用長焦的系統。 

 從實用的角度來看，圖二應是最適合業餘攝星者作為評量極限星等之用，

你只要知道自己使用的光學系焦距，再從底片上量出最小星像直徑，配合你的

圖㆒

圖㆓ 



攝星地的天空亮度，便可知極限星等。但圖二有一點具有誤導性，並不是採用

長焦的系統就一定會有較高的極限星等，很重要的一個原因便是，越長焦的系

統拍出的星像往往越大，這會抵消一部份長焦距帶來的優勢。 

 概念上較一目瞭然但卻較不實

用的畫法是如圖三一般。圖三是依

(7)式所畫出，可以看到，角解析力

越高（θ越小），極限星等便越高。

依我文章中所述的概念，真正影響

極限星等的是攝影解析力，既不是

星像直徑也不是焦距其中的任何單

一項，而是二者之比值。 

 追根究柢，要提高極限星等，

只有兩條路：提高解析力，尋找天

空背景光較低之地點。後者受限於地理環境，除非我們前往國外的優良天文地

點，在台灣，實在很難擺脫光害，因此恐怕只有從解析力下手。 

影響解析力的因子有很多，在使用短焦距的系統時，解析力往往受限於底

片粒子的大小以及光學系統的像差，這時要提高解析力，便需從使用細粒子的

底片及高性能的光學系統著手。在使用長焦距（至少 500mm 以上）的系統時，

解析力除了受光學系統品質影響外，亦受到大氣條件的限制。台灣的高山上，

一般的大氣寧靜度都在 2 角秒以上，較少好到 1.5 秒以下。也就是說，我們的極

限星等最終極的限制便在於這 1.5 秒的解析力。根據圖三，以台灣的大氣條件及

天空亮度，不論我們使用怎樣的底片或怎樣的望遠鏡，極限星等都難達到 21 等

以上。 

 不過，讀者們不要忘記，以上我說在台灣很難達到 21 等的極限星等，是基

於狀況一的條件。如果你有濃度儀以應用(16)式、或透過掃瞄器來疊合多張的曝

光，甚至，你不使用底片而用 CCD 來拍照，當然是可以達到 21 等以上的極限

星等的。 

 

註釋 

註一：最小星像直徑亦有公式可計算，但因超出本文的探討範圍，此處不予詳

述，有興趣的讀者不妨參考我的“談星野攝影的底片”一文。 

註二：這個平均濃度為 1.0 的要求並不特別影響我們此處的計算，事實上，對大

部份底片來說，要達到最高訊噪比，確是要透過大量的曝光讓天空背景的曝光

達到 1 左右。換句話說，我們以長時間的曝光追求極限星等的話，底片上的背

圖㆔



景濃度會自動符合 rms 粒狀性的濃度 1.0 條件。 

註三：在星點直徑 25µm 附近或以下，兩條曲線開始交錯，這一部份我並不建議

讀者們過於認真看待。這是因為此時的星點大小已不比底片的粒子大很多，回

顧在狀況一時我做的第二個假設，當星點大小只比底片的粒子大幾倍時，此假

設便不再精確。所以狀況(1)的公式，依使用底片的不同而有不同的應用下限，

對大部份的底片來說，25µm 已經有點接近此下限了。 

註四：本文原出處為 ALOHA天文小站 
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