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A mi abuela.
A Rafa.

"We are made of stellar ash. Our origin and evolution have been tied to distant
cosmic events. The exploration of the cosmos is a voyage of self-discovery.”
Carl Sagan
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1 Introduccion.

1.1 Concepto de plasma. Fisica de plasmas.

El plasma es considerado el cuarto estado de la materia, ademas de los tres mas conoci-
dos, solido, liquido y gaseoso. A pesar de ser el mas desconocido y el ultimo en ser estudiado
en profundidad, es el estado de la materia que méas abunda en el Universo, con la Tierra,
en su mayoria en estado solido, representando una anomalia. Se define un plasma como un
sistema formado por constituyentes neutros, como dtomos o neutrones, por constituyentes
cargados, como iones, electrones o protones, y caracterizado por ciertas condiciones bajo las
cuales se manifiestan de forma evidente comportamientos de tipo colectivo. La evolucion
dindmica de un plasma estd gobernada por las interacciones electromagnéticas, de largo
alcance, que se establecen entre sus particulas componentes. Esta caracteristica es la que
posibilita la aparicion de fenémenos colectivos en el plasma, como por ejemplo una amplia
variedad de fenémenos ondulatorios. Ademas, como consecuencia de las interacciones a
larga distancia y los fenémenos colectivos, el plasma es un medio no lineal y esto provoca
que su dindmica sea compleja, pudiendo generarse inestabilidades, movimientos caoticos
de sus particulas y fenémenos de turbulencia.

Ademas de los plasmas astrofisicos y espaciales, que son todos aquellos que aparecen
mas alld del planeta Tierra, durante los tltimos 60 afios los plasmas han tenido un gran
impacto en la sociedad. Asi, nos encontramos plasmas de bajas temperaturas en las lampa-
ras de descarga, en los laseres de gases, en el procesamiento de materiales al estar presentes
en las mayores industrias de manufacturacion a nivel mundial (industrias armamentistica,
textil y del papel, automocion, etc...), en los procesos de enriquecimiento de combustible
nuclear o para la obtencién de productos usados en pruebas diagnosticas y tratamientos
de medicina nuclear. Los plasmas de mayores temperaturas son objeto de intenso estu-
dio también por su participacion en el campo de la fusion termonuclear controlada (tanto
magnética como inercial), proceso este que permitiria solucionar el problema del abas-
tecimiento energético a nivel mundial siendo, al mismo tiempo, respetuoso con el medio
ambiente. También, y de forma mas reciente, los plasmas son objeto de estudio en el area
denominada como Astrofisica de Laboratorio, en donde, haciendo uso de las grandes ins-
talaciones que se desarrollaron en principio para el estudio de la fusién nuclear, se recrean

fendmenos astrofisicos en el laboratorio convenientemente escalados. Esta relativamente
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joven disciplina ha experimentado un interés creciente en la comunidad cientifica dedicada
al estudio de plasmas pues los experimentos que se realizan en laboratorio de manera con-
trolable sirven como banco de pruebas de mucho de los modelos numéricos y cédigos que
se emplean habitualmente en otras areas tematicas relacionadas con los plasmas.

La Fisica de Plasmas tiene como objetivo primordial la descripciéon de los procesos
elementales que experimentan sus constituyentes a partir de principios conocidos que go-
biernan su comportamiento microscopico, para, posteriormente, poder explicar el complejo
comportamiento macroscépico de estos sistemas. Evidentemente, la descripciéon satisfacto-
ria de los plasmas implica a muchas disciplinas como la mecanica estadistica, la dinamica
de fluidos, la electrodindmica y la fisica atomica. Esta Tesis Doctoral se enmarca dentro del
campo de la Fisica de Plasmas y en particular en la descripciéon microscopica de plasmas
de elementos y en condiciones encontradas en el area de la Astrofisica de Laboratorio. Por
ello, en el siguiente apartado, presentamos una breve introduccién a dicha 4rea centran-
donos en aquellos desarrollos que la han hecho posible. A continuacién, describiremos los
objetos astrofisicos que han sido simulados en los experimentos de laboratorio (blast waves
en remanentes de supernova y jets asociados a estrellas jovenes) analizados en esta Tesis
y repasaremos las técnicas més comunes empleadas en su reproduccién en laboratorio.
Finalizaremos con un breve comentario acerca de una de las més tipicas inestabilidades

asociadas a este tipo de fenémenos, las inestabilidades térmicas por enfriamiento radiativo.

1.2 Astrofisica de laboratorio.

La Astrofisica de Laboratorio, disciplina con poco més de veinte anos de evolucion,
sirve como soporte y ampliacion de la Astrofisica ordinaria u observacional.

Junto a los calculos tedricos complementarios, la popularmente llamada Astrofisica de
Laboratorio sienta la base de la Astrofisica moderna, plantedndose incluso como clave en
su proyeccion futura. El campo de la Astrofisica de Laboratorio abarca el estudio teorico y
experimental de la fisica que subyace bajo ciertos fendémenos fisicos observados en el cosmos,
en un régimen susceptible de presentarse en un laboratorio, evitando los inconvenientes que
el anélisis observacional suele presentar.

Como su nombre indica, la pretension de la Astrofisica es la aplicacion de la Fisica al
estudio de los Astros. Por supuesto es un abuso este del lenguaje, puesto que tan importante
es el astro (estrella, planeta, galaxia, camulo, ...) como el medio que une la distancia
entre ellos, lo que se llama, medio interestelar entre estrellas, medio interplanetario entre
planetas, medio intergaldctico entre galaxias,... En secciones futuras, en las que se hablara
de ciertos experimentos de Astrofisica de Laboratorio, quedard en evidencia este hecho,
pues, como veremos, la interaccion entre el fenémeno y el medio ambiente es un aspecto
fundamental.

Como decimos, la Astrofisica de Laboratorio da un enfoque enriquecedor a la Astrofisica

observacional porque introduce el atractivo de evitar ciertas trabas que la propia observa-
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cion lleva aparejadas y que van fundamentalmente ligadas a la distancia entre el observador
y el fenémeno objeto de estudio, a las limitaciones tecnoldgicas, a la imposibilidad de ac-
ceder al fenémeno en varias ocasiones, de repetirlo, o a la imposibilidad de controlar las
condiciones bajo las cuales se produce. En este sentido, la Astrofisica de Laboratorio, que
permite cercania al fenémeno y capacidad de control, ha abierto un nuevo camino que
usan los astrofisicos, y que une a fisicos experimentales y teéricos en la investigacion del
Universo, ofreciendo ademaés nuevos puntos de vista en los procesos de interpretacién de

los datos observacionales y de las teorias actuales sostenidas por la Astrofisica Moderna.

Por supuesto, por otro lado, los experimentos llevados a cabo como fruto del avance en
Astrofisica de Laboratorio, sirven también como validacion de los codigos computacionales

que se usan en el estudio de fenémenos astrofisicos.

Para llegar a concebir esta disciplina hicieron falta dos desarrollos importantes. Por un
lado, pretender hermanar dos fenémenos, uno a gran escala, la escala del Universo, con otro
a pequena escala, la escala del laboratorio, es evidente que debi6 resultar dificil e incluso
impensable. Gracias a la teoria del escalado hidrodinamico introducida por Ryutov et al. [1]
(en adelante, este trabajo lo denotaremos por RYU), esta relacion se formulé como posible
siempre y cuando se cumplan ciertas condiciones que ya comentaremos mas adelante. El
otro desarrollo indispensable fue el avance tecnologico de sistemas laser de alta potencia.
Los primeros dispositivos capaces de generar la potencia suficiente para promover la gene-
racion del tipo de fenémeno que se trata de recrear, fueron los laseres OMEGA y NOVA.
Los trabajos realizados con estos en el dmbito de la Fusion por Confinamiento Inercial
fueron fuente de inspiracion para los que iban a convertirse en los futuros Astrofisicos de

Laboratorio.

Poco a poco, ambos avances fueron progresando de manera que, por un lado, la teoria
del escalado hidrodindmico permite acceder a cada vez mas complejos sistemas astrofisicos
y por otro, se han anadido nuevos tipos de instalaciones capaces de generar alta potencia
como son las instalaciones de pinzamiento magnético (Z-pinches). Actualmente, la Astro-
fisica de Laboratorio sigue en progreso y son muchos los autores que dedican a ella sus

investigaciones en cada vez mas campos y fenémenos.

En esta Tesis, los fendémenos astrofisicos que se analizaran son de dos tipos: las ondas
de choque radiativas de Remanentes de Supernova (SNR, del inglés Supernova Remnants)
y los jets estelares de niicleos de formacion estelar, también llamados Objetos Herbig-Haro.
En las secciones 1.3 y 1.4, respectivamente, se incluird una breve descripcién teérica de

estos fenémenos.

1.2.1 El problema del escalado.

Ya se habia comentado al inicio de esta seccidon, que para llegar a concebir la Astro-

fisica de Laboratorio hicieron falta dos desarrollos importantes. Por un lado, el desarrollo
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de instalaciones capaces de generar suficientemente alta potencia y por otro, el escalado
hidrodinamico.

En este apartado vamos a introducir la teoria del escalado hidrodindmico que da sus-
tento a los trabajos en Astrofisica de Laboratorio.

A priori podria parecer que las simulaciones en laboratorio son imposibles a causa de
la enorme diferencia de escalas fisicas, sin embargo, en la década de los noventa comienzan
a darse los primeros pasos en direccion a la semejanza hidrodinamica que posibilitard la
comuniéon de ambos escenarios (ver RYU).

Partiendo de la idea de dos sistemas que se comportan como fluidos hidrodinamicos
compresibles ideales (donde la viscosidad y la conductividad térmica son nulas), gobernados
por las ecuaciones de Euler, se introduce lo que se denomina la semejanza de Euler, que seria
una correspondencia directa entre dos sistemas que satisficieran las mismas ecuaciones. A
través de ella se llega a que dos sistemas hidrodindmicos se comportaran de forma similar

si tienen el mismo numero de Euler

Eu:fu-\/E:ful-Mﬂ (1.1)
p b1

donde v y v; son las velocidades de los sistemas, p y p1, las densidades y p y p; las presiones
de los mismos.

Comparando la evolucion temporal de los dos sistemas, llamando h y hy a las escalas
espaciales, se da, a través de la definicion del namero de Euler (ecuacion (1.1)), la siguiente
relacion entre las escalas temporales de ambos sistemas; el segundo sistema evolucionara

idénticamente al primero en una escala temporal dada por:

h h h
v =0 - plv =17 p/p =>t1=t'—1‘ pL/PL (1.2)
pi/pm ti p1/p1 h p/p
O, lo que es lo mismo
hi | p/p
o= L 1.3
! h p1/p1 (13)

donde 7 y 7 representan los tiempos caracteristicos de los sistemas, que pueden representar

cualquier escala temporal con significado fisico tal como el tiempo para que se produzca un
cierto cambio en la escala espacial del sistema h, el tiempo de desplazamiento del choque
del SNR, o el tiempo en el que se desarrolla una inestabilidad.

Cumplida la semejanza, trabajaremos contando con que en ambos sistemas gobierna la
misma fisica, descrita por las ecuaciones de Euler. Y esto es independiente de los estados o
situaciones que desarrollen los sistemas: si el sistema experimenta choques fuertes o débiles,
descompresiones, si desarrolla estructuras inestables, si entra en un régimen no lineal o si
llega a ser turbulento.

Condiciones necesarias para que las ecuaciones de Euler sean validas:
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1. El sistema ha de ser necesariamente colisional.

Asumir el comportamiento del sistema como un fluido implica conocer la posicion
de las particulas del sistema. Para conseguir hacer esta localizacién, los procesos
hidrodindmicos deben ocurrir en una escala mucho menor que la escala espacial h

del sistema.

2. El transporte de energia por conducciéon de calor debe ser despreciable comparado

con el transporte de energia por conveccion.

El pardmetro adimensional que caracterizard el transporte de calor es el Numero de

Peclet, que corresponde a la razoén entre la convecciéon y la conducciéon de calor

pe="" (1.4)
X

donde h ya fue definida como la longitud caracteristica del sistema, v es la velocidad
del fluido y x es la difusividad térmica para los electrones, que corresponde a la

principal contribucién a la conduccion de calor.

Asi, para que las ecuaciones hidrodinamicas sean vélidas es necesario que el nimero

de Peclet sea alto, lo que significaria que la conveccion domina sobre la conduccion.

3. La pérdida de energia por radiaciéon debe ser despreciable.

El flujo de energia transportado por la radiacién debe ser pequeno comparado con

los flujos de energia hidrodinamicos.

4. Los efectos de la viscosidad deben ser insignificantes.

Para poder aplicar las ecuaciones de Euler es necesario que los efectos viscosos no sean
importantes. Esto se analiza estudiando el Nimero de Reynolds, Re, que corresponde

a la razon entre la fuerza de inercia y la fuerza viscosa. Se debe cumplir que

Re = th >1 (1.5)

donde v es la viscosidad cinematica.

Aunque los experimentos de simulacién de RYU que sirvieron para el estudio y presen-
tacion de esta teorfa del escalado hidrodindmico estan todos relacionados con el fendmeno
de la supernova (SN) y su Remanente (SNR) (en concreto, con la SN 1987A), el analisis del
escalado entre fen6meno astrofisico y laboratorio que se presenta es juzgado como bastante
general. No obstante, hay que tener en cuenta que en esta primera contribuciéon al concepto
de semejanza hidrodindmica no se profundiza en problemas donde por ejemplo el campo

magnético es importante o se tiene un considerable enfriamiento por radiacion.
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Es a partir de este trabajo que muchos estudios establecen formalmente las condiciones
para la validez y las limitaciones de los experimentos de simulacion en la disciplina Astro-
fisica de Laboratorio [2-6]. En estos, progresivamente, se va atendiendo a fenémenos cada
vez méas complejos que ya incluirian radiacion fuerte o campos magnéticos. Algunos de los
entornos astrofisicos candidatos al escalado en laboratorio que se incluyen en estos tltimos
trabajos son las nubes moleculares foto-evaporadas, los jets astrofisicos, el medio interes-
telar, la fotoesfera estelar, los discos de acreciéon o el viento estelar. También son tratados
fenomenos potencialmente relevantes en la Astrofisica de Laboratorio que no necesaria-
mente tratan de reproducir escenarios concretos [4| que tienen como base la interaccion de
la radiacion de laseres ultra intensos con el plasma. Estos experimentos son tutiles también
para testear las reglas de escalado e intentar definir un dominio de aplicabilidad de las
mismas asi como para usarlas como herramientas de prediccion.

Como se introdujo al principio de la seccidn, los cuerpos astrofisicos que vamos a tratar
en esta Tesis Doctoral son las ondas de choque radiativas habituales en remanentes de su-
pernova y los jets astrofisicos tipo Herbig-Haro, fendémenos ambos tipicamente radiativos
y en donde materia y radiacion estén fuertemente acopladas. Trabajos més recientes [6,7],
han extendido el escalado hidrodindmico propuesto en RYU a sistemas radiativos emplean-
do un modelo alternativo basado en la teoria de grupos de Lie para las transformaciones de
escala. Ya que el planteamiento de la Astrofisica de Laboratorio es recrear, en pequena es-
cala, sistemas de talla astrofisica, parece natural usar una herramienta matematica de este
tipo para su desarrollo. Con ello, se han conseguido escalar muchas situaciones astrofisicas

bajo distintos regimenes radiativos en laboratorio.

1.2.2 Grandes instalaciones.

Como ya se ha introducido, para estudiar los sistemas astrofisicos, para conocer la fisica
que encierran ciertos fenémenos del cosmos, desde hace algo més de dos décadas ademéds
del estudio teodrico y la computacion se hace uso de experimentos de laboratorio.

En esta seccion, vamos a hablar de las Instalaciones HED (High-Energy Density): La-
seres de alta potencia y Z-pinches, ambos desarrollados bajo el marco del programa de
Fusion por Confinamiento Inercial y que actualmente son pieza clave en el desarrollo de la
Astrofisica de Laboratorio [8,9].

Para conseguir las extremas condiciones necesarias en estos experimentos, es necesario
focalizar gran cantidad de energia (del orden de F' 2 1kJ) en escalas espaciales del orden de
L < 1mm en intervalos de tiempo muy pequenos (0t < 1us). Con el desarrollo de laseres
de pulso mas corto (femtosegundos), la energia del laser necesaria para conseguir alta
potencia se ha reducido a valores incluso menores de 1J. Asi, los laseres de alta potencia,
cuyos pulsos tienen la capacidad de focalizar su energia en voliimenes micrométricos y en
escalas de tiempo de nano y femtosegundos y los Z-pinches, que realizan descargas de alta

intensidad 2 1MA a través de un conjunto de alambres cilindricos de plasma en los que
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se produce implosién debido a la fuerza magnética J x B, son mecanismos que han sido
plenamente desarrollados durante las dltimas tres décadas y aplicados a experimentos de

Astrofisica de Laboratorio en los ultimos 15-20 anos.

1.2.2.1. Ldseres de alta potencia.

Con el estudio de la fusién por confinamiento inercial como motivacion, durante los
altimos 30-35 anos se fueron construyendo diversos laseres de alta potencia con el objetivo
de crear explosiones (fusion) en miniatura con una importante ganancia de energia de
~ 100.

Vamos a hacer a continuaciéon una pequena presentacion a algunas de las instalaciones
basadas en laseres de alta potencia dedicadas a la realizaciéon de experimentos HED con

fines astrofisicos:

s Kl laser OMEGA esté operativo desde 1995 y fue una de las primeras herramientas
usadas en las investigaciones llevadas a cabo en el Laboratory of Laser Energetics
de la Universidad de Rochester. Sus dimensiones son de 10 metros por aproximada-
mente 100 metros de longitud y es capaz de focalizar més de 40 kJ de energia en un
objetivo de menos de 1 mm de didmetro en aproximadamente una billonésima de se-
gundo. Desde 2008 esté también en activo OMEGA-EP (eztended performance), una
evolucion de OMEGA que aumenta sus capacidades pudiendo proporcionar pulsos
de muchos kJ en picosegundos, con potencias de petavatios e intensidades muy altas
que exceden los 102 W /cm?. Estos haces son enviados a objetivos tanto dentro de
OMEGA como a una camara independiente situada dentro de la propia area de ob-
jetivos de OMEGA-EP. Todas estas capacidades hacen de OMEGA una plataforma

de experimentacion extraordinaria.

= Kl laser GEKKQO XII es una instalacion operativa desde 1983 perteneciente al Ins-
titute for Laser Engineering de la Universidad de Osaka, en Japon. Se trata de un
sistema formado por doce haces laser de 30 kJ, capaces de hacer incidir una potencia
de 55 TW en un objetivo en 0.1-10 ns.

= Cominmente conocida como PALS por su acrénimo inglés Prague Asteriz Laser
System y ubicada en Praga, es una instalaciéon laser de yodo con capacidad para
generar energias por encima de 1 kJ y, con pulsos de alrededor de 350 ps, potencias de
3 TW. A partir del pulso inicial, gracias a cinco amplificadores, se consigue generar la,
alta potencia necesaria para, entre otros objetos, recrear las temperaturas y presiones

necesarias para experimentos en Astrofisica.

= Del acréonimo inglés National Ignition Facility, la instalacion NIF, localizada en el
Lawrence Livermore National Laboratory en Livermore, California, es un dispositivo

laser ultrapotente capaz de generar 500 TW en unos pocos picosegundos. Para ello
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usa 192 haces de luz que viajan alrededor de 1500 metros hasta llegar al centro de
la cAmara del objetivo. Los objetos de estudio de NIF dentro de la disciplina de
la Astrofisica de Laboratorio son variados e intentan, por ejemplo, recrear el ciclo
completo de vida de una estrella, desde su formacion en la estructura fria de las nubes

moleculares hasta su explosiva muerte en forma de supernova.

s VULCAN es el laser de Neodimio de alta potencia instalado en el Central Laser
Fucility en el Rutherford Appleton Laboratory en Reino Unido. Este dispositivo es
capaz de dirigir energias de hasta 2.6 kJ en pulsos largos (del orden de nanosegundos)
y alcanzar potencias de 1 PW para pulsos cortos de 500 fs de duracion, depositando
hasta 102! Wem ™2 en el objetivo. Con estas caracteristicas son muchas areas y apli-
caciones de la fisica las que pueden desarrollarse, entre ellas ciertos experimentos de

Astrofisica.

» THOR, ubicado en la Universidad de Texas (Estados Unidos) dentro del High In-
tensity Laser Science Group, es un laser de alta potencia dedicado al estudio de la
interacciéon de intensidades potentes con la materia. Estd disenado para depositar
pulsos ultracortos, del orden de 20-100 fs con energias menores a un Julio, dando

lugar a picos de potencia de 20 TW y amplificando su energia hasta 1000 veces.

s ASTRA GEMINI es un sistema laser de pulsos ultracortos capaz de depositar haces
de 15-30 J en 30 fs con intensidades que pueden superar los 102" Wem ™2 y focalizar en
un objetivo de unas pocas milésimas de milimetro de seccién. Ubicado en el Central
Laser Facility del Rutherford Appleton Laboratory (Reino Unido), los experimentos
en este dispositivo producen fuentes coherentes de rayos X o haces energéticos de
electrones y protones. Se compone de dos instalaciones, ASTRA y ASTRA GEMINI,
extension de la anterior y con sus especificaciones proporcionan a los experimenta-
dores la capacidad de estudiar el comportamiento de la materia bajo condiciones

extremas de presion y temperatura.

» Las instalaciones de LULI, Laboratoire pour I'Utilisation des Lasers Intenses (Pa-
laiseau, France), son ampliamente utilizadas con fines astrofisicos recreando muy
diversos fenémenos. Estan formadas por dos dispositivos multi-haz, LULI2000 y EL-
FIE, ambos laseres de alta potencia. Los experimentos se basan, principalmente, en
irradiar con luz laser objetivos s6lidos o gaseosos iniciando en ellos el estado de plas-
ma, con condiciones de temperaturas, densidades y presiones extremas. LULI2000 se
trata de un laser pulsado de Neodimio de tres haces que alcanza los 2 kJ en regimenes

de nanosegundos.

1.2.2.2.  Instalaciones de potencia pulsada. Z-pinches.

Los dispositivos de potencia pulsada se llaman asi porque se basan en lanzar un pulso

corto (variando de unos pocos ns a unos pocos cientos de ns) de gran intensidad. El
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dispositivo més comun que funciona con potencia pulsada es el Z-pinch. En un Z-pinch,
la energia eléctrica almacenada lleva una corriente a través de un conductor cilindrico
resultando una gran fuerza de pinzamiento o constriccion. Esta fuerza acelera la materia
interior causando colisiones en el centro del pinch, convirtiéndose las energias cinética y

magnética en energfa térmica, mucha de la cual es irradiada como rayos X.

Los experimentos con los Z-pinches permiten gran cantidad de aplicaciones. Primero,
usando un conjunto de cientos de alambres de alto Z, podemos obtener una eficiente con-
version de energfa eléctrica en rayos X térmicos. La maquina Z de los laboratorios Sandia,
por ejemplo, puede producir cerca de 2MJ de rayos X a una temperatura por encima de 10°
grados. Esta energia de rayos X puede ser usada para generar una onda de choque que sera
més energética y de mucha mayor area que la que es posible conseguir en los experimentos
laser, lo que puede ser una ventaja. También, usando un conjunto de alambres conico, se
puede producir un jet de material que colapse radiativamente, lo que es relevante en jets

astrofisicos.

A continuacion presentamos dos de las instalaciones dedicadas a la realizacion de ex-

perimentos HED con fines astrofisicos:

= La instalacion de potencia pulsada Z, perteneciente a Sandia National Laboratories
en Albuquerque, Nuevo México, proporciona potencias e intensidades extremas, no
obtenidas en ninguna otra instalacion de este tipo. Se consiguen alrededor de 26 mi-
llones de amperios para alcanzar emisiones de rayos X de 350 TW. Dentro de los
propositos de Z estd tratar de reproducir las condiciones extremas en la que se en-
cuentra la materia en el Universo de manera que, la maquina 7 usa altos campos
magnéticos para producir las altas temperaturas y presiones necesarias en experi-
mentos HED y, por su parte, su acompanante, la fuente de rayos X SATURN simula

los efectos de radiacion.

» El generador MAGPIE (Mega Ampere Generator for Plasma Implosion Ezperiments),
en el Imperial College de Londres, es la instalacion usada més activamente para ex-
perimentos de Astrofisica de Laboratorio. Genera una potencia de un TW, con una
corriente de 1.4 MA en 240 ns y hace posible crear jets de plasma que recrean a
los jets protoestelares. El pulso de alta intensidad se introduce en un conjunto de
alambres metdlicos o en un disco metdlico segun cual sea la configuraciéon. En cual-
quier caso, el resultado es la generacion en laboratorio de jets altamente colimados
y supersonicos sometidos a un alto enfriamiento radiativo como los observados en el

Universo.
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1.3 Ondas de choque radiativas en remanentes de

supernovas.

Las ondas de choque son comunes en el Universo en muy diferentes escenas astrofisicas
y son pieza clave en el transporte energético a través del medio interestelar. Sin embargo,
antes de comenzar a dar una explicacion detallada de las mismas y de los experimentos
en los que son relevantes en general y que hemos analizado nosotros, en particular, es
importante para nosotros construir un marco teérico sencillo que ayude al lector a situar
este fenomeno en el contexto concreto de las explosiones supernova (SN) o, en su fase

tardia, los remanentes de supernova (SNR).

1.3.1 Supernovas. Breve descripcion tedrica.

La observacion de la primera supernova data de Noviembre de 1572. El astrénomo
Tycho Brahe es el responsable de que contemos con este hallazgo en la constelacion de
Casiopea de forma detallada y con observaciones precisas de la evolucién de su magnitud
aparente. Este descubrimiento inici6 el camino hacia una nueva concepcién cosmologica
del Universo; a partir de este momento ya no tendria cabida la idea de una esfera celeste
inmutable. La nueva concepcién seria apoyada por el siguiente descubrimiento de otra
supernova, en 1604, que interesé a personajes notables como Johannes Kepler o Galileo
Galilei, que con sus estudios sobre la paralaje del objeto, concluyé que la nueva estrella no
podria encontrarse en la béveda celeste entre las estrellas fijas.

Miés recientemente, en 1987, pudo observarse la mas espectacular, la supernova mas
brillante vista desde el invento del telescopio. Este objeto emiti6 radiaciéon en todas las
longitudes de onda, de los rayos gamma a los rayos X y por primera vez se detectaron neu-
trinos provenientes del colapso del nucleo estelar. La SN 1987A se ha hecho una referencia
natural para las estimaciones numéricas gracias a la gran cantidad de datos observacionales
obtenidos durante las pasadas décadas.

Las supernovas son explosiones devastadoras que, casi siempre, destruyen una estrella
por completo. Forman parte de la evolucion estelar de cierto tipo de estrellas, en sus estados
mas tardios. Los restos que deja esta explosion tienen una masa del orden de entre 1 y 10
veces la masa solar y son lanzados a velocidades que rondan los 10! cm/s. Se trata de un
fen6meno con una luminosidad grandiosa, a veces, en radiacién visible, son tan luminosas
como una galaxia completa aunque tan intensamente esta radiacién dura s6lo unos meses
y se va apagando de forma gradual.

Realmente, las supernovas son fenémenos bastante raros, tipicamente ocurren una vez
cada 100 afios en una galaxia. Como sus espectros han sido cuidadosamente estudiados pa-
ra cientos de supernovas de las cuales se han podido realizar observaciones espectroscopicas

con buena resolucién, se ha llegado a tener conocimiento de los distintos tipos de meca-



Ondas de choque radiativas en remanentes de supernovas. 11

nismos y progenitores que dan lugar a las supernovas, y de ahi, a obtener una clasificacion

detallada de sus distintos tipos.

El principal indicador para la clasificacion astronémica de las supernovas (figura 1.1) es
la cantidad de hidrégeno observable en sus espectros [10]. Llamaremos supernova Tipo I,
a aquellas que no exhiben lineas espectrales de hidrégeno, y supernovas Tipo Il a aquellas
cuyos espectros presentan claras lineas de hidrogeno. Dentro de cada una de estas clasifi-
caciones hay varios subgrupos; se habla de supernova Tipo Ia cuando una supernova Tipo
I presenta una fuerte linea espectral de silicio II en 615 nm. Los subtipos Ib y Ic se basan
en la presencia o carencia, respectivamente, de lineas de helio. Como dijimos, se habla de
supernovas Tipo II cuando sus espectros presentan lineas de hidrégeno, y sus subtipos son
Tipo II-P o Tipo II-L segun sea la forma de su curva de luminosidad, si presenta o no, una
estructura plateau. Esta estructura es una meseta que se presenta entre los dias 30 y 80
desde el méaximo de luminosidad de la supernova, y durante esta fase, la atenuaciéon de la

luminosidad se vuelve menos pronunciada.

Por supuesto, esta clasificacion no es exacta. Se han encontrado objetos que no se ajus-
tan a esta descripcion, o que cambian sus caracteristicas durante su evolucién, cambiando

por tanto su clasificacion.

Presencia de lineas de

Silicio I1
Ausencia de lineas de Hidrégeno TlpO Ia
= Presencia de lineas de Helio
TlpO I Ausencia de lineas de .
Silicio IT Tipo Ib
TlpO Ib’ TlpO Ic | Ausencia de lineas de Helio
S l q Tipo Ic

Presencia de lineas de Hidrégeno | Plateau Tipo ITP

Tipo II Lineal  Tipo IIL

Figura 1.1:

Clasificacion de las supernovas.

Observacionalmente, también se ha llegado a hacer una clasificacion segun los entornos
en los que se dan las dos clases basicas de supernovas [11], llegando a la conclusion de
que las supernovas Tipo I suelen darse en galaxias con poblaciones estelares con méas baja
actividad de formacion de estrellas que las supernovas Tipo II, mas comunes en entornos

con poblaciones estelares mucho més jovenes (llamadas regiones HII).

Atendiendo a los procesos fisicos envueltos en la formacién de la supernova, también

hacemos una clasificaciéon: las supernovas termonucleares y las que se generan a través
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del colapso del nucleo. La supernova Tipo la es la representativa del primer grupo, y las
supernovas Tipo II, Ib y Ic se encuentran en el segundo de los grupos.

Sean del tipo que sean, las supernovas son fendmenos extraordinariamente violentos.
La cantidad de energia liberada en una explosiéon supernova es asombrosa. Para tener una
idea de los valores que se manejan en una explosiéon Tipo II, Tipo Ib o Tipo Ic, la cantidad
de energia liberada es del orden de 10%¢ J, de los cuales un 1% es en forma de energia
cinética del material eyectado y menos del 0.01 % es liberada en forma de los fotones que
producen el espectaculo visual. El resto, se libera en forma de neutrinos.

En los dos siguientes items veremos de forma somera en qué consisten los mecanismos

que gobiernan ambos tipos de supernova [12].

1.3.1.1.  Supernovas termonucleares. Supernovas Tipo la.

Se trata del mecanismo méas obvio por el que esperar una explosién supernova. La
mayoria de las estrellas explotarian si toda su energia fuera liberada de forma repentina.

Existe un gran interés astrofisico en el estudio y conocimiento de las supernovas Tipo
Ia, y es que suelen ser usadas como candelas estandares porque sus curvas de luminosidad
y espectro varian relativamente poco y de un modo sistemético. Esta caracteristica lleva
a pensar que el mecanismo responsable de estos violentos fenémenos debe ser bastante
uniforme [13].

Basicamente, son dos los escenarios posibles para una supernova Tipo Ia; la supernova
simple degenerada y la doble degenerada. La supernova Tipo la parece provenir de una
enana blanca de Carbono-Oxigeno (CO) dispuesta en un sistema binario; sin embargo, ain
es desconocido si son el resultado de la union de dos enanas blancas (el escenario doble
degenerada) o de la acrecion de material hacia una enana blanca desde una companera no
degenerada (el escenario simple degenerada). Lo que es cierto es que, normalmente, ambos
escenarios requieren de al menos una enana blanca CO en un sistema binario. La falta de
hidrogeno en estas supernovas indica que la estrella involucrada carece de una atmosfera de
hidrogeno, lo que alimenta esta teoria que cuenta a las enanas blancas como progenitoras
de este tipo de supernova ya que son estrellas muy pobres en hidrogeno.

La ignicion termonuclear en una enana blanca CO se alcanza cuando su masa llega al
limite de Chandrasekhar [12]|. Por supuesto, este limite se alcanzard més rapido cuanto mas
cerca de él esté la masa estelar inicial de la enana blanca. El resto de la masa la gana por
acrecion de material de su companera no degenerada, en el escenario de una degenerada
simple, o del disco resultado de la fusion de dos estrellas degeneradas (en el escenario
doble degenerada). En un nicleo en torno a este valor de masa limite se va a producir la
combustion del carbono que, eventualmente, tornard el niicleo en un nucleo Oxigeno-Nedn
(ONe), el cual no podré experimentar la explosion termonuclear.

El mecanismo que pone en marcha la explosiéon supernova todavia es objeto de discu-

si6on. En un sistema modelo de dos enanas blancas en una 6rbita binaria, la estrella menos
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masiva, que seria también la de mayor radio, eventualmente podria extenderse més alla de
su lobulo de Roche [12] y ser completamente destrozada en unas pocas 6rbitas. El disco
resultante cederia material rico en carbono y oxigeno a la estrella primaria, mas masiva.
Al aumentar su masa, y cerca del limite de Chandrasekhar, comenzarian las reacciones
nucleares en su interior. Seria el camino hacia la explosiéon supernova de la enana blanca
primaria.

En un sistema modelo simple degenerada el material que cae hacia la enana blanca,
rico en helio, podria ser el responsable de la explosion. Cuando la cantidad de helio, que se
dispondria en la superficie de la enana blanca CO, llega a ser suficiente, es posible que se
inicie el flash de helio, lo que provocaria una onda de choque moviéndose hacia el interior de
la estrella y la subsiguiente ignicion del nucleo de carbono y oxigeno. Otra forma de iniciarse
la ignicion en un modelo simple degenerada, seria por falta de soporte de la masa de la
estrella. En este caso, cuando se iniciara, podrian darse multiples e independientes focos
de ignicién dentro del niicleo. Por supuesto, como sea la ignicién del nicleo, su estructura
y velocidad, afecta a la curva de luminosidad y a la sintetizacién de elementos pesados, o

sea, a su espectro.

1.8.1.2.  Supernovas por colapso nuclear. Supernovas Tipo II, Tipo Ib y Tipo Ic.

Es habitual que este proceso se dé para estrellas con masa alrededor de 8M, en fase
posterior a la Secuencia Principal (siendo Mg la masa Solar). Una vez que la estrella quema
su hidroégeno y se produce también la combustion del helio es posible, en estrellas muy
masivas, que, gracias a las altas temperaturas, se produzca también combustion del nicleo
formado ahora por carbono y oxigeno. Este es el inicio del camino para que la estrella,
lejos de terminar sus dias como una nebulosa planetaria, lo haga como una catastrofica
explosion supernova.

Como la capa de helio en combustién continta calentando en cierto modo el nicleo CO,
y como el niicleo contintia contrayéndose, puede llegar a producirse la ignicion del carbono,
generdndose una gran variedad de productos, tales como 160, 29Ne, #Na, Mg y 23Mg.

Se crea entonces una estructura en forma de capas desde el interior de la estrella,
donde los elementos méas pesados se sittian en el interior y los mas ligeros en las capas mas
externas de la estrella. Siguiendo a la combustién de carbono comenzard la combustiéon
del oxigeno presente en el nicleo CO, de manera que aparece una nueva, composicion del
nicleo dominada por el 21Si. A temperaturas muy altas, del orden de 3 - 10° K, se genera
la combustion del silicio.

La combustion del carbono habra generado la apariciéon de ntucleos tales como gé‘F e,
30Fe y 55Ni. El resultado es un niicleo de hierro.

A tan altas temperaturas, los fotones comienzan a tener energia suficiente para destruir
nucleos pesados mediante el proceso de fotodesintegracion. Particularmente importantes

son las desintegraciones de 53Fe y 3He.
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Cuando la masa del niicleo de hierro en contraccion llega a ser suficientemente grande
y la temperatura suficientemente alta, la fotodesintegracién puede mermar en poco tiempo
la concentracion de nicleos pesados. En estas condiciones, los electrones libres que han
servido de sostén a la estrella en forma de una presion de degeneracion electronica que se
opone a su colapso, son capturados por los nicleos pesados y por los protones producidos
en la fotodesintegracion. En esta reacciéon la energia en forma de neutrinos que escapa
de la estrella llega a ser enorme. Para hacernos una idea, en la combustion del silicio, la
potencia luminica en forma de fotones para una estrella modelo de 20M, es de 4.4 - 103

W, mientras que debida a los neutrinos es de 3.1-103% W.

La fotodesintegracion del hierro combinada con la captura electrénica por los nucleos
pesados y los protones libres, provocan que de repente se pierda la mayor parte del soporte
del nucleo de la estrella y entonces, debido al enorme peso del niicleo estelar, comienza el
colapso. Al principio, es un colapso homogéneo y su velocidad es proporcional a la distancia
desde el centro de la estrella. Cuando el radio del objeto es tal que la velocidad es mayor
que la velocidad del sonido local, el colapso no puede permanecer homogéneo y el niicleo

mas interno se separa del ahora supersoénico nicleo externo.

El colapso homogéneo del nucleo interno contintia hasta que la densidad excede en
varias veces el valor tipico de la densidad de un ntcleo atéomico. En este momento, el
potencial nuclear fuerte, repulsivo a estas escalas, frena el colapso, comenzando a emitirse
ondas de presion sobre el material que aun estd cayendo desde el nicleo externo. Cuando
su velocidad supera la del sonido, se volveran ondas de choque y a su vez, hablaremos de
ondas de acrecion, de blast waves, porque iran barriendo toda la materia que encuentren a

Su paso.

Llegados a este punto hay cierta laguna tedrica sobre como el choque consigue mantener
energia suficiente para seguir su camino a la superficie, ya que las altas temperaturas siguen
favoreciendo la fotodesintegracion de los atomos de la zona y sigue produciéndose captura
electronica por parte de los protones libres. Estos procesos robarian parte de la energia del
choque. Pero no ocurre asi. Se piensa que puede ser gracias a la gran cantidad de neutrinos
que se han ido generando en esos procesos de fotodesintegracion y captura electronica, que
el choque mantiene la energia suficiente para barrer todo el material desde el interior al
exterior de la estrella. Es en este momento donde se produce gran parte de la nucleosintesis
de elementos. Cuando el choque alcanza la superficie, todos estos elementos son lanzados

al medio circumestelar.

La energia cinética total del material en expansion es del orden de 10** J, aproximada-
mente el 1% de la energia liberada en forma de neutrinos. Finalmente, cuando el material
llega a ser 6pticamente delgado, a un radio de ~ 10" m, resulta una tremenda exhibicion
optica, liberando del orden de 10%2 J de energfa en forma de fotones, con un pico de lumi-
nosidad cercano a 1036 W, lo que viene siendo 10° L, (donde L es la luminosidad Solar),

siendo capaz de competir en brillo con una galaxia entera.
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El evento sucintamente descrito (el catastrofico colapso del nucleo de hierro, la ge-
neracion de una onda de choque y la consiguiente eyecciéon del material hacia el medio
circumestelar) se piensa que es el mecanismo general que gobierna una explosion superno-
va por colapso del nucleo estelar. Que esta supernova resulte en una supernova Tipo II,
Tipo Ib o Tipo Ic es algo que tiene que ver con la composiciéon y la masa de la envolven-
te del nacleo en el momento del colapso nuclear y también con la cantidad de material
radioactivo sintetizado en la eyeccion.

De forma observacional, las supernovas Tipo II, mas comunes que las supernovas Tipo
Ib o Tipo I¢, son usualmente supergigantes rojas en el momento del colapso nuclear. Sin
embargo, los Tipos Ib y Ic ya han perdido parte de su masa antes de la detonacion.

Dependiendo de la masa inicial de la estrella, el objeto que quede como residuo sera
diferente. Podra suceder que si la masa estelar inicial no era muy grande, inferior a 25Mg, el
resultado sea que el nucleo interno logre estabilizarse y se genere una estrella de neutrones,
y si la masa es mucho mayor, podré ser que la fuerza gravitatoria provoque que el colapso
sea completo y se genere un agujero negro. Ambos fendémenos liberarian en sus procesos
gran cantidad de neutrinos.

En cualquier caso, sea cual sea el mecanismo o mecanismos que la generan (termonuclear
o colapso nuclear), el deshecho en expansion de la explosion supernova es lo que se llama

su remanente, cuya introduccién hacemos a continuacion.

1.3.2 Remanentes de supernova. Introduccion teérica.

El remanente de Supernova (SNR) como decimos, no es mas que el deshecho en expan-
sion de la estrella devastada en la explosiéon supernova y el resultado de la interacciéon de
este material con el medio interestelar circundante [14] ( una fotografia del Remanente de
la supernova de Kepler puede verse en la figura 1.2).

Dado que las supernovas se clasifican segtiin su mecanismo de generacioén en supernovas
termonucleares y supernovas por colapso nuclear, podriamos esperar que la clasificacién
de los SNR siguiera también esta filosofia. Ocurre sin embargo que, aunque espectroscopi-
camente puede intentarse determinar su origen, cuando ya practicamente toda la emision
proviene del material barrido y asumido en el remanente durante su evolucién en el medio
interestelar, seran necesarios otros estudios para determinar su origen supernova. Por su-
puesto, si hay alguna evidencia como el hecho de que en su interior exista una estrella de
neutrones, es claro que su origen es una supernova por colapso nuclear.

Al no tener una clara clasificacion por su origen, los SNR suelen clasificarse por su
morfologia; una morfologia que, en general, dependerd de las caracteristicas del medio en
el que se encontraba inmersa la estrella. Si el medio en el que evoluciona es relativamente
homogéneo, la forma del SNR serd aproximadamente circular y, si por el contrario, el medio
circundante es no homogéneo, acabard adquiriendo una forma irregular, con una infinidad

de estructuras diferentes. Tradicionalmente, se reconocen tres clases: los remanentes con
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Figura 1.2: Remanente de la supernova de Kepler en visible, rayos X e infrarrojos.
http://hubblesite.org/gallery/album/star/supernova/pr2004029b/

estructura de capa, los remanentes llamados pleriones o PWN (siglas de Pulsar Wind

Nebula) y los remanentes compuestos.

Ya se ha mencionado, que la onda de choque provocada en el fendmeno de la supernova,
va barriendo y acumulando materia del medio interestelar en su evolucién. Descrito de una
forma elemental, a este choque capaz de acretar materia a su paso se le denomina blast
wave. En este barrido de materia se van generando capas de plasma calentado por la
presencia del choque. Asi, en muchos casos, la morfologia del remanente se caracteriza por

una serie de capas iluminadas, lo que clasificaria al SNR como uno con estructura de capa.

En el caso de una supernova por colapso nuclear, se espera la presencia de una estrella
de neutrones rotando a una velocidad vertiginosa (pilsar) y por tanto, con un periodo
de rotacién muy reducido. La estrella lanza una gran cantidad de energia (de la forma
E= 4712%]5, donde I es el momento de inercia de la estrella, del orden de 10% gcm?, y P
el periodo de rotacion de la estrella, y el punto indica derivada temporal) en forma de un
viento de electrones y positrones acelerados a velocidades ultra relativistas que terminard
como un choque propagandose hacia el medio ambiente. Estas particulas, transportandose
por advecciéon y difusion, generan una nebulosa que le da nombre al fenémeno: pulsar
wind nebula. Estos son los remanentes llamados pleriones o PWN y, ya que la nebulosa
presenta una morfologia con un méximo de brillo en la region central, también se les llama

remanentes de centro lleno.
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Se encuentran en la naturaleza pulsares energéticos, con edades inferiores a ~ 20.000
anos, que presentan una estructura de nebulosa pulsante mientras estdn rodeados por
un remanente en forma de capas. Asi, morfoldégicamente, esta estructura es combinaciéon
de los modelos explicados con anterioridad. Estos remanentes son clasificados como SNR

compuestos.

También, se han detectado remanentes que presentan una morfologia tipo capas en
emision radio pero cuya emisiéon en rayos X proviene principalmente del centro del SNR.
En general, estos casos se asocian a remanentes ancianos con un medio interestelar denso.
La emisi6n de rayos X originaria del centro no es emitida por un pulsar, consiste en una
emision térmica del plasma caliente. Se les llama remanentes de morfologia mezclada o
remanentes compuestos térmicos. Localizar este tipo de fendémenos fuera de la clasificacion
primaria o las observaciones espectroscopicas cada vez méas exhaustivas y que hacen que
podamos clasificar a los remanentes segiin sus abundancias quimicas, fue ampliando desde
hace unas décadas la clasificacion de los remanentes. No obstante, unas u otras no son
excluyentes, usandose la mas tutil en funciéon del contexto de trabajo. Por ejemplo, un
mismo remanente se podria clasificar como un remanente rico en oxigeno y a su vez alojar
un PWN en un remanente compuesto, como es el caso particular de SNR B0540-69.3, en

la Gran Nube de Magallanes.

1.8.2.1. Fases de la evolucion de un Remanente de supernova.

Ya hemos introducido el hecho de que una explosion supernova, de forma préacticamente
instantanea, introduce una descomunal cantidad de energfa a través de una onda de choque
que se propaga en el medio interestelar. La evolucién del Remanente de supernova es

usualmente dividido en cuatro fases [14,15]:

I) Fase de expansion libre. Es la fase dominada por la propia eyeccion supernova, en la
que la masa de material barrido o acretado por el choque, Myeretada, €8 muy inferior a la
masa del material eyectado en la explosion, Meyectada-

En esta fase, el choque se desplaza a una velocidad altisima; la energia de la explosion
redunda en su energia cinética. Una vez que las masas tiendan a igualarse comenzara una

desaceleracion.

Un ejemplo de fenémeno real evolucionando en esta fase es el SNR asociado a
SN1987A o el remanente Cas A, con ~ 300 anos de edad, que ya estaria evolucionando

camino a la segunda fase.

II) Fase Sedov-Taylor o adiabatica. En esta fase, donde Mucretada > Meyectada, Una parte
sustancial de la energia cinética, se ha transformado en energia térmica, produciéndose
una expansion adiabética del choque. Asi, diremos que las pérdidas radiativas atin no son

importantes.



18 Introduccion.

Ejemplos de fenémenos reales evolucionando en esta fase son el SNR asociado a la
llamada supernova de Tycho o la nebulosa del Cangrejo, cuya edad es de ~ 940 afios y su
velocidad de expansion de ~ 900 km/s.

III) Fase Snowplow. Fase en la que el enfriamiento por radiacién es energéticamente
importante. Durante esta fase, se forma una fria y densa capa justo detras del frente del
choque.

Un ejemplo de fendmeno real inmerso en esta fase es el SNR Lazo del Cisne, también
conocido como Nebulosa del Velo, cuya edad es de ~ 4-10* afios y su velocidad de expansion
de ~ 120 km/s.

IV) Fase de fusion. Fase en la que se produce la disipacion o fusion del choque con
el medio interestelar. La velocidad del choque serd equiparable a la velocidad del medio
interestelar, la temperatura detras del choque comparable con la temperatura del medio y

su presion interna semejante a la presion del gas ambiente.

Siempre habria que tener en cuenta que, aunque la descripcién de un Remanente de
supernova segun estas fases ofrece una forma sencilla y o6ptima de trabajar, el estudio
de un fenémeno concreto puede no ser tan facilmente etiquetable. De hecho, es posible
encontrar en la naturaleza remanentes que no se ajusten a esta descripcién, como por
ejemplo, fendémenos muy jovenes que sin embargo atraviesen por periodos radiativos; o, es
usual también encontrar que distintos sectores de un mismo remanente se encuentren en
fases distintas.

También es posible toparnos en la literatura con designaciones en funcién de la edad
estimada del fenémeno y el estado de su evolucidon. Asi, se hablard de jdvenes remanentes
a aquellos que estéan en la primera fase o iniciando la segunda, maduros a los que estan en

la fase II o entrando en la fase III y ancianos a los que estan ya inmersos en la ultima fase.

1.3.2.2.  Modelo analitico para la descripcion de un Remanente de supernova.

Existen varios modelos analiticos que predicen la evolucién del choque que se propaga en
un SNR. De entre todos, la solucion auto-similar de Sedov-Taylor es el mas empleado [14].

Se asume una explosion que instantdneamente lanza un choque esférico que se expande
en un medio ambiente de densidad uniforme pg inyectando una cantidad de energia F, sin
considerar pérdida energética alguna. Es decir, cualquier energia irradiada es mucho mas
pequena que la energia de la explosion. Este régimen de energia constante ya vimos que es
conocido como fase de expansion libre y en ella la velocidad de expansion del choque, su
densidad y su presion seran determinadas tnicamente a partir de los parametros iniciales
del sistema, E y po.

Como en su evolucion en el medio ambiente el choque ird incorporando material, recor-
damos que el choque tipico de un SNR es un blast wave. Pues bien, representando este blast

wawve como un gas ideal describiéndolo en su fase adiabéatica, tendremos que o = R73f1,
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p% = fy, v = R™%/2f3, donde R es el radio del frente del choque, py v po son la presion y

la densidad del material no perturbado que se encuentra a la cabeza del blast wave y f1,
f2 'y f3 son funciones del cociente f, donde r es la posicion radial [15].

Con estas asunciones, podemos decir que el movimiento del choque podra describirse
de tal forma que su radio y su velocidad son solamente funciones de la energia total del
sistema por unidad de longitud E, la densidad del material no chocado o no perturbado

po, €l indice adiabéatico v y el tiempo ¢ que transcurre desde la explosion inicial.

1

Et?\ 5
Rchoque = <£ > (16)

Po
y
1
dRchoque 2 (EEN\5 -3 2 Rchoque
choque — — 3,  — =\ —/— t = T 1.

Vehog dt 5 <p0 T ¢ (L7)

donde & es un parametro adimensional que depende del indice adiabatico ~.

Esta solucién clasica asume que el choque es infinitamente delgado, la densidad dentro
de la capa ya afectada por el choque es infinitamente alta y la presion de la materia por
delante del choque, que no se ha visto perturbada por el mismo, es nula. Aunque estos
son, obviamente, requerimientos poco realistas, se demuestra que son una bastante buena
aproximacion [15]|. Los marcos en los que la solucion autosimilar de Sedov-Taylor no es una

buena soluciéon son:

= La velocidad de expansion predicha es més alta que la velocidad con la que el material
irrumpe en el medio ambiente. Esto se traduce en decir que la solucién no sera valida

para SNR muy jovenes.

= La presion dentro del blast wave cae a valores comparables a la presion del medio
ambiente. Esto se traduce en decir que el frente de choque en expansion ya es anciano,

alcanza un radio de cientos de parsecs.

= La pérdida de energia por radiacion no es despreciable.

Una vez que las pérdidas por radiacion llegan a ser significativas el remanente pasa a su
fase Snowplow. Durante esta fase, se forma una capa densa detras del choque y recordemos,
la materia del medio interestelar es barrida y acretada en ella. El fen6meno pasaré de ser
descrito por una conservacion de la energia a serlo por la conservacién del momento y, en
general, la solucion clasica de Sedov-Taylor dejard de ser aplicable y pasaremos a resolver
el problema de un blast wave radiativo.

En un primer anélisis de este problema [15], se asume que el cambio temporal de la
energia es proporcional a la temperatura, o a la razoén entre presiéon y densidad, del material
ubicado directamente detras del frente del choque: E = %. Cuando este cociente sea

negativo, tendremos pérdidas energéticas desde el frente del choque y cuando sea positivo,
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energia depositada en el mismo. Se define esta constante C' como: C' = %, donde el
subindice 1 representa el material situado justo detréas del frente y que constituye la region
enfriada o cooling layer, y los términos sin subindice denotan al material que atn no ha
sido perturbado por el choque. En este tratamiento, el caso en que 1 < ; <  corresponde
al caso de pérdida de energia y 1 > v corresponde al deposito de energia en el frente del
choque. Ademads, el caso en que ;3 = v recuperaria el caso adiabatico. No obstante, este
andlisis incluye aproximaciones que restringen su aplicacion partiendo del hecho de que en
todo momento asume que la presion del material no perturbado es nula.

Otro analisis posterior [16] desarrolla para el blast wave una soluciéon auto-similar basa-
da en una serie de variables adimensionales que expresa el radio como una ley de potencias
del tiempo del tipo: R o tm, donde kg y k, son las variables de energia y densi-
dad tales que su relacion con el radio del blast wave es E = E;R™*F para la energia y
p = p1R~% para la densidad. Estas soluciones pueden ser aplicadas a distintos escenarios
astrofisicos pero, en concreto, para el caso de un blast wave radiativo propagéndose en un
medio homogéneo donde el enfriamiento ocurre inmediatamente detras del choque forman-
dose una capa densa y fria que tendria concentrada toda la masa del choque, el resultado
que se obtiene de estas ecuaciones tiene dos raices. La primera de ellas es conocida como
momentum-conserving snowplot (MCS) para la cual, cuando v = %, la dependencia tem-
poral del radio del choque se simplifica a R o t'/%. En esta solucion tanto la presion del
ambiente como la presion media del blast wave es nula y el enfriamiento del interior es muy
eficiente incluso a bajas densidades. La segunda raiz es de particular interés en los SNR y es
la llamada pressure-driven snowplot (PDS) donde, cuando v = %, la dependencia temporal
del radio del choque se simplifica a R o t¥/7. Estas soluciones analiticas, no obstante, no
reproducen fielmente los resultados numéricos encontrados para condiciones astrofisicas.

Otra descripcion de los choques esféricos radiativos provocados en un SNR se encuentra
en [17]. Se introduce una funcion de enfriamiento o cooling function como una ley de
potencias de la densidad y la temperatura de la forma A o p®T?. Se describe una estructura
esquematica de la onda de choque radiativa formada por cuatro estratos desde el exterior
al interior del choque asumiendo que el enfriamiento radiativo sélo es importante para
temperaturas mayores que la temperatura de enfriamiento radiativo del gas, T.: 1) el
material no chocado, que se asume con presion, conductividad de calor, viscosidad y campo
magnético nulos y densidad igual a la densidad ambiente. Es seguida por el propio frente
del choque, considerado infinitamente delgado. 2) El gas calentado al paso del choque es
contenido en la llamada capa de enfriamiento o cooling layer ya mencionada, que tendrd
una temperatura siempre mayor que 7. El gas barrido por el choque que ya se ha enfriado a
temperaturas por debajo de esta 7T, constituye la capa 3), separada por una discontinuidad
de contacto de la cuarta y ultima capa 4) formada por el interior, de baja densidad y
alta temperatura. Con este esquema se definen magnitudes como los tiempos y longitudes
caracteristicas de enfriamiento, ambos como potencias de la edad del choque cuando el

enfriamiento comienza a ser importante, esto es, cuando ya ha radiado la mitad de su
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energia, y también la masa de materia contenida dentro de la capa de enfriamiento, que
dependera del tiempo de enfriamiento y de la masa total barrida por el choque.

También [18| versa sobre la solucién auto-similar para el problema del blast wave. En
este caso se considera un blast wave esférico semiradiativo. Introduce una estructura para
el choque similar a la proporcionada y descrita en [17], con un régimen radiativo detras del
choque y una cavidad interior dominada por la solucion adiabatica. Se define un parametro
de enfriamiento adimensional cuyo valor variard entre 0 y 1, siendo los casos adiabatico y
totalmente radiativo, respectivamente.

Recapitulando, hay muchos escenarios astrofisicos que cuentan con la presencia de blast
waves, tanto adiabaticos como radiativos y son muchos los autores que han atacado la forma
de hallar su solucién. En general, la evolucién en instantes iniciales puede ser considerada
adiabatica y modelada con la soluciéon de Sedov-Taylor. Cuando la velocidad del choque
es suficientemente pequena, el tiempo de enfriamiento del gas calentado puede llegar a
ser menor que la edad del remanente y en ese momento ya no podré ser descrito como
adiabatico. Asi, en esta fase mas tardia de la evolucién, el remanente se modelard como
formado por una capa densa y delgada de gas enfriado rodeada por un choque radiativo
de temperatura uniforme y rellena por un interior de baja densidad y alta presion: el
pressure-driven snowplot [19] donde la funcién de enfriamiento podra expresarse como una
ley de potencias con la temperatura como ya se dijo. Que el choque pueda ser radiativo,
ademas de depender de la velocidad, depende también de la densidad del material a su
cabeza, favoreciéndose cuanto més densa sea la regiéon pre-choque. Para estos blast waves
es importante ademés introducir el concepto de precursor radiativo. Debido a la energia
emitida desde el frente del choque, puede ocurrir que la materia no perturbada situada por
delante se caliente y se convierta a su vez en material radiante antes de que la onda de
choque lo alcance. La presencia del precursor radiativo dependera tanto de la densidad como
de las caracteristicas atémicas del gas. Cuanto méas denso y mds Opticamente grueso sea
el material, mayor cantidad de la radiacién emitida por el choque podra ser absorbida |15]
llegando incluso, para choques rapidos, a ionizar por completo el hidrégeno y el helio

ambientes.

1.3.3 Blast waves en Astrofisica de Laboratorio.

Las ondas de choque, como ya se ha mencionado, son un fenémeno astrofisicamente
muy interesante por ser la base de muchos de los fenémenos que observamos en el universo
como son los discos de acrecion, las estrellas pulsantes, las SN en su etapa de enfriamiento
radiativo, los bow shocks de jets estelares, las colisiones de nubes interestelares o la entrada
de meteoritos o cometas en las atmosferas planetarias.

La Astrofisica de Laboratorio es, en la actualidad, un area de investigaciéon valiosa para
el estudios de choques radiativos ya que existen instalaciones en las que pueden reproducirse

condiciones de alta densidad de energia. Asi, en el laboratorio, se usan comtunmente tres
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métodos para crear choques radiativos en gases [20| que pueden ser caracterizados en
funcion de la profundidad optica del gas por delante y detras del frente del choque. El
primero se realiza en un shock tube [21] mediante el empuje de un piston de berilio o
de un plastico denso dentro de una celda rellena de gas xenén. Estos experimentos se
han desarrollado en OMEGA [8,22-25| y LULI [26-29] usando laseres de kJ obteniendo
simetria plana. A causa de que el pulso laser es largo (= ns), hay una continua inyeccién
de energia al choque, lo que produce una estructura estacionaria. La velocidad del choque
alcanzada en esta clase de experimentos es muy alta (> 50kms~!) y el material chocado
estd altamente comprimido (>30) debido a las fuertes pérdidas radiativas. A causa de la
alta densidad del piston, el medio detrés del choque es dpticamente grueso mientras que el
medio por delante es Opticamente delgado, de ahi que el sistema se clasifique como grueso-
delgado [30]. Un ejemplo astrofisico de esta clase de sistemas son los choques de acrecion
producidos en algunos sistemas binarios.

Un tipo diferente de choque se produce después de una liberacion repentina de energia
como en una explosion instantanea y puntual. En este caso, el choque se mueve dentro
del medio circundante creando un blast wave que, recordamos, es generalmente descrito
como un choque que en su expansién asimila materia. Los blast waves han sido generados
experimentalmente mediante dos métodos. En el primero, se usa un laser de kJ para irradiar
un pin o una lamina colocada dentro de un gas de moderado a alto nimero atémico
Z [31,32]. En el segundo, la energia del laser puede ser depositada directamente dentro del
gas formado por clusters atémicos para iniciar los choques [33-44]. Los gases formados por
clusters absorben muy eficientemente la luz intensa del laser creando un plasma caliente
con una gran densidad de energia en un blanco de densidad promedio baja. Este plasma
posteriormente explota dentro del gas ambiente formando un blast wave cilindrico [34].
Asi, se consiguen lanzar choques de alto nimero de Mach, M, usando laseres de alta
intensidad (> 107 Wem™2) con energias menores a 1 J. Para una velocidad y una presion
inicial del gas dadas, los materiales con medio a alto Z alcanzan el régimen radiativo, y
por esta razon, kriptéon y xendén son usados habitualmente como el medio en el que el
choque se propaga. En estos blast waves formados en gases de baja densidad, tanto el
medio pre-choque, por delante del mismo, como el medio situado detras, son 6pticamente
delgados y, por tanto, se clasifican como delgado-delgado [45]. Los choques delgado-delgado
son comunmente observados en Astrofisica. Los choques de SNR que evolucionan en un

entorno suficientemente denso son de este tipo, por ejemplo.

1.4 Jets estelares. Objetos Herbig-Haro.

Para un astrofisico, un jet es un flujo de gas colimado y supersénico que emana de un
objeto condensado colapsando bajo su propio peso transportando masa, momento, energia
y flujo magnético. Para una estrella en formacién, por ejemplo, el jet es un medio de liberar

el momento angular del objeto en rotacién, permitiendo a la estrella evolucionar. Sin este
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mecanismo, el spin de la protoestrella evitaria el colapso necesario para iniciar la fusién
termonuclear.

Cuando las protoestrellas o protogalaxias se forman, el gas ambiente, el polvo o, en el
caso de galaxias, estrellas completas, estan sostenidos gravitacionalmente, lo cual, necesa-
riamente, estd asociado a poseer momento angular. Para originar el colapso, la conservacion
del momento angular requiere que la velocidad de la rotacion del material en colapso au-
mente hasta alcanzar un cierto punto a partir del cual la materia ya no podrd moverse
hacia el eje de rotacion y caerd paralelo al eje hacia el plano ecuatorial formandose un
disco que llamamos de acrecion. Una pequena fraccion del disco de materia es lanzado en
extensos flujos colimados y dirigidos en sentidos opuestos que transportan muy poca de la
materia concentrada pero la mayoria del momento angular del disco. Esto permite que el
material derive hacia el interior y se someta a la tension gravitatoria [46].

No obstante, ademas de estos jets, son muchos los tipos de flujos que pueden encontrarse
en el cosmos. Abarcan grandes rangos de luminosidad y de colimacion; de los ejemplos més
potentes observados emergiendo de niicleos de galaxias activas a los jets asociados a jovenes
objetos estelares de baja masa situados dentro de nuestra propia Galaxia. Entre estos dos
extremos pueden encontrarse flujos asociados a estrellas de neutrones, masivos sistemas
binarios de rayos X, agujeros negros,... Otros, menos colimados, se observan frecuentemente
naciendo de estrellas en estados tardios de su evoluciéon. También asociadas a ellos estan
las explosiones de rayos gamma. Y, observacionalmente, se ha revelado que la corona de
nuestro Sol estd repleta de jets y llamaradas, aunque por supuesto, estas estructuras tienen
una energia total mucho menor que la de los jets cosmicos [47].

La mayoria de estos flujos, a pesar de sus diferencias de escalas fisicas y potencias son

morfolégicamente muy similares. Para fijarnos una idea:

= Jets de estrellas jovenes: Presentan una longitud en un rango entre 0.01-1 pc, una
velocidad del gas dentro del jet en un rango entre 100-400 kms~!. El objeto central

es una estrella naciente de masa ~1Mg y con una luminosidad entre 0.1-2-10*L,.

= Jets de nucleos activos de galaxias: Presentan una longitud en un rango entre 0.01-1
Mpc, una velocidad del gas dentro del jet que puede ser ~ c. El objeto central es
probablemente un agujero negro masivo de masa en un rango entre 10° — 10°Mg y

con una luminosidad entre 103 — 10%8L,.

Asi, en general, se piensa que todos los niicleos de galaxias activas o los objetos proto-
estelares presentan una fase de estructura jet que en los primeros podria extenderse a 103
anos y en los segundos a 10° afios lo que, en cualquier caso, es una muy pequeia porcion
de la vida completa del acontecimiento. Por lo tanto, el fenémeno jet cubre escalas con
variaciones que pueden ser de mas de siete 6rdenes de magnitud y, no obstante, comparten
propiedades comunes: son altamente colimados y, en general, bipolares; son originados a

partir de objetos compactos; muestran una cadena de méas o menos regularmente espacia-
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dos nudos o grupos de emision, knots de emision, que en algunos casos se mueven a altas
velocidades desde la fuente central; a menudo terminan en I6bulos de emision que son con-
siderados la superficie de trabajo que arremete contra el medio ambiente; estan asociados
a campos magnéticos; muestran evidencias de acreciéon de materia hacia la fuente central
via un disco de acrecion [47|. Estos parecidos llevan a pensar que los principios fisicos que
gobiernan deben ser los mismos para todos estos objetos.

Hemos introducido el término superficie de trabajo del jet. Esta es, como dijimos, la
superficie del objeto que impacta con el gas ambiente, esto es, marca la posicion en la que
el flujo protoestelar impacta con su entorno. A menudo, esta superficie toma forma de bow
shock (ver figura 1.3) aunque a veces, por la propia naturaleza caotica de los choques, por
contener material eyectado en diferentes estados de evolucién, se configuran morfologias
caprichosas [47,48|. En algunos casos se puede formar lo que se denomina una superficie
de trabajo interna cuando se producen suaves colisiones en el interior del flujo y se induce
que gas moviéndose a mas velocidad alcance zonas que se mueven mas lentamente. En
esta situacion se generan dos estructuras de choque consistente en un choque inverso que
desacelera el flujo supersonico y el choque a la cabeza que acelera el material con el que

colisiona [48].

Figura 1.3: Objeto Herbig - Haro (HH 901/902) en la nebulosa de Eta Carinae.
Se observan la estructura de jet bipolar y las terminaciones bow shock.
http://hubblesite.org/newscenter/archive/releases/2010/13/image/i/

También introdujimos el concepto de knots internos en el cuerpo del jet. Debido a
inestabilidades de Kelvin - Helmholtz (K-H) en la superficie de contacto entre el jet y el
medio que lo rodea, se incitaria la generaciéon de choques internos oblicuos que viajarian a
velocidades mucho menores que la del propio jet. Estos choques son los candidatos ideales
para explicar la produccion de knots en jets para los cuales el enfriamiento por radiacién no
es importante. Sin embargo, cuando los jets son fuertemente radiativos (en jets generados
en objetos protoestelares, por ejemplo), el enfriamiento reduce la presion en el cocoon que

rodea al haz (un envoltorio del jet de materia de desecho, cuyo método de formacion se
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comentara en el siguiente apartado) y esto no justificaria la presencia de inestabilidades
K-H ni tampoco, por tanto, de choques internos en el jet. En este caso, la presencia de
knots podria explicarse como ocasionada por variaciones temporales de las velocidades de
eyeccion del flujo a partir de la fuente. Estas variaciones supersonicas evolucionarian para
formar la cadena de choques radiativos regularmente espaciados a lo largo del eje. Las
alteraciones en la velocidad del jet podrian estar asociadas a inestabilidades térmicas en el
disco de acrecion que rodea a la estrella central, a explosiones por reconexién magnética en
el borde del disco o incluso por ambas cuestiones originadas a la vez aunque en diferentes

fases y ratios durante el proceso de acrecion [47].

De entre todos los ejemplos que hemos ido viendo, nosotros nos interesaremos funda-
mentalmente en los jets asociados a fenémenos de estrellas nacientes, los llamados actual-
mente objetos Herbig-Haro, u objetos HH. Lo que conocemos ahora como estos jets de
protoestrellas se observaron por primera vez en 1890 por S. Burnham, que los describié
como nebulosas débiles. Estos objetos fueron interpretados como débiles estrellas hasta que
en 1940 fueron reclasificados por G. Herbig y G. Haro que los identificaron como otra clase
objetos y por ellos reciben el nombre. Los objetos HH no fueron completamente entendidos
como jets hasta principios de los ’80 cuando se realizaron observaciones que revelaron su
naturaleza estrecha y colimada. Desde ese momento se han identificado y clasificado cientos
de objetos HH, muchos de ellos asociados a jets [46] aunque a veces no consiguen alcanzar
una forma altamente colimada y se quedan solo como flujos normalmente bipolares que

brotan del joven objeto estelar [48|.

Todos los jets HH presentan lineas de emisién tanto en el 6ptico como en el infrarrojo.
Estas lineas dan informaciéon de las temperaturas y densidades locales, de la velocidad del
jet y de la presencia de choques a lo largo del mismo. Son siempre flujos supersonicos, con
numeros de Mach de ~ 20 — 40 y su densidad suele ser considerablemente méas alta que la

Pjet

del medio circundante, con razones —-“—=s1-20.

Pambiente

1.4.1 Base teorica de los Jets Astrofisicos.

Los jets representan una clasica aplicacion astrofisica de las ecuaciones de la Magneto-
hidrodindmica (MHD) y asi, las simulaciones numéricas que de ellos se hacen usan codigos
que resuelven estas ecuaciones [46,49-56]. Los modelos que describen la dinamica del jet
van a depender como minimo de tres parametros [47]: la velocidad del jet, el namero de
Mach y la razoén entre densidad del jet y densidad ambiente. Otro parametro crucial en
estas simulaciones es la intensidad del campo magnético que, cuando bajo ciertas circuns-
tancias puede ser despreciado (si la densidad de energia cinética domina sobre el campo),

nos devuelve el comportamiento general de la propagacion de un jet hidrodindmico puro.

Un jet supersonico propagdndose en un gas ambiente estacionario, desarrollard un

modelo de doble choque a su cabeza (la ya mencionada superficie de trabajo) debido al
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impacto con el medio circundante. El haz moviéndose hacia fuera es desacelerado y el
material ambiente es acelerado gracias al bow shock que va avanzando [47,49,57].

La velocidad de avance del bow shock puede ser estimada mediante el balance del
flujo de momento a los dos lados de la superficie de trabajo. Esto es, igualando el flujo de
momento del material del jet a su cabeza y el flujo de momento asociado al medio ambiente
en el bow shock [47,49,57,58|

[p(vjet - Ubs)z + Pjet]R?’et ~ [pambientevgg + Pambiente]Rz2 (18)

donde pjet ¥ Pambiente son las densidades del jet y el gas ambiente, respectivamente, vje; es
la velocidad del jet, vps es la velocidad de avance del bow shock.
Para flujos altamente supersonicos, la presion térmica del jet (Pje) y la del ambiente

(Paumbiente) Pueden despreciarse y se obtiene que la velocidad del bow shock se define como:

1

Ups ~ Ujet[l T (77(1)_1/2] (19)
donde n = na:liﬁ es la razon entre la densidad numérica del jet y la del ambiente, y
a= (%)2, donde Rj.; es el radio del jet colimado y R; es el radio de la cabeza del jet.

De la ecuacion 1.9 se obtiene que, cuando el jet es de baja densidad (n << 1),
Ups << Vjer y el material del jet en si mismo, como haz, sin considerar otras estructu-
ras, es desacelerado continuamente. El material chocado, a alta presion, dirige entonces
un flujo hacia atras credndose un cocoon, un envoltorio del jet que se forma con materia
de desecho. Cuando el jet es denso (7 >> 1), vps = vjer ¥ simplemente se abre camino a
través del medio circundante sin producirse esa acumulaciéon de gas. El gas ambiente que
es atravesado por el bow shock formara una especie de velo de gas chocado y calentado que
rodeard a la estructura [47].

Los jets generados en protoestrellas presentan una dindmica que suele estar muy afec-
tada por el enfriamiento radiativo. En general, en sus inicios puede considerarse un com-
portamiento adiabatico pero cuando la escala de tiempo de enfriamiento es comparable o
menor que la escala de tiempo de evoluciéon no podré asumirse esta aproximacion. Después
de un tiempo igual a tep friamiento €l jet desarrolla una capa de gas denso formada gracias
al enfriamiento del gas chocado y calentado en la superficie de trabajo. Este tiempo de

enfriamiento es definido como [47,49]:

_ (ne+np)kTs
ten friamiento = (v = DnenugA(Ts)

(1.10)

El factor nengA(Ts) es el cooling rate en unidades de energia por unidad de volumen
y de tiempo, ne y ng son las densidades de electrones y de hidrogenos en la regiéon post-
choque, respectivamente, v es el calor especifico del gas, k es la constante de Boltzmann y

Ts es la temperatura en la regiéon inmediatamente después del choque.
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La importancia del enfriamiento puede ser cuantificada también en términos de una
distancia de enfriamiento dey, frigmiento Para el gas enfriado por debajo de un cierto valor
(~ 10* K). Se puede aproximar esta longitud por el producto de la velocidad de la region
post-choque (alrededor de 1/4 de la velocidad de un choque, vg en caso de un choque
fuerte) y el tiempo de enfriamiento tep friamiento del gas inmediatamente detras del choque

denriamionto 5 ~2-EnIriamicnto (111)

Cuando esta longitud de enfriamiento se hace importante, las inestabilidades térmicas
pueden afectar a la estructura del flujo [58] y la capa densa de gas enfriado que se desa-
rrolla a la cabeza del jet debido al enfriamiento del gas chocado puede hacerse inestable
y fragmentarse en trozos que se extienden hacia el cocoon formando una estructura de

grumos apreciables en algunas observaciones de objetos HH.

1.4.2 Jets en Astrofisica de Laboratorio.

En las décadas de los "80 y '90 ya se realizaban ciertos experimentos con el objetivo
de reproducir algunos tipos de jets astrofisicos. Se trataba de experimentos numeéricos que
estudiaban la estructura y estabilidad de los jets, que modelaban como formados por tres
estructuras, el haz jet propiamente dicho, el cocoon y una cierta superficie de trabajo. Se
trataba de estudiar como influian por ejemplo el ntmero de Mach o la razéon entre las
temperaturas del fenémeno y la propia del ambiente [59] y para analizar los efectos de
la radiacion (estudiando el jet radiativo y no-radiativo) y sometido a campos magnéticos
débiles o fuertes |50|. Estas simulaciones fueron raiz de las investigaciones de laboratorio
ya que muchas de ellas son utilizadas para testear los c6digos numéricos.

Los experimentos que tratan de reproducir los jets astrofisicos en laboratorio hacen uso
de las capacidades que proporcionan las grandes instalaciones y el escalado hidrodindmico
para generar, a escala, jets que normalmente van a ser protoestelares u otros flujos con alto
numero de Mach y en concreto, objetos HH. De este modo, es posible confeccionar expe-
rimentos para testear individualmente o en combinaciones, el efecto que sobre la dindmica
del jet tiene el nimero de Mach, el enfriamiento radiativo o los campos magnéticos.

OMEGA es una de las instalaciones primeras en desarrollar experimentos de Astrofisica
de Laboratorio. Usada inicialmente para el desarrollo de fusiéon por confinamiento inercial,
en [52| se describen dos disposiciones experimentales enfocadas al estudio de la formacion
del jet y su interaccién con el material envolvente. En el primer paquete experimental, un
pin cilindrico de aluminio es rodeado por un bano de oro. La ablacién por rayos X de la
cara expuesta resulta en la propagacion hacia su interior de fuertes ondas de choque. La
interaccién de estos choques cerca del eje permite la consecuente formaciéon de un jet de
material hacia fuera. La eleccion de las dimensiones del pin y del banio afectaran a la forma y
al grado de colimacion alcanzados en el jet. Este jet, formado como la interacciéon de choques

dentro del pin se propaga dentro de un bloque de poliestireno sélido situado junto al pin y
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a la salida del mismo. Asi, estudian el proceso de formacion del jet y su interacciéon con el
medio ambiente (poliestireno). En la segunda disposicion, donde generan un choque plano
que interaccionard con el jet, el dispositivo experimental es muy parecido, aunque ahora
el aluminio estd completamente banado en oro, no hay ninguna cara expuesta. Se trata
de una lamina delgada con forma de disco que, al producirse la ablacién, dirige un choque
plano a través del cilindro de poliestireno. Ambos dispositivos se sittian en el interior de un
hohlraum cilindrico de oro que actia como emisor de la radiacion. En [60], también usando
OMEGA, se hace el primer estudio de laboratorio que emula la estructura completa de un
jet astrofisico, capturando los comportamientos tanto del haz jet propiamente como del bow
shock. Estos experimentos estan directamente relacionados con el escalado hidrodinamico
aplicado a jets propios de nucleos activos de generacion de galaxias y flujos de nebulosas
planetarias sin incluir regimenes radiativos y por tanto jovenes objetos estelares. El objetivo
del laser es ahora una lamina de titanio (con una cobertura plastica) en contacto directo
con un bano también de titanio que encierra una pequena cavidad central y cilindrica. El
laser calienta la lamina lanzando un choque plano. El choque se propaga y sale de la lamina
cuando el pulso laser cesa y en su expansion crea un flujo de titanio calentado dirigido hacia
la cavidad. El material que sale de ella puede ser caracterizado por su numero de Mach
interno. El jet colimado resultante entra en un bloque cilindrico de espuma de polimero de
baja densidad. Siguiendo a la formacién de este jet primario, el choque dentro del objetivo
de titanio continta moviéndose en la cavidad resultando por colapso la generacion de un jet
secundario que interactiia con el cocoon de alta presion de material chocado generado por
el jet primario. La formacién de ambos jets es un fenémeno puramente hidrodindamico, sin
incluir pérdidas energéticas por radiacién o campos magnéticos. Simulaciones numéricas y

experimento de laboratorio en OMEGA también se encuentran en [54].

Otro montaje experimental es llevado a cabo en [61] en la instalacion PALS con su laser
de yodo. El laser llega con incidencia normal a un objetivo de cobre sélido que sirve para
producir el plasma. En frente de él, argén o helio se usan como blanco secundario formando
una columna cilindrica de gas paralela a la superficie del sélido pero alineada de tal forma
que el jet de plasma incida perpendicularmente a ella. Con una camara pinhole de rayos X
pueden discriminar el jet de plasma del gas ambiente y ver la contribucion de los efectos
radiativos. Apoyando al experimento también se realizan simulaciones numéricas del jet
generado en PALS [62]. Otros experimentos similares llevados a cabo en la instalacion

PALS se analizan en [63| donde comparan el efecto del angulo de incidencia del haz laser.

También generan jets astrofisicos en LULI [56,64] y los estudian tanto propagandose
en vacio como en gas argoén haciendo las veces de medio ambiente. Con el fin de generar
jets de plasma colimados, la disposicién experimental usa un objetivo conico relleno de una
espuma brominada. El cono, de acero inoxidable, se fabrica con un orificio de entrada. Se
coloca un pulsador solido a la entrada del orificio y en la cara del laser cuya finalidad es

lanzar un choque a través del blanco cuando es irradiado por el laser. Este pulsador esta
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compuesto por un plastico donde se produce la ablacién y un escudo de rayos X de titanio,
cuyo espesor dependeré de la intensidad del laser.

Otros experimentos que generan jets astrofisicos haciendo uso de instalaciones de laseres
intensos (VULCAN y GEKKO XII entre otros) pueden consultarse en [65-67|. En estos se
discuten diferentes materiales como blanco del laser, diferentes disposiciones experimentales
o la accion del enfriamiento radiativo sobre la colimacion del jet.

Ademas de los laseres intensos, recordar que otra de las instalaciones clave en el desa-
rrollo de importantes experiencias de laboratorio son los dispositivos Z-pinches también
llamados de potencia pulsada.

Uno de los primeros resultados de experiencias de laboratorio que usan Z-pinches para
la generacion de jets de plasma radiativos y supersonicos la encontramos en [68]. En estos
experimentos, realizados en MAGPIE, se hace pasar una corriente de 1 MA (rapidamente,
en 240 ns) por un conjunto coénico de 16 finos hilos o alambres metalicos. Debido a la resis-
tividad, los cables se calientan rapidamente al paso de la corriente y se convierten en una
estructura heterogénea con un niicleo denso y préacticamente frio rodeado de una corona
de plasma caliente de baja densidad y alta conductividad. El campo magnético generado
por la corriente que fluye a través del conjunto de hilos produce una fuerza de pinzamiento
J x B que acelera el plasma de la corona hacia el eje del conjunto de alambres. El niicleo
actla como un reservorio de material de modo que el proceso de formaciéon y flujo del
plasma de la corona desde el nucleo continuard durante todo el tiempo que dure el pulso
de corriente en el experimento y asi se puede decir que se induce un flujo cuasi-estacionario
de plasma. Para un Z-pinch con un conjunto de hilos perfectamente cilindrico, el estanca-
miento del plasma coronal forma una columna de plasma densa, estrecha y estable a modo
de precursor. Colocando el conjunto de alambres en una disposicién coénica, el flujo de
plasma de la corona retiene la componente axial del momento después de la convergencia
en el eje del conjunto. El choque que se forma en el eje efectivamente redireccionard el
flujo de plasma en la direcciéon axial y formara el jet. Se realizan experiencias modificando
el material del que estdn hechos los hilos, experimentando con aluminio, acero inoxidable
y tungsteno. La variacion del material permite examinar la importancia de las pérdidas
radiativas en la colimacion del jet; aumentar el nimero atémico implica el aumento de las
pérdidas de energia por radiacion. El montaje experimental estd dispuesto de forma que el
jet se propaga en el vacio. No obstante, tipicamente los jets astrofisicos se propagan a través
de un medio ambiente de densidad comparable a la densidad del propio jet (por ejemplo,
en los jets generados en protoestrellas), asi introducir un plasma ambiente en frente del
jet permitirfa estudiar la interaccién jet-ambiente y ver como afecta ésta a la propagacion
del jet. Asi, disposiciones experimentales similares a la descrita con modificaciones que
permiten estudios anadidos pueden encontrarse en [53,69,70]. Estos nuevos montajes in-
cluyen una lamina de plastico (policarbonato) delgada situada encima del anodo y paralela
al eje del jet que es sometida a radiacion XUV (extremo ultravioleta) lo que origina su

ablacion. El impacto del jet contra este nuevo elemento induce la formaciéon de estructu-
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ras internas en el jet que podrian ser interpretadas como choques internos. Por otro lado,
también es comunmente aceptado que los jets que emanan de los discos de acrecidon tienen
un momento angular. Asi, la habilidad de producir jets en rotacién en los experimentos
de laboratorio es importante. Introduciendo una torsién en el sistema conico de hilos la
formacion del jet se modifica introduciendo un momento angular distinto de cero. En este
caso, la componente azimutal de la corriente genera un campo magnético axial que, com-
binado con la componente radial de la corriente, induce la apariciéon de una componente
azimutal de la fuerza de Lorentz. Esta fuerza introduce a su vez una componente azimu-
tal en la velocidad del chorro de plasma. Se demuestra experimentalmente que este efecto
ocasiona un detrimento en la colimacién del jet y el desarrollo de méas estructuras internas
que en el montaje sin rotacidon. Otra cuestién importante es el rol del campo magnético,
aun no incluido en esta breve revision de los sets experimentales, y muy presente en los jets
astrofisicos. Para inducir estos jets magnéticamente dirigidos se usa un conjunto formado
por dos electrodos concéntricos conectados por un conjunto de 16 finos hilos metélicos
de tungsteno que pueden estar posicionados en posiciéon radial o inclinados un angulo tal
que se tenga una disposicion conica invertida. La formacion de plasma y la dindmica del
flujo en los instantes iniciales es idéntica a la obtenida en el montaje sin incluir el campo
magnético. La principal diferencia estd en que el sistema alcanza un estado en el que el
nucleo llega a ser completamente despojado de material, desencadenando la formacion de
una burbuja magnética y un jet magnéticamente dominado. Durante los primeros momen-
tos, el plasma que ha sufrido la ablacién es acelerado axialmente por la fuerza J x B y
rellena la regién situada encima del conjunto de hilos formando un ambiente en el cual el
jet se expande. Importantes son también las simulaciones con cédigos hidrodindmicos que
se realizan posteriormente al desarrollo de estos experimentos con el fin de testear un buen
acuerdo [51].

Otros andlisis posteriores incluyen en el montaje experimental un gas para hacer las
veces de medio ambiente en el que propagarse el jet. El motivo de esto es que, aunque en
sets como los descritos se consiguen parametros de escalado hidrodindmico que hermanan el
fen6meno astrofisico con el generado en el laboratorio, se obtiene un contraste importante
en el valor de la densidad ya que hasta ahora el jet se ha propagado en vacio. Para obtener
razones de densidad apropiadas para jets de estrellas jovenes, se introduce un gas ambiente
en la region de propagacion del jet |71]. El dispositivo experimental es similar al descrito
en |53,68-70] en el generador MAGPIE pero ahora, antes de que empiece el pulso de
corriente, se inyecta un gas usando una boquilla supersonica. El gas més empleado en
estos experimentos es el argédn, aunque también han sido testeados xenén o helio, por
ejemplo [55]. La presencia del gas ambiente generard algunas nuevas estructuras en la
formacion y propagacion del jet. En los primeros instantes, la interaccién entre el jet
hidrodinamico y el plasma de la lamina que ha sufrido la ablacion con el gas ambiente,
permite la formacion de un choque conico que se desarrollard como dos estructuras oblicuas.

A la cabeza del jet se forma un choque secundario, un bow shock, de frente estérico.
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En [55,72,73], el plasma que sufre la ablacién estara constituido por aluminio. Una
lamina delgada de aluminio es colocada entre dos electrodos concéntricos con un orificio que
permita aplicarle tension para obtener una superficie plana. El electrodo central (catodo)
es un cilindro hueco de acero inoxidable que permanece unido a la lamina para asegurar un
buen contacto eléctrico durante la descarga. La corriente pasa a lo largo del catodo central
e induce la ablacion de la lamina y parte de ella pasard a estado de plasma. Se produce
un campo magnético toroidal (azimutal) que, junto a la corriente en direccion radial a lo
largo de la lamina, resulta en una fuerza de Lorentz que acelera el plasma en la direcciéon
perpendicular a la superficie de la lamina de aluminio. A partir de este momento, el proceso
de generacion de los jets es fundamentalmente el descrito para los montajes Z-pinches de
conjuntos conicos de hilos descritos mas arriba. En estas experiencias, al igual que en [71],
una boquilla supersonica lanzard un gas que actuard como ambiente en la propagacion
del jet (para ver un esquema de este dispositivo experimental puede consultarse la Figura
5.28).

También, comparaciones entre experimentos y simulaciones de jets generados en laseres

y en maquinas de pinzamiento pueden encontrarse por ejemplo en [67,74].

1.5 Inestabilidades térmicas.

Las inestabilidades que ocurren debido a balances entre los ritmos de enfriamiento y
calentamiento se denominan inestabilidades térmicas y estdn asociadas a enfriamientos
radiativos que pueden provocar la condensacion o la fragmentacion de regiones del plasma
[75]. El estudio de las inestabilidades térmicas ha sido muy intenso durante los altimos 40
anos |75-81] y esto es debido a su posible implicacién en la formacion de diversos objetos
astrofisicos. Lifshitz |82] mostré que el crecimiento de una inestabilidad gravitacional en
un universo homogéneo que se expande es demasiado lento, en una aproximacién lineal,
como para formar sistemas ligados gravitatoriamente. Gold y Hoyle [83] sugirieron que una
inestabilidad térmica debido al enfriamiento radiativo debe tener un papel importante en
la formacion de las galaxias. Asi, una fluctuacion en la densidad del gas creada por una
inestabilidad térmica asociada al enfriamiento radiativo puede crecer rapidamente debido
a una contracciéon gravitatoria no lineal después de que el exceso de densidad se vuelva lo
suficientemente grande [84]. La fractura del gas interestelar en dos fases estables (nubes
densas y frias y el gas caliente enrarecido entre las nubes) puede ser explicada por las
inestabilidades térmicas que se pueden establecer cuando, por ejemplo, las ondas de choque
se propagan a través del medio interestelar [85,86]. Las inestabilidades térmicas podrian ser
también responsables de la rotura del gas intergalactico [87]. Investigaciones de la evolucion
termoquimica de nubes interestelares densas [88,89] han mostrado que las inestabilidades
térmicas podrian ser los mecanismos que causan que el gas se fragmente en estrellas.
Las inestabilidades térmicas parecen encontrarse también detras de la condensacion de las

nebulosas planetarias y de la condensacion de galaxias a partir del medio intergaléactico [76].
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Finalmente, también se han detectado otro tipo de inestabilidades térmicas que, a diferencia
de la comentada anteriormente, se trata de un fenémeno global en el que se producen
oscilaciones estables en el frente de las ondas de choque radiativas y en el medio que
se encuentra en la region de enfriamiento detrds del frente como un todo. Este tipo de
inestabilidades fue analizada por primera vez por Langer et al. [78] en los flujos de acrecion
sobre estrellas degeneradas y breve tiempo después en ondas de choque radiativas con
simetria plana [45,90] y esférica [17].

La posibilidad actual de recrear situaciones astrofisicas adecuadamente escaladas en
laboratorio ha llevado a que el estudio de las inestabilidades térmicas haya tomado un
nuevo impulso e interés. En el Capitulo 4 presentaremos una descripcion mas detallada del
formalismo teérico que subyace en el estudio de estas inestabilidades y la extension que
hemos realizado del mismo para el caso en que las funciones de enfriamiento dependan,
ademads de la temperatura, también de la densidad de materia. Ademaés, estudiaremos las
regiones de densidad y temperatura en las cuales es posible que se generen estas inesta-
bilidades en los plasmas de gases nobles. Y finalmente, en el Capitulo 5, estudiaremos la
posibilidad de su aparicion en las ondas de choque radiativas que se generan en los dos

experimentos abordados en esta Tesis.

1.6 Objetivos y estructura de la Tesis Doctoral.

De todo lo comentado anteriormente se concluye que el drea de la Astrofisica de Labora-
torio es un topico de investigacion altamente relevante porque, al posibilitar la realizacion
de experimentos controlables y repetibles, permite estudiar fenémenos astrofisicos en el
laboratorio y ademés porque estos experimentos sirven como banco de pruebas para me-
jorar diversos componentes esenciales de los modelos y codigos numéricos para simular los
plasmas, tales como la fisica atémica, la cinética de poblaciones, la hidrodinédmica o las
ecuaciones de estado. Sin embargo, es cierto que aunque existen en la bibliografia simula-
ciones hidrodinamicas (y por tanto macroscopicas) de los experimentos de Astrofisica de
Laboratorio, existe un vacio en el estudio y anélisis de las simulaciones de las propieda-
des microscopicas de los plasmas involucrados en dichos experimentos y esto ha motivado,
fundamentalmente, la realizaciéon de este trabajo de investigaciéon. Por tanto, podriamos
concluir que el objetivo primordial de esta Tesis Doctoral es la simulacién, analisis y es-
tudio de propiedades microscopicas de los plasmas que se encuentran en los experimentos
de Astrofisica de Laboratorio. Este objetivo acarrea, a su vez, los siguiente objetivos més

especificos:

1. Extensién del modelo colisional-radiativo de estado estacionario desarrollado pre-
viamente a situaciones dependientes del tiempo, puesto que en los experimentos de
Astrofisica de Laboratorio el tiempo puede jugar un papel relevante en el calculo de

las propiedades microscopicas de los plasmas involucrados.
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2. Extension del modelo colisional-radiativo para poder simular plasmas multicompo-

nentes, que pueden encontrase en los experimentos de interés.

3. Caracterizacion microscopica de plasmas de elementos quimicos tipicos de los expe-
rimentos de Astrofisica de Laboratorio (en el caso de esta Tesis Doctoral los gases
nobles y el aluminio) y en los rangos de condiciones también tipicos en esos expe-
rimentos. Esta caracterizacion incluird, en funcién de las condiciones de densidad y
temperatura del plasma, mapas de ionizacién media y de regimenes termodinamicos,
distribuciones i6nicas de carga, propiedades radiativas medias y espectrales. El cono-
cimiento de estas propiedades permite tener una informacion previa muy util en el
disenio de experimentos a la hora de elegir los elementos o las condiciones de plasma

de trabajo.

4. Generaciéon de un codigo de parametrizacién de propiedades medias radiativas de
plasmas mono y multicomponentes, integrado en interfaz usuario. La parametriza-
cion de estas propiedades en funcion de la densidad y temperatura (la mayoria de
las parametrizaciones disponibles son tnicamente en funcion de la temperatura) es
muy util porque nos permite obtener de una forma muy rapida, pero precisa, estas
magnitudes evitando los célculos colisionales-radiativos y siendo por tanto muy ttiles

en el acoplamiento a cédigos hidrodinamicos.

5. Generalizacion de las condiciones de inestabilidades por enfriamiento radiativo, muy
relevantes en los fen6menos astrofisicos tal y como se ha comentado anteriormente,
para funciones de enfriamiento dependientes tanto de la temperatura como de la
densidad.

6. Determinacion de los rangos de densidad y temperatura en las que las inestabilidades
por enfriamiento radiativo se pueden producir para los diferentes elementos bajo

consideracién.

7. Aplicar los desarrollos realizados en los objetivos anteriores para la simulacion, estu-
dio y analisis de experimentos de Astrofisica de Laboratorio. En particular, se han
considerado dos: el primero, un blast wave radiativo generado por un laser de alta
potencia en clusters de xenén para emular estas ondas de choque en un remanente de
supernova; el segundo, un jet de aluminio que se puede propagar en vacio o en argén

generado por un dispositivo de potencia pulsada y que simula un objeto Herbig-Haro.

Atendiendo a estos objetivos, esta Tesis Doctoral se ha estructurado de la siguiente
manera: En el Capitulo 2 se presenta primero el modelo teérico microscopico de partida
(modelo atémico y colisional-radiativo) para a continuacion presentar las extensiones reali-
zadas al modelo colisional-radiativo para situaciones no estacionarias y plasmas multicom-

ponentes. Ademaés, se presenta una comparacion exhaustiva con otros codigos y resultados
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disponibles en la bibliografia con el fin de verificar la validez y precision de las extensiones
realizadas. En el Capitulo 3 se muestra el codigo desarrollado para la parametrizacion de
bases de datos de propiedades radiativas medias, PARPRA, asi como su integracion en
el interfaz de usuario y sus aplicaciones. En el Capitulo 4, se presenta la caracterizacion
microscopica de los plasmas de los elementos bajo estudio y en las condiciones de densidad
y temperatura de interés (regiones termodinamicas, ionizacion media, abundancias ionicas,
propiedades radiativas espectrales y medias, regiones de inestabilidades por enfriamiento
radiativo,..) realizada haciendo uso de las parametrizaciones de estas propiedades realiza-
das con PARPRA. El Capitulo 5 esta dedicado a la aplicacion de todo lo desarrollado en el
estudio de los dos experimentos de Astrofisica de Laboratorio citados en los objetivos. Por
ultimo, en el Capitulo 6 se presentan las conclusiones y lineas futuras de esta tesis doctoral.
Finalmente, en el Apéndice se detallan los articulos y comunicaciones a congresos a los que

ha dado lugar esta Tesis Doctoral.



2 Propiedades radiativas de

plasmas.

2.1 Introduccidn.

Las propiedades radiativas de los plasmas, que describen la interaccién entre los fotones
y las particulas del plasma y que son béasicamente la opacidad y la emisividad (radiacion
absorbida y emitida por el plasma, respectivamente), juegan un papel fundamental tanto
en Fusion Nuclear como en Astrofisica. Asi, por ejemplo, en el campo de la Fusion por
Confinamiento Inercial (FCI), el espectro de la radiacion emitida por el plasma puede ser
usado como herramienta de diagnosis de las condiciones de densidad y temperatura del
plasma [91], la emisividad integrada en frecuencia se emplea para determinar la evolucion
de las temperaturas electronica y de la radiacion en simulaciones hidrodinamicas [92] o
las opacidades en el modelado del transporte radiativo, que en plasmas densos y calientes
recae basicamente en ellas [93,94], lo que también influye en el diseno de las paredes de
los hohlraums. En los dispositivos de Fusion por Confinamiento Magnético (FCM), las
pérdidas de potencia radiativas (radiative power losses, RPL) juegan un papel importante
en las caidas de corriente eléctrica después de las interrupciones que se suponen debidas a
la emision intensa de radiacion por parte de impurezas incorporadas en el plasma [95]. Y
finalmente, en el campo de la Astrofisica, las opacidades de mezclas estelares controlan la
transferencia de la energia en las estrellas lo cual afecta a la estructura y evolucién estelar
[96] y gobiernan la levitacion de los elementos metalicos en el interior de las estrellas [97].
Ademas, las propiedades radiativas son clave en el estudio de las ondas de choque radiativas,
ondas de choque cuya dindmica se ve claramente alterada por los procesos radiativos y que
se observan en multitud de fenémenos astrofisicos tales como procesos de acrecion, jets
estelares, colisiones entre nubes interestelares o la entrada de cometas en las atmosferas
planetarias [67,98,99].

Debido, por tanto, a la importancia de las propiedades radiativas de los plasmas, estas
deben ser determinadas apropiadamente. Su obtencion requiere por un lado, el calculo de
los datos atomicos implicados (energia de los niveles, funciones de onda...), para los niveles

atomicos de los iones presentes en el plasma en los rangos de densidades y temperatura
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de interés, y por otro lado el calculo de las abundancias de esos niveles atémicos. En este
capitulo, revisaremos las principales descripciones atémicas comunmente empleadas en la
Fisica Atomica de plasmas para a continuacion presentar y explicar la descripcion que
hemos elegido en este trabajo de Tesis Doctoral. A continuaciéon, procederemos a describir
el modelo habitualmente empleado para el calculo de las poblaciones de nivel en el plasma
y como lo hemos adaptado en nuestro trabajo. Finalmente, pasaremos a presentar las

propiedades radiativas de interés en este trabajo y sus expresiones.

2.2 Determinacion de los datos atémicos.

El céalculo de los datos atomicos requeridos para la obtencion de las propiedades ra-
diativas de plasmas es una tarea que implica una elevada dificultad ya que el numero de
niveles atomicos necesarios es muy elevado (en principio infinito) y por ello es necesario
realizar aproximaciones. Una de las aproximaciones més simple empleadas y ampliamente
utilizada en la FCI es la conocida como atomo medio [100] en donde el conjunto de dtomos
se modela con un sistema atémico de un tnico y ficticio &tomo con un ntmero no entero de
electrones distribuidos entre los niveles monoelectrénicos del mismo. Sin embargo, la apli-
cabilidad de esta aproximacion esta restringida a plasmas de altas temperatura y densidad
los cuales no son los que van a ser estudiados en este trabajo. Para plasmas constituidos por
elementos con un nimero atémico bajo o intermedio, esto es, menor que 30, las aproxima-
ciones mas cominmente empleadas son las basadas en descripciéon detallada de términos o
de niveles atémicos, aproximaciones conocidas por sus siglas en inglés como DTA y DLA|
respectivamente. En ellas se consideran explicitamente los términos o niveles (dependiendo
del esquema de acoplamiento escogido) de cada uno de los iones presentes en el plasma.
Sin embargo, a medida que el nimero atémico aumenta, el niimero de niveles o términos
a incluir se vuelve enorme y entonces las aproximaciones DTA y DLA se vuelven practi-
camente inabordables. Para plasmas de ntimero atémico alto se emplean aproximaciones
estadisticas tales como la descripcion de configuracion detallada (DCA por sus siglas en
inglés) [101,102] en donde los niveles atomicos se agrupan en las configuraciones atomicas
de las que derivan, obteniendo la energia de la configuracién mediante métodos estadisti-
cos, o0 la aproximacion de superconfiguracion (SCA, por las siglas en inglés) en donde las
configuraciones electronicas se agrupan en superconfiguraciones atoémicas caracterizadas
cada una de ellas por la misma energfa [103, 104]. Estos métodos estadisticos han mos-
trado ser muy eficientes combinados con los formalismos estadisticos para la simulacién
de las transiciones electronicas tales como el unresolved transition array (UTA) [105], el
spin-orbit split array (SOSA) [106] y/o el super-transition array (STA) [107], en los que se
asocia una sola transicion entre configuraciones o superconfiguraciones que agrupa todas las
transiciones entre los niveles que constituyen las configuraciones o las superconfiguraciones
involucradas. Sin embargo, aunque estos ultimos son muy eficaces, implican, ciertamente,

una pérdida de resoluciéon en los espectros y en ocasiones esto no es deseable. Por ello, ac-
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tualmente se estan desarrollando modelos hibridos que combinan descripciones detalladas
y estadisticas [108,109] que describen detalladamente aquellos niveles més relevantes y de
forma estadistica los demés, consiguiendo asi mayor resolucion espectral en las lineas de
interés.

Hemos optado en este trabajo por la aproximacion DCA relativista (RDCA). Para
los elementos de namero atémico alto aqui analizados (Xe y Kr) esta es una descripcion
bastante apropiada tal y como se comentd anteriormente. Para los otros elementos anali-
zados (Ne, Al y Ar) esta, en principio, no seria la aproximacién més precisa. Sin embargo,
para las propiedades radiativas que analizaremos en este trabajo, que en su mayoria son
promediadas, la pérdida de exactitud al considerar esta aproximacién no es tan relevante.
Obviamente, un estudio de diagnosis espectroscopica nos exigiria emplear un modelo més
detallado de la estructura atoémica.

Los datos atomicos los hemos calculado haciendo uso del Flexible Atomic Code (FAC)
[110], un codigo ampliamente utilizado en la Fisica de Plasmas. Los niveles atémicos de un
ion con N electrones son obtenidos mediante la diagonalizacién del hamiltoniano relativista

H. En unidades atémicas viene dado por

N Ny

H=> Hp(i)+ Y — (2.1)

— — T
i=1 1<J

donde Hp(i) es el hamiltoniano de Dirac monoelectronico para el potencial debido a la

carga nuclear. La base de estados atéomicos ®,, que son conocidos habitualmente como

funciones de estado configuracionales (o CFSs de su abreviatura en inglés) [111], son sumas

antisimétricas de los productos de N espinores monoelectronicos de Dirac, @pem [110]

1 ( PnH(T)XHm(Hv(bv U) )

I 2.2
14 ian(T‘)X—ﬁm(ea ¢7 U) ( )

r
donde Xy, es la habitual funcion spin-angular [112], n es el nimero cuantico principal, &
es el niimero cuantico angular relativista, que esta realacionado con los momentos angular

y orbital a través de
k= (- )2 +1) (2.3)

y m es la componente z del momento angular total, 7. El esquema de acoplamiento de las
sucesivas capas es el jj estandar [113]. Una CFS representa lo que se conoce como aproxi-
macion monoconfiguracional. Mejores energias y funciones de onda se obtienen mezclando
CFSs con las mismas simetrias (lo que se conoce como interaccion de configuraciones), lo

que da lugar a una funcion de onda multiconfiguracional
U= Z b,®, (2.4)
v

donde los b, representan los coeficientes obtenidos a partir de la diagonalizacion del hamil-

toniano total. Por tanto, todo pasa por la determinaciéon en primer lugar de los orbitales
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monoelectronicos. En FAC se emplea el método estandar Dirac-Fock-Slater, en el que las
componentes mayor y menor, P,.(r) y Qn.(r) respectivamente, satisfacen la ecuacion de

Dirac para un potencial central V(r) [110]

(& +5) Pas(r) = a (€0 — V() + —)> Q{7 (2.5)

(d% — f) Quni(r) = a(—ens — V(r Pm(r)
donde « es la constante de estructura fina, y €,, son los autovalores de los orbitales radiales.

El potencial local central incluye la contribucién de la carga nuclear, V™ (r), y la interaccion

electron-electron,V ¢¢(r). El potencial nuclear en FAC viene dado por [110]

V) - Z <m) [3_ (mﬂ ., r<Ry 26)
Z, r> Ry

donde Ry es el modelo estadistico para el radio del nucleo, que puede ponerse en térmi-
nos de la masa atomica A como Ry = 2.2677 x 107°AY/3 [114]. En el modelo estandar
Dirac-Fock-Slater, la interaccion electron-electron incluye el potencial clasico esféricamen-
te promediado debido a los electrones ligados y una aproximaciéon local a la interacciéon
de intercambio. Sin embargo, ese modelo incluye la indeseable auto-interaccion electronica
y posee un comportamiento asintotico incorrecto. Por ello, en FAC, para la interaccion

electron-electron, se implement6 una expresion méas compleja [110]

Vee( )_ TZ wapa {Zw“ S Ybb( ) (T)
+Zwa Wq — 1 ka a,a Yaa(r)pa(r) (27)

k>0

+ 2D wawngi(a, b)Y () pan(r)

atb k
donde a = nk y b = n’x’ son indices mudos que denotan las subcapas y
pab = Pa(r)Py(r) + Qa(r)Qs(r)
Vi) = v [ rput’ )

donde r~ y 7~ son el mayor y el menor de r y r’, respectivamente. fi y gi son los coeficientes

directos y de intercambio definidos como

1 o Kk J
o)== (1+ 77 (Z% 0 ?)
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que se han escrito en términos de los simbolos 3 — j de Wigner. Esta forma del potencial
de interacciéon electron-electron tiene la forma asintdtica correcta a largas distancias y el
término de auto-interaccion estéd excluido explicitamente. Lo que hemos comentado ante-
riormente es para obtener los niveles de energia y las funciones de onda que realiza FAC
suponiendo DLA. Una vez calculados en esa aproximacion, FAC obtiene la descripcion
RDCA haciendo un promedio estadistico y proporciona las energias de las configuraciones
incluyendo el desplazamiento UTA [105].

En los parrafos anteriores hemos comentado cémo se obtienen los datos atémicos en
situacion de atomo aislado. Sin embargo, los datos atomicos se ven modificados cuando
los iones estdn inmersos en un plasma, esto es, en situacion no aislada. El estudio de las
variaciones de las propiedades atomicas de d4tomos en plasmas ha sido objeto de estudio
tanto experimental como teérico durante las ultimas décadas [115-124] y sigue siendo en
la actualidad un tema de interés en la Fisica Atomica de Plasmas [125-129|. En principio,
para calcular las propiedades atémicas del ion inmerso en el plasma, deberfamos incluir
en la ecuacion [2.5] un término en el potencial que tuviese en cuenta la interaccion con
las particulas cargadas del plasma. Hay expresiones del potencial del plasma disponibles
en la literatura que han sido ampliamente estudiadas y aplicadas para plasmas débil y
fuertemente acoplados, clasificacion que se realiza atendiendo al valor del parametro de
acoplamiento, I', definido (para plasmas que obedecen una estadistica clasica) como el

cociente entre las energias medias de Coulomb y la energia cinética [130]

r_ Z2e?
RokT

(2.10)

donde Z es la ionizacion media del plasma, e es la carga eléctrica del electron, k es la
constante de Boltzmann, T' es la temperatura del plasma y Ry es el radio del ion esfera

que viene dado por

3(Z—N)]1/3 (2.11)

Fo = [ 4mne
con ne la densidad de electrones del plasma. Los plasmas débilmente acoplados son aquellos
enlos que ' << 1y el modelo mas ampliamente utilizado para el potencial en esta situaciéon
es el de Debye-Hiickel [119,131]. Plasmas fuertemente acoplados son aquellos en los que
I' > 1y el modelo comtunmente empleado es el de ion-esfera [130]. El efecto del plasma sobre
las propiedades atémicas es tanto mayor cuanto mayor sea el parametro de acoplamiento.

En cualquier caso, es posible averiguar los efectos del potencial del plasma sobre las
propiedades atomicas sin necesidad de conocer su forma explicita. Es sabido que la ma-
yor contribucién del potencial del plasma en el interior del volumen ocupado por el ion
es debida a los electrones libres, mientras que la influencia de los iones circundantes es
apreciable a distancias mayores. Por tanto, dentro del volumen del ion el potencial del
plasma contribuye como un término de energia positivo en el hamiltoniano, lo que implica

una apantallamiento del potencial percibido por el electron 6ptico del ion. El potencial
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del plasma desplazaré, por tanto, hacia el continuo los niveles de energia, reduciendo asi
la energia de ligadura. Para plasmas fuertemente acoplados, la energia de ligadura de un
nivel puede llegar a anularse pasando el nivel ligado al continuo, fenémeno que se conoce
en la literatura como ionizaciéon por presion. El fenémeno de la reduccion de la energia
de ligadura debido al efecto del plasma se conoce como disminucién del potencial de io-
nizacion (continuum lowering, CL). El CL y los diferentes modelos desarrollados para su
simulacion siguen siendo en la actualidad un aspecto importante de estudio y debate en
la Fisica Atomica de Plasmas y son variadas las propuestas que se pueden encontrar en
la literatura [115,120, 132-135]. En este trabajo se ha optado por introducir los efectos
del plasma en las propiedades atomicas a través de introducir el CL en los potenciales
de ionizaciéon y no modificando el potencial en el hamiltoniano, siendo esta una opcién
muy comin en los codigos cinéticos y de cédlculo de propiedades radiativas en la Fisica
de Plasmas. En particular, de los diferentes modelos disponibles en la literatura, hemos
incorporado el desarrollado por Stewart y Pyatt [115] en la version descrita en [132]. Asi, el
potencial de ionizacién, I, del ion con carga ¢ en situacion aislada se corrige de la siguiente
manera:

Il =1 — AL (2.12)

donde la disminucién del potencial de ionizacion Al viene dado por:
D\’ D\?
1 — —| = 2.13
&) &) 219

D= T (2.14)

AT N;0m (ﬁ + 7)

2/3
a
Al = 3IH§O(< +1)

S

siendo D el radio de Debye

donde Z es la ionizacion media del plasma definida como:

Z
Z(:O CNC _ Ne

7 = — =
ZC:O NC Nion

(2.15)

y Re = [34(;2)] Al aplicar la correccion de CL al potencial de ionizacién aislado, este
disminuye su valor de tal forma que estados ligados del ion en situacién aislada pasan al
continuo cuando el ion estd inmerso en el plasma. Se sabe, ademas, que el CL reduce el
numero de estados ligados a considerar. Aqui, la eliminacion de los mismos se ha reali-
zado de la siguiente forma [136]: una vez se ha obtenido el nuevo valor del potencial de
ionizacion, I!, de entre todos los niveles ligados, esto es con energias menores que I/, se
determina el valor del maximo n,,q, alcanzado por el ntumero cuantico principal en cual-
quiera de las configuraciones electrénicas asociadas a dichos estados. Se interpreta entonces
que el pozo de potencial no soporta aquellos estados monoelectronicos en los que el niimero

cudntico principal n, sea superior a n,,q. ¥, por tanto, se eliminaran todos aquellos estados
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autoionizantes cuyas configuraciones electrénicas incluyan un orbital monoelectrénico con

n > Nmazx-

2.3 Modelo cinético para el calculo de las abundancias de

los niveles atémicos en el plasma.

El segundo paso para la obtencion de las propiedades radiativas del plasma es la deter-
minaciéon de las poblaciones de los niveles atémicos de los iones presentes en él para unas
condiciones dadas de densidad y temperatura. Los constituyentes del plasma, electrones,
fotones e iones interaccionan a través de sus campos electromagnéticos, con lo que existe
una transferencia de energia entre ellos. Las interacciones de mayor interés en los rangos de
densidad y temperatura del plasma en los que estamos interesados son aquellas en las que
un ion interacciona con un electrén o con un fotén dando lugar asi a un cambio a su estado
de ionizacion o excitacion. Los procesos atomicos asociados a esas interacciones son los que
se recogen en la Tabla 2.1. Son, por tanto, los procesos de ionizacién y recombinacion los
que determinan las abundancias relativas entre los distintos estados de carga del atomo

presentes en el plasma.

Tabla 2.1: Procesos atémicos en plasmas.

Reaccién Proceso directo Proceso inverso
X;C & X;FC + Decaimiento espontaneo Absorcion
Xi+C +e & X;CH +e +e” Tonizacién colisional Recombinacién a 3-cuerpos
X :r Ctem & X;FC +e” Excitacion colisional Desexcitacion colisional
X +ryeXx ;L Hyem Fotoionizacién Recombinacién radiativa
X e Xt e Autoionizacién Captura electrénica
Xi+C +e” & X;FC +e” +v Bremsstrahlung Bremsstrahlung inverso

En situacién estacionaria, esto es cuando la tasa de ionizacion se iguala a la tasa de
recombinacion, y cuando la densidad es lo suficientemente elevada, el plasma alcanza el
equilibrio termodinamico local (ETL, situacion que se alcanza a menudo en interiores es-
telares y en algunos dispositivos empleados en FCI, como los hohlraums). El régimen de
ETL ocurre en los plasmas en los que las dimensiones son significativamente menores que
el camino libre medio de los fotones emitidos en su interior pero mucho mayores que la
longitud recorrida por electrones entre colisiones consecutivas con un ion. Por ello, los fo-
tones no tienen por qué estar en equilibrio con las particulas materiales del plasma. Sin
embargo, la frecuencia de las colisiones entre electrones e iones es muy alta y por tanto
la distribucion de velocidades y de estados excitados para ambos son iguales que la del
equilibrio termodinamico, esto es distribuciones Maxwell-Boltzmann. En ETL, las pobla-

ciones de los niveles atémicos de los iones en el plasma vienen dadas por las ecuaciones
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de Saha-Boltzmann [136] (SB). En situacion estacionaria también, pero en el rango de
densidades muy bajas y plasmas opticamente delgados nos encontramos con el régimen
denominado equilibrio Corona (EC), que suele encontrarse en ciertos plasmas astrofisicos
como la corona del Sol y en dispositivos de FCM, como los tokamaks. En esta situacion, la
tasa de excitacién colisional es muy baja en relaciéon con la tasa de decaimiento espontaneo
y ademés por ser 6pticamente delgados las tasas de procesos inducidos por el campo de
radiacion son despreciables. Por ello, los procesos dominantes son los de ionizacién por
impacto electronico, y los procesos de recombinacion a dos cuerpos (recombinaciones ra-
diativa y dielectronica). Las abundancias relativas de los estados de carga se calculan en
el EC igualando estas tasas entre si. La ecuacion que se obtiene es independiente de las
densidades i6nicas y electronicas y por tanto la distribucién de abundancias de los estados
de carga en EC es independiente también de la densidad.

En la mayoria de los casos, las condiciones del plasma son tales que no se verifican
ninguna de las dos situaciones comentadas anteriormente y se dice que el plasma esta en
no-equilibrio termodinamico local (NETL). Ademés, para muchas situaciones de interés,
las condiciones del plasma cambian rapidamente con el tiempo con lo que ni siquiera se
verifica la condicién de estado estacionario comentado anteriormente. El método general
para el célculo de las poblaciones de nivel atémicas en plasmas estd basado en lo que se
conoce como modelo colisional-radiativo (CR) [137-139]. Supuesta conocida la distribucion
de electrones libres, en él se incluyen todos los niveles atémicos consistentes con el modelo
de CL elegido y se identifican los procesos microscopicos radiativos y colisionales que los
conectan entre si (en nuestro caso los presentados en la Tabla 2.1). Esto da lugar a la
construccion de un sistema de ecuaciones de tasa que describen las abundancias de los

estados atomicos

dNC B
3 ZNC’ ' C’m —Cm ZNCm DR et (2.16)
CI /
donde N¢; es la densidad de poblacion del nivel atoémico i del ion con estado de carga (.

Los términos Rzr, y R7,

poblar y despoblar, respectivamente, el estado (m. Dos ecuaciones complementarias deben

incluyen todos los procesos atémicos que contribuyen a

m/—(m ¢'m’—(m

ser satisfechas junto con el sistema de ecuaciones anterior. La primera es el requerimiento
de que la suma de las abundancias de todos los niveles atémicos considerados dé como

resultado la densidad de iones total

Z
> N¢i = Nion (2.17)

Z
> CNgi =1, (2.18)
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donde M¢ es el ntmero total de niveles para el estado de carga (. Ademaés, el conjunto

de ecuaciones de tasa debe ser resuelto simultaneamente con la ecuacion de transferencia

radiativa
101 (r,t
_w +e-VI(r,t,v,e) =—r(r,t,v)I(r,t,v,e)+j(r,t,v) (2.19)
c

en donde I es la intensidad especifica de la radiacion, v la frecuencia del fotén, e un vector
unitario en la direccion de la propagacion de la radiacion, y x y j son los coeficientes de
absorcion y de emision, respectivamente, que definiremos en el siguiente apartado, y que
acoplan la ecuacion de la radiacion con las ecuaciones de tasa.

La complejidad de los modelos CR radica fundamentalmente en tres factores. El primero
estd asociado al nivel de descripcion atoémica elegido (DCA, DLA,...). Como se comentd
anteriormente, una descripcion DLA es la mas detallada que se podria disponer pero eso
implicarfa una ecuaciéon de tasa por cada nivel. Para iones de ntmero atémico bajo esa
descripcion es viable pero para elementos de nimero atémico intermedio o alto el ntmero
de ecuaciones se vuelve prohibitivamente elevado y por ello resulta necesario recurrir a las
descripciones estadisticas o los modelos hibridos ya citados. La segunda dificultad radica
en las expresiones empleadas para la evaluacion de los coeficientes de tasa o de las secciones
eficaces de los procesos atomicos incluidos en el modelo CR. En principio estos deberian
ser obtenidos mediante calculos mecano-cudnticos. Sin embargo, cualquier calculo cinético
implica una evaluaciéon masiva de los coeficientes de tasa lo que conlleva ser precavido a la
hora de obtenerlos por esta via. Por otra parte, existen en la literatura expresiones analiticas
para los coeficientes de tasa o de las secciones eficaces que, aunque no siempre destacan por
su exactitud, se siguen empleando ya que en muchas ocasiones resulta necesario alcanzar
un compromiso entre exactitud y viabilidad computacional.

Estas dos primeras dificultades han hecho que el desarrollo de modelos CR y codigos
para su resoluciéon sigan siendo un campo de interés y abierto en la Fisica de Plasmas.
Asi, existen en la bibliografia una gran cantidad de cédigos cinéticos que se diferencian
basicamente en la descripcion atoémica elegida y en la forma de calcular los coeficientes
de tasa [109,136,140-151| y ademas desde el afio 1996 hasta la actualidad se celebra, con
caracter bianual, un congreso para la comparacion de codigos de NETL [92,152-156].

Finalmente, la tercera dificultad estriba en la resolucion de la ecuacion de transferencia
radiativa, que en plasmas Opticamente gruesos esta acoplado con el sistema de ecuaciones
de tasa y por tanto su resolucion requiere de un proceso autoconsistente. Ademas, la reso-
lucion exacta de la ecuacién de transferencia para cada una de las transiciones radiativas
consideradas en el modelo CR implica un coste computacional en ocasiones casi inasumible.
Por estas razones, se encuentran en la literatura diferentes vias para abordar el transporte
de la radiacion bajo condiciones de NETL [157-161] y también existen métodos basados
en el formalismo del factor de escape que evitan la resolucion explicita de la ecuacion de
transferencia radiativa y que pueden aplicarse tanto a plasmas homogéneos [162-164| como

no homogéneos [165-167|.
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En este Trabajo, el modelo CR empleado esté basado en el codigo ABAKO [136,168|,
desarrollado en nuestro grupo, en el que hay implementado un modelo CR para situaciones
de estado estacionario (CRSS). En el desarrollo de este modelo CR se tuvo un cuidado
especial en alcanzar un compromiso entre precision y tiempo computacional y por ello se
aposto por emplear, para los coeficientes de tasa o para las secciones eficaces de los procesos
atomicos, expresiones analiticas disponibles en la literatura, lo que permite que ABAKO
sea aplicable a plasmas de nimero atéomico alto y bajo. A continuacion detallamos las

referencias de donde se toman las tasas de los procesos atémicos que se consideran:

1. Emisién esponténea. La tasa viene por el correspondiente coeficiente de Einstein
y para su calculo empleamos las energias de transicion y las fuerzas de oscilador

proporcionadas por FAC, estas ultimas en la aproximacion dipolar eléctrica.

2. Excitacion y desexcitacion colisional. Se emplea la seccién eficaz de excitacion coli-
sional proporcionada por Van Regemorter [169] y la correspondiente tasa se calcula
mediante el promedio sobre la distribucién de Maxwell de electrones libres. La tasa de
desexcitacion se obtiene a partir de la anterior haciendo uso del principio de balance
detallado.

3. lonizacion colisional y recombinacién a tres cuerpos. La seccion eficaz de ionizacion
colisional se obtiene a partir de la expresion de Lotz [170] y la tasa de forma similar
a como se calcula la de excitacion colisional. Nuevamente, la tasa del proceso inverso

se obtiene a partir del principio de balance detallado.

4. Autoionizacion y captura electronica. Para el calculo de estas tasas se sigue un forma-
lismo propuesto en [171] y considerado posteriormente en [172] basado en aproximar

la seccidn eficaz de captura electronica por la de excitacion colisional.

5. Recombinacion radiativa: La seccion eficaz de este proceso se calcula a partir de la
seccion eficaz de fotoionizacién haciendo uso del principio de Milne. Para esta ultima

se emplea la desarrollada por Kramers [173].

6. Cuando se considera un campo de radiaciéon externa actuando sobre el plasma que es
capaz de ionizarlo (lo que se conoce como plasmas fotoionizados), aparecen procesos
atomicos inducidos por el campo de radiacién que no pueden ser despreciados. Para
los procesos de fotoabsorcion y fotoemision estimulada se emplean los correspondien-
tes coeficientes de Einstein, calculados a partir del coeficiente de emisién espontanea
y por tanto de las fuerzas de oscilador de FAC. Para obtener la tasa se promedian
sobre una distribucién de Planck de fotones. En cuanto a la fotoionizacion y su pro-
ceso inverso, la recombinacién radiativa estimulada, la seccién eficaz que se emplea
es la de fotoionizacion de Kramers [173] y nuevamente para la tasa se promedia sobre

una distribucién de Planck de fotones.
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Por otra parte, en ABAKO también se contempla la autoabsorcion de radiacion del
plasma, aunque solamente en las transiciones ligado-ligado. Para tener en cuenta los efectos
de opacidad en este tipo de transiciones, ABAKO emplea el formalismo del factor de
escape tal y como se describe en [174] para las tres principales geometrias si el plasma se
considera homogéneo: plana, cilindrica y esférica. Este formalismo evita resolver el sistema
de ecuaciones de forma acoplada a la ecuacion de transferencia radiativa, como se comento
anteriormente. Para una transiciéon de linea dada, (i <+ (j, el factor de escape Aj; se
introduce como una via alternativa para escribir la tasa neta de emisiéon de linea. Los
factores de escape entran en los calculos de dos formas. Primero, en los célculos atémicos de
las poblaciones de los estados excitados lo que se traduce en una reducciéon en el coeficiente
de Einstein de emisién esponténea, A¢j_ ¢, el cual se escribe ahora como Aj;A¢j_¢i. En
segundo lugar, ellos aparecen en la determinacion de la intensidad de linea total emergente.
Esta modificaciéon evita la necesidad de realizar calculos simultédneos del transporte de la
radiacion y los cinéticos de poblaciones. Teniendo en cuenta el método presentado en [174],
suponiendo una distribucién uniforme de atomos emisores y emision isotrépica, el factor

de escape se escribe como:

oo

Ay = /0 qﬁij(y)%F ri; ()] dv (2.20)
donde 7;;(v) = K¢ic;j (V)L es el espesor optico de la linea asociada a esa transicion, siendo
L la dimensién caracteristica del plasma, esto es la anchura de la capa plana, o el radio
del cilindro o de la esfera, dependiendo de la geometria. Finalmente, F'(7;;) es un funcio-
nal que depende del espesor 6ptico y cuya expresion particular depende de la geometria
considerada. Para cada transicion de linea, el factor de escape depende implicitamente de
las poblaciones de los niveles inferior, N¢;, y superior, N¢;, ya que estos son necesarios
para calcular el coeficiente de absorcion, tal y como se veréd en el apartado 2.4. Por tanto,
el sistema de ecuaciones de tasa debe ser resuelto iterativamente hasta que se alcance la
convergencia dentro de una tolerancia preestablecida.

Finalmente, en este trabajo hemos hecho algunas extensiones al modelo CR implemen-
tado en ABAKO para asi poder abordar la simulacion de experimentos de plasmas de
Astrofisca de Laboratorio. En particular, estas han sido dos: la primera, la extension del
modelo CR a situaciones no estacionarias. Y la segunda, la extension del modelo para la si-
mulaciéon de plasmas multicomponentes. A continuacion se presentan estas modificaciones

en mas detalle.

2.3.1 El modelo colisional-radiativo en situacion no estacionaria.

Los plasmas que pierden energia por radiaciéon son sistemas en los cuales las condiciones
del plasma, y por tanto las poblaciones de los niveles atémicos presentes en él, podrian
variar rapidamente con el tiempo. Esto podria implicar que las simulaciones de los mis-

mos requiera de la resoluciéon de las ecuaciones de tasa del modelo CR en situacién no
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estacionaria. Uno de los objetivos fundamentales de esta Tesis Doctoral es el estudio de
ondas de choque radiativas, y por tanto, esto nos llev) a la extension de nuesto modelo
CR a situaciones no estacionarias. El método empleado para la resolucion numérica de
las ecuaciones diferenciales de primer orden que se obtienen en las ecuaciones de tasa en
esas circunstancias ha sido el método de Euler implicito. Hemos comprobado que con este
método tan sencillo la exactitud en la resolucion es aceptable, como se ejemplifica en las

comparaciones que a continuacién se presentan.

Se ha comparado con simulaciones dependientes del tiempo propuestas en las ediciones
cuarta [154] y quinta [155] de los congresos dedicados a las comparaciones de codigos de
NETL (NLTE Codes Comparison Workshops, NLTE-CCW en adelante). Con respecto a
la cuarta edicion, hay dos casos de argdén que hemos simulado. Los perfiles de densidad
y temperatura que se seleccionaron para simular en el Congreso no estaban asociados a
ningun experimento en particular y fueron elegidos para que mostrasen tantos comporta-
mientos como fuese posible. En la figura 2.1 se muestra la historia del primer caso de argén
y la comparaciéon de nuestra simulacion numérica dependiente del tiempo de la ionizaciéon
media con otras realizadas por los otros codigos del Congreso. Hemos anadido ademés la

simulacién suponiendo el plasma en estado estacionario.
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Figura 2.1: Perfiles de densidad y temperatura en funcion del tiempo (izquierda) para el primer
caso de Ar. Comparacion de la ionizacion media en funcion del tiempo calculada
con y sin dependencia temporal (DT y EE, respectivamente) con calculos del 4th
NLTE-CCW (derecha).

En primer lugar destacar las notables diferencias entre la simulaciéon estacionaria y la
no estacionaria y por otra el gran acuerdo que se observa en general entre los codigos y
nuestra simulacion, habiendo quizas una apreciable divergencia en lo resultados proporcio-

nados por el Codigo 2. Para este caso hemos escogido también tres instantes de tiempo que
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reflejen instantes iniciales, medios y finales, para realizar una comparaciéon de las poblacio-
nes idnicas, que se muestra en la figura 2.2, y que corroboran el buen acuerdo ya obtenido

en la comparacion de la ionizaciéon media.
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Figura 2.2: Comparacion de las poblaciones ionicas del primer caso de Ar con calculos del 4th
NLTE-CCW para tres instantes de tiempo. Arriba y de izquierda a derecha: 0.01 y
0.03 s. Abajo para 0.05 s. El codigo de leyendas es el mismo para las tres figuras.

En cuanto al segundo caso propuesto en el Congreso de simulacion con dependencia,
temporal para el argon, presentamos en la figura 2.3 su historia temporal de densidades y
temperaturas y nuevamente una comparacion de la ionizaciéon media con los otros codigos y
con nuestras simulaciones estacionaria y con dependencia temporal. Nuevamente son muy
notables las diferencias entre la simulacion estacionaria y la que incluye la dependencia

temporal. Por otra parte, el acuerdo ahora entre las diferentes simulaciones temporales de
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la ionizacién media es mucho mayor que en el caso de argon analizado anteriormente. Este
hecho se ve confirmado con la comparacién que hemos realizado de las poblaciones iénicas

y que se muestra en la figura 2.4.
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Figura 2.3: Perfiles de densidad y temperatura en funciéon del tiempo (izquierda) para el segundo
caso de Ar. Comparacion de la ionizacion media en funcién del tiempo calculada
con y sin dependencia temporal (DT y EE, respectivamente) con calculos del 4th
NLTE-CCW (derecha).

En lo que se refiere a la quinta edicion del Congreso de comparacion de codigos ciné-
ticos [155] solo se propuso un caso dependiente del tiempo de carbono. Al igual que en el
caso del argon, los perfiles no estan asociados a ningtn experimento en particular. En las
figuras 2.5 y 2.6 presentamos los perfiles de densidad y temperatura para este caso asi como
la comparaciéon de nuestra simulaciéon con la de los otros codigos y con la simulacion esta-
cionaria. En este caso se observan de nuevo las diferencias apreciables entre la simulacion
estacionaria y la que no lo es, salvo para los instantes finales en las que ambas convergen.
Comparando los perfiles con el comportamiento de la ionizacién media vemos que esta sigue
esencialmente el perfil de la temperatura y no el de la densidad, que es mondtonamente cre-
ciente. Se observa una buen acuerdo entre nuestros resultados y los proporcionados por los
otros codigos. Ese mismo acuerdo se detecta en la pérdida de potencia radiativa, mostrada
en la misma figura, aunque en los primeros instantes se detectan algunas diferencias entre
los diferentes codigos. Esto puede deberse a que algunos codigos tuvieron dificultades para
simular los primeros instantes, donde el plasma esté frio y casi completamente neutro, con
lo que las tasas de los procesos son pequenas y necesitaron incluir alguna pequena fracciéon
de electrones calientes al principio, modificando asi las condiciones iniciales [155].

De estas comparaciones podemos concluir que nuestro sencillo modelo para incluir la

no estacionariedad en el modelo CR, proporciona resultados bastante aceptables y que
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Figura 2.4: Comparacion de las poblaciones ionicas del segundo caso de Ar con calculos del 4th
NLTE-CCW para tres instantes de tiempo. Arriba y de izquierda a derecha: 0.2 'y 0.5
ns. Abajo para 0.8 ns. El cédigo de leyendas es el mismo para las tres figuras.

por tanto puede ser empleado con fiabilidad para el andlisis de aquellos experimentos
de Astrofisica de Laboratorio en los cuales el tiempo juegue un papel importante en la
determinaciéon de las poblaciones de los niveles atémicos en el plasma y por tanto de las

propiedades radiativas en el mismo.
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Figura 2.5: Perfiles de densidad y temperatura en funcién del tiempo para el caso del C.

2.3.2 Extension del modelo colisional-radiativo para plasmas

multicomponentes.

En los experimentos de Astrofisica de Laboratorio de jets supersénicos que se propagan
en gases nobles, se tiene evidencia experimental de que en el interior del jet (que en los
experimentos que seran analizados en este trabajo estan constituidos por aluminio) quedan
atrapados iones del gas noble ambiente, con lo que el plasma en el interior del jet ya no
es un plasma monocomponente. El modelo CR implementado en ABAKO estaba disenado
para simular plasmas monocomponentes, lo que nos llevd a extenderlo para contemplar
situaciones en las que nos encontremos varios componentes. El modulo desarrollado para
poder simular plasmas multicomponentes tiene como entradas el valor de la temperatura
electronica y la densidad del plasma contempldndose tres posibilidades para esta tultima:
densidad electronica, densidad de iones o densidad de materia. En los tres casos se supone
que los iones de todos los componentes se encuentran inmersos en un plasma con una densi-
dad electronica comun de la mezcla, que se supone uniforme, lo que asegura la neutralidad
eléctrica del plasma y la consistencia termodindamica del célculo [175]. Ademés, no se ha
considerado ningin proceso atémico que conecte estados idnicos de diferentes componentes
en las ecuaciones de tasa. En nuestro caso, el acoplamiento entre especies atémicas se debe
a dos factores: en primer lugar, el bano comin de electrones libres y en segundo lugar,
la expresion del CL que empleamos en nuestro modelo (ver ecuacion (2.13)), ya que la
ionizaciéon media que aparece en esa expresion debe ser ahora la de la mezcla, y no la del

componente individual, lo que introduce una no linealidad en el problema. Obviamente,
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Figura 2.6: Comparaciéon de nuestra ionizacién media y RPL en funcién del tiempo con los cédigos
del 5th NLTE-CCW.

este acoplamiento deja de ser relevante en los plasmas de baja densidad en donde el CL

tiene un efecto menor. Por otra parte, si el plasma es grueso podria tener que considerarse

el acoplamiento entre los diferentes componentes del plasma en la transferencia radiativa.

A continuacién presentamos como se ha procedido para cada una de las tres posibilidades

de densidad comentadas.

1. Sea la entrada la densidad electronica del plasma y las abundancias relativas de cada

uno de los componentes del mismo, X;,7 =1,..IN, con N el nimero de componentes

del plasma y que vienen dadas por

X, — Nion,i
;= —
Nion

(2.21)
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En este caso, el modelo CR se ejecuta para cada uno de los componentes por se-
parado, con la densidad electréonica dada, habiendo sélo iteracion debido al CL, si
este es relevante y teniendo en cuenta que la ionizacién media que se introduce en la

evaluacion del CL es la de la mezcla, Zj/, que en cada iteracion vendra dada por
N
Zu=>Y XiZ (2.22)
i=1

Al lograrse la convergencia en la iteracion el proceso se detiene, consiguiendo las
poblaciones de nivel de cada componente y obteniendo una ionizacién media de la

mezcla dada por la ecuacion anterior.

La segunda opcién es que la entrada sea la densidad de iones y las abundancias re-
lativas. El procedimiento seguido ha sido extraido de [176]. Los célculos comienzan
tomando la densidad de iones y la temperatura y, haciendo una primera estimacion de
las ionizaciones medias de los componentes del plasma, se obtiene una primera den-
sidad electrénica. Se toman entonces esta densidad electrénica y la temperatura y se
resuelven las ecuaciones de tasa para cada componente de forma individual, iterando
por el CL si es necesario de forma similar al apartado anterior. Después de encon-
trar las poblaciones de nivel de cada componente y las correspondientes ionizaciones
medias, se obtiene una nueva ionizaciéon media de acuerdo con la ecuacion (2.22) vy,
con ella y con la densidad de iones, se obtiene una nueva densidad electrénica que
se emplea para repetir el proceso anterior. Este proceso iterativo continua hasta que
todas las poblaciones fraccionales de cada nivel de cada elemento se diferencian del

paso anterior en una cantidad menor que un cierto criterio de convergencia impuesto.

Una vez que implementamos el procedimiento en nuestro modelo CR comparamos la
densidad electronica y la ionizacion media obtenidas con los dados en [176] para un
plasma bicomponente de plata y litio, con una abundancia del 47 % y un 53 % respec-
tivamente, para una temperatura electrénica dada y para varios casos de densidades
i6nicas. Esta mezcla fue utilizada en una serie de experimentos llevados a cabo en el
Laboratorio Nacional de Sandia para el andlisis espectroscopico de plumas de plasma
generados por irradiacion con laser. La comparaciéon se muestra en la tabla 2.2. El
criterio que impusimos para alcanzar la convergencia entre las poblaciones de nivel
de dos iteraciones consecutivas fue del 1%. De la tabla se observa un buen acuerdo
entre ambos céalculos, siendo el maximo valor del error relativo en la ionizaciéon media

menor que el 5%.

La udltima posibilidad es que la variable de entrada sea la densidad de materia y
las fracciones de masa f;,i = 1,..N, dadas por f; = 7%, siendo m; la masa del
componente i en la mezcla y m la masa total de esta ultima. El procedimiento a

seguir en este caso es muy similar al caso anterior pero requiere un paso previo,
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Tabla 2.2: Comparacién de la densidad electrénica (en cm™3) y la ionizacién media con los re-
sultados de [176] en funcién de la densidad i6nica (en cm™3) y para una temperatura
electronica de 1.40 eV.

Nion ne [176] Ne Zv [176]  Zum
8.00 x 106 8.54 x 10'6  8.21 x 10'6 1.067 1.026
2.00 x 107 2.00 x 10'7  2.05 x 107 1.000 1.025
3.50 x 1017 3.45 x 10'7  3.51 x 107 0.985 1.003
5.00 x 107 4.86 x 10'7  4.95 x 107 0.973  0.990
6.50 x 107 6.26 x 107  6.36 x 107 0.963  0.978
8.00 x 107 7.63 x 107 7.76 x 107 0.954  0.970
1.00 x 10'®  9.42 x 10*™  9.59 x 10'7 0.942 0.959

la determinacién de la densidad de iones a partir de la densidad de materia. Si
denotamos como A; la masa atomica del componente 4, la masa atomica de la mezcla,
A, se determina como

L i fi (2.23)

A - A; '
En esté ultima ecuacién se asume que los componentes de la mezcla son gases idea-
les y que por tanto la ley de Dalton para las presiones parciales es aplicable. Esta
aproximaciéon es muy comin en plasmas de baja densidad pero deja de ser una buena
aproximaciéon a altas densidades y por tanto habria que ser muy cuidadoso con los
resultados que se obtienen en ese rango. La densidad de iones de la mezcla vendra
dada entonces (suponiendo que la masa proviene fundamentalmente de los iones y

despreciando la contribucion de los electrones libres) por:
Nion = ——, (2.24)

siendo N4 el nimero de Avogadro. A partir de aqui, el procedimiento a seguir es
el mismo descrito en el punto anterior. Con el fin de ilustrar la bondad de este
procedimiento, en este caso presentamos una comparacion para una mezcla de dos
elementos de alto niimero atémico, oro y neodimio, con una abundancia del 40 % y del
60 %, respectivamente, para una temperatura de 250 €V y una densidad de materia
de 1 gem™3. Esta mezcla y estas condiciones son tipicas de los holhraums en plasmas
de FCI. Para este caso, hemos comparado con el calculo realizado por el codigo
ATMED [177], un codigo de atomo medio para ETL que es 6ptimo para este tipo
de condiciones. Para esta mezcla la ionizaciéon media obtenida fue de 31.04 mientras
que la proporcionada por ATMED fue de 32.94. En una mezcla de dos elementos tan
complejos como estos, el resultado proporcionado por ambas simulaciones muestra

un buen acuerdo. Ademads, comparamos la contribucion ligado-ligado de la opacidad



54 Propiedades radiativas de plasmas.

multifrecuencial, que se muestra en la figura 2.7, obteniéndose nuevamente un buen
acuerdo, lo cual es relevante ya que esta es una propiedad menos promediada que la

ionizacién media y depende directamente de las poblaciones de los niveles atémicos.
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Figura 2.7: Comparacion de la opacidad monocromatica ligado-ligado con ATMED para una
mezcla de Nd y Au calculada.

Finalmente, nos gustaria resaltar que aunque el punto de arranque del proceso iterativo
en el caso de que la entrada sea la densidad de materia es la suposiciéon del plasma como
un gas ideal, eso no limita la aplicaciéon de nuestro método a plasmas de baja densidad
y temperatura (el rango de condiciones en el cual la aproximacion de gas ideal es mas
apropiada) ya que el procedimiento autoconsistente se realiza en la densidad electronica
del plasma multicomponente al igual que en el caso de densidad i6nica como dato de
entrada. Por tanto, los componentes en el plasma interacttian a través del gas de electrones
libres y por ello la aproximacién de gas ideal, en donde las particulas no interactiian
entre si, deja de ser aplicada. Asi, cuando se alcanza la autoconsistencia y finaliza el
proceso iterativo, la ionizacién media de cada componente en el plasma es consistente
con la misma densidad electronica (como apuntan Klapisch y Busquet [175]). Este hecho
asegura el equilibrio eléctrico y como consecuencia el equilibrio quimico y ademas el método

es termodindmicamente consistente.

2.4 Determinacion de las propiedades radiativas.

Finalmente, una vez que se dispone de los datos atémicos necesarios y se conocen las
abundancias de los niveles atoémicos en el plasma, se calculan las propiedades radiativas

del mismo. Estas han sido calculadas con el programa RAPCAL [178], desarrollado en
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nuestro grupo. Definimos, a continuacioén, las propiedades radiativas de nuestro interés.
Comenzaremos con la emisividad y el coeficiente de absorciéon monocromaéticos, denota-
dos como j(v) y k(v), respectivamente, que tienen contribuciones debidas a transiciones
electronicas entre niveles ligados del atomo, entre niveles del espectro ligado y del libre y
transiciones entre niveles del espectro libre (denotadas por los subindice bb (bound-bound),

bf (bound-free) y ff (free-free), respectivamente, por sus siglas en inglés)
W) = Jen(v) + jur (V) + Jrp(v) (2.25)

k(V) = kpp(V) + ko (V) + kpp(v) (2.26)

donde v es la frecuencia del foton. La contribucion ligado-ligado a la emisividad estd dada

Job (v Z ng—m (2.27)

. hv
Jej—ci(v) = ENQAQ%MJ(V) (2.28)

donde A¢j¢i es el coeficiente de Einstein para la desexcitacion espontanea [113] entre los

por

con

estados ligados j,% del ion ( y h es la constante de Planck. A¢j_¢; es obtenido a partir de la
fuerza de oscilador calculada por FAC en la descripcion RDCA, en la aproximacion dipolar
eléctrica, incluyendo un término corrector a las mismas para tener en cuenta la interacciéon
de configuraciones entre niveles pertenecientes a la misma configuraciéon no relativista. La

contribucion ligado-ligado para la absorcion esta dada por

"ibb ZZK‘CZ—)C] (229)

¢
con )
hv _  gc c 9¢i Nej
ei(V) = =N =L —— Avi L cibii 1- 32223 2.30
ﬁ(z—)(](y) . i 9ci 2}“/% (]—)Cz‘lszy(y) < 96 NCi ( )

donde c es la velocidad de la luz y g¢; y g¢j son los pesos estadisticos de los niveles 7 y j.
En las ecuaciones previas, ¢;;(v) representa el perfil de linea tanto para la emision de linea
como para la absorcion ya que se supone la hipotesis de redistribucién completa [157|. En
la evaluacion del perfil de linea se han incluido el ensanchamiento natural, el Doppler, el
UTA [105] y el de impacto-electronico [179]. La forma funcional de la linea se obtiene a
partir de un perfil Voigt incorporando todos esos ensanchamientos.

La contribucién ligado-libre a la emisividad esta determinada por medio de

For ) =D dertjaci(v) (2.31)

Ci CJ

con

. h 1 \*? gei (h)® Lo
Jery-ailv) = 505 <2m> N“ljnef(g)gciu el/2 P15 (2.32)
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donde ¢ la energia del electron libre y m, su masa. Como se comentd anteriormente, en el
modelo cinético se supone una distribucion Maxwell-Boltzmann para los electrones libres,
f(e), ala temperatura T,. Ya que para las condiciones de plasma analizadas en este trabajo
la contribucién més relevante, en general, es la ligado-ligado hemos empleado como seccién
eficaz de fotoionizacion, af?_om +1;(¥), la expresion de Kramers [173], aunque RAPCAL
estd preparado para trabajar con la secciéon eficaz de fotoionizacién mecanocudntica en la
aproximacion denominada distorted wave proporcionada por FAC. La contribucion ligado-

libre a la opacidad viene dada entonces por

kop(V) =D kginea1;(v) (2.33)

Ci GJ

con

Neyjnef(e)  ge
fos (1) = N 'O'pho (v <1 o C+1j'te 234
(z—>(+1j( ) i Cz—>(+1j( ) NCi g(+1j9(€) ( )

donde g(e) es la densidad de estados con energia € la cual, suponiendo un gas ideal de

electrones libres, viene dada por

/
g(e) = 4r <2ﬂ>3 S (2.35)

Para las contribuciones libre-libre de la emisividad y de la absorcion, se emplea la
expresion semiclasica de Kramers para la seccion eficaz del bremsstrahlung inverso [180]
B 16m2e’h’a ne

3v/3 (27Tme)3/2 TM? (hv)?

o (1) (2.36)

Suponiendo una distribucion Maxwell-Boltzmann para los electrones libres, se obtiene

32m2etada’ ( Me >1/2— o /T
jrr(v) = Z2n;onnee W/ Te 2.37
1) \/§(Z7Tme)3/2h 2rTe (2:37)

16m2e2h%a Z2nionne T,
kpr(v) = 372 /2, 3 (1 —e )
3V3(2mme)™ " T (hv)

Con el proposito de determinar la opacidad, k(v), también se tiene en cuenta la absor-

(2.38)

cion debida al scattering de fotones. En RAPCAL esta es aproximada usando la seccion

eficaz de scattering de Thomson [181]
Kscatt = Moo 1 O™, (2.39)

con gThom — 6,65 x 1072% ¢m?

Finalmente, la opacidad estd dada por:

k(lj) = (K/(V) + ’{scatt) (240)

=

con p la densidad de materia.



Determinacion de las propiedades radiativas. 57

La funcion fuente se obtiene entonces como [181]:

S() = [;7]5(”3) (2.41)

RAPCAL también proporciona las opacidades medias de Planck kp y Rosseland kg,

que vienen dadas por [182]:

kp = /000 dvB(v,T) (k(v) — Kscatt/p) (2.42)

D V@B(V,T)L
e /O dv—22— " (2.43)

donde B(v,T) es la funcion de Planck normalizada,

15 u? B hv

BoD=tga—1 "= 7

(2.44)

La pérdida de potencia por radiacion es evaluada de acuerdo con la referencia [183].

Para la contribucion ligado-ligado
Pbb = Z Z hViinjNg‘j (2.45)
¢ i

La contribucioén ligado-libre esta dada por

NepyiNe\ = pho 202Ny,
be = 471'2 ZN <N<— NC+1 " CZ_>C+1](V) 7 e dv (246)
donde 1 es la energia umbral de cada transicion ligado-libre y el cociente de poblaciones
en ETL se obtiene a partir de la ecuacién de Saha. La contribucién libre-libre estd dada

en un campo culombiano puro en (eVs~tion™!) por [184]

Py =955 x 10" "4n, T}/*> " Z2ZN, (2.47)
¢

donde se ha supuesto el factor Gaunt igual a la unidad. La pérdida de potencia radiativa

total se obtiene como la suma de esas tres contribuciones.



58

Propiedades radiativas de plasmas.




3 Parametrizacion de propiedades
radiativas medias de plasmas

Opticamente delgados en estado
estacionario: cédigo PARPRA.

3.1 Introduccidon.

Como se ha mostrado en el capitulo anterior, la determinaciéon de propiedades radia-
tivas de plasmas es una tarea compleja y que supone un alto coste computacional. Como
es sabido, estas cantidades son necesarias tanto para estudiar el transporte radiativo co-
mo para las simulaciones hidrodindmicas en las que la radiacién juegue también un papel
significativo. En particular, para estas dltimas, lo que se requieren son propiedades radia-
tivas medias, esto es, integradas en frecuencia, pero la determinacién de estas requiere,
no obstante, la determinacion previa de las propiedades radiativas dependientes de la fre-
cuencia. Sin embargo, las simulaciones hidrodinamicas in-line incluyendo la radiaciéon son
en muchas ocasiones muy complejas y dificilmente abordables. Por ello, se ha optado por
parametrizar las propiedades radiativas medias del plasma en funcién de sus condiciones
locales. Asi, podemos encontrar en la literatura parametrizaciones de la ionizacion media y
de la pérdida de potencia radiativa [185-187], aunque estos ajustes fueron realizados para
situaciones de EC y por tanto son independientes de la densidad y unicamente precisos en
plasmas de baja densidad y alta temperatura. También hay disponibles ajustes para las
opacidades medias de Rosseland y Planck [188,189], pero son tinicamente vélidos para ETL
y en regiones de temperaturas altas. Por tanto, hasta donde sabemos no hay disponibles
ajustes de propiedades radiativas véalidos en amplios rangos de densidad y temperatura,
que cubran situaciones de EC, ETL y NETL. Fue uno de nuestros propoésitos en este Tra-
bajo proporcionar un método para la parametrizacion de las propiedades radiativas de
plasmas de fusion y astrofisicos en funciéon de las condiciones de densidad y temperatura
de los mismos que evite las restricciones de aplicabilidad de las parametrizaciones citadas

anteriormente.
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Para ello hemos desarrollado un codigo computacional denominado PARPRA [190] que
se encarga de realizar la parametrizacion de las opacidades medias de Rosseland y Planck,
las pérdidas de potencia radiativas y las ionizaciones medias en funcion de la temperatura y
densidad del plasma, suponiendo este mono-componente, 6épticamente delgado y en estado
estacionario. Ademads, tal y como se verda en proximos capitulos, las parametrizaciones
realizadas por PARPRA tienen una relaciéon directa con los objetivos de esta Tesis Doctoral.
En este capitulo haremos una descripcion del cédigo PARPRA, que ha sido integramente
programado en Matlab, deteniéndonos en sus capacidades y aplicaciones y terminaremos
describiendo la interfaz de usuario, en el entorno GUIDE de Matlab, desarrollada para que

su manejo por parte del usuario resulte més sencillo y comodo.

3.2 Almacenamiento de las bases de datos de propiedades

radiativas.

Nuestro modelo colisional- radiativo genera como salidas, para cada uno de los puntos
de las mallas de densidades y temperaturas consideradas, tres tipos de ficheros donde se

incluye la siguiente informacion, respectivamente:

= Poblaciones idnicas e ionizacion media.
= Opacidades y emisividades monocrométicas junto con las funciones fuente.

= Opacidades medias y pérdidas de potencia radiativa.

Estos ficheros deberan guardarse de acuerdo con una estructura determinada que po-
sibilite su lectura automatica por parte de PARPRA. El procedimiento a seguir, para su

almacenamiento, es el siguiente:

1. Para cada elemento al que se le vaya a aplicar la parametrizaciéon de sus propiedades
radiativas, se le creard una carpeta raiz cuyo nombre serd el simbolo quimico del

elemento de interés.

2. Dentro de esa carpeta generaremos, en un segundo nivel, otras dos carpetas. Una
de ellas etiquetada como SAHA en donde se almacenaran las cantidades calculadas
suponiendo al plasma en ELT, esto es con las propiedades del plasma calculadas con
las ecuaciones de SB y la otra, etiquetada con CRSS, para calculos realizados con el

modelo CR en estado estacionario.

3. Dentro de estas carpetas se generara una estructura de nuevas carpetas (con la misma
notacion tanto en SAHA como en CRSS). Cada una de estas nuevas carpetas se
corresponderd con un punto de la malla de temperaturas y se etiquetardn como 701,

T02, T03,... en donde ’01’ denota el primer valor de la malla de temperaturas, '02’
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es el segundo y asi sucesivamente. Dentro de cada una de las carpetas de casos de
temperatura, y por cada uno de los casos de densidades de la malla, se ubicaran los
tres ficheros con extension .dat citados anteriormente. En la figura 3.1 se presenta,
como ejemplo, la estructura para el caso en que se esté almacenando la base de
datos generada para el xenén. El nombre de los ficheros también tiene una estructura
particular que consiste, en primer lugar, en el simbolo quimico del elemento que se esté
considerando; a continuacion, el caso de densidad que corresponda ('01°, ’02’,..., con
idéntica interpretacion que para la temperatura) y finalmente un sufijo que identifique
cudl es el fichero de los tres posibles. Si por ejemplo, considerasemos el quinto punto
de la malla de densidades, tendriamos los ficheros Xe05ip.dat (ionizacion media y
poblaciones i6nicas), XeO5omedrpl.dat (opacidades medias y pérdida de potencia

radiativa) y XeO5oemultif.dat (opacidades y emisividades monocromaéticas).

TO01 T02 T02 TO01

Figura 3.1: Estructura del almacenamiento de la base de datos.

Aunque las propiedades a ajustar son la ionizacion, las opacidades medias y la pérdi-
da de potencia radiativa, se almacenan las poblaciones i6nicas porque son empleadas por
PARPRA para la generaciéon de los mapas termodinamicos de los elementos, tal y como se
presentard en el proximo capitulo. Con respecto a las propiedades radiativas monocromé-
ticas, se almacenan por si se requiere un posterior uso de las mismas para la obtencién de

opacidades multigrupo.

3.3 Descripcion de PARPRA.

3.3.1 Estructura de PARPRA.

Como se ha comentado, el eje principal de PARPRA es la parametrizacion de propieda-
des radiativas de plasmas mono-componentes 6pticamente delgados en estado estacionario,
pudiendo ser estos ajustes posteriormente empleados en PARPRA para otras aplicaciones,
como se explicard posteriormente. Por ello, se ha estructurado el cédigo en dos bloques. El

primero de ellos, que llamaremos PRINCIPAL, esta compuesto a su vez por tres modulos:
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uno primero en el que, a partir del almacenamiento de las bases de datos generadas con
el modelo colisional-radiativo de las propiedades radiativas de plasmas monocomponentes,
se construyen los ficheros necesarios para la posterior parametrizacion. Este modulo estd
constituido por el programa creacion.m. El segundo, es el encargado de la realizacion de
la parametrizacion de las propiedades radiativas y estd asociado al programa fitsurface.m.
Finalmente, el tercer bloque estd dedicado a la evaluacion de las propiedades radiativas
ajustadas, en cualquier condicién de plasma que se desee mediante el programa evalua-
cion.m y/o su representacion grafica en funcion de la densidad y/o de la temperatura
haciendo uso del programa dibujar.m, con representaciones tri- y bi-dimensionales. En la
figura 3.2 se presenta el diagrama de flujo del bloque PRINCIPAL. En la siguiente sec-
cion se explicard con mas detalle el algoritmo para la parametrizacion de las propiedades
radiativas.

El segundo bloque de PARPRA, que hemos denominado APLICACION, se desarrolld
para llevar a cabo la aplicacion de la parametrizacion realizada en PRINCIPAL. Actual-
mente son tres las aplicaciones incluidas: la primera es la obtencién de propiedades medias
de plasmas multicomponentes a partir de las propiedades medias parametrizadas para
plasmas formados por los elementos individuales de la mezcla (programas rhogestion.m,
negestion.m y nigestion.m). La segunda es la diagnosis de la temperatura a partir de la pa-
rametrizacion de la ionizacion media en experimentos de Astrofisica de Laboratorio donde
la densidad de materia y electronica son conocidas (programa diagnosis.m). Y, la altima
aplicacion, que no esté relacionada directamente con la parametrizacion, es la obtencion de
los mapas termodinamicos de los elementos a partir de la comparaciéon de las poblaciones
ionicas calculadas con las ecuaciones SB o con el modelo CRSS (programa mapas.m). Evi-
dentemente, APLICACION es un bloque abierto que estard sujeto a posibles extensiones
a nuevas aplicaciones. En la figura 3.3 se presenta el diagrama de flujo de APLICACION.
En las siguientes secciones se explicard con méas detalle el tratamiento de las mezclas, la

generacion de los mapas termodinamicos y la diagnosis de la temperatura.

3.3.2 Modulo de generacion de los ficheros de propiedades a ajustar a partir
de las bases de datos.

De acuerdo a lo que se ha comentado anteriormente, este médulo esta constituido por
el programa creacion.m Este programa estd disenado para acceder a los ficheros tipo .ip y
.omedrpl almacenados de acuerdo al procedimiento explicado previamente. Necesita como
entrada un fichero en el que se especifique la malla de densidades y temperaturas donde
se va a realizar el ajuste (denominado mallas.dat) y también, conocer si en la obtencion
de la base de datos se ha supuesto ETL o no. Al finalizar la ejecucion de este programa se
obtienen cuatro ficheros con extension .dat (uno por cada magnitud a ajustar) que tienen
el sufijo CRSS o SAHA dependiendo de con qué modelo han sido calculados. El nombre del

fichero incluye también un identificador de la propiedad radiativa: zbar para la ionizacién
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Elemento quimico.
Modelo cinético

Rangos de densidad y

Inicio )
temperatura m—

zbarSAHA.dat : | zbarCRSS.dat
opSAHA.dat ClEatiohed | OpCRSS.dat
orSAHA.dat orCRSS.dat
rpISAHA.dat L rpICRSS.dat

fitsurface.m

coeficientes_zbar.dat
coeficientes_op.dat
coeficientes_or.dat
coeficientes_rpl.dat

Magnitud a representar. Rangos
de densidades y temperaturas.
Tipo de representacion.

evaluacion.m

y

Representacion
grafica.

éOtra
magnitud?

Si

éOtro
elemento?

Si

Figura 3.2: Diagrama de flujo de PRINCIPAL.

media, op y or para las opacidades medias de Planck y Rosseland, respectivamente, y rpl
para la pérdida de potencia radiativa (ver figura 3.2). Los ficheros de salida son matrices
en donde los elementos de la primera fila son las densidades de la malla, y la primera
columna las temperaturas, siendo el elemento (1,1) de la matriz siempre un cero. El resto
de elementos de la matriz se corresponde con los valores de la propiedad radiativa asociada

al valor de densidad y temperatura de cada punto.
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Rango de condiciones del

plasma. Modelo de
densidad

Elementos de la
Mezcla+ concentraciones

Electrones

éDensidad?

lones

Materia

negestion.m

Ficheros ip.SAHA >

Fichero con temperatura
electrdnica diagnosticada

nigestion.m

ZBAR_mezcla
OP_mezcla
RPL_mezcla

mapas.m

Representacion
grafica.

diagnosis.m

rhogestion.m

Elemento. Rangos de
densidad y temperatura

Ficheros ip.CRSS

Fichero con densidades
electrdnicas e ionizaciones
medias experimentales

ichero con ionizacion media
ajustada

Figura 3.3: Diagrama de flujo de APLICACION. (a) Modulo de mezclas. (b) Modulo de genera-
cion de mapas termodinamicos. (c¢) Modulo de diagnosis de temperatura.
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3.3.3 Modulo para la parametrizacion de las propiedades radiativas.

Una vez que ya se tienen en el formato adecuado las propiedades a parametrizar, se
procede al ajuste de las mismas en funciéon de la densidad y de la temperatura. Se ha com-
probado que, debido a su naturaleza, resulta més conveniente realizar la parametrizacion
del logaritmo (en base diez) de estas propiedades. Por tanto, si A denota la propiedad a

ajustar, la expresion analitica empleada para el ajuste es

n m

log A(Te,d) = ZZ Cy;(logd)*(log T, ) (3.1)

i=0 j=0

donde T, representa la temperatura electronica y d representa la densidad, que puede ser
de iones, de electrones o de materia. Se ha comprobado que, con el fin de no obtener
comportamientos oscilantes en los polinomios de ajuste, la potencia maxima tanto para la
densidad como para la temperatura, no debe exceder de siete. El método empleado para
la determinacion de los coeficientes es el habitual de minimos cuadrados. Si denotamos
por x =logd y y = logT,, el polinomio que emplearemos para el ajuste tiene entonces la

siguiente expresion formal:

n m
P(z,y) = Z Z Cijz'y’ (3.2)

i=0 j=0
Denotando por n, y n, el nimero de puntos de la malla de densidades y de temperatu-
ras, respectivamente, la funciéon a minimizar que nos permitird determinar los coeficientes

sera.:

F(Cy) =30 (Plek ) — D) (33)
k=1 1=1

donde Dy, es el logaritmo de la propiedad radiativa en el punto de densidad 10%* y tem-
peratura 10¥ de la base de datos. Haciendo uso de las ecuaciones (3.2) y (3.3) podemos

escribir:

2

Z Z Czszyl] - Dkl (34)

=11=1 \4=0 j=0

3

Na

F(Cyj) =
k

Yy

Para obtener cada coeficiente Cj;, se deriva la expresién anterior con respecto a ese

coeficiente y se iguala a cero,

OF(Cyj)

En particular, minimizando con respecto a Cy,, obtenemos:
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0. = 2 Z Z Cijxfcylj — Dy | (2fy]) =0 (3.6)
ar k=11=1 \i=0 j=0

Por tanto, se tendra entonces un sistema de ecuaciones de orden (n+ 1) - (m + 1) del

tipo
ng Ny n m ng Ny
i+q, J+r q
Z Cijry, 'y = Z Z Dy y) (3.7)
k=1 1=1 i=0 5=0 k=11=1

en donde las incégnitas son los coeficientes. Una vez resuelto el sistema de ecuaciones para
unos 6rdenes de polinomio en densidad y temperatura dados, se construye la matriz de la

propiedad radiativa evaluada con el polinomio resultante, cuyos elementos seran:

Py, y) = Z Z Cyjzhyi (3.8)

i=0 j=0

Generamos la matriz de la propiedad radiativa con los valores de la base de datos

D(zk, y1) = D(zk, 1) (3.9)

A continuacion se calcula la matriz error relativo entre cada uno de los elementos de

ambas matrices:

‘1()? _ 105‘

err =100 x — (3.10)
100

Si los elementos de la matriz error son todos menores que un cierto valor impuesto, se
habra obtenido el polinomio que ajusta la magnitud. En caso contrario se incrementa en un
orden el polinomio (en nuestro algoritmo primero se incrementa el orden en temperatura y
luego el orden en densidad, ya que las propiedades a ajustar son més sensibles a la primera)
y se repite el procedimiento anteriormente descrito. Si se alcanza el orden maximo tanto
en densidad como en temperatura (recordar que se ha fijado en siete en ambos casos), se
procede a dividir el espacio de ajuste (de densidad y temperatura) y volver a repetir todo
el proceso.

En PARPRA, para la busqueda éptima de los polinomios de ajuste, y por tanto de la
division del espacio de condiciones de plasma, se implement6 un algoritmo QuadTree. El
término QuadTree se usa para describir una clase de estructuras jerdrquicas cuya propiedad
en comun es el principio de recursividad de descomposicion del espacio, que es justamente
lo que realizamos en nuestra parametrizaciéon. En un espacio bidimensional, como es el
nuestro, se parte del espacio completo y se intenta encontrar un tnico polinomio que
ajuste todos los puntos del espacio verificando el criterio impuesto. Si no se cumple, se
divide el espacio de busqueda en cuatro rectiangulos iguales. A continuacion, se busca

en cada cuadrante un polinomio que ajuste la propiedad en cada punto. Si se logra, ese
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cuadrante ya no se vuelve a dividir. De lo contrario se seguird dividiendo. En la figura 3.4
se representa un ejemplo de este procedimiento. Primero se observa que el cuadrante 1 no
es ajustado por un dnico polinomio y se divide en los cuadrantes etiquetados como 21, 22,
23 y 24. Seguidamente, se observa también que en los cuadrantes 23 y 24 no se ha logrado
el ajuste deseado, con lo que de nuevo se dividen en cuatro. A continuacion, se observa
c6mo los cuadrantes 332 y 343 vuelven a sufrir una division y asi sucesivamente hasta que
se haya logrado la parametrizacién de la magnitud en todo el espacio de buisqueda. De
la figura queda claro que el QuadTree presenta una estructura de tipo arbol y, como se
comentd anteriormente, jerarquizada. Finalmente la parametrizacion estaréd constituida por
tantos polinomios como cuadrantes hayamos obtenido en nuestro proceso de division del
espacio de busqueda. Evidentemente, para un elemento dado y una regién de condiciones
determinada, cuanto més restrictivo sea el error impuesto en el ajuste, mayor seré el ntmero

de cuadrantes obtenido.

Figura 3.4: Ejemplo de divisién del espacio de btusqueda de densidades y temperaturas siguiendo
un método QuadTree.
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Resultados y analisis sobre la parametrizacion de propiedades radiativas de plasmas
monocomponentes hechas empleando PARPRA, pueden ser encontrados en [191] para el
kripton y el xenén y en [192] para el carbono, por lo que no nos vamos a extender aqui
en el analisis de la bondad de los ajustes realizados con PARPRA, ya que ademds en
la préxima seccidon realizaremos un andlisis méas extenso de la obtencién de propiedades
radiativas de plasmas multicomponentes a partir de la parametrizaciéon de las mismas para
sus componentes individuales. Unicamente, y como ejemplo, mostramos en la figura 3.5 la
parametrizacion de la ionizaciéon media y el RPL en un rango de temperaturas y varias
densidades, para un plasma de xenén y kripton, respectivamente. De la figura se desprende
que el ajuste presenta un acuerdo excelente con la curva correspondiente a la base de datos

con un error impuesto del 1 %.
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Figura 3.5: Parametrizacion de la ionizaciéon media para un plasma de Xe y el RPL de un plasma

de Kr imponiendo un error maximo del 1% en el ajuste.

3.3.4 Modulo de representacion grafica.

Este moédulo esté constituido por dos programas: evaluacion.m y dibujar.m. El primero
de ellos se encarga de evaluar la propiedad radiativa parametrizada, haciendo uso de los
polinomios obtenidos con tal fin, en los puntos de densidad y temperatura que desee el
usuario y que no tienen por qué coincidir con los puntos de las mallas empleados para
la parametrizaciéon. Con todo ello, realiza una busqueda del polinomio adecuado para el
calculo de la magnitud a analizar en cada uno de los puntos de densidad y temperatura
que se hayan seleccionado. El segundo programa que constituye este modulo se encargara,
a partir de los ficheros que se generan en evaluacion.m, de representar graficamente los

valores de la propiedad radiativa parametrizada. Como entrada requiere el elemento qui-
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mico bajo estudio, el rango de densidades y de temperaturas a representar graficamente, la
magnitud fisica a representar y la opcion de representacion. El programa presenta cuatro
opciones: representacion 3D de la propiedad en términos de la densidad y de la temperatu-
ra, una proyeccion bidimensional de la representacion 3D, y representacion bidimensional
de la magnitud en funcién de la densidad para varias temperaturas o en funcion de la
temperatura para varias densidades. Ademéas de la representacion grafica se realiza una
gestion de las leyendas y titulos que aparecerdn en la representacion grafica y que variaran
dependiendo de la opcién elegida. Ejemplos de las figuras que se obtienen se mostraran
posteriormente en este capitulo en el apartado dedicado a comentar la interfaz de usuario
en la que se ha implementado PARPRA.

3.3.5 Modulo para la simulacion de plasmas multicomponentes.

En este modulo se obtienen las ionizaciones medias, las opacidades medias de Planck y
las pérdidas de potencia radiativas de plasmas constituidos por varios elementos quimicos a
partir de las magnitudes ajustadas en el bloque PRINCIPAL para los plasmas constituidos
por esos elementos de forma individual. Las entradas a este mddulo son las regiones de
densidad y temperatura en las que estamos interesados en estudiar la mezcla, los elementos
quimicos que la componen, las abundancias relativas de los mismos y también en qué
opcion de densidad se trabaja (densidad de iones, electrones o de materia). Cuando en el
capitulo anterior se present6 céomo se modelan las mezclas en el modelo CR, se explico
que el algoritmo est& basado en una convergencia en las poblaciones de todos los niveles
presentes en el plasma multicomponente, para unas condiciones dadas, entre un paso y el
siguiente de un proceso iterativo en el que, en cada paso, la densidad electronica era comiin
a todos los elementos quimicos presentes en el plasma. En PARPRA se va a proceder de una
forma similar aunque estableciendo el criterio de convergencia en las ionizaciones medias
de los componentes de la mezcla compatibles con la ionizacion media de esta tltima.
Ademas, para el ajuste, y tal como se mostrard a continuacion, se deben tener las bases de
datos ajustadas de los elementos individuales en términos de la densidad electrénica. Este
procedimiento dependerd de cudl es la opciéon de densidad para el plasma multicomponente
y por ello, este modulo esta constituido por tres programas: rhogestion.m, negestion.m y
nigestion.m, para las opciones de densidad de materia, de electrones y de iones de la mezcla,
respectivamente. A continuacion describimos brevemente los algoritmos implementados en

cada programa.

» Si la opcion de densidad es la de electrones (negestion.m), lo tnico que hace el pro-
grama es, empleando evaluacion.m, evaluar con los polinomios de las propiedades
radiativas medias ya ajustadas previamente para los elementos individuales, y obte-
ner la correspondiente propiedad de la mezcla mediante la suma de las propiedades

individuales pesadas por sus abundancias relativas.
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» Si la opcion de entrada es la densidad de iones (nigestion.m) resulta necesario un

proceso iterativo para obtener las propiedades radiativas de la mezcla. Se parte de
una densidad electronica igual a la densidad de iones, con lo que se supone que la
ionizacion media de la mezcla inicial es igual a la unidad. A continuacion se procede
como en el item anterior, obteniendo una nueva ionizacién media de cada especie
compatible con la ionizaciéon media de la mezcla y que se compararan con las del paso
previo. Si todas las diferencias relativas son menores que un cierto valor impuesto, el
proceso se finaliza y se calculan todas las propiedades radiativas medias de la mezcla
a partir de las individuales, como se coment6 en el punto anterior. De lo contrario,
se calcula una nueva densidad electronica con la nueva ionizacién media de la mezcla

obtenida y se repite el proceso hasta alcanzar la convergencia deseada.

Si la densidad es la de materia (rhogestion.m) el procedimiento es idéntico al del punto
anterior con dos pasos previos. El primero es convertir la densidad de materia de la
mezcla en su densidad de iones. Para ello se supone que cada uno de los elementos de
la mezcla ocupan el volumen completo. Esto implica equilibrio térmico. Suponiendo
que los componentes de la mezcla son gases ideales, cada componente tiene una
presion parcial proporcional a su abundancia fraccionaria (Ley de Dalton). En ese
caso, si denotamos por f; la fraccion de masa del elemento [ y por p la densidad de
materia de la mezcla, la densidad parcial del elemento [ serd p; = f;p. Las densidades

parciales son aditivas con lo que:

p= Zflpl (3.11)
=1

donde n es el namero de elementos de la mezcla. Este modelo supone que los diferentes
elementos de la mezcla no interaccionan o se perturban entre si y por lo tanto serd més
exacto cuanto mas baja sea la densidad, ya que en ese caso el camino libre medio
entre colisiones es mucho mayor que los radios atémicos. Hay que, por tanto, ser
cuidadoso a altas densidades cuando apliquemos esta aproximacion. Recordar que
esta es la misma aproximacion que realizamos al extender nuestro cédigo cinético
para modelar plasmas multicomponentes, tal y como se coment6 en el Capitulo 2.
El segundo paso es convertir las fracciones de masa en fracciones de particulas, ya
que en funcién de estas se calcularan las propiedades medias. Si denotamos a estas
altimas por X, la relacién con las fracciones de masa vienen dadas por la ecuacion

siguiente:

filA
Xi= s (3.12)

donde A; denota la masa atomica del elemento [. Tanto en esta opcion de densidad

como en la opcién de densidad de iones, al suponer que la densidad electrénica es
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la misma para todos los elementos de la mezcla estamos asegurando la neutralidad

eléctrica del plasma.

Antes de pasar a presentar las simulaciones de mezclas realizadas con PARPRA, nos
gustarfa hacer una breve reflexién acerca del problema del CL. Como comentamos en el
Capitulo 2, nuestro modelo CR lleva incluida la férmula de Stewart and Pyatt para modelar
la depresion del continuo debida al plasma. De acuerdo con la ecuaciéon 2.13, esta depende
de la ionizacién media de la mezcla. Por tanto, en el calculo de las propiedades radiativas
de los plasmas multicomponentes con el modelo CR, para el CL se esta considerando la
ionizaciéon media de la mezcla. Sin embargo, en el cdlculo de las mismas a partir de los
ajustes de PARPRA, estas cantidades son obtenidas a partir de las bases de datos de los
elemento individuales y por tanto los correspondientes CL incluyen la ionizacion media del
elemento y no de la mezcla. Esta diferencia serd mas importante cuando el efecto del CL
sea mas importante, esto es a altas densidades y bajas temperaturas, y también cuando la
ionizacion media de los elementos individuales sea muy diferente a la ionizacién media de
la mezcla.

En la tabla 3.1 se listan los casos analizados para mezclas de Ne y Ar. Se han elegido
casos de densidades y temperaturas altas y bajas, lo que permite analizar la influencia del
CL en el método propuesto en PARPRA para simular las propiedades radiativas medias
de plasmas multicomponente. Ademas, se han seleccionado casos cuya densidad es tanto
electronica, como i6nica o de materia, lo que permite analizar la bondad del algoritmo
iterativo en estos dos tltimos casos de densidades. Las propiedades radiativas de los ele-
mentos individuales fueron ajustadas imponiendo un error relativo del 0.1 % y el criterio
de convergencia en el proceso de busqueda en PARPRA para la mezcla fue también del
0.1% en la ionizacién media. Ademas, por cada punto de densidad y temperatura hemos
escogido dos combinaciones posibles de fracciones de masa de cada elemento, alternando
en cada caso la concentracion del mayor. En la tabla 3.2 presentamos la comparaciéon entre
la ionizacién media y la pérdida de potencia radiativa de la mezcla, para cada uno de los
casos de la tabla 3.1, obtenidas con PARPRA y con el célculo del modelo CR en estado
estacionario.

De las comparaciones se concluye que las diferencias tanto en la ionizacion media de la
mezcla como para el RPL son en general menores que el 5%. Ademas, de la comparacion
para la menor temperatura, 3 eV, que es en la que el efecto del CL sera mas notable, y las
densidades electronicas de 1016 y 1020 cm™3, casos 1-4 de la tabla 3.1, observamos que el
efecto del mismo no introduce un mayor error a los resultados. Por otra parte, tampoco
se observa una dependencia del error con la variacién de la concentracion relativa de cada
uno de los elementos de la mezcla. Finalmente, tampoco se detecta que el proceso iterativo
de convergencia que se realiza cuando la variable de entrada es la densidad de materia o
la densidad de iones introduzca un error apreciable con respecto a la situacion en que la

entrada es la densidad de electrones y en la que ese proceso no resulta necesario.
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Tabla 3.1: Listado de casos de condiciones de densidad, temperatura y abundancias fraccionales

analizados para la mezcla Ne+Ar. Las temperaturas estan en eV, las densidades de

electrones y de iones en cm ™2 y la densidad de materia en gem 3.

Te  Ne  Mion p Ne Ar
Casol 3 106 — - 0.7 03
Caso2 3 106 — - 03 07
Caso3 3 10 - - 07 03
Caso 4 3 10% — — 0.3 0.7
Caso5 40 10%° — — 0.7 0.3
Caso 6 40 10%° — - 03 07
Caso7 5 - 10  — 07 03
Caso 8 5 — 1016 — 0.3 0.7
Caso 9 5 — 1018 — 0.7 0.3
Caso 10 5 - 10® - 03 07
Caso 11 3 — —  107° 0.7 0.3
Caso 12 3  — - 1073 07 03
Caso 13 10 - - 107* 0.7 03

Tabla 3.2: Comparacion de la ionizacion media y de la pérdida de potencia radiativa (RPL), en
erg-s~1-cm ™3, obtenidos con el modelo colisional-radiativo (CR) y con PARPRA (PA)
para la mezcla de Ne y Ar.

Zz74 7% RpLPA RPLCR

Casol 1.479 1.412 3.96 x 10** 4.86 x 101
Caso2 1.883 1.825 9.04 x 10'* 1.12 x 102
Caso 3 0.228 0.229 1.75 x 10'7  1.86 x 107
Caso4 0.309 0.285 3.51 x 10*7 3.72 x 10*7
Caso b 7.741 7.715 5.29 x 10*® 5.34 x 108
Caso 6 7.888 7.878 3.99 x 10'® 3.91 x 10'®
Caso 7 2365 2.379 1.56 x 10" 1.60 x 103
Caso 8 2.856 2.797 4.64 x 103 4.20 x 103
Caso 9 2274 2254 8.85x 105 8.87 x 105
Caso 10 2.671 2.669 2.15x 100 2.16 x 106
Caso 11 1.232 1.235 4.27x 10 6.50 x 1013
Caso 12 0.588 0.613 1.01 x 10'® 9.00 x 10'°
Caso 13 3.129 3.116 2.31 x 10'® 2.32 x 108

Con el fin de analizar la influencia de la disparidad de nameros atémicos en la mezcla,
hemos analizado también una mezcla de neén y xenén. En la tabla 3.3 se recogen los casos

analizados para esta mezcla y en la tabla 3.4 se comparan, para esos casos, las ionizaciones
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medias y las pérdidas de potencia radiativas obtenidas haciendo uso de PARPRA con las

calculadas con el modelo CR.

Tabla 3.3: Listado de casos de condiciones de densidad, temperatura y abundancias fraccionales

analizados para la mezcla Ne y Xe. Las temperaturas estan en eV, las densidades de

electrones en cm™°.

Te Ne Ne Xe
Caso 1 1016 0.7 0.3
Caso2 3 1016 0.3 0.7
Caso3 20 10 0.7 03
Caso 4 20 1016 0.3 0.7
Caso5 20 8x10Y 0.7 0.3
Caso6 20 8x10'Y 0.3 0.7

w

Tabla 3.4: Comparacion de la ionizacion media y de la pérdida de potencia radiativa (RPL), en
erg:s~t-cm ™3, obtenidos con el modelo colisional-radiativo (CR) y con PARPRA (PA)

para la mezcla de Ne y Xe.

z' Z%  RpLPA RPLCR

Casol 1.733 1.657 1.46 x 1012 1.54 x 10*?
Caso2 2477 2393 3.39 x 10*2  3.58 x 10'?
Caso3 5.980 6.034 1.30x 10* 1.21 x 10*3
Caso4 7.149 7.276 1.58x 103 1.36 x 10*3
Caso5 6.400 6.332 2.78 x 1019 1.79 x 10
Caso 6 7.935 7.746 5.82x10Y 3.46 x 10'?

De los resultados presentados en la tabla 3.4 se observa que los errores para esta mezcla
en la ionizacion media son menores del 1% y para la pérdida de potencia radiativa son del
orden del 5 %. Vemos, por tanto, para la region de interés de condiciones y temperaturas,
que la disparidad del ntmero atéomico que podria introducir méas diferencias a través del
CL no lo hace.

Hemos también hecho una simulacién de mezclas de tres y cuatro elementos para ana-
lizar si el error aumenta con el nimero de componentes en el plasma. En particular, hemos
analizado un plasma multicomponente de neén, argén y xenén y otro con esos tres ele-
mentos mas aluminio. En la tabla 3.5 se muestran los casos de densidad y temperatura
considerados para ambas mezclas. En el caso de la mezcla de tres componentes, las abun-
dancias relativas son 0.3 para el neén y el xenén y 0.4 para el argén. En el caso de la mezcla

de cuatro componentes se ha escogido una abundancia igual a 0.25 para cada uno de ellos.
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Tabla 3.5: Listado de casos de condiciones de densidad y temperatura analizados para la mez-

clas con tres y cuatro componentes. Las temperaturas estan en eV, las densidades de

electrones e iones en cm™°.

Te Te Njon

Casol 3 10!
Caso2 3 10%
Caso3 20 10Y
Caso 4 20 — 1016
Caso b 20 — 101

Tabla 3.6: Comparacion de la ionizacion media y de la pérdida de potencia radiativa (RPL), en
erg-s~1-cm ™3, obtenidos con el modelo colisional-radiativo (CR) y con PARPRA (PA)
para la mezcla de Ne, Ar y Xe.

z" 7% RpLPA RPLCR

Caso1l 2.135 2.069 1.95x 102 2.17 x 10'2
Caso 2 1.250 1.207 2.59 x 1016 2.15 x 1016
Caso 3 7.702 7.722 8.46 x 10'7 6.57 x 10'7
Caso 4 1.207 3.11 x 106
Caso b5 7.220 7.301 2.21x10* 8.75x 10

Tabla 3.7: Comparacion de la ionizacion media y de la pérdida de potencia radiativa (RPL), en
erg-s~1-cm ™3, obtenidos con el modelo colisional-radiativo (CR) y con PARPRA (PA)
para la mezcla de Ne, Al, Ar y Xe.

7" 7z RpLPA RPLCR

Casol 2418 2312 1.55x 102 1.75 x 102
Caso 2 1.395 1.310 2.12x10' 1.90 x 106
Caso3 7.061 7.020 7.66x 10'7 6.10 x 107
Caso4 6.327 6.323 2.96 x 10'* 2.83 x 10™
Caso5 6.689 6.714 1.68 x 10" 7.25x 10'8

Las diferencias obtenidas tanto en la ionizacién media como en la pérdida de potencia
radiativa en las mezclas de tres y cuatro componentes (ver tablas 3.6 y 3.7) son, en general,
del mismo orden que en las mezclas de dos componentes, aunque las diferencias son mayores
cuando la densidad conocida es la de iones en lugar de la de electrones. Este aumento del
error puede deberse tanto al proceso iterativo de convergencia necesario en este caso, que se

vio anteriormente que no era tan importante para los plasmas de dos componentes, como
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a que, como los ajustes de las propiedades radiativas de los plasmas monocomponentes se
hacen en puntos de una malla de densidad de electrones, cuando el dato es una densidad de
iones esto se corresponderd con un punto que no pertenece a la malla de ajuste y por tanto
el error serd mayor. Cuantos mas sean los elementos de la mezcla mayor serd por tanto
el error final. Esto nos lleva a pensar que a medida que la mezcla contiene méas elementos
pudiera ser necesario hacer mallas mas finas en densidad y temperatura electronicas para
el ajuste de las propiedades radiativas de los elementos individuales.

Finalmente, hemos realizado una comparacion de las opacidades medias de mezclas
cuando la entrada es la densidad de materia con célculos realizados siguiendo el méto-
do propuesto por Klaspich y Busquet [175] y que fue explicado en el Capitulo 2, con el
fin de mostrar que ambos métodos proporcionan valores practicamente idénticos. Para la
comparacion hemos escogido una mezcla de cuatro componentes (Ne, Ar, Kr y Xe) con
iguales fracciones masicas (0.25). En la Tabla 3.8 mostramos las ionizaciones medias de
cada uno de los cuatro componentes y RPL e ionizacién media de la mezcla para cuatro
condiciones del plasma calculadas de acuerdo con el método propuesto por Klapisch y
Busquet. Presentamos también en la Tabla 3.9 los mismas cantidades pero obtenidas con
PARPRA. En la tabla con nuestros resultados hemos omitido las densidades electronicas
ya que las obtenidas son préacticamente idénticas a las de la Tabla 3.8. Como se desprende
de la comparacion, el acuerdo entre ambos métodos es destacable. Obteniendo resultados
practicamente similares, nuestro método presenta una ventaja notable con respecto al pro-
puesto por Klapisch y Busquet ya que al disponer de los ajustes polinémicos en PARPRA
se evitan las interpolaciones que se requieren en el método propuesto por estos autores,

que emplean bases de datos.

Tabla 3.8: Densidades electronicas (en cm™3), ionizaciones medias de cada uno de los cuatro
componentes de la mezcla e ionizaciones media y RPL (en erg-s~!-cm™3) de la mezcla,
calculadas con el método propuesto por [175]. La temperatura estd en eV y la densidad

de materia en gem ™3,

Te o T 7Ne 7Al ZAT 7Xe 7Mez RPLMez

Casol 2 107° 2.32x10'7 0.852 1.902 1.109 1.803 1.293 3.564x10'3
Caso2 10 1075 7.26x10'7 3.367 3.180 5.667 7.354 4.046 5.352x10'
Caso3 20 107° 1.09x10*® 5442 5.028 7.792 9.405 6.060 1.286x10'°
Caso4 20 107% 1.11x10Y 5560 5.160 7.752 9.766 6.164 3.963x10%

3.3.6 Modulo para el estudio de inestabilidades por enfriamiento radiativo.

Este modulo no se encuentra incluido en la interfaz grafica de usuario. En él se emplean
las parametrizaciones en polinomios de las pérdidas de potencia radiativas para el estudio

de la posibilidad de aparicién de un tipo particular de inestabilidades hidrodinamicas, las
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Tabla 3.9: Ionizaciones medias de cada uno de los cuatro componentes de la mezcla e ioniza-

ciones media y RPL (en erg-s™'-cm™3) de la mezcla, calculados con PARPRA. La

temperatura estd en eV y la densidad de materia en gem 3.

7Ne 7Al 7Ar 7Xe 7Mez RPLMeZ

Caso 1 0.852 1.902 1.109 1.800 1.293 3.579 x 10'3
Caso 2 3.367 3.177 5.667 7.365 4.046 5.351 x 101°
Caso 3 5442 5.030 7.792 9.379 6.058 1.287 x 1016
Caso4 5.551 5.156 7.748 9.762 6.158 3.963 x 10'7

térmicas. Estas inestabilidades se deben al enfriamiento radiativo y su estudio se realiza a
partir de la pérdida de potencia radiativa. Si esta se expresa, localmente, como una ley de

potencias de la densidad de materia y de la temperatura electronica de la forma:

RPL(p,T.) = Rop“T/ (3.13)

donde Ry es un parametro, el analisis de los valores de los parametros o y 8 permite esta-
blecer para qué condiciones de densidad y temperatura se producirdn estas inestabilidades
(tal y como se verd en el Capitulo 4). En PARPRA se ajusta la pérdida de potencia ra-
diativa en términos de un polinomio y a partir del mismo se determinan los parametros.
Si denotamos por = e y a los logaritmos de la densidad de materia y de la temperatura
electronica, respectivamente, el polinomio que ajusta a la pérdida de potencia radiativa,
P(z,y), tiene una expresion dada en la ecuacion (3.2). Para determinar los tres parédme-
tros de la ecuacion (3.13) lo que se hard es igualar en cada condicion de temperatura el
polinomio y la ley de potencia y sus primeras derivadas. Partiendo de la relacion entre la

ley de potencias y el ajuste polinémico
Rop®T? = 10540 2550 Cisr'y? (3.14)
se opera con la ecuacién y obtenemos:

log(Rop®T?) chwx y’ (3.15)
=0 j=0

Trabajando con los logaritmos y tomando derivadas parciales con respecto a logp y

log T, se llega al siguiente conjunto de ecuaciones que proporcionan « 'y 3:

o= En: 2’”: i’y (3.16)

i=1 j=0

B=> " jCiyaty ! (3.17)

i=0 j=1
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De esta manera obtenemos los valores de los exponentes de la ley de potencia que nos
permitiran, como mostraremos en el proximo capitulo, determinar los rangos de densidad

y temperatura en los cuales estas inestabilidades tienen posibilidad de aparecer.

3.4 Interfaz Grafica de PARPRA.

Una interfaz grafica de usuario (GUI, de su acronimo inglés Graphical User Interface),
es una pantalla grafica distribuida en una o mas ventanas que contienen ’controles’ que
permiten al usuario desarrollar tareas de forma interactiva, sin necesidad de generar un
script en linea de comandos y sin ni siquiera entender en detalle como se desarrollan estas

tareas.

En codigo Matlab, la propia interfaz grafica, y dentro de ella cada ’control’; tiene una o
mas subrutinas escritas por el disenador en forma de codigo ejecutable de Matlab conocidas
como callbacks, llamadas asi por el hecho de que 'llaman’ a Matlab con el fin de ejecutar
tareas. La ejecucion de cada callback se activa a través del usuario mediante la pulsacion
de un boton de la pantalla o del propio ratén, la seleccion de un elemento de un ment
desplegable, la introduccion de valores numéricos o caracteres en un cuadro de texto, etc,.
El creador de la interfaz, haciendo uso de los callbacks puede hacer que cada componente

de la ventana haga su funciéon cuando el usuario manipule ratén o teclado.

Se pueden construir Interfaces Graficas con Matlab de dos formas distintas:

» Usando el entorno de desarrollo de Interfaces Gréficas de Matlab, GUIDE (GUI

Development Environment).

= Creando codigos Matlab que generaran la Interfaz Grafica como funciones o scripts.

La Interfaz que se presenta en este trabajo se ha desarrollado en el entorno GUIDE
de Matlab, que comienza con una figura que puede irse completando con los componentes
deseados en el desarrollo de la interfaz y que ademas, facilitando su realizacion, se incluyen
en un entorno de edicion de diseno grafico. A su vez, la herramienta GUIDE crea un cédigo
asociado que contiene los callbacks de la GUI y sus componentes y guarda tanto este codigo

en forma de archivo .m’ como la figura en forma de FIG-file o archivo ".fig’.

A través del entorno GUIDE, la mayoria de las propiedades de la figura se definen en
la figura misma. Cada definicién se almacena en el archivo ’.fig’, quedando para el archivo

de codigo las llamadas o callbacks y otras funciones que se inicializan al abrir la interfaz.

Se introduce al lector al uso real de la herramienta GUIDE para la generacién de

Interfaces Gréficas en la siguiente seccion.
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3.4.1 Introduccion a los controles de una Interfaz de Usuario desarrollada
con GUIDE.

Para crear una nueva GUI con GUIDE, basta teclear en el prompt de Matlab la palabra
guide y elegir la opcion crear un nuevo GUIL Automaticamente, Matlab generara los dos
archivos asociados con el nombre que se elija. La ventana sobre la que trabajaremos es la
llamada panel de control de GUIDE (Figura 3.6)

rm ejemplo.fig | B

| Fle Edit View Layout Took Help

NEM| B9 s RBhd BH P

-
EIE| S —
DE

Tag: figurel Current Point: [517,415]  Position: [520, 380, 560, 420]

Figura 3.6: Panel de control GUIDE.

A la izquierda del panel se observa un menu de iconos que corresponden a los llamados
UICONTROLS. Estos son cajas de texto y botones que permiten ejecutar una acciéon
previamente programada por el disenador de la interfaz.

Ademas de estos objetos, en una Interfaz Grafica desarrollada con Matlab, se encuen-
tran los UIMENUS, que son ments que se anaden al ya existente en la parte superior de
la figura, los UICONTEXTMENUS que son menus que se asocian a cualquier objeto y se
activan con el boton derecho del ratén y los objetos AXES que definen la region dentro de
la figura donde se ubicaran representaciones e imégenes.

En la parte superior del panel se observan también iconos, entre los que se encuentran
la herramienta de alineado, el editor de ments, el inspector de propiedades, el editor del
archivo ".m’ o el icono Run Figure que abrird la figura con todos los objetos activos.

Se describen a continuaciéon los objetos UICONTROLS, que son los necesarios para

conocer el disenio de la Interfaz aqui presentada.

= Push Button: Se trata de un botén que permite accionar la accién programada por

el disenador cuando se hace clic sobre él con el raton.

= Slider: Se trata de una barra rectangular que ejecuta la acciéon programada en base

a un parametro que cambia de valor al deslizar el raton sobre ella.
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= Radio Button: Se trata de un boton que ejecuta una accion al ser presionado. Esta

accion se mantiene mientras el botén esté pulsado. Permite elegir entre opciones.

s Check Box: Al igual que el objeto anterior, se trata de un boton que ejecuta una
accion al ser presionado. Esta accién se mantiene mientras el botén esté pulsado.

Permite elegir entre opciones.

s Fdit Text: Se trata de una caja de texto editable, que permite introducir datos sobre

la propia figura.

= Static Text: Se trata de una caja de texto estatico, que puede mostrar cualquier

leyenda y puede colocarse en cualquier lugar.

= Pop-Up Menu: Se trata de un desplegable que muestra alternativas posibles a la

eleccion del usuario.

» Listbox: Al igual que el objeto anterior, se trata de un desplegable que muestra

alternativas posibles a la eleccion del usuario.

= Toggle Button: Se trata de un botén que ejecuta una acciéon al ser presionado. Esta

accion se mantiene mientras el boton esté pulsado. Permite elegir entre opciones.

Ademés de los anteriores, herramientas como Frame o Button Group sirven pa-
ra enmarcar o agrupar varios botones. Por otro lado, cada UICONTROL presenta unas
propiedades que pueden ser modificadas por el disenador de la interfaz, como son el co-
lor, tamafno o posicion del objeto, el texto que aparece sobre él en la pantalla, su posible

activaciéon o desactivacion, etc.

3.5 Descripcion de la interfaz de usuario desarrollada.

La interfaz grafica comienza con una pantalla de inicio que sirve de presentaciéon y
en la que ya se da al usuario la posibilidad de elegir entre varias alternativas. Podra
comenzar directamente interactuando con la interfaz en el calculo de las propiedades que
posteriormente elija (Comenzar), o bien podra consultar el apartado correspondiente a la
ayuda (Ayuda) o conocer detalles sobre la autoria de la propia interfaz (Acerca de) tal y
como se ve en la figura 3.7.

Iniciamos la explicacion del manejo de la interfaz de usuario PARPRA, considerando
que, en primera eleccion, el usuario de la interfaz va a elegir Comenzar. Al seleccionar
esta opcion, se generard una pantalla (figura 3.8) en la que deberemos seleccionar entre
trabajar con plasmas monocomponentes o plasmas multicomponentes, en lo que se refiere
a las propiedades radiativas de los plasmas. Hay que senalar que para poder obtener estas
en plasmas multicomponentes, las propiedades radiativas de los elementos que componen

la mezcla tienen que haber sido previamente ajustadas. A partir de aqui, dependiendo de
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Figura 3.7: Pantalla de presentacion de PARPRA en la interfaz de usuario.

la eleccion hecha por el usuario, la interfaz grafica se bifurca. Para hacer una descripcion
més sencilla de la distribuciéon y funcionamiento de las pantallas de la interfaz grafica

presentaremos estas en posibles supuestos a modo de ejemplos.

r Y
- MODELO DE PLASMA l R ﬁ

Plasma Monocomponents

_ Plasma Multicomponente

—_——
L |

Figura 3.8: Ventana de selecciéon del tipo de plasma.

3.5.1 Ejemplo 1. Ajuste de las propiedades radiativas de un plasma

monocomponente y su posterior representacion.

Supongamos que en la pantalla de la figura 3.8 hemos escogido Plasma monocomponen-
te. A continuacién, se deberd introducir cudl es el elemento quimico de interés. Para ello,
la interfaz mostrara la tabla periodica de los elementos quimicos, donde el usuario podra
escoger (ver figura 3.9). Tener en cuenta que, al hacer clic en el elemento, PARPRA arras-
tra informacién relevante como los ntmeros atémico y masico del elemento, que podran
ser utiles posteriormente.

Una vez escogido un elemento, aparecerd una pantalla que preguntard qué tarea que-

remos realizar (ver figura 3.10). Hay dos posibilidades: Ajustes y Aplicaciones. En este
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Figura 3.9: Pantalla de la tabla periodica de los elementos, donde se selecciona la composicion
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quimica del plasma.

primer ejemplo seleccionariamos la primera opcién, y ya comentaremos en otro ejemplo
posterior la segunda. Una vez hecha la elecciéon, aparecerd una pantalla donde se debe
introducir la informacién necesaria para hacer el ajuste de las propiedades radiativas, tal
y como se ve en la figura 3.11. En particular, se debe introducir el modelo de densidad en
el que se calcul6 la base de datos a ajustar, los rangos de densidad y temperatura en los

que se desea realizar el ajuste y finalmente el error que se impone a este ultimo.

”

ELECCION DE TAREA
T —

AJUSTES
APLICACIONES

Figura 3.10: Pantalla donde se selecciona la tarea a ejecutar.

Al introducir esta informacion y seleccionar Aceptar se generard una pantalla en la
que se pregunta si las bases de datos fueron obtenidas utilizando las ecuaciones de Saha-
Boltzmann (SAHA) o el modelo CR en estado estacionario (CRSS), como se ve en la figura
3.12. Toda esta informacion es necesaria para que el programa creacion.m busque en los
directorios apropiados las bases de datos de las propiedades radiativas y genere las matrices

de las mismas con el formato adecuado para la realizacién del ajuste.
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Figura 3.11: Pantalla donde se introducen los datos necesarios para realizar el ajuste de las
propiedades radiativas.

'. BASE DE DATOS RS

ELECCION DE LA BASE DE DATOS

2 CRSS

SAHA ﬂ

Figura 3.12: Pantalla de seleccion del modelo cinético empleado en la generacion de la base de

datos.

Una vez introducida esta informacion, PARPRA realiza el ajuste de todas las propie-
dades radiativas medias (ionizacién media, opacidades medias de Planck y Rosseland y
RPL) al mismo tiempo y una vez finalizado el mismo aparece una pantalla en la que se
informa de, si es el caso, que el ajuste se ha finalizado con éxito y se pregunta si se desea
hacer una representacion grafica de alguna de las cantidades parametrizadas. Si acepta-
mos, a continuaciéon aparecerd una ventana como la que se presenta en la figura 3.13, en
la que se solicita el tipo de representacion grafica que se desea. Hay cuatro opciones que
comentaremos a continuacion.

Si seleccionamos representacion 3D, la interfaz preguntard qué propiedad radiativa

queremos representar y se obtendrd una representacion grafica tridimensional de la misma
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Figura 3.13: Ventana de representacion grafica.

(en funcion de la densidad y la temperatura) en el rango en el que se ha realizado el ajuste.
En la figura 3.14(a) presentamos un ejemplo de la ionizacion media para el xenon.

Si seleccionamos representacion 2D, la interfaz preguntard qué propiedad radiativa
queremos representar y se obtendrd una representacion grafica que no es mas que la pro-
yeccion bidimensional de la dependencia de la propiedad radiativa con la densidad y la
temperatura, tal y como se puede ver en la figura 3.14(b).

Finalmente estan las opciones de representar la propiedad que se elija frente a la tem-
peratura (para tres posibles densidades que deben ser introducidas por pantalla) o la
densidad (para tres posibles temperaturas que deben ser introducidas por pantalla). En
la figura 3.14(c) presentamos como ejemplo la representacion de la ionizacion media del
xenon frente a la temperatura para tres valores de densidades.

Cada representacion grafica que el usuario desee hacer se generard en una ventana
diferente del propio editor de figuras de Matlab. De este modo, el usuario de la interfaz
puede modificar cudntas opciones quiera de la figura: rotarla, anadir cambios en los rétulos,
variar colores, anadir textos, usar el zoom, guardar o imprimir la figura, etc.., haciendo uso

de cualquiera de las herramientas de las que dispone el editor de figuras de Matlab.
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Figura 3.14: (a) Ejemplo de representacion tridimensional: Ionizacion media para el Xe. (b) Ejem-
plo de proyeccion bidimensional: Ionizacion media para el Xe. (c) Ejemplo de re-
presentacion: Ionizaciéon media para el Xe en funcién de la temperatura y para tres

densidades.

3.5.2 Ejemplo 2: Realizacion del mapa termodinamico de un plasma

monocomponente.

Para la realizacion del mapa termodindmico de un plasma monocomponente, en la pan-
talla representada en la figura 3.10, se debe escoger la opcion Aplicaciones. A continuacion,
en la siguiente ventana que se genera, habra que elegir entre dos posibles aplicaciones, tal

y como se recoge en la figura 3.15.

g R
o o Jmtid

APLICACIONES

[ MAPA TERMODINAKICO ]

[ DIAGNOSIS DE LA TEMPERATURA l

Figura 3.15: Pantalla con las posibles aplicaciones de PARPRA.

Seleccionaremos Mapa termodindmico. En una siguiente pantalla serd necesario aportar
informacion sobre el modelo de densidad (electrénica, i6nica o de materia) con el que se
trabajo cuando se gener6 la base de datos. Esta indicacion es necesaria para que PARPRA
busque los ficheros tipo .ip en los directorios adecuados. Una vez elegido el modelo de
densidad, obtenemos el correspondiente mapa termodinamico, como el que se representa

como ejemplo para el kripton en la figura 3.16, de nuevo en el editor de figuras de MATLAB.
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Figura 3.16: Ejemplo de mapa termodinamico: Regimenes termodinamicos del Kr.

3.5.3 Ejemplo 3: Diagnosis de la temperatura.

En este ejemplo describimos brevemente la ruta que se debe tomar si se desea hacer
una diagnosis de la temperatura para un plasma en el que se propaga una onda de choque,
a partir de la parametrizacion de la ionizacion media hecha por PARPRA y de los datos
experimentales del choque. Al igual que en el ejemplo anterior, para llegar a esta opciéon
se debe elegir en la pantalla de la figura 3.10 la opcion Aplicaciones y, a continuacion,
en la pantalla siguiente (figura 3.15), la opcion Diagnosis de la temperatura. Surgird una
pantalla que solicita informacion necesaria para realizar la diagnosis (ver la representada en
la figura 3.17) como son el nombre del fichero en el que se guardan los datos experimentales,

la anchura y radio del choque (shock) y el valor de la densidad.

El punto de partida para comenzar a desarrollar este ejemplo es la indicacién de como
generar los ficheros de datos que servirdn de entrada a la diagnosis. Estos ficheros deberan
construirse por el usuario y tener un formato concreto, que puede conocerse en cualquier
momento a través de la interfaz sélo con consultar la Ayuda suministrada, y ademds debe
estar adecuadamente colocado en el directorio de trabajo de la interfaz dentro de una
carpeta creada a tal efecto y llamada Diagnosis. Utilizando un archivo .zls, el formato
apropiado seria el siguiente: una primera columna con las coordenadas radiales del perfil
de densidad de la onda de choque radiativa medidas experimentalmente e introducidas en
c¢m y una segunda columna con los valores de las densidades electronicas correspondientes
a dicho perfil. Ambas columnas se posicionaran a partir de la segunda fila del archivo (se
ha supuesto que la primera fila va con los rotulos informativos pertinentes de las variables).
Como se dijo, en la figura 3.17, ademas de solicitar el nombre del fichero de entrada, la
ventana solicita por pantalla las variables: densidad de materia de la regiéon no chocada,

radio del frente del choque (shock) y anchura del choque (shock). Todas estas variables son
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DIAGNOSIS DE LA TEMPERATURA

Introduzca el nombre del fichero:

Anchura del Danzidad do Radio del shock
shock {cm) materia (gfom-3) fem)
[ i ayude [ acepran VOLVER

Figura 3.17: Pantalla para introducir la informacion necesaria para realizar la diagnosis de la

temperatura.

necesarias en el algoritmo de bisqueda de la temperatura y deben ser conocidas por el

usuario a partir del experimento bajo anélisis.

Al presionar Aceptar se realiza la diagnosis de la temperatura, dando como resultado
un fichero .dat en el que se recogen las coordenadas y densidades del archivo de entrada
suministrado mas una columna de lonizacion Media experimental asociada, que recibird
como nombre zbarezp*.dat y también un archivo de salida con las columnas Coordenadas,
Densidades, Temperaturas diagnosticadas, lonizacion media tedrica, lonizacion media ex-
perimental, error cometido (calculado en funciéon de la diferencia entre ionizacion media
experimental y teorica) y Numero de iteraciones necesarias para el célculo con nombre
diagnosis*.dat. Hay que tener en cuenta que los asteriscos denotan el instante de tiempo
en que se hace la diagnosis, por ejemplo a 11ns, los archivos recibirian los nombres zba-

rexplins.dat y diagnosislins.dat. Ambos ficheros se localizardn en la carpeta Diagnosis.

Al finalizar la ejecucion de la diagnosis se ofrece al usuario la posibilidad de realizar
representaciones graficas con los resultados obtenidos. Si asi se desea, surgird una pantalla
como la que se presenta en la figura 3.18 en la que se dard la opciéon de estudiar grafi-
camente las variables, lonizacion media Tedrica frente a Coordenadas, lonizacion media
Teorica frente a Densidades, lonizacion media Tedrica frente a Temperatura diagnosticada

y Temperatura diagnosticada frente a Coordenadas.

Como resultado de pulsar en cualquiera de las representaciones propuestas se abrird
una ventana con el editor de figuras de Matlab del mismo modo que ya se ha comentado

anteriormente. En el ejemplo que aqui se propone, y como la variable diagnosticada es la
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Figura 3.18: Pantalla de representacion para la diagnosis de la temperatura.

temperatura, se ha elegido representar el estudio de Temperatura diagnosticada frente a

Coordenadas, que puede examinarse en la figura 3.19.
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Figura 3.19: Ejemplo de representacion de la diagnosis de la temperatura.

3.5.4 Ejemplo 4: Plasmas multicomponentes.

Para obtener las propiedades radiativas de los plasmas multicomponentes a partir de
las calculadas para los componentes individuales, en la pantalla de la figura 3.8 deberemos
elegir Plasma multicomponente. A continuacion aparecerd la ventana de la figura 3.9 donde

ahora elegiremos en la tabla periddica todos y cada uno de los elementos que vayan a
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componer la mezcla. Por cada uno que senalemos aparecerd una ventana emergente que
preguntard su abundancia fraccionaria.

Una vez introducidos todos los elementos y su abundancia, aparecera una nueva pan-
talla, la ilustrada en la figura 3.20, donde se introduce ahora el modelo de densidad en que
se quiere realizar la simulacion y los rangos de densidad y temperatura en los cuales se van
a obtener las propiedades radiativas de las mezclas (ionizacion media, opacidad media de
Planck y pérdida de potencia radiativa). Estos rangos son divididos en diez puntos y las
propiedades se evaltian en esos puntos. Logicamente para obtener estas propiedades de las
mezclas, previamente deben haber sido ajustadas para los elementos individuales que la

componen. En caso contrario, PARPRA abortara el proceso y dard un mensaje de error.

CONDICIONES DE LA MEZCLA
e

Rango de Temperatura [
Temperatura Minima Temperatura Maxima
' fev) V)
——— Modelo de Densidad. —Rango de Densidad———
() Densidad de electrones (cm-3) _ Densidad Minima .

() Densidad de iones (cm-3) 2
Densidad Maxima

() Densidad de materia (g/cm3)

L —— ——— 4

Figura 3.20: Pantalla para la introducciéon de las variables en plasmas multicomponentes.

Una vez se ha ejecutado este proceso, una nueva ventana preguntard si deseamos una
representacion grafica de alguna de las propiedades radiativas calculadas. Aceptando, a
partir de este momento, el procedimiento de representacion grafica es el mismo que el

descrito en el ejemplo de los plasmas monocomponentes.

3.5.5 Descripcion del ment de ayuda de PARPRA.

La Ayuda insertada en la interfaz de usuario de PARPRA estd basada en un ment donde
se puede encontrar toda la informacién necesaria para poder hacer un manejo eficaz de
cada anadlisis y aplicaciéon suministrada por la interfaz. Para poder acceder a la informacion,
bastara con pulsar el botén con la leyenda OK junto a la opcién del ment elegida. Se abrira
entonces una ventana con un archivo .pdf en el que se desarrollard la ayuda. Ver figura
3.21.
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Se considera, por ejemplo, que se desea conocer la informacion existente bajo el rétulo

Sobre los plasmas.... En este caso, tras hacer OK, el usuario podria acceder a un documento

como del que se muestra un fragmento en la figura 3.22. Del mismo modo, con cualquier

elemento del menu.

rn ayuda

=] s

MENU DE AYUDA DE PARPRA

Sobre los plasmas ...

Distribucion de directorios y carpetas

Mapa termodinamico

gnosis de la temperatura

Representaciones graficas

Plasma multicomponente

Figura 3.21: Pantalla del ment de ayuda de PARPRA.
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AYUDA DE PARPRA

o SOBRE LOS PLASMAS.

El estudio de las propiedades fisicas de la materia ha sido uno de los grandes campos de
trabajo de la Fisica del siglo XX y sigue siéndolo en la actualidad. Ademéas de
considerarse las propiedades de la matenia en los estados de agregacion sélido, liquido y
gaseoso, desde la sequnda mitad del pasado siglo se han dedicado muchos esfuerzos al
estudio del estado de plasma. El creciente interés es debido a su importancia en la
comprension de los procesos de fusion y fision nuclear para su aprovechamiento en la
obtencion de energia, a su importancia en el estudio de la estructura y evolucion de las
estrellas y demas objetos astrofisicos asi como en sus miiltiples aplicaciones
tecnolégicas entre las que habria que destacar, debido a su relevancia para la sociedad
actual, la del procesamiento de materiales ya que los plasmas estan presentes en las
mayores industrias de manufacturacion a nivel mundial, como son la industria
istica, 6 6 de residuos, la
industria textil y del papel, la industria aeroespacial y las telecomunicaciones.

Cuando la materia ordinaria se somete a una temperatura suficientemente alta, las
particulas que la componen, &tomos y/o moléculas, adquieren la energia necesaria para
romper las ligaduras que las mantenian unidas, de tal manera que los solidos se
convierten en liquidos y los liquidos en gases. Si la temperatura continia aumentando las
moléculas pueden llegar a disociarse y parte de los alomos se ionizaran, esto s,
perderan algunos de los electrones ligados al niicleo atémico para dar lugar, de forma

Herramientas | Comentario

Figura 3.22: Ejemplo del ment de ayuda de PARPRA.
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4 Caracterizaciéon microscopica de
plasmas de gases nobles y de
aluminio 6pticamente delgados y

en estado estacionario.

4.1 Introduccion.

Como se comenté en el primer capitulo, uno de los objetivos fundamentales de esta Te-
sis Doctoral es determinar y analizar las propiedades microscopicas de los plasmas que se
generan en ciertos tipos de experimentos de Astrofisica de Laboratorio. Dichas propiedades
dependeran fundamentalmente del modelo atémico y cinético empleado para calcularlas.
Sin embargo, un primer paso en ese proceso es su simulacién y estudio suponiendo que
los plasmas son Opticamente delgados y estdn en estado estacionario. Su utilidad radica
en que en algunas condiciones de densidad y temperatura, en esos experimentos, ambas
restricciones se verifican y, por otra parte, porque esta primera caracterizaciéon nos pro-
porciona informacion util sobre el comportamiento de algunas propiedades del plasma con
las condiciones de densidad y temperatura y nos permite analizar cuando los efectos de la
radiacion y/o del tiempo son relevantes y deben ser considerados en las simulaciones del

modelo CR.

Por ello, este capitulo estd dedicado a la determinacién y el anélisis de las propiedades
microscopicas de plasmas de gases nobles (ya que ellos son comunmente empleados en el
campo de la Astrofisica de Laboratorio como el medio en el que se propagan tanto las
ondas de choque como los jets) y del aluminio (puesto que los jets del experimento que
vamos analizar en el proximo capitulo son de este elemento) bajo las dos restricciones
comentadas anteriormente. El dominio de condiciones del plasma objeto de estudio es el
habitual en esta clase de experimentos. Para los gases nobles, temperaturas electronicas
comprendidas entre 1-50 eV y densidades de materia entre 107° — 1072 gem™3. Para el
aluminio, temperaturas que van desde 1 a 1000 eV y densidades electrénicas comprendidas

entre 1016 — 10%° cm 3. Este estudio no solo nos resulta ttil para el analisis de los dos
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experimentos que presentamos en el Capitulo 5, sino que también proporciona informacion
muy util para el disefio de futuros experimentos de Astrofisica de Laboratorio.

Hemos considerado mas sencillo para el lector presentar el estudio realizado en este
capitulo por secciones en donde se analicen determinadas propiedades de los elementos
quimicos citados anteriormente. Ademés, para realizar el estudio que aqui se presenta se
ha empleado PARPRA para parametrizar las propiedades microscopicas medias y asi poder
calcular estas para cualquier condicion de densidad y temperatura que se encuentre dentro
del rango de condiciones de interés. El ntumero de condiciones de densidades y temperaturas
necesario para generar las bases de datos de las propiedades medias con el modelo CR y
obtener un ajuste suave de las mismas ha dependido del elemento bajo estudio, de su

complejidad, como se puede observar en la tabla 4.1.

Tabla 4.1: Numero de condiciones de densidad, temperatura y totales empleados para los ajustes

de las propiedades radiativas de los plasmas de los diferentes elementos.

Elemento N° puntos densidad N° puntos temperatura Total

He 5} 18 90
Ne 9 18 162
Al 9 21 189
Ar 9 18 162
Kr 9 24 216
Xe 9 24 216

Sin embargo, antes de pasar a presentar y comentar los resultados del estudio reali-
zado en este capitulo, nos gustaria comentar cudles han sido las configuraciones atoémicas
seleccionadas en FAC e incluidas en nuestras simulaciones ya que los modelos CR depen-
den sensiblemente de dicho factor. La cuestion de qué configuraciones o niveles atomicos
deben ser considerados sigue siendo una cuestion abierta. De acuerdo con los trabajos de
Hansen et al. [109] y Peyrusse et al. [193|, bastaria con incluir, en principio, todas aquellas
configuraciones atémicas de un ion con energias hasta tres veces la energia de ionizacién
del mismo para modelar con suficiente precision los plasmas térmicos. Como se comento
anteriormente, en nuestro modelo las expresiones de las tasas de los procesos atémicos son
analiticas y por eso se considerd que su fiabilidad estarfa limitada a conectar configura-
ciones atémicas cuyas energias fuesen menores que la energia de ionizacién del ion con
dos estados de carga menos que el ion considerado. Esto implica que siempre se incluyen
todas aquellas configuraciones atémicas de un ion con energias hasta dos veces la energia
de ionizacion del mismo, y en algunos iones hasta tres veces. Con todo ello, tal y como se
ha comentado previamente, se ha comprobado en miltiples ocasiones que los resultados
proporcionados por el modelo CR empleado presentan acuerdos satisfactorios con otros

modelos CR que son usados como referencia. En cualquier caso, los valores méximos de
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densidades y temperaturas alcanzados en los experimentos que se analizaran no son muy
elevados y por tanto las poblaciones de las configuraciones atémicas més energéticas se-
ran, en general, menores que las de las configuraciones fundamental y excitadas de menor
energia.

Asi, las configuraciones atomicas incluidas fueron, en general, seleccionadas segun los

siguientes criterios:

= Configuracion de estado fundamental.

= Configuraciones simplemente excitadas desde la capa de valencia, n,, a todas las

capas hasta n, = 10.

= Configuraciones doblemente excitadas desde la capa de valencia hasta capas con

Ny = Ny + 2.

= Configuraciones doblemente excitadas promocionando un primer electréon desde la
capa de valencia y el segundo, desde la ultima subcapa ocupada de la capa anterior

a la de valencia hasta capas con n, = n, + 2.

En la tabla 4.2 se muestran el nimero de configuraciones atémicas y transiciones ra-
diativas a las que dan lugar estos criterios para los diferentes elementos considerados. En
el caso del kripton la ventana de iones considerada es 36-18 y para el xenén de 54-36. Para

el resto de los elementos se han considerado todos los estados de carga posibles.

Tabla 4.2: Numero de configuraciones atémicas y transiciones radiativas incluidas en el modelo
CR.

Elemento Configuraciones Transiciones

He 320 2520
Ne 6916 28664
Al 10687 91891
Ar 23790 223176
Kr 50289 482650
Xe 62527 554698

Tal y como se ha comentado antes, en todo este estudio se han empleado los ajustes
de las propiedades medias realizados con PARPRA. Como el espacio de condiciones de
plasma, de densidades y temperaturas, aqui considerado no es excesivamente extenso, se
impuso un error bastante restrictivo en el ajuste, del 0.1 %. En la tabla 4.3 se recoge el
numero de polinomios necesarios para ajustar cada una de las magnitudes y para cada

elemento.
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Tabla 4.3: Numero de polinomios necesarios para el ajuste de la ionizacién media Z, las opaci-
dades medias de Planck y Rosseland (PMO y RMO, respectivamente) y la pérdida de
potencia radiativa (RPL), con un error relativo en ajuste del 0.1 %.

Elemento Z PMO RMO RPL

He 16 16 16 16
Ne 19 25 37 28
Ar 16 31 28 28

Kr 34 38 39 39
Xe 20 23 22 24
Al 40 52 46 52

Sin embargo, antes de pasar al estudio que nos ocupa, presentamos en la siguiente
seccidon una comparacion de los resultados de nuestro modelo CR de algunas de las pro-
piedades medias del plasma con resultados obtenidos con otros modelos CR ampliamente
utilizados para los elementos y condiciones del plasma de interés. Esta comparacién nos

permitird comprobar la bondad y precisién de nuestros calculos cinéticos.

4.2 Validacion de los resultados del modelo

colisional-radiativo.

En esta seccion, presentamos un anélisis de la validez de los calculos del modelo CR
empleado en esta Tesis. En particular, hemos comparado la ionizaciéon media, la abundancia
fraccional de las especies idnicas y la pérdida de potencia radiativa para el neon, argon,
kripton y xenén para condiciones de densidad y temperatura incluidas en los rangos bajo
estudio en este Trabajo. Nuestros calculos han sido comparados con resultados de otros
c6digos cinéticos participantes en los NLTE-CCW, desarrollados en laboratorios de primera,
linea en la investigacion de Fisica de Plasmas (Lawrence Livermore, Sandia, Los Alamos,
Universidad de Osaka,...).

En la tabla 4.4 presentamos la ionizacién media del neén para dos temperaturas y dos
densidades de electrones, suponiendo el plasma delgado y sometido, o no, a un campo de
radiacion externa modelado como una distribuciéon planckiana con una temperatura de
radiaciéon de 103 €V y un factor de diluciéon de 0.017. Nuestros calculos son comparados
con los de otros cédigos participantes en el 8th NLTE-CCW.

Para la situacion en la que no hay campo externo observamos que para la temperatura
de 5 eV, y ambas densidades, la dispersion en los resultados proporcionados por los diferen-
tes codigos, incluido el nuestro, es muy pequena siendo, por tanto, las ionizaciones medias
muy similares. Para la temperatura de 40 eV, esta dispersiéon aumenta, aunque los valores

siguen siendo todos del mismo orden. En la situacién con campo externo, observamos un
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Tabla 4.4: Comparacion de ionizacion media de Ne con célculos del 8th NLTE-CCW. La tem-
peratura electrénica estd en eV y la densidad de electrones en cm 3. El campo de
radiacién externo es planckiano con 7;.,4 = 103 €V y factor de dilucién de 0.017.

Delgado Delgado+campo de radiacion
T.=5 T. =40 T.=5 T. =40
Ne 0% 10t 10*® 101 | 10®  10Y 1018 10%f

Este trabajo 2.007 1.718 7.295 7.600 | 7.313 3.102 8.155 7.949
Codigo 1 2199 1.844 7.207 7.567 | 7.413 3.659 8.182 7.939
Codigo 2 2.080 1.840 7.430 7.749 | 8.067 5.451 8.308 7.976
Codigo 3 2192 1.856 7.358 7.752 | 7.533 3.031 8.246 7.966
Codigo 4 2.063 1834 7.765 7.857 | 6.378 3.192 &.161 7.950
Codigo 5 2.026 1802 7.623 7.779 | 3.955 2.424 &.018 7.939
Codigo 6 2.009 1808 7.165 7.587 | 7.733 3.129 8.176 7.939
Codigo 7 — — 7.597 7.786 — — 8.173  7.950

muy buen acuerdo para la temperatura de 40 eV y ambas densidades. Sin embargo, para la
temperatura de 5 eV se detecta que algunos codigos presentan valores bastante diferentes
de la media. En cualquier caso, en esta situacién, nuestros resultados siguen siendo muy
similares a los de la mayorfa. En la figura 4.1 comparamos las abundancias relativas de los
distintos iones para la densidad de 10'® cm™3 y las temperaturas de 5 y 40 eV para las
situaciones sin y con campo de radiacién externo.

De las figuras observamos que el acuerdo de nuestra simulacién con los otros codigos,
para la situacién con campo de radiacién externo, es notable. Cuando no hay campo de
radiaciéon externo, observamos que el acuerdo es bueno para la temperatura de 5 €V, y
para 40 eV observamos dos tendencias: una en la que el ion méas probable es el Ne7? (en
la que se incluye nuestra simulacién) y otra en la que el mas probable es el Ne™® aunque
en esta tltima no existe un acuerdo completo entre los valores de las abundancias. En
cualquier caso, se observa que nuestras simulaciones presentan siempre un buen acuerdo
con los demas resultados para el neén. Finalmente, en la tablas 4.5 y 4.6 presentamos una
comparacion de las pérdidas de potencia radiativa (RPL) en las situaciones sin y con campo
de radiacion externo, respectivamente. De ambas tablas observamos un buen acuerdo en
general entre los diferentes codigos y también con nuestros resultados.

En la tabla 4.7 se presenta la comparaciéon de la ionizaciéon media del argén con las
calculadas en el 5th NLTE-CCW [155]. De la tabla se puede concluir que, en general, los
resultados de la ionizacion media proporcionados por nuestro modelo CR son muy similares
a los obtenidos mediante los otros codigos. Se detectan algunas diferencias apreciables entre
los codigos en el caso de més alta densidad, que pueden ser debidos al tratamiento que
cada uno hace del CL, ya que estas diferencias se observa que son més importantes a baja

temperatura, donde el efecto de la depresion del continuo es mas notable a una densidad
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Figura 4.1: Comparacion de las abundancias relativas de los iones de Ne con los cédlculos del 8th
NLTE-CCW. Arriba, situacion sin campo de radiaciéon externo. Abajo con campo de
radiacién externo planckiano con 7,,4 = 103 eV y factor de dilucién de 0.017.

electronica dada. En lo que se refiere al caso de la densidad mas baja, se detectan también
algunas diferencias, menores en términos relativos que en el caso de la alta densidad,
obteniendo un acuerdo muy bueno para la temperatura mas alta. En este tultimo caso, el
ion més probable es el Ar como Ne y por tanto, un ion con capa cerrada, lo que simplifica
mucho la eleccidon de las configuraciones atéomicas escogidas para el calculo cinético. En

las otras temperaturas, los iones méas probables son siempre con capa abierta y, como es
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Tabla 4.5: Comparaciéon del RPL (erg-s~'-cm™3) de Ne con célculos del 8th NLTE-CCW sin

considerar campo de radiaciéon. La temperatura electronica esta en €V y la densidad

Tabla 4.6:

de electrones en cm™".

3

T.=5 T. =40
Ne 1018 10" 1018 101
Este trabajo  8.099 x 10™  1.346 x 106 | 3.258 x 10'®  1.156 x 10'7
Codigo 1 1.822 x 10 3.530 x 10 | 4.555 x 10'®>  1.753 x 107
Codigo 3 1.943 x 10 5.860 x 10™ | 4.305 x 10'®>  1.422 x 10'7
Codigo 4 7.081 x 10 1.107 x 10%¢ | 1.986 x 10'®> 9.314 x 106
Codigo 6 3.846 x 10%  9.001 x 10 | 4.048 x 101  1.547 x 10*7
Codigo 7 - - 3.447 x 105 1.461 x 10'7

Comparacion del RPL (erg-s~'-cm™) de Ne con calculos del 8th NLTE-CCW, inclu-
yendo campo de radiacién externo. La temperatura electrénica estd en eV y la densidad

de electrones en cm™*.

3

T.=5 T, =40
Ne 1018 10" 1018 101
Este trabajo 6.464 x 10'®  1.436 x 10'® | 1.172 x 10'6  2.025 x 10'7
Codigo 1 8.092 x 1016 7.936 x 107 | 1.027 x 10'6  2.186 x 10'7
Codigo 3 5.810 x 106 5.585 x 107 | 1.031 x 10'¢  2.047 x 107
Codigo 4 3.943 x 107 5.793 x 107 | 1.137 x 10'6  1.941 x 10'7
Codigo 6 1.238 x 10'°  7.420 x 107 | 6.467 x 10'*  1.032 x 107
Codigo 7 - - 1.318 x 10" 2.456 x 107

sabido y se ha evidenciado en estos congresos de comparaciéon de codigos cinéticos, esas
situaciones implican mayores diferencias en los resultados, derivadas, en su mayoria, de las
configuraciones atomicas incluidas en cada uno de los célculos.

Al igual que hicimos en el caso del neén, hemos representado las abundancias relativas
de los diferentes iones para algunas condiciones del plasma, comparadas con las obtenidas
mediante los otros codigos. Estas comparaciones estan recogidas en la figura 4.2. En primer
lugar destacar el acuerdo general entre los coédigos para todos los casos representados
excepto para la temperatura de 20 eV y la densidad electronica de 106 ¢cm™3, diferencias
que pueden ser debidas, tal y como se comentd en el parrafo anterior, a la seleccion de la
estructura atémica en cada modelo.

En la tabla 4.8 presentamos la comparacién del RPL. Observamos que nuestros resul-
tados y los de los codigos 1 y 2 son del mismo orden de magnitud en la mayoria de las
veces. Sin embargo, no ocurre asi con el Codigo 3 que para algunas condiciones presenta,

diferencias, en ocasiones notables, en el orden de magnitud. En cualquier caso, podemos
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Tabla 4.7: Comparacion de ionizacion media de Ar con calculos del 5h NLTE-CCW. La tempe-

ratura electrénica esta en eV y la densidad de electrones en cm™3.

T. N. [Este Trabajo Coédigo1l Codigo2 Codigo3 Codigo 4
3 106 2.147 2.071 2.200 2.272 1.954
1020 0.381 0.319 1.051 0.584 0.673
5 106 3.209 3.081 3.502 3.243 2.900
1020 1.972 1.583 1.981 1.593 1.674
8 10'6 4.442 4.053 4.810 4.430 3.571
1020 3.520 3.200 3.237 2.938 2.685
13 106 5.797 5.189 5.640 5.620 5.196
1020 5.854 5.234 5.118 4.947 5.222
20 106 6.874 6.515 6.509 6.365 6.412
1020 7.303 7.122 7.037 6.581 6.599
35 10 7.885 7.846 7.835 7.646 7.099
1020 7.903 7.992 8.007 8.001 7.931

afirmar que nuestros resultados presentan un buen acuerdo con los otros dos cédigos para

todas las condiciones del plasma comparadas.

Tabla 4.8: Comparacién del RPL (erg-s~!-cm~2) de Ar con célculos del 5th NLTE-CCW. La

temperatura electronica estd en eV y la densidad de electrones en cm™3.

T. ne Este Trabajo Coédigo 1 Codigo 2 Codigo 3
3 10%  1.563x10'2  8.426x10'! 6.237x10'"  4.040x10'!
1020 4.228x10'7  1.248x10' 1.651x10'7  1.540x10%0
5 106 9.783x10'2  7.064x10'2 7.740x10'?  1.968x10'2
102 1.533x10'®  2.959x10'® 1.995x10'® 9.779x10'8
8 10'6  2.187x10'®  1.964x10'3 2.742x10'®  4.705x10'2
1020 3.793x10'  4.607x10™ 6.397x10'®  4.484x10'8
13 10 2.519x10'  3.014x10'® 4.002x10'3  6.732x10'2
1020 3.666x10'®  5.152x10'® 8.332x10'®  8.162x10'8
20 10'6  1.522x10'  2.066x10'3 2.790x10'3 7.432ex10'2
1020 2.998x10'®  4.015x10'® 5.559x10'®  1.086x10?
35 1016 1.698x10'?  2.479x10'2 2.679x10'2 2.594ex10'2
10?0 1.630x10'  6.783x10' 6.251x10'®  1.136x10"

En la tabla 4.9 se presentan las comparaciones de la ionizaciéon media para el kriptén
con célculos del 5th NLTE-CCW [155] para una densidad y tres temperaturas. Para las
dos temperaturas menores, nuestros resultados presentan un buen acuerdo con los otros

codigos aunque se observan algunas discrepancias, como en el Codigo 3 en el caso de 10 eV.
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Figura 4.2: Comparacion de las abundancias relativas de los iones de Ar con los cédlculos del 5th
NLTE-CCW.

En el caso de de la temperatura de 50 eV, nuestro calculo presenta una ionizacion media
mayor que el resto. El kriptén ya es un elemento de ntmero atémico intermedio y por
tanto su estructura atémica y la variedad de configuraciones electrénicas comienza a ser
més compleja que en los elementos anteriores. Para la temperatura de 50 eV la ionizacion
del kriptén hace que el ion mas probable tenga ain 26 electrones y por tanto la capa 3d esta

implicada en las configuraciones atdémicas a seleccionar, lo que da un conjunto muy amplio
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de combinaciones. Ademés, a esta temperatura, a diferencia de las otras dos mas bajas, la
probabilidad de ocupacién de los estados excitados es mayor. Por tanto, una posible fuente
de discrepancia entre nuestro resultado y los proporcionados por los otros codigos puede
ser debida a una seleccion de configuraciones atomicas que difiera sensiblemente entre los
diferentes célculos y no a los calculos cinéticos ya que, como se ha ido mostrando, nuestras

simulaciones presentan, en general, un buen acuerdo con los resultados de otros codigos.

Tabla 4.9: Comparacion de ionizacion media de Kr con calculos del 5th NLTE-CCW. La tempe-

ratura electrénica estd en eV y la densidad de electrones es 10'® cm=3.

T. Este Trabajo Coédigo1 Coédigo2 Codigo3 Codigo 5

10 6.591 6.614 6.648 5.941 6.260
20 8.082 8.412 8.250 8.165 7.990
50 11.206 10.620 10.341 10.610 10.600

En la figura 4.3 comparamos las abundancias relativas del kriptéon con los cédlculos de
otros codigos del 5th NLTE-CCW para la densidad electrénica y dos de las temperaturas
consideradas en la tabla 4.9. Se observa que en ambos casos las abundancias obtenidas
en nuestra simulacién coinciden con las proporcionadas por los otros c6digos sin presentar
una diferencia notable en ninguno de los casos, como si ocurre con alguno de los resultados

representados de los otros codigos.
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Figura 4.3: Comparacion de las abundancias relativas de los iones de Kr con los cédlculos del 5th
NLTE-CCW para la densidad de electrones de 10'® cm™3.

Finalmente, presentamos en la tabla 4.10 las comparaciones del RPL para el caso del

kripton. Se observa que los resultados proporcionados por todos los cédigos presentan el
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mismo orden de magnitud y que el acuerdo para los casos de temperatura menor y mayor,
de las tres consideradas, es mejor que en la temperatura intermedia en donde la dispersion
de los resultados es mas significativa. Esta es una propiedad que depende de las poblaciones
de las configuraciones excitadas y por tanto depende mucho de cudles han sido incluidas
y de la poblacién de las mismas, por lo que diferencias en estos dos factores influirdn

sensiblemente en los resultados en esta magnitud.

Tabla 4.10: Comparaciéon del RPL (erg-s~!-cm™2) de Kr con calculos del 5th NLTE-CCW. La

temperatura electrénica esta en eV y la densidad de electrones es 10'® cm™3.

T. Este trabajo Codigo 1 Codigo 2 Codigo 3 Codigo 5

10 9.700x10™  1.380x10'¢  1.593x10'¢  2.048x10'6  1.304x10'°
20 2.272x10%  6.968x10'°  7.477x10%  9.482x10'°  1.252x10'5
50 2294 x 10¢  4.092 x 10*¢  4.301 x 106 3.843 x 1016  7.981 x 10*°

También hemos comparado el xen6n con resultados, esta vez, del 4th NLTE-CCW [154].
En la tabla 4.11 se presentan las comparaciones para la ionizaciéon media. El xenén es un
elemento de niimero atémico alto. De la tabla se observa que la ionizacién mas alta para
estas condiciones es de diez u once, esto significa iones con 43 o més electrones y con la
capa 4d parcialmente llena. El nimero de posibles configuraciones atémicas es elevadisimo
y eso supone que el modelado del xen6n sea bastante complejo. Esto se puso de manifiesto
en el 4th NLTE-CCW en donde se detect6 dispersion en los resultados de los distintos
codigos. Lo mismo se observa en la tabla 4.11 y también, aunque en menor medida, en el
RPL (ver tabla 4.12). En la figura 4.4 presentamos una comparacion de las abundancias
relativas de los iones de xenén para dos temperaturas y una densidad. Evidentemente, si se
detecta dispersion en la ionizacion media esto serd atin més cierto en las poblaciones idnicas,
puesto que son cantidades menos promediadas. Para la temperatura menor se observa que
todos los codigos coinciden en cudl es el ion més probable, pero la abundancia de este
que proporciona cada uno difiere en general. Con respecto a la temperatura més alta,
vemos que hay dos grupos de cédigos que estiman el ion més probable con una diferencia
de una unidad entre ellos. Sin embargo, nuestra simulacion coincide en gran medida con
los codigos denotados como 1 y 5. Por contra, en el otro grupo, las similitudes en las
distribuciones de poblacién son escasas. A la luz de las comparaciones, podemos concluir
que los resultados obtenidos en nuestras simulaciones son competitivos, en las diferentes
propiedades analizadas, con los de los otros codigos también para el caso del xenoén.

También hemos comparado la ionizacién media para una densidad aproximadamente
de 107 gem ™2 y para el rango de temperaturas de 1-50 eV para los casos de neoén, argon,
kripton y xenon con los proporcionados por el conocido cédigo PrimSpect [194]. Dicha
comparacion se presenta en la figura 4.5, en la que la representacion de las simulaciones con

PrimSpect ha sido extraida de [195]. En la misma se observa un buen acuerdo cualitativo
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Tabla 4.11: Comparacion de ionizacion media del Xe con célculos del 4th NLTE-CCW. La tem-

peratura electronica estd en eV y la densidad de electrones es 10'® cm=3.

T. Este Trabajo Coédigo1l Coédigo2 Codigo3 Codigo4 Codigod Codigo 6

10 7.354 6.709 6.965 7.358 6.893 6.854 6.763
20 9.178 9.125 8.126 8.535 8.804 8.916 7.822
50 12.057 11.920 10.700 13.580 11.370 12.600 12.260

Tabla 4.12: Comparaciéon del RPL (erg-s~!-em™2) de Xe con célculos del 4th NLTE-CCW. La

temperatura electrénica est en eV y la densidad de electrones es 10'® cm™3.

T. Tesis Codigo 1 Codigo 2 Codigo 3 Codigo 4 Codigo 5 Codigo 6

10 6.250x10'° 2.023x10'6 4.219x10'® 1.598x10'6 9.882x10'° 1.104x10'° 1.014x10'6
20 3.644x10' 1.066x10'® 3.014x10'° 3.557x10'6 4.203x10'6 2.783x10'® 1.825x10'6
50  2.362x1017  7.495x1017  2.804x10'6 6.540x10'6 1.568x10'7 2.877x10'7 6.416x10°
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Figura 4.4: Comparacion de las abundancias relativas de los iones de Xe con los célculos del 4th
NLTE-CCW. En ambos casos la densidad electrénica es de 108 ¢cm=3.

y cuantitativo, en general, entre ambas simulaciones. Se observa sin embargo en el calculo
de PrimsSpect un comportamiento en la curva de ionizacién de xendn, que se cruza con
la del kriptéon, pasando el xenén de tener mayor ionizacién a menor y otra vez mayor
ionizaciéon que el kriptén, que no es obtenido con nuestra simulaciéon. De acuerdo con
nuestros calculos, la densidad electrénica a 20 eV para el xenén asociada a la densidad de

materia representada es de 4 x 1017 cm™3. En la tabla 4.11 se tiene el caso del xenoén para
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una temperatura de 20 eV y una densidad de 10'® cm™3. De la tabla se desprende que la
ionizaciéon media proporcionada por los diferentes codigos es en su mayoria superior a 8.5,
y en particular cinco de los siete cddigos dan resultados muy préximos o superiores a 9.0.
Para la densidad de 4 x 10’7 cm ™3, la ionizacion deberia ser un poco menor a la obtenida
para 10'® cm ™3 debido al menor efecto del CL pero no tanto como disminuir en una unidad
su ionizacion que es lo que predice el resultado extraido de [195] y que se observa en la

figura, con lo que esto nos lleva a concluir que pudiera no ser del todo correcto ese calculo.
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Figura 4.5: Comparaciéon de la ionizacion media calculados en este trabajo (izquierda) con los
obtenidos con PrimSpectr (derecha).

Recapitulando, podemos concluir a partir de todas las comparaciones realizadas en
este apartado, que nuestro modelo CR proporciona en general, para todos los elementos
de interés en este trabajo y para las condiciones del plasma que nos conciernen, valores
de ionizaciéon media, abundancias relativas y pérdida de potencia radiativa que presentan
un acuerdo mas que aceptable con los proporcionados por otros codigos. Hemos detectado
algunas discrepancias pero, en general localizadas en situaciones en las que todos los codigos
difieren entre si y que suelen estar asociadas a plasmas de elementos de nimero atémico
medio o alto (kripton o xeno6n) y habitualmente con capas atémicas abiertas. Por todo ello,
nos mostramos confiados en aplicar nuestro modelo en los anélisis y simulaciones que se

presentan a continuacién en este capitulo y en el préximo.

4.3 Reégimen termodinamico del plasma.

En esta seccion presentamos el analisis que hemos realizado para determinar el régimen
termodinamico del plasma, esto es, cudndo puede considerarse en ETL o en NETL, en

funcion de la densidad y de la temperatura. Disponer de esta informacién a priori es muy
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util ya que en ETL las propiedades radiativas se pueden obtener mediante la resolucién
de las ecuaciones de SB en lugar de usar el modelo CR, lo que supone una considerable
reduccion del tiempo de computacion. Para determinar si para una temperatura y densidad
dadas el plasma se encuentra en ETL o no, hemos propuesto un criterio en las poblaciones
ionicas [196], p;. Cuando estas son calculadas a partir de las ecuaciones de SB, pr ,y
presentan una desviacion media, Ap, con respecto a aquellas obtenidas a partir del modelo
CRSS, piCRSS , menor que un cierto valor impuesto, Ap*, podemos entonces considerar
la aproximacion ETL aceptable para la determinaciéon del balance de ionizacién y las
propiedades radiativas. La desviacion media esta calculada como

(,CRSS _ ,SB)2

i)t

donde ¢ barre el conjunto completo de iones incluidos en el calculo. Este criterio se ha

empleado fijando Ap* = 0.1 (10 %) para obtener mapas de regimenes termodinamicos del
carbono [196], aluminio [178], xenoén [197] y kripton [191]. En dichos trabajos se comprobo
que el tomar este valor para el criterio en las poblaciones iénicas implicaba una diferencia
relativa entre las ionizaciones medias calculadas con ambos modelos menores del 1 %. Tam-
bién se comprob6 que dicho valor asegura que las diferencias relativas entre las opacidades
medias de Rosseland y Planck presenten diferencias menores del 10 %. En lo que se refiere
al RPL, cuando el criterio se verifica, las diferencias son también en general menores del
10 %, salvo en las regiones frontera entre los regimenes ETL y NETL donde se observan
diferencias mayores, aun cumpliéndose el criterio del 10% en las poblaciones iénicas. El
hecho de que esto ocurra con el RPL y no con las opacidades medias se podria deber al
hecho de que el RPL esta relacionado con la emisividad, que depende en mayor medida
que la opacidad de las configuraciones atémicas mas excitadas, las cuales pueden no encon-
trarse en ETL, mientras que la fundamental y las primeras excitadas si. Por tanto, en esta
region frontera, aunque el criterio se cumpla, hay que tener cuidado a la hora de evaluar
el RPL con las ecuaciones de SB ya que podemos tener errores superiores al 10 %, tal y
como mostraremos posteriormente.

En la literatura hay disponibles también criterios para estimar cuadndo un ion o un
nivel puede ser considerado en ETL [198,199]. Sin embargo, el criterio que se presenta aqui
nos permite estimar el régimen termodindmico del plasma como un todo. Uno de los mas
ampliamente empleados es el debido a Griem [198]. Atendiendo al hecho de que la condicion
que subyace en la region de validez de ETL es que la tasa de los procesos colisionales en
el plasma, en donde se conserva la energia, sea mucho mayor que la tasa de los procesos
radiativos que disipan energia [199], Griem propuso un criterio para establecer la region
en la que un ion y un nivel de ese ion se puede considerar en ETL. En [196,197] fueron
comparados los resultados de aplicar nuestro criterio o el criterio de Griem para plasmas
de carbono y de xendn, obteniendo un excelente acuerdo entre ambas predicciones. Este

acuerdo, sin embargo, en cierta medida era esperado ya que las condiciones que se deben



Régimen termodinamico del plasma. 105

verificar en el criterio de Griem se pueden obtener utilizando las féormulas de Lotz y de
Kramers para los coeficientes de tasa de la ionizacion colisional y de la recombinaciéon
radiativa [199], respectivamente, que son las empleadas en nuestro modelo CR para dichos
procesos.

Una vez descrito el criterio empleado para el establecimiento del régimen termodiné-
mico del plasma, pasamos a la presentaciéon y comentarios de los obtenidos para diferentes
elementos. La generacion de dichos mapas se ha realizado haciendo uso de PARPRA, para
lo cual se tuvieron que generar las bases de datos de las propiedades radiativas para todos
los puntos de condiciones de densidad y temperatura tanto con las ecuaciones SB como
con el modelo CR. En la figura 4.6 se presentan los mapas de los regimenes termodina-
micos de argén, kripton, xenén y aluminio. Hemos obtenido que para el neén, en el rango
de condiciones de plasma bajo andlisis, no podemos considerar al plasma en ETL. Con
respecto al helio, al ser un elemento de niimero atémico muy bajo y las simulaciones con el
modelo CR ser muy poco costosas computacionalmente, la simulacién con las ecuaciones
SB no entranan ningun ahorro y por ello hemos decidido no presentar su mapa. En lo que
se refiere al mapa de argdén observamos que la region en la que el régimen de ETL puede

asumirse estd muy acotada y por tanto es recomendable emplear siempre el modelo CR.
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Figura 4.6: Mapas de los regimenes termodinamicos de Ar, Kr, Xe y Al
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Hay que recalcar que el criterio del régimen termodindmico es una estimaciéon y que
por tanto serd mas riguroso en las condiciones de densidad y temperatura alejadas de
aquellas ubicadas en la frontera entre ETL y NETL. Para ilustrar esto, hemos escogido
tres condiciones de densidad de materia y una misma temperatura electronica (10 eV)
para el caso del xenén en las que, de acuerdo con su mapa de regimenes termodindmicos,
el plasma se encuentra en NETL (107° gem™3), en la frontera entre ambos regimenes
(5x107* gem™3) y en ETL (densidades de materia mayores que 1073 gem™3). En la figura
4.7 (izquierda), hemos representado las ionizaciones medias en funcion de la densidad de
materia para la temperatura de 10 eV, calculadas con el modelo CR en estado estacionario
(CRSS) y con las ecuaciones de SB. Tanto para la condicion frontera como para la pura
de ETL el criterio de la ecuacion (4.1) se verifica (no asi para el caso de NLTE puro en
donde el valor del estimador en el criterio es de 102%) y en ambos casos la ionizacion
media calculada con ambos modelos difiere en menos del 1 %. Esto concuerda con lo que se
observa en la figura 4.7 (derecha) donde se ve un acuerdo perfecto entre la ionizaciéon media
y la distribuciéon de carga iénica en la condicién de ETL pura, muy ligeras diferencias en

el caso frontera y una gran disparidad en el caso de NETL puro.
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Figura 4.7: Comparacion entre las ionizaciones medias (izquierda) y las distribuciones de carga
ionica (derecha) calculadas con los modelos CRSS y SB.

Podemos ahora analizar magnitudes que no sean tan promediadas, en particular la
opacidad y la emisividad monocromaticas. Estas estan representadas para el caso frontera
y en NETL puro en la figura 4.8, ya que para el caso puro de ETL los resultados propor-
cionados por ambos modelos son idénticos. Como se desprende de la figura, tal y como se
esperaba para el caso de NETL, las diferencias son muy notables. Por otra parte, para el
caso frontera, y més en la emisividad que en la opacidad, se observan también diferencias,

aunque mas ligeras en general.
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Figura 4.8: Comparacion entre las opacidades y emisividades monocromaticas calculadas con los
modelos CRSS y SB.

Como se coment6 anteriormente esto puede deberse a que las configuraciones més
excitadas de los iones estan en NETL y como la emisividad es més dependiente de estas
configuraciones que la opacidad, las diferencias observadas serian asi mayores. Una forma
de verificar esto es a través de los denominados b-plots [153], diagramas en los que se
representan, por ion, los cocientes entre las poblaciones de cada nivel del ion calculadas

con el modelo CRSS y las calculadas con el modelo SB

CRSS /,,CRSS
_ pgm /pg(] (42)

bom = ——=—7—
Pfﬁ / PfoB

donde pey, v peo son las poblaciones relativas del nivel m y del estado fundamental del ion

¢, respectivamente, frente el cociente entre las energias de los niveles (referidas al estado
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fundamental) y el potencial de ionizacion del ion, e,

Eem — E
Cm = w (4.3)

La explicacion de un b-plot es simple: de acuerdo con la ecuacion (4.2) valores del
parametro b proximos a la unidad significan que esos niveles estan en ETL o proximos a él.
Ademas, el estado fundamental y los niveles menos excitados se corresponden con valores
de e,, pequenos; a medida que el nivel es més excitado, el valor de e, aumenta siendo los

estados autoionizantes todos aquellos en los que e, > 1. En la figura 4.9 presentamos el

b-plot para los dos iones mas abundantes del caso frontera (extraido de [197]).
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Figura 4.9: B-plots de los dos iones mas abundantes para las condiciones del plasma dadas.

De la figura se observa que las configuraciones atémicas se agrupan en dos bandas. En
la primera, que incluye la configuracion fundamental y las primeras excitadas, estan las que
podrian aproximarse al ETL. La segunda banda, que comienza en torno a e,, =~ 0.4, estd
constituida por configuraciones excitadas obtenidas por excitaciones desde la capa n, — 1
a capas con n, < n < n,+2. Todas las configuraciones pertenecientes a esta se encuentran
en NETL y por tanto estas divergencias seran las responsables de las mayores diferencias
observadas en la emisividad. Como las opacidades medias y el RPL se obtienen a partir
de las opacidades y emisividades monocrométicas respectivamente, estas diferencias se
trasladaréan también a ellas. Para este caso frontera se obtiene que las diferencias relativas
entre las opacidades medias de Planck y Rosseland entre los cédlculos CRSS y SB son
3.07% y 5.82 %, respectivamente, mientras que para el RPL es del 35.50 %. Por tanto, en
estas regiones frontera en el mapa de ETL y NETL, la suposiciéon de ETL puede resultar

adecuada para el calculo de la ionizacion media, la distribucién de carga iénica e incluso
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para las opacidades monocromaéticas y medias pero puede ser insuficiente para evaluar la
emisividad y el RPL.

4.4 Ionizacion media. Distribucion del estado de carga.

El conocimiento previo de la ionizaciéon media y de la distribucion del estado de carga
del plasma es muy util ya que nos permite identificar cuales son los iones més abundantes
en el plasma para unas condiciones dadas de densidad y temperatura, permitiendo asi elegir
adecuada y optimamente la ventana de iones requerida para el calculo CR, disminuyendo

asi, apreciablemente, el tiempo de computacion.

En la figura 4.10 se presentan los mapas de las ionizaciones medias de los elementos
y en los rangos de condiciones del plasma bajo andlisis. Se observa en el helio que, con
las temperaturas aqui consideradas, se llega a condiciones del plasma en las que esta casi
totalmente ionizado. El umbral de la temperatura electronica para ello va desde los 10 eV
para la densidad més baja y crece hasta los 30 €V para la densidad mas alta, debido a la
recombinacién. En el nedn, la ionizacién media alcanza un valor maximo de en torno a 7.7,
esto es un 77 % de la carga total del elemento. Para el argon, la ionizacién media maxima
supera el valor de 8 (44 %) y para el kripton y el xenon, las ionizaciones méximas que se
alcanzan son aproximadamente 12 (33 %) y 13 (24 %). Al aumentar el nimero atémico del
elemento aumenta también la ionizacién méxima pero decrece su porcentaje con respecto a
la carga total del elemento, de tal forma que para el kripton y sobretodo, para el xenén, los

plasmas presentan una ionizacién baja contribuyendo principalmente los primeros iones.

En la tabla 4.13 presentamos los valores de los rangos de densidades electronicas para
cada uno de los gases nobles correspondientes a los rangos de densidad de materia y tem-
peratura considerados. De la tabla se observa que el valor menor de densidad electrénica
aumenta con el niumero atémico del elemento. Esto es debido a la ionizacién media: asi, por
ejemplo, para el caso de menor densidad de materia y temperatura electrénica, la ioniza-
cion media para el neon es del orden de 0.0001 mientras que para el kripton es del orden de
0.1. Eso es logico puesto que el potencial de ionizaciéon del ion neutro aumenta al disminuir
el nimero atémico y por tanto resulta mas dificil, para una temperatura dada, conseguir
la primera ionizacién en el neén que en el kriptéon, y eso provoca una disminuciéon de la
densidad electronica. Para el valor superior de la densidad electronica observamos el com-
portamiento inverso, esto es, una disminuciéon de la densidad electrénica cuando aumenta el
nimero atéomico del elemento. En este caso, las ionizaciones medias de todos los elementos
son del mismo orden de magnitud, pero ahora toma importancia el peso atémico del ele-
mento, que aumenta con el nimero atémico y hace disminuir la densidad electrénica. Para
el caso del aluminio, que se ha estudiado en densidades electronicas, la ionizaciéon media
alcanza un valor méximo de en torno a 10.5 (81 %), y por tanto nos encontramos en este

caso una amplia variedad de ventanas i6nicas para el rango de condiciones seleccionado.
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Tabla 4.13: Rangos de densidades electronicas (en ¢cm™3) para cada uno de los gases nobles co-

rrespondientes a los rangos de densidad de materia y temperatura bajo analisis.

Elemento Valor Inicial Valor final

He 5.2 % 101 3.0 x 1020
Ne 2.0x 108 2.3x 102
Ar 7.2x10% 1.3 x 102
Kr 2.8 x 1016 8.8 x 10'°
Xe 3.6 x 1016 6.4 x 1019

En la figura 4.11 hemos representado las abundancias relativas de los iones de los
plasmas de los distintos elementos considerados en funciéon de la temperatura. Para su

_3, ex-

representacién hemos escogido un tnico caso de densidad de materia, 1074 gem
cepto para el helio en donde hemos representado los dos casos extremos de la densidad,
y para el aluminio, donde trabajamos con densidad electronica (10'® cm™3). Aunque las
abundancias de las poblaciones i6nicas son sensibles a la densidad, esta dependencia es
considerablemente menor que con la temperatura y por tanto la representacién para una
densidad intermedia nos permite establecer cudles son los iones presentes en el plasma.
Esta es una informaciéon muy util y que complementa e incrementa la ya proporcionada
por los mapas de ionizacion media presentados con anterioridad. Nos permite conocer para
las densidades consideradas en este estudio cudles son las ventanas de iones a incluir en
las simulaciones para cada temperatura. Como vemos en el caso del helio, la importancia
del ion neutro es so6lo relevante en las temperaturas inferiores a 10 eV, siendo a partir de
ahi los iones tipo hidrégeno y el desnudo los més relevantes. Observamos comportamientos
sisteméaticos en las abundancias de las poblaciones i6nicas en los gases nobles con la tem-
peratura. En primer lugar, el nimero de iones aumenta con el nimero atémico mientras
que la importancia del ion neutro disminuye. Ambos resultados estéan relacionados con el
hecho de que para la misma carga iénica el potencial de ionizaciéon del correspondiente
ion disminuye con el aumento del nimero atémico. Para el caso del argéon y del aluminio
observamos que uno de los iones presenta una relevancia notable (el Ar™® y el AIT3) y que
su presencia se expande en un rango de temperaturas mayor que el resto de los iones. Esto
puede deberse a que en ambos casos la estructura electronica es la del neén y por tanto
es estable. También observamos en ambos casos que hay una temperatura (32 eV para el

argon y 6-8 eV para el aluminio) en la que casi el tnico ion presente es precisamente ese.
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4.5 Opacidades y emisividades monocromaticas.

En este apartado presentamos un analisis de las opacidades y emisividades monocro-
maticas de los plasmas de los diferentes elementos bajo estudio. La representacion de estas
magnitudes frente a la frecuencia proporciona una informacién muy 1util antes de la planifi-
cacion de un montaje experimental porque permite conocer en qué region espectral (visible,
ultravioleta extremo, rayos X) serd maés relevante la absorcion y la emision del plasma pa-
ra unas condiciones de densidad y temperatura dadas, disponiendo asi los dispositivos
necesarios para recoger esa parte del espectro, y también qué contribucion (ligado-ligado,
ligado-libre o libre-libre) es mas importante. Como hemos dicho anteriormente, dada una
ventana de condiciones de densidad y temperatura consideradas, las abundancias i6nicas
son fundamentalmente dependientes de la temperatura y en mucha menor medida de la
densidad, con lo que la region espectral dependerd fundamentalmente de la primera de
ellas. En este trabajo se han calculado las emisividades y opacidades monocromaéticas para
todos los puntos de densidad y temperatura empleados para el ajuste de las propiedades
radiativas medias. Hemos seleccionado para el estudio, los puntos de densidad intermedia
en el rango de densidades (tanto de materia como electréonica para el caso del aluminio)
y los extremos inferior y superior del rango en temperatura electrénica para ejemplificar
el estudio de estas propiedades. Ademads, en su representacion grafica, hemos anadido las
tres contribuciones al espectro total.

En la figura 4.12 presentamos las emisividades y opacidades monocromaticas del helio.
Para la situacion de temperatura menor, la ionizacién media es de 0.024 y es el ion de
helio neutro el mas abundante con diferencia. Por tanto a esa temperatura el espectro es
debido practicamente a ese ion. Se puede observar en la opacidad que, para energias del
foton menores de 15 eV (visible y ultravioleta, UV), la contribucién fundamental es la
ligado-libre, para a continuacion desde ahi hasta aproximadamente los 25 eV (ultravioleta
extremo, XUV) ser la ligado-ligado la mas importante. Finalmente, es la fotoionizacion
desde el estado fundamental del helio neutro la que gobierna el resto del espectro (en el
XUV también), aunque se detectan transiciones de linea en esa regién en general mas
débiles que las del helio neutro y que se corresponden con el Het!, ion con una abundancia
bastante menor. Con respecto a la emisividad, se obtienen también esas tres regiones
aunque la caida en la recombinacion al estado fundamental del helio neutro es mas abrupta
y por tanto en la region més energética del espectro la cola de las transiciones de linea del
helio neutro son las que gobiernan. En este caso, las transiciones de linea del He™! no se
observan practicamente ya que las poblaciones de los estados excitados, debido a la baja
temperatura y densidad, seran muy pequenas. Tanto en la emisividad como en la opacidad
se observa que la contribucién libre-libre es inapreciable. Para el caso de temperatura més
alta, la ionizacién media es practicamente 2, siendo el ion desnudo de helio ahora el mas
abundante con diferencia. Como consecuencia de este hecho, ahora la contribucion libre-

libre, tanto en la opacidad como en la emisividad, es importante hasta los 50 eV y sobre
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todo para la region del espectro de energias del foton inferiores a 20 eV. En el rango 20-50
eV las contribuciones ligado-libre y libre-libre son préacticamente idénticas, mientras que
la primera de ellas es la méas importante para energias del fotén mas altas de los 50 eV y
se corresponde con la fotoionizacion del ion HeT!. Se detectan también las transiciones de
linea de los iones neutro y una vez ionizado del helio y se observa como las de este tltimo
cobran mayor relevancia en la emisividad con respecto al caso de menor temperatura,

debido al aumento de la poblacion de los estados excitados del ion.
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Figura 4.12: Opacidades y emisividades monocrométicas del He.

En las figuras 4.13-4.17 presentamos las emisividades y opacidades monocromaticas
del resto de los elementos. Hay algunos comportamientos observados en el caso del helio
que se repiten en el resto. Asi, se observa en todos los casos que el incremento de la
temperatura supone un aumento de la importancia de la contribucion libre-libre tanto al

espectro de absorcion como al de emision con respecto a la situacién de menor temperatura.
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De acuerdo con las ecuaciones (2.37) y (2.38) empleadas para evaluar los términos libre-
libre de la emisividad y de la opacidad, respectivamente, el aumento de la temperatura
provoca un aumento de la ionizacién media y de la densidad electrénica y disminuye el
exponente de la exponencial de la temperatura, todo lo cual compensa el aumento de la
raiz cuadrada de la temperatura que se encuentra en el denominador en ambas expresiones,
provocando asi el incremento de la contribucion libre-libre. Para el neén, argén y aluminio
la region de relevancia de esta contribucién, en el caso de la temperatura de 50 eV, se
extiende hasta la region de fotones con energias de 20 eV aproximadamente, mientras que
al aumentar el ntmero atémico, esto es para el kriptéon y el xenén, la region se reduce
hasta aproximadamente los 10 eV. Esto puede ser debido a que en estos elementos con
numero atémico medio y alto, el numero de electrones ligados es elevado y por tanto, la
contribucion de las transiciones de linea pesa més que en los otros elementos mas ligeros,
que para esa temperatura estin muy ionizados. Basta senialar, para ilustrar este hecho, que
las ionizaciones medias para el nedn, aluminio, y argén, en el caso de 50 eV y densidad de
10~ gem ™3, son 7.65, 8.32 y 10.40, respectivamente (esto es, en torno a 3 electrones ligados
para el neén y aluminio y 8 para el argon) mientras que para el kripton y el xenon son 12
y 13.8, respectivamente (esto es, en torno a 24 y 40 electrones ligados, respectivamente).

Por otra parte, también se observa en todos los casos que, al aumentar la temperatura,
las contribuciones ligado-ligado y ligado-libre se desplazan a energias mayores (hacia la
region del espectro correspondiente a los rayos X). Esto también esté asociado al aumento
de la ionizacion media con la temperatura, que provoca la apariciéon de iones con estados
de carga mas alta y por tanto, energias de transicion mayores. Ademas, el aumento de la
temperatura y de la densidad electrénica asociada a ello también provoca un aumento en
la poblacién de los estados excitados provocando asi un mayor ntimero de transiciones de
linea en el espectro de emision.

De la figura 4.13 observamos que para el neon, a la temperatura de 1 eV, se observa un
grupo de transiciones de linea hasta los 60 eV (region UV del espectro) para el espectro de
opacidad y un poco menos en el de emision (debida a la baja ocupacion de estos niveles
por la baja temperatura y densidad electrénica, que en este caso es de aproximadamente
7 x 101 ¢cm™3). Este tltimo resultado es comin para todos los elementos analizados. Las
transiciones se deberan, fundamentalmente, a los iones Net? y Net!, de acuerdo con la
figura 4.11. Cuando aumentamos la temperatura a 50 eV observamos que las transiciones de
linea cubren hasta los 300 eV. De acuerdo con la figura 4.11, los iones que fundamentalmente
contribuyen al espectro en este caso son Net6 Net7 y Net8. A la parte del espectro con
energias mayores a 200 eV s6lo contribuyen estos dos tultimos iones.

En el caso del argon (figura 4.14) se observa que, para 1 eV, hay transiciones de linea
hasta los 40 eV, aproximadamente, debidas, fundamentalmente a los iones Art% y Ar*! (ver
figura 4.11). Para el caso de temperatura de 50 eV, observamos dos grupos de transiciones
de linea: el primero que llega hasta los 150 €V y el segundo que cubre desde los 250 hasta

los 600 eV, aproximadamente. De acuerdo con la figura 4.11, los iones que contribuyen
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Figura 4.13: Opacidades y emisividades monocrométicas del Ne.

fundamentalmente en esta situacion son Art7, Art® y Art9 siendo estos dos altimos los

que contribuyen de forma notable al segundo grupo.

Para el kripton y el xendén se observan comportamientos muy similares. Asi, para la

temperatura de 1 eV, se observa un grupo de transiciones de linea hasta los 30 eV, aproxi-

madamente. En ambos casos, y al igual que ocurre con el resto de los elementos, los iones

que contribuyen en esta situacion son el neutro y el primer ionizado. Podemos observar que

al aumentar el niimero atomico, para esta temperatura, el maximo valor de energia de fotén

para las transiciones de linea disminuye. Esto es debido a que las transiciones de linea son

menos energéticas para el xenén neutro, por ejemplo, que para el argéon neutro, ya que los

niveles ligados entre los que se producen las transiciones energéticas estdn mas proximos

entre si debido a que el nimero cuantico principal es mayor. Para la temperatura de 50 eV,
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Figura 4.14: Opacidades y emisividades monocrométicas del Ar.

observamos transiciones de linea para el kripton hasta la region de energias de foton entre
400 y 500 eV y para el xenén hasta los 300 eV. Ademaés, advertimos para ambos que las
transiciones de linea estin mas ensanchadas que para el nedn y el argon. Esto puede ser
debido a que como el nimero de transiciones es mayor, los ensanchamientos UTA de cada

linea, al solaparse, producen un ensanchamiento mayor de las lineas del espectro ligado.

En el aluminio, ver figura 4.17, se tiene que para la temperatura de 1 eV, al igual que
ocurria en el resto de los elementos analizados, contribuyen al espectro, fundamentalmente,
el ion neutro y el una vez ionizado. La contribucién de transicién de linea al espectro se
extiende hasta aproximadamente los 15 eV. Al aumentar la temperatura hasta los 50 eV, la
contribucién ligado-ligado se extiende hasta los 500 €V, aproximadamente, contribuyendo

fundamentalmente los iones Al*7 al AIT!0, Se observa una estructura ensanchada para



Caracterizacién microscopica de plasmas de gases nobles y de aluminio 6pticamente delgados y en

118 estado estacionario.
105 T IIIIIIII T IIIIIIII T IIIIIIII T UL -
10° 10*

E 10? g
g £
5 S 10'
-] 1 T
g 10 :,E‘,
2 5
8 2
S 10* o
Kriptén 10° "
Te=1eV, p=10*gem?
107 bb
bf
ff
10_"] ,_|T0ta|I | | | | 105 ol Lol Lol
0 40 80 120 10" 10° 10' 10’ 10°
Energia del fotén (eV) Energia del fotén (eV)
| T | T T |||||||| T |||||||| T ||||||||
1012
- =10"
T T
» o
- o 3
E g 10
(¥} (8]
3 B g
s = 10
S b}
=2 2
= — 2
E Kriptén E 10 Kriptén
o T=1eV,p=10"gem> g |5 Te=50eV, p = 10" gem®
10°
e §f
I 1 100 TOFaI IIII 1 1 |I|||I| 1 Ll

80 120
Energia del foton (eV)

0.1 1 10 100 1000
Energia del fotén (eV)

Figura 4.15: Opacidades y emisividades monocromaéticas del Kr.

energias de foton comprendidas entre los 10 y 50 eV, debido al solape de las colas de todas

las lineas.

Por tanto, para resumir lo analizado de la contribucion ligado-ligado a los espectros de

absorcién y de emisién, se observa que para la menor temperatura se alcanzan transiciones

con energias de 60 eV como maximo (caso del helio y del neén), disminuyendo hasta los 30

eV para el caso del xen6n. Por tanto, transiciones que corresponden a los rangos del visible

y del UV. Para la temperatura mas alta, en el caso del helio, el rango sigue siendo hasta

los 60 eV y por tanto sélo visible y UV. Para el resto, se observan transiciones con energias

de fotén superiores a los 150 €V y por tanto ya en el rango de los rayos X, asociadas a las

transiciones de electrones en capas mas internas debido al aumento de la ionizacién por el

incremento de la temperatura.
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Figura 4.16: Opacidades y emisividades monocrométicas del Xe.

Lo descrito aqui se corresponde con los comportamientos en los extremos inferior y
superior del rango de temperaturas considerado y, por tanto, los comportamientos de los
espectros en otras temperaturas del intervalo se moveran entre estos dos comportamientos
limites. Asi, podemos concluir que para el neon y el xenon, para temperaturas inferiores
a los 50 eV, la region espectral para las transiciones de linea mas relevante serd la que se
corresponde con el XUV, y en menor medida para aluminio, argén y kriptén en donde, a
temperaturas mas bajas de 50 eV, aun se alcanzaré la region espectral de rayos X.

Acerca de la contribucion ligado-libre, el primer comportamiento que observamos para
todos los elementos analizados es que, a la temperatura de 1 eV, su contribucién es muy
relevante y por tanto, a bajas temperaturas tendrda un peso importante en los espectros.
Ademas, se observa que el comportamiento de la opacidad a mayores energias del fotén,

viene gobernado por la fotoionizaciéon. Por contra, observamos que en la emisividad, este
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Figura 4.17: Opacidades y emisividades monocrométicas del Al.

comportamiento viene regido por la cola de la contribuciéon ligado-ligado. Esto puede de-
berse a que la distribucién de Maxwell-Boltzmann decae muy rapidamente al aumentar la
energia del electron libre a esta pequena temperatura y por ello la emisividad libre-ligado
disminuye también de forma réapida, ver ecuacion (2.31). Este comportamiento ya no se
repite de forma sistemética para la temperatura de 50 eV. En este caso vemos que el espec-
tro ligado-libre esta desplazado hacia energias mayores comenzando en energias umbrales
mas altas a medida que aumenta el niimero atémico del elemento considerado. Esto se
debe a la mayor ionizaciéon absoluta que se produce para una temperatura dada a medida
que aumentamos el ntmero atémico, lo que provoca que sea mas dificil, energéticamente
hablando, fotoionizar un electrén. En el helio, la mayor aportacion al espectro de esta
contribucién a una temperatura de 50 eV incluye préacticamente todo el rango de energias

del fotén, salvo en la region menor de 10 eV en donde la contribucion libre-libre tiene una
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mayor importancia. Para los otros elementos gobierna el comportamiento asintético para
las energias del foton altas. Por otra parte, aunque la contribuciéon ligado-ligado es, en
general, la mas importante para energia superiores a 10-20 eV, se observa, para los casos
de neén, argoén y aluminio, que la contribucion ligado-libre es apreciable para energias del
foton superiores a 50 eV, no asi para el xenén y el kripton. Esto es esperable puesto que la

importancia de la contribucién de transiciéon de linea aumenta con el nimero atémico.

4.6 Opacidades medias. Camino libre medio.

En las figuras 4.18-4.23 hemos representado, para los plasmas de los elementos bajo
anélisis, las opacidades medias y los caminos libres medios de Planck y Rosseland en
funciéon de la temperatura y para cuatro densidades que barren el rango completo de
densidades considerado para cada elemento. Disponer de informacion de los caminos libres
medios es muy util ya que, de acuerdo con RYU [1], para los experimentos de Astrofisica
de Laboratorio su comparacion con la longitud caracteristica del plasma proporciona un
estimador cualitativo del grosor 6ptico del plasma. Si el plasma es Opticamente delgado
se compara el camino libre medio de Planck. En caso contrario, el que se emplea es el de
Rosseland.

De las figuras se observa que, en general, para unas condiciones dadas de densidad
y temperatura, las opacidades medias de Planck son mayores que las opacidades medias
de Rosseland y que, por tanto, los caminos libres medios asociados a las primeras serdn
menores que los correspondientes a las segundas. Ademés, y como era de esperar, se observa
como, para una temperatura fija, los caminos libres medios disminuyen con el aumento de
la densidad debido al incremento de la absorcion en el plasma. Por otra parte, se observa
en el aluminio un comportamiento mas suave de las curvas, que puede ser debido a que
la representacion en este ultimo caso es en funcidon de la densidad electrénica. En cuanto
al comportamiento con la temperatura, no se detecta ninguna regularidad, a diferencia
del comportamiento con la densidad. La temperatura, como se puede ver en la figura de
los mapas de ionizacion media de los elementos presentados anteriormente (figura 4.10),
es la que gobierna fundamentalmente la distribucién de carga ionica en el plasma, o sea
los iones méas abundantes en cada condicién, y por tanto, los que mas contribuyen a las
propiedades radiativas. Al cambiar estos con la temperatura no es esperable obtener un

comportamiento monétono de estas propiedades con dicha magnitud.
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Figura 4.18: Opacidades medias y caminos libres medios de Planck y Rosseland del He en funcion
de la temperatura y para varias densidades.
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4.7 Pérdida de potencia radiativa. Tiempos de enfriamiento

por emision de radiacion.

La ultima magnitud media a analizar es la pérdida de potencia radiativa (RPL), que
es una propiedad radiativa fundamental en el tipo de experimentos que serdn analizados
en este trabajo, en los que se generan ondas de choque radiativas y donde la pérdida
de radiaciéon por parte de la onda modifica considerablemente la dindmica de la misma.
Ademas, igual que RYU |[1] establecié un criterio para determinar si en un experimento de
este tipo el plasma se podia considerar 6pticamente delgado o grueso, también estableci6
un criterio para clasificar las ondas de choque como radiativas o no. El criterio se basa en
comparar dos tiempos: el tiempo de transporte convectivo, definido como el cociente entre
una longitud caracteristica del plasma y la velocidad del sonido en el mismo, y el tiempo

de enfriamiento radiativo, que viene definido como [1]

(7 + 1)nionTe

teoor = 2.42 x 10712 -
COO\ _v . FTad

(4.4)

1 3

donde F,.,q es el flujo radiativo y su divergencia (en erg-s™ -cm™ en la ecuacion anterior),

si la energia de la radiaciéon no depende explicitamente del tiempo, viene dada por

—

—V - Froqg = /Oooj(y)dy — /000 k(v)I(v)dv (4.5)

donde I(v) es la intensidad espectral de la radiacion. En las ecuaciones anteriores se ha
omitido por comodidad la dependencia de las magnitudes en el tiempo, espacio y direcciéon
de propagacién. Si el cociente entre el tiempo de enfriamiento y el tiempo de transporte
convectivo es mucho menor que la unidad entonces el plasma es radiativo.

En el caso dpticamente delgado, el segundo sumando del segundo término de la ecua-
cion (4.5) puede despreciarse y entonces la divergencia del flujo radiativo y, por tanto, el
tiempo de enfriamiento radiativo, dependen del RPL, que al estar ajustado con el cédigo
PARPRA nos permite parametrizar el tiempo de enfriamiento radiativo. Si el plasma es
grueso podemos aproximar el segundo sumando por la opacidad media de Planck y asi
haciendo uso de los ajustes de PARPRA podemos evaluar el tiempo de enfriamiento en
esa situacion también. En cualquier caso, debido a que en los experimentos que se van a
analizar en este trabajo el espesor optico de los plasmas no sera muy notable (tal y como se
pondréa de manifiesto en el proximo capitulo), presentamos aqui el tiempo de enfriamiento
radiativo para todos los elementos en funcién de la temperatura para las mismas densida-
des consideradas en las opacidades, calculado con la ecuaciéon 4.4 pero con la aproximaciéon
de plasma delgado. También presentamos el RPL en funciéon de la temperatura para las
mismas densidades. La informacion proporcionada por el RPL es muy relevante por dos
aspectos, fundamentalmente: primero, porque da cuenta de la cantidad de potencia que por

unidad de volumen pierde el plasma y segundo, porque las inestabilidades por enfriamiento
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radiativo en el frente de las ondas de choque se determinan a partir de la forma funcional
de esta propiedad en el plasma de la region de enfriamiento que se encuentra justo detras
del frente del choque. En las figuras 4.24 y 4.25 presentamos el tiempo de enfriamiento
radiativo y el RPL.

Se observa en todos los casos que, para una temperatura electrénica dada, el RPL au-
menta al hacerlo la densidad, tanto de materia como electréonica, debido al aumento de
emisores de radiacion que eso conlleva. Este aumento, ademas, puede llegar a ser conside-
rable puesto que a una temperatura dada puede alcanzar entre 3 y 5 6rdenes de magnitud
entre los casos de menor y mayor densidad consideradas. También observamos para el
argon, kriptén, xendn y aluminio, que esas diferencias son mayores a 50 €V que a la tempe-
ratura mas baja, mientras que no ocurre lo mismo en el caso del helio y del neén. También
se observa en las figuras para los gases nobles que, en general, la pérdida de potencia ra-
diativa para todos ellos toma valores comprendidos en el rango 10 — 10" erg-s!-cm ™3,
salvo en los casos de las densidades més bajas del helio y el nedén con limites inferiores a
bajas temperaturas por debajo de 10'° erg-s~!-cm=3.

En lo que se refiere a los tiempos de enfriamiento radiativo, se observa que disminuyen
al aumentar la densidad, lo cual es logico atendiendo al comportamiento del RPL con dicha
magnitud. Para una densidad y temperatura dadas, en general, el tiempo de enfriamiento
radiativo disminuye al aumentar el nimero atémico y es por esto que en experimentos
de laboratorio se suelen emplear gases de ntmero atémico alto como medio en el que se
genere y propague la onda de choque ya que en estos, para unas condiciones de energia

depositadas por el laser, es mas sencillo alcanzar el régimen radiativo.
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Figura 4.24: Pérdida de potencia radiativa (RPL) y tiempo de enfriamiento radiativo para el He,

Ne y Ar, en funciéon de la temperatura y para varias densidades.
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4.8 Analisis de las inestabilidades térmicas.

Como se coment6 en el Capitulo 1, las inestabilidades térmicas, que son aquellas asocia-
das al enfriamiento radiativo, son un topico de interés actual en la Astrofisica de Labora-
torio. En esta Tesis Doctoral se ha abordado su estudio puesto que en los dos experimentos
de Astrofisica de Laboratorio que se van a analizar tenemos ondas de choque radiativas
que se van a propagar por un medio y que por tanto, son susceptibles de generar este tipo
de inestabilidades. Esta secciéon la hemos dividido en dos subapartados. En el primero de
ellos, presentamos un estudio breve de las condiciones fisicas que deben darse, desde un
punto de vista termodinamico, para que en un medio que inicialmente puede encontrarse en
estado estacionario o no, se produzca una inestabilidad térmica. Obtendremos los criterios
que se deben verificar para que aparezca la inestabilidad, expresandolos en funcién de los
exponentes de la densidad y temperatura de una ley de potencia del RPL y, finalmente,
haciendo uso de dichos criterios, determinaremos los rangos de densidad y temperatura en
los que dichas inestabilidades pueden aparecer para plasmas de gases nobles. En el segundo
subapartado, abordaremos el estudio de otra inestabilidad radiativa que se caracteriza por
ser un fenomeno global y en la que la velocidad de toda la region de enfriamiento de la
onda de choque radiativa y su frente oscilan en el tiempo y, para ello, presentaremos en
primer lugar, y brevemente, el modelo tedrico que hemos seguido para su estudio y los
criterios que en el contexto de ese modelo predicen la posibilidad o no de la inestabilidad

para unas condiciones dadas del plasma.

4.8.1 Inestabilidades térmicas en un medio.

El estudio del criterio para la aparicion de las inestabilidades térmicas para un gas
diluido inicialmente en equilibrio térmico y mecénico, fue abordado por Field [76], con
la intencion de poder explicar el fendémeno de la condensaciéon no gravitatoria de materia
observada en Astrofisica. Su estudio hace especial hincapié en la termodinamica del gas.
En un medio uniforme (gas diluido, en nuestro caso), infinito y estatico que se encuentra
inicialmente en equilibrio térmico y mecanico con temperatura 7y y densidad pg, en el que
las ecuaciones hidrodinamicas de continuidad y de la fuerza son satisfechas, la ecuaciéon del

calor puede escribirse como

L(po, Tp) = 0 (4.6)
donde L es la funcién generalizada de pérdida de calor volumétrica por unidad de masa y
puede expresarse como L = %, donde I es la tasa de calentamiento por unidad de masa.

La funcién L la considera el autor como una funcién de los valores locales de la densidad y
temperatura porque el gas se supone lo bastante diluido como para ser considerado como
Opticamente delgado, lo que desacopla radiativamente las distintas regiones del gas. Se
introduce entonces una perturbacion de densidad y temperatura de forma tal que alguna

variable termodindmica A se mantenga constante. La entropia del medio cambiara una
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cantidad 0.5 y la funcion de pérdida de calor dL, ambos cambios a valor constante de A.
Como
0L (po, To)dt = =T'd(65) (4.7)

la inestabilidad térmica se produce solo si se verifica la siguiente condicién

(%)A >0 (4.8)

Suponiendo el gas como ideal, una perturbacién isocérica implica T'dS = C,dT’, mien-
tras que una isobarica T'dS = C,dT’, con lo que los correspondientes criterios de inestabi-

lidad térmica isocorica e isobérica, teniendo en cuenta que el sistema pierde calor, vienen

(g—;>p <0 (4.9)

oL\  (OL\  po (0L
(57),- (), 7 (5), < @19

donde hay que senalar que las derivadas parciales con respecto a la temperatura y a la

dados respectivamente por

densidad se evaltan en las condiciones de densidad y temperatura del medio no pertur-
bado, esto es, en pg y Tp. La inestabilidad isobérica es lo que el autor denomina como
modo de condensacion. Existe también la posibilidad de la aparicién de una inestabilidad
térmica asociada a una variacién de la funcién L con la temperatura a entropia constante
(proceso isoentropico o adiabatico). En un gas ideal de coeficiente politropico v, el criterio

de inestabilidad térmica isoentropica (o adiabatica) adopta la siguiente expresion

oLy _ (oL . 1 p (0L
<8T>S - <8T>,f S <8p>T =0 (4.11)

Una onda acistica es casi isoentropica por naturaleza y su amplitud crece si se verifica
este criterio, como veremos posteriormente. En ese caso, las oscilaciones isoentropicas de
una onda actistica estaran sujetas a un ligero calentamiento durante la fase de compresion,
lo que tiende a aumentar la amplitud de la onda creando la inestabilidad en el medio
(inestabilidad térmica adiabatica). Esto es lo que el autor denomina modos oscilatorios de
la inestabilidad.

El estudio termodinamico de las inestabilidades se relaciona, a continuacién, con el
estudio de la dindmica del fluido sometido a una perturbacion. Las ecuaciones hidrodina-
micas del medio uniforme, suponiendo la conduccién térmica despreciable y la ecuacion de
estado del medio la del gas ideal, vienen dadas por

dp

AV V=0 (4.12)

dv

P +Vp=0 (4.13)
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L d v pdp
y—1dt ~y—1pdt

+pL=0 (4.14)

donde d/dt representa 0/0t + v - V y donde no se consideran tampoco ni las fuerzas
gravitatorias ni la viscosidad. El estado inicial de equilibrio se caracteriza porque el medio
estd en reposo, v = 0, y porque la pérdida de calor es nula (L(pg,Tp) = 0). Se suponen,
a continuacioén, perturbaciones de la presion, de la temperatura, de la densidad y de la
velocidad de la forma general

a(r,t) = a ek (4.15)

Asumiendo este tipo de perturbacion de las variables en las ecuaciones hidrodinémicas
y en la ecuacion de estado del gas ideal, se obtiene un conjunto de cuatro ecuaciones lineales
para las perturbaciones con cuatro variables (p1,p1, 71 y k-v1). Que el determinante de los
coeficientes se anule, implica una ecuacién caracteristica para la tasa de crecimiento, n, de
orden tres (una explicacion mas detallada de su deduccion se encuentra en la referencia |76])

Ak?
n3 + nlckr + nc®k* + - (kr —k,) =0 (4.16)

donde ¢ es la velocidad del sonido (ypg/po)'/? y donde se han introducido los nimeros de

onda ( N oL
_kHy—1L)po (OL

k, = 7RCT0 <0P>T (4.17)
_ply—1) (oL

kr = 7Rc <8T , (4.18)

con f, el peso atéomico del gas y R, la constante de los gases ideales. Aqui, k, y kr
representan los nimeros de onda cuyas frecuencias angulares son numéricamente iguales a
las tasas de crecimiento de perturbaciones isotérmicas e isocoricas, respectivamente. La tasa
n puede ser real o compleja. La inestabilidad se producira cuando la parte real de la misma
sea positiva porque esto hard que la perturbacién aumente con el tiempo. Field realiza un
estudio de esta ecuacion caracteristica para dos situaciones limites. En la primera, que se
corresponde con longitudes de onda muy pequenas de la perturbacion (y por tanto & — 00),
se obtiene que, para que haya una inestabilidad térmica, o bien se debe verificar el criterio
isobarico (el denominado modo de condensacion en el que n es real), ecuacion (4.10), o
bien se verifica el criterio adiabatico (los denominados modos ondulatorios con n complejas
conjugadas, en los que la amplificacion de la energia de la onda resulta en un crecimiento de
la amplitud de la onda y por tanto de la densidad), ecuacion (4.11). En el otro extremo se
encuentra la situacion de longitudes de onda muy grandes de la perturbacion (y por tanto
k — 0). En ese caso, Field encuentra que se puede producir una inestabilidad térmica si se
verifica el criterio isocorico, ecuacion (4.9).

Posteriormente, el trabajo de Field fue generalizado para medios en los que la situa-
cién inicial no fuese estacionaria [75,77], esto es en los que las variables no perturbadas

dependiesen del tiempo, ya que esta situacion se asemeja més al gas interestelar. Ademaés,
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esta situacion se corresponde con la que nos encontramos en los experimentos que anali-
zaremos en esta Tesis, puesto que los choques radiativos precalientan el medio por el que
pasard posteriormente la onda de choque (esto es, el precursor radiativo) y por tanto este
no estara en estado estacionario. En este caso (Lo = L(po, Tp) # 0), y los criterios isobarico
y adiabéatico, para perturbaciones de pequena amplitud, se ven modificados debido a este

hecho (la deduccion de los mismos se puede encontrar en la referencia [77]). En particular,

oL Po oL LO
(), 5 (), %

cuya unica diferencia con respecto al caso de medio estacionario, ecuacion (4.10), es el

el criterio isobérico queda

altimo sumando en la desigualdad. En cuanto al criterio adiabético, este queda, en el caso

oL 1 PO oL LO
gu) L2 P (o) 20 42
<8T>p+v—1To<8p>T 7, =" (4.20)

que se diferencia con respecto al correspondiente criterio en situacion estacionaria, ecuacion

no estacionario, como:

(4.11), tan solo en el ultimo sumando también. Por altimo, en lo que se refiere al criterio

oL Lo
(8_T>p — 7, <0 (4.21)

que igualmente se diferencia del caso estacionario, como en los otros criterios, en el ultimo

isocorico, se tiene que:

sumando de la expresion.

Como se desprende de la discusion anterior, los criterios de las inestabilidades térmicas,
y por tanto su clasificacion, dependen fundamentalmente de la funcion L y de sus derivadas
parciales con respecto a la temperatura y a la densidad. Por tanto, su conocimiento resulta
una pieza esencial en el estudio de estas inestabilidades. En la bibliografia es muy comun
emplear para el RPL una expresion en ley de potencias dada por RPL = Cp?T?. Ademas,
como la inestabilidad térmica surge cuando el enfriamiento radiativo se convierte en un
proceso dominante |75, 77|, I' se puede despreciar frente al término RPL/p en el calculo
de L. Con todo ello, se puede escribir que L = CpT?. Teniendo en cuenta esto, se pueden
expresar los criterios de las inestabilidades térmicas (y la clasificacion de las mismas) en
términos del exponente de la temperatura en la ley de potencias. Para la situacién no

estacionaria, las ecuaciones de los criterios (4.9), (4.10) y (4.11) conducen a

1 Isocérico
B<q 2 Isobérico (4.22)
z—:f Adiabético

Sin embargo, suponer que el exponente de la densidad de materia en la ley de potencias
para el RPL es igual a 2 es valido, en general, para el caso en que el enfriamiento venga

gobernado por el bremsstrahlung o cuando estemos en Equilibrio Corona, lo cual no es
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cierto para el rango completo de condiciones de densidad y temperatura del plasma, tal
y como hemos comprobado al ajustar el RPL a una ley de potencias haciendo uso de
PARPRA. En esta Tesis hemos optado entonces por dejar el exponente de la densidad
libre en el ajuste del RPL hecho con PARPRA (RPL = Cp®T") para el estudio de los
criterios de las inestabilidades térmicas lo que, consecuentemente, los modificara, quedando

en este caso como siguen

1 Isocoérico
B<q « Isobérico (4.23)
YY_T(_{‘ Adiabatico

Hay que recordar que aunque 3 verifique los tres criterios simultdneamente esto no sig-
nifica que las tres inestabilidades se den también simultdneamente. Debemos recordar que
las inestabilidades isobéarica y adiabética se obtienen en el contexto de pequenas longitudes
de onda de la perturbacion mientras que la isocorica en el extremo contrario y que las dos
primeras son excluyentes ya que se corresponden con soluciones diferentes de la ecuaciéon
(4.16).

Una forma cualitativa de establecer si una perturbacion tiene una longitud de onda
pequena o grande cuando se analizan inestabilidades térmicas en la regiéon de enfriamiento
posterior al frente de un choque radiativo, es compararla con una escala caracteristica del

medio [80], que es la que se conoce como longitud de travesia del sonido que se define como:
Ae = teoolCs (424:)

donde ts00 €s el tiempo de enfriamiento dado por la ecuacion (4.4) y ¢s es la velocidad del
sonido en el medio. Por tanto, para longitudes de onda de la inestabilidad menores que esa
longitud caracteristica tendremos las inestabilidades isobaricas y adiabaticas mientras que
para longitudes de onda mayores tendriamos la inestabilidad isocorica [77].

Aplicando estos criterios y considerando que v = 5/3 para los gases nobles, hemos
delimitado las regiones en las cuales son posibles las inestabilidades térmicas. En la figura
4.26 presentamos el coeficiente 8 de la ley de potencias en funcion de la temperatura en el
rango de interés (1-50 eV) y para tres densidades de materia que se corresponden con el
valor menor, el intermedio y el mayor del rango de densidades considerado (1075, 107* y
1073 gem™3).

De las figuras se obtienen en principio algunas conclusiones generales. La primera es que,
salvo en el caso del kripton, los valores més altos de 3 se alcanzan para las temperaturas
menores (<5eV). También que el valor de este exponente cambia bastante con el elemento
considerado y la temperatura y muestra también cambios con la densidad aunque menos
abruptos. Esto estd directamente relacionado con las variaciones con dichos parametros
que se observaron al analizar el RPL en el apartado anterior. En cuanto al parametro «,
que viene dado por el criterio isobarico de acuerdo con (4.23) (linea roja en las figuras),
podemos observar que no registra grandes cambios con la temperatura (sus valores estén

acotados entre 0 y 2) y que, en general, su valor tiende a 2 a medida que aumenta la
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temperatura a una densidad de materia constante. Por tanto, la aproximaciéon usualmente
empleada en la bibliografia para la ley de potencias del RPL (esto es, RPL = Cp>T?)
serfa valida en el rango de condiciones aqui considerado para la region de temperaturas
més altas

Se observa también que para todas las densidades y temperaturas el orden de los
criterios es siempre el mismo: de mayor a menor valor tenemos primero el isobarico, luego
el isocorico y por ultimo el adiabatico. Esto no ocurre en el xendén, en donde para las
densidades mayores representadas se produce una inversion entre el adiabatico y el isobarico
para temperaturas superiores a 35 €V.

También se observan comportamientos particulares para cada elemento. En el helio se
detecta que para temperaturas mayores de 8 eV el plasma es inestable. Se ve que para
temperaturas mayores de 10 eV, o = 2. Ademas, hemos comprobado que a medida que
aumenta la temperatura [ tiende asintoticamente a 0.5 (en la figura se observa la tendencia
pero no el valor final puesto que solo hemos representado hasta 50 eV) que se correspon-
de con un RPL gobernado por el bremsstrahlung, resultado esperado puesto que a altas
temperatura el helio se encuentra totalmente ionizado. En el caso del nebn se detectan
dos regiones de temperatura para la inestabilidad. Una pequena entre aproximadamente
12 — 17 €V, la cual desaparece al aumentar la densidad, y la segunda regiéon, cuyo dominio
de temperaturas varia con la densidad, desplazdndose hacia temperaturas mas altas, entre
los 25 - 40 eV para p = 107° gcm ™2 y los 30 - 45 eV para p = 1073 gcm 3. Por contra, en el
argon solo se detecta una regiéon de temperaturas en la que el plasma es inestable, aunque el
rango de temperaturas que abarca esa regiéon cambia también con la densidad de materia,
estrechandose a medida que esta aumenta, yendo de los 10 - 40 eV para la densidad menor
a los 15 - 35 eV para la densidad mas alta. En el kriptén se vuelven a detectar dos regiones
de temperatura en las cuales el plasma es inestable. La primera de ellas cubre 8 - 20 eV
para la menor densidad y se estrecha a 10 - 15 €V al aumentar la densidad de materia.
La segunda region se corresponde con la zona de temperaturas mas altas y, a diferencia
de la otra, el rango de temperaturas que abarca se expande a medida que aumenta la
densidad. Asi, para la menor densidad, el rango es 35 - 50 eV, mientras que para la densi-
dad mayor cubre el rango 28 - 50 eV. Finalmente, para el caso del xenén, se detectan dos
comportamientos en 3 bien diferenciados: uno para la densidad menor (p = 1073 gem™3)
y otro para las otras dos densidades. Este hecho estd asociado directamente con los dos
comportamientos también diferentes que se observaron para el RPL del xenon (ver Figura
4.25) en funcion de la densidad de materia, el cual aumentaba con la temperatura para
las densidades mayores y no asi para la densidad menor considerada aqui. Para p = 1073
gem ™3, la region de inestabilidad solo se da entre 5-10 eV. Esa misma region se detecta en
las otras dos densidades aunque en estas también se encuentra otro rango de temperaturas

entre aproximadamente 28 — 45 eV, donde el plasma puede ser igualmente inestable.
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Figura 4.26: Coeficiente S y criterios de inestabilidad térmica en funcion de la temperatura y

para tres densidades de materia.
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4.8.2 Inestabilidades térmicas oscilatorias.

En 1981, Langer et al. [78] propusieron teéricamente la posibilidad de que la inesta-
bilidad térmica pudiera producir una variaciéon oscilatoria peridédica en los frentes y las
regiones de enfriamiento de las ondas de choque radiativas de los flujos de acreciéon sobre
estrellas degeneradas. De acuerdo con los autores, este tipo de inestabilidad es cualitativa-
mente diferente a la estudiada por Field [76| debido a que se trata de un fenémeno global
que implica una onda de choque no estacionaria, aunque, en cierto sentido, es analoga a
la isobérica estudiada por Field ya que la presion es aproximadamente constante detras
de un choque radiativo, mientras que la densidad puede variar varios ¢érdenes de magni-
tud [17]. Las oscilaciones observadas en el frente del choque debidas a esta inestabilidad,
tienen un periodo similar al tiempo de enfriamiento de la region de enfriamiento que se
encuentra detras del frente. El ciclo de la oscilacion alterna intervalos en los que el frente
se mueve hacia delante a medida que se acumula gas caliente detras de él con otros en los
que el frente se mueve hacia atrds a medida que ese mismo gas se enfria radiativamente.
Este movimiento hacia atras se detiene cuando se alcanza una temperatura de corte por
enfriamiento en el gas detras del frente que hace que sea Opticamente grueso, impidiendo
que se siga enfriando por radiacion. Por tanto, la inestabilidad puede verse como resultado
de una combinacién de un enfriamiento que trata de colapsar la region detras del frente
y la resistencia del gas en esta region a ser comprimido. Al tratarse de una inestabilidad
asociada al enfriamiento radiativo, es de tipo térmica y su aparicion depende de la ley de
potencia empleada para modelar el enfriamiento del gas. En [78] se proporcioné un estudio
de esta inestabilidad para el caso de enfriamiento radiativo por bremsstrahlung para el cual
RPL x p*T"? y concluyeron que la estructura del choque es inestable cuando el bremss-
trahlung es el proceso dominante. Posteriormente, Chevalier e Inamura [45] realizaron un
analisis lineal de la inestabilidad para flujos plano-paralelos con RPL o p?>T?. Los autores
encontraron que los choques eran inestables linealmente en el modo fundamental (el de
menor frecuencia) si 8 < 0.4 e inestable para los sobretonos si 8 < 0.8. Este analisis lineal
fue confirmado posteriormente con simulaciones numéricas [90]. Bertschinger [17] extendio
el andlisis lineal a tres dimensiones y mostré que los modos con velocidades transversales
serfan inestables para o <1.0. Desde entonces se han realizado diversos anélisis numeéri-
cos lineales para gases atomicos calientes y diferentes disposiciones geométricas [200-204],
también considerando contribuciones moleculares [205] y la influencia del namero de Mach
en la estabilidad [206].

En esta Tesis Doctoral estamos interesados en el estudio de este tipo de inestabilidades
en ondas de choque radiativas que se encuentran en los remanentes de supernova y en la
interaccion de jets de estrellas jovenes con el medio interestelar (objetos Herbig-Haro) y
que son simuladas en el laboratorio. En ambos casos, se pueden suponer las ondas como
monodimensionales y con geometria plana. Por otra parte, consideraremos que el RPL

se puede escribir en ley de potencias como Cp?T?. Aunque hemos visto en el apartado
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anterior que esta aproximacion es valida fundamentalmente para el rango de temperaturas
mas altas del plasma, nuestro interés en este caso es realizar un estudio preliminar de estas
inestabilidades en los experimentos que analizaremos posteriormente antes de abordar una
generalizacion del método de andlisis a leyes de potencia del RPL con exponentes arbitrarios
de la densidad de materia, ya que dicha extensiéon no es trivial y escapa a los propodsitos
de este trabajo, aunque sea materia de una linea futura del mismo. En cualquier caso, nos
gustarfa destacar que, aunque como vimos el exponente de la densidad no era igual a dos
en todo el rango de temperaturas analizado, también es cierto que los cambios en el mismo
no eran muy considerables, como si ocurre por ejemplo con f3.

Teniendo en cuenta todo esto, el método seguido para establecer los criterios de esta
inestabilidad es el propuesto por Chevalier e Imamura [45|, que describiremos de forma
resumida a continuacién. Los autores consideran la estructura de la onda de choque ra-
diativa tal y como se recoge en la Figura 4.27 . La materia de densidad constante p, que
se encuentra por delante del frente de la onda incide sobre este con una velocidad w;,. La
region de enfriamiento tiene una longitud z, y en dicha region se supone RPL o p?T?.
La ecuacion de estado se supone la del gas ideal con v = 5/3. Las ecuaciones de flujo del
gas son las ecuaciones 4.12-4.14 pero en una dimension (coordenada z). Estas ecuaciones
son resueltas en estado estacionario, empleando las relaciones de Rankine-Hugoniot en el
frente del choque [207], que expresan la conservacion de energia, masa y momento a través
del frente, bajo la suposicion de choque intenso. A continuacion, la onda de choque es

perturbada a través de

% = vge®t (4.25)

donde w tiene tanto parte real como imaginaria y vs; es real. Las perturbaciones en las
variables fisicas densidad, presion y velocidad son entonces sustituidas en las ecuaciones
de flujo del gas en situaciéon no estacionaria quedando como tnico parametro libre 3. Se
encuentra al resolver el sistema de seis ecuaciones diferenciales acopladas de primer orden
(més detalles se pueden encontrar en la referencia [45]) que quedan que, para un valor
dado de 3, hay multiples conjuntos de ecuaciones que se corresponden a diferentes modos
de oscilacion, los cuales se denominan (por analogia con la teoria de la pulsacion estelar)
fundamental, primer tono, segundo tono, etc,.. El modo fundamental se caracteriza por
no tener nodos en el perfil de velocidad perturbado y es el modo de menor frecuencia.
El primer tono tiene un nodo en el perfil y tiene la siguiente frecuencia més pequena y
asi sucesivamente. Para el fundamental, la estructura de la onda de choque es inestable
para 8 < 0.4 y para el primer y segundo tono, cuando 5 < 0.8. Los autores establecen
que un modo inestable crece hasta que los efectos no lineales se vuelven importantes in-
terrumpiendo el crecimiento del mismo y permitiendo el establecimiento de una oscilaciéon
estacionaria.

La inestabilidad oscilatoria en las ondas de choque radiativas debe manifestarse observa-

cionalmente como desviaciones de los espectros detectados de los remanentes de supernova
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Figura 4.27: Esquema de la estructura de la onda de choque radiativa.

y de los objetos Herbig-Haro con respecto a aquellos predichos por modelos de emisiéon
en estado estacionario. Existe, ademads, una gran evidencia observacional documentada de
ello, particularmente cuando los datos en ultravioleta y en el 6ptico son combinados. En
la referencia [45] se puede encontrar un listado extenso de ellas.

Finalmente, ya que hemos empleado el formalismo de Chevalier e Imamura para el
anélisis de la inestabilidad oscilatoria, empleando asi una ley de potencia para el RPL que
fija el exponente de la densidad de materia en 2 y no generalizando el criterio para otros
valores de ese exponente (como si hicimos para las otras inestabilidades térmicas estudia-
das), no hemos visto la necesidad de hacer representaciones de las regiones de densidad y
temperatura en las que se pueda producir inestabilidad para el tono fundamental y los dos
primeros sobretonos. Directamente, en el Capitulo 5, nos hemos restringido al anélisis de

los criterios de inestabilidad para los dos experimentos estudiados.
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5 Analisis de experimentos.

5.1 Introduccidn.

Este capitulo esté dedicado integramente a la simulacion, estudio y anélisis de propieda-
des microscopicas de plasmas constituidos por elementos y en condiciones tipicas de ciertos
tipos de experimentos de Astrofisica de Laboratorio. Para ello, se hard uso de todas las
herramientas computacionales desarrolladas y de los resultados obtenidos en la caracteriza-
cion que se realizé de plasmas de los elementos tipicos involucrados en estos experimentos.
En particular, se analizaran ondas de choque radiativas generadas por laser en clusters de
gases nobles que reproducen las que se generan en los remanentes de supernova, y también,
jets supersonicos generados por corriente pulsada que pueden interaccionar tanto con el
vacio como con un gas noble y que son tipicos en las estrellas jovenes y en ntcleos de
galaxias activas. En las siguientes secciones se realizard una descripciéon de cada uno de los

experimentos para a continuacién proceder con el andlisis microscépico de los mismos.

5.2 Simulacién de ondas de choque radiativas en

remanentes de supernovas.

En el primer Capitulo ya comentamos que, ondas de choque radiativas semejantes,
aunque escaladas, a las que se observan en remanentes de supernovas, pueden ser creadas
focalizando pulsos de laseres intensos en clusters de gases fuertemente absorbentes. En este
apartado analizaremos las propiedades microscopicas de un experimento en particular de
esta categoria, haciendo uso de los modelos CR integrados en RAPCAL y de PARPRA.
En primer lugar, dedicaremos un apartado a categorizar las ondas de choque generadas en
clusters de forma general para posteriormente caracterizar aquellas generadas en el experi-
mento que se va analizar, describiendo, ademas, el mismo. A continuacién presentaremos la
caracterizacion microscopica que hemos hecho de la onda de choque radiativa suponiendo
al plasma en estado estacionario [191,208| para finalizar en el dltimo apartado analizando

los efectos no estacionarios y de la radiacion en dicha caracterizacion [209].
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5.2.1 Categorizacion de las ondas de choque generadas en clusters de gases.

Una de las mayores ventajas de emplear los clusters de gases como blanco del laser
es que incluso con energias de laser moderadas (<1 J) y relativamente bajas velocidades
de la onda de choque (=~ 10 kms™!), la baja densidad media del gas permite acceder al
régimen de flujo radiativo [210], que se define como aquel en el que el flujo radiativo, F.q4,
es mayor que el flujo de energia de la materia, F,q¢, y por tanto la radiacion juega un papel
no despreciable en la evoluciéon de la onda de choque, debiendo incluirse el flujo radiativo
en la ecuacion hidrodindmica de la energia. Esto ocurre a temperaturas mucho menores
que el régimen dominado por la radiaciéon, definido como aquel en el que la presion de
radiacion excede a la presion material (Pr.qq > Ppat) v en el que la presion de radiacion
influiria en la dindmica de la onda de choque. En las ondas de choque radiativas, el espesor
optico del medio en el que se propagan también es un parametro importante [1,211]. Para
que el flujo radiativo consiga escapar de la onda de choque, el camino libre medio de los
fotones, A.qq debe ser mayor que una longitud caracteristica del sistema, h. Atendiendo
al espesor Optico del material que queda por detras del frente de la onda de choque y del
gas que se encuentra por delante, Drake [210] defini6é cuatro posibles regimenes: grueso-
delgado, grueso-grueso, delgado-grueso y delgado-delgado. Por otra parte, para que la onda
de choque se considere radiativa debe ocurrir que el tiempo de enfriamiento, t..o, sea
menor que el tiempo de transporte convectivo, teony = h/vs, donde vy es la velocidad
del sonido en el plasma. Estas condiciones fueron formuladas en RYU [1] para definir un
régimen Opticamente delgado y radiativo para experimentos de Astrofisica de Laboratorio

disenados para simular remanentes de supernova.

Las ondas de choque generadas en clusters de xenén poseen una densidad tipica de
5 x 107* gem™ y una temperatura post-choque de entre 5 y 10 eV. Si se estima el valor
del flujo radiativo, para esas condiciones tipicas se obtiene aproximadamente un valor de
103Jm=2s71, y el del flujo de materia, en torno a 10'1Jm=2s~! [42]. Se observa que el
primero es mayor que el segundo, por lo que el sistema se encuentra en el régimen de flujo
radiativo [1]. Sin embargo, la presién de radiacién es del orden de 10* Jm~3, siendo la
presion de la materia del orden de 107 Jm™3, con lo que el sistema no se encuentra en el
régimen donde domina la radiaciéon. El uso de xenén, al ser un elemento de alto ntimero
atomico, presenta la ventaja de alcanzar ese régimen con velocidades incluso tan bajas como
10 kms™! [42] frente a otros experimentos que utilizando pléstico solido, necesitan alcanzar
velocidades de la onda de choque del orden de 100 kms™! para entrar en el régimen de
flujo radiativo (lo que implica emplear laseres con energias del kJ). Las pérdidas radiativas
llevan a un pre-calentamiento importante del gas que se encuentra por delante del frente
de la onda de choque asi que se espera que el material caliente y de baja densidad a ambos
lados del frente sea Opticamente delgado a la radiacion, clasificando asi a estas ondas de

choque radiativas en el régimen delgado-delgado [42].
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5.2.2 Caracterizacion de las ondas de choque.

Consideraremos ahora el experimento objeto de analisis. El experimento se llevo a cabo
con el laser THOR de la Universidad de Texas [41]. Se irradi6 con un laser, de energia en
torno a 400 mJ y cuya duracion del pulso era de femtosegundos, un gas de clusters de
xenén cuya densidad ambiente era de 1.6 x 10™* gem™2. El hecho de emplear clusters se
debe a que aunque el gas tenga una densidad baja, ésta en el interior del cluster es elevada
con lo que incrementa considerablemente la absorcion de la energia depositada por el laser
creando asi un filamento de plasma caliente (T, =~ keV) y con una densidad de energia
elevada (= 10%) Jem =3 [20]. A continuacién y rapidamente este filamento explota en el gas
ambiente formando asi una onda de choque expansiva cilindrica con un ntmero de Mach
elevado [34] que a medida que se va expandiendo va incorporando materia del gas ambiente

(blast wave) y que es tipica de los remanentes de supernova.

La evolucion y morfologia de las ondas de choque expansivas de este experimento fueron
monitorizadas usando técnicas de imagen de interferometria y Schlieren. Las imdagenes
del plasma fueron tomadas con una resolucion de aproximadamente 10um iluminandolo
con un pulso sonda corto dirigido perpendicularmente al eje de simetria del filamento del
plasma. Los interferogramas fueron obtenidos usando un interferémetro de Michelson y
proporcionaron la informaciéon sobre la fase que fue directamente transformada a densidad
electronica absoluta en funciéon del radio, permitiendo asi imagenes directas, resueltas en
el tiempo, de la estructura completa de la onda de choque. Complementariamente a la
interferometria, la obtencién de imagenes por la técnica de Schlieren, que se basa en el
principio de que la luz sigue una trayectoria rectilinea a menos que incida sobre un obstaculo
o se produzca un cambio en las propiedades 6pticas del medio, proporciond una medida para
la derivada espacial de la densidad electrénica. Se trata asi, de una técnica muy sensible a
las modulaciones del frente de la onda de choque y al precursor ionizado radiativamente.
Informacion més detallada acerca de estos métodos de imagen se puede obtener en [212].
Una imagen tipica obtenida por la técnica Schlieren de las ondas de choque generadas en
este experimento a 17 ns desde su inicio, junto con el perfil radial de la densidad electronica
obtenida por interferometria puede verse en 5.1, imagen extraida de [41]. En la figura, el
frente de la onda de choque se ve como una linea brillante y el precursor radiativo se puede
observar en el gas que estd por delante del frente de la onda. En la figura 5.2 se presenta
el perfil de la densidad radial de la onda de choque completa para diferentes instantes de

tiempo obtenidas por interferometria.

A partir de las imagenes de la técnica Schlieren se obtuvo también la trayectoria y
el espesor del frente de la onda de choque. De acuerdo con ellos, la onda de choque esta
completamente constituida para instantes de tiempo entre 4 - 6 ns y puede ser completa-
mente caracterizada midiendo el pardmetro de desaceleracion, n, a partir de los datos de
la trayectoria para instantes posteriores y haciendo un ajuste por minimos cuadrados con

funciones del tipo R(t) = St", siendo R(t) la posicion radial del frente de la onda. De este
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Figura 5.1: Imagen Schlieren (izquierda) de la onda de choque a 17 ns y el correspondiente perfil
radial de la densidad electronica (derecha) obtenido por interferometria.
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Figura 5.2: Estructura de la onda de choque en funcién del tiempo.

estudio se concluye que la trayectoria evoluciona a través de dos fases distintas: (i) una
fase fuertemente radiativa entre 7 y 30 ns en la que n = 0.39 = 0.01 y en donde se estima
que la fraccion de energia radiada esté entre el 90 % - 100 % de todo el flujo de la energia
entrante [35] y (ii) una segunda fase, donde el material por el que ya ha pasado la onda
de choque estd mas frio y entonces las pérdidas de energia por radiacion se vuelven menos
importantes lo que conduce a que la onda de choque revierta en una trayectoria en donde
se conserva la energia, con n = 0.51 = 0.01.

A partir de los perfiles de densidad electronica obtenidas de los interferogramas, se

estudié también la compresion de la capa de material justo detras del frente midiendo su
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grosor (obtenido como la anchura completa a la mitad de altura del maximo de la densidad
electronica). La pérdida de energia que sufre una onda de choque que radia intensamente
produce una reducciéon del indice politropico haciendo entonces al gas mas compresible y
adelgazando la capa del material comprimido. Como se ve en la figura 5.2, hay un periodo
inicial de hasta aproximadamente 30 ns en donde el grosor de esta capa no aumenta, lo
que se corresponde con la fase fuertemente radiativa. A continuacion, el gas estd mas frio
y radia menos volviéndose més dificil de comprimir. Por tanto hay un ensanchamiento de
la region de material comprimido a medida que se expande.

A partir de este estudio, se pudo calcular la compresibilidad de la capa de material
detras del frente, definida como el cociente entre las densidades de materia de la capa com-
primida y la ambiente, ¢ = peapa/pPams- La compresibilidad se obtiene, experimentalmente,
como el cociente entre el espesor de la capa y el radio del frente de choque, y en este caso
su valor es dos [41]. La compresibilidad puede ser también calculada empleando la relacion
de conservacion de energia a través de la discontinuidad que es el frente [213]. El indice
politropico, v, en un gas parcialmente ionizado, como es el caso de la onda de choque, es
menor que el valor del gas ideal, 5/3, ya que el gas esta ionizado y ademas emitiendo radia-
cion. Habitualmente esto implicaria un aumento de la compresion del material comprimido
por encima del valor limite para el caso de una onda de choque intensa en un gas ideal,
c¢=(y+1)/(v—1) = 4. El hecho de que en este caso la compresion que se obtiene sea méas
pequena e igual a dos se debe a que el pre-calentamiento del gas por delante del frente de
choque reduce drasticamente el nimero de Mach y por tanto contradice la aproximacién
de choque intenso [37|. A partir del conocimiento de la compresibilidad y de la densidad
electronica se obtiene la ionizacién media para los puntos de la capa comprimida. Para la
region del gas ionizado por delante del frente de choque el valor de la ionizacion media es
directamente obtenido del perfil de densidad electrénica ya que la densidad ambiente es
conocida.

Por otro lado, la compresion de la capa de material detras del frente hace que este sea
susceptible a inestabilidades espaciales como la sobre-estabilidad de capa delgada produ-
cida por presion |214|. Esta se supone que ocurre en capas altamente comprimidas debido
a una descompensacion entre la fuerza de presion térmica detras del frente, dirigida per-
pendicularmente y de forma local a este, y la fuerza que ejerce el material por el que se
propaga la onda de choque, dirigida antiparalelamente a la direccion del movimiento. Este
material se mueve entre los altibajos del frente causando oscilaciones que evolucionan en
el tiempo siguiendo una ley de potencias. Para la aparicién de esta inestabilidad, el indi-
ce politropico del gas debe tener un valor inferior a 1.2 y la compresion debe ser mayor
de 10 [42]. Estas condiciones pueden ser alcanzadas a través de pérdidas de energia por
radiaciéon, aunque como esta inestabilidad es un proceso dindmico puede ocurrir también
cualquiera que sea el mecanismo que haga que se verifiquen las dos condiciones anteriores.
Sin embargo, en este experimento estas inestabilidades no fueron observadas. Laming y

Grun [214] explicaron la ausencia de las mismas en los primeros experimentos de Edwards
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et al. [37] con xen6n mostrando que para poder obtenerlas son necesarias velocidades de la
onda de choque superiores a 25 kms™!. En este experimento las velocidades son menores,
como ya se ha comentado anteriormente, y eso podria justificar su no detecciéon, aunque
se ha comprobado que incluso alcanzando esas velocidades empleando laseres més energé-
ticos, el precalentamiento del gas que estd por delante del frente evitard que se alcancen
valores tan elevados de la compresibilidad, con lo que, en las ondas de choque en xenén,
no es esperable la aparicion de este tipo de inestabilidades [42].

Los blast waves radiativos pueden exhibir también otro tipo de inestabilidades, de-
nominadas inestabilidades oscilatorias por enfriamiento radiativo [45,90], descritas en el
apartado 4.8.2. Como se explicd en los capitulos 1 y 4, es comun en plasmas épticamente
delgados estudiar este tipo de inestabilidad analizando el RPL o la funcién de enfriamiento,
A que se obtiene como la pérdida de potencia por radiacion dividida por las densidades
de electrones y de iones. Como se coment6, cuando esta se puede expresar de forma lo-
cal como una ley de potencias de la temperatura electronica A(T,) o 17 ,con B < 0.8
entonces deberia ocurrir esta inestabilidad, que se observa como una oscilacién temporal
en la velocidad en el frente de la onda de choque. Adelantamos que, en este experimento
dichas inestabilidades no fueron observadas, debido probablemente, y tal como se explica
posteriormente, a que la temperatura en la region de enfriamiento justo detras del frente

del choque no era lo suficientemente elevada.

5.2.3 Analisis de las propiedades microscopicas de la onda de choque

radiativa para plasmas en situacién estacionaria.
5.2.3.1.  Estimacion colisional-radiativa de la temperatura electronica del blast wave.

Ya se ha comentado que en el experimento bajo anélisis, los datos obtenidos experi-
mentalmente fueron los perfiles de densidad electrénica y de ionizacién media para varios
instantes de tiempo, con resolucién en la coordenada radial. Sin embargo, la temperatura
no fue diagnosticada. Hemos procedido a la determinaciéon de la misma haciendo uso de
nuestro modelo CR en estado estacionario procediendo de la siguiente manera [208,215]:
a partir de las bases de datos de ionizacion media que hemos generado, procedimos a rea-
lizar el ajuste polinomico de la propiedad empleando el c6digo PARPRA (recordar que
PARPRA incluye una aplicacién justo para desarrollar la diagnosis de la temperatura elec-
tronica en este tipo de experimentos). Este ajuste fue el empleado para la obtencion del
mapa de ionizacion media presentado en la figura 4.10, imponiendo un error del 0.1 %. La

ionizacion media queda asi como una funcién de la densidad y temperatura electrénicas
N M ' ‘
log Z(ne,Te) = chij(IOgne)Z(log Te)] (5'1)
i=0 j=0

El nimero de polinomios requerido para ajustar el rango completo de condiciones fue

de 4. Haciendo uso de este ajuste, la temperatura diagnosticada es aquella que, para una
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densidad electronica dada, proporciona una ionizacién media que se diferencia con la ex-
perimental como méximo un 0.1 %. En los perfiles de densidad electrénica obtenidos a
partir de los interferogramas presentados en la figura 5.2, se observan fluctuaciones debido
a ser medidas experimentales. Con el fin de evitarlas en la estimacion de la temperatura
realizamos un ajuste previo de dichos perfiles usando funciones gaussianas. En la figura 5.3
presentamos los perfiles suavizados resultantes de la densidad electréonica y de la ionizacién
media. En esta dltima figura observamos que la ionizaciéon media alcanza valores maximos

de 9, lo que supone un 16.67 % de ionizacion relativa, esto es baja ionizacion.
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Figura 5.3: Ajustes con funciones de Gauss de los perfiles de densidad electronica e ionizacion

media experimentales para varios instantes de tiempo.

Con todo ello estimamos la temperatura electrénica en funcion de la coordenada radial
para los instantes de tiempo disponibles experimentalmente, tal y como se muestra en
la figura 5.4. La temperatura més alta se corresponde con la temperatura del frente del
choque. En este experimento, debido a la méxima energia que puede depositar el laser
en el gas, la temperatura electréonica méxima que se puede alcanzar es de en torno a 20
eV y nuestra simulaciéon numérica verifica esa restriccidon, ya que el valor mas alto se da
para el frente del choque a los 3 ns y es de entorno a 17 eV. Como se observa en la
figura, la temperatura del choque decae con el tiempo debido a la pérdida de energia por
radiacion. Esta ultima ioniza el gas que se encuentra por delante del frente lo que provoca
que se genere el precursor radiativo. La absorcién serd méas importante para las regiones
del precursor radiativo que se encuentren més proximas al frente del choque y por tanto
habré una disminucién de la temperatura del plasma a medida que nos alejamos de él, tal
y como se observa en la figura. Podemos observar también de las figuras 5.2 y 5.4 que, en
el precursor radiativo, para los puntos mas alejados del frente (R > 0.11 ¢m) la densidad y

temperatura electronicas, y por tanto la ionizacién media, no varian con el tiempo. Como
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el precursor radiativo esta generado por la radiacion esto podria indicar que en esa region

la radiacion incidente es la misma para cualquier instante de tiempo.
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Figura 5.4: Diagnosis de la temperatura electrénica del blast wave para diferentes instantes de

tiempo.

5.2.8.2.  Andlisis de las propiedades microscopicas de la region de enfriamiento y del frente

de la onda de choque.

Una vez que hemos determinado la temperatura del blast wave y conocemos su densidad
podemos realizar el anélisis microscopico del mismo. En primer lugar, haremos un anélisis
del régimen termodinamico del plasma que se encuentra en la capa de enfriamiento justo
detras del frente del choque. Para ello nos serviremos del mapa de xenén presentado en el
Capitulo 4 (figura 4.6) obtenido con PARPRA. La densidad de materia en la capa posterior
al frente del choque es 3.2 x 107* gem ™2 y, de acuerdo con la figura 5.4, las temperaturas
van desde los 4 hasta los 17 €V como maximo. De acuerdo con el mapa termodinédmico, para
esa densidad de materia, a temperaturas inferiores a 8 eV el plasma podria considerarse
en ETL y a temperaturas superiores, en NETL. Esto implicaria que el plasma en la region
de enfriamiento estarfa en ETL para tiempos posteriores a 21 ns y para tiempos menores
en NETL. Con respecto al plasma en el precursor radiativo, la densidad de materia es
1.6 x 107* gem™3 y las temperaturas serfan siempre menores de 8 eV, lo que, de acuerdo

con el mapa termodinémico, implicaria ETL para todos los instantes de tiempo registrados.
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Para el caso del frente del choque hemos realizado una estimaciéon de la temperatu-
ra suponiendo ETL, esto es haciendo uso de las ecuaciones de Saha-Boltzmann (SB). La
comparacion con la estimaciéon realizada haciendo uso del modelo colisional-radiativo en
estado estacionario (CRSS) se presenta en la figura 5.5 junto con la pérdida de potencia
radiativa calculada con ambos modelos. Se observa que para el instante de tiempo de 21 ns
y tiempos posteriores la temperatura que proporcionan ambos modelos es practicamente
la misma, lo que concuerda con lo que habfamos concluido a partir del mapa termodi-
namico. Por otra parte, para los instantes iniciales se ven claras diferencias entre ambos
calculos. Por ejemplo, a 3 ns las estimaciones CRSS y SB de la temperatura son 17.38
eV y 16.20 eV, respectivamente, esto es una diferencia en torno al 7.3 %. Si observamos el
comportamiento de la pérdida de potencia radiativa, vemos diferencias mas notables entre
ambas simulaciones y también que aunque a 21 ns las temperaturas proporcionadas por
ambos célculos son casi idénticas no ocurre asi con el RPL. A pesra de que ambos modelos
proporcionan similares ionizaciones medias y distribuciones de poblaciones i6nicas en ese
instante, los niveles excitados pueden no encontrarse en ETL y de ahi la diferencia en esta
cantidad. Por tanto, podemos concluir que solo para instantes de tiempo posteriores a 40
ns, una simulacion ETL del frente del choque proporcionaria resultados muy similares a

los del modelo NLTE en estado estacionario tanto en la temperatura electronica como el
RPL.
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Figura 5.5: Comparaciéon entre los calculos de SB y CRSS de las temperaturas del frente del
choque y de su pérdida de potencia por radiaciéon (RPL) para varios instantes de
tiempo.

Para las condiciones de densidad de materia en consideracién y en el rango de tempe-

raturas 1 - 20 eV se presentaron las abundancias relativas de los estados de carga en la
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figura 4.11. De acuerdo con la figura, observamos que, en este rango, el estado de ionizacion

mayor es el Xet1?

, por lo que el xendn, en este experimento, se encuentra poco ionizado.

En el apartado anterior se establecié que los blast waves generados en clusters de gases
podian ser clasificados desde el punto de vista del espesor 6ptico como delgado-delgado.
Se habia llegado a esa conclusién comparando el camino libre medio del foton en el plasma
con un tamano caracteristico del mismo. En este punto, hemos realizado un estudio mas
detallado de esta afirmacién. Para la capa de materia comprimida detras del frente del
choque, hemos comparado el camino libre medio del fotén, calculado como la inversa de
la opacidad media de Planck multiplicada por la densidad de materia, con el espesor de la
capa, D, que se conoce experimentalmente, y la comparaciéon la hemos hecho para diferentes
instantes de tiempo, la cual se presenta en la figura 5.6. Para el cdlculo del camino libre
medio hemos supuesto el plasma en la capa homogéneo con la temperatura del frente del
choque. De la figura se concluye que \..q >> D lo que corrobora que la regién chocada es

Opticamente delgada.
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Figura 5.6: Comparacién entre el camino libre medio del fotén y la anchura a la mitad de altura
del maximo de la capa del choque (D) para varios instantes de tiempo.

Atin asi, esta ultima comparaciéon sigue siendo entre magnitudes promediadas, y asi,
el siguiente paso en nuestro estudio ha sido analizar la influencia o no de los efectos de
opacidad en la simulaciéon cinética de las poblaciones. Esto se ha hecho a través del uso de
nuestro modelo CRSS incluyendo ahora los efectos de opacidad a través del formalismo del
factor de escape, tal y como se describe en el Capitulo 2, suponiendo el plasma homogéneo

nuevamente y con la temperatura y densidad del frente del choque y considerando el
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plasma de geometria cilindrica, con el radio del cilindro igual a la anchura a la mitad de
altura del maximo del frente del choque. En la figura 5.7 comparamos las poblaciones de
las distribuciones i6nicas para diferentes instantes de tiempo, incluyendo o no efectos de

opacidad.
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Figura 5.7: Comparacién entre las abundancias relativas de los iones calculadas incluyendo o no

efectos de opacidad en las ecuaciones de tasas, para diferentes instantes de tiempo.

En la figura, lo primero que se detecta es que las abundancias relativas y las distribu-
ciones de carga idnicas son practicamente las mismas para instantes de tiempo mayores
o igual a 20 ns, y por tanto los cdlculos cinéticos de poblaciones para esos instantes no
son sensibles a los efectos de opacidad, esto es, el plasma es 6pticamente delgado. Para los
instantes de tiempo de 3 y 11 ns se observa que la autoabsorciéon del plasma conduce a un
aumento de la ionizaciéon media, lo cual es un resultado esperado, siendo este comporta-
miento mas notorio a los 3 ns. Asi, para ese instante, las ionizaciones medias calculadas
con o sin efectos de opacidad son 9.32 y 8.92, respectivamente (una diferencia relativa del
4.3 %) mientras que para t = 11 ns son 8.06 y 7.80, respectivamente (una diferencia rela-
tiva del 3.2%). Por tanto, para los primeros instantes de la onda de choque existe cierto
efecto de absorcion que hace variar las poblaciones (sobre todo a t = 3 ns), aunque dichos
cambios no son muy notables. Ademas, los efectos reales de opacidad serian menores de
los obtenidos aqui puesto que nuestro modelo de factor de escape al ser 1D y suponer,
por tanto, las otras dos dimensiones infinitas, podria sobrestimar esos efectos. Incluso asi,
hemos comprobado que el célculo incluyendo autoabsorcién en la cinética de poblaciones

no afecta sensiblemente ni a la opacidad ni a la emisividad monocromaéticas, tal y como se
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puede observar en la figura 5.8 donde se comparan estas propiedades para el instante de
tiempo 3 ns, suponiendo el plasma grueso o delgado. Esta propiedades radiativas son muy
sensibles a los cambios en las poblaciones de los niveles o configuraciones atémicas. Por
todo ello, podemos concluir que la aproximaciéon de plasma opticamente delgado para la
region posterior al frente del choque es adecuada para el calculo de las poblaciones i6nicas

y propiedades radiativas tanto monocrométicas como medias.
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Figura 5.8: Comparacién entre las emisividades y opacidades monocromaéticas del material cho-
cado suponiéndolo 6pticamente grueso o delgado, para el instante de tiempo 3 ns.

Otra cuestion diferente es si la autoabsorcién modifica a la intensidad especifica que se
propaga a través de la capa chocada y que finalmente es emitida por el frente del choque.
Para analizar esto, hemos supuesto nuevamente que el plasma en esta capa es homogéneo
y ademas que la funcién fuente no cambia con la posicién. Para el andlisis del transporte
de radiaciéon, hemos considerado que la geometria es plana, de espesor D. Entonces, la

intensidad especifica que sale del frente del choque medida a lo largo del rayo es
L,(D) = I,(0)e ™) + 3, (1 - e—TV<D>) (5.2)

con 7,(D) el grosor optico de un medio de anchura total D medido a lo largo del rayo y

viene dado por
D
(D) = / o (5)ds (5.3)
0

Hemos supuesto que, en la capa detrés del frente del choque, la intensidad inicial es
cero, esto es [,,(0) = 0. En la figura 5.9 mostramos los célculos de la intensidad especifica a
distintos instantes de tiempo incluyendo autoabsorcién de la radiacién por el plasma o no,
esto es suponiendo al plasma épticamente delgado para todo el rango de frecuencia del fo-

ton. A partir de la figura se observa que la autoabsorcion reduce algunos de los principales
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picos de la intensidad (en aquellas frecuencias en las que el plasma no es completamen-
te delgado), sobretodo en los primeros instantes de tiempo, lo que concuerda con lo que
obtuvimos al analizar las abundancias relativas de las especies i6nicas en el plasma. Sin
embargo, excepto en esos pocos picos, en general los efectos de la opacidad no cambian
sensiblemente la intensidad especifica por lo que, por tanto, asumir al plasma como éptica-
mente delgado es también una buena aproximacion para el calculo del transporte radiativo

en la capa de material chocado.
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Figura 5.9: Intensidad especifica del frente de la onda de choque a diferentes instantes de tiempo
incluyendo auto-absorcion (Abs) o no (No abs).

En lo que se refiere al caracter radiativo de este experimento, se coment6 previamente
que de acuerdo con RYU [1], el blast wave serd radiativo si su tiempo de enfriamiento

radiativo es menor que el tiempo de transporte convectivo. En la figura 4.25 del Capitulo
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4 se presentaban los tiempos de enfriamiento radiativos para el xenén en un rango de
temperaturas que cubre el de este experimento. En este experimento, la densidad estaria
proxima a 3 x 1074 gem ™ y es por tanto la curva asociada a esa densidad en la que nos
fijaremos en la figura. El tiempo convectivo depende de la velocidad del sonido en el medio
que se encuentra por delante del frente del choque. Suponiendo que el material no chocado
es un gas ideal, la velocidad del sonido se puede escribir como:
YRT,

A

donde v = 5/3 y R es la constante de los gases ideales. Suponiendo que la temperatura

(5.4)

Cs —

del gas ambiente precalentado por la radiacion y que escapa del frente del choque estd
en el rango 1 - 5 €V, el tiempo de transporte convectivo estd en torno 107 s. Por tanto,
comparando con él los tiempos de enfriamiento del xenén de la figura 4.25, observamos
que, para todo el rango de temperaturas de interés en estos experimentos y para todas las
densidades, el tiempo de enfriamiento es bastante menor que el convectivo y por tanto el
blast wave es radiativo. Este resultado estd confirmado a través de la comparacion de la
pérdida de potencia radiativa (por unidad de longitud) calculada usando RAPCAL con la
energia cinética que le entra al blast wave por unidad de tiempo |35] obteniendo los valores
de 3 x 107 y 2 x 10% Jm~1s7! [20], respectivamente. Por tanto, la onda de choque emite
mas energia por radiaciéon que la cantidad de energia cinética que le llega. Estos resultados
estan de acuerdo con las observaciones experimentales, donde se detecta que estos blast
waves son radiativos.

Antes de continuar, nos gustaria resaltar que los resultados y las conclusiones que
estamos obteniendo sblo son aplicables cuando los tiempos experimentales son mayores
que los tiempos de ionizacién. Con el fin de delimitar esas regiones hemos representado en
la figura 5.10 los tiempos de ionizacién para el ion con estado de carga mas proximo a la
ionizacién media, calculados con nuestro modelo CRSS, para el rango de temperaturas de
este experimento (1 - 20 €V) y para varias densidades posibles en el mismo.

La densidad de materia de la capa chocada estd proxima a 5 x 1074 gem™ y es en
esa densidad donde nos vamos a fijar. Los tiempos tipicos en este experimento van desde
los 3 a los 100 ns. De acuerdo con la figura 5.4, el frente de la onda de choque tiene una
temperatura de 17 eV y la regién delgada justo detras, que estamos considerando con una
anchura medida a la mitad de la méaxima altura, tiene temperaturas comprendidas entre
17 y 12 eV. Atendiendo a la figura 5.10, los tiempos de ionizacién correspondientes a esa
densidad y esas temperaturas son inferiores al ns con lo que son menores que los tiempos
experimentales. Para el instante de 11 ns, las temperaturas del frente del choque y de la
capa de enfriamiento se encuentran en el rango 14 - 8 eV. De la figura 5.10, se obtiene que los
tiempos de ionizaciéon correspondientes son bastante menores que el tiempo experimental
(del orden de 1078 s). Y ocurre lo mismo para instantes posteriores. Podemos por tanto
concluir que nuestro estudio es adecuado ya que el tiempo de ionizacién es menor que el

experimental.
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Figura 5.10: Tiempo de ionizaciéon para el ion con estado de carga mas préximo a la ionizacion

media para varias temperaturas electronicas y densidades de materia.

5.2.3.83.  Andlisis de las inestabilidades oscilatorias por enfriamiento radiativo del frente

de la onda de choque.

Finalizaremos el estudio del frente del choque y de la regién de enfriamiento analizando
la posibilidad de la aparicién de inestabilidades por enfriamiento radiativo en el frente. Ya
se ha comentado (apartado 4.8.2) que, es muy comun en el campo de la Astrofisica y para
el estudio de las inestabilidades, suponer que la pérdida de potencia radiativa puede ser
escrita localmente como RPL o p?T, eﬁ , con lo que el frente del choque es susceptible a
que aparezca dichas inestabilidades si [ verifica que es menor o igual a 0.8 [203,216]. Esta
aproximacion para el RPL es correcta para Equilibrio Corona o cuando la componente que
domina la pérdida radiativa es la contribucion libre-libre, situaciones que se dan en muchas
ocasiones en escenarios astrofisicos pero que no tiene por qué ser asi en los experimentos
de laboratorio. Por ello, lo primero que hemos hecho es comprobar si la pérdida de po-
tencia radiativa puede expresarse localmente de esta forma en los rangos de condiciones
experimentales bajo analisis. En la figura 5.11, hemos representado RPL/p? para varias
temperaturas electronicas frente a la densidad de materia para el xenén y para el kripton,
ya que también se han hecho experimentos de blast waves radiativos con clusters de este
ultimo elemento [20,43]. De la figura, se detecta que en la region 15 - 20 eV el cociente
es practicamente independiente de la densidad. Para el resto de temperaturas, el cociente

presenta una dependencia casi lineal con la densidad de materia, esto es, una dependencia
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débil. Por tanto, y de forma aproximada, se puede expresar RPL pzTeﬁ de forma local
para ambos elementos, por lo que podemos analizar la apariciéon de las inestabilidades

estudiando exclusivamente .
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Figura 5.11: Cociente entre el RPL y p? para Kr y Xe, para varias temperaturas electronicas,

frente a la densidad de materia.

En la figura 5.12 hemos representado la funcién de enfriamiento, A, (obtenida como
RPL/p?) frente a la temperatura para varias densidades para mostrar la forma de la curva

ya que el exponente 8 se puede obtener como

d(log A)

Toe L) (5.5)

8=

Nosotros hemos obtenido el coeficiente 5 haciendo uso de las parametrizaciones polino-
micas del RPL realizadas con PARPRA. En la tabla 5.1 se detallan los rangos de densidad
y temperaturas en los que se verifica que el exponente es menor que 0.8 y que por tanto las
inestabilidades por enfriamiento pueden aparecer. De la tabla se desprende que para la den-
sidad de 5x 10™* gem ™3, que es aproximadamente la densidad de la regiéon de enfriamiento
de este experimento, la aparicion de la inestabilidad aparece a mayores temperaturas para
el xenén que para el kripton. Para este tltimo, el rango de temperaturas estaria entre los
10 y los 16 eV, lo cual esta de acuerdo con la deteccion de oscilaciones del frente del choque
de blast waves generadas experimentalmente en kripton [20,43]. Para el xenon, el rango es
para temperaturas mayores a 17 €V, las cuales no se logran en este experimento de acuerdo
con la diagnosis de temperatura que hicimos con PARPRA | y este resultado concuerda con

que no se hayan detectado tampoco experimentalmente [43].
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Figura 5.12: Funcién de enfriamiento para el Kr y el Xe para varias densidades de materia frente

a la temperatura electronica.

Tabla 5.1: Rangos de temperatura electronica en los que f < 0.8 para varias densidades de

materia.
p (gem™3) Kr Xe
10-° T, > 7eV 6eV<T,. < 13eV
5x107°  8V<T, <18V 8V<T, < 1leV, T, > 16eV
10~4 9eV<T, <17V  8eVT, < 10eV, T, > 16eV
5x 1074 10eV<T, < 16eV T, > 17V
10-3 11eV<T, < 16eV T. > 18V

5.2.8.4. Estudio del precursor radiativo.

Hasta este punto, hemos analizado el frente del choque y el plasma que se encuentra en
la region de enfriamiento justo detras del frente. A continuacion presentamos el analisis que
hemos realizado del precursor radiativo. Lo primero que observamos a partir de la figura
5.4 es que para la region del precursor radiativo que se encuentra mas alejada del frente del
choque, esto es R > 0.11 cm, la temperatura y la densidad electronica son practicamente
independientes del tiempo, lo que implica que esa regiéon se puede considerar en estado
estacionario. Obviamente, la variacién de las condiciones serd mayor en el tiempo cuanto
méas nos acerquemos al frente del choque porque esa region estd mas influenciada por la
radiacion emitida desde la onda de choque radiativa, que ird cambiando con el tiempo.
Como vimos anteriormente, el plasma en la region de enfriamiento puede ser considerada
como Opticamente delgada. El plasma en el precursor radiativo tiene una densidad menor

que esta capa y por tanto la autoabsorcion serd menos importante, por lo que el plasma
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del precursor radiativo también puede ser considerado como opticamente delgado. Sin
embargo, como sabemos, el origen del precursor radiativo es la ionizacién del plasma que
se encuentra por delante del frente del choque debido a la radiaciéon que escapa de este, y por
tanto, el precursor radiativo debe ser 6pticamente grueso para algunas regiones espectrales
de esa radiacion. Hemos analizado la absorcion de la intensidad especifica emitida por el
frente del choque por parte del precursor radiativo. Para hacer el estudio de una forma
mas sencilla hemos dividido el precursor radiativo en regiones homogéneas caracterizadas
por una temperatura y densidad electrénicas promedio. En la figura 5.13, presentamos la
estructura de dichas regiones para el instante de tiempo 3 ns. Esta divisiéon y para este

instante, serd la que utilizaremos para el andlisis de la absorcién por el precursor radiativo.

Layer 6
(T,)=240
(Z)=1.90

D=115

Figura 5.13: Divisién en capas o regiones, layers, del precursor radiativo para ¢ = 3 ns. La
temperatura estd en eV y la longitud de cada regién, D, en um.

Las temperaturas electronicas del precursor radiativo fueron estimadas también con
nuestro modelo CRSS y, de acuerdo con el mapa termodinamico del xenén de la figura 4.6,
para la densidad de materia del precursor (1.6 x 10~* gem™3), la aproximacion de ETL es
valida para temperaturas inferiores a 8 eV. De acuerdo con la figura 5.4 las temperaturas
del precursor son menores y por tanto la aproximaciéon ETL es una buena aproximacion
para analizarlo. Supondremos que el precursor radiativo ya estd generado por la radiaciéon
que proviene del frente del choque en ese instante de tiempo y estudiaremos cémo absorbe
la radiacion que el choque continta emitiendo en ese instante. La intensidad especifica es
calculada con la ecuacion (5.2), pero ahora la intensidad inicial en cada celda no es cero.
Para la regiéon 1 esa intensidad es la que proviene del frente del choque, mientras que para
las demés regiones, esa intensidad corresponde a la saliente de la region previa.

En la figura 5.14 hemos representado los espesores 6pticos monocromaticos de algunas
de las regiones del precursor. Una regiéon serd 6pticamente delgada si su espesor 6ptico es
menor que la unidad. De la figura se observa que el precursor radiativo es opticamente
delgado para casi todo el rango de energias del fotéon, excepto para algunas pequenas
ventanas. Esas ventanas se desplazan hacia valores menores de energia del foton a medida
que nos alejamos del frente del choque, esto es a medida que el nimero indicador de la
regiéon aumenta, resultado este esperable puesto que al alejarnos del frente la temperatura
de la region disminuye y por tanto también la ionizacion media. Asi, la region 1 absorbe
la energia emitida por el frente del choque en las energias entorno a 20 y a 80 e¢V. En las
capas 3 y 6 se absorberan aquellos fotones con energias en torno a 20 eV mientras que en

la altima region se absorben fotones con energias comprendidas entre 10 - 20 eV y una
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ventana entorno a 30 eV. En todos estos casos, la region espectral corresponde al XUV.

Por otra parte, de la figura se desprende que los fotones con energias mayores de 100 eV

(XUV y rayos X) escapan del precursor sin ser absorbidos.
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Figura 5.14: Espesores 6pticos monocromaticos para algunas de las capas o regiones del precursor

radiativo para el instante de 3 ns.

Finalmente, el precursor radiativo también emitird radiacion ya que se encuentra ioniza-

do. Hemos comprobado la importancia relativa en la intensidad especifica de la radiacion

que atraviesa el precursor radiativo de esta contribucion respecto a la que proviene del

frente

del choque.

En la figura 5.15 hemos representado la intensidad especifica saliente de algunas de las

regiones del precursor para el instante de 3 ns junto con su auto-emision. Observamos de

la figura que la contribucién de la auto-emisiéon es importante so6lo para los fotones en el
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rango 1 - 30 eV (visible, UV). Sin embargo, tal y como vimos en la figura 5.14, en esta
region espectral el precursor radiativo absorbe radiacion asi que la autoemision deberd ser
incluida en la simulacién de la propagacion de la radiacién por el precursor radiativo y en

la simulacion cinética del mismo.
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Figura 5.15: Intensidad especifica y autoemisiéon de algunas de las capas del precursor radiativo
para el instante de 3 ns.

5.2.4 Analisis de la influencia del tiempo en el frente del choque.

En el apartado anterior se realiz6 una estimaciéon de la temperatura del frente del
choque haciendo uso del modelo NLTE en estado estacionario (que denotaremos en lo que
sigue como EE). En este apartado vamos a realizar la estimacion de la temperatura del

frente del choque empleando para ello el modelo CR con dependencia temporal (DT). Para



Simulacion de ondas de choque radiativas en remanentes de supernovas. 163

ello resolveremos las ecuaciones de tasa con dependencia temporal de acuerdo a como se
explico en el Capitulo 2. Debido a que a partir del experimento solo se conocen la densidad
electronica y la ionizacién media para cinco instantes de tiempo en el rango de 3 - 83
ns, hemos realizado, en primer lugar, un ajuste de ambas cantidades usando una funciéon
polinémica de orden tres. La calidad del ajuste puede verse en la figura 5.16. Los errores
cometidos en el ajuste son siempre menores del 3%. Un ajuste similar se realizo con la

densidad electronica, obteniendo errores similares también.
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Figura 5.16: Ajuste polinémico en funcion del tiempo de la ionizacion media experimental.

Haciendo uso entonces de los perfiles temporales de la densidad electrénica y de la
ionizacion media proporcionados por el ajuste, la temperatura electronica fue estimada
en cada instante resolviendo el sistema de ecuaciones de tasa dependientes del tiempo,
ecuacion (2.16), mediante un procedimiento iterativo que finaliza cuando la diferencia
relativa entre las ionizaciones medias experimental y teodrica es menor del 0.1%. En la
figura 5.17 mostramos la temperatura del frente de la onda de choque en funcién del
tiempo estimada haciendo uso de los modelo de ETL, el EE y el DT [208]. Lo primero
que se observa es que las tres simulaciones proporcionan temperaturas muy similares para
tiempos posteriores a 15 ns. Ademas, incluso para instantes més tempranos, las diferencias
entre las tres temperaturas son pequenas, sobre todo entre las simulaciones ETL y DT.
Asi, por ejemplo, a 5 ns las temperaturas dadas por los modelos EE, DT y ETL son 16.50,
15.50 y 15.40 eV, respectivamente.
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Figura 5.17: Comparacion de las temperaturas electronicas del frente de la onda de choque ob-
tenidas con los modelos ETL, EE y DT.

Haciendo uso de las temperaturas estimadas con los tres modelos teéricos hemos anali-
zado las abundancias relativas de los iones obtenidas con ellos. En la figura 5.18 mostramos
las abundancias para dos instantes de tiempo. Como la ionizaciéon media es la misma en
las tres simulaciones la ventana de iones que contribuye es también la misma. A 6 ns se
puede observar que las abundancias obtenidas con los modelos ETL y DT son semejantes
aunque el ion mas abundante predicho por ambos modelos no concuerda (Xet? y Xet8,
respectivamente). Asi, aunque las temperaturas estimadas por las simulaciones ETL y DT
son bastante similares, de acuerdo con la figura 5.18, existen diferencias en las abundancias
proporcionadas por ambos modelos. Por otro lado, la simulacion EE coincide con la DT
en lo que se refiere al ion més abundante pero, sin embargo, existen discrepancias en las
abundancias relativas de los iones. Por tanto, aunque las temperaturas estimadas por los
tres modelos a los 6 ns son proximas, se detectan diferencias en las abundancias fraccionales
de los iones que contribuyen a la distribucion del estado de carga (que son, esencialmente,
Xet8 Xet? y Xet19). Por el contrario, para el tiempo de 23 ns se observa en la figura
un acuerdo considerable entre las abundancias de los iones obtenidas con los diferentes
modelos.

Sin embargo, las abundancias relativas de los iones en el plasma son propiedades prome-
dias y un estudio més detallado de las diferencias entre los modelos ETL y NETL requiere
un andlisis de las poblaciones de nivel atémicas. Para ese estudio haremos uso de los b-plots,

que fueron presentados y explicados en el Capitulo 4. En la figura 5.19 se han representado
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Figura 5.18: Comparacion de las abundancias relativas de los iones en el plasma en el frente del
choque obtenidos con los modelos ETL, EE y DT.

los b-plots de los dos iones principales, Xe™® y XeT6, para las simulaciones EE y DT con
respecto al modelo ETL, a los 23 ns. Se observa que tanto para la simulacion EE como
para la DT solo el nivel fundamental y los primeros estados excitados podrian considerarse
que han alcanzado el ETL. A medida que la energia de la configuracion atomica aumenta,
las diferencias entre los célculos ETL y NETL también lo hacen (esta tendencia es mas
notable en el ion Xe™® que en el ion Xe™®). Ademas, la desviacion del régimen ETL es
un poco més importante en el modelo DT que en el EE. Por tanto, aunque a los 23 ns
las abundancias relativas de los iones obtenidas con los dos modelos de NETL son muy
similares a las obtenidas en ETL (tal y como se mostré en la figura 5.18), se observa,
por el contrario, que para las poblaciones de las configuraciones atéomicas en el plasma, la
aproximacion ETL no es adecuada, excepto para las menos energéticas.

Estas diferencias en las poblaciones de las configuraciones atémicas proporcionadas por
los diferentes modelos cinéticos implicaran, como consecuencia, discrepancias en las propie-
dades radiativas espectrales ya que estas son muy sensibles a las poblaciones. En la figura
5.20 se han representado las opacidades y las emisividades monocrométicas calculadas con
los tres modelos cinéticos considerados a los 6 y 23 ns. Tanto para las emisividades como
para las opacidades las diferencias son més notables a los 6 ns que a los 23 ns, resultado
esperable atendiendo a las discrepancias obtenidas cuando se analizaron las abundancias
relativas de los iones. Como la ventana de iones que contribuye a los espectros es la misma

en los tres modelos, las estructuras que se obtienen en los espectros son las mismas, y por



166 Anélisis de experimentos.

1 1
T 1. T T T T T T T T T T T T T T
¢ --ﬁd . “rra L]
Ty — r-gu.‘::;;-. -
- Y T - - Ve .. -
i 3
_ . t=23ns, Xe*® ey
t=23ns, Xe*s ™~ h
EE s ETL DTVsETL Ty,
0.8 p— - 0.8 p— -
o o
0.6 - - 0.6 = -
.
i DY o o *
H . Bt TR o o

0.4 = e 0.4 = s
l ] l ] l ] 1 I l ] l ] l : 11 ST
0 0.4 0.8 1.2 1.6 0 0.4 0.8 1.2 1.6

ey i
1
T T T T T T T N T T T T T T T
LT L
:A-.‘.-.-rh&. ' ot e
i - .. T -

L B :’:4‘1’:‘-‘_ n s R L R -

e T -,
= 6 . e fa = * -
t=23ns, Xe* . el t=23ns, Xe's i, ot
EE vs ETL DT s ETL - 'q":"ﬁy

08— - 08 1=

0.6 = -
0.6 = -

. " Ttet I -.:-'-.- N
04 |- St et y A B e .r

Figura 5.19: b-plots para las simulaciones EE y DT de los dos iones més abundantes a los 23 ns.

tanto, las diferencias entre los modelos estan relacionadas con las alturas de los picos y la
profundidad de los valles en las opacidades y en las emisividades. Sin embargo, se observa
de la figura que el desacuerdo es mayor para la simulaciéon ETL en los dos instantes, sobre-
todo en el espectro de emisividad. Asi, a los 6 ns las discrepancias se observan tanto en el
espectro de opacidad como en el de emisividad, mientras que a los 23 ns las diferencias solo
se detectan para la emisividad, lo que significa que el estado fundamental y los excitados
menos energéticos podrian ser considerados en ETL pero no los otras configuraciones ato-
micas excitados (de acuerdo con lo que se concluy6 al analizar los b-plots). Este resultado
se mantiene incluso para instantes de tiempo posteriores. En la figura 5.21 se presenta la
pérdida de energia radiativa en funcion del tiempo, calculada suponiendo el plasma 6p-

ticamente delgado, donde se puede observar que las diferencias en la simulacién en ETL
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solo desaparecen para instantes de tiempos posteriores a los 50 ns. Por otra parte, con
respecto a los modelos EE y DT, se observa que ambas simulaciones proporcionan simila-
res resultados, incluso en los primeros instantes, tanto para las opacidades y emisividades

monocromaticas como para las opacidades medias y el RPL.
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Figura 5.20: Comparacion de las opacidades y emisividades monocromaéticas del frente del choque
obtenidas con los modelos ETL, EE y DT.

Finalmente, también se ha analizado la influencia del modelo de cinética de poblaciones
en el calculo de la intensidad especifica emitida a través de frente de la onda de choque ya
que esta afectard al precursor radiativo. Se ha supuesto que la capa de material chocado
es un plasma homogéneo en el que la funcion fuente no varia con la posicion, de geometria,
plana con espesor D. Este espesor es calculado como la anchura completa a la mitad de

altura de la capa de material chocado, que es medida experimentalmente y que varia entre
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Figura 5.21: Comparaciéon del RPL obtenido con los modelos ETL, EE y DT.

las 86pum (a los 3 ns) y las 167um (a los 83 ns) [208]. La intensidad se calcula a partir de
la ecuacion (5.2) suponiendo que la intensidad entrante al material chocado es nula. En
la figura 5.22 se ha representado la intensidad emitida por el frente de la onda de choque
en dos instantes de tiempo (6 y 26 ns) calculada con los tres modelos. Como la intensidad
especifica depende de la emisividad y del coeficiente de absorcion, los resultados obtenidos
cuando analizamos dichas propiedades gobernardn su comportamiento. De nuevo se obser-
van las mayores diferencias para los instantes de tiempo méas tempranos y también para
la aproximacién de ETL. Sin embargo, las intensidades proporcionadas por los modelos
DT y EE son bastante similares. Por tanto, del anélisis completo podemos concluir que
la temperatura electronica, las poblaciones de nivel y las propiedades del material que se
encuentra en la region justo detras del frente de la onda de choque pueden ser obtenidas
usando el modelo EE ya que las diferencias con respecto al DT no son significativas. Este
es un resultado interesante ya que este hecho reduce considerablemente la complejidad de
las simulaciones CR y también nos permitiria utilizar las parametrizaciones polinémicas
de las propiedades medias del plasma realizadas con PARPRA en EE para posteriores aco-
plamientos a simulaciones radiativas-hidrodinamicas. Por otra parte, el modelo ETL solo

serd fiable para tiempos posteriores a los 50 ns.
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Figura 5.22: Intensidad emitida por el material chocado a lo largo de la direccién del rayo calcu-
lada con los modelos ETL, EE y DT.

5.2.5 Analisis de la influencia del campo de radiacién en el precursor

radiativo.

En este apartado se presenta un analisis del efecto del campo de radiaciéon que proviene
del frente del choque en las simulaciones CR del plasma del precursor radiativo. Antes de
nada, hemos estudiado la opacidad en el precursor para su densidad de materia y en el
rango de temperaturas 1 - 10 eV que es el que estimamos para el precursor radiativo a partir
de la simulacion EE y que se muestra en la figura 5.4. Asi, en la figura 5.23 mostramos las
opacidades monocrométicas para la densidad de materia del precursor radiativo y varias
temperaturas del rango comentado. A partir de la figura se observa que, para el rango
de temperaturas de interés, la absorciéon es mucho més pronunciada en dos intervalos de
energias del foton: en torno a 50 - 100 eV y 10 - 20 eV (XUV). Para las regiones de menores
temperaturas del precursor radiativo el ultimo intervalo de energias es el mas importante.

La intensidad especifica en cada punto del precursor radiativo ha sido calculada em-
pleando la ecuacion (5.2) donde la intensidad inicial es la saliente del frente del choque.
En cada punto, también, se considera la radiacién que proviene de puntos anteriores en el
precursor (como ya se coment6 anteriormente la auto-emision debe también ser considera-
da). Como la temperatura del precursor va disminuyendo con la distancia al frente, hemos
despreciado la radiacion que proviene de los puntos del precursor que estén por delante
del analizado. Por otra parte, las opacidades y emisividades monocromaéticas del precursor
necesarias en la ecuacion (5.2) fueron calculadas con la temperaturas del mismo estimadas
con el modelo EE sin incluir procesos inducidos por el campo de radiacion. Un estudio mas
riguroso requeriria un calculo autoconsistente para estimar las temperaturas incluyendo

los procesos radiativos en el modelo CR. Sin embargo, nuestro principal propoésito es rea-
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Figura 5.23: Opacidad monocromatica escalada en potencias de 10 del precursor radiativo para

varias temperaturas.

lizar aqui un analisis cualitativo del efecto de la inclusiéon de los procesos inducidos por la
radiaciéon en los cdlculos cinéticos en el precursor radiativo en este experimento ya que no
ha sido realizado con anterioridad.

En la figura 5.24 presentamos un ejemplo de la intensidad especifica a 11 ns en va-
rios puntos del precursor radiativo. En particular se comparan la intensidades especificas
calculadas en cada punto del precursor radiativo con la emitida por el frente del choque.
Los valores mayores de la coordenada radial implican puntos del precursor radiativo méas
alejados del frente. A partir de la figura se observa que hay una contribuciéon apreciable de
la auto-emision del precursor en la region de energias del foton entre 1 - 5 eV que produce
un aumento en la intensidad en ese rango. Por otra parte, observamos que la absorciéon
de la radiacion estd fundamentalmente localizada en la regiéon de fotones 50 - 100 €V para
posiciones mas cercanas al frente del choque y por tanto, més calientes, y en la regiéon 5
- 20 eV para posiciones mas alejadas del frente y por tanto, méas frias, regiones ambas de
XUV del espectro. Este es un resultado esperable de acuerdo a lo observado en la figura
5.23, por tanto el precursor puede ser considerado dpticamente delgado para fotones cuyas
energias no estén en esos rangos.

Como se coment6 anteriormente, hemos incluido los procesos inducidos por el campo
de radiacion en el modelo EE. Para ello vamos a suponer que el campo de radiacion es
planckiano y por tanto lo primero que llevamos a cabo es el ajuste de la intensidad especifica

que se tiene en cada punto del precursor por una funciéon de Planck. Ya que el precursor
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Figura 5.24: Comparacién entre la intensidad especifica emitida por la capa de material chocada
y la que se propaga a través del precursor radiativo a los 11 ns.

radiativo absorbe fundamentalmente en dos regiones de energias de los fotones, hemos
aproximado la intensidad especifica por dos funciones de Planck que tratan de reproducir
los valores de la intensidad especifica en dichos rangos. En la figura 5.25 mostramos un
ejemplo a 11 ns, donde se ve que las temperaturas de radiacién de las dos funciones de
Planck son 12.20 y 6 eV y los coeficientes de diluciéon 0.3 y 0.1, aunque aqui estos tltimos
no tienen significado fisico ni geométrico si no que son pardmetros que se obtienen en el
ajuste de la intensidad especifica por las funciones de Planck.

Con este modelo del campo de radiacion estimamos de nuevo la temperatura del pre-

cursor radiativo y comparamos los nuevos resultados con aquellos obtenidos sin considerar

los procesos inducidos por la radiacién. En la figura 5.26 hemos presentado la comparacion
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Figura 5.25: Intensidad especifica aproximada por una funcién de Planck.

para dos instantes de tiempo. Para un valor dado de la ionizacién media, la temperatura
electronica predicha por el modelo que incluye los procesos radiativos es menor, lo que es

coherente ya que estos procesos aumentan la ionizacién del plasma.

En la figura 5.27 hemos presentado una comparaciéon entre las abundancias relativas
de los iones calculadas con y sin campo de radiacién en el modelo EE para dos instantes
y varias posiciones del precursor radiativo. A partir de las figuras 5.26 y 5.27, podemos
concluir que el efecto de la radiaciéon es mas importante a 3 ns que a 44 ns, lo que puede
estar relacionado con el hecho de que el blast wave irradia de forma mas intensa a los 3 ns,
como muestra la figura 5.21. Asi, las diferencias a los 3 ns tanto en la temperatura estimada
como en las abundancias relativas pueden ser claramente observadas mientras que a los
44 ns, aunque se detectan algunas diferencias en las temperaturas estimadas en puntos
alejados del frente del choque, estas discrepancias no son lo bastante grandes como para
introducir diferencias en las abundancias relativas. Por lo tanto, la influencia de los procesos
inducidos por la radiacion en el balance de carga serd importante fundamentalmente en
instantes tempranos, cuando el blast wave emite radiacion de forma mas intensa y decaeré
a medida que pasa el tiempo. Anteriormente, habiamos comentado que como la méaxima
temperatura alcanzada en el precursor radiativo era inferior a 8 eV, de acuerdo con el
mapa termodinamico del xenén, el precursor podia considerarse en ETL. Sin embargo,
se comprueba que eso no es cierto para los tiempos menores a 40 ns ya que los procesos
radiativos influyen en el balance de carga del plasma, lo cual no puede ocurrir en ETL ya
que esos procesos son despreciables frente a los procesos colisionales, y por tanto en esos
primeros instantes es necesario emplear un modelo EE que incluya procesos radiativos para

simular el precursor radiativo. Solo para tiempos posteriores a 40 ns se puede suponer en
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ETL lo cual concuerda con la estimacion del tiempo que tarda el precursor radiativo en

alcanzar ese estado de acuerdo con la referencia [217].
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5.3 Analisis de jets supersénicos radiativos y de su

interaccién con un gas ambiente.

En esta seccion se aborda el estudio y andlisis de las propiedades microscopicas de un
jet supersonico de aluminio que se enfria radiativamente y que se puede propagar tanto en
el vacio como en argon, haciendo este ultimo de gas ambiente. El jet fue producido en el
dispositivo de potencia pulsada del Imperial College, Londres (Reino Unido), denominado
MAGPIE [72]. El proposito de los autores fue reproducir en laboratorio los jets generados en
la formacion de estrellas jovenes (los conocidos como objetos Herbig-Haro) y la interaccion

de los mismos con el medio interestelar (el cual es emulado mediante el argon).

El anélisis que hemos realizado se encuentra claramente dividido en dos partes. En
la primera, hemos hecho un estudio de la influencia del modelo cinético empleado para la
determinacién de las poblaciones de nivel atémicas en el plasma de aluminio del jet. En par-
ticular, hemos empleado nuestros modelos cinéticos incorporados en RAPCAL en ETL, en
NETL en estado estacionario (denotado como EE) y con dependencia temporal (denotado
como DT) y suponiendo el plasma como 6pticamente grueso o delgado (esto es, incluyendo
o no efectos de reabsorcion de la radiacion del plasma en el célculo de las poblaciones).
Hemos estudiado la influencia de estos modelos en el calculo tanto de propiedades medias
como son la ionizacién media, la opacidad media de Planck y el RPL y de propiedades
espectrales tales como la emisividad y opacidad monocromaéticas y la intensidad especifica
de la radiacion emitida por el jet [218]. Este estudio nos permitira concluir para qué con-
diciones de densidad y temperatura (o regiones) del plasma de aluminio en el jet pueden
ser usados modelos cinéticos aproximados en lugar de modelos NETL con dependencia
temporal (6pticamente grueso o delgado), puesto que estos ultimos son més complejos y
computacionalmente costosos. Ademdés, también nos permitird hacer una caracterizacion
de propiedades microscépicas del plasma en el jet. Los perfiles de densidad y temperatura
requeridos para nuestros calculos cinéticos no fueron obtenidos experimentalmente si no
mediante una simulacion realizada por el codigo magnetohidrodinamico GORGON [219],
con lo que el estudio aqui presentado se trata més bien de un postprocesado de la simulacion

hidrodinamica.

La segunda parte del andlisis de nuestro experimento estd dedicada al estudio del
denominado bow shock que, como se coment6 en el Capitulo 1, es una onda de choque
(radiativa, en nuestro caso) que se genera en la punta del jet al interaccionar este con
el argon (que emula al medio interestelar). Analizaremos sus propiedades microscopicas
empleando para ello los modelos EE y ETL (los dependientes del tiempo no son posibles
en este caso al no disponer de suficiente informacién de su evolucién en el tiempo a partir
de la simulaciéon hidrodinadmica) en funcién de la coordenada z y en los dos instantes de
tiempo en donde hay datos de la simulaciéon hidrodindmica, 300 y 400 ns. Analizaremos

también el efecto que la radiacion emitida por el jet de aluminio tiene sobre las propiedades
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microscopicas del bow shock y finalmente, puesto que se trata de una onda de choque

radiativa haremos un estudio de la posibilidad de aparicién de inestabilidades térmicas.

5.3.1 Estudio de la propiedades microscépicas del plasma del jet.

Antes de pasar a presentar el estudio, se mostrard una breve descripcion del experi-
mento, de los perfiles de densidad y temperatura empleados obtenidos con GORGON;, y

de la discretizacion espacial en celdas que hemos realizado del jet.

5.3.1.1. Descripcion del experimento y de la dinamica del jet.

Una descripcion detallada del montaje experimental puede encontrarse en [55,72,220].
Nuestro proposito aqui es dar una breve descripcion del mismo y de las simulaciones hidro-
dindmicas realizadas para la obtencion de los perfiles temporales y espaciales de densidad
de materia y temperatura electronica del plasma empleados en nuestras simulaciones nu-
meéricas de las propiedades microscopicas. Los jets fueron producidos por el dispositivo de
potencia pulsada MAGPIE a través de la ablacion de una lamina de aluminio, generan-
dose un plasma. Esto se consigue mediante un pulso de corriente de 1.MA y 250 ns de
duracién en una configuracion radial del Z-pinch. En la figura 5.28 se muestra un esquema
del montaje que genera el jet y de como se introduce el argon en la cdmara tomado de
la referencia [72|. La figura muestra el camino de la corriente eléctrica (linea discontinua),
el campo magnético toroidal (flechas entrantes y salientes al papel) y la direccion de la
fuerza magnética (flechas solidas por encima de la lamina (foil) de aluminio). La region
que rodea el jet representa el plasma de baja densidad generado a partir de la ablacion de
la lamina de aluminio. Un ejemplo de la estructura y de la evolucién del jet, tanto cuando
se propaga en el vacio como cuando lo hace en argdn, se presenta en la figura 5.29, en
donde se muestran las iméagenes de la autoemision del plasma en el rango XUV registradas
experimentalmente.

En vacio, se observa que el jet estd altamente colimado, con un cociente entre su
longitud y anchura de 20, y el flujo es mantenido durante al menos 470 ns, alcanzando la
parte superior del jet una altura de al menos 35 mm por encima de la lamina. El jet tiene
un borde suave bien definido, presentando un alto grado de simetria tanto radial como
azimutal. Ademés, posee un perfil de densidad electronica que disminuye con la altura (a
lo largo de la direccion axial) y no presenta perturbaciones apreciables en su forma o en la
intensidad de la emision. Un pardmetro importante es la velocidad del jet. Se ha observado
que el jet es supersonico con velocidades mayores a los 100 km/s en la punta y ntmeros
de Mach entre 3 - 5. En el caso en donde hay argén como gas ambiente por encima de la
lamina de aluminio, el gas no obstaculiza la formacién de un jet bien definido y colimado
pero da lugar a la aparicion de nuevas caracteristicas. A medida que el tiempo pasa, la
ablacion a partir del disco de aluminio se extiende radialmente. Como consecuencia de ello,

se genera una onda de choque (conocida como ablation shock) que se mueve verticalmente
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Figura 5.28: Representacion esquemaética de la formacion del jet y de su interaccion con el argon
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Figura 5.29: Imagenes de autoemision del jet obtenido a partir de una lamina radial de aluminio
en el rango del XUV propagandose en el vacio (izquierda) y en el argon (derecha) a
320 y 330 ns, respectivamente.

hacia arriba y se expande radialmente. Esta onda de choque comienza convergiendo sobre el
eje Z, formando finalmente una columna de plasma (jet), y contintia con una implosiéon en
cremallera. Tanto el jet central como el ablation shock permanecen bien definidos durante
todo el experimento. A 240 ns (cerca de donde se produce el pico de corriente) el jet
alcanza su didmetro minimo (1 mm) y va aumentando con el tiempo. A partir de los 300
ns aparece una onda de choque secundaria (que se denomina bow shock) y que se propaga
en el eje por delante del ablation shock (ver figura 5.29). El bow shock esta conducido
por el redireccionamiento y la aceleraciéon del flujo producido por una estructura tipo
boquilla que se forma en la parte superior del ablation shock. De este experimento se realizé
una simulacién numeérica hidrodinamica [72] haciendo uso del cédigo GORGON [219], un

codigo en paralelo explicito disenado para resolver las ecuaciones magnetohidrodindmicas
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resistivas en una malla 3D cartesiana empleando un algoritmo del tipo Van Leer. En la
figura 5.30 se presentan los perfiles de densidad de materia y de temperatura electronicas
en el eje Z para tres instantes de tiempo y en funcién de la coordenada z. A partir del perfil
de temperatura podemos observar que para cualquier instante de tiempo representado, la
longitud del jet en argén es menor que en el vacio. Ademas podemos observar también
que el bow shock no estd todavia formado a los 200 ns, que a 300 ns ya es visible y esta

localizado en torno a 15 mm y que a 400 ns se ha desplazado a los 23 mm.
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Figura 5.30: Perfiles de densidad de materia y temperatura electrénica en el eje del jet tanto para

la propagacion en vacio como en argédn, obtenidos con el codigo GORGON.

5.8.1.2.  Discretizacion numérica del jet.

Para las simulaciones numéricas hemos empleado los perfiles de densidad y temperatura
obtenidos con GORGON. Hemos discretizado el plasma en el jet a lo largo del eje Z
en un namero finito de celdas (ver figura 5.31) de grosor Az de en torno a 2 mm para
todas las celdas en el caso del jet en el vacio. En el caso de propagaciéon en argbén la
discretizacion fue de anchura no homogénea aunque en promedio Az estaba en torno a
0.7 mm. Hemos supuesto un secciéon rectangular para las celdas de area dada por AzAr,
donde Ar es el radio medio del jet cilindrico, cuyo valor es aproximadamente de 3 mm en
ambas situaciones. Con el fin de poder hacer simulaciones CR, con dependencia temporal
hemos realizado una interpolacion lineal en el tiempo de la densidad de masa y temperatura
electronica en cada celda.

Con respecto a las intensidades totales de la radiacion del jet en las direcciones trans-
versal, (I7(v)), y longitudinal, (I7(v)), estas vienen dadas por la suma de la contribucion

de cada una de las celdas en que ha sido dividido el jet, esto es

Ir(v) = > Ir,(v) (5.6)
=1

In(w)=> I,(v) (5.7)
=1
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Figura 5.31: Ilustracion del modelo de discretizacion del jet. El nimero de celdas aumenta con
el tiempo debido a la propagacion del jet. Se muestran también las intensidades en
las direcciones transversal (I7(v)) y longitudinal (I, (v)).

donde I, (v) e Ir,(v), son las soluciones de la ecuacion (2.19) en la aproximacion estacio-

naria y en la direcciéon del rayo y vienen dadas respectivamente por las expresiones:

Ji(v —ri(V)AT;
hxmzzﬁzgu—e VE) (5.8)
I, (v) = ffiZ§e§:Zii*l“k“°Azk<l-— e (A% (5.9)

donde nc es el namero de celdas. Las intensidades transversales provenientes de cada celda
pueden resultar muy tutiles para realizar diagnosis espectroscopica de las condiciones de
densidad y temperatura del jet en vacio con resolucién temporal y espacial si el experimento
se disena de tal manera que estas intensidades queden registradas, lo cual no se realizé en
el montaje experimental que se analiza aqui. Ademas, la intensidad transversal total es
util para analizar la influencia de la radiacién emitida por el jet en el ablation shock,
aunque este estudio no ha sido realizado aqui puesto que la simulaciéon hidrodindmica
aporta informacion solo en puntos del eje. Por otra parte, la intensidad total longitudinal

es importante para analizar el efecto de la radiacion del jet en el bow shock.
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5.8.1.3. Comparacion de los modelos cinéticos: andlisis de las propiedades medias del

plasma en el jet.

En este apartado presentamos el estudio numérico que hemos realizado de ciertas pro-
piedades microscopicas medias del jet tales como la ionizaciéon media, el RPL y opacidad
media de Planck, analizando la influencia del modelo cinético empleado para el céalcu-
lo de estas propiedades [218]. En particular, hemos empleado nuestro modelo CR bajo
diferentes aproximaciones: ETL, NETL en estado estacionario (EE) y con dependencia
temporal (DT) suponiendo los iones en reposo, considerando al plasma tanto opticamente
grueso como delgado. Ya en el Capitulo 2 se explicoé convenientemente cada una de estas
aproximaciones. Los modelos NETL dependientes del tiempo son los que se toman como

referencia.

Hemos estimado las densidades electrénicas del jet de aluminio tanto en vacio como
en argoén a partir de los valores de las densidades de materia y hemos obtenido que las
densidades electronicas del jet estan entre 1016 —10%° cm ™2 y que este resultado no depende
del modelo cinético empleado para su calculo. Para las celdas internas en la discretizacion
del jet, las densidades electronicas estan entre 10" — 1020 cm™3 mientras que para las
celdas intermedias y externas estan comprendidas entre 10'® — 10" y 106 — 107 cm ™3,
respectivamente. Aunque la ionizacion media y las abundancias ionicas dependeran del
modelo cinético empleado, resulta tutil el estudio que en la aproximacién de NETL en estado
estacionario para plasmas de aluminio 6pticamente delgados se realizo en el Capitulo 4,
ya que proporcionan informacién cualitativa de sus rangos . De la figura 4.10, observamos
que la ionizacién media estd comprendida entre 0 - 7 y que para un amplio rango de
condiciones del plasma tiene un valor proximo a tres (ion tipo Ne). También observamos que
la ionizacién media no depende mucho de la densidad electrénica pero si de la temperatura.
En la figura 4.11 se muestra la distribucion de carga ionica presente en el plasma de aluminio

0'® gem™3. Se observa que los iones mas

para una densidad electronica intermedia de 1
abundantes son aquellos comprendidos entre el AIT% y el AI™® ambos inclusive, siendo el
ion A1™3 (Al como Ne) el més relevante en el rango de temperaturas 3 - 12 eV, de acuerdo

con lo observado en la ionizacién media.

En general, hemos detectado discrepancias en las propiedades medias analizadas calcu-
ladas con los distintos modelos cinéticos, aunque, como veremos a continuacién, la impor-
tancia de las diferencias dependen de la region (celda) considerada en el jet. En nuestro
analisis nos hemos restringido al intervalo temporal 300 - 400 ns debido a dos factores: en
primer lugar, el pulso de corriente ha finalizado y por tanto el jet evoluciona libremente y
en segundo lugar, para el caso del jet en argon las estructuras de los bow y ablation shocks
ya estan formadas y por tanto serd la radiacién emitida por el jet en este intervalo la que
influya sobre ambos.

En la figura 5.32 hemos comparado la evoluciéon temporal de la ionizaciéon media pa-

ra el plasma del jet en el vacio a dos alturas empleando los diferentes modelos cinéticos
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comentados. Para el intervalo de tiempo de interés, la celda localizada en z ~2 mm pue-
de ser considerada como una celda interna y podemos ver en la figura 5.32(a) que todos
los modelos proporcionan valores similares de la ionizaciéon media. Este hecho también se
observa en el RPL y en la opacidad media de Planck, ver figuras 5.33(a) y 5.34(a), don-
de, excepto para los primeros instantes de tiempo, los modelos dan, en general, valores
muy proximos de ambas propiedades. Hemos observado que este resultado es obtenido en
general para las celdas internas del jet y, por tanto, podemos suponer que dichas celdas
se encuentran termalizadas y el modelo de ETL podria ser empleado, lo que implica una
reduccion considerable del tiempo de computacion de estas propiedades, dato muy intere-
sante para las simulaciones hidrodindmicas que necesitan nutrirse de ellas. Por otra parte,
la celda localizada en z~20 mm, esto es la celda de namero ¢ = 10 (ver figura 5.32(b)),
se corresponde en los primeros instantes de tiempo (~300 ns) con la punta del jet y, por
tanto, se tratard de una celda externa. Sin embargo, a medida que el tiempo pasa, la altura
del jet aumenta debido a su propagacién y entonces esta celda se convierte en una celda
intermedia (por ejemplo, a 400 ns la punta del jet se encuentra a z ~30 mm, y el namero
de celdas es nc =15). Por tanto, las figuras 5.32(b), 5.33(b) y 5.34(b) nos permiten mostrar
los comportamientos de la ionizacion media, del RPL y de la opacidad media de Planck,
respectivamente, tanto para celdas externas como intermedias. Observamos un desacuer-
do entre los resultados para la ionizaciéon media de los diferentes modelos en ambos tipos
de celdas. El desacuerdo es mucho mas notable atin en el RPL y en menor medida en la
opacidad media de Planck. Esta es més sensible a las poblaciones de las configuraciones
fundamental y las primeras excitadas que el RPL y, por tanto, las mayores diferencias en-
contradas en este ultimo podrian ser debidas a que los efectos temporales y de reabsorcion
en la simulacién cinética de poblaciones tengan una mayor influencia en las configuraciones
mas excitadas que en la fundamental y las excitadas de menor energfa. Sin embargo, nos
gustaria destacar que las diferencias reales que se obtendrian entre los modelos NETL para
plasmas opticamente gruesos y delgados en estas propiedades, serfan realmente menores
que las obtenidas, ya que nuestro modelo 1D de geometria plana empleado para incluir los
efectos de reabsorcion de radiacion podria sobrestimarlas. Podemos concluir, por tanto, que
para celdas intermedias y externas del jet cuando este se propaga en el vacio, se deberian
emplear los modelos NETL con dependencia temporal ya que los modelos aproximados
ETL y NETL en estado estacionario no son lo suficientemente precisos.

Hemos hecho un andlisis similar para el jet propagandose en argén. De nuevo, hemos
seleccionado para ilustrar los comportamientos una celda localizada en z ~2.5 mm que es
interna durante todo el periodo de tiempo analizado, y una celda localizada en z ~14.5 mm
que es externa en los primeros instantes y posteriormente se convierte en intermedia. En
las figuras 5.35, 5.36 y 5.37 hemos representado la comparacion de la ionizacion media, el
RPL y la opacidad media de Planck, respectivamente, para ambas celdas. Como obtuvimos
cuando estudiamos el jet en vacio, las celdas internas en este caso también se encuentran

termalizadas y por tanto, nuevamente, el modelo ETL es una buena aproximaciéon. Para
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Figura 5.32:

Evolucion temporal de la ionizacion media para el plasma del jet en el vacio para

dos alturas (z) diferentes, calculadas utilizando los diferentes modelos cinéticos. El

codigo de colores de la leyenda es el mismo para ambas figuras.
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Figura 5.33: Evolucion temporal del RPL para el plasma del jet en el vacio para dos alturas

(z) diferentes, calculadas utilizando los diferentes modelos cinéticos. El codigo de

colores de la leyenda es el mismo para ambas figuras.

celdas intermedias (hemos estimado, haciendo uso de la velocidad del jet proporcionada

por la simulacion de GORGON, que la celda en z ~14.5 mm se convierte en intermedia
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Figura 5.34: Evolucién temporal de la opacidad media de Planck para el plasma del jet en el
vacio para dos alturas (z) diferentes, calculadas utilizando los diferentes modelos
cinéticos. El codigo de colores de la leyenda es el mismo para ambas figuras.

para tiempos posteriores a 340 ns) esto también es cierto y por tanto, para este tipo
de celdas del jet en argédn, el modelo ETL también es apropiado. Este comportamiento,
que difiere del obtenido para la situaciéon del jet en el vacio, podria deberse al hecho de
que para celdas intermedias del jet en argon la densidad de materia es mayor que para
la situacion en vacio (teniendo en ambos casos temperaturas similares) lo que favorece
los procesos atomicos colisionales y por tanto la termalizacién del plasma en la celda.
Finalmente, con respecto a las celdas externas, existen discrepancias entre los resultados
de los diferentes modelos. Para este tipo de celdas, cerca de la punta del jet, al igual
que ocurria en el jet en vacio, deben ser empleados los modelos de NETL dependientes
del tiempo. Este resultado era esperable ya que las celdas externas se corresponden en
cada instante de tiempo con partes del jet que se acaban de generar en ese instante y por
tanto no han tenido el tiempo suficiente para termalizar. Observamos de nuevo diferencias
entre las simulaciones Opticamente gruesas y las delgadas (mayor en el caso del RPL que
en la opacidad, como en el caso del vacio). Como comentamos anteriormente, el modelo
Opticamente grueso puede estar sobrestimando el efecto de la reabsorcion del plasma. Por
tanto, los modelos dependientes del tiempo nos darian un limite inferior (en el caso de
la simulacion Opticamente delgada) y un limite superior (en la simulacion opticamente
gruesa) de los efectos reales de la reabsorcion.

Experimentalmente se observa que para el jet de aluminio en argén, la densidad elec-
tronica en la region axial del jet (r <1 mm) muestra variaciones significativas (en pequenas

escalas espaciales) que no eran observadas cuando el jet se propagaba en el vacio [72]. Las



Andlisis de jets supersénicos radiativos y de su interaccién con un gas ambiente. 183

5 T T T T 6
| | ! T T T T T T T T T
EN GAS AMBIENTE ARGON :
1 ® ETL z~14.5mm (EN GAS AMBIENTE ARGON|
B + EE-delgado r h
%X EE-grueso
4+ Mezcla: 50% Al - 50% Ar

4 DT-delgado ’ 5'.L —
© (s DT-grueso ©
5 - * 5
(] o b
£ E
53 s
S 0
s s

2 - —]

1 1 I 1 I 1 I 1 2 1 I 1 | 1 I 1 I 1

240 280 320 360 400 300 320 340 360 380 400

Tiempo (ns) Tiempo (ns)
(a) (b)

Figura 5.35: Evolucion temporal de la ionizacion media para el plasma del jet propagéndose en
el argon para dos alturas (z) diferentes, calculadas utilizando los diferentes modelos
cinéticos. El codigo de colores de la leyenda es el mismo para ambas figuras.
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Figura 5.36: Evolucion temporal del RPL para el plasma del jet propagandose en el argon para
dos alturas (z) diferentes, calculadas utilizando los diferentes modelos cinéticos. El
codigo de colores de la leyenda es el mismo para ambas figuras.

simulaciones magnetohidrodindmicas del c6digo GORGON sugieren que esas variaciones

pueden ser debidas al hecho de que el argon esté siendo atrapado dentro del jet de aluminio
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durante sus estados tempranos de formacion. De acuerdo con la simulacion, la abundancia
de particulas de argon en el cuerpo del jet puede alcanzar hasta el 50 %. Por esta razén
hemos hecho también una simulacién colisional-radiativa del jet propagandose en argén
suponiendo una mezcla 50 % Al - 50 % Ar en el eje del jet (r =0). Teniendo en cuenta que
para el caso del jet de aluminio puro propagindose en argén obtuvimos que para las celdas
internas e intermedias podian ser usados los modelos de estado estacionario, los calculos
para la mezcla los hemos realizado con el modelo EE 6pticamente delgado. Para estos dos
tipos de celdas observamos que la ionizacién media es siempre mayor en la mezcla que
en el plasma monocomponente (ver figura 5.35). Este resultado es esperable, ya que para
ese rango de densidades y temperaturas la ionizacién media del argén es mayor que la del
aluminio (tal y como se puede comprobar en la figura 4.10 de las ionizaciones medias).
Para el RPL y la opacidad media de Planck, también se observa que son mayores en la
mezcla (ver figuras 5.36 y 5.37, respectivamente), ya que, tal y como se adelant6 en el
andlisis del Capitulo 4 de las propiedades medias, en ese rango de temperaturas, tanto la
opacidad media como el RPL del argon, son mayores que en el caso del aluminio lo que

produce el aumento de estas propiedades en la mezcla.

105 T T I T I T 105 C T T I T I T T
s

T T TTTTT
[

T

L 4
L 4
ol

10°

ST
L 4

&
ro| Lol

4
10 EN GAS AMBIENTE ARGON;

® ETL b
+ EE-delgado ]
®  EE-grueso J
4+ Mezcla: 50% Al - 50% Ar
DT-delgado T
DT-grueso |

T [IIIIII

Opacidad media de Planck (cm?/g)
Opacidad media de Planck (cm?g)
=

EN GAS AMBIENTE ARGON

103 1 | 1 | 1 103 I t I } I | 1 | 1
240 280 320 360 400 300 320 340 360 380 400

Tiempo (ns) Tiempo (ns)

(a) (b)

Figura 5.37: Evolucion temporal de la opacidad media de Planck para el plasma del jet propagan-
dose en el argon para dos alturas (z) diferentes, calculadas utilizando los diferentes
modelos cinéticos. El cédigo de colores de la leyenda es el mismo para ambas figuras.
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5.8.1.4. Comparacion de los modelos cinéticos: andlisis de las propiedades radiativas es-

pectrales

En la seccion previa hemos analizado la influencia de los modelos cinéticos de célculo de
poblaciones en las propiedades medias. En esta seccidén analizamos el efecto en la intensidad
especifica de la radiacion emitida por el jet en la direccidén transversal ya que, como se ha
comentado anteriormente, esta propiedad podria ser util para la diagnosis espectroscopica
de las condiciones del plasma en el jet, para analizar la influencia de la radiacién del jet
en el ablation shock y también para conocer cudl es la influencia del modelo cinético en la
intensidad de la radiacién emitida por cada region o celda del plasma en el jet. Como la
intensidad especifica depende de la emisividad y opacidad monocromaticas (ver ecuacion
(5.8)), hemos analizado también estas dos propiedades. La intensidad saliente de cada celda
ha sido calculada teniendo en cuenta el transporte de la radiacion a través de la celda con

grosor, Ar, de 3 mm en la ecuacion (5.8).

Hemos representado en la figura 5.38 las emisividades monocrométicas para dos de
las celdas analizadas previamente para el jet en el vacio. No hemos considerado en este
andlisis una celda externa ya que, como obtuvimos anteriormente, para celdas externas e
intermedias las discrepancias entre los distintos modelos eran considerables para las pro-
piedades medias y, por tanto, también lo serdn para las propiedades espectrales ya que
son mas sensibles a los modelos cinéticos. Por ello, decidimos presentar solo las simulacio-
nes de celdas internas e intermedias. Hemos analizado la emisividad de la celda interna
(z ~2 mm) en dos instantes de tiempo (300 y 400 ns). Cuando calculamos las propiedades
medias para esta celda a 300 ns, obtuvimos que el modelo ETL podria ser usado para
calcularlas aunque se obtuvieron algunas pequenas diferencias en el RPL. En la figura
5.38(a) representamos la emisividad monocromaética para este caso. A partir de la figura
observamos que las emisividades calculadas con los diferentes modelos son similares para
energias de los fotones menores que ~ 100 eV. Para energias mayores detectamos que los
modelos con dependencia temporal difieren de los otros modelos. En este caso, los iones
que mas contribuyen son Al*? y AI™3 y en ese rango de energia de fotones, la contribucion
a la emisividad se debe principalmente al dltimo de ellos. Por tanto, estas discrepancias
indicarian que los efectos del tiempo serfan importantes para ese ion y no para los otros.
Ademaés, también se observan algunas diferencias entre los modelos NETL con dependencia
temporal 6pticamente grueso y delgado aunque, como ya hemos comentado previamente,
estas diferencias estan sobreestimadas. En principio, el célculo de la emisividad para las
celdas internas y en los primeros instantes de tiempo, requeriria de emplear modelos NETL
con dependencia temporal. A 400 ns, observamos un buen acuerdo en la emisividad (ver
figura 5.38(b)) debido a que el plasma ha tenido tiempo suficiente para termalizar. Este
proceso estaria favorecido por el hecho de que la densidad de materia aumenta entre los 300
y los 400 ns (en torno a un orden de magnitud) mientras que la temperatura permanece

casi constante para esta celda, ver figura 5.30. Entonces, los procesos colisionales seran
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més importantes que los radiativos y los efectos de la reabsorcion seran despreciables. Con
respecto a la celda intermedia (z ~20 mm a 400 ns), recordar que ya habiamos obtenido
diferencias significativas entre los cédigos en las propiedades medias, sobretodo para el
RPL. Este hecho concuerda con lo que observamos en la figura 5.38(c), donde se detectan
diferencias importantes entre todos los modelos y por tanto, los efectos del tiempo y, en
menor medida, de la reabsorcién seran importantes. Por tanto, para el cilculo de la emisi-
vidad monocromatica de las celdas internas, solo para los instantes de tiempo mas tardios,
los modelos ETL y los NETL de estado estacionario podrian ser usados. Para las otras
celdas deberian ser usados los modelos NETL con efectos de tiempo.
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Figura 5.38: Emisividad monocromética para el plasma del jet propagandose en el vacio, calcu-

lada con los diferentes modelos cinéticos.

Hemos representado en la figura 5.39 las opacidades monocromaticas para las mismas
situaciones que las analizadas para las emisividades. A 300 ns y para las celdas internas
(ver figura 5.39(a)), todos los modelos proporcionan opacidades monocromaticas bastan-
te similares lo cual estd en la linea de los resultados obtenidos para la opacidad media
de Planck en este instante de tiempo. Sin embargo, para esta situacion, hemos obtenido
diferencias en la emisividad para energias de fotéon mayores de 100 eV, las cuales no son
observadas en la opacidad. Esto podria significar que las configuraciones atdémicas mas
excitadas de los iones no estan termalizadas mientras que si lo estarfan las configuraciones
fundamental y primeras excitadas.

En cualquier caso, aunque la opacidad monocromaética en este caso podria ser obtenida
con el modelo de ETL, como la intensidad especifica depende tanto de la opacidad como
de la emisividad, este modelo no es lo suficientemente preciso como para calcular esa
propiedad, como se puede observar en la figura 5.40(a). En este caso, la intensidad deberia
ser calculada empleando un modelo de NETL con dependencia temporal. A los 400 ns hay
un buen acuerdo entre las opacidades y las emisividades de todos los modelos, y por lo
tanto también en la intensidad especifica (ver figura 5.40(b)). Asi, estas propiedades para

las celdas internas y en los instantes mas tardios del periodo de tiempo bajo consideracion,
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Figura 5.39: Opacidad monocromaética para el plasma del jet propagéandose en el vacio, calculada
con los diferentes modelos cinéticos.

podria ser simulada en la aproximacién de ETL. Finalmente, para la celda intermedia, las
tendencias observadas para la opacidad monocromatica son las mismas que en el caso de la
emisividad y, ya que los c6digos muestran discrepancias entre ellos para ambas propiedades,
también ocurrira asi con la intensidad especifica en este tipo de celdas (ver figura 5.40(c)) y
los modelos de NETL con dependencia temporal deberan ser utilizados para simular estas

propiedades.
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Figura 5.40: Intensidad especifica de la radiaciéon emitida en la direccion transversal por el

plasma del jet en el vacio calculada con los diferentes modelos cinéticos.

Hemos hecho un anélisis similar para la situacion del jet propagandose en el argon. Asi,
presentamos en la figura 5.41 las emisividades monocrométicas para celdas internas, ex-
ternas e intermedias, ver figuras 5.41(a), 5.41(b) y 5.41(c), respectivamente. En el analisis
de las propiedades medias concluimos que para las celdas internas e intermedias se podia
emplear el modelo de ETL. Esto sigue siendo cierto para las emisividades y opacidades

monocromaticas como se puede ver en las figuras 5.41 y 5.42. A los 300 ns, la celda locali-
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zada en z ~2.5 mm esté termalizada, lo cual no ocurria para la celda en z ~2 mm para el
jet en el vacio.

De las simulaciones de GORGON (ver figura 5.30), observamos que durante el periodo
de tiempo 200 - 300 ns, la temperatura electronica de la celda en el jet en argon es menor
que en la celda del jet en el vacio, mientras que la situaciéon contraria ocurre para la
densidad de materia. Estos dos factores favorecen los procesos colisionales y, por tanto,
la termalizacion de la celda en ese periodo, y esta podria ser la razén del acuerdo entre
los modelos para las celdas internas, a los 300 ns, en el caso del jet en el argon. Este
acuerdo se obtiene también para la emisividad monocromaética para las celdas intermedias
(ver figura 5.41(c)) lo que confirma lo ya obtenido al analizar las propiedades medias. Por
lo tanto, para las emisividades monocromaticas de las celdas internas e intermedias, el
modelo ETL podria ser usado. Esto no es asi para las celdas externas, ya que se detectan
diferencias apreciables entre los c6digos, lo cual es un resultado esperable ya obtenido en la
seccion previa. En la figura 5.41(b), podemos observar que los comportamientos pueden ser
agrupados en dos categorias: los modelos ETL y NETL para plasmas 6pticamente gruesos
por una parte y los modelos de NETL para la situacion 6pticamente delgada por otro lado.
Por tanto, en este caso, los efectos de reabsorciéon parecen ser mas importantes que los
efectos del tiempo en el calculo de las poblaciones de las configuraciones atdémicas en el
plasma, aunque también se observan algunas diferencias asociadas a los efectos del tiempo.

Asi, en principio, deberfamos emplear en este caso un modelo de NETL opticamente grueso.
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Figura 5.41: Emisividad monocromatica para el plasma del jet propagandose en argéon, calculada
con los diferentes modelos cinéticos.

La opacidad monocromaética y la intensidad especifica han sido representadas en las
figuras 5.42 y 5.43, respectivamente. Las conclusiones obtenidas en el anélisis de las emisi-
vidades monocromaéticas son directamente aplicables a estas dos propiedades. De nuevo, el
acuerdo es mejor en las opacidades que en las emisividades, lo que muestra que los efectos
de reabsorcion y del tiempo tienen una mayor influencia en las configuraciones atéomicas

mas excitadas que en las fundamental y primeras excitadas.
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Figura 5.42: Opacidad monocromatica para el plasma del jet propagéndose en el argén, calculada
con los diferentes modelos cinéticos.

N
S,
-

N

— T T T 10" —
EN GAS AMBIENTE ARGON
z~2.5mm a 300 ns

EN/GAS AMBIENTE ARGON
z~14.5mm a 320 ns

T

EN GAS AMBIENTE ARGON
2~14.5mm a 400 ns

=
CX
-
X
B

10"

- -

<2 <
Ll
N =
=) o
% >

10°

-
=)
2

PRI R RTTTT MRETTT M

.
2,

10° =

[ DT-delgado?

PRI IRTATRTTTT AR R

-
=)
>

DT-delgado

Intensidad Transversal (eV cm? s Hz' sr)

Intensidad Transversal (eV cm? s Hz' sr)
ol

Intensidad Transversal (eV cm? s Hz' sr)

10° - Do 1 3 plfoscoree ]
3 ETL \ ——— EE-delgado 3
] EE-delgado le = = = EE-grueso ]
10° . gl EEpesp) |- | I 10° il IR R R
40 80 120 160 200 40 80 120 160 200 40 80 120 160 200
Energia del fotén (eV) Energia del fotén (eV) Energia del foton (eV)
(a) (b) (c)

Figura 5.43: Intensidad especifica de la radiaciéon emitida en la direccién transversal por el

plasma del jet en el argon calculada con los diferentes modelos cinéticos.

5.3.2 Estudio del bow shock en argoén.

Como comentamos al principio, el anélisis de este experimento consiste en dos partes
diferenciadas. En la primera de ellas, que es la presentada anteriormente, se analiz6 el
jet. Esta segunda parte estd dedicada al estudio del bow shock, que es la onda de choque
que se forma en la punta del jet al interaccionar este con el argéon que se inyecta en la
camara. En la simulacion de GORGON (ver figura 5.30) se observa que esta estructura
estd completamente formada a los 300 ns y se corresponde con la protuberancia localizada
en el perfil de densidad de materia en torno a z ~15 mm. A los 400 ns, se observa que se ha
desplazado hasta alrededor de z ~23 mm. En el estudio que presentamos a continuacion
no se incluyen simulaciones con los modelos cinéticos dependientes del tiempo, puesto
que la informacion que del bow shock nos proporciona GORGON no es suficiente como

para poder realizar una interpolaciéon de las condiciones de densidad y temperatura de
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los puntos de la onda de choque entre los 300 y 400 ns. Los modelos empleados seran
entonces el de ETL y el NTLE en estado estacionario (EE), aunque para este ultimo
modelo contemplaremos dos situaciones: incluir, en el cilculo de las poblaciones, un campo
de radiacion externo emitido por el jet, o no incluirlo. De este modo, podremos analizar la
influencia de la radiacion emitida por el jet sobre las propiedades del bow shock. El estudio
se sigue contemplando en la direccion axial del jet (direccion en la cual la simulacion de
GORGON proporciona los datos) y por tanto la radiacion del jet seré la que denominamos
como longitudinal en la seccién anterior. Comenzamos este estudio, por tanto, analizando

la intensidad longitudinal.

5.8.2.1.  Estudio de la intensidad especifica longitudinal de la radiacion emitida por el jet.

Dado que es el bow shock quien va a absorber la radiaciéon proveniente del jet, hemos
calculado previamente las opacidades monocromaticas del mismo para los dos instantes
de tiempo considerados (figuras 5.44). Esto nos permitira conocer en que region espectral
se va a producir una mayor absorcién de la radiacién. Hemos representado la propiedad
para dos puntos del bow shock. Uno de ellos (el de menor valor de la coordenada z) se
corresponde con un punto de la zona de enfriamiento de la onda de choque y el otro, con
un punto del frente del choque. El célculo de las mismas se ha realizado con el modelo
CR en estado estacionario (EE) suponiendo el plasma como épticamente delgado para el

calculo de las poblaciones.
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Figura 5.44: Opacidad monocromatica para dos puntos del bow shock y para los instantes 300
y 400 ns.
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Para el instante de 300 ns observamos, en la figura 5.44(a), que las estructuras del
espectro son bastante similares en ambas posiciones. Como las temperaturas en ellas no
son muy diferentes (13 y 14.5 eV) las ionizaciones medias tampoco lo serdn (6.4 y 6.7,
respectivamente) con lo que los iones mas relevantes en ambos casos seran los mismos, lo que
justifica la similitud de las estructuras observadas en el espectro absorciéon. Sin embargo, la
diferencia de altura en los picos del espectro nos indica que, aunque los iones involucrados
sean aproximadamente los mismos, las poblaciones de las configuraciones atomicas difieren
entre las dos posiciones. Por otra parte, detectamos que el plasma, tanto en el frente como
en la region de enfriamiento, absorbe la radiacion de forma més significativa en dos regiones
de energia de los fotones: la primera, entre los 20 y los 150 eV (region XUV del espectro) y
la segunda, entre 300 y 600 eV, aproximadamente (region de rayos X del espectro). Para el
otro instante de tiempo, ¢ = 400 ns, hemos escogido, al igual que a 300 ns, dos puntos, de
coordenadas z ~22.125 mm y z ~23 mm, que se corresponden con un punto de la regién
de enfriamiento y con un punto del frente, respectivamente. Las condiciones de densidad
y temperatura para ambos puntos son T, = 11 eV y p = 2 x 1076 gem™3 para el primero
y T, =11.5eV y p = 2 x 107° gem ™ para el segundo. En este caso, las temperaturas
son muy similares en ambos puntos (ionizaciones medias 5.7 y 6.1) y por tanto, al igual
que en 5.44(a), se observan estructuras muy similares en el espectro de absorcion, aunque
también se detectan diferencias en las alturas de los picos (ver figura 5.44(b)) . Si se observa
una mayor diferencia en el rango de energias del foton 1 - 7 eV (visible y UV cercano del
espectro) que se debe a la discrepancia que existe en la contribucion libre-libre en ambas
posiciones z que, como sabemos, es proporcional a la densidad electronica al cuadrado
(ecuacion 2.38). El factor 10 que hay entre ambas densidades de materia, es quien conduce
a las diferencias observadas. Para este instante de tiempo, las regiones de energias del fotéon
en donde la absorcion es més intensa, son también dos: la primera entre 10 y 150 eV (XUV)
y la segunda entre 200 y 400 eV (rayos X). Como vemos, las regiones estan desplazadas
hacia energias méas bajas que en el caso de t = 300 ns, ya que las temperaturas ahora son
menores y por tanto también lo son las ionizaciones medias.

Hemos caracterizado asi en qué regiones espectrales absorbera una radiacion externa
con mas intensidad el plasma de argén en puntos de la regién de enfriamiento y en puntos
del frente del bow shock. Procederemos ahora a analizar esta radiacion externa. Como ya
comentamos anteriormente, el bow shock es una estructura que se origina en la punta del
jet supersoénico cuando este interacciona con el argéon. Que el jet se enfrie radiativamente
significa que estd emitiendo radiaciéon y es esta la que incide sobre el bow shock a modo
de radiacion externa. En particular, como estamos analizando el problema suponiéndolo
1D en la direcciéon del eje Z, la radiacion incidente serd la que hemos denominado como
longitudinal al analizar el jet. En el apartado anterior analizamos la intensidad especifica
de la radiaciéon que emitia cada celda en que dividimos el jet en la direcciéon transversal
cuando este se propagaba en argéon. Este estudio nos permitié concluir qué modelo cinético

para el calculo de poblaciones podia ser empleado para el calculo de esta propiedad. Aqui
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vamos a hacer uso de esos resultados para analizar la intensidad especifica de la radiacién
en la direcciéon longitudinal y la contribuciéon que cada celda a la misma.

La intensidad longitudinal total la calculamos con la ecuacion (5.7), donde se transporta
la intensidad de cada celda a través de todas las celdas situadas por encima de ellas en el jet,
hasta alcanzar el final del mismo (ver ecuacion 5.9). En la figura 5.45 hemos representado
la contribucion de las celdas a la intensidad especifica de la radiacién emitida por el jet
en la direccion longitudinal asi como la intensidad total para ¢ = 300 ns, figura 5.45(a),
y t = 400 ns, figura 5.45(b). Las intensidades han sido calculadas con el modelo CR en

estado estacionario suponiendo al plasma Opticamente delgado.
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Figura 5.45: Intensidad especifica de la radiacién del jet en la direccién longitudinal. Contribu-
ciones de las celdas y total a 300 y 400 ns.

Para el primer instante de tiempo, hemos agrupado las intensidades de las celdas por
colores atendiendo a su comportamiento, ver figura 5.45(a). En el grupo de color amarillo
estan incluidas celdas internas del jet y las primeras intermedias. Las representadas con
el color azul incluyen las intensidades de las celdas intermedias y por ultimo las de color
verde se corresponden con las celdas externas del jet (el final del mismo esta en z ~14.50
mm). Lo primero que se observa es que las celdas que mas contribuyen a la intensidad
total son las representadas con el color azul, esto es, las celdas intermedias mas externas
(cuyas temperaturas estan entre 13 y 16 eV y con densidades de 107* — 107° gem™3). La
absorciéon de la radiaciéon emitida por estas celdas se debe bésicamente a ellas mismas ya
que las celdas que se encuentran por encima (las de color verde) tienen densidades un orden
de magnitud menor y por tanto absorben menos (tal y como demuestra el hecho de que las
intensidades de las celdas externas no sufren préacticamente reabsorcion). Por otra parte, la

contribucion de estas tltimas es bastante menor en las dos regiones de mayor absorcién por
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parte del bow shock, esto es 20 - 150 y 300 - 600 eV. En cuanto a la contribucién de las celdas
representadas en amarillo, se detecta que las més internas son fuertemente absorbidas en las
regiones 1 - 10 €V y 100 - 300 €V aunque su contribucién no es despreciable en las regiones
de mayor absorcién del bow shock. La absorcion de la radiaciéon de estas celdas es debida
fundamentalmente a las celdas que pertenecen al grupo de su propio color que tienen todas
ellas temperaturas (entre 6.5 y 7 V) y densidades (~10~* gem™3) muy similares, con lo
que los espectros de emision y de absorcién serdn parecidos. Las celdas representadas con
color azul, de mas altas temperaturas, también podrian contribuir a aumentar la absorcion
de la radiacion de las celdas més internas en las regiones del espectro con energias del foton
un poco mayores (las absorciones que se detectan entre los 100 y los 200 eV).

Para el instante de tiempo de 400 ns también hemos agrupado en colores las intensida-
des especificas en funcion de su comportamiento similar, ver figura 5.45(b). La longitud del
jet es obviamente mayor en este instante que en 300 ns (su punta estd en z ~21.75 mm)
y por tanto también el ntmero de celdas. En este caso se obtiene un grupo muy grande
de celdas con el mismo comportamiento (representadas con el color violeta) que incluye
todas las celdas internas y la mayoria de las intermedias. Este grupo se caracteriza porque
las temperaturas son muy similares en la mayoria de las celdas (3 - 5 €V) al igual que las
densidades de materia (~10~% gem™3). La absorcién de la radiacion emitida por las celdas
de este grupo es grande en todo el rango de energias del foton salvo en la region de energias
mas altas, y es tanto mayor cuanto mas interna es la celda. En negro hemos representa-
do la intensidad proveniente de una sola de las celdas puesto que su comportamiento es
diferente al de las demés (tal y como se puede observar en la figura). Esto se debe a que
su temperatura es apreciablemente superior a las celdas anteriores (7.5 eV) pero bastante
inferior a las celdas que se encuentran por encima de ella (11 - 13 eV) y por ello su espectro
es diferente. La radiacién emitida por esta celda solo presenta absorciéon apreciable en la
region de energias del foton entre 100 - 200 eV que se corresponde con la absorcion de las
celdas que estan por encima, con temperaturas superiores. Por altimo, estan representadas
en azul las contribuciones a la intensidad total de las celdas intermedias més externas y
de las propias celdas externas. Observamos que, en general, la absorcion de la radiacién
de estas celdas se produce en el rango 100 - 200 eV de energias del foton, aunque esta ab-
sorcion no es demasiado intensa, debido a la baja densidad de las celdas externas (~1076
gem™3). Observamos en la figura que la intensidad total es practicamente la obtenida para
la contribucién de una sola de las celdas, la localizada en z ~17.5 mm, esto es, la mas
interna del ultimo grupo (que podria considerarse por su ubicacién como intermedia). La
contribucién a la intensidad total en el grupo azul va disminuyendo a medida que la celda
es mas externa puesto que la densidad de materia disminuye (hasta dos 6rdenes de mag-
nitud entre la primera y la ultima de ese grupo) con lo que disminuye también el nimero
de emisores.

Por tanto, del anélisis se tiene que para el primer instante de tiempo (300 ns) las celdas

que contribuyen fundamentalmente a la intensidad longitudinal del jet son las internas e
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intermedias, mientras que a los 400 ns vemos que la contribucion es la debida fundamen-
talmente a una celda intermedia. En el apartado anterior concluimos que para la situaciéon
del jet propagandose en argén, las intensidades especificas de las celdas internas e inter-
medias podian ser calculadas con el modelo CR en situacién estacionaria asumiendo al
plasma como 6pticamente delgado en el calculo de las poblaciones. Por otra parte, con-
cluimos que para la celdas externas, que vamos a considerar en torno a las cuatro celdas
superiores, en principio se debe emplear un modelo dependiente del tiempo. Sin embargo,
acabamos de ver que estas tltimas celdas no contribuyen a la intensidad longitudinal total
de forma apreciable en ninguno de los dos instantes. Es cierto que hemos llegado a esta
conclusion calculando las intensidades especificas de las celdas externas con el modelo en
estado estacionario. Sin embargo, si observamos la figura 5.43(b), aunque hay diferencias
entre la simulacion EE y la DT de la intensidad, ambas son del mismo orden de magnitud,
por lo que se espera que las intensidades de las celdas externas calculadas con el modelo
DT también verifiquen lo obtenido usando el modelo EE. Todo ello nos lleva a concluir
que podemos emplear el modelo EE para simular la intensidad especifica de la radiacion
emitida por el jet en la direccién longitudinal, y es este modelo el que emplearemos para

analizar su efecto sobre el bow shock.

Por otra parte, recordar que, cuando analizamos las regiones de energias del fotén
donde se producia la absorciéon por parte del bow shock, obtuvimos que basicamente eran
dos, tanto en 300 como en 400 ns: 10 - 150 eV y 200 - 600 eV. Sin embargo, de la figura
5.45 observamos que la intensidad de la radiacion del jet es considerablemente mayor en
la primera region de energias de foton que en la segunda (hay diferencias de incluso tres
ordenes de magnitud). Por tanto, serd en esta region de energias de transicion en donde el
campo de radiacion afectard més, introduciendo cambios en las propiedades del plasma en

el bow shock con respecto a la situacién sin campo externo.

Se coment6 en el apartado anterior, que en los primeros instantes de la formacion del
jet de aluminio, parte de argén podia quedar atrapado en el cuerpo del jet. Se analizd
entonces la influencia de esta mezcla (50 % Al+ 50 % Ar) en las propiedades medias y se
obtuvo que el efecto es que estas aumentaban en la situaciéon de mezcla con respecto al
plasma monocomponente. Aqui analizamos ahora el efecto de la mezcla sobre la intensidad

longitudinal total, que ha sido calculada con el modelo EE y se representa en la figura 5.46.

Se observa que, en general, la intensidad especifica aumenta en el caso de la mezcla,
lo cual era esperable puesto que la emisiéon también aumentaba al introducir el argén
(ver, por ejemplo, el resultado que se obtuvo para el RPL cuando se analizo el jet, figura
5.36). Observamos también que el argon introduce estructuras nuevas en el espectro que no
aparecian en el caso del aluminio puro, como por ejemplo las que se observan en los rangos
de energia del fotéon 10 - 30 eV y 60 - 90 €V o los picos de absorcion entre 300 - 500 eV.
Por tanto, en nuestro estudio de la influencia de la radiaciéon en el bow shock analizaremos

tanto el campo de radiacién debido al jet de aluminio puro como al debido a la mezcla.
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Figura 5.46: Comparacion entre las intensidades longitudinales totales del jet calculadas supo-

niendo este formado por una mezcla Al - Ar o por Al puro.

Finalmente, nos gustaria recordar que las tasas de los fenémenos radiativos inducidos
por un campo de radiacion externo incluidas en nuestro modelo CR, son calculadas asu-
miendo que el campo externo es planckiano, lo cual es algo comiin en los modelos cinéticos
debido a que el calculo de las mismas con la intensidad especifica real seria un problema
que implicarfa un tiempo computacional casi prohibitivo. Nosotros hemos obtenido que las
intensidades longitudinales las podemos aproximar razonablemente con dos funciones de
Planck con diferentes temperaturas de radiacién. En la figura 5.47 presentamos tres ejem-
plos de ajustes por planckianas para la intensidad longitudinal tanto del jet de aluminio
puro (a 300 y 400 ns) como de la mezcla (a 300 ns). De las figuras se observa que estas
funciones permiten realizar un ajuste bastante aceptable en la region donde comentamos
anteriormente que el efecto de la radiacion iba a ser més importante (10 - 200 V). Vemos
que las dos planckianas tienen dos temperaturas bastante diferentes para asi poder ajustar

bien las partes baja y alta del espectro de intensidad.

5.8.2.2.  Andlisis de las propiedades microscopicas del bow shock: influencia del campo de

radiacion del jet.

Una vez caracterizada la radiacién que proviene del jet en la direccion longitudinal y
que afectard al bow shock, analizaremos a continuacion las propiedades microscopicas del
plasma en los distintos puntos de esta estructura y con tres modelos cinéticos: ETL, EE

sin campo de radiaciéon y EE incluyendo los procesos inducidos por la radiacién del jet
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Figura 5.47: Ejemplos de ajustes de la intensidad longitudinal mediante dos funciones de Planck.

(supuesto este formado tnicamente por aluminio o por la mezcla con argoén) cuyo campo
es modelado con funciones de Planck como se mostré anteriormente.

También hemos anadido una simulaciéon EE sin campo de radiacién externo incluyendo
un 5% de aluminio en el bow shock (mezcla 95% Ar - 5% Al) para analizar la posible
influencia de la incorporacién de este elemento. Las magnitudes analizadas han sido la
ionizacion media, la opacidad media de Planck y el RPL [72]. El estudio se ha hecho tanto
a los 300 como a los 400 ns.

Para el primer instante de tiempo, hemos representado el comportamiento de esas tres
propiedades en funcion de la coordenada z para los diferentes modelos cinéticos en la figura
5.48. De la simulacion hidrodinamica (ver figura 5.30) hemos extraido que el frente de la
onda de choque esta localizada en z ~15.5 mm y el principio de la regiéon de enfriamiento
en z ~15.0 mm. En la figura 5.48(a) podemos observar el comportamiento de la ionizacion
media. Lo primero que se detecta es que los valores proporcionados por el modelo ETL
son més altos que los suministrados por los otros modelos, lo cual es esperable ya que
las ecuaciones de Saha-Boltzmann sobrestiman la ionizaciéon en los casos en los que el
plasma no se encuentra en ETL. Los menores valores de ionizacién los proporcionan las
dos simulaciones EE suponiendo al plasma opticamente delgado. Observamos que suponer
que algo de aluminio es incorporado al bow shock produce una disminucién de la ionizacién
media con respecto a la simulacién de argoén puro, lo que era esperable ya que, como se
vio en el Capitulo 4, para el rango de condiciones de plasma de interés en este trabajo,
la ionizacién del aluminio es menor que la del argdén. Con respecto a la simulacion EE
incluyendo el campo de radiaciéon, hemos considerado que este tltimo esta generado tanto
suponiendo el jet constituido tnicamente por aluminio como incluyendo argén en igual
proporciéon. Los valores de ionizacién media son superiores al caso 6pticamente delgado
sin incluir radiaciéon externa, lo que implica que en este rango de condiciones de densidad
y temperatura, los procesos radiativos son apreciables y favorecen la ionizacion (como

ocurre en los plasmas fotoionizados). Observamos también que tanto en el modelo ETL
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como los EE incluyendo radiacion, la ionizacién media es practicamente constante en todos
los puntos del bow shock. A 300 ns la temperatura aumenta con z ligeramente desde 13
a 14.75 ¢V, aproximadamente y la densidad de materia de 5 x 1076 a 1.5 x 107> gem ™3,
aproximadamente. Estos cambios de las condiciones parecen no afectar a los resultados en
esos modelos en los cuales se podria asignar una ionizacién media promedio para todos los
puntos. No ocurre asi en el caso de los modelos EE en donde la ionizacion media aumenta
con z, lo que implica que el aumento de la temperatura que favorece la ionizacién compensa

el aumento de la densidad que favorece la recombinacién.

En las figuras 5.48(b) y 5.48(c) se presentan los resultados para la opacidad media de
Planck y el RPL, respectivamente. Para ambas propiedades se obtiene un comportamien-
to inverso que en la ionizacién media, esto es, los valores mayores son ahora los de los
modelos EE 6pticamente delgados y los menores los del modelo ETL. Esto, en este caso,
estd asociado a que la opacidad media de Planck es mayor cuando es menor el valor de la
ionizacion media. Esto lo corrobora también el hecho de que la opacidad media calculada
con los modelos EE 6pticamente delgados disminuyan al aumentar z ya que en ese caso,
de acuerdo con la figura 5.48(a), aumenta la ionizacion media obtenida con esos mode-
los. Por otra parte, tal y como ocurria con la ionizaciéon media, vemos que la opacidad
media para los modelos ETL y EE incluyendo radiaciéon son practicamente constantes en
todos los puntos. Y también se observa que los valores de esta propiedad obtenidos con
el modelo EE suponiendo al bow shock compuesto solo de argon o incluyendo un 5% de
aluminio, dan practicamente resultados iguales lo cual nos indica que la opacidad media
en este caso estd completamente gobernada por el argéon. El RPL obtenido con todos los
modelos, sin embargo, varia con la coordenada z y los valores de todos aumentan con ella.
Podemos concluir, en primer lugar, que a 300 ns el modelo ETL no es preciso. En segundo
lugar, considerar el bow shock como argbén puro o como mezcla con una ligera cantidad de
aluminio que proviene del jet (5%) afecta ligeramente a la ionizacion media pero no asi
al RPL o a la opacidad media. Y, finalmente, incluir procesos inducidos por el campo de
radiacion debido al jet, produce diferencias en las propiedades medias con respecto a la
simulaciéon EE opticamente delgada. Se observa, sin embargo, que los efectos son practica-
mente independientes de que supongamos que la radiacion del jet sea generada siendo este

de aluminio puro o de aluminio y argon.

Los comportamientos a 400 ns estan presentados en la figura 5.49. Hemos eliminado los
valores de las propiedades analizadas obtenidas mediante la simulacion EE con campo de
radiacion externo suponiendo el jet como mezcla atendiendo al resultado que obtuvimos en
el analisis a 300 ns. En este caso, hemos estimado a partir de la simulacion de GORGON
que el frente de la onda de choque se encuentra en ~23 mm y el principio de la region de

enfriamiento en ~22 mm, con lo que su anchura es el doble que a los 300 ns.

En la ionizaciéon media, ver figura 5.49(a), se observa que todos los modelos presentan

la misma pauta. Se produce un aumento de la ionizaciéon media hasta z ~22.375 mm para,
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Figura 5.48: Comparacion de la ionizacion media, la opacidad media de Planck y el RPL del

plasma en el bow shock calculados con diferentes modelos cinéticos a los 300 ns.

a continuacién, disminuir, lo que estd asociado a que entre los ~22 mm y ~22.38 mm, la

temperatura aumente para a continuaciéon disminuir.

En este punto, queremos hacer un breve inciso. Se observa que para t = 400 ns, la
temperatura de puntos que se encuentran detréas del frente de la onda de choque (que esta
en ~23 mm a partir de lo que observamos de la simulacion de GORGON y que esta de
acuerdo con la referencia [72|) poseen temperaturas mayores que la del frente. En principio,
esto parece contradictorio, ya que esos puntos se corresponderian con localizaciones dentro
de la region de enfriamiento y que por tanto deberian tener menor temperatura que el
frente de la onda. Pudiera ocurrir, por tanto, que en la simulacién hidrodindmica se haya
producido un desfase en las posiciones de los méximos de la densidad de materia y de
la temperatura que definen el frente de la onda de choque o bien, que en la simulacién,
ocurra que el campo de radiacién que proviene del jet esté aumentando la temperatura de
esta region. En cualquier caso, nuestro interés aqui es la caracterizacion de las propiedades
microscopicas mediante un post-procesado de la simulaciéon hidrodindmica y nos hemos

limitado a ello.

El comportamiento de la opacidad media de Planck, figura 5.49(b), es similar al de la
ionizaciéon media pero invertido. Observamos que para los puntos con valores de z mayores
existe un buen acuerdo en esta propiedad entre la simulacion ETL y la EE incluyendo
el campo de radiacion del jet, mayor que en el caso de la ionizacién media. Notamos,
tanto en la ionizacion media como en la opacidad media, que los resultados calculados
con el modelo EE suponiendo el bow shock solo constituido con argén o con una pequeina
cantidad de aluminio son muy similares. Respecto al RPL (figura 5.49(c)), advertimos
que todos los modelos EE proporcionan valores muy similares de esta propiedad y que,
para los puntos de coordenada z mayores, el modelo ETL se acerca a los demés modelos.

La mayor similitud del modelo ETL observada en las tres magnitudes para las regiones
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de mayor z (por encima de ~22.6 mm) se explica por el hecho de que en esa region la
densidad es mayor y la temperatura va disminuyendo, factores ambos que provocan que
los procesos colisionales vayan cobrando mas importancia y por tanto el sistema se acerque
més a la termalizacion. Esto lo confirma también que los resultados de lo modelos EE
con o sin radiaciéon presenten una mayor similitud en esa regiéon ya que empiezan a perder
importancia los procesos inducidos por el campo externo de radiacion. Por tanto, podemos
concluir que, al igual que a los 300 ns, el modelo ETL no parece apropiado y que suponer el
bow shock compuesto s6lo de argén o de aluminio afecta ligeramente a la ionizacion media
y no a la opacidad media de Planck ni al RPL (lo que indica que las propiedades radiativas
estdn gobernadas por el argon).
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Figura 5.49: Comparaciéon de la ionizacion media, la opacidad media de Planck y el RPL del

plasma en el bow shock calculados con diferentes modelos cinéticos a los 400 ns.

Por dltimo, observamos nuevamente que el campo de radiaciéon externo debido al jet
introduce cambios en las propiedades medias del plasma, y por tanto, una simulacién
deberia incluir, en principio, los procesos inducidos por el campo de radiacién del jet,
siendo estos mas notables a los 300 ns que a los 400 ns. Como las condiciones de densidad
de materia y de temperatura en los puntos del bow shock son muy similares en ambos
instantes de tiempo, esta diferencia se deberd al campo de radiaciéon que proviene del jet.
Cuando ajustamos la radiacion del jet en esos dos instantes de tiempo con dos funciones
de Planck, obtuvimos que para ¢t = 300 ns los pardmetros de las funciones de Planck eran
temperaturas de radiacién 3 y 14 eV y factores de dilucién de 2 y 0.20, respectivamente.
Sin embargo, para t = 400 ns, las temperaturas de radiacion fueron 3 y 12 eV, con factores
de dilucién de 8 y 0.077, respectivamente. Los factores de dilucién en este caso no tienen
ningun sentido geomeétrico o fisico, sino que son parametros que se obtienen del ajuste con
las funciones de Planck de la intensidad especifica. Vemos por tanto que, en la regiéon de
bajas energias del foton, en ambos instantes de tiempo, se tiene aproximadamente la misma,

temperatura de radiaciéon aunque para el instante de 400 ns la funcién estd amplificada
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con respecto a los 300 ns. Para el rango de energias del foton 10 - 100 eV la funciéon de
Planck que més contribuye es la de temperatura de radiaciéon més alta. En ese caso, la
contribucion es bastante mayor en los 300 ns (tanto en temperatura de radiaciéon como
en factor de dilucion). Teniendo en cuenta que, tal y como comentamos anteriormente, la
region donde la absorcion es més importante en el bow shock es en el rango de energias
del foton entre 10 - 200 eV, queda claro entonces por qué el efecto del campo de radiacion

externo es mas importante a los 300 ns que a los 400 ns.

5.8.2.8. Andlisis de las inestabilidades térmicas en el bow shock.

Para finalizar el estudio del experimento, abordamos aqui brevemente la posibilidad de
aparicion de inestabilidades térmicas detras del frente de la onda de choque. Comentamos
con anterioridad que una onda de choque radiativa podia generar inestabilidades térmicas
en el medio que queda detrés del frente de la onda de choque al igual que se pueden generar
inestabilidades oscilatorias en la regiéon de enfriamiento y en el frente de la onda de choque
debido al enfriamiento radiativo. En este apartado estudiaremos si, para las condiciones de
densidad y temperatura del experimento analizado, ambos tipos de inestabilidades pueden
o no ocurrir y céomo influye el modelo cinético empleado en su posibilidad de aparicion.
Para eso, en primer lugar hemos analizado si efectivamente el bow shock es una onda de
choque radiativa. El método cominmente empleado para ello es comparar el tiempo de
enfriamiento radiativo de la region de enfriamiento situada detras del frente del choque,
con un tiempo hidrodinamico caracteristico (tal y como hicimos al analizar el caracter
radiativo del blast wave del experimento de remanente de supernova en el apartado anterior
(ver 5.2.3.2)). El tiempo de enfriamiento radiativo lo calculamos con la ecuacion (4.4) en
la aproximacion de plasma Opticamente delgado, en la que el flujo radiativo es igual al
RPL. Que es 6pticamente delgado se puede comprobar comparando el camino libre medio
de Planck, ver figura 4.20 con la anchura a la mitad de la maxima altura, FWHM, del bow
shock. Este ultimo, en el caso de menor espesor (a 300 ns) tiene una anchura de 0.1 cm
mientras que el camino libre medio 6ptico de Planck en la situacion mas desfavorable (esto
es, en la de mayor densidad del intervalo, ~1073 gem™3) es siempre mayor a dicho valor,
con lo que el foton puede escapar sin ser absorbido. El tiempo hidrodinamico (o convectivo)
lo hemos calculado dividiendo el FWHM del bow shock por la velocidad del sonido en ese
medio (para su calculo, hemos tomado la temperatura como la de la region situada detras
del frente de onda ya que de la simulacién hidrodindmica no podemos extraer temperaturas
de regiones justo delante). Los tiempos asi calculados para los instantes 300 y 400 ns son
del orden de 10~7 y 107% s, respectivamente. Por otra parte, los tiempos de enfriamiento
obtenidos con todos los modelos son del mismo orden, 107 s, que son considerablemente
menores que los convectivos, confirmando asi el caracter radiativo del bow shock.

Comenzaremos entonces, analizando las inestabilidades térmicas que introdujimos en la

seccion 4.8.1. En la figura 5.50, hemos representado el exponente 3 de la temperatura en la



Andlisis de jets supersénicos radiativos y de su interaccién con un gas ambiente. 201

ley de potencias del RPL en funcién de la temperatura y los criterios de las inestabilidades,
calculados con los modelos EE, ETL y EE incluyendo los efectos del campo de radiacién
del jet a 300 y 400 ns. Hemos escogido para la representaciéon una densidad intermedia del
rango de interés puesto que hemos comprobado que tanto los criterios como [ no varian
mucho con dicha magnitud. Observamos que con el modelo ETL, figura 5.50(b), los tres
tipos de inestabilidades pueden presentarse en todo el rango de temperaturas considerado.
En los otros modelos, figuras 5.50(a), 5.50(c) y 5.50(d), existe una entorno pequeno (8 -
9 eV), donde la inestabilidad adiabéatica no puede darse, pero en general, practicamente
en todo el intervalo y todos los modelos cinéticos, predicen la posibilidad de la aparicion
de inestabilidades térmicas en el medio material que queda detrds del frente de onda.
Experimentalmente fueron observadas inestabilidades térmicas en el argén detras del frente
del bow shock [72]. Sin embargo, no se ha podido establecer de forma rigurosa la longitud
de onda de la inestabilidad para asi poder clarificarla.

En lo que se refiere a las inestabilidades oscilatorias por enfriamiento radiativo en el
frente de la onda de choque y en la region de enfriamiento radiativo, hemos empleado
para la clasificacion de los modos oscilatorios (fundamental, primer y segundo tonos) como
inestables, los criterios establecidos en el trabajo de Chevalier e Imamura [45] (y ya descritos
en la seccion 4.8.2) y que son que el modo fundamental es inestable si 8 < 0.4 y los tonos
primero y segundo cuando 8 < 0.8. Estos criterios son obtenidos suponiendo una ley de
potencias para el RPL del tipo Cp?T# y por lo tanto hemos ajustado nuestro RPL haciendo
uso de PARPRA a esta nueva ley de potencias. De acuerdo con esto, presentamos en la
figura 5.51 un estudio de las regiones de densidad y temperatura en las cuales son posibles
estas inestabilidades de acuerdo con tres modelos cinéticos de calculo de poblaciones: el
ETL, el EE sin campo de radiacion del jet y el EE incluyendo el campo de radiacion del jet
a 300 ns (no hemos incluido el caso del campo de radiacion a 400 ns porque ya hemos visto
en el anélisis anterior que el exponente de la temperatura en la ley de potencias no cambia
significativamente con el cambio del campo de radiacion de ambos instantes de tiempo).

De acuerdo con la simulacion EE sin campo de radiacion, ver figura 5.51(a), se tiene
que el aumento de la densidad favorece que los modos oscilatorios se vuelvan inestables
para valores més pequenos de la temperatura. Asi, para la densidad p =1076 gem™2 el
modo fundamental es inestable para temperaturas superiores a 12 eV y los tonos primero
y segundo para temperaturas superiores a 10 eV, mientras que para la densidad p =107°
gem 3 los modos se vuelven inestables a temperaturas superiores a 10 eV (fundamental) y 9
eV (primero y segundo). Por el contrario, en el modelo ETL observamos un comportamiento
invertido en el valor de 8 con respecto al modelo anterior. Ahora el valor del coeficiente
[ decrece con la disminucion de la densidad de materia, tal y como se puede ver en la
figura 5.51(b). Esto esta relacionado con la pendiente del RPL con la temperatura, ya
que 5 = O(log RPL)/0(logT). En este rango de temperaturas para el modelo EE sin
campo de radiacion, la pendiente del RPL con la temperatura pasa de ser positiva para

el caso de menor densidad a ser negativa para el mayor valor de la densidad considerado,
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Figura 5.50: Representacion de 8 en funciéon de la temperatura y criterios de inestabilidad tér-

mica calculados con varios modelos cinéticos.

mientras que en el caso ETL pasa practicamente lo contrario. De la figura observamos que
en el modelo ETL los modos son inestables en todo el rango de temperaturas representado
(excepto en un pequeno intervalo en torno a los 8 eV). Finalmente presentamos en la
figura 5.51(c) la simulacion empleando el modelo EE incluyendo el campo de radiacion
proveniente del jet. De acuerdo con él, para la densidad de materia menor los tres modos
de oscilacion son inestables en todo el rango de temperaturas bajo consideracién. En lo

que respecta a las otras dos densidades, los tonos primero y segundo son inestables para
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Figura 5.51: Regiones de densidad y temperatura en las cuales es posible una inestabilidad

oscilatoria por enfriamiento radiativo segin varios modelos cinéticos de poblaciones.

todo el rango y el fundamental para temperaturas superiores a 10 eV. Se observa que
el hecho de incluir el campo de radiacién en la simulacién cinética de las poblaciones
modifica el pardmetro 5 con respecto a la situacion sin campo. Este efecto es mas notable
para el caso de menor densidad como se puede observar ya que, al aumentar la densidad
de materia (para una temperatura dada) se aumenta la tasa de los procesos colisionales,
lo que puede producir una rebaja de la importancia de los procesos radiativos. Podemos
concluir, tanto por lo que hemos obtenido aqui como por lo detectado en el estudio de
las otras propiedades microscopicas, que resulta necesario incluir el campo de radiaciéon en
las simulaciones cinéticas de poblaciones, sobretodo en las densidades inferiores del rango
considerado.

En el experimento que hemos estado analizando [72], no se estudié la aparicion de
este tipo de inestabilidades. Sin embargo, podemos corroborar nuestro resultado con lo
obtenido en la referencia [195] en donde se realiza un estudio experimental de las inestabi-
lidades oscilatorias por enfriamiento radiativo de la velocidad del frente del bow shock en
un experimento similar al estudiado aqui de un jet de aluminio generado en MAGPIE y
propagéndose en argén. En ese trabajo, los autores encontraron que para la densidad de
1.5 x 1075 gem ™3 de argén y una temperatura de 6 eV no se observaban estas inestabili-
dades. En la figura 5.51 se representa hasta 8 eV como limite inferior de la temperatura
(rango limitado por la simulaciéon hidrodinamica), pero podemos inferir el comportamiento
a 6 eV a partir de la tendencia en las curva de (8 para el caso EE sin campo de radiacién
(desconocemos cuél es el campo de radiacion del jet de aluminio en ese experimento) para
el menor valor de la densidad de materia (107% gem™3). Observamos que nuestro modelo
tedrico también predice que para esas condiciones las inestabilidades oscilatorias no deben

ser observadas.
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6 Conclusiones y lineas futuras.

6.1 Conclusiones.

Las principales conclusiones de este trabajo son las que a continuacién se enumeran:

1. Se ha extendido el modelo colisional-radiativo para plasmas en estado estacionario a
situaciones no estacionarias y se ha comprobado la bondad de nuestro modelo com-

parando con calculos realizados en Workshops de comparacion de modelos cinéticos.

2. Se ha extendido el modelo colisional-radiativo para simular plasmas estacionarios
multicomponentes. El método propuesto, que tiene en cuenta el bano de electrones
libres comuin para todas las especies presentes en el plasma, es termodindmicamente

consistente.

3. Se ha desarrollado una herramienta computacional denominada PARPRA cuyo prin-
cipal objetivo es la parametrizacion biparamétrica (en funcion de las condiciones de
densidad y temperatura del plasmas) de propiedades radiativas medias de plasmas
mono y multicomponentes, lo cual es muy interesante puesto que evita la realizacion
de calculos muy costosos computacionalmente en simulaciones hidrodindmicas @n-
line. Hay que resaltar el hecho de que la parametrizacién sea en términos de densidad
y temperatura ya que, hasta la actualidad, la prictica mayoria de las parametriza-
ciones existentes en la bibliografia son uniparameétricas (en funcion de la densidad).
Para la parametrizacion se han empleado funciones polindémicas cuyos coeficientes
son determinados empleando un método de ajuste por minimos cuadrados. Con el
fin de optimizar el proceso de division del espacio de condiciones de plasma para
la busqueda de los polinomios de ajuste, se ha implementado en la herramienta un
método QuadTree. Ademas, para facilitar el empleo de PARPRA | se ha integrado en

una interfaz de usuario.

4. Se han generalizado los criterios para las inestabilidades térmicas para funciones de
enfriamiento que dependan tanto de la densidad como de la temperatura, puesto que
hasta ahora, el estudio de las mismas se habia hecho para funciones de enfriamiento

que unicamente dependian de la temperatura.
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5. Se han caracterizado los plasmas de gases nobles y de aluminio en el rango de tem-
peraturas y densidades de interés en los experimentos de Astrofisica de Laboratorio
analizados en esta Tesis Doctoral. En particular, el estudio se ha hecho suponiendo el
plasma opticamente delgado y en estado estacionario. Se han analizado la ionizacién
media, los regimenes termodinamicos, las distribuciones i6nicas de carga, las emisivi-
dades y opacidades monocromaticas, las opacidades medias de Rosseland y Planck,
la pérdida de potencia radiativa, el tiempo de enfriamiento, el camino libre medio
del fotén y los regimenes de inestabilidades térmicas. Esta informacién es muy tutil

tanto para analizar los experimentos realizados como para el diseno de otros futuros.

6. Se han aplicado los desarrollos comentados en el anélisis de dos experimentos de As-
trofisica de Laboratorio. El primero de ellos consistia en la simulacién de un blast wave
en el remanente de una supernova y que se habia recreado en laboratorio haciendo
incidir un laser (THOR laser, Universidad de Texas, Estados Unidos) sobre un cluster
de xenén. En el segundo experimento, se simulaban los jets suspersonicos generados
en estrellas jovenes, conocidos como objetos Herbig-Haro, y su interaccién con el
medio interestelar, y esto se realizd utilizando un dispositivo de potencia pulsada
(MAGPIE, Imperial College, Reino Unido) haciendo uso de una lamina de alumi-
nio en disposicion radial que estaba rodeado, en dos disposiciones experimentales,
tanto de vacio como de argén. Para ambos experimentos se realizé una caracteriza-
cién microscopica, simulando mediante diferentes modelos cinéticos sus propiedades
y analizando los resultados obtenidos y sus posibles implicaciones en la interpretaciéon

de los resultados experimentales y en el disenio de futuros experimentos.

6.2 Lineas futuras

En lo que se refiere a las lineas futuras, podemos distinguir entre dos tipos: las que se
refieren a aspectos computacionales y las que se refieren a la aplicacion de simulaciéon de

experimentos.
= Nuevos desarrollos computacionales.

1. Una pieza fundamental en las simulaciones de propiedades microscopicas es el
modelo atémico que subyace en las mismas y por ello la Fisica Atomica de
Plasmas sigue siendo una linea de especial relevancia. En particular, existe un
renovado interés en el estudio de la influencia del plasma en las propiedades
atomicas [127,129] debido a la posibilidad actual de disponer de experimentos
que permiten observar el efecto de la depresién del continuo en estas propie-
dades [221]. Por ello, es nuestro proposito el implementar potenciales atémicos

analiticos desarrollados en el seno de este grupo de investigaciéon y que cubren
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plasmas con parametro de acoplamiento bajo, medio y alto, en el codigo FAC

para obtener datos atdémicos que contengan efectos de plasma.

2. Debido a la relaciéon establecida con el grupo liderado por la Dra. Chantal Sthe-
le en el Observatorio de Paris, se procederé el proximo ano al acoplamiento de
nuestras parametrizaciones de propiedades radiativas generadas usando PAR-
PRA en el codigo de transferencia radiativa 3D IRIS [222].

3. Extender el método de parametrizacion que se ha desarrollado para el ajuste
de las propiedades termodindmicas del plasma, generando las bases de datos de
las mismas empleando ecuaciones de estado de cierta complejidad y generali-
dad. Esta es una tarea muy interesante puesto que también son un componente

fundamental en las ecuaciones hidrodinamicas.

4. En la actualidad hemos ya desarrollado expresiones de ajustes (en funcion de las
condiciones de densidad y temperatura) de las tasas de los procesos colisionales
que intervienen en nuestro modelo colisional calculados mecano-cuanticamente
mediante el codigo FAC. Es nuestro proposito futuro sustituir las tasas anali-
ticas del modelo colisional-radiativo por estos ajustes, para asi ir mejorando el
modelo, herramienta fundamental para la simulacién de las propiedades micros-

copicas del plasma.

5. En los experimentos en que vamos a participar en el ano 2015, uno de nuestros
objetivos es la realizacion de la diagnosis espectroscopica de las condiciones del
plasma. Para ello, generaremos con nuestros modelos, espectros sintéticos que
seran comparados con los obtenidos experimentalmente, lo que nos permitiria
estimar la densidad y temperatura del plasma, en principio con resolucién tanto
temporal como espacial. Debido a que los elementos que se van a emplear, en
principio kriptén y xenoén, tienen una estructura atémica compleja, estamos
desarrollando una herramienta que nos permita introducir el detalle atémico
més fino para aquella parte del espectro que lo requiera y una resolucién més
gruesa para el resto (esto es, un modelo atémico hibrido), permitiendo asi que

los céalculos colisional-radiativos sean viables.

= Simulaciéon de nuevos experimentos.

En 2015 se realizaran dos experimentos de Astrofisica de Laboratorio en los que
participaremos como grupo tedrico. En el primero de ellos, liderado por los Drs.
Francisco Suzuki-Vidal (Imperial College, Reino Unido) y Chantal Sthele (Obser-
vatoire de Paris, Francia) que se realizara en el laser ASTERIX (PALS, Republica
Checa), se estudiaran aspectos espectroscopicos de ondas de choque radiativas que
se propagan en gases nobles a velocidades en torno a los 60 Km/s. En el segundo,
liderado por el Dr. Francisco Suzuki-Vidal y que se realizard en el ldser ORION
(Rutherford Appleton Laboratory, Reino Unido), se producira y se estudiara por pri-
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mera vez la interacciéon entre dos ondas de choque radiativas en un ambiente gaseoso
controlado. Ambos experimentos son muy utiles tanto para la fisica de las ondas de
choque, la astrofisica o la hidrodindmica radiativa, como para la validacién de mode-
los y codigos de la fisica de plasmas. En ambos experimentos emplearemos todos los
desarrollos realizados en esta Tesis Doctoral y los que se hayan desarrollado hasta el
momento para la caracterizaciéon microscopica de los plasmas experimentales y para

la diagnosis espectroscopica de los mismos.
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