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A mi abuela.A Rafa.

�We are made of stellar ash. Our origin and evolution have been tied to distantosmi events. The exploration of the osmos is a voyage of self-disovery.�Carl Sagan
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1 Introduión.
1.1 Conepto de plasma. Físia de plasmas.El plasma es onsiderado el uarto estado de la materia, además de los tres más onoi-dos, sólido, líquido y gaseoso. A pesar de ser el más desonoido y el último en ser estudiadoen profundidad, es el estado de la materia que más abunda en el Universo, on la Tierra,en su mayoría en estado sólido, representando una anomalía. Se de�ne un plasma omo unsistema formado por onstituyentes neutros, omo átomos o neutrones, por onstituyentesargados, omo iones, eletrones o protones, y araterizado por iertas ondiiones bajo lasuales se mani�estan de forma evidente omportamientos de tipo oletivo. La evoluióndinámia de un plasma está gobernada por las interaiones eletromagnétias, de largoalane, que se estableen entre sus partíulas omponentes. Esta araterístia es la queposibilita la apariión de fenómenos oletivos en el plasma, omo por ejemplo una ampliavariedad de fenómenos ondulatorios. Además, omo onseuenia de las interaiones alarga distania y los fenómenos oletivos, el plasma es un medio no lineal y esto provoaque su dinámia sea ompleja, pudiendo generarse inestabilidades, movimientos aótiosde sus partíulas y fenómenos de turbulenia.Además de los plasmas astrofísios y espaiales, que son todos aquellos que apareenmás allá del planeta Tierra, durante los últimos 60 años los plasmas han tenido un granimpato en la soiedad. Así, nos enontramos plasmas de bajas temperaturas en las lámpa-ras de desarga, en los láseres de gases, en el proesamiento de materiales al estar presentesen las mayores industrias de manufaturaión a nivel mundial (industrias armamentístia,textil y del papel, automoión, et...), en los proesos de enriqueimiento de ombustiblenulear o para la obtenión de produtos usados en pruebas diagnóstias y tratamientosde mediina nulear. Los plasmas de mayores temperaturas son objeto de intenso estu-dio también por su partiipaión en el ampo de la fusión termonulear ontrolada (tantomagnétia omo inerial), proeso este que permitiría soluionar el problema del abas-teimiento energétio a nivel mundial siendo, al mismo tiempo, respetuoso on el medioambiente. También, y de forma más reiente, los plasmas son objeto de estudio en el áreadenominada omo Astrofísia de Laboratorio, en donde, haiendo uso de las grandes ins-talaiones que se desarrollaron en prinipio para el estudio de la fusión nulear, se rereanfenómenos astrofísios en el laboratorio onvenientemente esalados. Esta relativamente



2 Introduión.joven disiplina ha experimentado un interés reiente en la omunidad ientí�a dediadaal estudio de plasmas pues los experimentos que se realizan en laboratorio de manera on-trolable sirven omo bano de pruebas de muho de los modelos numérios y ódigos quese emplean habitualmente en otras áreas temátias relaionadas on los plasmas.La Físia de Plasmas tiene omo objetivo primordial la desripión de los proesoselementales que experimentan sus onstituyentes a partir de prinipios onoidos que go-biernan su omportamiento mirosópio, para, posteriormente, poder expliar el omplejoomportamiento marosópio de estos sistemas. Evidentemente, la desripión satisfato-ria de los plasmas implia a muhas disiplinas omo la meánia estadístia, la dinámiade �uidos, la eletrodinámia y la físia atómia. Esta Tesis Dotoral se enmara dentro delampo de la Físia de Plasmas y en partiular en la desripión mirosópia de plasmasde elementos y en ondiiones enontradas en el área de la Astrofísia de Laboratorio. Porello, en el siguiente apartado, presentamos una breve introduión a diha área entrán-donos en aquellos desarrollos que la han heho posible. A ontinuaión, desribiremos losobjetos astrofísios que han sido simulados en los experimentos de laboratorio (blast wavesen remanentes de supernova y jets asoiados a estrellas jóvenes) analizados en esta Tesisy repasaremos las ténias más omunes empleadas en su reproduión en laboratorio.Finalizaremos on un breve omentario aera de una de las más típias inestabilidadesasoiadas a este tipo de fenómenos, las inestabilidades térmias por enfriamiento radiativo.1.2 Astrofísia de laboratorio.La Astrofísia de Laboratorio, disiplina on poo más de veinte años de evoluión,sirve omo soporte y ampliaión de la Astrofísia ordinaria u observaional.Junto a los álulos teórios omplementarios, la popularmente llamada Astrofísia deLaboratorio sienta la base de la Astrofísia moderna, planteándose inluso omo lave ensu proyeión futura. El ampo de la Astrofísia de Laboratorio abara el estudio teório yexperimental de la físia que subyae bajo iertos fenómenos físios observados en el osmos,en un régimen suseptible de presentarse en un laboratorio, evitando los inonvenientes queel análisis observaional suele presentar.Como su nombre india, la pretensión de la Astrofísia es la apliaión de la Físia alestudio de los Astros. Por supuesto es un abuso este del lenguaje, puesto que tan importantees el astro (estrella, planeta, galaxia, úmulo, ...) omo el medio que une la distaniaentre ellos, lo que se llama, medio interestelar entre estrellas, medio interplanetario entreplanetas, medio intergalátio entre galaxias,... En seiones futuras, en las que se hablaráde iertos experimentos de Astrofísia de Laboratorio, quedará en evidenia este heho,pues, omo veremos, la interaión entre el fenómeno y el medio ambiente es un aspetofundamental.Como deimos, la Astrofísia de Laboratorio da un enfoque enriqueedor a la Astrofísiaobservaional porque introdue el atrativo de evitar iertas trabas que la propia observa-



Astrofísia de laboratorio. 3ión lleva aparejadas y que van fundamentalmente ligadas a la distania entre el observadory el fenómeno objeto de estudio, a las limitaiones tenológias, a la imposibilidad de a-eder al fenómeno en varias oasiones, de repetirlo, o a la imposibilidad de ontrolar lasondiiones bajo las uales se produe. En este sentido, la Astrofísia de Laboratorio, quepermite eranía al fenómeno y apaidad de ontrol, ha abierto un nuevo amino queusan los astrofísios, y que une a físios experimentales y teórios en la investigaión delUniverso, ofreiendo además nuevos puntos de vista en los proesos de interpretaión delos datos observaionales y de las teorías atuales sostenidas por la Astrofísia Moderna.Por supuesto, por otro lado, los experimentos llevados a abo omo fruto del avane enAstrofísia de Laboratorio, sirven también omo validaión de los ódigos omputaionalesque se usan en el estudio de fenómenos astrofísios.Para llegar a onebir esta disiplina hiieron falta dos desarrollos importantes. Por unlado, pretender hermanar dos fenómenos, uno a gran esala, la esala del Universo, on otroa pequeña esala, la esala del laboratorio, es evidente que debió resultar difíil e inlusoimpensable. Graias a la teoría del esalado hidrodinámio introduida por Ryutov et al. [1℄(en adelante, este trabajo lo denotaremos por RYU), esta relaión se formuló omo posiblesiempre y uando se umplan iertas ondiiones que ya omentaremos más adelante. Elotro desarrollo indispensable fue el avane tenológio de sistemas láser de alta potenia.Los primeros dispositivos apaes de generar la potenia su�iente para promover la gene-raión del tipo de fenómeno que se trata de rerear, fueron los láseres OMEGA y NOVA.Los trabajos realizados on estos en el ámbito de la Fusión por Con�namiento Inerialfueron fuente de inspiraión para los que iban a onvertirse en los futuros Astrofísios deLaboratorio.Poo a poo, ambos avanes fueron progresando de manera que, por un lado, la teoríadel esalado hidrodinámio permite aeder a ada vez más omplejos sistemas astrofísiosy por otro, se han añadido nuevos tipos de instalaiones apaes de generar alta poteniaomo son las instalaiones de pinzamiento magnétio (Z-pinhes). Atualmente, la Astro-físia de Laboratorio sigue en progreso y son muhos los autores que dedian a ella susinvestigaiones en ada vez más ampos y fenómenos.En esta Tesis, los fenómenos astrofísios que se analizarán son de dos tipos: las ondasde hoque radiativas de Remanentes de Supernova (SNR, del inglés Supernova Remnants)y los jets estelares de núleos de formaión estelar, también llamados Objetos Herbig-Haro.En las seiones 1.3 y 1.4, respetivamente, se inluirá una breve desripión teória deestos fenómenos.1.2.1 El problema del esalado.Ya se había omentado al iniio de esta seión, que para llegar a onebir la Astro-físia de Laboratorio hiieron falta dos desarrollos importantes. Por un lado, el desarrollo



4 Introduión.de instalaiones apaes de generar su�ientemente alta potenia y por otro, el esaladohidrodinámio.En este apartado vamos a introduir la teoría del esalado hidrodinámio que da sus-tento a los trabajos en Astrofísia de Laboratorio.A priori podría pareer que las simulaiones en laboratorio son imposibles a ausa dela enorme diferenia de esalas físias, sin embargo, en la déada de los noventa omienzana darse los primeros pasos en direión a la semejanza hidrodinámia que posibilitará laomunión de ambos esenarios (ver RYU).Partiendo de la idea de dos sistemas que se omportan omo �uidos hidrodinámiosompresibles ideales (donde la visosidad y la ondutividad térmia son nulas), gobernadospor las euaiones de Euler, se introdue lo que se denomina la semejanza de Euler, que seríauna orrespondenia direta entre dos sistemas que satis�ieran las mismas euaiones. Através de ella se llega a que dos sistemas hidrodinámios se omportarán de forma similarsi tienen el mismo número de Euler
Eu = v ·
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(1.1)donde v y v1 son las veloidades de los sistemas, ρ y ρ1, las densidades y p y p1 las presionesde los mismos.Comparando la evoluión temporal de los dos sistemas, llamando h y h1 a las esalasespaiales, se da, a través de la de�niión del número de Euler (euaión (1.1)), la siguienterelaión entre las esalas temporales de ambos sistemas; el segundo sistema evoluionaráidéntiamente al primero en una esala temporal dada por:
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(1.2)O, lo que es lo mismo
τ1 = τ · h1
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√
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(1.3)donde τ y τ1 representan los tiempos araterístios de los sistemas, que pueden representarualquier esala temporal on signi�ado físio tal omo el tiempo para que se produza unierto ambio en la esala espaial del sistema h, el tiempo de desplazamiento del hoquedel SNR, o el tiempo en el que se desarrolla una inestabilidad.Cumplida la semejanza, trabajaremos ontando on que en ambos sistemas gobierna lamisma físia, desrita por las euaiones de Euler. Y esto es independiente de los estados osituaiones que desarrollen los sistemas: si el sistema experimenta hoques fuertes o débiles,desompresiones, si desarrolla estruturas inestables, si entra en un régimen no lineal o sillega a ser turbulento.Condiiones neesarias para que las euaiones de Euler sean válidas:



Astrofísia de laboratorio. 51. El sistema ha de ser neesariamente olisional.Asumir el omportamiento del sistema omo un �uido implia onoer la posiiónde las partíulas del sistema. Para onseguir haer esta loalizaión, los proesoshidrodinámios deben ourrir en una esala muho menor que la esala espaial hdel sistema.2. El transporte de energía por onduión de alor debe ser despreiable omparadoon el transporte de energía por onveión.El parámetro adimensional que araterizará el transporte de alor es el Número dePelet, que orresponde a la razón entre la onveión y la onduión de alor
Pe =

h · v
χ

(1.4)donde h ya fue de�nida omo la longitud araterístia del sistema, v es la veloidaddel �uido y χ es la difusividad térmia para los eletrones, que orresponde a laprinipal ontribuión a la onduión de alor.Así, para que las euaiones hidrodinámias sean válidas es neesario que el númerode Pelet sea alto, lo que signi�aría que la onveión domina sobre la onduión.3. La pérdida de energía por radiaión debe ser despreiable.El �ujo de energía transportado por la radiaión debe ser pequeño omparado onlos �ujos de energía hidrodinámios.4. Los efetos de la visosidad deben ser insigni�antes.Para poder apliar las euaiones de Euler es neesario que los efetos visosos no seanimportantes. Esto se analiza estudiando el Número de Reynolds, Re, que orrespondea la razón entre la fuerza de ineria y la fuerza visosa. Se debe umplir que
Re =

h · v
ν

≫ 1 (1.5)donde ν es la visosidad inemátia.Aunque los experimentos de simulaión de RYU que sirvieron para el estudio y presen-taión de esta teoría del esalado hidrodinámio están todos relaionados on el fenómenode la supernova (SN) y su Remanente (SNR) (en onreto, on la SN 1987A), el análisis delesalado entre fenómeno astrofísio y laboratorio que se presenta es juzgado omo bastantegeneral. No obstante, hay que tener en uenta que en esta primera ontribuión al oneptode semejanza hidrodinámia no se profundiza en problemas donde por ejemplo el ampomagnétio es importante o se tiene un onsiderable enfriamiento por radiaión.



6 Introduión.Es a partir de este trabajo que muhos estudios estableen formalmente las ondiionespara la validez y las limitaiones de los experimentos de simulaión en la disiplina Astro-físia de Laboratorio [2�6℄. En estos, progresivamente, se va atendiendo a fenómenos adavez más omplejos que ya inluirían radiaión fuerte o ampos magnétios. Algunos de losentornos astrofísios andidatos al esalado en laboratorio que se inluyen en estos últimostrabajos son las nubes moleulares foto-evaporadas, los jets astrofísios, el medio interes-telar, la fotoesfera estelar, los disos de areión o el viento estelar. También son tratadosfenómenos potenialmente relevantes en la Astrofísia de Laboratorio que no neesaria-mente tratan de reproduir esenarios onretos [4℄ que tienen omo base la interaión dela radiaión de láseres ultra intensos on el plasma. Estos experimentos son útiles tambiénpara testear las reglas de esalado e intentar de�nir un dominio de apliabilidad de lasmismas así omo para usarlas omo herramientas de prediión.Como se introdujo al prinipio de la seión, los uerpos astrofísios que vamos a trataren esta Tesis Dotoral son las ondas de hoque radiativas habituales en remanentes de su-pernova y los jets astrofísios tipo Herbig-Haro, fenómenos ambos típiamente radiativosy en donde materia y radiaión estén fuertemente aopladas. Trabajos más reientes [6,7℄,han extendido el esalado hidrodinámio propuesto en RYU a sistemas radiativos emplean-do un modelo alternativo basado en la teoría de grupos de Lie para las transformaiones deesala. Ya que el planteamiento de la Astrofísia de Laboratorio es rerear, en pequeña es-ala, sistemas de talla astrofísia, paree natural usar una herramienta matemátia de estetipo para su desarrollo. Con ello, se han onseguido esalar muhas situaiones astrofísiasbajo distintos regímenes radiativos en laboratorio.1.2.2 Grandes instalaiones.Como ya se ha introduido, para estudiar los sistemas astrofísios, para onoer la físiaque enierran iertos fenómenos del osmos, desde hae algo más de dos déadas ademásdel estudio teório y la omputaión se hae uso de experimentos de laboratorio.En esta seión, vamos a hablar de las Instalaiones HED (High-Energy Density): Lá-seres de alta potenia y Z-pinhes, ambos desarrollados bajo el maro del programa deFusión por Con�namiento Inerial y que atualmente son pieza lave en el desarrollo de laAstrofísia de Laboratorio [8, 9℄.Para onseguir las extremas ondiiones neesarias en estos experimentos, es neesariofoalizar gran antidad de energía (del orden de E & 1kJ) en esalas espaiales del orden de
L . 1mm en intervalos de tiempo muy pequeños (δt ≪ 1µs). Con el desarrollo de láseresde pulso más orto (femtosegundos), la energía del láser neesaria para onseguir altapotenia se ha reduido a valores inluso menores de 1J. Así, los láseres de alta potenia,uyos pulsos tienen la apaidad de foalizar su energía en volúmenes mirométrios y enesalas de tiempo de nano y femtosegundos y los Z-pinhes, que realizan desargas de altaintensidad & 1MA a través de un onjunto de alambres ilíndrios de plasma en los que



Astrofísia de laboratorio. 7se produe implosión debido a la fuerza magnétia J × B, son meanismos que han sidoplenamente desarrollados durante las últimas tres déadas y apliados a experimentos deAstrofísia de Laboratorio en los últimos 15-20 años.1.2.2.1. Láseres de alta potenia.Con el estudio de la fusión por on�namiento inerial omo motivaión, durante losúltimos 30-35 años se fueron onstruyendo diversos láseres de alta potenia on el objetivode rear explosiones (fusión) en miniatura on una importante ganania de energía de
∼ 100.Vamos a haer a ontinuaión una pequeña presentaión a algunas de las instalaionesbasadas en láseres de alta potenia dediadas a la realizaión de experimentos HED on�nes astrofísios:El láser OMEGA está operativo desde 1995 y fue una de las primeras herramientasusadas en las investigaiones llevadas a abo en el Laboratory of Laser Energetisde la Universidad de Rohester. Sus dimensiones son de 10 metros por aproximada-mente 100 metros de longitud y es apaz de foalizar más de 40 kJ de energía en unobjetivo de menos de 1 mm de diámetro en aproximadamente una billonésima de se-gundo. Desde 2008 está también en ativo OMEGA-EP (extended performane), unaevoluión de OMEGA que aumenta sus apaidades pudiendo proporionar pulsosde muhos kJ en piosegundos, on potenias de petavatios e intensidades muy altasque exeden los 1020 W/m2. Estos haes son enviados a objetivos tanto dentro deOMEGA omo a una ámara independiente situada dentro de la propia área de ob-jetivos de OMEGA-EP. Todas estas apaidades haen de OMEGA una plataformade experimentaión extraordinaria.El láser GEKKO XII es una instalaión operativa desde 1983 perteneiente al Ins-titute for Laser Engineering de la Universidad de Osaka, en Japón. Se trata de unsistema formado por doe haes láser de 30 kJ, apaes de haer inidir una poteniade 55 TW en un objetivo en 0.1-10 ns.Comúnmente onoida omo PALS por su arónimo inglés Prague Asterix LaserSystem y ubiada en Praga, es una instalaión láser de yodo on apaidad paragenerar energías por enima de 1 kJ y, on pulsos de alrededor de 350 ps, potenias de3 TW. A partir del pulso iniial, graias a ino ampli�adores, se onsigue generar laalta potenia neesaria para, entre otros objetos, rerear las temperaturas y presionesneesarias para experimentos en Astrofísia.Del arónimo inglés National Ignition Faility, la instalaión NIF, loalizada en elLawrene Livermore National Laboratory en Livermore, California, es un dispositivoláser ultrapotente apaz de generar 500 TW en unos poos piosegundos. Para ello



8 Introduión.usa 192 haes de luz que viajan alrededor de 1500 metros hasta llegar al entro dela ámara del objetivo. Los objetos de estudio de NIF dentro de la disiplina dela Astrofísia de Laboratorio son variados e intentan, por ejemplo, rerear el iloompleto de vida de una estrella, desde su formaión en la estrutura fría de las nubesmoleulares hasta su explosiva muerte en forma de supernova.VULCAN es el láser de Neodimio de alta potenia instalado en el Central LaserFaility en el Rutherford Appleton Laboratory en Reino Unido. Este dispositivo esapaz de dirigir energías de hasta 2.6 kJ en pulsos largos (del orden de nanosegundos)y alanzar potenias de 1 PW para pulsos ortos de 500 fs de duraión, depositandohasta 1021 Wcm−2 en el objetivo. Con estas araterístias son muhas áreas y apli-aiones de la físia las que pueden desarrollarse, entre ellas iertos experimentos deAstrofísia.THOR, ubiado en la Universidad de Texas (Estados Unidos) dentro del High In-tensity Laser Siene Group, es un láser de alta potenia dediado al estudio de lainteraión de intensidades potentes on la materia. Está diseñado para depositarpulsos ultraortos, del orden de 20-100 fs on energías menores a un Julio, dandolugar a pios de potenia de 20 TW y ampli�ando su energía hasta 1000 vees.ASTRA GEMINI es un sistema láser de pulsos ultraortos apaz de depositar haesde 15-30 J en 30 fs on intensidades que pueden superar los 1021 Wm−2 y foalizar enun objetivo de unas poas milésimas de milímetro de seión. Ubiado en el CentralLaser Faility del Rutherford Appleton Laboratory (Reino Unido), los experimentosen este dispositivo produen fuentes oherentes de rayos X o haes energétios deeletrones y protones. Se ompone de dos instalaiones, ASTRA y ASTRA GEMINI,extensión de la anterior y on sus espei�aiones proporionan a los experimenta-dores la apaidad de estudiar el omportamiento de la materia bajo ondiionesextremas de presión y temperatura.Las instalaiones de LULI, Laboratoire pour l'Utilisation des Lasers Intenses (Pa-laiseau, Frane), son ampliamente utilizadas on �nes astrofísios rereando muydiversos fenómenos. Están formadas por dos dispositivos multi-haz, LULI2000 y EL-FIE, ambos láseres de alta potenia. Los experimentos se basan, prinipalmente, enirradiar on luz láser objetivos sólidos o gaseosos iniiando en ellos el estado de plas-ma, on ondiiones de temperaturas, densidades y presiones extremas. LULI2000 setrata de un láser pulsado de Neodimio de tres haes que alanza los 2 kJ en regímenesde nanosegundos.1.2.2.2. Instalaiones de potenia pulsada. Z-pinhes.Los dispositivos de potenia pulsada se llaman así porque se basan en lanzar un pulsoorto (variando de unos poos ns a unos poos ientos de ns) de gran intensidad. El



Ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 9dispositivo más omún que funiona on potenia pulsada es el Z-pinh. En un Z-pinh,la energía elétria almaenada lleva una orriente a través de un ondutor ilíndrioresultando una gran fuerza de pinzamiento o onstriión. Esta fuerza aelera la materiainterior ausando olisiones en el entro del pinh, onvirtiéndose las energías inétia ymagnétia en energía térmia, muha de la ual es irradiada omo rayos X.Los experimentos on los Z-pinhes permiten gran antidad de apliaiones. Primero,usando un onjunto de ientos de alambres de alto Z, podemos obtener una e�iente on-versión de energía elétria en rayos X térmios. La máquina Z de los laboratorios Sandia,por ejemplo, puede produir era de 2MJ de rayos X a una temperatura por enima de 106grados. Esta energía de rayos X puede ser usada para generar una onda de hoque que serámás energétia y de muha mayor área que la que es posible onseguir en los experimentosláser, lo que puede ser una ventaja. También, usando un onjunto de alambres ónio, sepuede produir un jet de material que olapse radiativamente, lo que es relevante en jetsastrofísios.A ontinuaión presentamos dos de las instalaiones dediadas a la realizaión de ex-perimentos HED on �nes astrofísios:La instalaión de potenia pulsada Z, perteneiente a Sandia National Laboratoriesen Albuquerque, Nuevo Méxio, proporiona potenias e intensidades extremas, noobtenidas en ninguna otra instalaión de este tipo. Se onsiguen alrededor de 26 mi-llones de amperios para alanzar emisiones de rayos X de 350 TW. Dentro de lospropósitos de Z está tratar de reproduir las ondiiones extremas en la que se en-uentra la materia en el Universo de manera que, la máquina Z usa altos amposmagnétios para produir las altas temperaturas y presiones neesarias en experi-mentos HED y, por su parte, su aompañante, la fuente de rayos X SATURN simulalos efetos de radiaión.El generadorMAGPIE (Mega Ampere Generator for Plasma Implosion Experiments),en el Imperial College de Londres, es la instalaión usada más ativamente para ex-perimentos de Astrofísia de Laboratorio. Genera una potenia de un TW, on unaorriente de 1.4 MA en 240 ns y hae posible rear jets de plasma que rerean alos jets protoestelares. El pulso de alta intensidad se introdue en un onjunto dealambres metálios o en un diso metálio según ual sea la on�guraión. En ual-quier aso, el resultado es la generaión en laboratorio de jets altamente olimadosy supersónios sometidos a un alto enfriamiento radiativo omo los observados en elUniverso.



10 Introduión.1.3 Ondas de hoque radiativas en remanentes desupernovas.Las ondas de hoque son omunes en el Universo en muy diferentes esenas astrofísiasy son pieza lave en el transporte energétio a través del medio interestelar. Sin embargo,antes de omenzar a dar una expliaión detallada de las mismas y de los experimentosen los que son relevantes en general y que hemos analizado nosotros, en partiular, esimportante para nosotros onstruir un maro teório senillo que ayude al letor a situareste fenómeno en el ontexto onreto de las explosiones supernova (SN) o, en su fasetardía, los remanentes de supernova (SNR).1.3.1 Supernovas. Breve desripión teória.La observaión de la primera supernova data de Noviembre de 1572. El astrónomoTyho Brahe es el responsable de que ontemos on este hallazgo en la onstelaión deCasiopea de forma detallada y on observaiones preisas de la evoluión de su magnitudaparente. Este desubrimiento iniió el amino haia una nueva onepión osmológiadel Universo; a partir de este momento ya no tendría abida la idea de una esfera elesteinmutable. La nueva onepión sería apoyada por el siguiente desubrimiento de otrasupernova, en 1604, que interesó a personajes notables omo Johannes Kepler o GalileoGalilei, que on sus estudios sobre la paralaje del objeto, onluyó que la nueva estrella nopodría enontrarse en la bóveda eleste entre las estrellas �jas.Más reientemente, en 1987, pudo observarse la más espetaular, la supernova másbrillante vista desde el invento del telesopio. Este objeto emitió radiaión en todas laslongitudes de onda, de los rayos gamma a los rayos X y por primera vez se detetaron neu-trinos provenientes del olapso del núleo estelar. La SN 1987A se ha heho una referenianatural para las estimaiones numérias graias a la gran antidad de datos observaionalesobtenidos durante las pasadas déadas.Las supernovas son explosiones devastadoras que, asi siempre, destruyen una estrellapor ompleto. Forman parte de la evoluión estelar de ierto tipo de estrellas, en sus estadosmás tardíos. Los restos que deja esta explosión tienen una masa del orden de entre 1 y 10vees la masa solar y son lanzados a veloidades que rondan los 1019 m/s. Se trata de unfenómeno on una luminosidad grandiosa, a vees, en radiaión visible, son tan luminosasomo una galaxia ompleta aunque tan intensamente esta radiaión dura sólo unos mesesy se va apagando de forma gradual.Realmente, las supernovas son fenómenos bastante raros, típiamente ourren una vezada 100 años en una galaxia. Como sus espetros han sido uidadosamente estudiados pa-ra ientos de supernovas de las uales se han podido realizar observaiones espetrosópiason buena resoluión, se ha llegado a tener onoimiento de los distintos tipos de mea-



Ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 11nismos y progenitores que dan lugar a las supernovas, y de ahí, a obtener una lasi�aióndetallada de sus distintos tipos.El prinipal indiador para la lasi�aión astronómia de las supernovas (�gura 1.1) esla antidad de hidrógeno observable en sus espetros [10℄. Llamaremos supernova Tipo I,a aquellas que no exhiben líneas espetrales de hidrógeno, y supernovas Tipo II a aquellasuyos espetros presentan laras líneas de hidrógeno. Dentro de ada una de estas lasi�-aiones hay varios subgrupos; se habla de supernova Tipo Ia uando una supernova TipoI presenta una fuerte línea espetral de siliio II en 615 nm. Los subtipos Ib y I se basanen la presenia o arenia, respetivamente, de líneas de helio. Como dijimos, se habla desupernovas Tipo II uando sus espetros presentan líneas de hidrógeno, y sus subtipos sonTipo II-P o Tipo II-L según sea la forma de su urva de luminosidad, si presenta o no, unaestrutura plateau. Esta estrutura es una meseta que se presenta entre los días 30 y 80desde el máximo de luminosidad de la supernova, y durante esta fase, la atenuaión de laluminosidad se vuelve menos pronuniada.Por supuesto, esta lasi�aión no es exata. Se han enontrado objetos que no se ajus-tan a esta desripión, o que ambian sus araterístias durante su evoluión, ambiandopor tanto su lasi�aión.
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Figura 1.1:Clasi�aión de las supernovas.Observaionalmente, también se ha llegado a haer una lasi�aión según los entornosen los que se dan las dos lases básias de supernovas [11℄, llegando a la onlusión deque las supernovas Tipo I suelen darse en galaxias on poblaiones estelares on más bajaatividad de formaión de estrellas que las supernovas Tipo II, más omunes en entornoson poblaiones estelares muho más jóvenes (llamadas regiones HII).Atendiendo a los proesos físios envueltos en la formaión de la supernova, tambiénhaemos una lasi�aión: las supernovas termonuleares y las que se generan a través



12 Introduión.del olapso del núleo. La supernova Tipo Ia es la representativa del primer grupo, y lassupernovas Tipo II, Ib y I se enuentran en el segundo de los grupos.Sean del tipo que sean, las supernovas son fenómenos extraordinariamente violentos.La antidad de energía liberada en una explosión supernova es asombrosa. Para tener unaidea de los valores que se manejan en una explosión Tipo II, Tipo Ib o Tipo I, la antidadde energía liberada es del orden de 1046 J, de los uales un 1% es en forma de energíainétia del material eyetado y menos del 0.01% es liberada en forma de los fotones queproduen el espetáulo visual. El resto, se libera en forma de neutrinos.En los dos siguientes items veremos de forma somera en qué onsisten los meanismosque gobiernan ambos tipos de supernova [12℄.1.3.1.1. Supernovas termonuleares. Supernovas Tipo Ia.Se trata del meanismo más obvio por el que esperar una explosión supernova. Lamayoría de las estrellas explotarían si toda su energía fuera liberada de forma repentina.Existe un gran interés astrofísio en el estudio y onoimiento de las supernovas TipoIa, y es que suelen ser usadas omo andelas estándares porque sus urvas de luminosidady espetro varían relativamente poo y de un modo sistemátio. Esta araterístia llevaa pensar que el meanismo responsable de estos violentos fenómenos debe ser bastanteuniforme [13℄.Básiamente, son dos los esenarios posibles para una supernova Tipo Ia; la supernovasimple degenerada y la doble degenerada. La supernova Tipo Ia paree provenir de unaenana blana de Carbono-Oxígeno (CO) dispuesta en un sistema binario; sin embargo, aúnes desonoido si son el resultado de la unión de dos enanas blanas (el esenario dobledegenerada) o de la areión de material haia una enana blana desde una ompañera nodegenerada (el esenario simple degenerada). Lo que es ierto es que, normalmente, ambosesenarios requieren de al menos una enana blana CO en un sistema binario. La falta dehidrógeno en estas supernovas india que la estrella involurada aree de una atmósfera dehidrógeno, lo que alimenta esta teoría que uenta a las enanas blanas omo progenitorasde este tipo de supernova ya que son estrellas muy pobres en hidrógeno.La igniión termonulear en una enana blana CO se alanza uando su masa llega allímite de Chandrasekhar [12℄. Por supuesto, este límite se alanzará más rápido uanto másera de él esté la masa estelar iniial de la enana blana. El resto de la masa la gana porareión de material de su ompañera no degenerada, en el esenario de una degeneradasimple, o del diso resultado de la fusión de dos estrellas degeneradas (en el esenariodoble degenerada). En un núleo en torno a este valor de masa límite se va a produir laombustión del arbono que, eventualmente, tornará el núleo en un núleo Oxígeno-Neón(ONe), el ual no podrá experimentar la explosión termonulear.El meanismo que pone en marha la explosión supernova todavía es objeto de disu-sión. En un sistema modelo de dos enanas blanas en una órbita binaria, la estrella menos



Ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 13masiva, que sería también la de mayor radio, eventualmente podría extenderse más allá desu lóbulo de Rohe [12℄ y ser ompletamente destrozada en unas poas órbitas. El disoresultante edería material rio en arbono y oxígeno a la estrella primaria, más masiva.Al aumentar su masa, y era del límite de Chandrasekhar, omenzarían las reaionesnuleares en su interior. Sería el amino haia la explosión supernova de la enana blanaprimaria.En un sistema modelo simple degenerada el material que ae haia la enana blana,rio en helio, podría ser el responsable de la explosión. Cuando la antidad de helio, que sedispondría en la super�ie de la enana blana CO, llega a ser su�iente, es posible que seiniie el �ash de helio, lo que provoaría una onda de hoque moviéndose haia el interior dela estrella y la subsiguiente igniión del núleo de arbono y oxígeno. Otra forma de iniiarsela igniión en un modelo simple degenerada, sería por falta de soporte de la masa de laestrella. En este aso, uando se iniiara, podrían darse múltiples e independientes foosde igniión dentro del núleo. Por supuesto, ómo sea la igniión del núleo, su estruturay veloidad, afeta a la urva de luminosidad y a la sintetizaión de elementos pesados, osea, a su espetro.1.3.1.2. Supernovas por olapso nulear. Supernovas Tipo II, Tipo Ib y Tipo I.Es habitual que este proeso se dé para estrellas on masa alrededor de 8M⊙ en faseposterior a la Seuenia Prinipal (siendo M⊙ la masa Solar). Una vez que la estrella quemasu hidrógeno y se produe también la ombustión del helio es posible, en estrellas muymasivas, que, graias a las altas temperaturas, se produza también ombustión del núleoformado ahora por arbono y oxígeno. Este es el iniio del amino para que la estrella,lejos de terminar sus días omo una nebulosa planetaria, lo haga omo una atastró�aexplosión supernova.Como la apa de helio en ombustión ontinúa alentando en ierto modo el núleo CO,y omo el núleo ontinúa ontrayéndose, puede llegar a produirse la igniión del arbono,generándose una gran variedad de produtos, tales omo 16
8 O, 2010Ne, 23

11Na, 2312Mg y 24
12Mg.Se rea entones una estrutura en forma de apas desde el interior de la estrella,donde los elementos más pesados se sitúan en el interior y los más ligeros en las apas másexternas de la estrella. Siguiendo a la ombustión de arbono omenzará la ombustióndel oxígeno presente en el núleo CO, de manera que aparee una nueva omposiión delnúleo dominada por el 28

14Si. A temperaturas muy altas, del orden de 3 · 109 K, se generala ombustión del siliio.La ombustión del arbono habrá generado la apariión de núleos tales omo 54
26Fe,

56
26Fe y 56

28Ni. El resultado es un núleo de hierro.A tan altas temperaturas, los fotones omienzan a tener energía su�iente para destruirnúleos pesados mediante el proeso de fotodesintegraión. Partiularmente importantesson las desintegraiones de 56
26Fe y 4

2He.



14 Introduión.Cuando la masa del núleo de hierro en ontraión llega a ser su�ientemente grandey la temperatura su�ientemente alta, la fotodesintegraión puede mermar en poo tiempola onentraión de núleos pesados. En estas ondiiones, los eletrones libres que hanservido de sostén a la estrella en forma de una presión de degeneraión eletrónia que seopone a su olapso, son apturados por los núleos pesados y por los protones produidosen la fotodesintegraión. En esta reaión la energía en forma de neutrinos que esapade la estrella llega a ser enorme. Para haernos una idea, en la ombustión del siliio, lapotenia lumínia en forma de fotones para una estrella modelo de 20M⊙ es de 4.4 · 1031W, mientras que debida a los neutrinos es de 3.1 · 1038 W.La fotodesintegraión del hierro ombinada on la aptura eletrónia por los núleospesados y los protones libres, provoan que de repente se pierda la mayor parte del soportedel núleo de la estrella y entones, debido al enorme peso del núleo estelar, omienza elolapso. Al prinipio, es un olapso homogéneo y su veloidad es proporional a la distaniadesde el entro de la estrella. Cuando el radio del objeto es tal que la veloidad es mayorque la veloidad del sonido loal, el olapso no puede permaneer homogéneo y el núleomás interno se separa del ahora supersónio núleo externo.El olapso homogéneo del núleo interno ontinúa hasta que la densidad exede envarias vees el valor típio de la densidad de un núleo atómio. En este momento, elpotenial nulear fuerte, repulsivo a estas esalas, frena el olapso, omenzando a emitirseondas de presión sobre el material que aún está ayendo desde el núleo externo. Cuandosu veloidad supera la del sonido, se volverán ondas de hoque y a su vez, hablaremos deondas de areión, de blast waves, porque irán barriendo toda la materia que enuentren asu paso.Llegados a este punto hay ierta laguna teória sobre ómo el hoque onsigue mantenerenergía su�iente para seguir su amino a la super�ie, ya que las altas temperaturas siguenfavoreiendo la fotodesintegraión de los átomos de la zona y sigue produiéndose apturaeletrónia por parte de los protones libres. Estos proesos robarían parte de la energía delhoque. Pero no ourre así. Se piensa que puede ser graias a la gran antidad de neutrinosque se han ido generando en esos proesos de fotodesintegraión y aptura eletrónia, queel hoque mantiene la energía su�iente para barrer todo el material desde el interior alexterior de la estrella. Es en este momento donde se produe gran parte de la nuleosíntesisde elementos. Cuando el hoque alanza la super�ie, todos estos elementos son lanzadosal medio irumestelar.La energía inétia total del material en expansión es del orden de 1044 J, aproximada-mente el 1% de la energía liberada en forma de neutrinos. Finalmente, uando el materialllega a ser óptiamente delgado, a un radio de ∼ 1013 m, resulta una tremenda exhibiiónóptia, liberando del orden de 1042 J de energía en forma de fotones, on un pio de lumi-nosidad erano a 1036 W, lo que viene siendo 109L⊙ (donde L⊙ es la luminosidad Solar),siendo apaz de ompetir en brillo on una galaxia entera.



Ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 15El evento suintamente desrito (el atastró�o olapso del núleo de hierro, la ge-neraión de una onda de hoque y la onsiguiente eyeión del material haia el medioirumestelar) se piensa que es el meanismo general que gobierna una explosión superno-va por olapso del núleo estelar. Que esta supernova resulte en una supernova Tipo II,Tipo Ib o Tipo I es algo que tiene que ver on la omposiión y la masa de la envolven-te del núleo en el momento del olapso nulear y también on la antidad de materialradioativo sintetizado en la eyeión.De forma observaional, las supernovas Tipo II, más omunes que las supernovas TipoIb o Tipo I, son usualmente supergigantes rojas en el momento del olapso nulear. Sinembargo, los Tipos Ib y I ya han perdido parte de su masa antes de la detonaión.Dependiendo de la masa iniial de la estrella, el objeto que quede omo residuo serádiferente. Podrá sueder que si la masa estelar iniial no era muy grande, inferior a 25M⊙, elresultado sea que el núleo interno logre estabilizarse y se genere una estrella de neutrones,y si la masa es muho mayor, podrá ser que la fuerza gravitatoria provoque que el olapsosea ompleto y se genere un agujero negro. Ambos fenómenos liberarían en sus proesosgran antidad de neutrinos.En ualquier aso, sea ual sea el meanismo o meanismos que la generan (termonulearo olapso nulear), el desheho en expansión de la explosión supernova es lo que se llamasu remanente, uya introduión haemos a ontinuaión.1.3.2 Remanentes de supernova. Introduión teória.El remanente de Supernova (SNR) omo deimos, no es más que el desheho en expan-sión de la estrella devastada en la explosión supernova y el resultado de la interaión deeste material on el medio interestelar irundante [14℄ ( una fotografía del Remanente dela supernova de Kepler puede verse en la �gura 1.2).Dado que las supernovas se lasi�an según su meanismo de generaión en supernovastermonuleares y supernovas por olapso nulear, podríamos esperar que la lasi�aiónde los SNR siguiera también esta �losofía. Ourre sin embargo que, aunque espetrosópi-amente puede intentarse determinar su origen, uando ya prátiamente toda la emisiónproviene del material barrido y asumido en el remanente durante su evoluión en el mediointerestelar, serán neesarios otros estudios para determinar su origen supernova. Por su-puesto, si hay alguna evidenia omo el heho de que en su interior exista una estrella deneutrones, es laro que su origen es una supernova por olapso nulear.Al no tener una lara lasi�aión por su origen, los SNR suelen lasi�arse por sumorfología; una morfología que, en general, dependerá de las araterístias del medio enel que se enontraba inmersa la estrella. Si el medio en el que evoluiona es relativamentehomogéneo, la forma del SNR será aproximadamente irular y, si por el ontrario, el medioirundante es no homogéneo, aabará adquiriendo una forma irregular, on una in�nidadde estruturas diferentes. Tradiionalmente, se reonoen tres lases: los remanentes on
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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/estrutura de apa, los remanentes llamados pleriones o PWN (siglas de Pulsar WindNebula) y los remanentes ompuestos.Ya se ha menionado, que la onda de hoque provoada en el fenómeno de la supernova,va barriendo y aumulando materia del medio interestelar en su evoluión. Desrito de unaforma elemental, a este hoque apaz de aretar materia a su paso se le denomina blastwave. En este barrido de materia se van generando apas de plasma alentado por lapresenia del hoque. Así, en muhos asos, la morfología del remanente se arateriza poruna serie de apas iluminadas, lo que lasi�aría al SNR omo uno on estrutura de apa.En el aso de una supernova por olapso nulear, se espera la presenia de una estrellade neutrones rotando a una veloidad vertiginosa (púlsar) y por tanto, on un periodode rotaión muy reduido. La estrella lanza una gran antidad de energía (de la forma
Ė = 4π2 I

P 3 Ṗ , donde I es el momento de ineria de la estrella, del orden de 1045 gm2, y Pel periodo de rotaión de la estrella, y el punto india derivada temporal) en forma de unviento de eletrones y positrones aelerados a veloidades ultra relativistas que terminaráomo un hoque propagándose haia el medio ambiente. Estas partíulas, transportándosepor adveión y difusión, generan una nebulosa que le da nombre al fenómeno: pulsarwind nebula. Estos son los remanentes llamados pleriones o PWN y, ya que la nebulosapresenta una morfología on un máximo de brillo en la región entral, también se les llamaremanentes de entro lleno.



Ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 17Se enuentran en la naturaleza púlsares energétios, on edades inferiores a ∼ 20.000años, que presentan una estrutura de nebulosa pulsante mientras están rodeados porun remanente en forma de apas. Así, morfológiamente, esta estrutura es ombinaiónde los modelos expliados on anterioridad. Estos remanentes son lasi�ados omo SNRompuestos.También, se han detetado remanentes que presentan una morfología tipo apas enemisión radio pero uya emisión en rayos X proviene prinipalmente del entro del SNR.En general, estos asos se asoian a remanentes anianos on un medio interestelar denso.La emisión de rayos X originaria del entro no es emitida por un púlsar, onsiste en unaemisión térmia del plasma aliente. Se les llama remanentes de morfología mezlada oremanentes ompuestos térmios. Loalizar este tipo de fenómenos fuera de la lasi�aiónprimaria o las observaiones espetrosópias ada vez más exhaustivas y que haen quepodamos lasi�ar a los remanentes según sus abundanias químias, fue ampliando desdehae unas déadas la lasi�aión de los remanentes. No obstante, unas u otras no sonexluyentes, usándose la más útil en funión del ontexto de trabajo. Por ejemplo, unmismo remanente se podría lasi�ar omo un remanente rio en oxígeno y a su vez alojarun PWN en un remanente ompuesto, omo es el aso partiular de SNR B0540-69.3, enla Gran Nube de Magallanes.1.3.2.1. Fases de la evoluión de un Remanente de supernova.Ya hemos introduido el heho de que una explosión supernova, de forma prátiamenteinstantánea, introdue una desomunal antidad de energía a través de una onda de hoqueque se propaga en el medio interestelar. La evoluión del Remanente de supernova esusualmente dividido en uatro fases [14, 15℄:I) Fase de expansión libre. Es la fase dominada por la propia eyeión supernova, en laque la masa de material barrido o aretado por el hoque, Macretada, es muy inferior a lamasa del material eyetado en la explosión, Meyectada.En esta fase, el hoque se desplaza a una veloidad altísima; la energía de la explosiónredunda en su energía inétia. Una vez que las masas tiendan a igualarse omenzará unadesaeleraión.Un ejemplo de fenómeno real evoluionando en esta fase es el SNR asoiado aSN1987A o el remanente Cas A, on ∼ 300 años de edad, que ya estaría evoluionandoamino a la segunda fase.II) Fase Sedov-Taylor o adiabátia. En esta fase, dondeMacretada > Meyectada, una partesustanial de la energía inétia, se ha transformado en energía térmia, produiéndoseuna expansión adiabátia del hoque. Así, diremos que las pérdidas radiativas aún no sonimportantes.



18 Introduión.Ejemplos de fenómenos reales evoluionando en esta fase son el SNR asoiado a lallamada supernova de Tyho o la nebulosa del Cangrejo, uya edad es de ∼ 940 años y suveloidad de expansión de ∼ 900 km/s.III) Fase Snowplow. Fase en la que el enfriamiento por radiaión es energétiamenteimportante. Durante esta fase, se forma una fría y densa apa justo detrás del frente delhoque.Un ejemplo de fenómeno real inmerso en esta fase es el SNR Lazo del Cisne, tambiénonoido omo Nebulosa del Velo, uya edad es de ∼ 4·104 años y su veloidad de expansiónde ∼ 120 km/s.IV) Fase de fusión. Fase en la que se produe la disipaión o fusión del hoque onel medio interestelar. La veloidad del hoque será equiparable a la veloidad del mediointerestelar, la temperatura detrás del hoque omparable on la temperatura del medio ysu presión interna semejante a la presión del gas ambiente.Siempre habrá que tener en uenta que, aunque la desripión de un Remanente desupernova según estas fases ofree una forma senilla y óptima de trabajar, el estudiode un fenómeno onreto puede no ser tan fáilmente etiquetable. De heho, es posibleenontrar en la naturaleza remanentes que no se ajusten a esta desripión, omo porejemplo, fenómenos muy jóvenes que sin embargo atraviesen por periodos radiativos; o, esusual también enontrar que distintos setores de un mismo remanente se enuentren enfases distintas.También es posible toparnos en la literatura on designaiones en funión de la edadestimada del fenómeno y el estado de su evoluión. Así, se hablará de jóvenes remanentesa aquellos que están en la primera fase o iniiando la segunda, maduros a los que están enla fase II o entrando en la fase III y anianos a los que están ya inmersos en la última fase.1.3.2.2. Modelo analítio para la desripión de un Remanente de supernova.Existen varios modelos analítios que predien la evoluión del hoque que se propaga enun SNR. De entre todos, la soluión auto-similar de Sedov-Taylor es el más empleado [14℄.Se asume una explosión que instantáneamente lanza un hoque esfério que se expandeen un medio ambiente de densidad uniforme ρ0 inyetando una antidad de energía E, sinonsiderar pérdida energétia alguna. Es deir, ualquier energía irradiada es muho máspequeña que la energía de la explosión. Este régimen de energía onstante ya vimos que esonoido omo fase de expansión libre y en ella la veloidad de expansión del hoque, sudensidad y su presión serán determinadas úniamente a partir de los parámetros iniialesdel sistema, E y ρ0.Como en su evoluión en el medio ambiente el hoque irá inorporando material, reor-damos que el hoque típio de un SNR es un blast wave. Pues bien, representando este blastwave omo un gas ideal desribiéndolo en su fase adiabátia, tendremos que p
p0

= R−3f1,



Ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 19
ρ
ρ0

= f2, v = R−3/2f3, donde R es el radio del frente del hoque, p0 y ρ0 son la presión yla densidad del material no perturbado que se enuentra a la abeza del blast wave y f1,
f2 y f3 son funiones del oiente r

R , donde r es la posiión radial [15℄.Con estas asuniones, podemos deir que el movimiento del hoque podrá desribirsede tal forma que su radio y su veloidad son solamente funiones de la energía total delsistema por unidad de longitud E, la densidad del material no hoado o no perturbado
ρ0, el índie adiabátio γ y el tiempo t que transurre desde la explosión iniial.
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(1.7)donde ξ es un parámetro adimensional que depende del índie adiabátio γ.Esta soluión lásia asume que el hoque es in�nitamente delgado, la densidad dentrode la apa ya afetada por el hoque es in�nitamente alta y la presión de la materia pordelante del hoque, que no se ha visto perturbada por el mismo, es nula. Aunque estosson, obviamente, requerimientos poo realistas, se demuestra que son una bastante buenaaproximaión [15℄. Los maros en los que la soluión autosimilar de Sedov-Taylor no es unabuena soluión son:La veloidad de expansión prediha es más alta que la veloidad on la que el materialirrumpe en el medio ambiente. Esto se tradue en deir que la soluión no será válidapara SNR muy jóvenes.La presión dentro del blast wave ae a valores omparables a la presión del medioambiente. Esto se tradue en deir que el frente de hoque en expansión ya es aniano,alanza un radio de ientos de párses.La pérdida de energía por radiaión no es despreiable.Una vez que las pérdidas por radiaión llegan a ser signi�ativas el remanente pasa a sufase Snowplow. Durante esta fase, se forma una apa densa detrás del hoque y reordemos,la materia del medio interestelar es barrida y aretada en ella. El fenómeno pasará de serdesrito por una onservaión de la energía a serlo por la onservaión del momento y, engeneral, la soluión lásia de Sedov-Taylor dejará de ser apliable y pasaremos a resolverel problema de un blast wave radiativo.En un primer análisis de este problema [15℄, se asume que el ambio temporal de laenergía es proporional a la temperatura, o a la razón entre presión y densidad, del materialubiado diretamente detrás del frente del hoque: E = Cp

ρ . Cuando este oiente seanegativo, tendremos pérdidas energétias desde el frente del hoque y uando sea positivo,



20 Introduión.energía depositada en el mismo. Se de�ne esta onstante C omo: C = γ1−γ
(γ1−1)(γ−1) , donde elsubíndie 1 representa el material situado justo detrás del frente y que onstituye la regiónenfriada o ooling layer, y los términos sin subíndie denotan al material que aún no hasido perturbado por el hoque. En este tratamiento, el aso en que 1 ≤ γ1 < γ orrespondeal aso de pérdida de energía y γ1 > γ orresponde al depósito de energía en el frente delhoque. Además, el aso en que γ1 = γ reuperaría el aso adiabátio. No obstante, esteanálisis inluye aproximaiones que restringen su apliaión partiendo del heho de que entodo momento asume que la presión del material no perturbado es nula.Otro análisis posterior [16℄ desarrolla para el blast wave una soluión auto-similar basa-da en una serie de variables adimensionales que expresa el radio omo una ley de poteniasdel tiempo del tipo: R ∝ t

2
(5+kE+kρ) , donde kE y kρ son las variables de energía y densi-dad tales que su relaión on el radio del blast wave es E = E1R

−kE para la energía y
ρ = ρ1R

−kρ para la densidad. Estas soluiones pueden ser apliadas a distintos esenariosastrofísios pero, en onreto, para el aso de un blast wave radiativo propagándose en unmedio homogéneo donde el enfriamiento ourre inmediatamente detrás del hoque formán-dose una apa densa y fría que tendría onentrada toda la masa del hoque, el resultadoque se obtiene de estas euaiones tiene dos raíes. La primera de ellas es onoida omomomentum-onserving snowplot (MCS) para la ual, uando γ = 5
3 , la dependenia tem-poral del radio del hoque se simpli�a a R ∝ t1/4. En esta soluión tanto la presión delambiente omo la presión media del blast wave es nula y el enfriamiento del interior es muye�iente inluso a bajas densidades. La segunda raíz es de partiular interés en los SNR y esla llamada pressure-driven snowplot (PDS) donde, uando γ = 5

3 , la dependenia temporaldel radio del hoque se simpli�a a R ∝ t2/7. Estas soluiones analítias, no obstante, noreproduen �elmente los resultados numérios enontrados para ondiiones astrofísias.Otra desripión de los hoques esférios radiativos provoados en un SNR se enuentraen [17℄. Se introdue una funión de enfriamiento o ooling funtion omo una ley depotenias de la densidad y la temperatura de la forma Λ ∝ ραT β. Se desribe una estruturaesquemátia de la onda de hoque radiativa formada por uatro estratos desde el exterioral interior del hoque asumiendo que el enfriamiento radiativo sólo es importante paratemperaturas mayores que la temperatura de enfriamiento radiativo del gas, Tc: 1) elmaterial no hoado, que se asume on presión, ondutividad de alor, visosidad y ampomagnétio nulos y densidad igual a la densidad ambiente. Es seguida por el propio frentedel hoque, onsiderado in�nitamente delgado. 2) El gas alentado al paso del hoque esontenido en la llamada apa de enfriamiento o ooling layer ya menionada, que tendráuna temperatura siempre mayor que Tc. El gas barrido por el hoque que ya se ha enfriado atemperaturas por debajo de esta Tc, onstituye la apa 3), separada por una disontinuidadde ontato de la uarta y última apa 4) formada por el interior, de baja densidad yalta temperatura. Con este esquema se de�nen magnitudes omo los tiempos y longitudesaraterístias de enfriamiento, ambos omo potenias de la edad del hoque uando elenfriamiento omienza a ser importante, esto es, uando ya ha radiado la mitad de su



Ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 21energía, y también la masa de materia ontenida dentro de la apa de enfriamiento, quedependerá del tiempo de enfriamiento y de la masa total barrida por el hoque.También [18℄ versa sobre la soluión auto-similar para el problema del blast wave. Eneste aso se onsidera un blast wave esfério semiradiativo. Introdue una estrutura parael hoque similar a la proporionada y desrita en [17℄, on un régimen radiativo detrás delhoque y una avidad interior dominada por la soluión adiabátia. Se de�ne un parámetrode enfriamiento adimensional uyo valor variará entre 0 y 1, siendo los asos adiabátio ytotalmente radiativo, respetivamente.Reapitulando, hay muhos esenarios astrofísios que uentan on la presenia de blastwaves, tanto adiabátios omo radiativos y son muhos los autores que han ataado la formade hallar su soluión. En general, la evoluión en instantes iniiales puede ser onsideradaadiabátia y modelada on la soluión de Sedov-Taylor. Cuando la veloidad del hoquees su�ientemente pequeña, el tiempo de enfriamiento del gas alentado puede llegar aser menor que la edad del remanente y en ese momento ya no podrá ser desrito omoadiabátio. Así, en esta fase más tardía de la evoluión, el remanente se modelará omoformado por una apa densa y delgada de gas enfriado rodeada por un hoque radiativode temperatura uniforme y rellena por un interior de baja densidad y alta presión: elpressure-driven snowplot [19℄ donde la funión de enfriamiento podrá expresarse omo unaley de potenias on la temperatura omo ya se dijo. Que el hoque pueda ser radiativo,además de depender de la veloidad, depende también de la densidad del material a suabeza, favoreiéndose uanto más densa sea la región pre-hoque. Para estos blast waveses importante además introduir el onepto de preursor radiativo. Debido a la energíaemitida desde el frente del hoque, puede ourrir que la materia no perturbada situada pordelante se aliente y se onvierta a su vez en material radiante antes de que la onda dehoque lo alane. La presenia del preursor radiativo dependerá tanto de la densidad omode las araterístias atómias del gas. Cuanto más denso y más óptiamente grueso seael material, mayor antidad de la radiaión emitida por el hoque podrá ser absorbida [15℄llegando inluso, para hoques rápidos, a ionizar por ompleto el hidrógeno y el helioambientes.1.3.3 Blast waves en Astrofísia de Laboratorio.Las ondas de hoque, omo ya se ha menionado, son un fenómeno astrofísiamentemuy interesante por ser la base de muhos de los fenómenos que observamos en el universoomo son los disos de areión, las estrellas pulsantes, las SN en su etapa de enfriamientoradiativo, los bow shoks de jets estelares, las olisiones de nubes interestelares o la entradade meteoritos o ometas en las atmósferas planetarias.La Astrofísia de Laboratorio es, en la atualidad, un área de investigaión valiosa parael estudios de hoques radiativos ya que existen instalaiones en las que pueden reproduirseondiiones de alta densidad de energía. Así, en el laboratorio, se usan omúnmente tres



22 Introduión.métodos para rear hoques radiativos en gases [20℄ que pueden ser araterizados enfunión de la profundidad óptia del gas por delante y detrás del frente del hoque. Elprimero se realiza en un shok tube [21℄ mediante el empuje de un pistón de berilio ode un plástio denso dentro de una elda rellena de gas xenón. Estos experimentos sehan desarrollado en OMEGA [8, 22�25℄ y LULI [26�29℄ usando láseres de kJ obteniendosimetría plana. A ausa de que el pulso láser es largo (≈ ns), hay una ontinua inyeiónde energía al hoque, lo que produe una estrutura estaionaria. La veloidad del hoquealanzada en esta lase de experimentos es muy alta (> 50kms−1) y el material hoadoestá altamente omprimido (>30) debido a las fuertes pérdidas radiativas. A ausa de laalta densidad del pistón, el medio detrás del hoque es óptiamente grueso mientras que elmedio por delante es óptiamente delgado, de ahí que el sistema se lasi�que omo grueso-delgado [30℄. Un ejemplo astrofísio de esta lase de sistemas son los hoques de areiónproduidos en algunos sistemas binarios.Un tipo diferente de hoque se produe después de una liberaión repentina de energíaomo en una explosión instantánea y puntual. En este aso, el hoque se mueve dentrodel medio irundante reando un blast wave que, reordamos, es generalmente desritoomo un hoque que en su expansión asimila materia. Los blast waves han sido generadosexperimentalmente mediante dos métodos. En el primero, se usa un láser de kJ para irradiarun pin o una lámina oloada dentro de un gas de moderado a alto número atómioZ [31,32℄. En el segundo, la energía del láser puede ser depositada diretamente dentro delgas formado por lusters atómios para iniiar los hoques [33�44℄. Los gases formados porlusters absorben muy e�ientemente la luz intensa del láser reando un plasma alienteon una gran densidad de energía en un blano de densidad promedio baja. Este plasmaposteriormente explota dentro del gas ambiente formando un blast wave ilíndrio [34℄.Así, se onsiguen lanzar hoques de alto número de Mah, M , usando láseres de altaintensidad (> 1017 Wm−2) on energías menores a 1 J. Para una veloidad y una presióniniial del gas dadas, los materiales on medio a alto Z alanzan el régimen radiativo, ypor esta razón, kriptón y xenón son usados habitualmente omo el medio en el que elhoque se propaga. En estos blast waves formados en gases de baja densidad, tanto elmedio pre-hoque, por delante del mismo, omo el medio situado detrás, son óptiamentedelgados y, por tanto, se lasi�an omo delgado-delgado [45℄. Los hoques delgado-delgadoson omúnmente observados en Astrofísia. Los hoques de SNR que evoluionan en unentorno su�ientemente denso son de este tipo, por ejemplo.1.4 Jets estelares. Objetos Herbig-Haro.Para un astrofísio, un jet es un �ujo de gas olimado y supersónio que emana de unobjeto ondensado olapsando bajo su propio peso transportando masa, momento, energíay �ujo magnétio. Para una estrella en formaión, por ejemplo, el jet es un medio de liberarel momento angular del objeto en rotaión, permitiendo a la estrella evoluionar. Sin este



Jets estelares. Objetos Herbig-Haro. 23meanismo, el spin de la protoestrella evitaría el olapso neesario para iniiar la fusióntermonulear.Cuando las protoestrellas o protogalaxias se forman, el gas ambiente, el polvo o, en elaso de galaxias, estrellas ompletas, están sostenidos gravitaionalmente, lo ual, neesa-riamente, está asoiado a poseer momento angular. Para originar el olapso, la onservaióndel momento angular requiere que la veloidad de la rotaión del material en olapso au-mente hasta alanzar un ierto punto a partir del ual la materia ya no podrá moversehaia el eje de rotaión y aerá paralelo al eje haia el plano euatorial formándose undiso que llamamos de areión. Una pequeña fraión del diso de materia es lanzado enextensos �ujos olimados y dirigidos en sentidos opuestos que transportan muy poa de lamateria onentrada pero la mayoría del momento angular del diso. Esto permite que elmaterial derive haia el interior y se someta a la tensión gravitatoria [46℄.No obstante, además de estos jets, son muhos los tipos de �ujos que pueden enontrarseen el osmos. Abaran grandes rangos de luminosidad y de olimaión; de los ejemplos máspotentes observados emergiendo de núleos de galaxias ativas a los jets asoiados a jóvenesobjetos estelares de baja masa situados dentro de nuestra propia Galaxia. Entre estos dosextremos pueden enontrarse �ujos asoiados a estrellas de neutrones, masivos sistemasbinarios de rayos X, agujeros negros,... Otros, menos olimados, se observan freuentementenaiendo de estrellas en estados tardíos de su evoluión. También asoiadas a ellos estánlas explosiones de rayos gamma. Y, observaionalmente, se ha revelado que la orona denuestro Sol está repleta de jets y llamaradas, aunque por supuesto, estas estruturas tienenuna energía total muho menor que la de los jets ósmios [47℄.La mayoría de estos �ujos, a pesar de sus diferenias de esalas físias y potenias sonmorfológiamente muy similares. Para �jarnos una idea:Jets de estrellas jóvenes: Presentan una longitud en un rango entre 0.01-1 p, unaveloidad del gas dentro del jet en un rango entre 100-400 kms−1. El objeto entrales una estrella naiente de masa ∼1M⊙ y on una luminosidad entre 0.1-2·104L⊙.Jets de núleos ativos de galaxias: Presentan una longitud en un rango entre 0.01-1Mp, una veloidad del gas dentro del jet que puede ser ∼ c. El objeto entral esprobablemente un agujero negro masivo de masa en un rango entre 106 − 109M⊙ yon una luminosidad entre 1043 − 1048L⊙.Así, en general, se piensa que todos los núleos de galaxias ativas o los objetos proto-estelares presentan una fase de estrutura jet que en los primeros podría extenderse a 108años y en los segundos a 105 años lo que, en ualquier aso, es una muy pequeña poriónde la vida ompleta del aonteimiento. Por lo tanto, el fenómeno jet ubre esalas onvariaiones que pueden ser de más de siete órdenes de magnitud y, no obstante, ompartenpropiedades omunes: son altamente olimados y, en general, bipolares; son originados apartir de objetos ompatos; muestran una adena de más o menos regularmente espaia-



24 Introduión.dos nudos o grupos de emisión, knots de emisión, que en algunos asos se mueven a altasveloidades desde la fuente entral; a menudo terminan en lóbulos de emisión que son on-siderados la super�ie de trabajo que arremete ontra el medio ambiente; están asoiadosa ampos magnétios; muestran evidenias de areión de materia haia la fuente entralvía un diso de areión [47℄. Estos pareidos llevan a pensar que los prinipios físios quegobiernan deben ser los mismos para todos estos objetos.Hemos introduido el término super�ie de trabajo del jet. Esta es, omo dijimos, lasuper�ie del objeto que impata on el gas ambiente, esto es, mara la posiión en la queel �ujo protoestelar impata on su entorno. A menudo, esta super�ie toma forma de bowshok (ver �gura 1.3) aunque a vees, por la propia naturaleza aótia de los hoques, porontener material eyetado en diferentes estados de evoluión, se on�guran morfologíasaprihosas [47, 48℄. En algunos asos se puede formar lo que se denomina una super�iede trabajo interna uando se produen suaves olisiones en el interior del �ujo y se indueque gas moviéndose a más veloidad alane zonas que se mueven más lentamente. Enesta situaión se generan dos estruturas de hoque onsistente en un hoque inverso quedesaelera el �ujo supersónio y el hoque a la abeza que aelera el material on el queolisiona [48℄. 

 

 

Jets 

Bow Shocks Figura 1.3: Objeto Herbig - Haro (HH 901/902) en la nebulosa de Eta Carinae.Se observan la estrutura de jet bipolar y las terminaiones bow shok.http://hubblesite.org/newsenter/arhive/releases/2010/13/image/i/También introdujimos el onepto de knots internos en el uerpo del jet. Debido ainestabilidades de Kelvin - Helmholtz (K-H) en la super�ie de ontato entre el jet y elmedio que lo rodea, se initaría la generaión de hoques internos obliuos que viajarían aveloidades muho menores que la del propio jet. Estos hoques son los andidatos idealespara expliar la produión de knots en jets para los uales el enfriamiento por radiaión noes importante. Sin embargo, uando los jets son fuertemente radiativos (en jets generadosen objetos protoestelares, por ejemplo), el enfriamiento redue la presión en el ooon querodea al haz (un envoltorio del jet de materia de deseho, uyo método de formaión se



Jets estelares. Objetos Herbig-Haro. 25omentará en el siguiente apartado) y esto no justi�aría la presenia de inestabilidadesK-H ni tampoo, por tanto, de hoques internos en el jet. En este aso, la presenia deknots podría expliarse omo oasionada por variaiones temporales de las veloidades deeyeión del �ujo a partir de la fuente. Estas variaiones supersónias evoluionarían paraformar la adena de hoques radiativos regularmente espaiados a lo largo del eje. Lasalteraiones en la veloidad del jet podrían estar asoiadas a inestabilidades térmias en eldiso de areión que rodea a la estrella entral, a explosiones por reonexión magnétia enel borde del diso o inluso por ambas uestiones originadas a la vez aunque en diferentesfases y ratios durante el proeso de areión [47℄.De entre todos los ejemplos que hemos ido viendo, nosotros nos interesaremos funda-mentalmente en los jets asoiados a fenómenos de estrellas naientes, los llamados atual-mente objetos Herbig-Haro, u objetos HH. Lo que onoemos ahora omo estos jets deprotoestrellas se observaron por primera vez en 1890 por S. Burnham, que los desribióomo nebulosas débiles. Estos objetos fueron interpretados omo débiles estrellas hasta queen 1940 fueron relasi�ados por G. Herbig y G. Haro que los identi�aron omo otra laseobjetos y por ellos reiben el nombre. Los objetos HH no fueron ompletamente entendidosomo jets hasta prinipios de los '80 uando se realizaron observaiones que revelaron sunaturaleza estreha y olimada. Desde ese momento se han identi�ado y lasi�ado ientosde objetos HH, muhos de ellos asoiados a jets [46℄ aunque a vees no onsiguen alanzaruna forma altamente olimada y se quedan sólo omo �ujos normalmente bipolares quebrotan del joven objeto estelar [48℄.Todos los jets HH presentan líneas de emisión tanto en el óptio omo en el infrarrojo.Estas líneas dan informaión de las temperaturas y densidades loales, de la veloidad deljet y de la presenia de hoques a lo largo del mismo. Son siempre �ujos supersónios, onnúmeros de Mah de ∼ 20− 40 y su densidad suele ser onsiderablemente más alta que ladel medio irundante, on razones ρjet
ρambiente

≈1-20.1.4.1 Base teória de los Jets Astrofísios.Los jets representan una lásia apliaión astrofísia de las euaiones de la Magneto-hidrodinámia (MHD) y así, las simulaiones numérias que de ellos se haen usan ódigosque resuelven estas euaiones [46, 49�56℄. Los modelos que desriben la dinámia del jetvan a depender omo mínimo de tres parámetros [47℄: la veloidad del jet, el número deMah y la razón entre densidad del jet y densidad ambiente. Otro parámetro ruial enestas simulaiones es la intensidad del ampo magnétio que, uando bajo iertas iruns-tanias puede ser despreiado (si la densidad de energía inétia domina sobre el ampo),nos devuelve el omportamiento general de la propagaión de un jet hidrodinámio puro.Un jet supersónio propagándose en un gas ambiente estaionario, desarrollará unmodelo de doble hoque a su abeza (la ya menionada super�ie de trabajo) debido al



26 Introduión.impato on el medio irundante. El haz moviéndose haia fuera es desaelerado y elmaterial ambiente es aelerado graias al bow shok que va avanzando [47, 49, 57℄.La veloidad de avane del bow shok puede ser estimada mediante el balane del�ujo de momento a los dos lados de la super�ie de trabajo. Esto es, igualando el �ujo demomento del material del jet a su abeza y el �ujo de momento asoiado al medio ambienteen el bow shok [47, 49, 57, 58℄
[ρ(vjet − vbs)

2 + Pjet]R
2
jet ≈ [ρambientev

2
bs + Pambiente]R

2
i (1.8)donde ρjet y ρambiente son las densidades del jet y el gas ambiente, respetivamente, vjet esla veloidad del jet, vbs es la veloidad de avane del bow shok.Para �ujos altamente supersónios, la presión térmia del jet (Pjet) y la del ambiente(Pambiente) pueden despreiarse y se obtiene que la veloidad del bow shok se de�ne omo:

vbs ≈ vjet[
1

1 + (ηα)−1/2
] (1.9)donde η =

njet

nambiente
es la razón entre la densidad numéria del jet y la del ambiente, y

α = (
Rjet

Ri
)2, donde Rjet es el radio del jet olimado y Ri es el radio de la abeza del jet.De la euaión 1.9 se obtiene que, uando el jet es de baja densidad (η << 1),

vbs << vjet y el material del jet en sí mismo, omo haz, sin onsiderar otras estrutu-ras, es desaelerado ontinuamente. El material hoado, a alta presión, dirige entonesun �ujo haia atrás reándose un ooon, un envoltorio del jet que se forma on materiade deseho. Cuando el jet es denso (η >> 1), vbs ≈ vjet y simplemente se abre amino através del medio irundante sin produirse esa aumulaión de gas. El gas ambiente quees atravesado por el bow shok formará una espeie de velo de gas hoado y alentado querodeará a la estrutura [47℄.Los jets generados en protoestrellas presentan una dinámia que suele estar muy afe-tada por el enfriamiento radiativo. En general, en sus iniios puede onsiderarse un om-portamiento adiabátio pero uando la esala de tiempo de enfriamiento es omparable omenor que la esala de tiempo de evoluión no podrá asumirse esta aproximaión. Despuésde un tiempo igual a tenfriamiento el jet desarrolla una apa de gas denso formada graiasal enfriamiento del gas hoado y alentado en la super�ie de trabajo. Este tiempo deenfriamiento es de�nido omo [47, 49℄:
tenfriamiento ≈

(ne + nH)kTS

(γ − 1)nenHΛ(TS)
(1.10)El fator nenHΛ(TS) es el ooling rate en unidades de energía por unidad de volumeny de tiempo, ne y nH son las densidades de eletrones y de hidrógenos en la región post-hoque, respetivamente, γ es el alor espeí�o del gas, k es la onstante de Boltzmann y

TS es la temperatura en la región inmediatamente después del hoque.



Jets estelares. Objetos Herbig-Haro. 27La importania del enfriamiento puede ser uanti�ada también en términos de unadistania de enfriamiento denfriamiento para el gas enfriado por debajo de un ierto valor(∼ 104 K). Se puede aproximar esta longitud por el produto de la veloidad de la regiónpost-hoque (alrededor de 1/4 de la veloidad de un hoque, vS en aso de un hoquefuerte) y el tiempo de enfriamiento tenfriamiento del gas inmediatamente detrás del hoque
denfriamiento ≈

vStenfriamiento

4
(1.11)Cuando esta longitud de enfriamiento se hae importante, las inestabilidades térmiaspueden afetar a la estrutura del �ujo [58℄ y la apa densa de gas enfriado que se desa-rrolla a la abeza del jet debido al enfriamiento del gas hoado puede haerse inestabley fragmentarse en trozos que se extienden haia el ooon formando una estrutura degrumos apreiables en algunas observaiones de objetos HH.1.4.2 Jets en Astrofísia de Laboratorio.En las déadas de los �80 y '90 ya se realizaban iertos experimentos on el objetivode reproduir algunos tipos de jets astrofísios. Se trataba de experimentos numérios queestudiaban la estrutura y estabilidad de los jets, que modelaban omo formados por tresestruturas, el haz jet propiamente diho, el ooon y una ierta super�ie de trabajo. Setrataba de estudiar ómo in�uían por ejemplo el número de Mah o la razón entre lastemperaturas del fenómeno y la propia del ambiente [59℄ y para analizar los efetos dela radiaión (estudiando el jet radiativo y no-radiativo) y sometido a ampos magnétiosdébiles o fuertes [50℄. Estas simulaiones fueron raíz de las investigaiones de laboratorioya que muhas de ellas son utilizadas para testear los ódigos numérios.Los experimentos que tratan de reproduir los jets astrofísios en laboratorio haen usode las apaidades que proporionan las grandes instalaiones y el esalado hidrodinámiopara generar, a esala, jets que normalmente van a ser protoestelares u otros �ujos on altonúmero de Mah y en onreto, objetos HH. De este modo, es posible onfeionar expe-rimentos para testear individualmente o en ombinaiones, el efeto que sobre la dinámiadel jet tiene el número de Mah, el enfriamiento radiativo o los ampos magnétios.OMEGA es una de las instalaiones primeras en desarrollar experimentos de Astrofísiade Laboratorio. Usada iniialmente para el desarrollo de fusión por on�namiento inerial,en [52℄ se desriben dos disposiiones experimentales enfoadas al estudio de la formaióndel jet y su interaión on el material envolvente. En el primer paquete experimental, unpin ilíndrio de aluminio es rodeado por un baño de oro. La ablaión por rayos X de laara expuesta resulta en la propagaión haia su interior de fuertes ondas de hoque. Lainteraión de estos hoques era del eje permite la onseuente formaión de un jet dematerial haia fuera. La eleión de las dimensiones del pin y del baño afetarán a la forma yal grado de olimaión alanzados en el jet. Este jet, formado omo la interaión de hoquesdentro del pin se propaga dentro de un bloque de poliestireno sólido situado junto al pin y



28 Introduión.a la salida del mismo. Así, estudian el proeso de formaión del jet y su interaión on elmedio ambiente (poliestireno). En la segunda disposiión, donde generan un hoque planoque interaionará on el jet, el dispositivo experimental es muy pareido, aunque ahorael aluminio está ompletamente bañado en oro, no hay ninguna ara expuesta. Se tratade una lámina delgada on forma de diso que, al produirse la ablaión, dirige un hoqueplano a través del ilindro de poliestireno. Ambos dispositivos se sitúan en el interior de unhohlraum ilíndrio de oro que atúa omo emisor de la radiaión. En [60℄, también usandoOMEGA, se hae el primer estudio de laboratorio que emula la estrutura ompleta de unjet astrofísio, apturando los omportamientos tanto del haz jet propiamente omo del bowshok. Estos experimentos están diretamente relaionados on el esalado hidrodinámioapliado a jets propios de núleos ativos de generaión de galaxias y �ujos de nebulosasplanetarias sin inluir regímenes radiativos y por tanto jóvenes objetos estelares. El objetivodel láser es ahora una lámina de titanio (on una obertura plástia) en ontato diretoon un baño también de titanio que enierra una pequeña avidad entral y ilíndria. Elláser alienta la lámina lanzando un hoque plano. El hoque se propaga y sale de la láminauando el pulso láser esa y en su expansión rea un �ujo de titanio alentado dirigido haiala avidad. El material que sale de ella puede ser araterizado por su número de Mahinterno. El jet olimado resultante entra en un bloque ilíndrio de espuma de polímero debaja densidad. Siguiendo a la formaión de este jet primario, el hoque dentro del objetivode titanio ontinúa moviéndose en la avidad resultando por olapso la generaión de un jetseundario que interatúa on el ooon de alta presión de material hoado generado porel jet primario. La formaión de ambos jets es un fenómeno puramente hidrodinámio, sininluir pérdidas energétias por radiaión o ampos magnétios. Simulaiones numérias yexperimento de laboratorio en OMEGA también se enuentran en [54℄.Otro montaje experimental es llevado a abo en [61℄ en la instalaión PALS on su láserde yodo. El láser llega on inidenia normal a un objetivo de obre sólido que sirve paraproduir el plasma. En frente de él, argón o helio se usan omo blano seundario formandouna olumna ilíndria de gas paralela a la super�ie del sólido pero alineada de tal formaque el jet de plasma inida perpendiularmente a ella. Con una ámara pinhole de rayos Xpueden disriminar el jet de plasma del gas ambiente y ver la ontribuión de los efetosradiativos. Apoyando al experimento también se realizan simulaiones numérias del jetgenerado en PALS [62℄. Otros experimentos similares llevados a abo en la instalaiónPALS se analizan en [63℄ donde omparan el efeto del ángulo de inidenia del haz láser.También generan jets astrofísios en LULI [56, 64℄ y los estudian tanto propagándoseen vaío omo en gas argón haiendo las vees de medio ambiente. Con el �n de generarjets de plasma olimados, la disposiión experimental usa un objetivo ónio relleno de unaespuma brominada. El ono, de aero inoxidable, se fabria on un ori�io de entrada. Seoloa un pulsador sólido a la entrada del ori�io y en la ara del láser uya �nalidad eslanzar un hoque a través del blano uando es irradiado por el láser. Este pulsador está



Jets estelares. Objetos Herbig-Haro. 29ompuesto por un plástio donde se produe la ablaión y un esudo de rayos X de titanio,uyo espesor dependerá de la intensidad del láser.Otros experimentos que generan jets astrofísios haiendo uso de instalaiones de láseresintensos (VULCAN y GEKKO XII entre otros) pueden onsultarse en [65�67℄. En estos sedisuten diferentes materiales omo blano del láser, diferentes disposiiones experimentaleso la aión del enfriamiento radiativo sobre la olimaión del jet.Además de los láseres intensos, reordar que otra de las instalaiones lave en el desa-rrollo de importantes experienias de laboratorio son los dispositivos Z-pinhes tambiénllamados de potenia pulsada.Uno de los primeros resultados de experienias de laboratorio que usan Z-pinhes parala generaión de jets de plasma radiativos y supersónios la enontramos en [68℄. En estosexperimentos, realizados en MAGPIE, se hae pasar una orriente de 1 MA (rápidamente,en 240 ns) por un onjunto ónio de 16 �nos hilos o alambres metálios. Debido a la resis-tividad, los ables se alientan rápidamente al paso de la orriente y se onvierten en unaestrutura heterogénea on un núleo denso y prátiamente frío rodeado de una oronade plasma aliente de baja densidad y alta ondutividad. El ampo magnétio generadopor la orriente que �uye a través del onjunto de hilos produe una fuerza de pinzamientoJ×B que aelera el plasma de la orona haia el eje del onjunto de alambres. El núleoatúa omo un reservorio de material de modo que el proeso de formaión y �ujo delplasma de la orona desde el núleo ontinuará durante todo el tiempo que dure el pulsode orriente en el experimento y así se puede deir que se indue un �ujo uasi-estaionariode plasma. Para un Z-pinh on un onjunto de hilos perfetamente ilíndrio, el estana-miento del plasma oronal forma una olumna de plasma densa, estreha y estable a modode preursor. Coloando el onjunto de alambres en una disposiión ónia, el �ujo deplasma de la orona retiene la omponente axial del momento después de la onvergeniaen el eje del onjunto. El hoque que se forma en el eje efetivamente redireionará el�ujo de plasma en la direión axial y formará el jet. Se realizan experienias modi�andoel material del que están hehos los hilos, experimentando on aluminio, aero inoxidabley tungsteno. La variaión del material permite examinar la importania de las pérdidasradiativas en la olimaión del jet; aumentar el número atómio implia el aumento de laspérdidas de energía por radiaión. El montaje experimental está dispuesto de forma que eljet se propaga en el vaío. No obstante, típiamente los jets astrofísios se propagan a travésde un medio ambiente de densidad omparable a la densidad del propio jet (por ejemplo,en los jets generados en protoestrellas), así introduir un plasma ambiente en frente deljet permitiría estudiar la interaión jet-ambiente y ver ómo afeta ésta a la propagaióndel jet. Así, disposiiones experimentales similares a la desrita on modi�aiones quepermiten estudios añadidos pueden enontrarse en [53, 69, 70℄. Estos nuevos montajes in-luyen una lámina de plástio (poliarbonato) delgada situada enima del ánodo y paralelaal eje del jet que es sometida a radiaión XUV (extremo ultravioleta) lo que origina suablaión. El impato del jet ontra este nuevo elemento indue la formaión de estrutu-



30 Introduión.ras internas en el jet que podrían ser interpretadas omo hoques internos. Por otro lado,también es omúnmente aeptado que los jets que emanan de los disos de areión tienenun momento angular. Así, la habilidad de produir jets en rotaión en los experimentosde laboratorio es importante. Introduiendo una torsión en el sistema ónio de hilos laformaión del jet se modi�a introduiendo un momento angular distinto de ero. En esteaso, la omponente azimutal de la orriente genera un ampo magnétio axial que, om-binado on la omponente radial de la orriente, indue la apariión de una omponenteazimutal de la fuerza de Lorentz. Esta fuerza introdue a su vez una omponente azimu-tal en la veloidad del horro de plasma. Se demuestra experimentalmente que este efetooasiona un detrimento en la olimaión del jet y el desarrollo de más estruturas internasque en el montaje sin rotaión. Otra uestión importante es el rol del ampo magnétio,aún no inluido en esta breve revisión de los sets experimentales, y muy presente en los jetsastrofísios. Para induir estos jets magnétiamente dirigidos se usa un onjunto formadopor dos eletrodos onéntrios onetados por un onjunto de 16 �nos hilos metáliosde tungsteno que pueden estar posiionados en posiión radial o inlinados un ángulo talque se tenga una disposiión ónia invertida. La formaión de plasma y la dinámia del�ujo en los instantes iniiales es idéntia a la obtenida en el montaje sin inluir el ampomagnétio. La prinipal diferenia está en que el sistema alanza un estado en el que elnúleo llega a ser ompletamente despojado de material, desenadenando la formaión deuna burbuja magnétia y un jet magnétiamente dominado. Durante los primeros momen-tos, el plasma que ha sufrido la ablaión es aelerado axialmente por la fuerza J × B yrellena la región situada enima del onjunto de hilos formando un ambiente en el ual eljet se expande. Importantes son también las simulaiones on ódigos hidrodinámios quese realizan posteriormente al desarrollo de estos experimentos on el �n de testear un buenauerdo [51℄.Otros análisis posteriores inluyen en el montaje experimental un gas para haer lasvees de medio ambiente en el que propagarse el jet. El motivo de esto es que, aunque ensets omo los desritos se onsiguen parámetros de esalado hidrodinámio que hermanan elfenómeno astrofísio on el generado en el laboratorio, se obtiene un ontraste importanteen el valor de la densidad ya que hasta ahora el jet se ha propagado en vaío. Para obtenerrazones de densidad apropiadas para jets de estrellas jóvenes, se introdue un gas ambienteen la región de propagaión del jet [71℄. El dispositivo experimental es similar al desritoen [53, 68�70℄ en el generador MAGPIE pero ahora, antes de que empiee el pulso deorriente, se inyeta un gas usando una boquilla supersónia. El gas más empleado enestos experimentos es el argón, aunque también han sido testeados xenón o helio, porejemplo [55℄. La presenia del gas ambiente generará algunas nuevas estruturas en laformaión y propagaión del jet. En los primeros instantes, la interaión entre el jethidrodinámio y el plasma de la lámina que ha sufrido la ablaión on el gas ambiente,permite la formaión de un hoque ónio que se desarrollará omo dos estruturas obliuas.A la abeza del jet se forma un hoque seundario, un bow shok, de frente esfério.



Inestabilidades térmias. 31En [55, 72, 73℄, el plasma que sufre la ablaión estará onstituido por aluminio. Unalámina delgada de aluminio es oloada entre dos eletrodos onéntrios on un ori�io quepermita apliarle tensión para obtener una super�ie plana. El eletrodo entral (átodo)es un ilindro hueo de aero inoxidable que permanee unido a la lámina para asegurar unbuen ontato elétrio durante la desarga. La orriente pasa a lo largo del átodo entrale indue la ablaión de la lámina y parte de ella pasará a estado de plasma. Se produeun ampo magnétio toroidal (azimutal) que, junto a la orriente en direión radial a lolargo de la lámina, resulta en una fuerza de Lorentz que aelera el plasma en la direiónperpendiular a la super�ie de la lámina de aluminio. A partir de este momento, el proesode generaión de los jets es fundamentalmente el desrito para los montajes Z-pinhes deonjuntos ónios de hilos desritos más arriba. En estas experienias, al igual que en [71℄,una boquilla supersónia lanzará un gas que atuará omo ambiente en la propagaióndel jet (para ver un esquema de este dispositivo experimental puede onsultarse la Figura5.28).También, omparaiones entre experimentos y simulaiones de jets generados en láseresy en máquinas de pinzamiento pueden enontrarse por ejemplo en [67, 74℄.1.5 Inestabilidades térmias.Las inestabilidades que ourren debido a balanes entre los ritmos de enfriamiento yalentamiento se denominan inestabilidades térmias y están asoiadas a enfriamientosradiativos que pueden provoar la ondensaión o la fragmentaión de regiones del plasma[75℄. El estudio de las inestabilidades térmias ha sido muy intenso durante los últimos 40años [75�81℄ y esto es debido a su posible impliaión en la formaión de diversos objetosastrofísios. Lifshitz [82℄ mostró que el reimiento de una inestabilidad gravitaional enun universo homogéneo que se expande es demasiado lento, en una aproximaión lineal,omo para formar sistemas ligados gravitatoriamente. Gold y Hoyle [83℄ sugirieron que unainestabilidad térmia debido al enfriamiento radiativo debe tener un papel importante enla formaión de las galaxias. Así, una �utuaión en la densidad del gas reada por unainestabilidad térmia asoiada al enfriamiento radiativo puede reer rápidamente debidoa una ontraión gravitatoria no lineal después de que el exeso de densidad se vuelva losu�ientemente grande [84℄. La fratura del gas interestelar en dos fases estables (nubesdensas y frías y el gas aliente enrareido entre las nubes) puede ser expliada por lasinestabilidades térmias que se pueden estableer uando, por ejemplo, las ondas de hoquese propagan a través del medio interestelar [85,86℄. Las inestabilidades térmias podrían sertambién responsables de la rotura del gas intergalátio [87℄. Investigaiones de la evoluióntermoquímia de nubes interestelares densas [88, 89℄ han mostrado que las inestabilidadestérmias podrían ser los meanismos que ausan que el gas se fragmente en estrellas.Las inestabilidades térmias pareen enontrarse también detrás de la ondensaión de lasnebulosas planetarias y de la ondensaión de galaxias a partir del medio intergalátio [76℄.



32 Introduión.Finalmente, también se han detetado otro tipo de inestabilidades térmias que, a difereniade la omentada anteriormente, se trata de un fenómeno global en el que se produenosilaiones estables en el frente de las ondas de hoque radiativas y en el medio quese enuentra en la región de enfriamiento detrás del frente omo un todo. Este tipo deinestabilidades fue analizada por primera vez por Langer et al. [78℄ en los �ujos de areiónsobre estrellas degeneradas y breve tiempo después en ondas de hoque radiativas onsimetría plana [45, 90℄ y esféria [17℄.La posibilidad atual de rerear situaiones astrofísias adeuadamente esaladas enlaboratorio ha llevado a que el estudio de las inestabilidades térmias haya tomado unnuevo impulso e interés. En el Capítulo 4 presentaremos una desripión más detallada delformalismo teório que subyae en el estudio de estas inestabilidades y la extensión quehemos realizado del mismo para el aso en que las funiones de enfriamiento dependan,además de la temperatura, también de la densidad de materia. Además, estudiaremos lasregiones de densidad y temperatura en las uales es posible que se generen estas inesta-bilidades en los plasmas de gases nobles. Y �nalmente, en el Capítulo 5, estudiaremos laposibilidad de su apariión en las ondas de hoque radiativas que se generan en los dosexperimentos abordados en esta Tesis.1.6 Objetivos y estrutura de la Tesis Dotoral.De todo lo omentado anteriormente se onluye que el área de la Astrofísia de Labora-torio es un tópio de investigaión altamente relevante porque, al posibilitar la realizaiónde experimentos ontrolables y repetibles, permite estudiar fenómenos astrofísios en ellaboratorio y además porque estos experimentos sirven omo bano de pruebas para me-jorar diversos omponentes eseniales de los modelos y ódigos numérios para simular losplasmas, tales omo la físia atómia, la inétia de poblaiones, la hidrodinámia o laseuaiones de estado. Sin embargo, es ierto que aunque existen en la bibliografía simula-iones hidrodinámias (y por tanto marosópias) de los experimentos de Astrofísia deLaboratorio, existe un vaío en el estudio y análisis de las simulaiones de las propieda-des mirosópias de los plasmas involurados en dihos experimentos y esto ha motivado,fundamentalmente, la realizaión de este trabajo de investigaión. Por tanto, podríamosonluir que el objetivo primordial de esta Tesis Dotoral es la simulaión, análisis y es-tudio de propiedades mirosópias de los plasmas que se enuentran en los experimentosde Astrofísia de Laboratorio. Este objetivo aarrea, a su vez, los siguiente objetivos másespeí�os:1. Extensión del modelo olisional-radiativo de estado estaionario desarrollado pre-viamente a situaiones dependientes del tiempo, puesto que en los experimentos deAstrofísia de Laboratorio el tiempo puede jugar un papel relevante en el álulo delas propiedades mirosópias de los plasmas involurados.



Objetivos y estrutura de la Tesis Dotoral. 332. Extensión del modelo olisional-radiativo para poder simular plasmas multiompo-nentes, que pueden enontrase en los experimentos de interés.3. Caraterizaión mirosópia de plasmas de elementos químios típios de los expe-rimentos de Astrofísia de Laboratorio (en el aso de esta Tesis Dotoral los gasesnobles y el aluminio) y en los rangos de ondiiones también típios en esos expe-rimentos. Esta araterizaión inluirá, en funión de las ondiiones de densidad ytemperatura del plasma, mapas de ionizaión media y de regímenes termodinámios,distribuiones iónias de arga, propiedades radiativas medias y espetrales. El ono-imiento de estas propiedades permite tener una informaión previa muy útil en eldiseño de experimentos a la hora de elegir los elementos o las ondiiones de plasmade trabajo.4. Generaión de un ódigo de parametrizaión de propiedades medias radiativas deplasmas mono y multiomponentes, integrado en interfaz usuario. La parametriza-ión de estas propiedades en funión de la densidad y temperatura (la mayoría delas parametrizaiones disponibles son úniamente en funión de la temperatura) esmuy útil porque nos permite obtener de una forma muy rápida, pero preisa, estasmagnitudes evitando los álulos olisionales-radiativos y siendo por tanto muy útilesen el aoplamiento a ódigos hidrodinámios.5. Generalizaión de las ondiiones de inestabilidades por enfriamiento radiativo, muyrelevantes en los fenómenos astrofísios tal y omo se ha omentado anteriormente,para funiones de enfriamiento dependientes tanto de la temperatura omo de ladensidad.6. Determinaión de los rangos de densidad y temperatura en las que las inestabilidadespor enfriamiento radiativo se pueden produir para los diferentes elementos bajoonsideraión.7. Apliar los desarrollos realizados en los objetivos anteriores para la simulaión, estu-dio y análisis de experimentos de Astrofísia de Laboratorio. En partiular, se hanonsiderado dos: el primero, un blast wave radiativo generado por un láser de altapotenia en lusters de xenón para emular estas ondas de hoque en un remanente desupernova; el segundo, un jet de aluminio que se puede propagar en vaío o en argóngenerado por un dispositivo de potenia pulsada y que simula un objeto Herbig-Haro.Atendiendo a estos objetivos, esta Tesis Dotoral se ha estruturado de la siguientemanera: En el Capítulo 2 se presenta primero el modelo teório mirosópio de partida(modelo atómio y olisional-radiativo) para a ontinuaión presentar las extensiones reali-zadas al modelo olisional-radiativo para situaiones no estaionarias y plasmas multiom-ponentes. Además, se presenta una omparaión exhaustiva on otros ódigos y resultados



34 Introduión.disponibles en la bibliografía on el �n de veri�ar la validez y preisión de las extensionesrealizadas. En el Capítulo 3 se muestra el ódigo desarrollado para la parametrizaión debases de datos de propiedades radiativas medias, PARPRA, así omo su integraión enel interfaz de usuario y sus apliaiones. En el Capítulo 4, se presenta la araterizaiónmirosópia de los plasmas de los elementos bajo estudio y en las ondiiones de densidady temperatura de interés (regiones termodinámias, ionizaión media, abundanias iónias,propiedades radiativas espetrales y medias, regiones de inestabilidades por enfriamientoradiativo,..) realizada haiendo uso de las parametrizaiones de estas propiedades realiza-das on PARPRA. El Capítulo 5 está dediado a la apliaión de todo lo desarrollado en elestudio de los dos experimentos de Astrofísia de Laboratorio itados en los objetivos. Porúltimo, en el Capítulo 6 se presentan las onlusiones y líneas futuras de esta tesis dotoral.Finalmente, en el Apéndie se detallan los artíulos y omuniaiones a ongresos a los queha dado lugar esta Tesis Dotoral.



2 Propiedades radiativas deplasmas.
2.1 Introduión.Las propiedades radiativas de los plasmas, que desriben la interaión entre los fotonesy las partíulas del plasma y que son básiamente la opaidad y la emisividad (radiaiónabsorbida y emitida por el plasma, respetivamente), juegan un papel fundamental tantoen Fusión Nulear omo en Astrofísia. Así, por ejemplo, en el ampo de la Fusión porCon�namiento Inerial (FCI), el espetro de la radiaión emitida por el plasma puede serusado omo herramienta de diagnosis de las ondiiones de densidad y temperatura delplasma [91℄, la emisividad integrada en freuenia se emplea para determinar la evoluiónde las temperaturas eletrónia y de la radiaión en simulaiones hidrodinámias [92℄ olas opaidades en el modelado del transporte radiativo, que en plasmas densos y alientesreae básiamente en ellas [93, 94℄, lo que también in�uye en el diseño de las paredes delos hohlraums. En los dispositivos de Fusión por Con�namiento Magnétio (FCM), laspérdidas de potenia radiativas (radiative power losses, RPL) juegan un papel importanteen las aídas de orriente elétria después de las interrupiones que se suponen debidas ala emisión intensa de radiaión por parte de impurezas inorporadas en el plasma [95℄. Y�nalmente, en el ampo de la Astrofísia, las opaidades de mezlas estelares ontrolan latransferenia de la energía en las estrellas lo ual afeta a la estrutura y evoluión estelar[96℄ y gobiernan la levitaión de los elementos metálios en el interior de las estrellas [97℄.Además, las propiedades radiativas son lave en el estudio de las ondas de hoque radiativas,ondas de hoque uya dinámia se ve laramente alterada por los proesos radiativos y quese observan en multitud de fenómenos astrofísios tales omo proesos de areión, jetsestelares, olisiones entre nubes interestelares o la entrada de ometas en las atmósferasplanetarias [67, 98, 99℄.Debido, por tanto, a la importania de las propiedades radiativas de los plasmas, estasdeben ser determinadas apropiadamente. Su obtenión requiere por un lado, el álulo delos datos atómios impliados (energía de los niveles, funiones de onda...), para los nivelesatómios de los iones presentes en el plasma en los rangos de densidades y temperatura



36 Propiedades radiativas de plasmas.de interés, y por otro lado el álulo de las abundanias de esos niveles atómios. En esteapítulo, revisaremos las prinipales desripiones atómias omúnmente empleadas en laFísia Atómia de plasmas para a ontinuaión presentar y expliar la desripión quehemos elegido en este trabajo de Tesis Dotoral. A ontinuaión, proederemos a desribirel modelo habitualmente empleado para el álulo de las poblaiones de nivel en el plasmay ómo lo hemos adaptado en nuestro trabajo. Finalmente, pasaremos a presentar laspropiedades radiativas de interés en este trabajo y sus expresiones.2.2 Determinaión de los datos atómios.El álulo de los datos atómios requeridos para la obtenión de las propiedades ra-diativas de plasmas es una tarea que implia una elevada di�ultad ya que el número deniveles atómios neesarios es muy elevado (en prinipio in�nito) y por ello es neesariorealizar aproximaiones. Una de las aproximaiones más simple empleadas y ampliamenteutilizada en la FCI es la onoida omo átomo medio [100℄ en donde el onjunto de átomosse modela on un sistema atómio de un únio y �tiio átomo on un número no entero deeletrones distribuidos entre los niveles monoeletrónios del mismo. Sin embargo, la apli-abilidad de esta aproximaión está restringida a plasmas de altas temperatura y densidadlos uales no son los que van a ser estudiados en este trabajo. Para plasmas onstituidos porelementos on un número atómio bajo o intermedio, esto es, menor que 30, las aproxima-iones más omúnmente empleadas son las basadas en desripión detallada de términos ode niveles atómios, aproximaiones onoidas por sus siglas en inglés omo DTA y DLA,respetivamente. En ellas se onsideran explíitamente los términos o niveles (dependiendodel esquema de aoplamiento esogido) de ada uno de los iones presentes en el plasma.Sin embargo, a medida que el número atómio aumenta, el número de niveles o términosa inluir se vuelve enorme y entones las aproximaiones DTA y DLA se vuelven práti-amente inabordables. Para plasmas de número atómio alto se emplean aproximaionesestadístias tales omo la desripión de on�guraión detallada (DCA por sus siglas eninglés) [101,102℄ en donde los niveles atómios se agrupan en las on�guraiones atómiasde las que derivan, obteniendo la energía de la on�guraión mediante métodos estadísti-os, o la aproximaión de superon�guraión (SCA, por las siglas en inglés) en donde lason�guraiones eletrónias se agrupan en superon�guraiones atómias araterizadasada una de ellas por la misma energía [103, 104℄. Estos métodos estadístios han mos-trado ser muy e�ientes ombinados on los formalismos estadístios para la simulaiónde las transiiones eletrónias tales omo el unresolved transition array (UTA) [105℄, elspin-orbit split array (SOSA) [106℄ y/o el super-transition array (STA) [107℄, en los que seasoia una sola transiión entre on�guraiones o superon�guraiones que agrupa todas lastransiiones entre los niveles que onstituyen las on�guraiones o las superon�guraionesinvoluradas. Sin embargo, aunque estos últimos son muy e�aes, implian, iertamente,una pérdida de resoluión en los espetros y en oasiones esto no es deseable. Por ello, a-



Determinaión de los datos atómios. 37tualmente se están desarrollando modelos híbridos que ombinan desripiones detalladasy estadístias [108,109℄ que desriben detalladamente aquellos niveles más relevantes y deforma estadístia los demás, onsiguiendo así mayor resoluión espetral en las líneas deinterés.Hemos optado en este trabajo por la aproximaión DCA relativista (RDCA). Paralos elementos de número atómio alto aquí analizados (Xe y Kr) esta es una desripiónbastante apropiada tal y omo se omentó anteriormente. Para los otros elementos anali-zados (Ne, Al y Ar) esta, en prinipio, no sería la aproximaión más preisa. Sin embargo,para las propiedades radiativas que analizaremos en este trabajo, que en su mayoría sonpromediadas, la pérdida de exatitud al onsiderar esta aproximaión no es tan relevante.Obviamente, un estudio de diagnosis espetrosópia nos exigiría emplear un modelo másdetallado de la estrutura atómia.Los datos atómios los hemos alulado haiendo uso del Flexible Atomi Code (FAC)[110℄, un ódigo ampliamente utilizado en la Físia de Plasmas. Los niveles atómios de union on N eletrones son obtenidos mediante la diagonalizaión del hamiltoniano relativista
H. En unidades atómias viene dado por

H =
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∑
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HD(i) +

N
∑
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1

rij
(2.1)donde HD(i) es el hamiltoniano de Dira monoeletrónio para el potenial debido a laarga nulear. La base de estados atómios Φν , que son onoidos habitualmente omofuniones de estado on�guraionales (o CFSs de su abreviatura en inglés) [111℄, son sumasantisimétrias de los produtos de N espinores monoeletrónios de Dira, ϕnκm [110℄
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iQnκ(r)χ−κm(θ, φ, σ)

) (2.2)donde χκm es la habitual funión spin-angular [112℄, n es el número uántio prinipal, κes el número uántio angular relativista, que está realaionado on los momentos angulary orbital a través de
κ = (l − j)(2j + 1) (2.3)y m es la omponente z del momento angular total, j. El esquema de aoplamiento de lassuesivas apas es el jj estándar [113℄. Una CFS representa lo que se onoe omo aproxi-maión monoon�guraional. Mejores energías y funiones de onda se obtienen mezlandoCFSs on las mismas simetrías (lo que se onoe omo interaión de on�guraiones), loque da lugar a una funión de onda multion�guraional
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∑
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bνΦν (2.4)donde los bν representan los oe�ientes obtenidos a partir de la diagonalizaión del hamil-toniano total. Por tanto, todo pasa por la determinaión en primer lugar de los orbitales



38 Propiedades radiativas de plasmas.monoeletrónios. En FAC se emplea el método estándar Dira-Fok-Slater, en el que lasomponentes mayor y menor, Pnκ(r) y Qnκ(r) respetivamente, satisfaen la euaión deDira para un potenial entral V (r) [110℄
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Qnκ(r) = α (−ǫnκ − V (r))Pnκ(r)
(2.5)donde α es la onstante de estrutura �na, y ǫnκ son los autovalores de los orbitales radiales.El potenial loal entral inluye la ontribuión de la arga nulear, V N (r), y la interaióneletrón-eletrón,V ee(r). El potenial nulear en FAC viene dado por [110℄
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(2.6)donde RN es el modelo estadístio para el radio del núleo, que puede ponerse en térmi-nos de la masa atómia A omo RN = 2.2677 × 10−5A1/3 [114℄. En el modelo estándarDira-Fok-Slater, la interaión eletrón-eletrón inluye el potenial lásio esfériamen-te promediado debido a los eletrones ligados y una aproximaión loal a la interaiónde interambio. Sin embargo, ese modelo inluye la indeseable auto-interaión eletróniay posee un omportamiento asintótio inorreto. Por ello, en FAC, para la interaióneletrón-eletrón, se implementó una expresión más ompleja [110℄
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donde a = nκ y b = n′κ′ son índies mudos que denotan las subapas y
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Determinaión de los datos atómios. 39que se han esrito en términos de los símbolos 3 − j de Wigner. Esta forma del potenialde interaión eletrón-eletrón tiene la forma asintótia orreta a largas distanias y eltérmino de auto-interaión está exluido explíitamente. Lo que hemos omentado ante-riormente es para obtener los niveles de energía y las funiones de onda que realiza FACsuponiendo DLA. Una vez alulados en esa aproximaión, FAC obtiene la desripiónRDCA haiendo un promedio estadístio y proporiona las energías de las on�guraionesinluyendo el desplazamiento UTA [105℄.En los párrafos anteriores hemos omentado ómo se obtienen los datos atómios ensituaión de átomo aislado. Sin embargo, los datos atómios se ven modi�ados uandolos iones están inmersos en un plasma, esto es, en situaión no aislada. El estudio de lasvariaiones de las propiedades atómias de átomos en plasmas ha sido objeto de estudiotanto experimental omo teório durante las últimas déadas [115�124℄ y sigue siendo enla atualidad un tema de interés en la Físia Atómia de Plasmas [125�129℄. En prinipio,para alular las propiedades atómias del ion inmerso en el plasma, deberíamos inluiren la euaión [2.5℄ un término en el potenial que tuviese en uenta la interaión onlas partíulas argadas del plasma. Hay expresiones del potenial del plasma disponiblesen la literatura que han sido ampliamente estudiadas y apliadas para plasmas débil yfuertemente aoplados, lasi�aión que se realiza atendiendo al valor del parámetro deaoplamiento, Γ, de�nido (para plasmas que obedeen una estadístia lásia) omo eloiente entre las energías medias de Coulomb y la energía inétia [130℄
Γ =

Z̄2e2

R0kT
(2.10)donde Z̄ es la ionizaión media del plasma, e es la arga elétria del eletrón, k es laonstante de Boltzmann, T es la temperatura del plasma y R0 es el radio del ion esferaque viene dado por
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]1/3 (2.11)on ne la densidad de eletrones del plasma. Los plasmas débilmente aoplados son aquellosen los que Γ << 1 y el modelo más ampliamente utilizado para el potenial en esta situaiónes el de Debye-Hükel [119, 131℄. Plasmas fuertemente aoplados son aquellos en los que
Γ > 1 y el modelo omúnmente empleado es el de ion-esfera [130℄. El efeto del plasma sobrelas propiedades atómias es tanto mayor uanto mayor sea el parámetro de aoplamiento.En ualquier aso, es posible averiguar los efetos del potenial del plasma sobre laspropiedades atómias sin neesidad de onoer su forma explíita. Es sabido que la ma-yor ontribuión del potenial del plasma en el interior del volumen oupado por el iones debida a los eletrones libres, mientras que la in�uenia de los iones irundantes esapreiable a distanias mayores. Por tanto, dentro del volumen del ion el potenial delplasma ontribuye omo un término de energía positivo en el hamiltoniano, lo que impliauna apantallamiento del potenial peribido por el eletrón óptio del ion. El potenial



40 Propiedades radiativas de plasmas.del plasma desplazará, por tanto, haia el ontinuo los niveles de energía, reduiendo asíla energía de ligadura. Para plasmas fuertemente aoplados, la energía de ligadura de unnivel puede llegar a anularse pasando el nivel ligado al ontinuo, fenómeno que se onoeen la literatura omo ionizaión por presión. El fenómeno de la reduión de la energíade ligadura debido al efeto del plasma se onoe omo disminuión del potenial de io-nizaión (ontinuum lowering, CL). El CL y los diferentes modelos desarrollados para susimulaión siguen siendo en la atualidad un aspeto importante de estudio y debate enla Físia Atómia de Plasmas y son variadas las propuestas que se pueden enontrar enla literatura [115, 120, 132�135℄. En este trabajo se ha optado por introduir los efetosdel plasma en las propiedades atómias a través de introduir el CL en los potenialesde ionizaión y no modi�ando el potenial en el hamiltoniano, siendo esta una opiónmuy omún en los ódigos inétios y de álulo de propiedades radiativas en la Físiade Plasmas. En partiular, de los diferentes modelos disponibles en la literatura, hemosinorporado el desarrollado por Stewart y Pyatt [115℄ en la versión desrita en [132℄. Así, elpotenial de ionizaión, Iς , del ion on arga ς en situaión aislada se orrige de la siguientemanera:
I ′ς = Iς −∆Iς (2.12)donde la disminuión del potenial de ionizaión ∆Iς viene dado por:
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(2.13)siendo D el radio de Debye
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) (2.14)donde Z es la ionizaión media del plasma de�nida omo:
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]. Al apliar la orreión de CL al potenial de ionizaión aislado, estedisminuye su valor de tal forma que estados ligados del ion en situaión aislada pasan alontinuo uando el ion está inmerso en el plasma. Se sabe, además, que el CL redue elnúmero de estados ligados a onsiderar. Aquí, la eliminaión de los mismos se ha reali-zado de la siguiente forma [136℄: una vez se ha obtenido el nuevo valor del potenial deionizaión, I ′ς , de entre todos los niveles ligados, esto es on energías menores que I ′ς , sedetermina el valor del máximo nmax alanzado por el número uántio prinipal en ual-quiera de las on�guraiones eletrónias asoiadas a dihos estados. Se interpreta entonesque el pozo de potenial no soporta aquellos estados monoeletrónios en los que el númerouántio prinipal n, sea superior a nmax y, por tanto, se eliminarán todos aquellos estados



Modelo inétio para el álulo de las abundanias de los niveles atómios en el plasma. 41autoionizantes uyas on�guraiones eletrónias inluyan un orbital monoeletrónio on
n > nmax.2.3 Modelo inétio para el álulo de las abundanias delos niveles atómios en el plasma.El segundo paso para la obtenión de las propiedades radiativas del plasma es la deter-minaión de las poblaiones de los niveles atómios de los iones presentes en él para unasondiiones dadas de densidad y temperatura. Los onstituyentes del plasma, eletrones,fotones e iones interaionan a través de sus ampos eletromagnétios, on lo que existeuna transferenia de energía entre ellos. Las interaiones de mayor interés en los rangos dedensidad y temperatura del plasma en los que estamos interesados son aquellas en las queun ion interaiona on un eletrón o on un fotón dando lugar así a un ambio a su estadode ionizaión o exitaión. Los proesos atómios asoiados a esas interaiones son los quese reogen en la Tabla 2.1. Son, por tanto, los proesos de ionizaión y reombinaión losque determinan las abundanias relativas entre los distintos estados de arga del átomopresentes en el plasma. Tabla 2.1: Proesos atómios en plasmas.Reaión Proeso direto Proeso inverso
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i + e− + γ Bremsstrahlung Bremsstrahlung inversoEn situaión estaionaria, esto es uando la tasa de ionizaión se iguala a la tasa dereombinaión, y uando la densidad es lo su�ientemente elevada, el plasma alanza elequilibrio termodinámio loal (ETL, situaión que se alanza a menudo en interiores es-telares y en algunos dispositivos empleados en FCI, omo los hohlraums). El régimen deETL ourre en los plasmas en los que las dimensiones son signi�ativamente menores queel amino libre medio de los fotones emitidos en su interior pero muho mayores que lalongitud reorrida por eletrones entre olisiones onseutivas on un ion. Por ello, los fo-tones no tienen por qué estar en equilibrio on las partíulas materiales del plasma. Sinembargo, la freuenia de las olisiones entre eletrones e iones es muy alta y por tantola distribuión de veloidades y de estados exitados para ambos son iguales que la delequilibrio termodinámio, esto es distribuiones Maxwell-Boltzmann. En ETL, las pobla-iones de los niveles atómios de los iones en el plasma vienen dadas por las euaiones



42 Propiedades radiativas de plasmas.de Saha-Boltzmann [136℄ (SB). En situaión estaionaria también, pero en el rango dedensidades muy bajas y plasmas óptiamente delgados nos enontramos on el régimendenominado equilibrio Corona (EC), que suele enontrarse en iertos plasmas astrofísiosomo la orona del Sol y en dispositivos de FCM, omo los tokamaks. En esta situaión, latasa de exitaión olisional es muy baja en relaión on la tasa de deaimiento espontáneoy además por ser óptiamente delgados las tasas de proesos induidos por el ampo deradiaión son despreiables. Por ello, los proesos dominantes son los de ionizaión porimpato eletrónio, y los proesos de reombinaión a dos uerpos (reombinaiones ra-diativa y dieletrónia). Las abundanias relativas de los estados de arga se alulan enel EC igualando estas tasas entre sí. La euaión que se obtiene es independiente de lasdensidades iónias y eletrónias y por tanto la distribuión de abundanias de los estadosde arga en EC es independiente también de la densidad.En la mayoría de los asos, las ondiiones del plasma son tales que no se veri�anninguna de las dos situaiones omentadas anteriormente y se die que el plasma está enno-equilibrio termodinámio loal (NETL). Además, para muhas situaiones de interés,las ondiiones del plasma ambian rápidamente on el tiempo on lo que ni siquiera severi�a la ondiión de estado estaionario omentado anteriormente. El método generalpara el álulo de las poblaiones de nivel atómias en plasmas está basado en lo que seonoe omo modelo olisional-radiativo (CR) [137�139℄. Supuesta onoida la distribuiónde eletrones libres, en él se inluyen todos los niveles atómios onsistentes on el modelode CL elegido y se identi�an los proesos mirosópios radiativos y olisionales que losonetan entre sí (en nuestro aso los presentados en la Tabla 2.1). Esto da lugar a laonstruión de un sistema de euaiones de tasa que desriben las abundanias de losestados atómios
dNζm (r, t)

dt
=
∑

ζ′m′

Nζ′m′ (r, t)R+
ζ′m′→ζm −

∑

ζ′m′

Nζm (r, t)R−
ζm→ζ′m′ (2.16)donde Nζi es la densidad de poblaión del nivel atómio i del ion on estado de arga ζ.Los términos R+

ζ′m′→ζm y R
−
ζ′m′→ζm inluyen todos los proesos atómios que ontribuyen apoblar y despoblar, respetivamente, el estado ζm. Dos euaiones omplementarias debenser satisfehas junto on el sistema de euaiones anterior. La primera es el requerimientode que la suma de las abundanias de todos los niveles atómios onsiderados dé omoresultado la densidad de iones total

Z
∑

ζ=0

Mζ−1
∑

i=0

Nζi = nion (2.17)y, segundo, la ondiión de neutralidad de la arga elétria en el plasma,
Z
∑

ζ=0

Mζ−1
∑

i=0

ζNζi = ne (2.18)



Modelo inétio para el álulo de las abundanias de los niveles atómios en el plasma. 43donde Mζ es el número total de niveles para el estado de arga ζ. Además, el onjuntode euaiones de tasa debe ser resuelto simultáneamente on la euaión de transfereniaradiativa
1

c

∂I (r, t, ν, e)

∂t
+ e · ∇I (r, t, ν, e) = −κ (r, t, ν) I (r, t, ν, e) + j (r, t, ν) (2.19)en donde I es la intensidad espeí�a de la radiaión, ν la freuenia del fotón, e un vetorunitario en la direión de la propagaión de la radiaión, y κ y j son los oe�ientes deabsorión y de emisión, respetivamente, que de�niremos en el siguiente apartado, y queaoplan la euaión de la radiaión on las euaiones de tasa.La omplejidad de los modelos CR radia fundamentalmente en tres fatores. El primeroestá asoiado al nivel de desripión atómia elegido (DCA, DLA,...). Como se omentóanteriormente, una desripión DLA es la más detallada que se podría disponer pero esoimpliaría una euaión de tasa por ada nivel. Para iones de número atómio bajo esadesripión es viable pero para elementos de número atómio intermedio o alto el númerode euaiones se vuelve prohibitivamente elevado y por ello resulta neesario reurrir a lasdesripiones estadístias o los modelos híbridos ya itados. La segunda di�ultad radiaen las expresiones empleadas para la evaluaión de los oe�ientes de tasa o de las seionese�aes de los proesos atómios inluidos en el modelo CR. En prinipio estos deberíanser obtenidos mediante álulos meano-uántios. Sin embargo, ualquier álulo inétioimplia una evaluaión masiva de los oe�ientes de tasa lo que onlleva ser preavido a lahora de obtenerlos por esta vía. Por otra parte, existen en la literatura expresiones analítiaspara los oe�ientes de tasa o de las seiones e�aes que, aunque no siempre destaan porsu exatitud, se siguen empleando ya que en muhas oasiones resulta neesario alanzarun ompromiso entre exatitud y viabilidad omputaional.Estas dos primeras di�ultades han heho que el desarrollo de modelos CR y ódigospara su resoluión sigan siendo un ampo de interés y abierto en la Físia de Plasmas.Así, existen en la bibliografía una gran antidad de ódigos inétios que se diferenianbásiamente en la desripión atómia elegida y en la forma de alular los oe�ientesde tasa [109, 136, 140�151℄ y además desde el año 1996 hasta la atualidad se elebra, onaráter bianual, un ongreso para la omparaión de ódigos de NETL [92, 152�156℄.Finalmente, la terera di�ultad estriba en la resoluión de la euaión de transfereniaradiativa, que en plasmas óptiamente gruesos está aoplado on el sistema de euaionesde tasa y por tanto su resoluión requiere de un proeso autoonsistente. Además, la reso-luión exata de la euaión de transferenia para ada una de las transiiones radiativasonsideradas en el modelo CR implia un oste omputaional en oasiones asi inasumible.Por estas razones, se enuentran en la literatura diferentes vías para abordar el transportede la radiaión bajo ondiiones de NETL [157�161℄ y también existen métodos basadosen el formalismo del fator de esape que evitan la resoluión explíita de la euaión detransferenia radiativa y que pueden apliarse tanto a plasmas homogéneos [162�164℄ omono homogéneos [165�167℄.



44 Propiedades radiativas de plasmas.En este Trabajo, el modelo CR empleado está basado en el ódigo ABAKO [136,168℄,desarrollado en nuestro grupo, en el que hay implementado un modelo CR para situaionesde estado estaionario (CRSS). En el desarrollo de este modelo CR se tuvo un uidadoespeial en alanzar un ompromiso entre preisión y tiempo omputaional y por ello seapostó por emplear, para los oe�ientes de tasa o para las seiones e�aes de los proesosatómios, expresiones analítias disponibles en la literatura, lo que permite que ABAKOsea apliable a plasmas de número atómio alto y bajo. A ontinuaión detallamos lasreferenias de donde se toman las tasas de los proesos atómios que se onsideran:1. Emisión espontánea. La tasa viene por el orrespondiente oe�iente de Einsteiny para su álulo empleamos las energías de transiión y las fuerzas de osiladorproporionadas por FAC, estas últimas en la aproximaión dipolar elétria.2. Exitaión y desexitaión olisional. Se emplea la seión e�az de exitaión oli-sional proporionada por Van Regemorter [169℄ y la orrespondiente tasa se alulamediante el promedio sobre la distribuión de Maxwell de eletrones libres. La tasa dedesexitaión se obtiene a partir de la anterior haiendo uso del prinipio de balanedetallado.3. Ionizaión olisional y reombinaión a tres uerpos. La seión e�az de ionizaiónolisional se obtiene a partir de la expresión de Lotz [170℄ y la tasa de forma similara omo se alula la de exitaión olisional. Nuevamente, la tasa del proeso inversose obtiene a partir del prinipio de balane detallado.4. Autoionizaión y aptura eletrónia. Para el álulo de estas tasas se sigue un forma-lismo propuesto en [171℄ y onsiderado posteriormente en [172℄ basado en aproximarla seión e�az de aptura eletrónia por la de exitaión olisional.5. Reombinaión radiativa: La seión e�az de este proeso se alula a partir de laseión e�az de fotoionizaión haiendo uso del prinipio de Milne. Para esta últimase emplea la desarrollada por Kramers [173℄.6. Cuando se onsidera un ampo de radiaión externa atuando sobre el plasma que esapaz de ionizarlo (lo que se onoe omo plasmas fotoionizados), apareen proesosatómios induidos por el ampo de radiaión que no pueden ser despreiados. Paralos proesos de fotoabsorión y fotoemisión estimulada se emplean los orrespondien-tes oe�ientes de Einstein, alulados a partir del oe�iente de emisión espontáneay por tanto de las fuerzas de osilador de FAC. Para obtener la tasa se promediansobre una distribuión de Plank de fotones. En uanto a la fotoionizaión y su pro-eso inverso, la reombinaión radiativa estimulada, la seión e�az que se empleaes la de fotoionizaión de Kramers [173℄ y nuevamente para la tasa se promedia sobreuna distribuión de Plank de fotones.



Modelo inétio para el álulo de las abundanias de los niveles atómios en el plasma. 45Por otra parte, en ABAKO también se ontempla la autoabsorión de radiaión delplasma, aunque solamente en las transiiones ligado-ligado. Para tener en uenta los efetosde opaidad en este tipo de transiiones, ABAKO emplea el formalismo del fator deesape tal y omo se desribe en [174℄ para las tres prinipales geometrías si el plasma seonsidera homogéneo: plana, ilíndria y esféria. Este formalismo evita resolver el sistemade euaiones de forma aoplada a la euaión de transferenia radiativa, omo se omentóanteriormente. Para una transiión de línea dada, ζi ↔ ζj, el fator de esape Λji seintrodue omo una vía alternativa para esribir la tasa neta de emisión de línea. Losfatores de esape entran en los álulos de dos formas. Primero, en los álulos atómios delas poblaiones de los estados exitados lo que se tradue en una reduión en el oe�ientede Einstein de emisión espontánea, Aζj→ζi, el ual se esribe ahora omo ΛjiAζj→ζi. Ensegundo lugar, ellos apareen en la determinaión de la intensidad de línea total emergente.Esta modi�aión evita la neesidad de realizar álulos simultáneos del transporte de laradiaión y los inétios de poblaiones. Teniendo en uenta el método presentado en [174℄,suponiendo una distribuión uniforme de átomos emisores y emisión isotrópia, el fatorde esape se esribe omo:
Λji =

∫ ∞

0
φij(ν)

1

τij(ν)
F [τij(ν)] dν (2.20)donde τij(ν) = κζi→ζj(ν)L es el espesor óptio de la línea asoiada a esa transiión, siendo

L la dimensión araterístia del plasma, esto es la anhura de la apa plana, o el radiodel ilindro o de la esfera, dependiendo de la geometría. Finalmente, F (τij) es un funio-nal que depende del espesor óptio y uya expresión partiular depende de la geometríaonsiderada. Para ada transiión de línea, el fator de esape depende implíitamente delas poblaiones de los niveles inferior, Nζi, y superior, Nζj , ya que estos son neesariospara alular el oe�iente de absorión, tal y omo se verá en el apartado 2.4. Por tanto,el sistema de euaiones de tasa debe ser resuelto iterativamente hasta que se alane laonvergenia dentro de una tolerania preestableida.Finalmente, en este trabajo hemos heho algunas extensiones al modelo CR implemen-tado en ABAKO para así poder abordar la simulaión de experimentos de plasmas deAstrofísa de Laboratorio. En partiular, estas han sido dos: la primera, la extensión delmodelo CR a situaiones no estaionarias. Y la segunda, la extensión del modelo para la si-mulaión de plasmas multiomponentes. A ontinuaión se presentan estas modi�aionesen más detalle.2.3.1 El modelo olisional-radiativo en situaión no estaionaria.Los plasmas que pierden energía por radiaión son sistemas en los uales las ondiionesdel plasma, y por tanto las poblaiones de los niveles atómios presentes en él, podríanvariar rápidamente on el tiempo. Esto podría impliar que las simulaiones de los mis-mos requiera de la resoluión de las euaiones de tasa del modelo CR en situaión no



46 Propiedades radiativas de plasmas.estaionaria. Uno de los objetivos fundamentales de esta Tesis Dotoral es el estudio deondas de hoque radiativas, y por tanto, esto nos llevó a la extensión de nuesto modeloCR a situaiones no estaionarias. El método empleado para la resoluión numéria delas euaiones difereniales de primer orden que se obtienen en las euaiones de tasa enesas irunstanias ha sido el método de Euler implíito. Hemos omprobado que on estemétodo tan senillo la exatitud en la resoluión es aeptable, omo se ejempli�a en lasomparaiones que a ontinuaión se presentan.Se ha omparado on simulaiones dependientes del tiempo propuestas en las ediionesuarta [154℄ y quinta [155℄ de los ongresos dediados a las omparaiones de ódigos deNETL (NLTE Codes Comparison Workshops, NLTE-CCW en adelante). Con respeto ala uarta ediión, hay dos asos de argón que hemos simulado. Los per�les de densidady temperatura que se seleionaron para simular en el Congreso no estaban asoiados aningún experimento en partiular y fueron elegidos para que mostrasen tantos omporta-mientos omo fuese posible. En la �gura 2.1 se muestra la historia del primer aso de argóny la omparaión de nuestra simulaión numéria dependiente del tiempo de la ionizaiónmedia on otras realizadas por los otros ódigos del Congreso. Hemos añadido además lasimulaión suponiendo el plasma en estado estaionario.
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Figura 2.1: Per�les de densidad y temperatura en funión del tiempo (izquierda) para el primeraso de Ar. Comparaión de la ionizaión media en funión del tiempo aluladaon y sin dependenia temporal (DT y EE, respetivamente) on álulos del 4thNLTE-CCW (dereha).En primer lugar destaar las notables diferenias entre la simulaión estaionaria y lano estaionaria y por otra el gran auerdo que se observa en general entre los ódigos ynuestra simulaión, habiendo quizás una apreiable divergenia en lo resultados proporio-nados por el Código 2. Para este aso hemos esogido también tres instantes de tiempo que



Modelo inétio para el álulo de las abundanias de los niveles atómios en el plasma. 47re�ejen instantes iniiales, medios y �nales, para realizar una omparaión de las poblaio-nes iónias, que se muestra en la �gura 2.2, y que orroboran el buen auerdo ya obtenidoen la omparaión de la ionizaión media.
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Figura 2.2: Comparaión de las poblaiones iónias del primer aso de Ar on álulos del 4thNLTE-CCW para tres instantes de tiempo. Arriba y de izquierda a dereha: 0.01 y0.03 s. Abajo para 0.05 s. El ódigo de leyendas es el mismo para las tres �guras.En uanto al segundo aso propuesto en el Congreso de simulaión on dependeniatemporal para el argón, presentamos en la �gura 2.3 su historia temporal de densidades ytemperaturas y nuevamente una omparaión de la ionizaión media on los otros ódigos yon nuestras simulaiones estaionaria y on dependenia temporal. Nuevamente son muynotables las diferenias entre la simulaión estaionaria y la que inluye la dependeniatemporal. Por otra parte, el auerdo ahora entre las diferentes simulaiones temporales de



48 Propiedades radiativas de plasmas.la ionizaión media es muho mayor que en el aso de argón analizado anteriormente. Esteheho se ve on�rmado on la omparaión que hemos realizado de las poblaiones ióniasy que se muestra en la �gura 2.4.
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Simulación EEFigura 2.3: Per�les de densidad y temperatura en funión del tiempo (izquierda) para el segundoaso de Ar. Comparaión de la ionizaión media en funión del tiempo aluladaon y sin dependenia temporal (DT y EE, respetivamente) on álulos del 4thNLTE-CCW (dereha).En lo que se re�ere a la quinta ediión del Congreso de omparaión de ódigos iné-tios [155℄ sólo se propuso un aso dependiente del tiempo de arbono. Al igual que en elaso del argón, los per�les no están asoiados a ningún experimento en partiular. En las�guras 2.5 y 2.6 presentamos los per�les de densidad y temperatura para este aso así omola omparaión de nuestra simulaión on la de los otros ódigos y on la simulaión esta-ionaria. En este aso se observan de nuevo las diferenias apreiables entre la simulaiónestaionaria y la que no lo es, salvo para los instantes �nales en las que ambas onvergen.Comparando los per�les on el omportamiento de la ionizaión media vemos que esta sigueesenialmente el per�l de la temperatura y no el de la densidad, que es monótonamente re-iente. Se observa una buen auerdo entre nuestros resultados y los proporionados por losotros ódigos. Ese mismo auerdo se deteta en la pérdida de potenia radiativa, mostradaen la misma �gura, aunque en los primeros instantes se detetan algunas diferenias entrelos diferentes ódigos. Esto puede deberse a que algunos ódigos tuvieron di�ultades parasimular los primeros instantes, donde el plasma está frío y asi ompletamente neutro, onlo que las tasas de los proesos son pequeñas y neesitaron inluir alguna pequeña fraiónde eletrones alientes al prinipio, modi�ando así las ondiiones iniiales [155℄.De estas omparaiones podemos onluir que nuestro senillo modelo para inluir lano estaionariedad en el modelo CR, proporiona resultados bastante aeptables y que
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Figura 2.4: Comparaión de las poblaiones iónias del segundo aso de Ar on álulos del 4thNLTE-CCW para tres instantes de tiempo. Arriba y de izquierda a dereha: 0.2 y 0.5ns. Abajo para 0.8 ns. El ódigo de leyendas es el mismo para las tres �guras.por tanto puede ser empleado on �abilidad para el análisis de aquellos experimentosde Astrofísia de Laboratorio en los uales el tiempo juegue un papel importante en ladeterminaión de las poblaiones de los niveles atómios en el plasma y por tanto de laspropiedades radiativas en el mismo.
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Figura 2.5: Per�les de densidad y temperatura en funión del tiempo para el aso del C.2.3.2 Extensión del modelo olisional-radiativo para plasmasmultiomponentes.En los experimentos de Astrofísia de Laboratorio de jets supersónios que se propaganen gases nobles, se tiene evidenia experimental de que en el interior del jet (que en losexperimentos que serán analizados en este trabajo están onstituidos por aluminio) quedanatrapados iones del gas noble ambiente, on lo que el plasma en el interior del jet ya noes un plasma monoomponente. El modelo CR implementado en ABAKO estaba diseñadopara simular plasmas monoomponentes, lo que nos llevó a extenderlo para ontemplarsituaiones en las que nos enontremos varios omponentes. El módulo desarrollado parapoder simular plasmas multiomponentes tiene omo entradas el valor de la temperaturaeletrónia y la densidad del plasma ontemplándose tres posibilidades para esta última:densidad eletrónia, densidad de iones o densidad de materia. En los tres asos se suponeque los iones de todos los omponentes se enuentran inmersos en un plasma on una densi-dad eletrónia omún de la mezla, que se supone uniforme, lo que asegura la neutralidadelétria del plasma y la onsistenia termodinámia del álulo [175℄. Además, no se haonsiderado ningún proeso atómio que onete estados iónios de diferentes omponentesen las euaiones de tasa. En nuestro aso, el aoplamiento entre espeies atómias se debea dos fatores: en primer lugar, el baño omún de eletrones libres y en segundo lugar,la expresión del CL que empleamos en nuestro modelo (ver euaión (2.13)), ya que laionizaión media que aparee en esa expresión debe ser ahora la de la mezla, y no la delomponente individual, lo que introdue una no linealidad en el problema. Obviamente,
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Figura 2.6: Comparaión de nuestra ionizaión media y RPL en funión del tiempo on los ódigosdel 5th NLTE-CCW.este aoplamiento deja de ser relevante en los plasmas de baja densidad en donde el CLtiene un efeto menor. Por otra parte, si el plasma es grueso podría tener que onsiderarseel aoplamiento entre los diferentes omponentes del plasma en la transferenia radiativa.A ontinuaión presentamos ómo se ha proedido para ada una de las tres posibilidadesde densidad omentadas.1. Sea la entrada la densidad eletrónia del plasma y las abundanias relativas de adauno de los omponentes del mismo, Xi, i = 1, ..N , on N el número de omponentesdel plasma y que vienen dadas por
Xi =

nion,i

nion
(2.21)



52 Propiedades radiativas de plasmas.En este aso, el modelo CR se ejeuta para ada uno de los omponentes por se-parado, on la densidad eletrónia dada, habiendo sólo iteraión debido al CL, sieste es relevante y teniendo en uenta que la ionizaión media que se introdue en laevaluaión del CL es la de la mezla, ZM , que en ada iteraión vendrá dada por
ZM =

N
∑

i=1

XiZi (2.22)Al lograrse la onvergenia en la iteraión el proeso se detiene, onsiguiendo laspoblaiones de nivel de ada omponente y obteniendo una ionizaión media de lamezla dada por la euaión anterior.2. La segunda opión es que la entrada sea la densidad de iones y las abundanias re-lativas. El proedimiento seguido ha sido extraído de [176℄. Los álulos omienzantomando la densidad de iones y la temperatura y, haiendo una primera estimaión delas ionizaiones medias de los omponentes del plasma, se obtiene una primera den-sidad eletrónia. Se toman entones esta densidad eletrónia y la temperatura y seresuelven las euaiones de tasa para ada omponente de forma individual, iterandopor el CL si es neesario de forma similar al apartado anterior. Después de enon-trar las poblaiones de nivel de ada omponente y las orrespondientes ionizaionesmedias, se obtiene una nueva ionizaión media de auerdo on la euaión (2.22) y,on ella y on la densidad de iones, se obtiene una nueva densidad eletrónia quese emplea para repetir el proeso anterior. Este proeso iterativo ontinua hasta quetodas las poblaiones fraionales de ada nivel de ada elemento se diferenian delpaso anterior en una antidad menor que un ierto riterio de onvergenia impuesto.Una vez que implementamos el proedimiento en nuestro modelo CR omparamos ladensidad eletrónia y la ionizaión media obtenidas on los dados en [176℄ para unplasma biomponente de plata y litio, on una abundania del 47% y un 53% respe-tivamente, para una temperatura eletrónia dada y para varios asos de densidadesiónias. Esta mezla fue utilizada en una serie de experimentos llevados a abo en elLaboratorio Naional de Sandia para el análisis espetrosópio de plumas de plasmagenerados por irradiaión on láser. La omparaión se muestra en la tabla 2.2. Elriterio que impusimos para alanzar la onvergenia entre las poblaiones de nivelde dos iteraiones onseutivas fue del 1%. De la tabla se observa un buen auerdoentre ambos álulos, siendo el máximo valor del error relativo en la ionizaión mediamenor que el 5%.3. La última posibilidad es que la variable de entrada sea la densidad de materia ylas fraiones de masa fi, i = 1, ..N , dadas por fi = mi

m , siendo mi la masa delomponente i en la mezla y m la masa total de esta última. El proedimiento aseguir en este aso es muy similar al aso anterior pero requiere un paso previo,



Modelo inétio para el álulo de las abundanias de los niveles atómios en el plasma. 53Tabla 2.2: Comparaión de la densidad eletrónia (en m−3) y la ionizaión media on los re-sultados de [176] en funión de la densidad iónia (en m−3) y para una temperaturaeletrónia de 1.40 eV.
Nion ne [176℄ ne ZM [176℄ ZM

8.00× 1016 8.54× 1016 8.21× 1016 1.067 1.026
2.00× 1017 2.00× 1017 2.05× 1017 1.000 1.025
3.50× 1017 3.45× 1017 3.51× 1017 0.985 1.003
5.00× 1017 4.86× 1017 4.95× 1017 0.973 0.990
6.50× 1017 6.26× 1017 6.36× 1017 0.963 0.978
8.00× 1017 7.63× 1017 7.76× 1017 0.954 0.970
1.00× 1018 9.42× 1017 9.59× 1017 0.942 0.959la determinaión de la densidad de iones a partir de la densidad de materia. Sidenotamos omo Ai la masa atómia del omponente i, la masa atómia de la mezla,

A, se determina omo
1

A
=

N
∑

i

fi
Ai

(2.23)En está última euaión se asume que los omponentes de la mezla son gases idea-les y que por tanto la ley de Dalton para las presiones pariales es apliable. Estaaproximaión es muy omún en plasmas de baja densidad pero deja de ser una buenaaproximaión a altas densidades y por tanto habría que ser muy uidadoso on losresultados que se obtienen en ese rango. La densidad de iones de la mezla vendrádada entones (suponiendo que la masa proviene fundamentalmente de los iones ydespreiando la ontribuión de los eletrones libres) por:
Nion =

NAρ

A
, (2.24)siendo NA el número de Avogadro. A partir de aquí, el proedimiento a seguir esel mismo desrito en el punto anterior. Con el �n de ilustrar la bondad de esteproedimiento, en este aso presentamos una omparaión para una mezla de doselementos de alto número atómio, oro y neodimio, on una abundania del 40% y del

60%, respetivamente, para una temperatura de 250 eV y una densidad de materiade 1 gm−3. Esta mezla y estas ondiiones son típias de los holhraums en plasmasde FCI. Para este aso, hemos omparado on el álulo realizado por el ódigoATMED [177℄, un ódigo de átomo medio para ETL que es óptimo para este tipode ondiiones. Para esta mezla la ionizaión media obtenida fue de 31.04 mientrasque la proporionada por ATMED fue de 32.94. En una mezla de dos elementos tanomplejos omo estos, el resultado proporionado por ambas simulaiones muestraun buen auerdo. Además, omparamos la ontribuión ligado-ligado de la opaidad



54 Propiedades radiativas de plasmas.multifreuenial, que se muestra en la �gura 2.7, obteniéndose nuevamente un buenauerdo, lo ual es relevante ya que esta es una propiedad menos promediada que laionizaión media y depende diretamente de las poblaiones de los niveles atómios.
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 Figura 2.7: Comparaión de la opaidad monoromátia ligado-ligado on ATMED para unamezla de Nd y Au alulada.Finalmente, nos gustaría resaltar que aunque el punto de arranque del proeso iterativoen el aso de que la entrada sea la densidad de materia es la suposiión del plasma omoun gas ideal, eso no limita la apliaión de nuestro método a plasmas de baja densidady temperatura (el rango de ondiiones en el ual la aproximaión de gas ideal es másapropiada) ya que el proedimiento autoonsistente se realiza en la densidad eletróniadel plasma multiomponente al igual que en el aso de densidad iónia omo dato deentrada. Por tanto, los omponentes en el plasma interatúan a través del gas de eletroneslibres y por ello la aproximaión de gas ideal, en donde las partíulas no interatúanentre sí, deja de ser apliada. Así, uando se alanza la autoonsistenia y �naliza elproeso iterativo, la ionizaión media de ada omponente en el plasma es onsistenteon la misma densidad eletrónia (omo apuntan Klapish y Busquet [175℄). Este hehoasegura el equilibrio elétrio y omo onseuenia el equilibrio químio y además el métodoes termodinámiamente onsistente.2.4 Determinaión de las propiedades radiativas.Finalmente, una vez que se dispone de los datos atómios neesarios y se onoen lasabundanias de los niveles atómios en el plasma, se alulan las propiedades radiativasdel mismo. Estas han sido aluladas on el programa RAPCAL [178℄, desarrollado en



Determinaión de las propiedades radiativas. 55nuestro grupo. De�nimos, a ontinuaión, las propiedades radiativas de nuestro interés.Comenzaremos on la emisividad y el oe�iente de absorión monoromátios, denota-dos omo j(ν) y κ(ν), respetivamente, que tienen ontribuiones debidas a transiioneseletrónias entre niveles ligados del átomo, entre niveles del espetro ligado y del libre ytransiiones entre niveles del espetro libre (denotadas por los subíndie bb (bound-bound),
bf (bound-free) y ff (free-free), respetivamente, por sus siglas en inglés)

j(ν) = jbb(ν) + jbf (ν) + jff (ν) (2.25)
κ(ν) = κbb(ν) + κbf (ν) + κff (ν) (2.26)donde ν es la freuenia del fotón. La ontribuión ligado-ligado a la emisividad está dadapor

jbb(ν) =
∑

ζ

∑

i,j

jζj→ζi(ν) (2.27)on
jζj→ζi(ν) =

hν

4π
NζjAζj→ζiφij(ν) (2.28)donde Aζj→ζi es el oe�iente de Einstein para la desexitaión espontánea [113℄ entre losestados ligados j, i del ion ζ y h es la onstante de Plank. Aζj→ζi es obtenido a partir de lafuerza de osilador alulada por FAC en la desripión RDCA, en la aproximaión dipolarelétria, inluyendo un término orretor a las mismas para tener en uenta la interaiónde on�guraiones entre niveles perteneientes a la misma on�guraión no relativista. Laontribuión ligado-ligado para la absorión está dada por

κbb(ν) =
∑

ζ

∑

i,j

κζi→ζj(ν) (2.29)on
κζi→ζj(ν) =

hν

4π
Nζi

gζj
gζi

c2

2hν3ij
Aζj→ζiφij(ν)

(

1− gζi
gζj

Nζj

Nζi

) (2.30)donde c es la veloidad de la luz y gζi y gζj son los pesos estadístios de los niveles i y j.En las euaiones previas, φij(ν) representa el per�l de línea tanto para la emisión de líneaomo para la absorión ya que se supone la hipótesis de redistribuión ompleta [157℄. Enla evaluaión del per�l de línea se han inluido el ensanhamiento natural, el Doppler, elUTA [105℄ y el de impato-eletrónio [179℄. La forma funional de la línea se obtiene apartir de un per�l Voigt inorporando todos esos ensanhamientos.La ontribuión ligado-libre a la emisividad está determinada por medio de
jbf (ν) =

∑

ζ,i

∑

ζ,j

jζ+1j→ζi(ν) (2.31)on
jζ+1j→ζi(ν) =

h

2πc2

(

1

2me

)3/2

Nζ+1jnef(ε)
gζi

gζ+1j

(hν)3

ε1/2
σpho
ζi→ζ+1j(ν), (2.32)



56 Propiedades radiativas de plasmas.donde ε la energía del eletrón libre y me su masa. Como se omentó anteriormente, en elmodelo inétio se supone una distribuión Maxwell-Boltzmann para los eletrones libres,
f(ε), a la temperatura Te. Ya que para las ondiiones de plasma analizadas en este trabajola ontribuión más relevante, en general, es la ligado-ligado hemos empleado omo seióne�az de fotoionizaión, σpho

ζi→ζ+1j(ν), la expresión de Kramers [173℄, aunque RAPCALestá preparado para trabajar on la seión e�az de fotoionizaión meanouántia en laaproximaión denominada distorted wave proporionada por FAC. La ontribuión ligado-libre a la opaidad viene dada entones por
κbf (ν) =

∑

ζ,i

∑

ζ,j

κζi→ζ+1j(ν) (2.33)on
κζi→ζ+1j(ν) = Nζiσ

pho
ζi→ζ+1j(ν)

(

1− Nζ+1jnef(ε)

Nζi

gζi
gζ+1jg(ε)

) (2.34)donde g(ε) es la densidad de estados on energía ε la ual, suponiendo un gas ideal deeletrones libres, viene dada por
g(ε) = 4π

(

2me

h2

)3/2

ε1/2 (2.35)Para las ontribuiones libre-libre de la emisividad y de la absorión, se emplea laexpresión semilásia de Kramers para la seión e�az del bremsstrahlung inverso [180℄
σibr
ζ (ν) =

16π2e2h2α

3
√
3 (2πme)

3/2

ζ2ne

T
1/2
e (hν)3

(2.36)Suponiendo una distribuión Maxwell-Boltzmann para los eletrones libres, se obtiene
jff (ν) =

32π2e4a20α
3

√
3 (2πme)

3/2 h

(

me

2πTe

)1/2

Z2nionnee
−hν/Te (2.37)

κff (ν) =
16π2e2h2α

3
√
3 (2πme)

3/2

Z2nionne

T
1/2
e (hν)3

(

1− e−hν/Te

) (2.38)Con el propósito de determinar la opaidad, k(ν), también se tiene en uenta la absor-ión debida al scattering de fotones. En RAPCAL esta es aproximada usando la seióne�az de scattering de Thomson [181℄
κscatt = neσ

Thom, (2.39)on σThom = 6.65 × 10−25 m2Finalmente, la opaidad está dada por:
k(ν) =

1

ρ
(κ(ν) + κscatt) (2.40)on ρ la densidad de materia.



Determinaión de las propiedades radiativas. 57La funión fuente se obtiene entones omo [181℄:
S(ν) =

j(ν)

ρk(ν)
(2.41)RAPCAL también proporiona las opaidades medias de Plank kP y Rosseland kR,que vienen dadas por [182℄:

kP =

∫ ∞

0
dνB̃(ν, T ) (k(ν)− κscatt/ρ) (2.42)

1

kR
=

∫ ∞

0
dν

∂B̃(ν, T )

∂T

1

k(ν)
(2.43)donde B̃(ν, T ) es la funión de Plank normalizada,

B̃(ν, T ) =
15

π4T

u3

eu − 1
, u =

hν

T
(2.44)La pérdida de potenia por radiaión es evaluada de auerdo on la referenia [183℄.Para la ontribuión ligado-ligado

Pbb =
∑

ζ

∑

ij

hνijAijNζj (2.45)La ontribuión ligado-libre está dada por
Pbf = 4π

∑

ζ

∑

ij

Nζi

(

Nζ+1jNζ

NζiNζ+1

)LTE ∫ ∞

ν0

σpho
ζi→ζ+1j(ν)

(

2hν3

c2

)

e−hν/Tedν (2.46)donde ν0 es la energía umbral de ada transiión ligado-libre y el oiente de poblaionesen ETL se obtiene a partir de la euaión de Saha. La ontribuión libre-libre está dadaen un ampo ulombiano puro en (eVs−1ion−1) por [184℄
Pff = 9.55 × 10−14neT

1/2
e

∑

ζ

Z2
ζNζ (2.47)donde se ha supuesto el fator Gaunt igual a la unidad. La pérdida de potenia radiativatotal se obtiene omo la suma de esas tres ontribuiones.
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3 Parametrizaión de propiedadesradiativas medias de plasmasóptiamente delgados en estadoestaionario: ódigo PARPRA.
3.1 Introduión.Como se ha mostrado en el apítulo anterior, la determinaión de propiedades radia-tivas de plasmas es una tarea ompleja y que supone un alto oste omputaional. Comoes sabido, estas antidades son neesarias tanto para estudiar el transporte radiativo o-mo para las simulaiones hidrodinámias en las que la radiaión juegue también un papelsigni�ativo. En partiular, para estas últimas, lo que se requieren son propiedades radia-tivas medias, esto es, integradas en freuenia, pero la determinaión de estas requiere,no obstante, la determinaión previa de las propiedades radiativas dependientes de la fre-uenia. Sin embargo, las simulaiones hidrodinámias in-line inluyendo la radiaión sonen muhas oasiones muy omplejas y difíilmente abordables. Por ello, se ha optado porparametrizar las propiedades radiativas medias del plasma en funión de sus ondiionesloales. Así, podemos enontrar en la literatura parametrizaiones de la ionizaión media yde la pérdida de potenia radiativa [185�187℄, aunque estos ajustes fueron realizados parasituaiones de EC y por tanto son independientes de la densidad y úniamente preisos enplasmas de baja densidad y alta temperatura. También hay disponibles ajustes para lasopaidades medias de Rosseland y Plank [188,189℄, pero son úniamente válidos para ETLy en regiones de temperaturas altas. Por tanto, hasta donde sabemos no hay disponiblesajustes de propiedades radiativas válidos en amplios rangos de densidad y temperatura,que ubran situaiones de EC, ETL y NETL. Fue uno de nuestros propósitos en este Tra-bajo proporionar un método para la parametrizaión de las propiedades radiativas deplasmas de fusión y astrofísios en funión de las ondiiones de densidad y temperaturade los mismos que evite las restriiones de apliabilidad de las parametrizaiones itadasanteriormente.



60 Parametrizaión de propiedades radiativas medias de plasmas óptiamente delgados en estadoestaionario: ódigo PARPRA.Para ello hemos desarrollado un ódigo omputaional denominado PARPRA [190℄ quese enarga de realizar la parametrizaión de las opaidades medias de Rosseland y Plank,las pérdidas de potenia radiativas y las ionizaiones medias en funión de la temperatura ydensidad del plasma, suponiendo este mono-omponente, óptiamente delgado y en estadoestaionario. Además, tal y omo se verá en próximos apítulos, las parametrizaionesrealizadas por PARPRA tienen una relaión direta on los objetivos de esta Tesis Dotoral.En este apítulo haremos una desripión del ódigo PARPRA, que ha sido íntegramenteprogramado en Matlab, deteniéndonos en sus apaidades y apliaiones y terminaremosdesribiendo la interfaz de usuario, en el entorno GUIDE de Matlab, desarrollada para quesu manejo por parte del usuario resulte más senillo y ómodo.3.2 Almaenamiento de las bases de datos de propiedadesradiativas.Nuestro modelo olisional- radiativo genera omo salidas, para ada uno de los puntosde las mallas de densidades y temperaturas onsideradas, tres tipos de �heros donde seinluye la siguiente informaión, respetivamente:Poblaiones iónias e ionizaión media.Opaidades y emisividades monoromátias junto on las funiones fuente.Opaidades medias y pérdidas de potenia radiativa.Estos �heros deberán guardarse de auerdo on una estrutura determinada que po-sibilite su letura automátia por parte de PARPRA. El proedimiento a seguir, para sualmaenamiento, es el siguiente:1. Para ada elemento al que se le vaya a apliar la parametrizaión de sus propiedadesradiativas, se le reará una arpeta raíz uyo nombre será el símbolo químio delelemento de interés.2. Dentro de esa arpeta generaremos, en un segundo nivel, otras dos arpetas. Unade ellas etiquetada omo SAHA en donde se almaenarán las antidades aluladassuponiendo al plasma en ELT, esto es on las propiedades del plasma aluladas onlas euaiones de SB y la otra, etiquetada on CRSS, para álulos realizados on elmodelo CR en estado estaionario.3. Dentro de estas arpetas se generará una estrutura de nuevas arpetas (on la mismanotaión tanto en SAHA omo en CRSS ). Cada una de estas nuevas arpetas seorresponderá on un punto de la malla de temperaturas y se etiquetarán omo T01,
T02, T03,... en donde '01' denota el primer valor de la malla de temperaturas, '02'



Desripión de PARPRA. 61es el segundo y así suesivamente. Dentro de ada una de las arpetas de asos detemperatura, y por ada uno de los asos de densidades de la malla, se ubiarán lostres �heros on extensión .dat itados anteriormente. En la �gura 3.1 se presenta,omo ejemplo, la estrutura para el aso en que se esté almaenando la base dedatos generada para el xenón. El nombre de los �heros también tiene una estruturapartiular que onsiste, en primer lugar, en el símbolo químio del elemento que se estéonsiderando; a ontinuaión, el aso de densidad que orresponda ('01', '02',..., onidéntia interpretaión que para la temperatura) y �nalmente un su�jo que identi�queuál es el �hero de los tres posibles. Si por ejemplo, onsiderásemos el quinto puntode la malla de densidades, tendríamos los �heros Xe05ip.dat (ionizaión media ypoblaiones iónias), Xe05omedrpl.dat (opaidades medias y pérdida de poteniaradiativa) y Xe05oemultif.dat (opaidades y emisividades monoromátias).
 

Xe 

SAHA CRSS 

…… …… 

T01 T02 T01 T02 Figura 3.1: Estrutura del almaenamiento de la base de datos.Aunque las propiedades a ajustar son la ionizaión, las opaidades medias y la pérdi-da de potenia radiativa, se almaenan las poblaiones iónias porque son empleadas porPARPRA para la generaión de los mapas termodinámios de los elementos, tal y omo sepresentará en el próximo apítulo. Con respeto a las propiedades radiativas monoromá-tias, se almaenan por si se requiere un posterior uso de las mismas para la obtenión deopaidades multigrupo.3.3 Desripión de PARPRA.3.3.1 Estrutura de PARPRA.Como se ha omentado, el eje prinipal de PARPRA es la parametrizaión de propieda-des radiativas de plasmas mono-omponentes óptiamente delgados en estado estaionario,pudiendo ser estos ajustes posteriormente empleados en PARPRA para otras apliaiones,omo se expliará posteriormente. Por ello, se ha estruturado el ódigo en dos bloques. Elprimero de ellos, que llamaremos PRINCIPAL, está ompuesto a su vez por tres módulos:



62 Parametrizaión de propiedades radiativas medias de plasmas óptiamente delgados en estadoestaionario: ódigo PARPRA.uno primero en el que, a partir del almaenamiento de las bases de datos generadas onel modelo olisional-radiativo de las propiedades radiativas de plasmas monoomponentes,se onstruyen los �heros neesarios para la posterior parametrizaión. Este módulo estáonstituido por el programa reaion.m. El segundo, es el enargado de la realizaión dela parametrizaión de las propiedades radiativas y está asoiado al programa �tsurfae.m.Finalmente, el terer bloque está dediado a la evaluaión de las propiedades radiativasajustadas, en ualquier ondiión de plasma que se desee mediante el programa evalua-ion.m y/o su representaión grá�a en funión de la densidad y/o de la temperaturahaiendo uso del programa dibujar.m, on representaiones tri- y bi-dimensionales. En la�gura 3.2 se presenta el diagrama de �ujo del bloque PRINCIPAL. En la siguiente se-ión se expliará on más detalle el algoritmo para la parametrizaión de las propiedadesradiativas.El segundo bloque de PARPRA, que hemos denominado APLICACION, se desarrollópara llevar a abo la apliaión de la parametrizaión realizada en PRINCIPAL. Atual-mente son tres las apliaiones inluidas: la primera es la obtenión de propiedades mediasde plasmas multiomponentes a partir de las propiedades medias parametrizadas paraplasmas formados por los elementos individuales de la mezla (programas rhogestion.m,negestion.m y nigestion.m). La segunda es la diagnosis de la temperatura a partir de la pa-rametrizaión de la ionizaión media en experimentos de Astrofísia de Laboratorio dondela densidad de materia y eletrónia son onoidas (programa diagnosis.m). Y, la últimaapliaión, que no está relaionada diretamente on la parametrizaión, es la obtenión delos mapas termodinámios de los elementos a partir de la omparaión de las poblaionesiónias aluladas on las euaiones SB o on el modelo CRSS (programa mapas.m). Evi-dentemente, APLICACION es un bloque abierto que estará sujeto a posibles extensionesa nuevas apliaiones. En la �gura 3.3 se presenta el diagrama de �ujo de APLICACION.En las siguientes seiones se expliará on más detalle el tratamiento de las mezlas, lageneraión de los mapas termodinámios y la diagnosis de la temperatura.3.3.2 Módulo de generaión de los �heros de propiedades a ajustar a partirde las bases de datos.De auerdo a lo que se ha omentado anteriormente, este módulo está onstituido porel programa reaion.m Este programa está diseñado para aeder a los �heros tipo .ip y.omedrpl almaenados de auerdo al proedimiento expliado previamente. Neesita omoentrada un �hero en el que se espei�que la malla de densidades y temperaturas dondese va a realizar el ajuste (denominado mallas.dat) y también, onoer si en la obteniónde la base de datos se ha supuesto ETL o no. Al �nalizar la ejeuión de este programa seobtienen uatro �heros on extensión .dat (uno por ada magnitud a ajustar) que tienenel su�jo CRSS o SAHA dependiendo de on qué modelo han sido alulados. El nombre del�hero inluye también un identi�ador de la propiedad radiativa: zbar para la ionizaión
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Figura 3.2: Diagrama de �ujo de PRINCIPAL.media, op y or para las opaidades medias de Plank y Rosseland, respetivamente, y rplpara la pérdida de potenia radiativa (ver �gura 3.2). Los �heros de salida son matriesen donde los elementos de la primera �la son las densidades de la malla, y la primeraolumna las temperaturas, siendo el elemento (1,1) de la matriz siempre un ero. El restode elementos de la matriz se orresponde on los valores de la propiedad radiativa asoiadaal valor de densidad y temperatura de ada punto.
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Desripión de PARPRA. 653.3.3 Módulo para la parametrizaión de las propiedades radiativas.Una vez que ya se tienen en el formato adeuado las propiedades a parametrizar, seproede al ajuste de las mismas en funión de la densidad y de la temperatura. Se ha om-probado que, debido a su naturaleza, resulta más onveniente realizar la parametrizaióndel logaritmo (en base diez) de estas propiedades. Por tanto, si A denota la propiedad aajustar, la expresión analítia empleada para el ajuste es
logA(Te, d) =

n
∑

i=0

m
∑

j=0

Cij(log d)
i(log Te)

j (3.1)donde Te representa la temperatura eletrónia y d representa la densidad, que puede serde iones, de eletrones o de materia. Se ha omprobado que, on el �n de no obteneromportamientos osilantes en los polinomios de ajuste, la potenia máxima tanto para ladensidad omo para la temperatura, no debe exeder de siete. El método empleado parala determinaión de los oe�ientes es el habitual de mínimos uadrados. Si denotamospor x = log d y y = log Te, el polinomio que emplearemos para el ajuste tiene entones lasiguiente expresión formal:
P (x, y) =

n
∑

i=0

m
∑

j=0

Cijx
iyj (3.2)Denotando por nx y ny el número de puntos de la malla de densidades y de temperatu-ras, respetivamente, la funión a minimizar que nos permitirá determinar los oe�ientesserá:

F (Cij) =
nx
∑

k=1

ny
∑

l=1

(P (xk, yl)−Dkl)
2 (3.3)donde Dkl es el logaritmo de la propiedad radiativa en el punto de densidad 10xk y tem-peratura 10yl de la base de datos. Haiendo uso de las euaiones (3.2) y (3.3) podemosesribir:

F (Cij) =

nx
∑

k=1

ny
∑

l=1





n
∑

i=0

m
∑

j=0

Cijx
i
ky

j
l −Dkl





2 (3.4)Para obtener ada oe�iente Cij , se deriva la expresión anterior on respeto a eseoe�iente y se iguala a ero,
∂F (Cij)

∂Cij
= 0 (3.5)En partiular, minimizando on respeto a Cqr, obtenemos:
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∂F (Cqr)

∂Cqr
≡ 2

nx
∑

k=1

ny
∑

l=1





n
∑

i=0

m
∑

j=0

Cijx
i
ky

j
l −Dkl



 (xqky
r
l ) = 0 (3.6)Por tanto, se tendrá entones un sistema de euaiones de orden (n + 1) · (m + 1) deltipo

nx
∑

k=1

ny
∑

l=1

n
∑

i=0

m
∑

j=0

Cijx
i+q
k yj+r

l =

nx
∑

k=1

ny
∑

l=1

Dklx
q
ky

r
l (3.7)en donde las inógnitas son los oe�ientes. Una vez resuelto el sistema de euaiones paraunos órdenes de polinomio en densidad y temperatura dados, se onstruye la matriz de lapropiedad radiativa evaluada on el polinomio resultante, uyos elementos serán:

P (xk, yl) =

n
∑

i=0

m
∑

j=0

Cijx
i
ky

j
l (3.8)Generamos la matriz de la propiedad radiativa on los valores de la base de datos

D(xk, yl) = D(xk, yl) (3.9)A ontinuaión se alula la matriz error relativo entre ada uno de los elementos deambas matries:
err = 100×

∣

∣

∣
10P − 10D

∣

∣

∣

10D
(3.10)Si los elementos de la matriz error son todos menores que un ierto valor impuesto, sehabrá obtenido el polinomio que ajusta la magnitud. En aso ontrario se inrementa en unorden el polinomio (en nuestro algoritmo primero se inrementa el orden en temperatura yluego el orden en densidad, ya que las propiedades a ajustar son más sensibles a la primera)y se repite el proedimiento anteriormente desrito. Si se alanza el orden máximo tantoen densidad omo en temperatura (reordar que se ha �jado en siete en ambos asos), seproede a dividir el espaio de ajuste (de densidad y temperatura) y volver a repetir todoel proeso.En PARPRA, para la búsqueda óptima de los polinomios de ajuste, y por tanto de ladivisión del espaio de ondiiones de plasma, se implementó un algoritmo QuadTree. Eltérmino QuadTree se usa para desribir una lase de estruturas jerárquias uya propiedaden omún es el prinipio de reursividad de desomposiión del espaio, que es justamentelo que realizamos en nuestra parametrizaión. En un espaio bidimensional, omo es elnuestro, se parte del espaio ompleto y se intenta enontrar un únio polinomio queajuste todos los puntos del espaio veri�ando el riterio impuesto. Si no se umple, sedivide el espaio de búsqueda en uatro retángulos iguales. A ontinuaión, se busaen ada uadrante un polinomio que ajuste la propiedad en ada punto. Si se logra, ese



Desripión de PARPRA. 67uadrante ya no se vuelve a dividir. De lo ontrario se seguirá dividiendo. En la �gura 3.4se representa un ejemplo de este proedimiento. Primero se observa que el uadrante 1 noes ajustado por un únio polinomio y se divide en los uadrantes etiquetados omo 21, 22,23 y 24. Seguidamente, se observa también que en los uadrantes 23 y 24 no se ha logradoel ajuste deseado, on lo que de nuevo se dividen en uatro. A ontinuaión, se observaómo los uadrantes 332 y 343 vuelven a sufrir una división y así suesivamente hasta quese haya logrado la parametrizaión de la magnitud en todo el espaio de búsqueda. Dela �gura queda laro que el QuadTree presenta una estrutura de tipo árbol y, omo seomentó anteriormente, jerarquizada. Finalmente la parametrizaión estará onstituida portantos polinomios omo uadrantes hayamos obtenido en nuestro proeso de división delespaio de búsqueda. Evidentemente, para un elemento dado y una región de ondiionesdeterminada, uanto más restritivo sea el error impuesto en el ajuste, mayor será el númerode uadrantes obtenido.
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68 Parametrizaión de propiedades radiativas medias de plasmas óptiamente delgados en estadoestaionario: ódigo PARPRA.Resultados y análisis sobre la parametrizaión de propiedades radiativas de plasmasmonoomponentes hehas empleando PARPRA, pueden ser enontrados en [191℄ para elkriptón y el xenón y en [192℄ para el arbono, por lo que no nos vamos a extender aquíen el análisis de la bondad de los ajustes realizados on PARPRA, ya que además enla próxima seión realizaremos un análisis más extenso de la obtenión de propiedadesradiativas de plasmas multiomponentes a partir de la parametrizaión de las mismas parasus omponentes individuales. Úniamente, y omo ejemplo, mostramos en la �gura 3.5 laparametrizaión de la ionizaión media y el RPL en un rango de temperaturas y variasdensidades, para un plasma de xenón y kriptón, respetivamente. De la �gura se desprendeque el ajuste presenta un auerdo exelente on la urva orrespondiente a la base de datoson un error impuesto del 1%.

Figura 3.5: Parametrizaión de la ionizaión media para un plasma de Xe y el RPL de un plasmade Kr imponiendo un error máximo del 1% en el ajuste.
3.3.4 Módulo de representaión grá�a.Este módulo está onstituido por dos programas: evaluaion.m y dibujar.m. El primerode ellos se enarga de evaluar la propiedad radiativa parametrizada, haiendo uso de lospolinomios obtenidos on tal �n, en los puntos de densidad y temperatura que desee elusuario y que no tienen por qué oinidir on los puntos de las mallas empleados parala parametrizaión. Con todo ello, realiza una búsqueda del polinomio adeuado para elálulo de la magnitud a analizar en ada uno de los puntos de densidad y temperaturaque se hayan seleionado. El segundo programa que onstituye este módulo se enargará,a partir de los �heros que se generan en evaluaion.m, de representar grá�amente losvalores de la propiedad radiativa parametrizada. Como entrada requiere el elemento quí-



Desripión de PARPRA. 69mio bajo estudio, el rango de densidades y de temperaturas a representar grá�amente, lamagnitud físia a representar y la opión de representaión. El programa presenta uatroopiones: representaión 3D de la propiedad en términos de la densidad y de la temperatu-ra, una proyeión bidimensional de la representaión 3D, y representaión bidimensionalde la magnitud en funión de la densidad para varias temperaturas o en funión de latemperatura para varias densidades. Además de la representaión grá�a se realiza unagestión de las leyendas y títulos que apareerán en la representaión grá�a y que variarándependiendo de la opión elegida. Ejemplos de las �guras que se obtienen se mostraránposteriormente en este apítulo en el apartado dediado a omentar la interfaz de usuarioen la que se ha implementado PARPRA.3.3.5 Módulo para la simulaión de plasmas multiomponentes.En este módulo se obtienen las ionizaiones medias, las opaidades medias de Plank ylas pérdidas de potenia radiativas de plasmas onstituidos por varios elementos químios apartir de las magnitudes ajustadas en el bloque PRINCIPAL para los plasmas onstituidospor esos elementos de forma individual. Las entradas a este módulo son las regiones dedensidad y temperatura en las que estamos interesados en estudiar la mezla, los elementosquímios que la omponen, las abundanias relativas de los mismos y también en quéopión de densidad se trabaja (densidad de iones, eletrones o de materia). Cuando en elapítulo anterior se presentó ómo se modelan las mezlas en el modelo CR, se explióque el algoritmo está basado en una onvergenia en las poblaiones de todos los nivelespresentes en el plasma multiomponente, para unas ondiiones dadas, entre un paso y elsiguiente de un proeso iterativo en el que, en ada paso, la densidad eletrónia era omúna todos los elementos químios presentes en el plasma. En PARPRA se va a proeder de unaforma similar aunque estableiendo el riterio de onvergenia en las ionizaiones mediasde los omponentes de la mezla ompatibles on la ionizaión media de esta última.Además, para el ajuste, y tal omo se mostrará a ontinuaión, se deben tener las bases dedatos ajustadas de los elementos individuales en términos de la densidad eletrónia. Esteproedimiento dependerá de uál es la opión de densidad para el plasma multiomponentey por ello, este módulo está onstituido por tres programas: rhogestion.m, negestion.m ynigestion.m, para las opiones de densidad de materia, de eletrones y de iones de la mezla,respetivamente. A ontinuaión desribimos brevemente los algoritmos implementados enada programa.Si la opión de densidad es la de eletrones (negestion.m), lo únio que hae el pro-grama es, empleando evaluaion.m, evaluar on los polinomios de las propiedadesradiativas medias ya ajustadas previamente para los elementos individuales, y obte-ner la orrespondiente propiedad de la mezla mediante la suma de las propiedadesindividuales pesadas por sus abundanias relativas.



70 Parametrizaión de propiedades radiativas medias de plasmas óptiamente delgados en estadoestaionario: ódigo PARPRA.Si la opión de entrada es la densidad de iones (nigestion.m) resulta neesario unproeso iterativo para obtener las propiedades radiativas de la mezla. Se parte deuna densidad eletrónia igual a la densidad de iones, on lo que se supone que laionizaión media de la mezla iniial es igual a la unidad. A ontinuaión se proedeomo en el item anterior, obteniendo una nueva ionizaión media de ada espeieompatible on la ionizaión media de la mezla y que se ompararán on las del pasoprevio. Si todas las diferenias relativas son menores que un ierto valor impuesto, elproeso se �naliza y se alulan todas las propiedades radiativas medias de la mezlaa partir de las individuales, omo se omentó en el punto anterior. De lo ontrario,se alula una nueva densidad eletrónia on la nueva ionizaión media de la mezlaobtenida y se repite el proeso hasta alanzar la onvergenia deseada.Si la densidad es la de materia (rhogestion.m) el proedimiento es idéntio al del puntoanterior on dos pasos previos. El primero es onvertir la densidad de materia de lamezla en su densidad de iones. Para ello se supone que ada uno de los elementos dela mezla oupan el volumen ompleto. Esto implia equilibrio térmio. Suponiendoque los omponentes de la mezla son gases ideales, ada omponente tiene unapresión parial proporional a su abundania fraionaria (Ley de Dalton). En eseaso, si denotamos por fl la fraión de masa del elemento l y por ρ la densidad demateria de la mezla, la densidad parial del elemento l será ρl = flρ. Las densidadespariales son aditivas on lo que:
ρ =

n
∑

l=1

flρl (3.11)donde n es el número de elementos de la mezla. Este modelo supone que los diferenteselementos de la mezla no interaionan o se perturban entre sí y por lo tanto será másexato uanto más baja sea la densidad, ya que en ese aso el amino libre medioentre olisiones es muho mayor que los radios atómios. Hay que, por tanto, seruidadoso a altas densidades uando apliquemos esta aproximaión. Reordar queesta es la misma aproximaión que realizamos al extender nuestro ódigo inétiopara modelar plasmas multiomponentes, tal y omo se omentó en el Capítulo 2.El segundo paso es onvertir las fraiones de masa en fraiones de partíulas, yaque en funión de estas se alularán las propiedades medias. Si denotamos a estasúltimas por Xl, la relaión on las fraiones de masa vienen dadas por la euaiónsiguiente:
Xl =

fl/Al
∑n

i=1 fi/Ai
(3.12)donde Al denota la masa atómia del elemento l. Tanto en esta opión de densidadomo en la opión de densidad de iones, al suponer que la densidad eletrónia es



Desripión de PARPRA. 71la misma para todos los elementos de la mezla estamos asegurando la neutralidadelétria del plasma.Antes de pasar a presentar las simulaiones de mezlas realizadas on PARPRA, nosgustaría haer una breve re�exión aera del problema del CL. Como omentamos en elCapítulo 2, nuestro modelo CR lleva inluida la fórmula de Stewart and Pyatt para modelarla depresión del ontinuo debida al plasma. De auerdo on la euaión 2.13, esta dependede la ionizaión media de la mezla. Por tanto, en el álulo de las propiedades radiativasde los plasmas multiomponentes on el modelo CR, para el CL se está onsiderando laionizaión media de la mezla. Sin embargo, en el álulo de las mismas a partir de losajustes de PARPRA, estas antidades son obtenidas a partir de las bases de datos de loselemento individuales y por tanto los orrespondientes CL inluyen la ionizaión media delelemento y no de la mezla. Esta diferenia será más importante uando el efeto del CLsea más importante, esto es a altas densidades y bajas temperaturas, y también uando laionizaión media de los elementos individuales sea muy diferente a la ionizaión media dela mezla.En la tabla 3.1 se listan los asos analizados para mezlas de Ne y Ar. Se han elegidoasos de densidades y temperaturas altas y bajas, lo que permite analizar la in�uenia delCL en el método propuesto en PARPRA para simular las propiedades radiativas mediasde plasmas multiomponente. Además, se han seleionado asos uya densidad es tantoeletrónia, omo iónia o de materia, lo que permite analizar la bondad del algoritmoiterativo en estos dos últimos asos de densidades. Las propiedades radiativas de los ele-mentos individuales fueron ajustadas imponiendo un error relativo del 0.1% y el riteriode onvergenia en el proeso de búsqueda en PARPRA para la mezla fue también del
0.1% en la ionizaión media. Además, por ada punto de densidad y temperatura hemosesogido dos ombinaiones posibles de fraiones de masa de ada elemento, alternandoen ada aso la onentraión del mayor. En la tabla 3.2 presentamos la omparaión entrela ionizaión media y la pérdida de potenia radiativa de la mezla, para ada uno de losasos de la tabla 3.1, obtenidas on PARPRA y on el álulo del modelo CR en estadoestaionario.De las omparaiones se onluye que las diferenias tanto en la ionizaión media de lamezla omo para el RPL son en general menores que el 5%. Además, de la omparaiónpara la menor temperatura, 3 eV, que es en la que el efeto del CL será más notable, y lasdensidades eletrónias de 1016 y 1020 m−3, asos 1-4 de la tabla 3.1, observamos que elefeto del mismo no introdue un mayor error a los resultados. Por otra parte, tampoose observa una dependenia del error on la variaión de la onentraión relativa de adauno de los elementos de la mezla. Finalmente, tampoo se deteta que el proeso iterativode onvergenia que se realiza uando la variable de entrada es la densidad de materia ola densidad de iones introduza un error apreiable on respeto a la situaión en que laentrada es la densidad de eletrones y en la que ese proeso no resulta neesario.



72 Parametrizaión de propiedades radiativas medias de plasmas óptiamente delgados en estadoestaionario: ódigo PARPRA.Tabla 3.1: Listado de asos de ondiiones de densidad, temperatura y abundanias fraionalesanalizados para la mezla Ne+Ar. Las temperaturas están en eV, las densidades deeletrones y de iones en m−3 y la densidad de materia en gm−3.
Te ne nion ρ Ne ArCaso 1 3 1016 − − 0.7 0.3Caso 2 3 1016 − − 0.3 0.7Caso 3 3 1020 − − 0.7 0.3Caso 4 3 1020 − − 0.3 0.7Caso 5 40 1020 − − 0.7 0.3Caso 6 40 1020 − − 0.3 0.7Caso 7 5 − 1016 − 0.7 0.3Caso 8 5 − 1016 − 0.3 0.7Caso 9 5 − 1018 − 0.7 0.3Caso 10 5 − 1018 − 0.3 0.7Caso 11 3 − − 10−5 0.7 0.3Caso 12 3 − − 10−3 0.7 0.3Caso 13 10 − − 10−3 0.7 0.3Tabla 3.2: Comparaión de la ionizaión media y de la pérdida de potenia radiativa (RPL), energ·s−1·m−3, obtenidos on el modelo olisional-radiativo (CR) y on PARPRA (PA)para la mezla de Ne y Ar.

Z
PA

Z
CR RPLPA RPLCRCaso 1 1.479 1.412 3.96× 1011 4.86× 1011Caso 2 1.883 1.825 9.04× 1011 1.12× 1012Caso 3 0.228 0.229 1.75× 1017 1.86× 1017Caso 4 0.309 0.285 3.51× 1017 3.72× 1017Caso 5 7.741 7.715 5.29× 1018 5.34× 1018Caso 6 7.888 7.878 3.99× 1018 3.91× 1018Caso 7 2.365 2.379 1.56× 1013 1.60× 1013Caso 8 2.856 2.797 4.64× 1013 4.20× 1013Caso 9 2.274 2.254 8.85× 1015 8.87× 1015Caso 10 2.671 2.669 2.15× 1016 2.16× 1016Caso 11 1.232 1.235 4.27× 1013 6.50× 1013Caso 12 0.588 0.613 1.01× 1016 9.00× 1015Caso 13 3.129 3.116 2.31× 1018 2.32× 1018Con el �n de analizar la in�uenia de la disparidad de números atómios en la mezla,hemos analizado también una mezla de neón y xenón. En la tabla 3.3 se reogen los asosanalizados para esta mezla y en la tabla 3.4 se omparan, para esos asos, las ionizaiones



Desripión de PARPRA. 73medias y las pérdidas de potenia radiativas obtenidas haiendo uso de PARPRA on lasaluladas on el modelo CR.Tabla 3.3: Listado de asos de ondiiones de densidad, temperatura y abundanias fraionalesanalizados para la mezla Ne y Xe. Las temperaturas están en eV, las densidades deeletrones en m−3.
Te ne Ne XeCaso 1 3 1016 0.7 0.3Caso 2 3 1016 0.3 0.7Caso 3 20 1016 0.7 0.3Caso 4 20 1016 0.3 0.7Caso 5 20 8× 1019 0.7 0.3Caso 6 20 8× 1019 0.3 0.7Tabla 3.4: Comparaión de la ionizaión media y de la pérdida de potenia radiativa (RPL), energ·s−1·m−3, obtenidos on el modelo olisional-radiativo (CR) y on PARPRA (PA)para la mezla de Ne y Xe.

Z
PA

Z
CR RPLPA RPLCRCaso 1 1.733 1.657 1.46× 1012 1.54× 1012Caso 2 2.477 2.393 3.39× 1012 3.58× 1012Caso 3 5.980 6.034 1.30× 1013 1.21× 1013Caso 4 7.149 7.276 1.58× 1013 1.36× 1013Caso 5 6.400 6.332 2.78× 1019 1.79× 1019Caso 6 7.935 7.746 5.82× 1019 3.46× 1019De los resultados presentados en la tabla 3.4 se observa que los errores para esta mezlaen la ionizaión media son menores del 1% y para la pérdida de potenia radiativa son delorden del 5%. Vemos, por tanto, para la región de interés de ondiiones y temperaturas,que la disparidad del número atómio que podría introduir más diferenias a través delCL no lo hae.Hemos también heho una simulaión de mezlas de tres y uatro elementos para ana-lizar si el error aumenta on el número de omponentes en el plasma. En partiular, hemosanalizado un plasma multiomponente de neón, argón y xenón y otro on esos tres ele-mentos más aluminio. En la tabla 3.5 se muestran los asos de densidad y temperaturaonsiderados para ambas mezlas. En el aso de la mezla de tres omponentes, las abun-danias relativas son 0.3 para el neón y el xenón y 0.4 para el argón. En el aso de la mezlade uatro omponentes se ha esogido una abundania igual a 0.25 para ada uno de ellos.



74 Parametrizaión de propiedades radiativas medias de plasmas óptiamente delgados en estadoestaionario: ódigo PARPRA.Tabla 3.5: Listado de asos de ondiiones de densidad y temperatura analizados para la mez-las on tres y uatro omponentes. Las temperaturas están en eV, las densidades deeletrones e iones en m−3.
Te ne nionCaso 1 3 1016 −Caso 2 3 1019 −Caso 3 20 1019 −Caso 4 20 − 1016Caso 5 20 − 1019Tabla 3.6: Comparaión de la ionizaión media y de la pérdida de potenia radiativa (RPL), energ·s−1·m−3, obtenidos on el modelo olisional-radiativo (CR) y on PARPRA (PA)para la mezla de Ne, Ar y Xe.

Z
PA

Z
CR RPLPA RPLCRCaso 1 2.135 2.069 1.95× 1012 2.17× 1012Caso 2 1.250 1.207 2.59× 1016 2.15× 1016Caso 3 7.702 7.722 8.46× 1017 6.57× 1017Caso 4 1.207 3.11× 1016Caso 5 7.220 7.301 2.21× 1019 8.75× 1018Tabla 3.7: Comparaión de la ionizaión media y de la pérdida de potenia radiativa (RPL), energ·s−1·m−3, obtenidos on el modelo olisional-radiativo (CR) y on PARPRA (PA)para la mezla de Ne, Al, Ar y Xe.

Z
PA

Z
CR RPLPA RPLCRCaso 1 2.418 2.312 1.55× 1012 1.75× 1012Caso 2 1.395 1.310 2.12× 1016 1.90× 1016Caso 3 7.061 7.020 7.66× 1017 6.10× 1017Caso 4 6.327 6.323 2.96× 1014 2.83× 1014Caso 5 6.689 6.714 1.68× 1019 7.25× 1018Las diferenias obtenidas tanto en la ionizaión media omo en la pérdida de poteniaradiativa en las mezlas de tres y uatro omponentes (ver tablas 3.6 y 3.7) son, en general,del mismo orden que en las mezlas de dos omponentes, aunque las diferenias son mayoresuando la densidad onoida es la de iones en lugar de la de eletrones. Este aumento delerror puede deberse tanto al proeso iterativo de onvergenia neesario en este aso, que sevio anteriormente que no era tan importante para los plasmas de dos omponentes, omo



Desripión de PARPRA. 75a que, omo los ajustes de las propiedades radiativas de los plasmas monoomponentes sehaen en puntos de una malla de densidad de eletrones, uando el dato es una densidad deiones esto se orresponderá on un punto que no pertenee a la malla de ajuste y por tantoel error será mayor. Cuantos más sean los elementos de la mezla mayor será por tantoel error �nal. Esto nos lleva a pensar que a medida que la mezla ontiene más elementospudiera ser neesario haer mallas más �nas en densidad y temperatura eletrónias parael ajuste de las propiedades radiativas de los elementos individuales.Finalmente, hemos realizado una omparaión de las opaidades medias de mezlasuando la entrada es la densidad de materia on álulos realizados siguiendo el méto-do propuesto por Klaspih y Busquet [175℄ y que fue expliado en el Capítulo 2, on el�n de mostrar que ambos métodos proporionan valores prátiamente idéntios. Para laomparaión hemos esogido una mezla de uatro omponentes (Ne, Ar, Kr y Xe) oniguales fraiones másias (0.25). En la Tabla 3.8 mostramos las ionizaiones medias deada uno de los uatro omponentes y RPL e ionizaión media de la mezla para uatroondiiones del plasma aluladas de auerdo on el método propuesto por Klapish yBusquet. Presentamos también en la Tabla 3.9 los mismas antidades pero obtenidas onPARPRA. En la tabla on nuestros resultados hemos omitido las densidades eletróniasya que las obtenidas son prátiamente idéntias a las de la Tabla 3.8. Como se desprendede la omparaión, el auerdo entre ambos métodos es destaable. Obteniendo resultadosprátiamente similares, nuestro método presenta una ventaja notable on respeto al pro-puesto por Klapish y Busquet ya que al disponer de los ajustes polinómios en PARPRAse evitan las interpolaiones que se requieren en el método propuesto por estos autores,que emplean bases de datos.Tabla 3.8: Densidades eletrónias (en m−3), ionizaiones medias de ada uno de los uatroomponentes de la mezla e ionizaiones media y RPL (en erg·s−1·m−3) de la mezla,aluladas on el método propuesto por [175℄. La temperatura está en eV y la densidadde materia en gm−3.
Te ρ ne Z

Ne
Z

Al
Z

Ar
Z

Xe
Z

Mez RPLMezCaso 1 2 10−5 2.32×1017 0.852 1.902 1.109 1.803 1.293 3.564×1013Caso 2 10 10−5 7.26×1017 3.367 3.180 5.667 7.354 4.046 5.352×1015Caso 3 20 10−5 1.09×1018 5.442 5.028 7.792 9.405 6.060 1.286×1016Caso 4 20 10−4 1.11×1019 5.560 5.160 7.752 9.766 6.164 3.963×10163.3.6 Módulo para el estudio de inestabilidades por enfriamiento radiativo.Este módulo no se enuentra inluido en la interfaz grá�a de usuario. En él se empleanlas parametrizaiones en polinomios de las pérdidas de potenia radiativas para el estudiode la posibilidad de apariión de un tipo partiular de inestabilidades hidrodinámias, las



76 Parametrizaión de propiedades radiativas medias de plasmas óptiamente delgados en estadoestaionario: ódigo PARPRA.Tabla 3.9: Ionizaiones medias de ada uno de los uatro omponentes de la mezla e ioniza-iones media y RPL (en erg·s−1·m−3) de la mezla, alulados on PARPRA. Latemperatura está en eV y la densidad de materia en gm−3.
Z

Ne
Z

Al
Z

Ar
Z

Xe
Z

Mez RPLMezCaso 1 0.852 1.902 1.109 1.800 1.293 3.579× 1013Caso 2 3.367 3.177 5.667 7.365 4.046 5.351× 1015Caso 3 5.442 5.030 7.792 9.379 6.058 1.287× 1016Caso 4 5.551 5.156 7.748 9.762 6.158 3.963× 1017térmias. Estas inestabilidades se deben al enfriamiento radiativo y su estudio se realiza apartir de la pérdida de potenia radiativa. Si esta se expresa, loalmente, omo una ley depotenias de la densidad de materia y de la temperatura eletrónia de la forma:
RPL(ρ, Te) = R0ρ

αT β
e (3.13)donde R0 es un parámetro, el análisis de los valores de los parámetros α y β permite esta-bleer para qué ondiiones de densidad y temperatura se produirán estas inestabilidades(tal y omo se verá en el Capítulo 4). En PARPRA se ajusta la pérdida de potenia ra-diativa en términos de un polinomio y a partir del mismo se determinan los parámetros.Si denotamos por x e y a los logaritmos de la densidad de materia y de la temperaturaeletrónia, respetivamente, el polinomio que ajusta a la pérdida de potenia radiativa,

P (x, y), tiene una expresión dada en la euaión (3.2). Para determinar los tres paráme-tros de la euaión (3.13) lo que se hará es igualar en ada ondiión de temperatura elpolinomio y la ley de potenia y sus primeras derivadas. Partiendo de la relaión entre laley de potenias y el ajuste polinómio
R0ρ

αT β
e = 10

∑n
i=0

∑m
j=0 Cijx

iyj (3.14)se opera on la euaión y obtenemos:
log(R0ρ

αT β
e ) =

n
∑

i=0

m
∑

j=0

Cijx
iyj (3.15)Trabajando on los logaritmos y tomando derivadas pariales on respeto a log ρ y

log Te se llega al siguiente onjunto de euaiones que proporionan α y β:
α =

n
∑

i=1

m
∑

j=0

iCijx
i−1yj (3.16)

β =

n
∑

i=0

m
∑

j=1

jCijx
iyj−1 (3.17)



Interfaz Grá�a de PARPRA. 77De esta manera obtenemos los valores de los exponentes de la ley de potenia que nospermitirán, omo mostraremos en el próximo apítulo, determinar los rangos de densidady temperatura en los uales estas inestabilidades tienen posibilidad de apareer.3.4 Interfaz Grá�a de PARPRA.Una interfaz grá�a de usuario (GUI, de su arónimo inglés Graphial User Interfae),es una pantalla grá�a distribuida en una o más ventanas que ontienen 'ontroles' quepermiten al usuario desarrollar tareas de forma interativa, sin neesidad de generar unsript en línea de omandos y sin ni siquiera entender en detalle ómo se desarrollan estastareas.En ódigo Matlab, la propia interfaz grá�a, y dentro de ella ada 'ontrol', tiene una omás subrutinas esritas por el diseñador en forma de ódigo ejeutable de Matlab onoidasomo allbaks, llamadas así por el heho de que 'llaman' a Matlab on el �n de ejeutartareas. La ejeuión de ada allbak se ativa a través del usuario mediante la pulsaiónde un botón de la pantalla o del propio ratón, la seleión de un elemento de un menúdesplegable, la introduión de valores numérios o arateres en un uadro de texto, et,.El reador de la interfaz, haiendo uso de los allbaks puede haer que ada omponentede la ventana haga su funión uando el usuario manipule ratón o telado.Se pueden onstruir Interfaes Grá�as on Matlab de dos formas distintas:Usando el entorno de desarrollo de Interfaes Grá�as de Matlab, GUIDE (GUIDevelopment Environment).Creando ódigos Matlab que generarán la Interfaz Grá�a omo funiones o sripts.La Interfaz que se presenta en este trabajo se ha desarrollado en el entorno GUIDEde Matlab, que omienza on una �gura que puede irse ompletando on los omponentesdeseados en el desarrollo de la interfaz y que además, failitando su realizaión, se inluyenen un entorno de ediión de diseño grá�o. A su vez, la herramienta GUIDE rea un ódigoasoiado que ontiene los allbaks de la GUI y sus omponentes y guarda tanto este ódigoen forma de arhivo '.m' omo la �gura en forma de FIG-�le o arhivo '.�g'.A través del entorno GUIDE, la mayoría de las propiedades de la �gura se de�nen enla �gura misma. Cada de�niión se almaena en el arhivo '.�g', quedando para el arhivode ódigo las llamadas o allbaks y otras funiones que se iniializan al abrir la interfaz.Se introdue al letor al uso real de la herramienta GUIDE para la generaión deInterfaes Grá�as en la siguiente seión.



78 Parametrizaión de propiedades radiativas medias de plasmas óptiamente delgados en estadoestaionario: ódigo PARPRA.3.4.1 Introduión a los ontroles de una Interfaz de Usuario desarrolladaon GUIDE.Para rear una nueva GUI on GUIDE, basta telear en el prompt de Matlab la palabraguide y elegir la opión rear un nuevo GUI. Automátiamente, Matlab generará los dosarhivos asoiados on el nombre que se elija. La ventana sobre la que trabajaremos es lallamada panel de ontrol de GUIDE (Figura 3.6)

 Figura 3.6: Panel de ontrol GUIDE.A la izquierda del panel se observa un menú de ionos que orresponden a los llamadosUICONTROLS. Éstos son ajas de texto y botones que permiten ejeutar una aiónpreviamente programada por el diseñador de la interfaz.Además de estos objetos, en una Interfaz Grá�a desarrollada on Matlab, se enuen-tran los UIMENUS, que son menús que se añaden al ya existente en la parte superior dela �gura, los UICONTEXTMENUS que son menús que se asoian a ualquier objeto y seativan on el botón dereho del ratón y los objetos AXES que de�nen la región dentro dela �gura donde se ubiarán representaiones e imágenes.En la parte superior del panel se observan también ionos, entre los que se enuentranla herramienta de alineado, el editor de menús, el inspetor de propiedades, el editor delarhivo '.m' o el iono Run Figure que abrirá la �gura on todos los objetos ativos.Se desriben a ontinuaión los objetos UICONTROLS, que son los neesarios paraonoer el diseño de la Interfaz aquí presentada.Push Button : Se trata de un botón que permite aionar la aión programada porel diseñador uando se hae li sobre él on el ratón.Slider : Se trata de una barra retangular que ejeuta la aión programada en basea un parámetro que ambia de valor al deslizar el ratón sobre ella.



Desripión de la interfaz de usuario desarrollada. 79Radio Button : Se trata de un botón que ejeuta una aión al ser presionado. Estaaión se mantiene mientras el botón esté pulsado. Permite elegir entre opiones.Chek Box : Al igual que el objeto anterior, se trata de un botón que ejeuta unaaión al ser presionado. Esta aión se mantiene mientras el botón esté pulsado.Permite elegir entre opiones.Edit Text : Se trata de una aja de texto editable, que permite introduir datos sobrela propia �gura.Stati Text : Se trata de una aja de texto estátio, que puede mostrar ualquierleyenda y puede oloarse en ualquier lugar.Pop-Up Menu : Se trata de un desplegable que muestra alternativas posibles a laeleión del usuario.Listbox : Al igual que el objeto anterior, se trata de un desplegable que muestraalternativas posibles a la eleión del usuario.Toggle Button : Se trata de un botón que ejeuta una aión al ser presionado. Estaaión se mantiene mientras el botón esté pulsado. Permite elegir entre opiones.Además de los anteriores, herramientas omo Frame o Button Group sirven pa-ra enmarar o agrupar varios botones. Por otro lado, ada UICONTROL presenta unaspropiedades que pueden ser modi�adas por el diseñador de la interfaz, omo son el o-lor, tamaño o posiión del objeto, el texto que aparee sobre él en la pantalla, su posibleativaión o desativaión, et.3.5 Desripión de la interfaz de usuario desarrollada.La interfaz grá�a omienza on una pantalla de iniio que sirve de presentaión yen la que ya se da al usuario la posibilidad de elegir entre varias alternativas. Podráomenzar diretamente interatuando on la interfaz en el álulo de las propiedades queposteriormente elija (Comenzar), o bien podrá onsultar el apartado orrespondiente a laayuda (Ayuda) o onoer detalles sobre la autoría de la propia interfaz (Aera de) tal yomo se ve en la �gura 3.7.Iniiamos la expliaión del manejo de la interfaz de usuario PARPRA, onsiderandoque, en primera eleión, el usuario de la interfaz va a elegir Comenzar. Al seleionaresta opión, se generará una pantalla (�gura 3.8) en la que deberemos seleionar entretrabajar on plasmas monoomponentes o plasmas multiomponentes, en lo que se re�erea las propiedades radiativas de los plasmas. Hay que señalar que para poder obtener estasen plasmas multiomponentes, las propiedades radiativas de los elementos que omponenla mezla tienen que haber sido previamente ajustadas. A partir de aquí, dependiendo de
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Figura 3.7: Pantalla de presentaión de PARPRA en la interfaz de usuario.la eleión heha por el usuario, la interfaz grá�a se bifura. Para haer una desripiónmás senilla de la distribuión y funionamiento de las pantallas de la interfaz grá�apresentaremos estas en posibles supuestos a modo de ejemplos. 

Figura 3.8: Ventana de seleión del tipo de plasma.3.5.1 Ejemplo 1. Ajuste de las propiedades radiativas de un plasmamonoomponente y su posterior representaión.Supongamos que en la pantalla de la �gura 3.8 hemos esogido Plasma monoomponen-te. A ontinuaión, se deberá introduir uál es el elemento químio de interés. Para ello,la interfaz mostrará la tabla periódia de los elementos químios, donde el usuario podráesoger (ver �gura 3.9). Tener en uenta que, al haer li en el elemento, PARPRA arras-tra informaión relevante omo los números atómio y másio del elemento, que podránser útiles posteriormente.Una vez esogido un elemento, apareerá una pantalla que preguntará qué tarea que-remos realizar (ver �gura 3.10). Hay dos posibilidades: Ajustes y Apliaiones. En este
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 Figura 3.9: Pantalla de la tabla periódia de los elementos, donde se seleiona la omposiiónquímia del plasma.primer ejemplo seleionaríamos la primera opión, y ya omentaremos en otro ejemploposterior la segunda. Una vez heha la eleión, apareerá una pantalla donde se debeintroduir la informaión neesaria para haer el ajuste de las propiedades radiativas, taly omo se ve en la �gura 3.11. En partiular, se debe introduir el modelo de densidad enel que se aluló la base de datos a ajustar, los rangos de densidad y temperatura en losque se desea realizar el ajuste y �nalmente el error que se impone a este último. 

Figura 3.10: Pantalla donde se seleiona la tarea a ejeutar.Al introduir esta informaión y seleionar Aeptar se generará una pantalla en laque se pregunta si las bases de datos fueron obtenidas utilizando las euaiones de Saha-Boltzmann (SAHA) o el modelo CR en estado estaionario (CRSS ), omo se ve en la �gura3.12. Toda esta informaión es neesaria para que el programa reaion.m busque en losdiretorios apropiados las bases de datos de las propiedades radiativas y genere las matriesde las mismas on el formato adeuado para la realizaión del ajuste.
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Figura 3.11: Pantalla donde se introduen los datos neesarios para realizar el ajuste de laspropiedades radiativas. 

Figura 3.12: Pantalla de seleión del modelo inétio empleado en la generaión de la base dedatos.Una vez introduida esta informaión, PARPRA realiza el ajuste de todas las propie-dades radiativas medias (ionizaión media, opaidades medias de Plank y Rosseland yRPL) al mismo tiempo y una vez �nalizado el mismo aparee una pantalla en la que seinforma de, si es el aso, que el ajuste se ha �nalizado on éxito y se pregunta si se deseahaer una representaión grá�a de alguna de las antidades parametrizadas. Si aepta-mos, a ontinuaión apareerá una ventana omo la que se presenta en la �gura 3.13, enla que se soliita el tipo de representaión grá�a que se desea. Hay uatro opiones queomentaremos a ontinuaión.Si seleionamos representaión 3D, la interfaz preguntará qué propiedad radiativaqueremos representar y se obtendrá una representaión grá�a tridimensional de la misma
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Figura 3.13: Ventana de representaión grá�a.(en funión de la densidad y la temperatura) en el rango en el que se ha realizado el ajuste.En la �gura 3.14(a) presentamos un ejemplo de la ionizaión media para el xenón.Si seleionamos representaión 2D, la interfaz preguntará qué propiedad radiativaqueremos representar y se obtendrá una representaión grá�a que no es más que la pro-yeión bidimensional de la dependenia de la propiedad radiativa on la densidad y latemperatura, tal y omo se puede ver en la �gura 3.14(b).Finalmente están las opiones de representar la propiedad que se elija frente a la tem-peratura (para tres posibles densidades que deben ser introduidas por pantalla) o ladensidad (para tres posibles temperaturas que deben ser introduidas por pantalla). Enla �gura 3.14() presentamos omo ejemplo la representaión de la ionizaión media delxenón frente a la temperatura para tres valores de densidades.Cada representaión grá�a que el usuario desee haer se generará en una ventanadiferente del propio editor de �guras de Matlab. De este modo, el usuario de la interfazpuede modi�ar uántas opiones quiera de la �gura: rotarla, añadir ambios en los rótulos,variar olores, añadir textos, usar el zoom, guardar o imprimir la �gura, et.., haiendo usode ualquiera de las herramientas de las que dispone el editor de �guras de Matlab.
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 (a)  (b)  ()Figura 3.14: (a) Ejemplo de representaión tridimensional: Ionizaión media para el Xe. (b) Ejem-plo de proyeión bidimensional: Ionizaión media para el Xe. () Ejemplo de re-presentaión: Ionizaión media para el Xe en funión de la temperatura y para tresdensidades.3.5.2 Ejemplo 2: Realizaión del mapa termodinámio de un plasmamonoomponente.Para la realizaión del mapa termodinámio de un plasma monoomponente, en la pan-talla representada en la �gura 3.10, se debe esoger la opión Apliaiones. A ontinuaión,en la siguiente ventana que se genera, habrá que elegir entre dos posibles apliaiones, taly omo se reoge en la �gura 3.15.

 

Figura 3.15: Pantalla on las posibles apliaiones de PARPRA.Seleionaremos Mapa termodinámio. En una siguiente pantalla será neesario aportarinformaión sobre el modelo de densidad (eletrónia, iónia o de materia) on el que setrabajó uando se generó la base de datos. Esta indiaión es neesaria para que PARPRAbusque los �heros tipo .ip en los diretorios adeuados. Una vez elegido el modelo dedensidad, obtenemos el orrespondiente mapa termodinámio, omo el que se representaomo ejemplo para el kriptón en la �gura 3.16, de nuevo en el editor de �guras de MATLAB.
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Figura 3.16: Ejemplo de mapa termodinámio: Regímenes termodinámios del Kr.3.5.3 Ejemplo 3: Diagnosis de la temperatura.En este ejemplo desribimos brevemente la ruta que se debe tomar si se desea haeruna diagnosis de la temperatura para un plasma en el que se propaga una onda de hoque,a partir de la parametrizaión de la ionizaión media heha por PARPRA y de los datosexperimentales del hoque. Al igual que en el ejemplo anterior, para llegar a esta opiónse debe elegir en la pantalla de la �gura 3.10 la opión Apliaiones y, a ontinuaión,en la pantalla siguiente (�gura 3.15), la opión Diagnosis de la temperatura. Surgirá unapantalla que soliita informaión neesaria para realizar la diagnosis (ver la representada enla �gura 3.17) omo son el nombre del �hero en el que se guardan los datos experimentales,la anhura y radio del hoque (shok) y el valor de la densidad.El punto de partida para omenzar a desarrollar este ejemplo es la indiaión de ómogenerar los �heros de datos que servirán de entrada a la diagnosis. Estos �heros deberánonstruirse por el usuario y tener un formato onreto, que puede onoerse en ualquiermomento a través de la interfaz sólo on onsultar la Ayuda suministrada, y además debeestar adeuadamente oloado en el diretorio de trabajo de la interfaz dentro de unaarpeta reada a tal efeto y llamada Diagnosis. Utilizando un arhivo .xls, el formatoapropiado sería el siguiente: una primera olumna on las oordenadas radiales del per�lde densidad de la onda de hoque radiativa medidas experimentalmente e introduidas enm y una segunda olumna on los valores de las densidades eletrónias orrespondientesa diho per�l. Ambas olumnas se posiionarán a partir de la segunda �la del arhivo (seha supuesto que la primera �la va on los rótulos informativos pertinentes de las variables).Como se dijo, en la �gura 3.17, además de soliitar el nombre del �hero de entrada, laventana soliita por pantalla las variables: densidad de materia de la región no hoada,radio del frente del hoque (shok) y anhura del hoque (shok). Todas estas variables son
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Figura 3.17: Pantalla para introduir la informaión neesaria para realizar la diagnosis de latemperatura.neesarias en el algoritmo de búsqueda de la temperatura y deben ser onoidas por elusuario a partir del experimento bajo análisis.Al presionar Aeptar se realiza la diagnosis de la temperatura, dando omo resultadoun �hero .dat en el que se reogen las oordenadas y densidades del arhivo de entradasuministrado más una olumna de Ionizaión Media experimental asoiada, que reibiráomo nombre zbarexp*.dat y también un arhivo de salida on las olumnas Coordenadas,Densidades, Temperaturas diagnostiadas, Ionizaión media teória, Ionizaión media ex-perimental, error ometido (alulado en funión de la diferenia entre ionizaión mediaexperimental y teória) y Número de iteraiones neesarias para el álulo on nombrediagnosis*.dat. Hay que tener en uenta que los asterisos denotan el instante de tiempoen que se hae la diagnosis, por ejemplo a 11ns, los arhivos reibirían los nombres zba-rexp11ns.dat y diagnosis11ns.dat. Ambos �heros se loalizarán en la arpeta Diagnosis.Al �nalizar la ejeuión de la diagnosis se ofree al usuario la posibilidad de realizarrepresentaiones grá�as on los resultados obtenidos. Si así se desea, surgirá una pantallaomo la que se presenta en la �gura 3.18 en la que se dará la opión de estudiar grá�-amente las variables, Ionizaión media Teória frente a Coordenadas, Ionizaión mediaTeória frente a Densidades, Ionizaión media Teória frente a Temperatura diagnostiaday Temperatura diagnostiada frente a Coordenadas.Como resultado de pulsar en ualquiera de las representaiones propuestas se abriráuna ventana on el editor de �guras de Matlab del mismo modo que ya se ha omentadoanteriormente. En el ejemplo que aquí se propone, y omo la variable diagnostiada es la
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 Figura 3.18: Pantalla de representaión para la diagnosis de la temperatura.temperatura, se ha elegido representar el estudio de Temperatura diagnostiada frente aCoordenadas, que puede examinarse en la �gura 3.19.

 Figura 3.19: Ejemplo de representaión de la diagnosis de la temperatura.3.5.4 Ejemplo 4: Plasmas multiomponentes.Para obtener las propiedades radiativas de los plasmas multiomponentes a partir delas aluladas para los omponentes individuales, en la pantalla de la �gura 3.8 deberemoselegir Plasma multiomponente. A ontinuaión apareerá la ventana de la �gura 3.9 dondeahora elegiremos en la tabla periódia todos y ada uno de los elementos que vayan a



88 Parametrizaión de propiedades radiativas medias de plasmas óptiamente delgados en estadoestaionario: ódigo PARPRA.omponer la mezla. Por ada uno que señalemos apareerá una ventana emergente quepreguntará su abundania fraionaria.Una vez introduidos todos los elementos y su abundania, apareerá una nueva pan-talla, la ilustrada en la �gura 3.20, donde se introdue ahora el modelo de densidad en quese quiere realizar la simulaión y los rangos de densidad y temperatura en los uales se vana obtener las propiedades radiativas de las mezlas (ionizaión media, opaidad media dePlank y pérdida de potenia radiativa). Estos rangos son divididos en diez puntos y laspropiedades se evalúan en esos puntos. Lógiamente para obtener estas propiedades de lasmezlas, previamente deben haber sido ajustadas para los elementos individuales que laomponen. En aso ontrario, PARPRA abortará el proeso y dará un mensaje de error.
 

Figura 3.20: Pantalla para la introduión de las variables en plasmas multiomponentes.Una vez se ha ejeutado este proeso, una nueva ventana preguntará si deseamos unarepresentaión grá�a de alguna de las propiedades radiativas aluladas. Aeptando, apartir de este momento, el proedimiento de representaión grá�a es el mismo que eldesrito en el ejemplo de los plasmas monoomponentes.3.5.5 Desripión del menú de ayuda de PARPRA.La Ayuda insertada en la interfaz de usuario de PARPRA está basada en un menú dondese puede enontrar toda la informaión neesaria para poder haer un manejo e�az deada análisis y apliaión suministrada por la interfaz. Para poder aeder a la informaión,bastará on pulsar el botón on la leyenda OK junto a la opión del menú elegida. Se abriráentones una ventana on un arhivo .pdf en el que se desarrollará la ayuda. Ver �gura3.21.



Desripión de la interfaz de usuario desarrollada. 89Se onsidera, por ejemplo, que se desea onoer la informaión existente bajo el rótuloSobre los plasmas.... En este aso, tras haer OK, el usuario podría aeder a un doumentoomo del que se muestra un fragmento en la �gura 3.22. Del mismo modo, on ualquierelemento del menú.

 Figura 3.21: Pantalla del menú de ayuda de PARPRA.

 Figura 3.22: Ejemplo del menú de ayuda de PARPRA.
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4 Caraterizaión mirosópia deplasmas de gases nobles y dealuminio óptiamente delgados yen estado estaionario.
4.1 Introduión.Como se omentó en el primer apítulo, uno de los objetivos fundamentales de esta Te-sis Dotoral es determinar y analizar las propiedades mirosópias de los plasmas que segeneran en iertos tipos de experimentos de Astrofísia de Laboratorio. Dihas propiedadesdependerán fundamentalmente del modelo atómio y inétio empleado para alularlas.Sin embargo, un primer paso en ese proeso es su simulaión y estudio suponiendo quelos plasmas son óptiamente delgados y están en estado estaionario. Su utilidad radiaen que en algunas ondiiones de densidad y temperatura, en esos experimentos, ambasrestriiones se veri�an y, por otra parte, porque esta primera araterizaión nos pro-poriona informaión útil sobre el omportamiento de algunas propiedades del plasma onlas ondiiones de densidad y temperatura y nos permite analizar uándo los efetos de laradiaión y/o del tiempo son relevantes y deben ser onsiderados en las simulaiones delmodelo CR.Por ello, este apítulo está dediado a la determinaión y el análisis de las propiedadesmirosópias de plasmas de gases nobles (ya que ellos son omúnmente empleados en elampo de la Astrofísia de Laboratorio omo el medio en el que se propagan tanto lasondas de hoque omo los jets) y del aluminio (puesto que los jets del experimento quevamos analizar en el próximo apítulo son de este elemento) bajo las dos restriionesomentadas anteriormente. El dominio de ondiiones del plasma objeto de estudio es elhabitual en esta lase de experimentos. Para los gases nobles, temperaturas eletróniasomprendidas entre 1-50 eV y densidades de materia entre 10−5 − 10−3 gm−3. Para elaluminio, temperaturas que van desde 1 a 1000 eV y densidades eletrónias omprendidasentre 1016 − 1020 m−3. Este estudio no solo nos resulta útil para el análisis de los dos



92 Caraterizaión mirosópia de plasmas de gases nobles y de aluminio óptiamente delgados y enestado estaionario.experimentos que presentamos en el Capítulo 5, sino que también proporiona informaiónmuy útil para el diseño de futuros experimentos de Astrofísia de Laboratorio.Hemos onsiderado más senillo para el letor presentar el estudio realizado en esteapítulo por seiones en donde se analien determinadas propiedades de los elementosquímios itados anteriormente. Además, para realizar el estudio que aquí se presenta seha empleado PARPRA para parametrizar las propiedades mirosópias medias y así poderalular estas para ualquier ondiión de densidad y temperatura que se enuentre dentrodel rango de ondiiones de interés. El número de ondiiones de densidades y temperaturasneesario para generar las bases de datos de las propiedades medias on el modelo CR yobtener un ajuste suave de las mismas ha dependido del elemento bajo estudio, de suomplejidad, omo se puede observar en la tabla 4.1.Tabla 4.1: Número de ondiiones de densidad, temperatura y totales empleados para los ajustesde las propiedades radiativas de los plasmas de los diferentes elementos.Elemento No puntos densidad No puntos temperatura TotalHe 5 18 90Ne 9 18 162Al 9 21 189Ar 9 18 162Kr 9 24 216Xe 9 24 216Sin embargo, antes de pasar a presentar y omentar los resultados del estudio reali-zado en este apítulo, nos gustaría omentar uáles han sido las on�guraiones atómiasseleionadas en FAC e inluidas en nuestras simulaiones ya que los modelos CR depen-den sensiblemente de diho fator. La uestión de qué on�guraiones o niveles atómiosdeben ser onsiderados sigue siendo una uestión abierta. De auerdo on los trabajos deHansen et al. [109℄ y Peyrusse et al. [193℄, bastaría on inluir, en prinipio, todas aquellason�guraiones atómias de un ion on energías hasta tres vees la energía de ionizaióndel mismo para modelar on su�iente preisión los plasmas térmios. Como se omentóanteriormente, en nuestro modelo las expresiones de las tasas de los proesos atómios sonanalítias y por eso se onsideró que su �abilidad estaría limitada a onetar on�gura-iones atómias uyas energías fuesen menores que la energía de ionizaión del ion ondos estados de arga menos que el ion onsiderado. Esto implia que siempre se inluyentodas aquellas on�guraiones atómias de un ion on energías hasta dos vees la energíade ionizaión del mismo, y en algunos iones hasta tres vees. Con todo ello, tal y omo seha omentado previamente, se ha omprobado en múltiples oasiones que los resultadosproporionados por el modelo CR empleado presentan auerdos satisfatorios on otrosmodelos CR que son usados omo referenia. En ualquier aso, los valores máximos de



Introduión. 93densidades y temperaturas alanzados en los experimentos que se analizarán no son muyelevados y por tanto las poblaiones de las on�guraiones atómias más energétias se-rán, en general, menores que las de las on�guraiones fundamental y exitadas de menorenergía.Así, las on�guraiones atómias inluidas fueron, en general, seleionadas según lossiguientes riterios:Con�guraión de estado fundamental.Con�guraiones simplemente exitadas desde la apa de valenia, nv, a todas lasapas hasta nv = 10.Con�guraiones doblemente exitadas desde la apa de valenia hasta apas on
nv = nv + 2.Con�guraiones doblemente exitadas promoionando un primer eletrón desde laapa de valenia y el segundo, desde la última subapa oupada de la apa anteriora la de valenia hasta apas on nv = nv + 2.En la tabla 4.2 se muestran el número de on�guraiones atómias y transiiones ra-diativas a las que dan lugar estos riterios para los diferentes elementos onsiderados. Enel aso del kriptón la ventana de iones onsiderada es 36-18 y para el xenón de 54-36. Parael resto de los elementos se han onsiderado todos los estados de arga posibles.Tabla 4.2: Número de on�guraiones atómias y transiiones radiativas inluidas en el modeloCR. Elemento Con�guraiones TransiionesHe 320 2520Ne 6916 58664Al 10687 91891Ar 23790 223176Kr 50289 482650Xe 62527 554698Tal y omo se ha omentado antes, en todo este estudio se han empleado los ajustesde las propiedades medias realizados on PARPRA. Como el espaio de ondiiones deplasma, de densidades y temperaturas, aquí onsiderado no es exesivamente extenso, seimpuso un error bastante restritivo en el ajuste, del 0.1%. En la tabla 4.3 se reoge elnúmero de polinomios neesarios para ajustar ada una de las magnitudes y para adaelemento.



94 Caraterizaión mirosópia de plasmas de gases nobles y de aluminio óptiamente delgados y enestado estaionario.Tabla 4.3: Número de polinomios neesarios para el ajuste de la ionizaión media Z, las opai-dades medias de Plank y Rosseland (PMO y RMO, respetivamente) y la pérdida depotenia radiativa (RPL), on un error relativo en ajuste del 0.1%.Elemento Z PMO RMO RPLHe 16 16 16 16Ne 19 25 37 28Ar 16 31 28 28Kr 34 58 59 55Xe 20 23 22 24Al 40 52 46 52Sin embargo, antes de pasar al estudio que nos oupa, presentamos en la siguienteseión una omparaión de los resultados de nuestro modelo CR de algunas de las pro-piedades medias del plasma on resultados obtenidos on otros modelos CR ampliamenteutilizados para los elementos y ondiiones del plasma de interés. Esta omparaión nospermitirá omprobar la bondad y preisión de nuestros álulos inétios.4.2 Validaión de los resultados del modeloolisional-radiativo.En esta seión, presentamos un análisis de la validez de los álulos del modelo CRempleado en esta Tesis. En partiular, hemos omparado la ionizaión media, la abundaniafraional de las espeies iónias y la pérdida de potenia radiativa para el neón, argón,kriptón y xenón para ondiiones de densidad y temperatura inluidas en los rangos bajoestudio en este Trabajo. Nuestros álulos han sido omparados on resultados de otrosódigos inétios partiipantes en los NLTE-CCW, desarrollados en laboratorios de primeralínea en la investigaión de Físia de Plasmas (Lawrene Livermore, Sandia, Los Alamos,Universidad de Osaka,...).En la tabla 4.4 presentamos la ionizaión media del neón para dos temperaturas y dosdensidades de eletrones, suponiendo el plasma delgado y sometido, o no, a un ampo deradiaión externa modelado omo una distribuión plankiana on una temperatura deradiaión de 103 eV y un fator de diluión de 0.017. Nuestros álulos son omparadoson los de otros ódigos partiipantes en el 8th NLTE-CCW.Para la situaión en la que no hay ampo externo observamos que para la temperaturade 5 eV, y ambas densidades, la dispersión en los resultados proporionados por los diferen-tes ódigos, inluido el nuestro, es muy pequeña siendo, por tanto, las ionizaiones mediasmuy similares. Para la temperatura de 40 eV, esta dispersión aumenta, aunque los valoressiguen siendo todos del mismo orden. En la situaión on ampo externo, observamos un



Validaión de los resultados del modelo olisional-radiativo. 95Tabla 4.4: Comparaión de ionizaión media de Ne on álulos del 8th NLTE-CCW. La tem-peratura eletrónia está en eV y la densidad de eletrones en m−3. El ampo deradiaión externo es plankiano on Trad = 103 eV y fator de diluión de 0.017.Delgado Delgado+ampo de radiaión
Te = 5 Te = 40 Te = 5 Te = 40

ne 1018 1019 1018 1019 1018 1019 1018 1019Este trabajo 2.007 1.718 7.295 7.600 7.313 3.102 8.155 7.949Código 1 2.199 1.844 7.207 7.567 7.413 3.659 8.182 7.939Código 2 2.080 1.840 7.430 7.749 8.067 5.451 8.308 7.976Código 3 2.192 1.856 7.358 7.752 7.533 3.031 8.246 7.966Código 4 2.063 1.834 7.765 7.857 6.378 3.192 8.161 7.950Código 5 2.026 1.802 7.623 7.779 3.955 2.424 8.018 7.939Código 6 2.009 1.808 7.165 7.587 7.733 3.129 8.176 7.939Código 7 − − 7.597 7.786 − − 8.173 7.950muy buen auerdo para la temperatura de 40 eV y ambas densidades. Sin embargo, para latemperatura de 5 eV se deteta que algunos ódigos presentan valores bastante diferentesde la media. En ualquier aso, en esta situaión, nuestros resultados siguen siendo muysimilares a los de la mayoría. En la �gura 4.1 omparamos las abundanias relativas de losdistintos iones para la densidad de 1018 m−3 y las temperaturas de 5 y 40 eV para lassituaiones sin y on ampo de radiaión externo.De las �guras observamos que el auerdo de nuestra simulaión on los otros ódigos,para la situaión on ampo de radiaión externo, es notable. Cuando no hay ampo deradiaión externo, observamos que el auerdo es bueno para la temperatura de 5 eV, ypara 40 eV observamos dos tendenias: una en la que el ion más probable es el Ne+7 (enla que se inluye nuestra simulaión) y otra en la que el más probable es el Ne+8, aunqueen esta última no existe un auerdo ompleto entre los valores de las abundanias. Enualquier aso, se observa que nuestras simulaiones presentan siempre un buen auerdoon los demás resultados para el neón. Finalmente, en la tablas 4.5 y 4.6 presentamos unaomparaión de las pérdidas de potenia radiativa (RPL) en las situaiones sin y on ampode radiaión externo, respetivamente. De ambas tablas observamos un buen auerdo engeneral entre los diferentes ódigos y también on nuestros resultados.En la tabla 4.7 se presenta la omparaión de la ionizaión media del argón on lasaluladas en el 5th NLTE-CCW [155℄. De la tabla se puede onluir que, en general, losresultados de la ionizaión media proporionados por nuestro modelo CR son muy similaresa los obtenidos mediante los otros ódigos. Se detetan algunas diferenias apreiables entrelos ódigos en el aso de más alta densidad, que pueden ser debidos al tratamiento queada uno hae del CL, ya que estas diferenias se observa que son más importantes a bajatemperatura, donde el efeto de la depresión del ontinuo es más notable a una densidad
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 Figura 4.1: Comparaión de las abundanias relativas de los iones de Ne on los álulos del 8thNLTE-CCW. Arriba, situaión sin ampo de radiaión externo. Abajo on ampo deradiaión externo plankiano on Trad = 103 eV y fator de diluión de 0.017.eletrónia dada. En lo que se re�ere al aso de la densidad más baja, se detetan tambiénalgunas diferenias, menores en términos relativos que en el aso de la alta densidad,obteniendo un auerdo muy bueno para la temperatura más alta. En este último aso, elion más probable es el Ar omo Ne y por tanto, un ion on apa errada, lo que simpli�amuho la eleión de las on�guraiones atómias esogidas para el álulo inétio. Enlas otras temperaturas, los iones más probables son siempre on apa abierta y, omo es



Validaión de los resultados del modelo olisional-radiativo. 97Tabla 4.5: Comparaión del RPL (erg·s−1·m−3) de Ne on álulos del 8th NLTE-CCW sinonsiderar ampo de radiaión. La temperatura eletrónia está en eV y la densidadde eletrones en m−3.
Te = 5 Te = 40

ne 1018 1019 1018 1019Este trabajo 8.099× 1014 1.346× 1016 3.258× 1015 1.156× 1017Código 1 1.822× 1015 3.530× 1015 4.555× 1015 1.753× 1017Código 3 1.943× 1014 5.860× 1015 4.305× 1015 1.422× 1017Código 4 7.081× 1014 1.107× 1016 1.986× 1015 9.314× 1016Código 6 3.846× 1014 9.001× 1015 4.048× 1015 1.547× 1017Código 7 − − 3.447× 1015 1.461× 1017Tabla 4.6: Comparaión del RPL (erg·s−1·m−3) de Ne on álulos del 8th NLTE-CCW, inlu-yendo ampo de radiaión externo. La temperatura eletrónia está en eV y la densidadde eletrones en m−3.
Te = 5 Te = 40

ne 1018 1019 1018 1019Este trabajo 6.464× 1016 1.436× 1018 1.172× 1016 2.025× 1017Código 1 8.092× 1016 7.936× 1017 1.027× 1016 2.186× 1017Código 3 5.810× 1016 5.585× 1017 1.031× 1016 2.047× 1017Código 4 3.943× 1017 5.793× 1017 1.137× 1016 1.941× 1017Código 6 1.238× 1015 7.420× 1017 6.467× 1014 1.032× 1017Código 7 − − 1.318× 1016 2.456× 1017sabido y se ha evideniado en estos ongresos de omparaión de ódigos inétios, esassituaiones implian mayores diferenias en los resultados, derivadas, en su mayoría, de lason�guraiones atómias inluidas en ada uno de los álulos.Al igual que hiimos en el aso del neón, hemos representado las abundanias relativasde los diferentes iones para algunas ondiiones del plasma, omparadas on las obtenidasmediante los otros ódigos. Estas omparaiones están reogidas en la �gura 4.2. En primerlugar destaar el auerdo general entre los ódigos para todos los asos representadosexepto para la temperatura de 20 eV y la densidad eletrónia de 1016 m−3, difereniasque pueden ser debidas, tal y omo se omentó en el párrafo anterior, a la seleión de laestrutura atómia en ada modelo.En la tabla 4.8 presentamos la omparaión del RPL. Observamos que nuestros resul-tados y los de los ódigos 1 y 2 son del mismo orden de magnitud en la mayoría de lasvees. Sin embargo, no ourre así on el Código 3 que para algunas ondiiones presentadiferenias, en oasiones notables, en el orden de magnitud. En ualquier aso, podemos



98 Caraterizaión mirosópia de plasmas de gases nobles y de aluminio óptiamente delgados y enestado estaionario.Tabla 4.7: Comparaión de ionizaión media de Ar on álulos del 5h NLTE-CCW. La tempe-ratura eletrónia está en eV y la densidad de eletrones en m−3.
Te Ne Este Trabajo Código 1 Código 2 Código 3 Código 43 1016 2.147 2.071 2.200 2.272 1.954

1020 0.381 0.319 1.051 0.584 0.6735 1016 3.209 3.081 3.502 3.243 2.900
1020 1.972 1.583 1.981 1.593 1.6748 1016 4.442 4.053 4.810 4.430 3.571
1020 3.520 3.200 3.237 2.938 2.68513 1016 5.797 5.189 5.640 5.620 5.196
1020 5.854 5.234 5.118 4.947 5.22220 1016 6.874 6.515 6.509 6.365 6.412
1020 7.303 7.122 7.037 6.581 6.59935 1016 7.885 7.846 7.835 7.646 7.099
1020 7.903 7.992 8.007 8.001 7.931a�rmar que nuestros resultados presentan un buen auerdo on los otros dos ódigos paratodas las ondiiones del plasma omparadas.Tabla 4.8: Comparaión del RPL (erg·s−1·m−3) de Ar on álulos del 5th NLTE-CCW. Latemperatura eletrónia está en eV y la densidad de eletrones en m−3.

Te ne Este Trabajo Código 1 Código 2 Código 33 1016 1.563×1012 8.426×1011 6.237×1011 4.040×1011

1020 4.228×1017 1.248×1018 1.651×1017 1.540×10205 1016 9.783×1012 7.064×1012 7.740×1012 1.968×1012

1020 1.533×1018 2.959×1018 1.995×1018 9.779×10188 1016 2.187×1013 1.964×1013 2.742×1013 4.705×1012

1020 3.793×1018 4.607×1018 6.397×1018 4.484×101813 1016 2.519×1013 3.014×1013 4.002×1013 6.732×1012

1020 3.666×1018 5.152×1018 8.332×1018 8.162×101820 1016 1.522×1013 2.066×1013 2.790×1013 7.432e×1012

1020 2.998×1018 4.015×1018 5.559×1018 1.086×101935 1016 1.698×1012 2.479×1012 2.679×1012 2.594e×1012

1020 1.630×1018 6.783×1018 6.251×1018 1.136×1019En la tabla 4.9 se presentan las omparaiones de la ionizaión media para el kriptónon álulos del 5th NLTE-CCW [155℄ para una densidad y tres temperaturas. Para lasdos temperaturas menores, nuestros resultados presentan un buen auerdo on los otrosódigos aunque se observan algunas disrepanias, omo en el Código 3 en el aso de 10 eV.
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 Figura 4.2: Comparaión de las abundanias relativas de los iones de Ar on los álulos del 5thNLTE-CCW.
En el aso de de la temperatura de 50 eV, nuestro álulo presenta una ionizaión mediamayor que el resto. El kriptón ya es un elemento de número atómio intermedio y portanto su estrutura atómia y la variedad de on�guraiones eletrónias omienza a sermás ompleja que en los elementos anteriores. Para la temperatura de 50 eV la ionizaióndel kriptón hae que el ion más probable tenga aún 26 eletrones y por tanto la apa 3d estáimpliada en las on�guraiones atómias a seleionar, lo que da un onjunto muy amplio



100Caraterizaión mirosópia de plasmas de gases nobles y de aluminio óptiamente delgados y enestado estaionario.de ombinaiones. Además, a esta temperatura, a diferenia de las otras dos más bajas, laprobabilidad de oupaión de los estados exitados es mayor. Por tanto, una posible fuentede disrepania entre nuestro resultado y los proporionados por los otros ódigos puedeser debida a una seleión de on�guraiones atómias que di�era sensiblemente entre losdiferentes álulos y no a los álulos inétios ya que, omo se ha ido mostrando, nuestrassimulaiones presentan, en general, un buen auerdo on los resultados de otros ódigos.Tabla 4.9: Comparaión de ionizaión media de Kr on álulos del 5th NLTE-CCW. La tempe-ratura eletrónia está en eV y la densidad de eletrones es 1018 m−3.
Te Este Trabajo Código 1 Código 2 Código 3 Código 510 6.591 6.614 6.648 5.941 6.26020 8.082 8.412 8.250 8.165 7.99050 11.206 10.620 10.341 10.610 10.600En la �gura 4.3 omparamos las abundanias relativas del kriptón on los álulos deotros ódigos del 5th NLTE-CCW para la densidad eletrónia y dos de las temperaturasonsideradas en la tabla 4.9. Se observa que en ambos asos las abundanias obtenidasen nuestra simulaión oiniden on las proporionadas por los otros ódigos sin presentaruna diferenia notable en ninguno de los asos, omo si ourre on alguno de los resultadosrepresentados de los otros ódigos.

Figura 4.3: Comparaión de las abundanias relativas de los iones de Kr on los álulos del 5thNLTE-CCW para la densidad de eletrones de 1018 m−3.Finalmente, presentamos en la tabla 4.10 las omparaiones del RPL para el aso delkriptón. Se observa que los resultados proporionados por todos los ódigos presentan el



Validaión de los resultados del modelo olisional-radiativo. 101mismo orden de magnitud y que el auerdo para los asos de temperatura menor y mayor,de las tres onsideradas, es mejor que en la temperatura intermedia en donde la dispersiónde los resultados es más signi�ativa. Esta es una propiedad que depende de las poblaionesde las on�guraiones exitadas y por tanto depende muho de uáles han sido inluidasy de la poblaión de las mismas, por lo que diferenias en estos dos fatores in�uiránsensiblemente en los resultados en esta magnitud.Tabla 4.10: Comparaión del RPL (erg·s−1·m−3) de Kr on álulos del 5th NLTE-CCW. Latemperatura eletrónia está en eV y la densidad de eletrones es 1018 m−3.
Te Este trabajo Código 1 Código 2 Código 3 Código 510 9.700×1015 1.380×1016 1.593×1016 2.048×1016 1.304×101620 2.272×1015 6.968×1015 7.477×1015 9.482×1015 1.252×101550 2.294× 1016 4.092× 1016 4.301× 1016 3.843× 1016 7.981× 1015También hemos omparado el xenón on resultados, esta vez, del 4th NLTE-CCW [154℄.En la tabla 4.11 se presentan las omparaiones para la ionizaión media. El xenón es unelemento de número atómio alto. De la tabla se observa que la ionizaión más alta paraestas ondiiones es de diez u one, esto signi�a iones on 43 o más eletrones y on laapa 4d parialmente llena. El número de posibles on�guraiones atómias es elevadísimoy eso supone que el modelado del xenón sea bastante omplejo. Esto se puso de mani�estoen el 4th NLTE-CCW en donde se detetó dispersión en los resultados de los distintosódigos. Lo mismo se observa en la tabla 4.11 y también, aunque en menor medida, en elRPL (ver tabla 4.12). En la �gura 4.4 presentamos una omparaión de las abundaniasrelativas de los iones de xenón para dos temperaturas y una densidad. Evidentemente, si sedeteta dispersión en la ionizaión media esto será aún más ierto en las poblaiones iónias,puesto que son antidades menos promediadas. Para la temperatura menor se observa quetodos los ódigos oiniden en uál es el ion más probable, pero la abundania de esteque proporiona ada uno di�ere en general. Con respeto a la temperatura más alta,vemos que hay dos grupos de ódigos que estiman el ion más probable on una difereniade una unidad entre ellos. Sin embargo, nuestra simulaión oinide en gran medida onlos ódigos denotados omo 1 y 5. Por ontra, en el otro grupo, las similitudes en lasdistribuiones de poblaión son esasas. A la luz de las omparaiones, podemos onluirque los resultados obtenidos en nuestras simulaiones son ompetitivos, en las diferentespropiedades analizadas, on los de los otros ódigos también para el aso del xenón.También hemos omparado la ionizaión media para una densidad aproximadamentede 10−5 gm−3 y para el rango de temperaturas de 1-50 eV para los asos de neón, argón,kriptón y xenón on los proporionados por el onoido ódigo PrimSpet [194℄. Dihaomparaión se presenta en la �gura 4.5, en la que la representaión de las simulaiones onPrimSpet ha sido extraída de [195℄. En la misma se observa un buen auerdo ualitativo



102Caraterizaión mirosópia de plasmas de gases nobles y de aluminio óptiamente delgados y enestado estaionario.Tabla 4.11: Comparaión de ionizaión media del Xe on álulos del 4th NLTE-CCW. La tem-peratura eletrónia está en eV y la densidad de eletrones es 1018 m−3.
Te Este Trabajo Código 1 Código 2 Código 3 Código 4 Código 5 Código 610 7.354 6.709 6.965 7.358 6.893 6.854 6.76320 9.178 9.125 8.126 8.535 8.804 8.916 7.82250 12.057 11.920 10.700 13.580 11.370 12.600 12.260Tabla 4.12: Comparaión del RPL (erg·s−1·m−3) de Xe on álulos del 4th NLTE-CCW. Latemperatura eletrónia está en eV y la densidad de eletrones es 1018 m−3.

Te Tesis Código 1 Código 2 Código 3 Código 4 Código 5 Código 610 6.250×1015 2.023×1016 4.219×1015 1.598×1016 9.882×1015 1.104×1015 1.014×101620 3.644×1016 1.066×1018 3.014×1015 3.557×1016 4.203×1016 2.783×1015 1.825×101650 2.362×1017 7.495×1017 2.804×1016 6.540×1016 1.568×1017 2.877×1017 6.416×1016

Figura 4.4: Comparaión de las abundanias relativas de los iones de Xe on los álulos del 4thNLTE-CCW. En ambos asos la densidad eletrónia es de 1018 m−3.y uantitativo, en general, entre ambas simulaiones. Se observa sin embargo en el álulode PrimsSpet un omportamiento en la urva de ionizaión de xenón, que se ruza onla del kriptón, pasando el xenón de tener mayor ionizaión a menor y otra vez mayorionizaión que el kriptón, que no es obtenido on nuestra simulaión. De auerdo onnuestros álulos, la densidad eletrónia a 20 eV para el xenón asoiada a la densidad demateria representada es de 4× 1017 m−3. En la tabla 4.11 se tiene el aso del xenón para



Régimen termodinámio del plasma. 103una temperatura de 20 eV y una densidad de 1018 m−3. De la tabla se desprende que laionizaión media proporionada por los diferentes ódigos es en su mayoría superior a 8.5,y en partiular ino de los siete ódigos dan resultados muy próximos o superiores a 9.0.Para la densidad de 4× 1017 m−3, la ionizaión debería ser un poo menor a la obtenidapara 1018 m−3 debido al menor efeto del CL pero no tanto omo disminuir en una unidadsu ionizaión que es lo que predie el resultado extraído de [195℄ y que se observa en la�gura, on lo que esto nos lleva a onluir que pudiera no ser del todo orreto ese álulo.
 

Figura 4.5: Comparaión de la ionizaión media alulados en este trabajo (izquierda) on losobtenidos on PrimSpetr (dereha).Reapitulando, podemos onluir a partir de todas las omparaiones realizadas eneste apartado, que nuestro modelo CR proporiona en general, para todos los elementosde interés en este trabajo y para las ondiiones del plasma que nos oniernen, valoresde ionizaión media, abundanias relativas y pérdida de potenia radiativa que presentanun auerdo más que aeptable on los proporionados por otros ódigos. Hemos detetadoalgunas disrepanias pero, en general loalizadas en situaiones en las que todos los ódigosdi�eren entre sí y que suelen estar asoiadas a plasmas de elementos de número atómiomedio o alto (kriptón o xenón) y habitualmente on apas atómias abiertas. Por todo ello,nos mostramos on�ados en apliar nuestro modelo en los análisis y simulaiones que sepresentan a ontinuaión en este apítulo y en el próximo.4.3 Régimen termodinámio del plasma.En esta seión presentamos el análisis que hemos realizado para determinar el régimentermodinámio del plasma, esto es, uándo puede onsiderarse en ETL o en NETL, enfunión de la densidad y de la temperatura. Disponer de esta informaión a priori es muy



104Caraterizaión mirosópia de plasmas de gases nobles y de aluminio óptiamente delgados y enestado estaionario.útil ya que en ETL las propiedades radiativas se pueden obtener mediante la resoluiónde las euaiones de SB en lugar de usar el modelo CR, lo que supone una onsiderablereduión del tiempo de omputaión. Para determinar si para una temperatura y densidaddadas el plasma se enuentra en ETL o no, hemos propuesto un riterio en las poblaionesiónias [196℄, pi. Cuando estas son aluladas a partir de las euaiones de SB, pSBi , ypresentan una desviaión media, ∆p, on respeto a aquellas obtenidas a partir del modeloCRSS, pCRSS
i , menor que un ierto valor impuesto, ∆p∗, podemos entones onsiderarla aproximaión ETL aeptable para la determinaión del balane de ionizaión y laspropiedades radiativas. La desviaión media está alulada omo

∆p =

√

√

√

√

∑

i

(

pCRSS
i − pSBi

)2

∑

i

(

pSBi
)2 ≤ ∆p∗ (4.1)donde i barre el onjunto ompleto de iones inluidos en el álulo. Este riterio se haempleado �jando ∆p∗ = 0.1 (10%) para obtener mapas de regímenes termodinámios delarbono [196℄, aluminio [178℄, xenón [197℄ y kriptón [191℄. En dihos trabajos se omprobóque el tomar este valor para el riterio en las poblaiones iónias impliaba una difereniarelativa entre las ionizaiones medias aluladas on ambos modelos menores del 1%. Tam-bién se omprobó que diho valor asegura que las diferenias relativas entre las opaidadesmedias de Rosseland y Plank presenten diferenias menores del 10%. En lo que se re�ereal RPL, uando el riterio se veri�a, las diferenias son también en general menores del10%, salvo en las regiones frontera entre los regímenes ETL y NETL donde se observandiferenias mayores, aún umpliéndose el riterio del 10% en las poblaiones iónias. Elheho de que esto ourra on el RPL y no on las opaidades medias se podría deber alheho de que el RPL está relaionado on la emisividad, que depende en mayor medidaque la opaidad de las on�guraiones atómias más exitadas, las uales pueden no enon-trarse en ETL, mientras que la fundamental y las primeras exitadas sí. Por tanto, en estaregión frontera, aunque el riterio se umpla, hay que tener uidado a la hora de evaluarel RPL on las euaiones de SB ya que podemos tener errores superiores al 10%, tal yomo mostraremos posteriormente.En la literatura hay disponibles también riterios para estimar uándo un ion o unnivel puede ser onsiderado en ETL [198,199℄. Sin embargo, el riterio que se presenta aquínos permite estimar el régimen termodinámio del plasma omo un todo. Uno de los másampliamente empleados es el debido a Griem [198℄. Atendiendo al heho de que la ondiiónque subyae en la región de validez de ETL es que la tasa de los proesos olisionales enel plasma, en donde se onserva la energía, sea muho mayor que la tasa de los proesosradiativos que disipan energía [199℄, Griem propuso un riterio para estableer la regiónen la que un ion y un nivel de ese ion se puede onsiderar en ETL. En [196, 197℄ fueronomparados los resultados de apliar nuestro riterio o el riterio de Griem para plasmasde arbono y de xenón, obteniendo un exelente auerdo entre ambas prediiones. Esteauerdo, sin embargo, en ierta medida era esperado ya que las ondiiones que se deben



Régimen termodinámio del plasma. 105veri�ar en el riterio de Griem se pueden obtener utilizando las fórmulas de Lotz y deKramers para los oe�ientes de tasa de la ionizaión olisional y de la reombinaiónradiativa [199℄, respetivamente, que son las empleadas en nuestro modelo CR para dihosproesos.Una vez desrito el riterio empleado para el estableimiento del régimen termodiná-mio del plasma, pasamos a la presentaión y omentarios de los obtenidos para diferenteselementos. La generaión de dihos mapas se ha realizado haiendo uso de PARPRA, paralo ual se tuvieron que generar las bases de datos de las propiedades radiativas para todoslos puntos de ondiiones de densidad y temperatura tanto on las euaiones SB omoon el modelo CR. En la �gura 4.6 se presentan los mapas de los regímenes termodiná-mios de argón, kriptón, xenón y aluminio. Hemos obtenido que para el neón, en el rangode ondiiones de plasma bajo análisis, no podemos onsiderar al plasma en ETL. Conrespeto al helio, al ser un elemento de número atómio muy bajo y las simulaiones on elmodelo CR ser muy poo ostosas omputaionalmente, la simulaión on las euaionesSB no entrañan ningún ahorro y por ello hemos deidido no presentar su mapa. En lo quese re�ere al mapa de argón observamos que la región en la que el régimen de ETL puedeasumirse está muy aotada y por tanto es reomendable emplear siempre el modelo CR. 

 

 

NELT 

Figura 4.6: Mapas de los regímenes termodinámios de Ar, Kr, Xe y Al.



106Caraterizaión mirosópia de plasmas de gases nobles y de aluminio óptiamente delgados y enestado estaionario.Hay que realar que el riterio del régimen termodinámio es una estimaión y quepor tanto será más riguroso en las ondiiones de densidad y temperatura alejadas deaquellas ubiadas en la frontera entre ETL y NETL. Para ilustrar esto, hemos esogidotres ondiiones de densidad de materia y una misma temperatura eletrónia (10 eV)para el aso del xenón en las que, de auerdo on su mapa de regímenes termodinámios,el plasma se enuentra en NETL (10−5 gm−3), en la frontera entre ambos regímenes(5×10−4 gm−3) y en ETL (densidades de materia mayores que 10−3 gm−3). En la �gura4.7 (izquierda), hemos representado las ionizaiones medias en funión de la densidad demateria para la temperatura de 10 eV, aluladas on el modelo CR en estado estaionario(CRSS) y on las euaiones de SB. Tanto para la ondiión frontera omo para la purade ETL el riterio de la euaión (4.1) se veri�a (no así para el aso de NLTE puro endonde el valor del estimador en el riterio es de 102%) y en ambos asos la ionizaiónmedia alulada on ambos modelos di�ere en menos del 1%. Esto onuerda on lo que seobserva en la �gura 4.7 (dereha) donde se ve un auerdo perfeto entre la ionizaión mediay la distribuión de arga iónia en la ondiión de ETL pura, muy ligeras diferenias enel aso frontera y una gran disparidad en el aso de NETL puro.
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 Figura 4.7: Comparaión entre las ionizaiones medias (izquierda) y las distribuiones de argaiónia (dereha) aluladas on los modelos CRSS y SB.Podemos ahora analizar magnitudes que no sean tan promediadas, en partiular laopaidad y la emisividad monoromátias. Estas están representadas para el aso fronteray en NETL puro en la �gura 4.8, ya que para el aso puro de ETL los resultados propor-ionados por ambos modelos son idéntios. Como se desprende de la �gura, tal y omo seesperaba para el aso de NETL, las diferenias son muy notables. Por otra parte, para elaso frontera, y más en la emisividad que en la opaidad, se observan también diferenias,aunque más ligeras en general.
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Figura 4.8: Comparaión entre las opaidades y emisividades monoromátias aluladas on losmodelos CRSS y SB.Como se omentó anteriormente esto puede deberse a que las on�guraiones másexitadas de los iones están en NETL y omo la emisividad es más dependiente de estason�guraiones que la opaidad, las diferenias observadas serían así mayores. Una formade veri�ar esto es a través de los denominados b-plots [153℄, diagramas en los que serepresentan, por ion, los oientes entre las poblaiones de ada nivel del ion aluladason el modelo CRSS y las aluladas on el modelo SB
bςm =

pCRSS
ςm /pCRSS

ς0

pSBςm/pSBς0
(4.2)donde pςm y pς0 son las poblaiones relativas del nivel m y del estado fundamental del ion

ς, respetivamente, frente el oiente entre las energías de los niveles (referidas al estado



108Caraterizaión mirosópia de plasmas de gases nobles y de aluminio óptiamente delgados y enestado estaionario.fundamental) y el potenial de ionizaión del ion, em
em =

Eζ,m − Eζ,0

Iζ
(4.3)La expliaión de un b-plot es simple: de auerdo on la euaión (4.2) valores delparámetro b próximos a la unidad signi�an que esos niveles están en ETL o próximos a él.Además, el estado fundamental y los niveles menos exitados se orresponden on valoresde em pequeños; a medida que el nivel es más exitado, el valor de em aumenta siendo losestados autoionizantes todos aquellos en los que em > 1. En la �gura 4.9 presentamos elb-plot para los dos iones más abundantes del aso frontera (extraido de [197℄).
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(a) (b) Figura 4.9: B-plots de los dos iones más abundantes para las ondiiones del plasma dadas.De la �gura se observa que las on�guraiones atómias se agrupan en dos bandas. Enla primera, que inluye la on�guraión fundamental y las primeras exitadas, están las quepodrían aproximarse al ETL. La segunda banda, que omienza en torno a em ≈ 0.4, estáonstituida por on�guraiones exitadas obtenidas por exitaiones desde la apa nv − 1a apas on nv ≤ n ≤ nv+2. Todas las on�guraiones perteneientes a esta se enuentranen NETL y por tanto estas divergenias serán las responsables de las mayores difereniasobservadas en la emisividad. Como las opaidades medias y el RPL se obtienen a partirde las opaidades y emisividades monoromátias respetivamente, estas diferenias setrasladarán también a ellas. Para este aso frontera se obtiene que las diferenias relativasentre las opaidades medias de Plank y Rosseland entre los álulos CRSS y SB son3.07% y 5.82%, respetivamente, mientras que para el RPL es del 35.50%. Por tanto, enestas regiones frontera en el mapa de ETL y NETL, la suposiión de ETL puede resultaradeuada para el álulo de la ionizaión media, la distribuión de arga iónia e inluso



Ionizaión media. Distribuión del estado de arga. 109para las opaidades monoromátias y medias pero puede ser insu�iente para evaluar laemisividad y el RPL.4.4 Ionizaión media. Distribuión del estado de arga.El onoimiento previo de la ionizaión media y de la distribuión del estado de argadel plasma es muy útil ya que nos permite identi�ar uáles son los iones más abundantesen el plasma para unas ondiiones dadas de densidad y temperatura, permitiendo así elegiradeuada y óptimamente la ventana de iones requerida para el álulo CR, disminuyendoasí, apreiablemente, el tiempo de omputaión.En la �gura 4.10 se presentan los mapas de las ionizaiones medias de los elementosy en los rangos de ondiiones del plasma bajo análisis. Se observa en el helio que, onlas temperaturas aquí onsideradas, se llega a ondiiones del plasma en las que está asitotalmente ionizado. El umbral de la temperatura eletrónia para ello va desde los 10 eVpara la densidad más baja y ree hasta los 30 eV para la densidad más alta, debido a lareombinaión. En el neón, la ionizaión media alanza un valor máximo de en torno a 7.7,esto es un 77% de la arga total del elemento. Para el argón, la ionizaión media máximasupera el valor de 8 (44%) y para el kriptón y el xenón, las ionizaiones máximas que sealanzan son aproximadamente 12 (33%) y 13 (24%). Al aumentar el número atómio delelemento aumenta también la ionizaión máxima pero deree su porentaje on respeto ala arga total del elemento, de tal forma que para el kriptón y sobretodo, para el xenón, losplasmas presentan una ionizaión baja ontribuyendo prinipalmente los primeros iones.En la tabla 4.13 presentamos los valores de los rangos de densidades eletrónias paraada uno de los gases nobles orrespondientes a los rangos de densidad de materia y tem-peratura onsiderados. De la tabla se observa que el valor menor de densidad eletróniaaumenta on el número atómio del elemento. Esto es debido a la ionizaión media: así, porejemplo, para el aso de menor densidad de materia y temperatura eletrónia, la ioniza-ión media para el neón es del orden de 0.0001 mientras que para el kriptón es del orden de
0.1. Eso es lógio puesto que el potenial de ionizaión del ion neutro aumenta al disminuirel número atómio y por tanto resulta más difíil, para una temperatura dada, onseguirla primera ionizaión en el neón que en el kriptón, y eso provoa una disminuión de ladensidad eletrónia. Para el valor superior de la densidad eletrónia observamos el om-portamiento inverso, esto es, una disminuión de la densidad eletrónia uando aumenta elnúmero atómio del elemento. En este aso, las ionizaiones medias de todos los elementosson del mismo orden de magnitud, pero ahora toma importania el peso atómio del ele-mento, que aumenta on el número atómio y hae disminuir la densidad eletrónia. Parael aso del aluminio, que se ha estudiado en densidades eletrónias, la ionizaión mediaalanza un valor máximo de en torno a 10.5 (81%), y por tanto nos enontramos en esteaso una amplia variedad de ventanas iónias para el rango de ondiiones seleionado.



110Caraterizaión mirosópia de plasmas de gases nobles y de aluminio óptiamente delgados y enestado estaionario.Tabla 4.13: Rangos de densidades eletrónias (en m−3) para ada uno de los gases nobles o-rrespondientes a los rangos de densidad de materia y temperatura bajo análisis.Elemento Valor Iniial Valor �nalHe 5.2× 1011 3.0× 1020Ne 2.0× 1013 2.3× 1020Ar 7.2× 1015 1.3× 1020Kr 2.8× 1016 8.8× 1019Xe 3.6× 1016 6.4× 1019En la �gura 4.11 hemos representado las abundanias relativas de los iones de losplasmas de los distintos elementos onsiderados en funión de la temperatura. Para surepresentaión hemos esogido un únio aso de densidad de materia, 10−4 gm−3, ex-epto para el helio en donde hemos representado los dos asos extremos de la densidad,y para el aluminio, donde trabajamos on densidad eletrónia (1018 m−3). Aunque lasabundanias de las poblaiones iónias son sensibles a la densidad, esta dependenia esonsiderablemente menor que on la temperatura y por tanto la representaión para unadensidad intermedia nos permite estableer uáles son los iones presentes en el plasma.Esta es una informaión muy útil y que omplementa e inrementa la ya proporionadapor los mapas de ionizaión media presentados on anterioridad. Nos permite onoer paralas densidades onsideradas en este estudio uáles son las ventanas de iones a inluir enlas simulaiones para ada temperatura. Como vemos en el aso del helio, la importaniadel ion neutro es sólo relevante en las temperaturas inferiores a 10 eV, siendo a partir deahí los iones tipo hidrógeno y el desnudo los más relevantes. Observamos omportamientossistemátios en las abundanias de las poblaiones iónias en los gases nobles on la tem-peratura. En primer lugar, el número de iones aumenta on el número atómio mientrasque la importania del ion neutro disminuye. Ambos resultados están relaionados on elheho de que para la misma arga iónia el potenial de ionizaión del orrespondienteion disminuye on el aumento del número atómio. Para el aso del argón y del aluminioobservamos que uno de los iones presenta una relevania notable (el Ar+8 y el Al+3) y quesu presenia se expande en un rango de temperaturas mayor que el resto de los iones. Estopuede deberse a que en ambos asos la estrutura eletrónia es la del neón y por tantoes estable. También observamos en ambos asos que hay una temperatura (32 eV para elargón y 6-8 eV para el aluminio) en la que asi el únio ion presente es preisamente ese.
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Figura 4.10: Mapas de ionizaión media.
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Figura 4.11: Abundanias relativas de los iones en funión de la temperatura. La densidad demateria para el Ne, Ar, Kr y Xe es de 10−4 gm−3 y la eletrónia para el Al es de
1018 m−3.



Opaidades y emisividades monoromátias. 1134.5 Opaidades y emisividades monoromátias.En este apartado presentamos un análisis de las opaidades y emisividades monoro-mátias de los plasmas de los diferentes elementos bajo estudio. La representaión de estasmagnitudes frente a la freuenia proporiona una informaión muy útil antes de la plani�-aión de un montaje experimental porque permite onoer en qué región espetral (visible,ultravioleta extremo, rayos X) será más relevante la absorión y la emisión del plasma pa-ra unas ondiiones de densidad y temperatura dadas, disponiendo así los dispositivosneesarios para reoger esa parte del espetro, y también qué ontribuión (ligado-ligado,ligado-libre o libre-libre) es más importante. Como hemos diho anteriormente, dada unaventana de ondiiones de densidad y temperatura onsideradas, las abundanias ióniasson fundamentalmente dependientes de la temperatura y en muha menor medida de ladensidad, on lo que la región espetral dependerá fundamentalmente de la primera deellas. En este trabajo se han alulado las emisividades y opaidades monoromátias paratodos los puntos de densidad y temperatura empleados para el ajuste de las propiedadesradiativas medias. Hemos seleionado para el estudio, los puntos de densidad intermediaen el rango de densidades (tanto de materia omo eletrónia para el aso del aluminio)y los extremos inferior y superior del rango en temperatura eletrónia para ejempli�arel estudio de estas propiedades. Además, en su representaión grá�a, hemos añadido lastres ontribuiones al espetro total.En la �gura 4.12 presentamos las emisividades y opaidades monoromátias del helio.Para la situaión de temperatura menor, la ionizaión media es de 0.024 y es el ion dehelio neutro el más abundante on diferenia. Por tanto a esa temperatura el espetro esdebido prátiamente a ese ion. Se puede observar en la opaidad que, para energías delfotón menores de 15 eV (visible y ultravioleta, UV), la ontribuión fundamental es laligado-libre, para a ontinuaión desde ahí hasta aproximadamente los 25 eV (ultravioletaextremo, XUV) ser la ligado-ligado la más importante. Finalmente, es la fotoionizaióndesde el estado fundamental del helio neutro la que gobierna el resto del espetro (en elXUV también), aunque se detetan transiiones de línea en esa región en general másdébiles que las del helio neutro y que se orresponden on el He+1, ion on una abundaniabastante menor. Con respeto a la emisividad, se obtienen también esas tres regionesaunque la aída en la reombinaión al estado fundamental del helio neutro es más abruptay por tanto en la región más energétia del espetro la ola de las transiiones de línea delhelio neutro son las que gobiernan. En este aso, las transiiones de línea del He+1 no seobservan prátiamente ya que las poblaiones de los estados exitados, debido a la bajatemperatura y densidad, serán muy pequeñas. Tanto en la emisividad omo en la opaidadse observa que la ontribuión libre-libre es inapreiable. Para el aso de temperatura másalta, la ionizaión media es prátiamente 2, siendo el ion desnudo de helio ahora el másabundante on diferenia. Como onseuenia de este heho, ahora la ontribuión libre-libre, tanto en la opaidad omo en la emisividad, es importante hasta los 50 eV y sobre



114Caraterizaión mirosópia de plasmas de gases nobles y de aluminio óptiamente delgados y enestado estaionario.todo para la región del espetro de energías del fotón inferiores a 20 eV. En el rango 20-50eV las ontribuiones ligado-libre y libre-libre son prátiamente idéntias, mientras quela primera de ellas es la más importante para energías del fotón más altas de los 50 eV yse orresponde on la fotoionizaión del ion He+1. Se detetan también las transiiones delínea de los iones neutro y una vez ionizado del helio y se observa omo las de este últimoobran mayor relevania en la emisividad on respeto al aso de menor temperatura,debido al aumento de la poblaión de los estados exitados del ion.

Figura 4.12: Opaidades y emisividades monoromátias del He.En las �guras 4.13-4.17 presentamos las emisividades y opaidades monoromátiasdel resto de los elementos. Hay algunos omportamientos observados en el aso del helioque se repiten en el resto. Así, se observa en todos los asos que el inremento de latemperatura supone un aumento de la importania de la ontribuión libre-libre tanto alespetro de absorión omo al de emisión on respeto a la situaión de menor temperatura.



Opaidades y emisividades monoromátias. 115De auerdo on las euaiones (2.37) y (2.38) empleadas para evaluar los términos libre-libre de la emisividad y de la opaidad, respetivamente, el aumento de la temperaturaprovoa un aumento de la ionizaión media y de la densidad eletrónia y disminuye elexponente de la exponenial de la temperatura, todo lo ual ompensa el aumento de laraíz uadrada de la temperatura que se enuentra en el denominador en ambas expresiones,provoando así el inremento de la ontribuión libre-libre. Para el neón, argón y aluminiola región de relevania de esta ontribuión, en el aso de la temperatura de 50 eV, seextiende hasta la región de fotones on energías de 20 eV aproximadamente, mientras queal aumentar el número atómio, esto es para el kriptón y el xenón, la región se reduehasta aproximadamente los 10 eV. Esto puede ser debido a que en estos elementos onnúmero atómio medio y alto, el número de eletrones ligados es elevado y por tanto, laontribuión de las transiiones de línea pesa más que en los otros elementos más ligeros,que para esa temperatura están muy ionizados. Basta señalar, para ilustrar este heho, quelas ionizaiones medias para el neón, aluminio, y argón, en el aso de 50 eV y densidad de
10−4 gm−3, son 7.65, 8.32 y 10.40, respetivamente (esto es, en torno a 3 eletrones ligadospara el neón y aluminio y 8 para el argón) mientras que para el kriptón y el xenón son 12y 13.8, respetivamente (esto es, en torno a 24 y 40 eletrones ligados, respetivamente).Por otra parte, también se observa en todos los asos que, al aumentar la temperatura,las ontribuiones ligado-ligado y ligado-libre se desplazan a energías mayores (haia laregión del espetro orrespondiente a los rayos X). Esto también está asoiado al aumentode la ionizaión media on la temperatura, que provoa la apariión de iones on estadosde arga más alta y por tanto, energías de transiión mayores. Además, el aumento de latemperatura y de la densidad eletrónia asoiada a ello también provoa un aumento enla poblaión de los estados exitados provoando así un mayor número de transiiones delínea en el espetro de emisión.De la �gura 4.13 observamos que para el neón, a la temperatura de 1 eV, se observa ungrupo de transiiones de línea hasta los 60 eV (región UV del espetro) para el espetro deopaidad y un poo menos en el de emisión (debida a la baja oupaión de estos nivelespor la baja temperatura y densidad eletrónia, que en este aso es de aproximadamente
7× 1014 m−3). Este último resultado es omún para todos los elementos analizados. Lastransiiones se deberán, fundamentalmente, a los iones Ne+0 y Ne+1, de auerdo on la�gura 4.11. Cuando aumentamos la temperatura a 50 eV observamos que las transiiones delínea ubren hasta los 300 eV. De auerdo on la �gura 4.11, los iones que fundamentalmenteontribuyen al espetro en este aso son Ne+6, Ne+7 y Ne+8. A la parte del espetro onenergías mayores a 200 eV sólo ontribuyen estos dos últimos iones.En el aso del argón (�gura 4.14) se observa que, para 1 eV, hay transiiones de líneahasta los 40 eV, aproximadamente, debidas, fundamentalmente a los iones Ar+0 y Ar+1 (ver�gura 4.11). Para el aso de temperatura de 50 eV, observamos dos grupos de transiionesde línea: el primero que llega hasta los 150 eV y el segundo que ubre desde los 250 hastalos 600 eV, aproximadamente. De auerdo on la �gura 4.11, los iones que ontribuyen
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Figura 4.13: Opaidades y emisividades monoromátias del Ne.fundamentalmente en esta situaión son Ar+7, Ar+8 y Ar+9, siendo estos dos últimos losque ontribuyen de forma notable al segundo grupo.Para el kriptón y el xenón se observan omportamientos muy similares. Así, para latemperatura de 1 eV, se observa un grupo de transiiones de línea hasta los 30 eV, aproxi-madamente. En ambos asos, y al igual que ourre on el resto de los elementos, los ionesque ontribuyen en esta situaión son el neutro y el primer ionizado. Podemos observar queal aumentar el número atómio, para esta temperatura, el máximo valor de energía de fotónpara las transiiones de línea disminuye. Esto es debido a que las transiiones de línea sonmenos energétias para el xenón neutro, por ejemplo, que para el argón neutro, ya que losniveles ligados entre los que se produen las transiiones energétias están más próximosentre sí debido a que el número uántio prinipal es mayor. Para la temperatura de 50 eV,
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Figura 4.14: Opaidades y emisividades monoromátias del Ar.
observamos transiiones de línea para el kriptón hasta la región de energías de fotón entre400 y 500 eV y para el xenón hasta los 300 eV. Además, advertimos para ambos que lastransiiones de línea están más ensanhadas que para el neón y el argón. Esto puede serdebido a que omo el número de transiiones es mayor, los ensanhamientos UTA de adalínea, al solaparse, produen un ensanhamiento mayor de las líneas del espetro ligado.En el aluminio, ver �gura 4.17, se tiene que para la temperatura de 1 eV, al igual queourría en el resto de los elementos analizados, ontribuyen al espetro, fundamentalmente,el ion neutro y el una vez ionizado. La ontribuión de transiión de línea al espetro seextiende hasta aproximadamente los 15 eV. Al aumentar la temperatura hasta los 50 eV, laontribuión ligado-ligado se extiende hasta los 500 eV, aproximadamente, ontribuyendofundamentalmente los iones Al+7 al Al+10. Se observa una estrutura ensanhada para
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Figura 4.15: Opaidades y emisividades monoromátias del Kr.
energías de fotón omprendidas entre los 10 y 50 eV, debido al solape de las olas de todaslas líneas.Por tanto, para resumir lo analizado de la ontribuión ligado-ligado a los espetros deabsorión y de emisión, se observa que para la menor temperatura se alanzan transiioneson energías de 60 eV omo máximo (aso del helio y del neón), disminuyendo hasta los 30eV para el aso del xenón. Por tanto, transiiones que orresponden a los rangos del visibley del UV. Para la temperatura más alta, en el aso del helio, el rango sigue siendo hastalos 60 eV y por tanto sólo visible y UV. Para el resto, se observan transiiones on energíasde fotón superiores a los 150 eV y por tanto ya en el rango de los rayos X, asoiadas a lastransiiones de eletrones en apas más internas debido al aumento de la ionizaión por elinremento de la temperatura.
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Figura 4.16: Opaidades y emisividades monoromátias del Xe.Lo desrito aquí se orresponde on los omportamientos en los extremos inferior ysuperior del rango de temperaturas onsiderado y, por tanto, los omportamientos de losespetros en otras temperaturas del intervalo se moverán entre estos dos omportamientoslímites. Así, podemos onluir que para el neón y el xenón, para temperaturas inferioresa los 50 eV, la región espetral para las transiiones de línea más relevante será la que seorresponde on el XUV, y en menor medida para aluminio, argón y kriptón en donde, atemperaturas más bajas de 50 eV, aún se alanzará la región espetral de rayos X.Aera de la ontribuión ligado-libre, el primer omportamiento que observamos paratodos los elementos analizados es que, a la temperatura de 1 eV, su ontribuión es muyrelevante y por tanto, a bajas temperaturas tendrá un peso importante en los espetros.Además, se observa que el omportamiento de la opaidad a mayores energías del fotón,viene gobernado por la fotoionizaión. Por ontra, observamos que en la emisividad, este
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Figura 4.17: Opaidades y emisividades monoromátias del Al.omportamiento viene regido por la ola de la ontribuión ligado-ligado. Esto puede de-berse a que la distribuión de Maxwell-Boltzmann deae muy rápidamente al aumentar laenergía del eletrón libre a esta pequeña temperatura y por ello la emisividad libre-ligadodisminuye también de forma rápida, ver euaión (2.31). Este omportamiento ya no serepite de forma sistemátia para la temperatura de 50 eV. En este aso vemos que el espe-tro ligado-libre está desplazado haia energías mayores omenzando en energías umbralesmás altas a medida que aumenta el número atómio del elemento onsiderado. Esto sedebe a la mayor ionizaión absoluta que se produe para una temperatura dada a medidaque aumentamos el número atómio, lo que provoa que sea más difíil, energétiamentehablando, fotoionizar un eletrón. En el helio, la mayor aportaión al espetro de estaontribuión a una temperatura de 50 eV inluye prátiamente todo el rango de energíasdel fotón, salvo en la región menor de 10 eV en donde la ontribuión libre-libre tiene una



Opaidades medias. Camino libre medio. 121mayor importania. Para los otros elementos gobierna el omportamiento asintótio paralas energías del fotón altas. Por otra parte, aunque la ontribuión ligado-ligado es, engeneral, la más importante para energía superiores a 10-20 eV, se observa, para los asosde neón, argón y aluminio, que la ontribuión ligado-libre es apreiable para energías delfotón superiores a 50 eV, no así para el xenón y el kriptón. Esto es esperable puesto que laimportania de la ontribuión de transiión de línea aumenta on el número atómio.4.6 Opaidades medias. Camino libre medio.En las �guras 4.18-4.23 hemos representado, para los plasmas de los elementos bajoanálisis, las opaidades medias y los aminos libres medios de Plank y Rosseland enfunión de la temperatura y para uatro densidades que barren el rango ompleto dedensidades onsiderado para ada elemento. Disponer de informaión de los aminos libresmedios es muy útil ya que, de auerdo on RYU [1℄, para los experimentos de Astrofísiade Laboratorio su omparaión on la longitud araterístia del plasma proporiona unestimador ualitativo del grosor óptio del plasma. Si el plasma es óptiamente delgadose ompara el amino libre medio de Plank. En aso ontrario, el que se emplea es el deRosseland.De las �guras se observa que, en general, para unas ondiiones dadas de densidady temperatura, las opaidades medias de Plank son mayores que las opaidades mediasde Rosseland y que, por tanto, los aminos libres medios asoiados a las primeras seránmenores que los orrespondientes a las segundas. Además, y omo era de esperar, se observaomo, para una temperatura �ja, los aminos libres medios disminuyen on el aumento dela densidad debido al inremento de la absorión en el plasma. Por otra parte, se observaen el aluminio un omportamiento más suave de las urvas, que puede ser debido a quela representaión en este último aso es en funión de la densidad eletrónia. En uantoal omportamiento on la temperatura, no se deteta ninguna regularidad, a difereniadel omportamiento on la densidad. La temperatura, omo se puede ver en la �gura delos mapas de ionizaión media de los elementos presentados anteriormente (�gura 4.10),es la que gobierna fundamentalmente la distribuión de arga iónia en el plasma, o sealos iones más abundantes en ada ondiión, y por tanto, los que más ontribuyen a laspropiedades radiativas. Al ambiar estos on la temperatura no es esperable obtener unomportamiento monótono de estas propiedades on diha magnitud.
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Figura 4.18: Opaidades medias y aminos libres medios de Plank y Rosseland del He en funiónde la temperatura y para varias densidades.
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Figura 4.19: Opaidades medias y aminos libres medios de Plank y Rosseland del Ne en funiónde la temperatura y para varias densidades.
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Figura 4.20: Opaidades medias y aminos libres medios de Plank y Rosseland del Ar en funiónde la temperatura y para varias densidades.
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Figura 4.21: Opaidades medias y aminos libres medios de Plank y Rosseland del Kr en funiónde la temperatura y para varias densidades.
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Figura 4.22: Opaidades medias y aminos libres medios de Plank y Rosseland del Xe en funiónde la temperatura y para varias densidades.
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Figura 4.23: Opaidades medias y aminos libres medios de Plank y Rosseland del Al en funiónde la temperatura y para varias densidades.



128Caraterizaión mirosópia de plasmas de gases nobles y de aluminio óptiamente delgados y enestado estaionario.4.7 Pérdida de potenia radiativa. Tiempos de enfriamientopor emisión de radiaión.La última magnitud media a analizar es la pérdida de potenia radiativa (RPL), quees una propiedad radiativa fundamental en el tipo de experimentos que serán analizadosen este trabajo, en los que se generan ondas de hoque radiativas y donde la pérdidade radiaión por parte de la onda modi�a onsiderablemente la dinámia de la misma.Además, igual que RYU [1℄ estableió un riterio para determinar si en un experimento deeste tipo el plasma se podía onsiderar óptiamente delgado o grueso, también estableióun riterio para lasi�ar las ondas de hoque omo radiativas o no. El riterio se basa enomparar dos tiempos: el tiempo de transporte onvetivo, de�nido omo el oiente entreuna longitud araterístia del plasma y la veloidad del sonido en el mismo, y el tiempode enfriamiento radiativo, que viene de�nido omo [1℄
tcool = 2.42 × 10−12 (Z + 1)nionTe

−∇ · ~Frad

(4.4)donde ~Frad es el �ujo radiativo y su divergenia (en erg·s−1·m−3 en la euaión anterior),si la energía de la radiaión no depende explíitamente del tiempo, viene dada por
−∇ · ~Frad =

∫ ∞

0
j(ν)dν −

∫ ∞

0
κ(ν)I(ν)dν (4.5)donde I(ν) es la intensidad espetral de la radiaión. En las euaiones anteriores se haomitido por omodidad la dependenia de las magnitudes en el tiempo, espaio y direiónde propagaión. Si el oiente entre el tiempo de enfriamiento y el tiempo de transporteonvetivo es muho menor que la unidad entones el plasma es radiativo.En el aso óptiamente delgado, el segundo sumando del segundo término de la eua-ión (4.5) puede despreiarse y entones la divergenia del �ujo radiativo y, por tanto, eltiempo de enfriamiento radiativo, dependen del RPL, que al estar ajustado on el ódigoPARPRA nos permite parametrizar el tiempo de enfriamiento radiativo. Si el plasma esgrueso podemos aproximar el segundo sumando por la opaidad media de Plank y asíhaiendo uso de los ajustes de PARPRA podemos evaluar el tiempo de enfriamiento enesa situaión también. En ualquier aso, debido a que en los experimentos que se van aanalizar en este trabajo el espesor óptio de los plasmas no será muy notable (tal y omo sepondrá de mani�esto en el próximo apítulo), presentamos aquí el tiempo de enfriamientoradiativo para todos los elementos en funión de la temperatura para las mismas densida-des onsideradas en las opaidades, alulado on la euaión 4.4 pero on la aproximaiónde plasma delgado. También presentamos el RPL en funión de la temperatura para lasmismas densidades. La informaión proporionada por el RPL es muy relevante por dosaspetos, fundamentalmente: primero, porque da uenta de la antidad de potenia que porunidad de volumen pierde el plasma y segundo, porque las inestabilidades por enfriamiento



Pérdida de potenia radiativa. Tiempos de enfriamiento por emisión de radiaión. 129radiativo en el frente de las ondas de hoque se determinan a partir de la forma funionalde esta propiedad en el plasma de la región de enfriamiento que se enuentra justo detrásdel frente del hoque. En las �guras 4.24 y 4.25 presentamos el tiempo de enfriamientoradiativo y el RPL.Se observa en todos los asos que, para una temperatura eletrónia dada, el RPL au-menta al haerlo la densidad, tanto de materia omo eletrónia, debido al aumento deemisores de radiaión que eso onlleva. Este aumento, además, puede llegar a ser onside-rable puesto que a una temperatura dada puede alanzar entre 3 y 5 órdenes de magnitudentre los asos de menor y mayor densidad onsideradas. También observamos para elargón, kriptón, xenón y aluminio, que esas diferenias son mayores a 50 eV que a la tempe-ratura más baja, mientras que no ourre lo mismo en el aso del helio y del neón. Tambiénse observa en las �guras para los gases nobles que, en general, la pérdida de potenia ra-diativa para todos ellos toma valores omprendidos en el rango 1010 − 1019 erg·s−1·m−3,salvo en los asos de las densidades más bajas del helio y el neón on límites inferiores abajas temperaturas por debajo de 1010 erg·s−1·m−3.En lo que se re�ere a los tiempos de enfriamiento radiativo, se observa que disminuyenal aumentar la densidad, lo ual es lógio atendiendo al omportamiento del RPL on dihamagnitud. Para una densidad y temperatura dadas, en general, el tiempo de enfriamientoradiativo disminuye al aumentar el número atómio y es por esto que en experimentosde laboratorio se suelen emplear gases de número atómio alto omo medio en el que segenere y propague la onda de hoque ya que en estos, para unas ondiiones de energíadepositadas por el láser, es más senillo alanzar el régimen radiativo.
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Figura 4.24: Pérdida de potenia radiativa (RPL) y tiempo de enfriamiento radiativo para el He,Ne y Ar, en funión de la temperatura y para varias densidades.
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Figura 4.25: Pérdida de potenia radiativa (RPL) y tiempo de enfriamiento radiativo para el Kr,Xe y Al, en funión de la temperatura y para varias densidades.



132Caraterizaión mirosópia de plasmas de gases nobles y de aluminio óptiamente delgados y enestado estaionario.4.8 Análisis de las inestabilidades térmias.Como se omentó en el Capítulo 1, las inestabilidades térmias, que son aquellas asoia-das al enfriamiento radiativo, son un tópio de interés atual en la Astrofísia de Labora-torio. En esta Tesis Dotoral se ha abordado su estudio puesto que en los dos experimentosde Astrofísia de Laboratorio que se van a analizar tenemos ondas de hoque radiativasque se van a propagar por un medio y que por tanto, son suseptibles de generar este tipode inestabilidades. Esta seión la hemos dividido en dos subapartados. En el primero deellos, presentamos un estudio breve de las ondiiones físias que deben darse, desde unpunto de vista termodinámio, para que en un medio que iniialmente puede enontrarse enestado estaionario o no, se produza una inestabilidad térmia. Obtendremos los riteriosque se deben veri�ar para que apareza la inestabilidad, expresándolos en funión de losexponentes de la densidad y temperatura de una ley de potenia del RPL y, �nalmente,haiendo uso de dihos riterios, determinaremos los rangos de densidad y temperatura enlos que dihas inestabilidades pueden apareer para plasmas de gases nobles. En el segundosubapartado, abordaremos el estudio de otra inestabilidad radiativa que se arateriza porser un fenómeno global y en la que la veloidad de toda la región de enfriamiento de laonda de hoque radiativa y su frente osilan en el tiempo y, para ello, presentaremos enprimer lugar, y brevemente, el modelo teório que hemos seguido para su estudio y losriterios que en el ontexto de ese modelo predien la posibilidad o no de la inestabilidadpara unas ondiiones dadas del plasma.4.8.1 Inestabilidades térmias en un medio.El estudio del riterio para la apariión de las inestabilidades térmias para un gasdiluido iniialmente en equilibrio térmio y meánio, fue abordado por Field [76℄, onla intenión de poder expliar el fenómeno de la ondensaión no gravitatoria de materiaobservada en Astrofísia. Su estudio hae espeial hinapié en la termodinámia del gas.En un medio uniforme (gas diluido, en nuestro aso), in�nito y estátio que se enuentrainiialmente en equilibrio térmio y meánio on temperatura T0 y densidad ρ0, en el quelas euaiones hidrodinámias de ontinuidad y de la fuerza son satisfehas, la euaión delalor puede esribirse omo
L(ρ0, T0) = 0 (4.6)donde L es la funión generalizada de pérdida de alor volumétria por unidad de masa ypuede expresarse omo L = RPL

ρ−Γ , donde Γ es la tasa de alentamiento por unidad de masa.La funión L la onsidera el autor omo una funión de los valores loales de la densidad ytemperatura porque el gas se supone lo bastante diluido omo para ser onsiderado omoóptiamente delgado, lo que desaopla radiativamente las distintas regiones del gas. Seintrodue entones una perturbaión de densidad y temperatura de forma tal que algunavariable termodinámia A se mantenga onstante. La entropía del medio ambiará una



Análisis de las inestabilidades térmias. 133antidad δS y la funión de pérdida de alor δL, ambos ambios a valor onstante de A.Como
δL(ρ0, T0)dt = −Td(δS) (4.7)la inestabilidad térmia se produe solo si se veri�a la siguiente ondiión

(

∂L

∂S

)

A

> 0 (4.8)Suponiendo el gas omo ideal, una perturbaión isoória implia TdS = CvdT , mien-tras que una isobária TdS = CpdT , on lo que los orrespondientes riterios de inestabi-lidad térmia isoória e isobária, teniendo en uenta que el sistema pierde alor, vienendados respetivamente por
(
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∂T

)

ρ

< 0 (4.9)y
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ρ

− ρ0
T0

(

∂L

∂ρ

)

T

< 0 (4.10)donde hay que señalar que las derivadas pariales on respeto a la temperatura y a ladensidad se evalúan en las ondiiones de densidad y temperatura del medio no pertur-bado, esto es, en ρ0 y T0. La inestabilidad isobária es lo que el autor denomina omomodo de ondensaión. Existe también la posibilidad de la apariión de una inestabilidadtérmia asoiada a una variaión de la funión L on la temperatura a entropía onstante(proeso isoentrópio o adiabátio). En un gas ideal de oe�iente politrópio γ, el riteriode inestabilidad térmia isoentrópia (o adiabátia) adopta la siguiente expresión
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)
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=
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)

ρ

+
1

γ − 1

ρ0
T0

(

∂L

∂ρ

)

T

< 0 (4.11)Una onda aústia es asi isoentrópia por naturaleza y su amplitud ree si se veri�aeste riterio, omo veremos posteriormente. En ese aso, las osilaiones isoentrópias deuna onda aústia estarán sujetas a un ligero alentamiento durante la fase de ompresión,lo que tiende a aumentar la amplitud de la onda reando la inestabilidad en el medio(inestabilidad térmia adiabátia). Esto es lo que el autor denomina modos osilatorios dela inestabilidad.El estudio termodinámio de las inestabilidades se relaiona, a ontinuaión, on elestudio de la dinámia del �uido sometido a una perturbaión. Las euaiones hidrodiná-mias del medio uniforme, suponiendo la onduión térmia despreiable y la euaión deestado del medio la del gas ideal, vienen dadas por
dρ

dt
+ ρ∇ · v = 0 (4.12)

ρ
dv
dt

+∇p = 0 (4.13)
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1

γ − 1

dp

dt
− γ

γ − 1

p

ρ

dρ

dt
+ ρL = 0 (4.14)donde d/dt representa ∂/∂t + v · ∇ y donde no se onsideran tampoo ni las fuerzasgravitatorias ni la visosidad. El estado iniial de equilibrio se arateriza porque el medioestá en reposo, v = 0, y porque la pérdida de alor es nula (L(ρ0, T0) = 0). Se suponen,a ontinuaión, perturbaiones de la presión, de la temperatura, de la densidad y de laveloidad de la forma general

a(r, t) = a1e
(nt+ik·r) (4.15)Asumiendo este tipo de perturbaión de las variables en las euaiones hidrodinámiasy en la euaión de estado del gas ideal, se obtiene un onjunto de uatro euaiones linealespara las perturbaiones on uatro variables (ρ1, p1, T1 y k ·v1). Que el determinante de losoe�ientes se anule, implia una euaión araterístia para la tasa de reimiento, n, deorden tres (una expliaión más detallada de su deduión se enuentra en la referenia [76℄)

n3 + n2ckT + nc2k2 +
c3k2

γ
(kT − kρ) = 0 (4.16)donde c es la veloidad del sonido (γp0/ρ0)

1/2 y donde se han introduido los números deonda
kρ =

µ(γ − 1)ρ0
RcT0

(

∂L

∂ρ

)

T

(4.17)
kT =

µ(γ − 1)

Rc

(

∂L

∂T

)

ρ

(4.18)on µ, el peso atómio del gas y R, la onstante de los gases ideales. Aquí, kρ y kTrepresentan los números de onda uyas freuenias angulares son numériamente iguales alas tasas de reimiento de perturbaiones isotérmias e isoórias, respetivamente. La tasa
n puede ser real o ompleja. La inestabilidad se produirá uando la parte real de la mismasea positiva porque esto hará que la perturbaión aumente on el tiempo. Field realiza unestudio de esta euaión araterístia para dos situaiones límites. En la primera, que seorresponde on longitudes de onda muy pequeñas de la perturbaión (y por tanto k → ∞),se obtiene que, para que haya una inestabilidad térmia, o bien se debe veri�ar el riterioisobário (el denominado modo de ondensaión en el que n es real), euaión (4.10), obien se veri�a el riterio adiabátio (los denominados modos ondulatorios on n omplejasonjugadas, en los que la ampli�aión de la energía de la onda resulta en un reimiento dela amplitud de la onda y por tanto de la densidad), euaión (4.11). En el otro extremo seenuentra la situaión de longitudes de onda muy grandes de la perturbaión (y por tanto
k → 0). En ese aso, Field enuentra que se puede produir una inestabilidad térmia si severi�a el riterio isoório, euaión (4.9).Posteriormente, el trabajo de Field fue generalizado para medios en los que la situa-ión iniial no fuese estaionaria [75, 77℄, esto es en los que las variables no perturbadasdependiesen del tiempo, ya que esta situaión se asemeja más al gas interestelar. Además,



Análisis de las inestabilidades térmias. 135esta situaión se orresponde on la que nos enontramos en los experimentos que anali-zaremos en esta Tesis, puesto que los hoques radiativos prealientan el medio por el quepasará posteriormente la onda de hoque (esto es, el preursor radiativo) y por tanto esteno estará en estado estaionario. En este aso (L0 = L(ρ0, T0) 6= 0), y los riterios isobárioy adiabátio, para perturbaiones de pequeña amplitud, se ven modi�ados debido a esteheho (la deduión de los mismos se puede enontrar en la referenia [77℄). En partiular,el riterio isobário queda
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< 0 (4.19)uya únia diferenia on respeto al aso de medio estaionario, euaión (4.10), es elúltimo sumando en la desigualdad. En uanto al riterio adiabátio, este queda, en el asono estaionario, omo:

(

∂L

∂T

)

ρ

+
1

γ − 1

ρ0
T0

(

∂L

∂ρ

)

T
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< 0 (4.20)que se diferenia on respeto al orrespondiente riterio en situaión estaionaria, euaión(4.11), tan solo en el último sumando también. Por último, en lo que se re�ere al riterioisoório, se tiene que:
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)

ρ

− L0

T0
< 0 (4.21)que igualmente se diferenia del aso estaionario, omo en los otros riterios, en el últimosumando de la expresión.Como se desprende de la disusión anterior, los riterios de las inestabilidades térmias,y por tanto su lasi�aión, dependen fundamentalmente de la funión L y de sus derivadaspariales on respeto a la temperatura y a la densidad. Por tanto, su onoimiento resultauna pieza esenial en el estudio de estas inestabilidades. En la bibliografía es muy omúnemplear para el RPL una expresión en ley de potenias dada por RPL = Cρ2T β. Además,omo la inestabilidad térmia surge uando el enfriamiento radiativo se onvierte en unproeso dominante [75, 77℄, Γ se puede despreiar frente al término RPL/ρ en el álulode L. Con todo ello, se puede esribir que L = CρT β. Teniendo en uenta esto, se puedenexpresar los riterios de las inestabilidades térmias (y la lasi�aión de las mismas) entérminos del exponente de la temperatura en la ley de potenias. Para la situaión noestaionaria, las euaiones de los riterios (4.9), (4.10) y (4.11) onduen a

β <











1 Isoório
2 Isobário
γ−2
γ−1 Adiabátio (4.22)Sin embargo, suponer que el exponente de la densidad de materia en la ley de poteniaspara el RPL es igual a 2 es válido, en general, para el aso en que el enfriamiento vengagobernado por el bremsstrahlung o uando estemos en Equilibrio Corona, lo ual no es



136Caraterizaión mirosópia de plasmas de gases nobles y de aluminio óptiamente delgados y enestado estaionario.ierto para el rango ompleto de ondiiones de densidad y temperatura del plasma, taly omo hemos omprobado al ajustar el RPL a una ley de potenias haiendo uso dePARPRA. En esta Tesis hemos optado entones por dejar el exponente de la densidadlibre en el ajuste del RPL heho on PARPRA (RPL = CραT β) para el estudio de losriterios de las inestabilidades térmias lo que, onseuentemente, los modi�ará, quedandoen este aso omo siguen
β <











1 Isoório
α Isobário
γ−α
γ−1 Adiabátio (4.23)Hay que reordar que aunque β veri�que los tres riterios simultáneamente esto no sig-ni�a que las tres inestabilidades se den también simultáneamente. Debemos reordar quelas inestabilidades isobária y adiabátia se obtienen en el ontexto de pequeñas longitudesde onda de la perturbaión mientras que la isoória en el extremo ontrario y que las dosprimeras son exluyentes ya que se orresponden on soluiones diferentes de la euaión(4.16).Una forma ualitativa de estableer si una perturbaión tiene una longitud de ondapequeña o grande uando se analizan inestabilidades térmias en la región de enfriamientoposterior al frente de un hoque radiativo, es ompararla on una esala araterístia delmedio [80℄, que es la que se onoe omo longitud de travesía del sonido que se de�ne omo:
λc = tcoolcs (4.24)donde tcool es el tiempo de enfriamiento dado por la euaión (4.4) y cs es la veloidad delsonido en el medio. Por tanto, para longitudes de onda de la inestabilidad menores que esalongitud araterístia tendremos las inestabilidades isobárias y adiabátias mientras quepara longitudes de onda mayores tendríamos la inestabilidad isoória [77℄.Apliando estos riterios y onsiderando que γ = 5/3 para los gases nobles, hemosdelimitado las regiones en las uales son posibles las inestabilidades térmias. En la �gura4.26 presentamos el oe�iente β de la ley de potenias en funión de la temperatura en elrango de interés (1-50 eV) y para tres densidades de materia que se orresponden on elvalor menor, el intermedio y el mayor del rango de densidades onsiderado (10−5, 10−4 y10−3 gm−3).De las �guras se obtienen en prinipio algunas onlusiones generales. La primera es que,salvo en el aso del kriptón, los valores más altos de β se alanzan para las temperaturasmenores (<5eV). También que el valor de este exponente ambia bastante on el elementoonsiderado y la temperatura y muestra también ambios on la densidad aunque menosabruptos. Esto está diretamente relaionado on las variaiones on dihos parámetrosque se observaron al analizar el RPL en el apartado anterior. En uanto al parámetro α,que viene dado por el riterio isobário de auerdo on (4.23) (línea roja en las �guras),podemos observar que no registra grandes ambios on la temperatura (sus valores estánaotados entre 0 y 2) y que, en general, su valor tiende a 2 a medida que aumenta la



Análisis de las inestabilidades térmias. 137temperatura a una densidad de materia onstante. Por tanto, la aproximaión usualmenteempleada en la bibliografía para la ley de potenias del RPL (esto es, RPL = Cρ2T β)sería válida en el rango de ondiiones aquí onsiderado para la región de temperaturasmás altasSe observa también que para todas las densidades y temperaturas el orden de losriterios es siempre el mismo: de mayor a menor valor tenemos primero el isobário, luegoel isoório y por último el adiabátio. Esto no ourre en el xenón, en donde para lasdensidades mayores representadas se produe una inversión entre el adiabátio y el isobáriopara temperaturas superiores a 35 eV.También se observan omportamientos partiulares para ada elemento. En el helio sedeteta que para temperaturas mayores de 8 eV el plasma es inestable. Se ve que paratemperaturas mayores de 10 eV, α = 2. Además, hemos omprobado que a medida queaumenta la temperatura β tiende asintótiamente a 0.5 (en la �gura se observa la tendeniapero no el valor �nal puesto que solo hemos representado hasta 50 eV) que se orrespon-de on un RPL gobernado por el bremsstrahlung, resultado esperado puesto que a altastemperatura el helio se enuentra totalmente ionizado. En el aso del neón se detetandos regiones de temperatura para la inestabilidad. Una pequeña entre aproximadamente
12− 17 eV, la ual desaparee al aumentar la densidad, y la segunda región, uyo dominiode temperaturas varía on la densidad, desplazándose haia temperaturas más altas, entrelos 25 - 40 eV para ρ = 10−5 gm−3 y los 30 - 45 eV para ρ = 10−3 gm−3. Por ontra, en elargón solo se deteta una región de temperaturas en la que el plasma es inestable, aunque elrango de temperaturas que abara esa región ambia también on la densidad de materia,estrehándose a medida que esta aumenta, yendo de los 10 - 40 eV para la densidad menora los 15 - 35 eV para la densidad más alta. En el kriptón se vuelven a detetar dos regionesde temperatura en las uales el plasma es inestable. La primera de ellas ubre 8 - 20 eVpara la menor densidad y se estreha a 10 - 15 eV al aumentar la densidad de materia.La segunda región se orresponde on la zona de temperaturas más altas y, a difereniade la otra, el rango de temperaturas que abara se expande a medida que aumenta ladensidad. Así, para la menor densidad, el rango es 35 - 50 eV, mientras que para la densi-dad mayor ubre el rango 28 - 50 eV. Finalmente, para el aso del xenón, se detetan dosomportamientos en β bien difereniados: uno para la densidad menor (ρ = 10−3 gm−3)y otro para las otras dos densidades. Este heho está asoiado diretamente on los dosomportamientos también diferentes que se observaron para el RPL del xenón (ver Figura4.25) en funión de la densidad de materia, el ual aumentaba on la temperatura paralas densidades mayores y no así para la densidad menor onsiderada aquí. Para ρ = 10−3gm−3, la región de inestabilidad solo se da entre 5-10 eV. Esa misma región se deteta enlas otras dos densidades aunque en estas también se enuentra otro rango de temperaturasentre aproximadamente 28− 45 eV, donde el plasma puede ser igualmente inestable.
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Figura 4.26: Coe�iente β y riterios de inestabilidad térmia en funión de la temperatura ypara tres densidades de materia.



Análisis de las inestabilidades térmias. 1394.8.2 Inestabilidades térmias osilatorias.En 1981, Langer et al. [78℄ propusieron teóriamente la posibilidad de que la inesta-bilidad térmia pudiera produir una variaión osilatoria periódia en los frentes y lasregiones de enfriamiento de las ondas de hoque radiativas de los �ujos de areión sobreestrellas degeneradas. De auerdo on los autores, este tipo de inestabilidad es ualitativa-mente diferente a la estudiada por Field [76℄ debido a que se trata de un fenómeno globalque implia una onda de hoque no estaionaria, aunque, en ierto sentido, es análoga ala isobária estudiada por Field ya que la presión es aproximadamente onstante detrásde un hoque radiativo, mientras que la densidad puede variar varios órdenes de magni-tud [17℄. Las osilaiones observadas en el frente del hoque debidas a esta inestabilidad,tienen un periodo similar al tiempo de enfriamiento de la región de enfriamiento que seenuentra detrás del frente. El ilo de la osilaión alterna intervalos en los que el frentese mueve haia delante a medida que se aumula gas aliente detrás de él on otros en losque el frente se mueve haia atrás a medida que ese mismo gas se enfría radiativamente.Este movimiento haia atrás se detiene uando se alanza una temperatura de orte porenfriamiento en el gas detrás del frente que hae que sea óptiamente grueso, impidiendoque se siga enfriando por radiaión. Por tanto, la inestabilidad puede verse omo resultadode una ombinaión de un enfriamiento que trata de olapsar la región detrás del frentey la resistenia del gas en esta región a ser omprimido. Al tratarse de una inestabilidadasoiada al enfriamiento radiativo, es de tipo térmia y su apariión depende de la ley depotenia empleada para modelar el enfriamiento del gas. En [78℄ se proporionó un estudiode esta inestabilidad para el aso de enfriamiento radiativo por bremsstrahlung para el ual
RPL ∝ ρ2T 1/2 y onluyeron que la estrutura del hoque es inestable uando el bremss-trahlung es el proeso dominante. Posteriormente, Chevalier e Inamura [45℄ realizaron unanálisis lineal de la inestabilidad para �ujos plano-paralelos on RPL ∝ ρ2T β. Los autoresenontraron que los hoques eran inestables linealmente en el modo fundamental (el demenor freuenia) si β ≤ 0.4 e inestable para los sobretonos si β ≤ 0.8. Este análisis linealfue on�rmado posteriormente on simulaiones numérias [90℄. Bertshinger [17℄ extendióel análisis lineal a tres dimensiones y mostró que los modos on veloidades transversalesserían inestables para α <1.0. Desde entones se han realizado diversos análisis numéri-os lineales para gases atómios alientes y diferentes disposiiones geométrias [200�204℄,también onsiderando ontribuiones moleulares [205℄ y la in�uenia del número de Mahen la estabilidad [206℄.En esta Tesis Dotoral estamos interesados en el estudio de este tipo de inestabilidadesen ondas de hoque radiativas que se enuentran en los remanentes de supernova y en lainteraión de jets de estrellas jóvenes on el medio interestelar (objetos Herbig-Haro) yque son simuladas en el laboratorio. En ambos asos, se pueden suponer las ondas omomonodimensionales y on geometría plana. Por otra parte, onsideraremos que el RPLse puede esribir en ley de potenias omo Cρ2T β. Aunque hemos visto en el apartado



140Caraterizaión mirosópia de plasmas de gases nobles y de aluminio óptiamente delgados y enestado estaionario.anterior que esta aproximaión es válida fundamentalmente para el rango de temperaturasmás altas del plasma, nuestro interés en este aso es realizar un estudio preliminar de estasinestabilidades en los experimentos que analizaremos posteriormente antes de abordar unageneralizaión del método de análisis a leyes de potenia del RPL on exponentes arbitrariosde la densidad de materia, ya que diha extensión no es trivial y esapa a los propósitosde este trabajo, aunque sea materia de una línea futura del mismo. En ualquier aso, nosgustaría destaar que, aunque omo vimos el exponente de la densidad no era igual a dosen todo el rango de temperaturas analizado, también es ierto que los ambios en el mismono eran muy onsiderables, omo sí ourre por ejemplo on β.Teniendo en uenta todo esto, el método seguido para estableer los riterios de estainestabilidad es el propuesto por Chevalier e Imamura [45℄, que desribiremos de formaresumida a ontinuaión. Los autores onsideran la estrutura de la onda de hoque ra-diativa tal y omo se reoge en la Figura 4.27 . La materia de densidad onstante ρa quese enuentra por delante del frente de la onda inide sobre este on una veloidad uin. Laregión de enfriamiento tiene una longitud xs y en diha región se supone RPL ∝ ρ2T β.La euaión de estado se supone la del gas ideal on γ = 5/3. Las euaiones de �ujo delgas son las euaiones 4.12-4.14 pero en una dimensión (oordenada x). Estas euaionesson resueltas en estado estaionario, empleando las relaiones de Rankine-Hugoniot en elfrente del hoque [207℄, que expresan la onservaión de energía, masa y momento a travésdel frente, bajo la suposiión de hoque intenso. A ontinuaión, la onda de hoque esperturbada a través de
dxs
dt

= vs1e
wt (4.25)donde w tiene tanto parte real omo imaginaria y vs1 es real. Las perturbaiones en lasvariables físias densidad, presión y veloidad son entones sustituidas en las euaionesde �ujo del gas en situaión no estaionaria quedando omo únio parámetro libre β. Seenuentra al resolver el sistema de seis euaiones difereniales aopladas de primer orden(más detalles se pueden enontrar en la referenia [45℄) que quedan que, para un valordado de β, hay múltiples onjuntos de euaiones que se orresponden a diferentes modosde osilaión, los uales se denominan (por analogía on la teoría de la pulsaión estelar)fundamental, primer tono, segundo tono, et,.. El modo fundamental se arateriza porno tener nodos en el per�l de veloidad perturbado y es el modo de menor freuenia.El primer tono tiene un nodo en el per�l y tiene la siguiente freuenia más pequeña yasí suesivamente. Para el fundamental, la estrutura de la onda de hoque es inestablepara β ≤ 0.4 y para el primer y segundo tono, uando β ≤ 0.8. Los autores estableenque un modo inestable ree hasta que los efetos no lineales se vuelven importantes in-terrumpiendo el reimiento del mismo y permitiendo el estableimiento de una osilaiónestaionaria.La inestabilidad osilatoria en las ondas de hoque radiativas debe manifestarse observa-ionalmente omo desviaiones de los espetros detetados de los remanentes de supernova
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Figura 4.27: Esquema de la estrutura de la onda de hoque radiativa.y de los objetos Herbig-Haro on respeto a aquellos predihos por modelos de emisiónen estado estaionario. Existe, además, una gran evidenia observaional doumentada deello, partiularmente uando los datos en ultravioleta y en el óptio son ombinados. Enla referenia [45℄ se puede enontrar un listado extenso de ellas.Finalmente, ya que hemos empleado el formalismo de Chevalier e Imamura para elanálisis de la inestabilidad osilatoria, empleando así una ley de potenia para el RPL que�ja el exponente de la densidad de materia en 2 y no generalizando el riterio para otrosvalores de ese exponente (omo sí hiimos para las otras inestabilidades térmias estudia-das), no hemos visto la neesidad de haer representaiones de las regiones de densidad ytemperatura en las que se pueda produir inestabilidad para el tono fundamental y los dosprimeros sobretonos. Diretamente, en el Capítulo 5, nos hemos restringido al análisis delos riterios de inestabilidad para los dos experimentos estudiados.
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5 Análisis de experimentos.
5.1 Introduión.Este apítulo está dediado íntegramente a la simulaión, estudio y análisis de propieda-des mirosópias de plasmas onstituidos por elementos y en ondiiones típias de iertostipos de experimentos de Astrofísia de Laboratorio. Para ello, se hará uso de todas lasherramientas omputaionales desarrolladas y de los resultados obtenidos en la arateriza-ión que se realizó de plasmas de los elementos típios involurados en estos experimentos.En partiular, se analizarán ondas de hoque radiativas generadas por láser en lusters degases nobles que reproduen las que se generan en los remanentes de supernova, y también,jets supersónios generados por orriente pulsada que pueden interaionar tanto on elvaío omo on un gas noble y que son típios en las estrellas jóvenes y en núleos degalaxias ativas. En las siguientes seiones se realizará una desripión de ada uno de losexperimentos para a ontinuaión proeder on el análisis mirosópio de los mismos.5.2 Simulaión de ondas de hoque radiativas enremanentes de supernovas.En el primer Capítulo ya omentamos que, ondas de hoque radiativas semejantes,aunque esaladas, a las que se observan en remanentes de supernovas, pueden ser readasfoalizando pulsos de láseres intensos en lusters de gases fuertemente absorbentes. En esteapartado analizaremos las propiedades mirosópias de un experimento en partiular deesta ategoría, haiendo uso de los modelos CR integrados en RAPCAL y de PARPRA.En primer lugar, dediaremos un apartado a ategorizar las ondas de hoque generadas enlusters de forma general para posteriormente araterizar aquellas generadas en el experi-mento que se va analizar, desribiendo, además, el mismo. A ontinuaión presentaremos laaraterizaión mirosópia que hemos heho de la onda de hoque radiativa suponiendoal plasma en estado estaionario [191,208℄ para �nalizar en el último apartado analizandolos efetos no estaionarios y de la radiaión en diha araterizaión [209℄.



144 Análisis de experimentos.5.2.1 Categorizaión de las ondas de hoque generadas en lusters de gases.Una de las mayores ventajas de emplear los lusters de gases omo blano del láseres que inluso on energías de láser moderadas (<1 J) y relativamente bajas veloidadesde la onda de hoque (≈ 10 kms−1), la baja densidad media del gas permite aeder alrégimen de �ujo radiativo [210℄, que se de�ne omo aquel en el que el �ujo radiativo, Frad,es mayor que el �ujo de energía de la materia, Fmat, y por tanto la radiaión juega un papelno despreiable en la evoluión de la onda de hoque, debiendo inluirse el �ujo radiativoen la euaión hidrodinámia de la energía. Esto ourre a temperaturas muho menoresque el régimen dominado por la radiaión, de�nido omo aquel en el que la presión deradiaión exede a la presión material (Prad > Pmat) y en el que la presión de radiaiónin�uiría en la dinámia de la onda de hoque. En las ondas de hoque radiativas, el espesoróptio del medio en el que se propagan también es un parámetro importante [1,211℄. Paraque el �ujo radiativo onsiga esapar de la onda de hoque, el amino libre medio de losfotones, λrad debe ser mayor que una longitud araterístia del sistema, h. Atendiendoal espesor óptio del material que queda por detrás del frente de la onda de hoque y delgas que se enuentra por delante, Drake [210℄ de�nió uatro posibles regímenes: grueso-delgado, grueso-grueso, delgado-grueso y delgado-delgado. Por otra parte, para que la ondade hoque se onsidere radiativa debe ourrir que el tiempo de enfriamiento, tcool, seamenor que el tiempo de transporte onvetivo, tconv = h/vs, donde vs es la veloidaddel sonido en el plasma. Estas ondiiones fueron formuladas en RYU [1℄ para de�nir unrégimen óptiamente delgado y radiativo para experimentos de Astrofísia de Laboratoriodiseñados para simular remanentes de supernova.Las ondas de hoque generadas en lusters de xenón poseen una densidad típia de
5 × 10−4 gm−3 y una temperatura post-hoque de entre 5 y 10 eV. Si se estima el valordel �ujo radiativo, para esas ondiiones típias se obtiene aproximadamente un valor de
1013Jm−2s−1, y el del �ujo de materia, en torno a 1011Jm−2s−1 [42℄. Se observa que elprimero es mayor que el segundo, por lo que el sistema se enuentra en el régimen de �ujoradiativo [1℄. Sin embargo, la presión de radiaión es del orden de 104 Jm−3, siendo lapresión de la materia del orden de 107 Jm−3, on lo que el sistema no se enuentra en elrégimen donde domina la radiaión. El uso de xenón, al ser un elemento de alto númeroatómio, presenta la ventaja de alanzar ese régimen on veloidades inluso tan bajas omo10 kms−1 [42℄ frente a otros experimentos que utilizando plástio sólido, neesitan alanzarveloidades de la onda de hoque del orden de 100 kms−1 para entrar en el régimen de�ujo radiativo (lo que implia emplear láseres on energías del kJ). Las pérdidas radiativasllevan a un pre-alentamiento importante del gas que se enuentra por delante del frentede la onda de hoque así que se espera que el material aliente y de baja densidad a amboslados del frente sea óptiamente delgado a la radiaión, lasi�ando así a estas ondas dehoque radiativas en el régimen delgado-delgado [42℄.



Simulaión de ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 1455.2.2 Caraterizaión de las ondas de hoque.Consideraremos ahora el experimento objeto de análisis. El experimento se llevó a aboon el láser THOR de la Universidad de Texas [41℄. Se irradió on un láser, de energía entorno a 400 mJ y uya duraión del pulso era de femtosegundos, un gas de lusters dexenón uya densidad ambiente era de 1.6 × 10−4 gm−3. El heho de emplear lusters sedebe a que aunque el gas tenga una densidad baja, ésta en el interior del luster es elevadaon lo que inrementa onsiderablemente la absorión de la energía depositada por el láserreando así un �lamento de plasma aliente (Te ≈ keV) y on una densidad de energíaelevada (≈ 108) Jm−3 [20℄. A ontinuaión y rápidamente este �lamento explota en el gasambiente formando así una onda de hoque expansiva ilíndria on un número de Mahelevado [34℄ que a medida que se va expandiendo va inorporando materia del gas ambiente(blast wave) y que es típia de los remanentes de supernova.La evoluión y morfología de las ondas de hoque expansivas de este experimento fueronmonitorizadas usando ténias de imagen de interferometría y Shlieren. Las imágenesdel plasma fueron tomadas on una resoluión de aproximadamente 10µm iluminándoloon un pulso sonda orto dirigido perpendiularmente al eje de simetría del �lamento delplasma. Los interferogramas fueron obtenidos usando un interferómetro de Mihelson yproporionaron la informaión sobre la fase que fue diretamente transformada a densidadeletrónia absoluta en funión del radio, permitiendo así imágenes diretas, resueltas enel tiempo, de la estrutura ompleta de la onda de hoque. Complementariamente a lainterferometría, la obtenión de imágenes por la ténia de Shlieren, que se basa en elprinipio de que la luz sigue una trayetoria retilínea a menos que inida sobre un obstáuloo se produza un ambio en las propiedades óptias del medio, proporionó una medida parala derivada espaial de la densidad eletrónia. Se trata así, de una ténia muy sensible alas modulaiones del frente de la onda de hoque y al preursor ionizado radiativamente.Informaión más detallada aera de estos métodos de imagen se puede obtener en [212℄.Una imagen típia obtenida por la ténia Shlieren de las ondas de hoque generadas eneste experimento a 17 ns desde su iniio, junto on el per�l radial de la densidad eletróniaobtenida por interferometría puede verse en 5.1, imagen extraída de [41℄. En la �gura, elfrente de la onda de hoque se ve omo una línea brillante y el preursor radiativo se puedeobservar en el gas que está por delante del frente de la onda. En la �gura 5.2 se presentael per�l de la densidad radial de la onda de hoque ompleta para diferentes instantes detiempo obtenidas por interferometría.A partir de las imágenes de la ténia Shlieren se obtuvo también la trayetoria yel espesor del frente de la onda de hoque. De auerdo on ellos, la onda de hoque estáompletamente onstituida para instantes de tiempo entre 4 - 6 ns y puede ser ompleta-mente araterizada midiendo el parámetro de desaeleraión, n, a partir de los datos dela trayetoria para instantes posteriores y haiendo un ajuste por mínimos uadrados onfuniones del tipo R(t) = βtn, siendo R(t) la posiión radial del frente de la onda. De este
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 Figura 5.1: Imagen Shlieren (izquierda) de la onda de hoque a 17 ns y el orrespondiente per�lradial de la densidad eletrónia (dereha) obtenido por interferometría.
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r  Figura 5.2: Estrutura de la onda de hoque en funión del tiempo.estudio se onluye que la trayetoria evoluiona a través de dos fases distintas: (i) unafase fuertemente radiativa entre 7 y 30 ns en la que n = 0.39 ± 0.01 y en donde se estimaque la fraión de energía radiada está entre el 90% - 100% de todo el �ujo de la energíaentrante [35℄ y (ii) una segunda fase, donde el material por el que ya ha pasado la ondade hoque está más frío y entones las pérdidas de energía por radiaión se vuelven menosimportantes lo que ondue a que la onda de hoque revierta en una trayetoria en dondese onserva la energía, on n = 0.51 ± 0.01.A partir de los per�les de densidad eletrónia obtenidas de los interferogramas, seestudió también la ompresión de la apa de material justo detrás del frente midiendo su



Simulaión de ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 147grosor (obtenido omo la anhura ompleta a la mitad de altura del máximo de la densidadeletrónia). La pérdida de energía que sufre una onda de hoque que radía intensamenteprodue una reduión del índie politrópio haiendo entones al gas más ompresible yadelgazando la apa del material omprimido. Como se ve en la �gura 5.2, hay un periodoiniial de hasta aproximadamente 30 ns en donde el grosor de esta apa no aumenta, loque se orresponde on la fase fuertemente radiativa. A ontinuaión, el gas está más fríoy radía menos volviéndose más difíil de omprimir. Por tanto hay un ensanhamiento dela región de material omprimido a medida que se expande.A partir de este estudio, se pudo alular la ompresibilidad de la apa de materialdetrás del frente, de�nida omo el oiente entre las densidades de materia de la apa om-primida y la ambiente, c = ρcapa/ρamb. La ompresibilidad se obtiene, experimentalmente,omo el oiente entre el espesor de la apa y el radio del frente de hoque, y en este asosu valor es dos [41℄. La ompresibilidad puede ser también alulada empleando la relaiónde onservaión de energía a través de la disontinuidad que es el frente [213℄. El índiepolitrópio, γ, en un gas parialmente ionizado, omo es el aso de la onda de hoque, esmenor que el valor del gas ideal, 5/3, ya que el gas está ionizado y además emitiendo radia-ión. Habitualmente esto impliaría un aumento de la ompresión del material omprimidopor enima del valor límite para el aso de una onda de hoque intensa en un gas ideal,
c = (γ+1)/(γ− 1) = 4. El heho de que en este aso la ompresión que se obtiene sea máspequeña e igual a dos se debe a que el pre-alentamiento del gas por delante del frente dehoque redue drástiamente el número de Mah y por tanto ontradie la aproximaiónde hoque intenso [37℄. A partir del onoimiento de la ompresibilidad y de la densidadeletrónia se obtiene la ionizaión media para los puntos de la apa omprimida. Para laregión del gas ionizado por delante del frente de hoque el valor de la ionizaión media esdiretamente obtenido del per�l de densidad eletrónia ya que la densidad ambiente esonoida.Por otro lado, la ompresión de la apa de material detrás del frente hae que este seasuseptible a inestabilidades espaiales omo la sobre-estabilidad de apa delgada produ-ida por presión [214℄. Esta se supone que ourre en apas altamente omprimidas debidoa una desompensaión entre la fuerza de presión térmia detrás del frente, dirigida per-pendiularmente y de forma loal a este, y la fuerza que ejere el material por el que sepropaga la onda de hoque, dirigida antiparalelamente a la direión del movimiento. Estematerial se mueve entre los altibajos del frente ausando osilaiones que evoluionan enel tiempo siguiendo una ley de potenias. Para la apariión de esta inestabilidad, el índi-e politrópio del gas debe tener un valor inferior a 1.2 y la ompresión debe ser mayorde 10 [42℄. Estas ondiiones pueden ser alanzadas a través de pérdidas de energía porradiaión, aunque omo esta inestabilidad es un proeso dinámio puede ourrir tambiénualquiera que sea el meanismo que haga que se veri�quen las dos ondiiones anteriores.Sin embargo, en este experimento estas inestabilidades no fueron observadas. Laming yGrun [214℄ expliaron la ausenia de las mismas en los primeros experimentos de Edwards



148 Análisis de experimentos.et al. [37℄ on xenón mostrando que para poder obtenerlas son neesarias veloidades de laonda de hoque superiores a 25 kms−1. En este experimento las veloidades son menores,omo ya se ha omentado anteriormente, y eso podría justi�ar su no deteión, aunquese ha omprobado que inluso alanzando esas veloidades empleando láseres más energé-tios, el prealentamiento del gas que está por delante del frente evitará que se alanenvalores tan elevados de la ompresibilidad, on lo que, en las ondas de hoque en xenón,no es esperable la apariión de este tipo de inestabilidades [42℄.Los blast waves radiativos pueden exhibir también otro tipo de inestabilidades, de-nominadas inestabilidades osilatorias por enfriamiento radiativo [45, 90℄, desritas en elapartado 4.8.2. Como se explió en los apítulos 1 y 4, es omún en plasmas óptiamentedelgados estudiar este tipo de inestabilidad analizando el RPL o la funión de enfriamiento,
Λ que se obtiene omo la pérdida de potenia por radiaión dividida por las densidadesde eletrones y de iones. Como se omentó, uando esta se puede expresar de forma lo-al omo una ley de potenias de la temperatura eletrónia Λ(Te) ∝ T β

e , on β < 0.8entones debería ourrir esta inestabilidad, que se observa omo una osilaión temporalen la veloidad en el frente de la onda de hoque. Adelantamos que, en este experimentodihas inestabilidades no fueron observadas, debido probablemente, y tal omo se expliaposteriormente, a que la temperatura en la región de enfriamiento justo detrás del frentedel hoque no era lo su�ientemente elevada.5.2.3 Análisis de las propiedades mirosópias de la onda de hoqueradiativa para plasmas en situaión estaionaria.5.2.3.1. Estimaión olisional-radiativa de la temperatura eletrónia del blast wave.Ya se ha omentado que en el experimento bajo análisis, los datos obtenidos experi-mentalmente fueron los per�les de densidad eletrónia y de ionizaión media para variosinstantes de tiempo, on resoluión en la oordenada radial. Sin embargo, la temperaturano fue diagnostiada. Hemos proedido a la determinaión de la misma haiendo uso denuestro modelo CR en estado estaionario proediendo de la siguiente manera [208, 215℄:a partir de las bases de datos de ionizaión media que hemos generado, proedimos a rea-lizar el ajuste polinómio de la propiedad empleando el ódigo PARPRA (reordar quePARPRA inluye una apliaión justo para desarrollar la diagnosis de la temperatura ele-trónia en este tipo de experimentos). Este ajuste fue el empleado para la obtenión delmapa de ionizaión media presentado en la �gura 4.10, imponiendo un error del 0.1%. Laionizaión media queda así omo una funión de la densidad y temperatura eletrónias
logZ(ne, Te) =

N
∑

i=0

M
∑

j=0

Cij(log ne)
i(log Te)

j (5.1)El número de polinomios requerido para ajustar el rango ompleto de ondiiones fuede 4. Haiendo uso de este ajuste, la temperatura diagnostiada es aquella que, para una



Simulaión de ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 149densidad eletrónia dada, proporiona una ionizaión media que se diferenia on la ex-perimental omo máximo un 0.1%. En los per�les de densidad eletrónia obtenidos apartir de los interferogramas presentados en la �gura 5.2, se observan �utuaiones debidoa ser medidas experimentales. Con el �n de evitarlas en la estimaión de la temperaturarealizamos un ajuste previo de dihos per�les usando funiones gaussianas. En la �gura 5.3presentamos los per�les suavizados resultantes de la densidad eletrónia y de la ionizaiónmedia. En esta última �gura observamos que la ionizaión media alanza valores máximosde 9, lo que supone un 16.67% de ionizaión relativa, esto es baja ionizaión.

Figura 5.3: Ajustes on funiones de Gauss de los per�les de densidad eletrónia e ionizaiónmedia experimentales para varios instantes de tiempo.Con todo ello estimamos la temperatura eletrónia en funión de la oordenada radialpara los instantes de tiempo disponibles experimentalmente, tal y omo se muestra enla �gura 5.4. La temperatura más alta se orresponde on la temperatura del frente delhoque. En este experimento, debido a la máxima energía que puede depositar el láseren el gas, la temperatura eletrónia máxima que se puede alanzar es de en torno a 20eV y nuestra simulaión numéria veri�a esa restriión, ya que el valor más alto se dapara el frente del hoque a los 3 ns y es de entorno a 17 eV. Como se observa en la�gura, la temperatura del hoque deae on el tiempo debido a la pérdida de energía porradiaión. Esta última ioniza el gas que se enuentra por delante del frente lo que provoaque se genere el preursor radiativo. La absorión será más importante para las regionesdel preursor radiativo que se enuentren más próximas al frente del hoque y por tantohabrá una disminuión de la temperatura del plasma a medida que nos alejamos de él, taly omo se observa en la �gura. Podemos observar también de las �guras 5.2 y 5.4 que, enel preursor radiativo, para los puntos más alejados del frente (R ≥ 0.11 m) la densidad ytemperatura eletrónias, y por tanto la ionizaión media, no varían on el tiempo. Como



150 Análisis de experimentos.el preursor radiativo está generado por la radiaión esto podría indiar que en esa regiónla radiaión inidente es la misma para ualquier instante de tiempo.

Figura 5.4: Diagnosis de la temperatura eletrónia del blast wave para diferentes instantes detiempo.
5.2.3.2. Análisis de las propiedades mirosópias de la región de enfriamiento y del frentede la onda de hoque.Una vez que hemos determinado la temperatura del blast wave y onoemos su densidadpodemos realizar el análisis mirosópio del mismo. En primer lugar, haremos un análisisdel régimen termodinámio del plasma que se enuentra en la apa de enfriamiento justodetrás del frente del hoque. Para ello nos serviremos del mapa de xenón presentado en elCapítulo 4 (�gura 4.6) obtenido on PARPRA. La densidad de materia en la apa posterioral frente del hoque es 3.2× 10−4 gm−3 y, de auerdo on la �gura 5.4, las temperaturasvan desde los 4 hasta los 17 eV omo máximo. De auerdo on el mapa termodinámio, paraesa densidad de materia, a temperaturas inferiores a 8 eV el plasma podría onsiderarseen ETL y a temperaturas superiores, en NETL. Esto impliaría que el plasma en la regiónde enfriamiento estaría en ETL para tiempos posteriores a 21 ns y para tiempos menoresen NETL. Con respeto al plasma en el preursor radiativo, la densidad de materia es
1.6 × 10−4 gm−3 y las temperaturas serían siempre menores de 8 eV, lo que, de auerdoon el mapa termodinámio, impliaría ETL para todos los instantes de tiempo registrados.



Simulaión de ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 151Para el aso del frente del hoque hemos realizado una estimaión de la temperatu-ra suponiendo ETL, esto es haiendo uso de las euaiones de Saha-Boltzmann (SB). Laomparaión on la estimaión realizada haiendo uso del modelo olisional-radiativo enestado estaionario (CRSS) se presenta en la �gura 5.5 junto on la pérdida de poteniaradiativa alulada on ambos modelos. Se observa que para el instante de tiempo de 21 nsy tiempos posteriores la temperatura que proporionan ambos modelos es prátiamentela misma, lo que onuerda on lo que habíamos onluido a partir del mapa termodi-námio. Por otra parte, para los instantes iniiales se ven laras diferenias entre ambosálulos. Por ejemplo, a 3 ns las estimaiones CRSS y SB de la temperatura son 17.38eV y 16.20 eV, respetivamente, esto es una diferenia en torno al 7.3%. Si observamos elomportamiento de la pérdida de potenia radiativa, vemos diferenias más notables entreambas simulaiones y también que aunque a 21 ns las temperaturas proporionadas porambos álulos son asi idéntias no ourre así on el RPL. A pesra de que ambos modelosproporionan similares ionizaiones medias y distribuiones de poblaiones iónias en eseinstante, los niveles exitados pueden no enontrarse en ETL y de ahí la diferenia en estaantidad. Por tanto, podemos onluir que solo para instantes de tiempo posteriores a 40ns, una simulaión ETL del frente del hoque proporionaría resultados muy similares alos del modelo NLTE en estado estaionario tanto en la temperatura eletrónia omo elRPL.
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Figura 5.5: Comparaión entre los álulos de SB y CRSS de las temperaturas del frente delhoque y de su pérdida de potenia por radiaión (RPL) para varios instantes detiempo.Para las ondiiones de densidad de materia en onsideraión y en el rango de tempe-raturas 1 - 20 eV se presentaron las abundanias relativas de los estados de arga en la



152 Análisis de experimentos.�gura 4.11. De auerdo on la �gura, observamos que, en este rango, el estado de ionizaiónmayor es el Xe+12, por lo que el xenón, en este experimento, se enuentra poo ionizado.En el apartado anterior se estableió que los blast waves generados en lusters de gasespodían ser lasi�ados desde el punto de vista del espesor óptio omo delgado-delgado.Se había llegado a esa onlusión omparando el amino libre medio del fotón en el plasmaon un tamaño araterístio del mismo. En este punto, hemos realizado un estudio másdetallado de esta a�rmaión. Para la apa de materia omprimida detrás del frente delhoque, hemos omparado el amino libre medio del fotón, alulado omo la inversa dela opaidad media de Plank multipliada por la densidad de materia, on el espesor de laapa,D, que se onoe experimentalmente, y la omparaión la hemos heho para diferentesinstantes de tiempo, la ual se presenta en la �gura 5.6. Para el álulo del amino libremedio hemos supuesto el plasma en la apa homogéneo on la temperatura del frente delhoque. De la �gura se onluye que λrad >> D lo que orrobora que la región hoada esóptiamente delgada.

Figura 5.6: Comparaión entre el amino libre medio del fotón y la anhura a la mitad de alturadel máximo de la apa del hoque (D) para varios instantes de tiempo.Aún así, esta última omparaión sigue siendo entre magnitudes promediadas, y así,el siguiente paso en nuestro estudio ha sido analizar la in�uenia o no de los efetos deopaidad en la simulaión inétia de las poblaiones. Esto se ha heho a través del uso denuestro modelo CRSS inluyendo ahora los efetos de opaidad a través del formalismo delfator de esape, tal y omo se desribe en el Capítulo 2, suponiendo el plasma homogéneonuevamente y on la temperatura y densidad del frente del hoque y onsiderando el



Simulaión de ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 153plasma de geometría ilíndria, on el radio del ilindro igual a la anhura a la mitad dealtura del máximo del frente del hoque. En la �gura 5.7 omparamos las poblaiones delas distribuiones iónias para diferentes instantes de tiempo, inluyendo o no efetos deopaidad.
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Figura 5.7: Comparaión entre las abundanias relativas de los iones aluladas inluyendo o noefetos de opaidad en las euaiones de tasas, para diferentes instantes de tiempo.En la �gura, lo primero que se deteta es que las abundanias relativas y las distribu-iones de arga iónias son prátiamente las mismas para instantes de tiempo mayoreso igual a 20 ns, y por tanto los álulos inétios de poblaiones para esos instantes noson sensibles a los efetos de opaidad, esto es, el plasma es óptiamente delgado. Para losinstantes de tiempo de 3 y 11 ns se observa que la autoabsorión del plasma ondue a unaumento de la ionizaión media, lo ual es un resultado esperado, siendo este omporta-miento más notorio a los 3 ns. Así, para ese instante, las ionizaiones medias aluladason o sin efetos de opaidad son 9.32 y 8.92, respetivamente (una diferenia relativa del
4.3%) mientras que para t = 11 ns son 8.06 y 7.80, respetivamente (una diferenia rela-tiva del 3.2%). Por tanto, para los primeros instantes de la onda de hoque existe iertoefeto de absorión que hae variar las poblaiones (sobre todo a t = 3 ns), aunque dihosambios no son muy notables. Además, los efetos reales de opaidad serían menores delos obtenidos aquí puesto que nuestro modelo de fator de esape al ser 1D y suponer,por tanto, las otras dos dimensiones in�nitas, podría sobrestimar esos efetos. Inluso así,hemos omprobado que el álulo inluyendo autoabsorión en la inétia de poblaionesno afeta sensiblemente ni a la opaidad ni a la emisividad monoromátias, tal y omo se



154 Análisis de experimentos.puede observar en la �gura 5.8 donde se omparan estas propiedades para el instante detiempo 3 ns, suponiendo el plasma grueso o delgado. Esta propiedades radiativas son muysensibles a los ambios en las poblaiones de los niveles o on�guraiones atómias. Portodo ello, podemos onluir que la aproximaión de plasma óptiamente delgado para laregión posterior al frente del hoque es adeuada para el álulo de las poblaiones ióniasy propiedades radiativas tanto monoromátias omo medias.
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Figura 5.8: Comparaión entre las emisividades y opaidades monoromátias del material ho-ado suponiéndolo óptiamente grueso o delgado, para el instante de tiempo 3 ns.Otra uestión diferente es si la autoabsorión modi�a a la intensidad espeí�a que sepropaga a través de la apa hoada y que �nalmente es emitida por el frente del hoque.Para analizar esto, hemos supuesto nuevamente que el plasma en esta apa es homogéneoy además que la funión fuente no ambia on la posiión. Para el análisis del transportede radiaión, hemos onsiderado que la geometría es plana, de espesor D. Entones, laintensidad espeí�a que sale del frente del hoque medida a lo largo del rayo es
Iν(D) = Iν(0)e

−τν (D) + Sν

(

1− e−τν(D)
) (5.2)on τν(D) el grosor óptio de un medio de anhura total D medido a lo largo del rayo yviene dado por

τν(D) =

∫ D

0
κν(s)ds (5.3)Hemos supuesto que, en la apa detrás del frente del hoque, la intensidad iniial esero, esto es Iν(0) = 0. En la �gura 5.9 mostramos los álulos de la intensidad espeí�a adistintos instantes de tiempo inluyendo autoabsorión de la radiaión por el plasma o no,esto es suponiendo al plasma óptiamente delgado para todo el rango de freuenia del fo-tón. A partir de la �gura se observa que la autoabsorión redue algunos de los prinipales



Simulaión de ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 155pios de la intensidad (en aquellas freuenias en las que el plasma no es ompletamen-te delgado), sobretodo en los primeros instantes de tiempo, lo que onuerda on lo queobtuvimos al analizar las abundanias relativas de las espeies iónias en el plasma. Sinembargo, exepto en esos poos pios, en general los efetos de la opaidad no ambiansensiblemente la intensidad espeí�a por lo que, por tanto, asumir al plasma omo óptia-mente delgado es también una buena aproximaión para el álulo del transporte radiativoen la apa de material hoado.
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Figura 5.9: Intensidad espeí�a del frente de la onda de hoque a diferentes instantes de tiempoinluyendo auto-absorión (Abs) o no (No abs).En lo que se re�ere al arater radiativo de este experimento, se omentó previamenteque de auerdo on RYU [1℄, el blast wave será radiativo si su tiempo de enfriamientoradiativo es menor que el tiempo de transporte onvetivo. En la �gura 4.25 del Capítulo



156 Análisis de experimentos.4 se presentaban los tiempos de enfriamiento radiativos para el xenón en un rango detemperaturas que ubre el de este experimento. En este experimento, la densidad estaríapróxima a 3 × 10−4 gm−3 y es por tanto la urva asoiada a esa densidad en la que nos�jaremos en la �gura. El tiempo onvetivo depende de la veloidad del sonido en el medioque se enuentra por delante del frente del hoque. Suponiendo que el material no hoadoes un gas ideal, la veloidad del sonido se puede esribir omo:
cs =

√

γRTe

A
(5.4)donde γ = 5/3 y R es la onstante de los gases ideales. Suponiendo que la temperaturadel gas ambiente prealentado por la radiaión y que esapa del frente del hoque estáen el rango 1 - 5 eV, el tiempo de transporte onvetivo está en torno 10−6 s. Por tanto,omparando on él los tiempos de enfriamiento del xenón de la �gura 4.25, observamosque, para todo el rango de temperaturas de interés en estos experimentos y para todas lasdensidades, el tiempo de enfriamiento es bastante menor que el onvetivo y por tanto elblast wave es radiativo. Este resultado está on�rmado a través de la omparaión de lapérdida de potenia radiativa (por unidad de longitud) alulada usando RAPCAL on laenergía inétia que le entra al blast wave por unidad de tiempo [35℄ obteniendo los valoresde 3 × 109 y 2 × 108 Jm−1s−1 [20℄, respetivamente. Por tanto, la onda de hoque emitemás energía por radiaión que la antidad de energía inétia que le llega. Estos resultadosestán de auerdo on las observaiones experimentales, donde se deteta que estos blastwaves son radiativos.Antes de ontinuar, nos gustaría resaltar que los resultados y las onlusiones queestamos obteniendo sólo son apliables uando los tiempos experimentales son mayoresque los tiempos de ionizaión. Con el �n de delimitar esas regiones hemos representado enla �gura 5.10 los tiempos de ionizaión para el ion on estado de arga más próximo a laionizaión media, alulados on nuestro modelo CRSS, para el rango de temperaturas deeste experimento (1 - 20 eV) y para varias densidades posibles en el mismo.La densidad de materia de la apa hoada está próxima a 5 × 10−4 gm−3 y es enesa densidad donde nos vamos a �jar. Los tiempos típios en este experimento van desdelos 3 a los 100 ns. De auerdo on la �gura 5.4, el frente de la onda de hoque tiene unatemperatura de 17 eV y la región delgada justo detrás, que estamos onsiderando on unaanhura medida a la mitad de la máxima altura, tiene temperaturas omprendidas entre17 y 12 eV. Atendiendo a la �gura 5.10, los tiempos de ionizaión orrespondientes a esadensidad y esas temperaturas son inferiores al ns on lo que son menores que los tiemposexperimentales. Para el instante de 11 ns, las temperaturas del frente del hoque y de laapa de enfriamiento se enuentran en el rango 14 - 8 eV. De la �gura 5.10, se obtiene que lostiempos de ionizaión orrespondientes son bastante menores que el tiempo experimental(del orden de 10−8 s). Y ourre lo mismo para instantes posteriores. Podemos por tantoonluir que nuestro estudio es adeuado ya que el tiempo de ionizaión es menor que elexperimental.
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Figura 5.10: Tiempo de ionizaión para el ion on estado de arga más próximo a la ionizaiónmedia para varias temperaturas eletrónias y densidades de materia.5.2.3.3. Análisis de las inestabilidades osilatorias por enfriamiento radiativo del frentede la onda de hoque.Finalizaremos el estudio del frente del hoque y de la región de enfriamiento analizandola posibilidad de la apariión de inestabilidades por enfriamiento radiativo en el frente. Yase ha omentado (apartado 4.8.2) que, es muy omún en el ampo de la Astrofísia y parael estudio de las inestabilidades, suponer que la pérdida de potenia radiativa puede seresrita loalmente omo RPL ∝ ρ2T β
e , on lo que el frente del hoque es suseptible aque apareza dihas inestabilidades si β veri�a que es menor o igual a 0.8 [203,216℄. Estaaproximaión para el RPL es orreta para Equilibrio Corona o uando la omponente quedomina la pérdida radiativa es la ontribuión libre-libre, situaiones que se dan en muhasoasiones en esenarios astrofísios pero que no tiene por qué ser así en los experimentosde laboratorio. Por ello, lo primero que hemos heho es omprobar si la pérdida de po-tenia radiativa puede expresarse loalmente de esta forma en los rangos de ondiionesexperimentales bajo análisis. En la �gura 5.11, hemos representado RPL/ρ2 para variastemperaturas eletrónias frente a la densidad de materia para el xenón y para el kriptón,ya que también se han heho experimentos de blast waves radiativos on lusters de esteúltimo elemento [20, 43℄. De la �gura, se deteta que en la región 15 - 20 eV el oientees prátiamente independiente de la densidad. Para el resto de temperaturas, el oientepresenta una dependenia asi lineal on la densidad de materia, esto es, una dependenia



158 Análisis de experimentos.débil. Por tanto, y de forma aproximada, se puede expresar RPL ∝ ρ2T β
e de forma loalpara ambos elementos, por lo que podemos analizar la apariión de las inestabilidadesestudiando exlusivamente β.
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Figura 5.11: Coiente entre el RPL y ρ2 para Kr y Xe, para varias temperaturas eletrónias,frente a la densidad de materia.En la �gura 5.12 hemos representado la funión de enfriamiento, Λ, (obtenida omo
RPL/ρ2) frente a la temperatura para varias densidades para mostrar la forma de la urvaya que el exponente β se puede obtener omo

β =
d(log Λ)d(log Te)

. (5.5)Nosotros hemos obtenido el oe�iente β haiendo uso de las parametrizaiones polinó-mias del RPL realizadas on PARPRA. En la tabla 5.1 se detallan los rangos de densidady temperaturas en los que se veri�a que el exponente es menor que 0.8 y que por tanto lasinestabilidades por enfriamiento pueden apareer. De la tabla se desprende que para la den-sidad de 5×10−4 gm−3, que es aproximadamente la densidad de la región de enfriamientode este experimento, la apariión de la inestabilidad aparee a mayores temperaturas parael xenón que para el kriptón. Para este último, el rango de temperaturas estaría entre los10 y los 16 eV, lo ual está de auerdo on la deteión de osilaiones del frente del hoquede blast waves generadas experimentalmente en kriptón [20,43℄. Para el xenón, el rango espara temperaturas mayores a 17 eV, las uales no se logran en este experimento de auerdoon la diagnosis de temperatura que hiimos on PARPRA, y este resultado onuerda onque no se hayan detetado tampoo experimentalmente [43℄.
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Figura 5.12: Funión de enfriamiento para el Kr y el Xe para varias densidades de materia frentea la temperatura eletrónia.Tabla 5.1: Rangos de temperatura eletrónia en los que β ≤ 0.8 para varias densidades demateria.
ρ (gm−3) Kr Xe

10−5 Te ≥ 7eV 6eV≤Te ≤ 13eV
5× 10−5 8eV≤Te ≤ 18eV 8eV≤Te ≤ 11eV, Te ≥ 16eV
10−4 9eV≤Te ≤ 17eV 8eV≤Te ≤ 10eV, Te ≥ 16eV

5× 10−4 10eV≤Te ≤ 16eV Te ≥ 17eV
10−3 11eV≤Te ≤ 16eV Te ≥ 18eV5.2.3.4. Estudio del preursor radiativo.Hasta este punto, hemos analizado el frente del hoque y el plasma que se enuentra enla región de enfriamiento justo detrás del frente. A ontinuaión presentamos el análisis quehemos realizado del preursor radiativo. Lo primero que observamos a partir de la �gura5.4 es que para la región del preursor radiativo que se enuentra más alejada del frente delhoque, esto es R > 0.11 m, la temperatura y la densidad eletrónia son prátiamenteindependientes del tiempo, lo que implia que esa región se puede onsiderar en estadoestaionario. Obviamente, la variaión de las ondiiones será mayor en el tiempo uantomás nos aerquemos al frente del hoque porque esa región está más in�ueniada por laradiaión emitida desde la onda de hoque radiativa, que irá ambiando on el tiempo.Como vimos anteriormente, el plasma en la región de enfriamiento puede ser onsideradaomo óptiamente delgada. El plasma en el preursor radiativo tiene una densidad menorque esta apa y por tanto la autoabsorión será menos importante, por lo que el plasma



160 Análisis de experimentos.del preursor radiativo también puede ser onsiderado omo óptiamente delgado. Sinembargo, omo sabemos, el origen del preursor radiativo es la ionizaión del plasma quese enuentra por delante del frente del hoque debido a la radiaión que esapa de este, y portanto, el preursor radiativo debe ser óptiamente grueso para algunas regiones espetralesde esa radiaión. Hemos analizado la absorión de la intensidad espeí�a emitida por elfrente del hoque por parte del preursor radiativo. Para haer el estudio de una formamás senilla hemos dividido el preursor radiativo en regiones homogéneas araterizadaspor una temperatura y densidad eletrónias promedio. En la �gura 5.13, presentamos laestrutura de dihas regiones para el instante de tiempo 3 ns. Esta división y para esteinstante, será la que utilizaremos para el análisis de la absorión por el preursor radiativo.
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 Figura 5.13: División en apas o regiones, layers, del preursor radiativo para t = 3 ns. Latemperatura está en eV y la longitud de ada región, D, en µm.Las temperaturas eletrónias del preursor radiativo fueron estimadas también onnuestro modelo CRSS y, de auerdo on el mapa termodinámio del xenón de la �gura 4.6,para la densidad de materia del preursor (1.6× 10−4 gm−3), la aproximaión de ETL esválida para temperaturas inferiores a 8 eV. De auerdo on la �gura 5.4 las temperaturasdel preursor son menores y por tanto la aproximaión ETL es una buena aproximaiónpara analizarlo. Supondremos que el preursor radiativo ya está generado por la radiaiónque proviene del frente del hoque en ese instante de tiempo y estudiaremos ómo absorbela radiaión que el hoque ontinúa emitiendo en ese instante. La intensidad espeí�a esalulada on la euaión (5.2), pero ahora la intensidad iniial en ada elda no es ero.Para la región 1 esa intensidad es la que proviene del frente del hoque, mientras que paralas demás regiones, esa intensidad orresponde a la saliente de la región previa.En la �gura 5.14 hemos representado los espesores óptios monoromátios de algunasde las regiones del preursor. Una región será óptiamente delgada si su espesor óptio esmenor que la unidad. De la �gura se observa que el preursor radiativo es óptiamentedelgado para asi todo el rango de energías del fotón, exepto para algunas pequeñasventanas. Esas ventanas se desplazan haia valores menores de energía del fotón a medidaque nos alejamos del frente del hoque, esto es a medida que el número indiador de laregión aumenta, resultado este esperable puesto que al alejarnos del frente la temperaturade la región disminuye y por tanto también la ionizaión media. Así, la región 1 absorbela energía emitida por el frente del hoque en las energías entorno a 20 y a 80 eV. En lasapas 3 y 6 se absorberán aquellos fotones on energías en torno a 20 eV mientras que enla última región se absorben fotones on energías omprendidas entre 10 - 20 eV y una



Simulaión de ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 161ventana entorno a 30 eV. En todos estos asos, la región espetral orresponde al XUV.Por otra parte, de la �gura se desprende que los fotones on energías mayores de 100 eV(XUV y rayos X) esapan del preursor sin ser absorbidos.
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    Figura 5.14: Espesores óptios monoromátios para algunas de las apas o regiones del preursorradiativo para el instante de 3 ns.Finalmente, el preursor radiativo también emitirá radiaión ya que se enuentra ioniza-do. Hemos omprobado la importania relativa en la intensidad espeí�a de la radiaiónque atraviesa el preursor radiativo de esta ontribuión respeto a la que proviene delfrente del hoque.En la �gura 5.15 hemos representado la intensidad espeí�a saliente de algunas de lasregiones del preursor para el instante de 3 ns junto on su auto-emisión. Observamos dela �gura que la ontribuión de la auto-emisión es importante sólo para los fotones en el



162 Análisis de experimentos.rango 1 - 30 eV (visible, UV). Sin embargo, tal y omo vimos en la �gura 5.14, en estaregión espetral el preursor radiativo absorbe radiaión así que la autoemisión deberá serinluida en la simulaión de la propagaión de la radiaión por el preursor radiativo y enla simulaión inétia del mismo.
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  Figura 5.15: Intensidad espeí�a y autoemisión de algunas de las apas del preursor radiativopara el instante de 3 ns.
5.2.4 Análisis de la in�uenia del tiempo en el frente del hoque.En el apartado anterior se realizó una estimaión de la temperatura del frente delhoque haiendo uso del modelo NLTE en estado estaionario (que denotaremos en lo quesigue omo EE). En este apartado vamos a realizar la estimaión de la temperatura delfrente del hoque empleando para ello el modelo CR on dependenia temporal (DT). Para



Simulaión de ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 163ello resolveremos las euaiones de tasa on dependenia temporal de auerdo a omo seexplió en el Capítulo 2. Debido a que a partir del experimento sólo se onoen la densidadeletrónia y la ionizaión media para ino instantes de tiempo en el rango de 3 - 83ns, hemos realizado, en primer lugar, un ajuste de ambas antidades usando una funiónpolinómia de orden tres. La alidad del ajuste puede verse en la �gura 5.16. Los erroresometidos en el ajuste son siempre menores del 3%. Un ajuste similar se realizó on ladensidad eletrónia, obteniendo errores similares también.
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Figura 5.16: Ajuste polinómio en funión del tiempo de la ionizaión media experimental.Haiendo uso entones de los per�les temporales de la densidad eletrónia y de laionizaión media proporionados por el ajuste, la temperatura eletrónia fue estimadaen ada instante resolviendo el sistema de euaiones de tasa dependientes del tiempo,euaión (2.16), mediante un proedimiento iterativo que �naliza uando la difereniarelativa entre las ionizaiones medias experimental y teória es menor del 0.1%. En la�gura 5.17 mostramos la temperatura del frente de la onda de hoque en funión deltiempo estimada haiendo uso de los modelo de ETL, el EE y el DT [208℄. Lo primeroque se observa es que las tres simulaiones proporionan temperaturas muy similares paratiempos posteriores a 15 ns. Además, inluso para instantes más tempranos, las difereniasentre las tres temperaturas son pequeñas, sobre todo entre las simulaiones ETL y DT.Así, por ejemplo, a 5 ns las temperaturas dadas por los modelos EE, DT y ETL son 16.50,15.50 y 15.40 eV, respetivamente.
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Figura 5.17: Comparaión de las temperaturas eletrónias del frente de la onda de hoque ob-tenidas on los modelos ETL, EE y DT.Haiendo uso de las temperaturas estimadas on los tres modelos teórios hemos anali-zado las abundanias relativas de los iones obtenidas on ellos. En la �gura 5.18 mostramoslas abundanias para dos instantes de tiempo. Como la ionizaión media es la misma enlas tres simulaiones la ventana de iones que ontribuye es también la misma. A 6 ns sepuede observar que las abundanias obtenidas on los modelos ETL y DT son semejantesaunque el ion más abundante prediho por ambos modelos no onuerda (Xe+9 y Xe+8,respetivamente). Así, aunque las temperaturas estimadas por las simulaiones ETL y DTson bastante similares, de auerdo on la �gura 5.18, existen diferenias en las abundaniasproporionadas por ambos modelos. Por otro lado, la simulaión EE oinide on la DTen lo que se re�ere al ion más abundante pero, sin embargo, existen disrepanias en lasabundanias relativas de los iones. Por tanto, aunque las temperaturas estimadas por lostres modelos a los 6 ns son próximas, se detetan diferenias en las abundanias fraionalesde los iones que ontribuyen a la distribuión del estado de arga (que son, esenialmente,Xe+8, Xe+9 y Xe+10). Por el ontrario, para el tiempo de 23 ns se observa en la �guraun auerdo onsiderable entre las abundanias de los iones obtenidas on los diferentesmodelos.Sin embargo, las abundanias relativas de los iones en el plasma son propiedades prome-dias y un estudio más detallado de las diferenias entre los modelos ETL y NETL requiereun análisis de las poblaiones de nivel atómias. Para ese estudio haremos uso de los b-plots,que fueron presentados y expliados en el Capítulo 4. En la �gura 5.19 se han representado
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 Figura 5.18: Comparaión de las abundanias relativas de los iones en el plasma en el frente delhoque obtenidos on los modelos ETL, EE y DT.los b-plots de los dos iones prinipales, Xe+5 y Xe+6, para las simulaiones EE y DT onrespeto al modelo ETL, a los 23 ns. Se observa que tanto para la simulaión EE omopara la DT solo el nivel fundamental y los primeros estados exitados podrían onsiderarseque han alanzado el ETL. A medida que la energía de la on�guraión atómia aumenta,las diferenias entre los álulos ETL y NETL también lo haen (esta tendenia es másnotable en el ion Xe+6 que en el ion Xe+5). Además, la desviaión del régimen ETL esun poo más importante en el modelo DT que en el EE. Por tanto, aunque a los 23 nslas abundanias relativas de los iones obtenidas on los dos modelos de NETL son muysimilares a las obtenidas en ETL (tal y omo se mostró en la �gura 5.18), se observa,por el ontrario, que para las poblaiones de las on�guraiones atómias en el plasma, laaproximaión ETL no es adeuada, exepto para las menos energétias.Estas diferenias en las poblaiones de las on�guraiones atómias proporionadas porlos diferentes modelos inétios impliarán, omo onseuenia, disrepanias en las propie-dades radiativas espetrales ya que estas son muy sensibles a las poblaiones. En la �gura5.20 se han representado las opaidades y las emisividades monoromátias aluladas onlos tres modelos inétios onsiderados a los 6 y 23 ns. Tanto para las emisividades omopara las opaidades las diferenias son más notables a los 6 ns que a los 23 ns, resultadoesperable atendiendo a las disrepanias obtenidas uando se analizaron las abundaniasrelativas de los iones. Como la ventana de iones que ontribuye a los espetros es la mismaen los tres modelos, las estruturas que se obtienen en los espetros son las mismas, y por
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Figura 5.19: b-plots para las simulaiones EE y DT de los dos iones más abundantes a los 23 ns.tanto, las diferenias entre los modelos están relaionadas on las alturas de los pios y laprofundidad de los valles en las opaidades y en las emisividades. Sin embargo, se observade la �gura que el desauerdo es mayor para la simulaión ETL en los dos instantes, sobre-todo en el espetro de emisividad. Así, a los 6 ns las disrepanias se observan tanto en elespetro de opaidad omo en el de emisividad, mientras que a los 23 ns las diferenias solose detetan para la emisividad, lo que signi�a que el estado fundamental y los exitadosmenos energétios podrían ser onsiderados en ETL pero no los otras on�guraiones ató-mias exitados (de auerdo on lo que se onluyó al analizar los b-plots). Este resultadose mantiene inluso para instantes de tiempo posteriores. En la �gura 5.21 se presenta lapérdida de energía radiativa en funión del tiempo, alulada suponiendo el plasma óp-tiamente delgado, donde se puede observar que las diferenias en la simulaión en ETL



Simulaión de ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 167sólo desapareen para instantes de tiempos posteriores a los 50 ns. Por otra parte, onrespeto a los modelos EE y DT, se observa que ambas simulaiones proporionan simila-res resultados, inluso en los primeros instantes, tanto para las opaidades y emisividadesmonoromátias omo para las opaidades medias y el RPL. 
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Figura 5.20: Comparaión de las opaidades y emisividades monoromátias del frente del hoqueobtenidas on los modelos ETL, EE y DT.Finalmente, también se ha analizado la in�uenia del modelo de inétia de poblaionesen el álulo de la intensidad espeí�a emitida a través de frente de la onda de hoque yaque esta afetará al preursor radiativo. Se ha supuesto que la apa de material hoadoes un plasma homogéneo en el que la funión fuente no varía on la posiión, de geometríaplana on espesor D. Este espesor es alulado omo la anhura ompleta a la mitad dealtura de la apa de material hoado, que es medida experimentalmente y que varía entre
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Figura 5.21: Comparaión del RPL obtenido on los modelos ETL, EE y DT.las 86µm (a los 3 ns) y las 167µm (a los 83 ns) [208℄. La intensidad se alula a partir dela euaión (5.2) suponiendo que la intensidad entrante al material hoado es nula. Enla �gura 5.22 se ha representado la intensidad emitida por el frente de la onda de hoqueen dos instantes de tiempo (6 y 26 ns) alulada on los tres modelos. Como la intensidadespeí�a depende de la emisividad y del oe�iente de absorión, los resultados obtenidosuando analizamos dihas propiedades gobernarán su omportamiento. De nuevo se obser-van las mayores diferenias para los instantes de tiempo más tempranos y también parala aproximaión de ETL. Sin embargo, las intensidades proporionadas por los modelosDT y EE son bastante similares. Por tanto, del análisis ompleto podemos onluir quela temperatura eletrónia, las poblaiones de nivel y las propiedades del material que seenuentra en la región justo detrás del frente de la onda de hoque pueden ser obtenidasusando el modelo EE ya que las diferenias on respeto al DT no son signi�ativas. Estees un resultado interesante ya que este heho redue onsiderablemente la omplejidad delas simulaiones CR y también nos permitiría utilizar las parametrizaiones polinómiasde las propiedades medias del plasma realizadas on PARPRA en EE para posteriores ao-plamientos a simulaiones radiativas-hidrodinámias. Por otra parte, el modelo ETL soloserá �able para tiempos posteriores a los 50 ns.
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Figura 5.22: Intensidad emitida por el material hoado a lo largo de la direión del rayo alu-lada on los modelos ETL, EE y DT.5.2.5 Análisis de la in�uenia del ampo de radiaión en el preursorradiativo.En este apartado se presenta un análisis del efeto del ampo de radiaión que provienedel frente del hoque en las simulaiones CR del plasma del preursor radiativo. Antes denada, hemos estudiado la opaidad en el preursor para su densidad de materia y en elrango de temperaturas 1 - 10 eV que es el que estimamos para el preursor radiativo a partirde la simulaión EE y que se muestra en la �gura 5.4. Así, en la �gura 5.23 mostramos lasopaidades monoromátias para la densidad de materia del preursor radiativo y variastemperaturas del rango omentado. A partir de la �gura se observa que, para el rangode temperaturas de interés, la absorión es muho más pronuniada en dos intervalos deenergías del fotón: en torno a 50 - 100 eV y 10 - 20 eV (XUV). Para las regiones de menorestemperaturas del preursor radiativo el último intervalo de energías es el más importante.La intensidad espeí�a en ada punto del preursor radiativo ha sido alulada em-pleando la euaión (5.2) donde la intensidad iniial es la saliente del frente del hoque.En ada punto, también, se onsidera la radiaión que proviene de puntos anteriores en elpreursor (omo ya se omentó anteriormente la auto-emisión debe también ser onsidera-da). Como la temperatura del preursor va disminuyendo on la distania al frente, hemosdespreiado la radiaión que proviene de los puntos del preursor que estén por delantedel analizado. Por otra parte, las opaidades y emisividades monoromátias del preursorneesarias en la euaión (5.2) fueron aluladas on la temperaturas del mismo estimadason el modelo EE sin inluir proesos induidos por el ampo de radiaión. Un estudio másriguroso requeriría un álulo autoonsistente para estimar las temperaturas inluyendolos proesos radiativos en el modelo CR. Sin embargo, nuestro prinipal propósito es rea-
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Figura 5.23: Opaidad monoromátia esalada en potenias de 10 del preursor radiativo paravarias temperaturas.lizar aquí un análisis ualitativo del efeto de la inlusión de los proesos induidos por laradiaión en los álulos inétios en el preursor radiativo en este experimento ya que noha sido realizado on anterioridad.En la �gura 5.24 presentamos un ejemplo de la intensidad espeí�a a 11 ns en va-rios puntos del preursor radiativo. En partiular se omparan la intensidades espeí�asaluladas en ada punto del preursor radiativo on la emitida por el frente del hoque.Los valores mayores de la oordenada radial implian puntos del preursor radiativo másalejados del frente. A partir de la �gura se observa que hay una ontribuión apreiable dela auto-emisión del preursor en la región de energías del fotón entre 1 - 5 eV que produeun aumento en la intensidad en ese rango. Por otra parte, observamos que la absoriónde la radiaión está fundamentalmente loalizada en la región de fotones 50 - 100 eV paraposiiones más eranas al frente del hoque y por tanto, más alientes, y en la región 5- 20 eV para posiiones más alejadas del frente y por tanto, más frías, regiones ambas deXUV del espetro. Este es un resultado esperable de auerdo a lo observado en la �gura5.23, por tanto el preursor puede ser onsiderado óptiamente delgado para fotones uyasenergías no estén en esos rangos.Como se omentó anteriormente, hemos inluido los proesos induidos por el ampode radiaión en el modelo EE. Para ello vamos a suponer que el ampo de radiaión esplankiano y por tanto lo primero que llevamos a abo es el ajuste de la intensidad espeí�aque se tiene en ada punto del preursor por una funión de Plank. Ya que el preursor
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para dos instantes de tiempo. Para un valor dado de la ionizaión media, la temperaturaeletrónia prediha por el modelo que inluye los proesos radiativos es menor, lo que esoherente ya que estos proesos aumentan la ionizaión del plasma.En la �gura 5.27 hemos presentado una omparaión entre las abundanias relativasde los iones aluladas on y sin ampo de radiaión en el modelo EE para dos instantesy varias posiiones del preursor radiativo. A partir de las �guras 5.26 y 5.27, podemosonluir que el efeto de la radiaión es más importante a 3 ns que a 44 ns, lo que puedeestar relaionado on el heho de que el blast wave irradia de forma más intensa a los 3 ns,omo muestra la �gura 5.21. Así, las diferenias a los 3 ns tanto en la temperatura estimadaomo en las abundanias relativas pueden ser laramente observadas mientras que a los44 ns, aunque se detetan algunas diferenias en las temperaturas estimadas en puntosalejados del frente del hoque, estas disrepanias no son lo bastante grandes omo paraintroduir diferenias en las abundanias relativas. Por lo tanto, la in�uenia de los proesosinduidos por la radiaión en el balane de arga será importante fundamentalmente eninstantes tempranos, uando el blast wave emite radiaión de forma más intensa y deaeráa medida que pasa el tiempo. Anteriormente, habíamos omentado que omo la máximatemperatura alanzada en el preursor radiativo era inferior a 8 eV, de auerdo on elmapa termodinámio del xenón, el preursor podía onsiderarse en ETL. Sin embargo,se omprueba que eso no es ierto para los tiempos menores a 40 ns ya que los proesosradiativos in�uyen en el balane de arga del plasma, lo ual no puede ourrir en ETL yaque esos proesos son despreiables frente a los proesos olisionales, y por tanto en esosprimeros instantes es neesario emplear un modelo EE que inluya proesos radiativos parasimular el preursor radiativo. Solo para tiempos posteriores a 40 ns se puede suponer en



Simulaión de ondas de hoque radiativas en remanentes de supernovas. 173ETL lo ual onuerda on la estimaión del tiempo que tarda el preursor radiativo enalanzar ese estado de auerdo on la referenia [217℄.
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Figura 5.26: Estimaión de la temperatura del preursor radiativo inluyendo, o no, proesosinduidos por el ampo de radiaión en el modelo EE.
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174 Análisis de experimentos.5.3 Análisis de jets supersónios radiativos y de suinteraión on un gas ambiente.En esta seión se aborda el estudio y análisis de las propiedades mirosópias de unjet supersónio de aluminio que se enfría radiativamente y que se puede propagar tanto enel vaío omo en argón, haiendo este último de gas ambiente. El jet fue produido en eldispositivo de potenia pulsada del Imperial College, Londres (Reino Unido), denominadoMAGPIE [72℄. El propósito de los autores fue reproduir en laboratorio los jets generados enla formaión de estrellas jóvenes (los onoidos omo objetos Herbig-Haro) y la interaiónde los mismos on el medio interestelar (el ual es emulado mediante el argón).El análisis que hemos realizado se enuentra laramente dividido en dos partes. Enla primera, hemos heho un estudio de la in�uenia del modelo inétio empleado para ladeterminaión de las poblaiones de nivel atómias en el plasma de aluminio del jet. En par-tiular, hemos empleado nuestros modelos inétios inorporados en RAPCAL en ETL, enNETL en estado estaionario (denotado omo EE) y on dependenia temporal (denotadoomo DT) y suponiendo el plasma omo óptiamente grueso o delgado (esto es, inluyendoo no efetos de reabsorión de la radiaión del plasma en el álulo de las poblaiones).Hemos estudiado la in�uenia de estos modelos en el álulo tanto de propiedades mediasomo son la ionizaión media, la opaidad media de Plank y el RPL y de propiedadesespetrales tales omo la emisividad y opaidad monoromátias y la intensidad espeí�ade la radiaión emitida por el jet [218℄. Este estudio nos permitirá onluir para qué on-diiones de densidad y temperatura (o regiones) del plasma de aluminio en el jet puedenser usados modelos inétios aproximados en lugar de modelos NETL on dependeniatemporal (óptiamente grueso o delgado), puesto que estos últimos son más omplejos yomputaionalmente ostosos. Además, también nos permitirá haer una araterizaiónde propiedades mirosópias del plasma en el jet. Los per�les de densidad y temperaturarequeridos para nuestros álulos inétios no fueron obtenidos experimentalmente si nomediante una simulaión realizada por el ódigo magnetohidrodinámio GORGON [219℄,on lo que el estudio aquí presentado se trata más bien de un postproesado de la simulaiónhidrodinámia.La segunda parte del análisis de nuestro experimento está dediada al estudio deldenominado bow shok que, omo se omentó en el Capítulo 1, es una onda de hoque(radiativa, en nuestro aso) que se genera en la punta del jet al interaionar este onel argón (que emula al medio interestelar). Analizaremos sus propiedades mirosópiasempleando para ello los modelos EE y ETL (los dependientes del tiempo no son posiblesen este aso al no disponer de su�iente informaión de su evoluión en el tiempo a partirde la simulaión hidrodinámia) en funión de la oordenada z y en los dos instantes detiempo en donde hay datos de la simulaión hidrodinámia, 300 y 400 ns. Analizaremostambién el efeto que la radiaión emitida por el jet de aluminio tiene sobre las propiedades



Análisis de jets supersónios radiativos y de su interaión on un gas ambiente. 175mirosópias del bow shok y �nalmente, puesto que se trata de una onda de hoqueradiativa haremos un estudio de la posibilidad de apariión de inestabilidades térmias.5.3.1 Estudio de la propiedades mirosópias del plasma del jet.Antes de pasar a presentar el estudio, se mostrará una breve desripión del experi-mento, de los per�les de densidad y temperatura empleados obtenidos on GORGON, yde la disretizaión espaial en eldas que hemos realizado del jet.5.3.1.1. Desripión del experimento y de la dinámia del jet.Una desripión detallada del montaje experimental puede enontrarse en [55,72,220℄.Nuestro propósito aquí es dar una breve desripión del mismo y de las simulaiones hidro-dinámias realizadas para la obtenión de los per�les temporales y espaiales de densidadde materia y temperatura eletrónia del plasma empleados en nuestras simulaiones nu-mérias de las propiedades mirosópias. Los jets fueron produidos por el dispositivo depotenia pulsada MAGPIE a través de la ablaión de una lámina de aluminio, generán-dose un plasma. Esto se onsigue mediante un pulso de orriente de 1.MA y 250 ns deduraión en una on�guraión radial del Z-pinh. En la �gura 5.28 se muestra un esquemadel montaje que genera el jet y de ómo se introdue el argón en la ámara tomado dela referenia [72℄. La �gura muestra el amino de la orriente elétria (línea disontinua),el ampo magnétio toroidal (�ehas entrantes y salientes al papel) y la direión de lafuerza magnétia (�ehas sólidas por enima de la lámina (foil) de aluminio). La regiónque rodea el jet representa el plasma de baja densidad generado a partir de la ablaión dela lámina de aluminio. Un ejemplo de la estrutura y de la evoluión del jet, tanto uandose propaga en el vaío omo uando lo hae en argón, se presenta en la �gura 5.29, endonde se muestran las imágenes de la autoemisión del plasma en el rango XUV registradasexperimentalmente.En vaío, se observa que el jet está altamente olimado, on un oiente entre sulongitud y anhura de 20, y el �ujo es mantenido durante al menos 470 ns, alanzando laparte superior del jet una altura de al menos 35 mm por enima de la lámina. El jet tieneun borde suave bien de�nido, presentando un alto grado de simetría tanto radial omoazimutal. Además, posee un per�l de densidad eletrónia que disminuye on la altura (alo largo de la direión axial) y no presenta perturbaiones apreiables en su forma o en laintensidad de la emisión. Un parámetro importante es la veloidad del jet. Se ha observadoque el jet es supersónio on veloidades mayores a los 100 km/s en la punta y númerosde Mah entre 3 - 5. En el aso en donde hay argón omo gas ambiente por enima de lalámina de aluminio, el gas no obstauliza la formaión de un jet bien de�nido y olimadopero da lugar a la apariión de nuevas araterístias. A medida que el tiempo pasa, laablaión a partir del diso de aluminio se extiende radialmente. Como onseuenia de ello,se genera una onda de hoque (onoida omo ablation shok) que se mueve vertialmente
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Figura 5.28: Representaión esquemátia de la formaión del jet y de su interaión on el argónintroduido por enima de él a través de una boquilla.
 

 

 

 

 

 

Bow shock 

Ablation shock 

Figura 5.29: Imágenes de autoemisión del jet obtenido a partir de una lámina radial de aluminioen el rango del XUV propagándose en el vaío (izquierda) y en el argón (dereha) a320 y 330 ns, respetivamente.haia arriba y se expande radialmente. Esta onda de hoque omienza onvergiendo sobre eleje Z, formando �nalmente una olumna de plasma (jet), y ontinúa on una implosión enremallera. Tanto el jet entral omo el ablation shok permaneen bien de�nidos durantetodo el experimento. A 240 ns (era de donde se produe el pio de orriente) el jetalanza su diámetro mínimo (1 mm) y va aumentando on el tiempo. A partir de los 300ns aparee una onda de hoque seundaria (que se denomina bow shok) y que se propagaen el eje por delante del ablation shok (ver �gura 5.29). El bow shok está onduidopor el redireionamiento y la aeleraión del �ujo produido por una estrutura tipoboquilla que se forma en la parte superior del ablation shok. De este experimento se realizóuna simulaión numéria hidrodinámia [72℄ haiendo uso del ódigo GORGON [219℄, unódigo en paralelo explíito diseñado para resolver las euaiones magnetohidrodinámias



Análisis de jets supersónios radiativos y de su interaión on un gas ambiente. 177resistivas en una malla 3D artesiana empleando un algoritmo del tipo Van Leer. En la�gura 5.30 se presentan los per�les de densidad de materia y de temperatura eletróniasen el eje Z para tres instantes de tiempo y en funión de la oordenada z. A partir del per�lde temperatura podemos observar que para ualquier instante de tiempo representado, lalongitud del jet en argón es menor que en el vaío. Además podemos observar tambiénque el bow shok no está todavía formado a los 200 ns, que a 300 ns ya es visible y estáloalizado en torno a 15 mm y que a 400 ns se ha desplazado a los 23 mm.
 

Figura 5.30: Per�les de densidad de materia y temperatura eletrónia en el eje del jet tanto parala propagaión en vaío omo en argón, obtenidos on el ódigo GORGON.5.3.1.2. Disretizaión numéria del jet.Para las simulaiones numérias hemos empleado los per�les de densidad y temperaturaobtenidos on GORGON. Hemos disretizado el plasma en el jet a lo largo del eje Zen un número �nito de eldas (ver �gura 5.31) de grosor ∆z de en torno a 2 mm paratodas las eldas en el aso del jet en el vaío. En el aso de propagaión en argón ladisretizaión fue de anhura no homogénea aunque en promedio ∆z estaba en torno a0.7 mm. Hemos supuesto un seión retangular para las eldas de área dada por ∆z∆r,donde ∆r es el radio medio del jet ilíndrio, uyo valor es aproximadamente de 3 mm enambas situaiones. Con el �n de poder haer simulaiones CR on dependenia temporalhemos realizado una interpolaión lineal en el tiempo de la densidad de masa y temperaturaeletrónia en ada elda.Con respeto a las intensidades totales de la radiaión del jet en las direiones trans-versal, (IT (ν)), y longitudinal, (IT (ν)), estas vienen dadas por la suma de la ontribuiónde ada una de las eldas en que ha sido dividido el jet, esto es
IT (ν) =

nc
∑

i=1

ITi
(ν) (5.6)

IL(ν) =

nc
∑

i=1

ILi
(ν) (5.7)
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Figura 5.31: Ilustraión del modelo de disretizaión del jet. El número de eldas aumenta onel tiempo debido a la propagaión del jet. Se muestran también las intensidades enlas direiones transversal (IT (ν)) y longitudinal (IL(ν)).donde ITi
(ν) e ILi

(ν), son las soluiones de la euaión (2.19) en la aproximaión estaio-naria y en la direión del rayo y vienen dadas respetivamente por las expresiones:
ITi

(ν) =
ji(ν)

κi(ν)
(1− e−κi(ν)∆ri) (5.8)

ILi
(ν) =

ji(ν)

κi(ν)
e
∑nc

k=i+1 κk(ν)∆zk(1− e−κi(ν)∆zi) (5.9)donde nc es el número de eldas. Las intensidades transversales provenientes de ada eldapueden resultar muy útiles para realizar diagnosis espetrosópia de las ondiiones dedensidad y temperatura del jet en vaío on resoluión temporal y espaial si el experimentose diseña de tal manera que estas intensidades queden registradas, lo ual no se realizó enel montaje experimental que se analiza aquí. Además, la intensidad transversal total esútil para analizar la in�uenia de la radiaión emitida por el jet en el ablation shok,aunque este estudio no ha sido realizado aquí puesto que la simulaión hidrodinámiaaporta informaión solo en puntos del eje. Por otra parte, la intensidad total longitudinales importante para analizar el efeto de la radiaión del jet en el bow shok.



Análisis de jets supersónios radiativos y de su interaión on un gas ambiente. 1795.3.1.3. Comparaión de los modelos inétios: análisis de las propiedades medias delplasma en el jet.En este apartado presentamos el estudio numério que hemos realizado de iertas pro-piedades mirosópias medias del jet tales omo la ionizaión media, el RPL y opaidadmedia de Plank, analizando la in�uenia del modelo inétio empleado para el álu-lo de estas propiedades [218℄. En partiular, hemos empleado nuestro modelo CR bajodiferentes aproximaiones: ETL, NETL en estado estaionario (EE) y on dependeniatemporal (DT) suponiendo los iones en reposo, onsiderando al plasma tanto óptiamentegrueso omo delgado. Ya en el Capítulo 2 se explió onvenientemente ada una de estasaproximaiones. Los modelos NETL dependientes del tiempo son los que se toman omoreferenia.Hemos estimado las densidades eletrónias del jet de aluminio tanto en vaío omoen argón a partir de los valores de las densidades de materia y hemos obtenido que lasdensidades eletrónias del jet están entre 1016−1020 m−3 y que este resultado no dependedel modelo inétio empleado para su álulo. Para las eldas internas en la disretizaióndel jet, las densidades eletrónias están entre 1019 − 1020 m−3 mientras que para laseldas intermedias y externas están omprendidas entre 1018 − 1019 y 1016 − 1017 m−3,respetivamente. Aunque la ionizaión media y las abundanias iónias dependerán delmodelo inétio empleado, resulta útil el estudio que en la aproximaión de NETL en estadoestaionario para plasmas de aluminio óptiamente delgados se realizó en el Capítulo 4,ya que proporionan informaión ualitativa de sus rangos . De la �gura 4.10, observamosque la ionizaión media está omprendida entre 0 - 7 y que para un amplio rango deondiiones del plasma tiene un valor próximo a tres (ion tipo Ne). También observamos quela ionizaión media no depende muho de la densidad eletrónia pero sí de la temperatura.En la �gura 4.11 se muestra la distribuión de arga iónia presente en el plasma de aluminiopara una densidad eletrónia intermedia de 1018 gm−3. Se observa que los iones másabundantes son aquellos omprendidos entre el Al+0 y el Al+8, ambos inlusive, siendo elion Al+3 (Al omo Ne) el más relevante en el rango de temperaturas 3 - 12 eV, de auerdoon lo observado en la ionizaión media.En general, hemos detetado disrepanias en las propiedades medias analizadas alu-ladas on los distintos modelos inétios, aunque, omo veremos a ontinuaión, la impor-tania de las diferenias dependen de la región (elda) onsiderada en el jet. En nuestroanálisis nos hemos restringido al intervalo temporal 300 - 400 ns debido a dos fatores: enprimer lugar, el pulso de orriente ha �nalizado y por tanto el jet evoluiona libremente yen segundo lugar, para el aso del jet en argón las estruturas de los bow y ablation shoksya están formadas y por tanto será la radiaión emitida por el jet en este intervalo la quein�uya sobre ambos.En la �gura 5.32 hemos omparado la evoluión temporal de la ionizaión media pa-ra el plasma del jet en el vaío a dos alturas empleando los diferentes modelos inétios



180 Análisis de experimentos.omentados. Para el intervalo de tiempo de interés, la elda loalizada en z ∼2 mm pue-de ser onsiderada omo una elda interna y podemos ver en la �gura 5.32(a) que todoslos modelos proporionan valores similares de la ionizaión media. Este heho también seobserva en el RPL y en la opaidad media de Plank, ver �guras 5.33(a) y 5.34(a), don-de, exepto para los primeros instantes de tiempo, los modelos dan, en general, valoresmuy próximos de ambas propiedades. Hemos observado que este resultado es obtenido engeneral para las eldas internas del jet y, por tanto, podemos suponer que dihas eldasse enuentran termalizadas y el modelo de ETL podría ser empleado, lo que implia unareduión onsiderable del tiempo de omputaión de estas propiedades, dato muy intere-sante para las simulaiones hidrodinámias que neesitan nutrirse de ellas. Por otra parte,la elda loalizada en z∼20 mm, esto es la elda de número i = 10 (ver �gura 5.32(b)),se orresponde en los primeros instantes de tiempo (∼300 ns) on la punta del jet y, portanto, se tratará de una elda externa. Sin embargo, a medida que el tiempo pasa, la alturadel jet aumenta debido a su propagaión y entones esta elda se onvierte en una eldaintermedia (por ejemplo, a 400 ns la punta del jet se enuentra a z ∼30 mm, y el númerode eldas es nc =15). Por tanto, las �guras 5.32(b), 5.33(b) y 5.34(b) nos permiten mostrarlos omportamientos de la ionizaión media, del RPL y de la opaidad media de Plank,respetivamente, tanto para eldas externas omo intermedias. Observamos un desauer-do entre los resultados para la ionizaión media de los diferentes modelos en ambos tiposde eldas. El desauerdo es muho más notable aún en el RPL y en menor medida en laopaidad media de Plank. Esta es más sensible a las poblaiones de las on�guraionesfundamental y las primeras exitadas que el RPL y, por tanto, las mayores diferenias en-ontradas en este último podrían ser debidas a que los efetos temporales y de reabsoriónen la simulaión inétia de poblaiones tengan una mayor in�uenia en las on�guraionesmás exitadas que en la fundamental y las exitadas de menor energía. Sin embargo, nosgustaría destaar que las diferenias reales que se obtendrían entre los modelos NETL paraplasmas óptiamente gruesos y delgados en estas propiedades, serían realmente menoresque las obtenidas, ya que nuestro modelo 1D de geometría plana empleado para inluir losefetos de reabsorión de radiaión podría sobrestimarlas. Podemos onluir, por tanto, quepara eldas intermedias y externas del jet uando este se propaga en el vaío, se deberíanemplear los modelos NETL on dependenia temporal ya que los modelos aproximadosETL y NETL en estado estaionario no son lo su�ientemente preisos.Hemos heho un análisis similar para el jet propagándose en argón. De nuevo, hemosseleionado para ilustrar los omportamientos una elda loalizada en z ∼2.5 mm que esinterna durante todo el periodo de tiempo analizado, y una elda loalizada en z ∼14.5 mmque es externa en los primeros instantes y posteriormente se onvierte en intermedia. Enlas �guras 5.35, 5.36 y 5.37 hemos representado la omparaión de la ionizaión media, elRPL y la opaidad media de Plank, respetivamente, para ambas eldas. Como obtuvimosuando estudiamos el jet en vaío, las eldas internas en este aso también se enuentrantermalizadas y por tanto, nuevamente, el modelo ETL es una buena aproximaión. Para
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(a) (b)Figura 5.32: Evoluión temporal de la ionizaión media para el plasma del jet en el vaío parados alturas (z) diferentes, aluladas utilizando los diferentes modelos inétios. Elódigo de olores de la leyenda es el mismo para ambas �guras.

(a) (b)Figura 5.33: Evoluión temporal del RPL para el plasma del jet en el vaío para dos alturas(z) diferentes, aluladas utilizando los diferentes modelos inétios. El ódigo deolores de la leyenda es el mismo para ambas �guras.eldas intermedias (hemos estimado, haiendo uso de la veloidad del jet proporionadapor la simulaión de GORGON, que la elda en z ∼14.5 mm se onvierte en intermedia
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(a) (b)Figura 5.34: Evoluión temporal de la opaidad media de Plank para el plasma del jet en elvaío para dos alturas (z) diferentes, aluladas utilizando los diferentes modelosinétios. El ódigo de olores de la leyenda es el mismo para ambas �guras.para tiempos posteriores a 340 ns) esto también es ierto y por tanto, para este tipode eldas del jet en argón, el modelo ETL también es apropiado. Este omportamiento,que di�ere del obtenido para la situaión del jet en el vaío, podría deberse al heho deque para eldas intermedias del jet en argón la densidad de materia es mayor que parala situaión en vaío (teniendo en ambos asos temperaturas similares) lo que favoreelos proesos atómios olisionales y por tanto la termalizaión del plasma en la elda.Finalmente, on respeto a las eldas externas, existen disrepanias entre los resultadosde los diferentes modelos. Para este tipo de eldas, era de la punta del jet, al igualque ourría en el jet en vaío, deben ser empleados los modelos de NETL dependientesdel tiempo. Este resultado era esperable ya que las eldas externas se orresponden enada instante de tiempo on partes del jet que se aaban de generar en ese instante y portanto no han tenido el tiempo su�iente para termalizar. Observamos de nuevo difereniasentre las simulaiones óptiamente gruesas y las delgadas (mayor en el aso del RPL queen la opaidad, omo en el aso del vaío). Como omentamos anteriormente, el modeloóptiamente grueso puede estar sobrestimando el efeto de la reabsorión del plasma. Portanto, los modelos dependientes del tiempo nos darían un límite inferior (en el aso dela simulaión óptiamente delgada) y un límite superior (en la simulaión óptiamentegruesa) de los efetos reales de la reabsorión.Experimentalmente se observa que para el jet de aluminio en argón, la densidad ele-trónia en la región axial del jet (r <1 mm) muestra variaiones signi�ativas (en pequeñasesalas espaiales) que no eran observadas uando el jet se propagaba en el vaío [72℄. Las
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(a) (b)Figura 5.35: Evoluión temporal de la ionizaión media para el plasma del jet propagándose enel argón para dos alturas (z) diferentes, aluladas utilizando los diferentes modelosinétios. El ódigo de olores de la leyenda es el mismo para ambas �guras.

(a) (b)Figura 5.36: Evoluión temporal del RPL para el plasma del jet propagándose en el argón parados alturas (z) diferentes, aluladas utilizando los diferentes modelos inétios. Elódigo de olores de la leyenda es el mismo para ambas �guras.simulaiones magnetohidrodinámias del ódigo GORGON sugieren que esas variaionespueden ser debidas al heho de que el argón está siendo atrapado dentro del jet de aluminio



184 Análisis de experimentos.durante sus estados tempranos de formaión. De auerdo on la simulaión, la abundaniade partíulas de argón en el uerpo del jet puede alanzar hasta el 50%. Por esta razónhemos heho también una simulaión olisional-radiativa del jet propagándose en argónsuponiendo una mezla 50% Al - 50% Ar en el eje del jet (r =0). Teniendo en uenta quepara el aso del jet de aluminio puro propagándose en argón obtuvimos que para las eldasinternas e intermedias podían ser usados los modelos de estado estaionario, los álulospara la mezla los hemos realizado on el modelo EE óptiamente delgado. Para estos dostipos de eldas observamos que la ionizaión media es siempre mayor en la mezla queen el plasma monoomponente (ver �gura 5.35). Este resultado es esperable, ya que paraese rango de densidades y temperaturas la ionizaión media del argón es mayor que la delaluminio (tal y omo se puede omprobar en la �gura 4.10 de las ionizaiones medias).Para el RPL y la opaidad media de Plank, también se observa que son mayores en lamezla (ver �guras 5.36 y 5.37, respetivamente), ya que, tal y omo se adelantó en elanálisis del Capítulo 4 de las propiedades medias, en ese rango de temperaturas, tanto laopaidad media omo el RPL del argón, son mayores que en el aso del aluminio lo queprodue el aumento de estas propiedades en la mezla.

(a) (b)Figura 5.37: Evoluión temporal de la opaidad media de Plank para el plasma del jet propagán-dose en el argón para dos alturas (z) diferentes, aluladas utilizando los diferentesmodelos inétios. El ódigo de olores de la leyenda es el mismo para ambas �guras.



Análisis de jets supersónios radiativos y de su interaión on un gas ambiente. 1855.3.1.4. Comparaión de los modelos inétios: análisis de las propiedades radiativas es-petralesEn la seión previa hemos analizado la in�uenia de los modelos inétios de álulo depoblaiones en las propiedades medias. En esta seión analizamos el efeto en la intensidadespeí�a de la radiaión emitida por el jet en la direión transversal ya que, omo se haomentado anteriormente, esta propiedad podría ser útil para la diagnosis espetrosópiade las ondiiones del plasma en el jet, para analizar la in�uenia de la radiaión del jeten el ablation shok y también para onoer uál es la in�uenia del modelo inétio en laintensidad de la radiaión emitida por ada región o elda del plasma en el jet. Como laintensidad espeí�a depende de la emisividad y opaidad monoromátias (ver euaión(5.8)), hemos analizado también estas dos propiedades. La intensidad saliente de ada eldaha sido alulada teniendo en uenta el transporte de la radiaión a través de la elda ongrosor, ∆r, de 3 mm en la euaión (5.8).Hemos representado en la �gura 5.38 las emisividades monoromátias para dos delas eldas analizadas previamente para el jet en el vaío. No hemos onsiderado en esteanálisis una elda externa ya que, omo obtuvimos anteriormente, para eldas externas eintermedias las disrepanias entre los distintos modelos eran onsiderables para las pro-piedades medias y, por tanto, también lo serán para las propiedades espetrales ya queson más sensibles a los modelos inétios. Por ello, deidimos presentar solo las simulaio-nes de eldas internas e intermedias. Hemos analizado la emisividad de la elda interna(z ∼2 mm) en dos instantes de tiempo (300 y 400 ns). Cuando alulamos las propiedadesmedias para esta elda a 300 ns, obtuvimos que el modelo ETL podría ser usado paraalularlas aunque se obtuvieron algunas pequeñas diferenias en el RPL. En la �gura5.38(a) representamos la emisividad monoromátia para este aso. A partir de la �guraobservamos que las emisividades aluladas on los diferentes modelos son similares paraenergías de los fotones menores que ∼ 100 eV. Para energías mayores detetamos que losmodelos on dependenia temporal di�eren de los otros modelos. En este aso, los ionesque más ontribuyen son Al+2 y Al+3 y en ese rango de energía de fotones, la ontribuióna la emisividad se debe prinipalmente al último de ellos. Por tanto, estas disrepaniasindiarían que los efetos del tiempo serían importantes para ese ion y no para los otros.Además, también se observan algunas diferenias entre los modelos NETL on dependeniatemporal óptiamente grueso y delgado aunque, omo ya hemos omentado previamente,estas diferenias están sobreestimadas. En prinipio, el álulo de la emisividad para laseldas internas y en los primeros instantes de tiempo, requeriría de emplear modelos NETLon dependenia temporal. A 400 ns, observamos un buen auerdo en la emisividad (ver�gura 5.38(b)) debido a que el plasma ha tenido tiempo su�iente para termalizar. Esteproeso estaría favoreido por el heho de que la densidad de materia aumenta entre los 300y los 400 ns (en torno a un orden de magnitud) mientras que la temperatura permaneeasi onstante para esta elda, ver �gura 5.30. Entones, los proesos olisionales serán



186 Análisis de experimentos.más importantes que los radiativos y los efetos de la reabsorión serán despreiables. Conrespeto a la elda intermedia (z ∼20 mm a 400 ns), reordar que ya habíamos obtenidodiferenias signi�ativas entre los ódigos en las propiedades medias, sobretodo para elRPL. Este heho onuerda on lo que observamos en la �gura 5.38(), donde se detetandiferenias importantes entre todos los modelos y por tanto, los efetos del tiempo y, enmenor medida, de la reabsorión serán importantes. Por tanto, para el álulo de la emisi-vidad monoromátia de las eldas internas, solo para los instantes de tiempo más tardíos,los modelos ETL y los NETL de estado estaionario podrían ser usados. Para las otraseldas deberían ser usados los modelos NETL on efetos de tiempo.

(a) (b) ()Figura 5.38: Emisividad monoromátia para el plasma del jet propagándose en el vaío, alu-lada on los diferentes modelos inétios.Hemos representado en la �gura 5.39 las opaidades monoromátias para las mismassituaiones que las analizadas para las emisividades. A 300 ns y para las eldas internas(ver �gura 5.39(a)), todos los modelos proporionan opaidades monoromátias bastan-te similares lo ual está en la línea de los resultados obtenidos para la opaidad mediade Plank en este instante de tiempo. Sin embargo, para esta situaión, hemos obtenidodiferenias en la emisividad para energías de fotón mayores de 100 eV, las uales no sonobservadas en la opaidad. Esto podría signi�ar que las on�guraiones atómias másexitadas de los iones no están termalizadas mientras que si lo estarían las on�guraionesfundamental y primeras exitadas.En ualquier aso, aunque la opaidad monoromátia en este aso podría ser obtenidaon el modelo de ETL, omo la intensidad espeí�a depende tanto de la opaidad omode la emisividad, este modelo no es lo su�ientemente preiso omo para alular esapropiedad, omo se puede observar en la �gura 5.40(a). En este aso, la intensidad deberíaser alulada empleando un modelo de NETL on dependenia temporal. A los 400 ns hayun buen auerdo entre las opaidades y las emisividades de todos los modelos, y por lotanto también en la intensidad espeí�a (ver �gura 5.40(b)). Así, estas propiedades paralas eldas internas y en los instantes más tardíos del periodo de tiempo bajo onsideraión,
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(a) (b) ()Figura 5.39: Opaidad monoromátia para el plasma del jet propagándose en el vaío, aluladaon los diferentes modelos inétios.podría ser simulada en la aproximaión de ETL. Finalmente, para la elda intermedia, lastendenias observadas para la opaidad monoromátia son las mismas que en el aso de laemisividad y, ya que los ódigos muestran disrepanias entre ellos para ambas propiedades,también ourrirá así on la intensidad espeí�a en este tipo de eldas (ver �gura 5.40()) ylos modelos de NETL on dependenia temporal deberán ser utilizados para simular estaspropiedades.

(a) (b) ()Figura 5.40: Intensidad espeí�a de la radiaión emitida en la direión transversal por elplasma del jet en el vaío alulada on los diferentes modelos inétios.Hemos heho un análisis similar para la situaión del jet propagándose en el argón. Así,presentamos en la �gura 5.41 las emisividades monoromátias para eldas internas, ex-ternas e intermedias, ver �guras 5.41(a), 5.41(b) y 5.41(), respetivamente. En el análisisde las propiedades medias onluimos que para las eldas internas e intermedias se podíaemplear el modelo de ETL. Esto sigue siendo ierto para las emisividades y opaidadesmonoromátias omo se puede ver en las �guras 5.41 y 5.42. A los 300 ns, la elda loali-



188 Análisis de experimentos.zada en z ∼2.5 mm está termalizada, lo ual no ourría para la elda en z ∼2 mm para eljet en el vaío.De las simulaiones de GORGON (ver �gura 5.30), observamos que durante el periodode tiempo 200 - 300 ns, la temperatura eletrónia de la elda en el jet en argón es menorque en la elda del jet en el vaío, mientras que la situaión ontraria ourre para ladensidad de materia. Estos dos fatores favoreen los proesos olisionales y, por tanto,la termalizaión de la elda en ese periodo, y esta podría ser la razón del auerdo entrelos modelos para las eldas internas, a los 300 ns, en el aso del jet en el argón. Esteauerdo se obtiene también para la emisividad monoromátia para las eldas intermedias(ver �gura 5.41()) lo que on�rma lo ya obtenido al analizar las propiedades medias. Porlo tanto, para las emisividades monoromátias de las eldas internas e intermedias, elmodelo ETL podría ser usado. Esto no es así para las eldas externas, ya que se detetandiferenias apreiables entre los ódigos, lo ual es un resultado esperable ya obtenido en laseión previa. En la �gura 5.41(b), podemos observar que los omportamientos pueden seragrupados en dos ategorías: los modelos ETL y NETL para plasmas óptiamente gruesospor una parte y los modelos de NETL para la situaión óptiamente delgada por otro lado.Por tanto, en este aso, los efetos de reabsorión pareen ser más importantes que losefetos del tiempo en el álulo de las poblaiones de las on�guraiones atómias en elplasma, aunque también se observan algunas diferenias asoiadas a los efetos del tiempo.Así, en prinipio, deberíamos emplear en este aso un modelo de NETL óptiamente grueso.

(a) (b) ()Figura 5.41: Emisividad monoromátia para el plasma del jet propagándose en argón, aluladaon los diferentes modelos inétios.La opaidad monoromátia y la intensidad espeí�a han sido representadas en las�guras 5.42 y 5.43, respetivamente. Las onlusiones obtenidas en el análisis de las emisi-vidades monoromátias son diretamente apliables a estas dos propiedades. De nuevo, elauerdo es mejor en las opaidades que en las emisividades, lo que muestra que los efetosde reabsorión y del tiempo tienen una mayor in�uenia en las on�guraiones atómiasmás exitadas que en las fundamental y primeras exitadas.
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(a) (b) ()Figura 5.42: Opaidad monoromátia para el plasma del jet propagándose en el argón, aluladaon los diferentes modelos inétios.

(a) (b) ()Figura 5.43: Intensidad espeí�a de la radiaión emitida en la direión transversal por elplasma del jet en el argón alulada on los diferentes modelos inétios.5.3.2 Estudio del bow shok en argón.Como omentamos al prinipio, el análisis de este experimento onsiste en dos partesdifereniadas. En la primera de ellas, que es la presentada anteriormente, se analizó eljet. Esta segunda parte está dediada al estudio del bow shok, que es la onda de hoqueque se forma en la punta del jet al interaionar este on el argón que se inyeta en laámara. En la simulaión de GORGON (ver �gura 5.30) se observa que esta estruturaestá ompletamente formada a los 300 ns y se orresponde on la protuberania loalizadaen el per�l de densidad de materia en torno a z ∼15 mm. A los 400 ns, se observa que se hadesplazado hasta alrededor de z ∼23 mm. En el estudio que presentamos a ontinuaiónno se inluyen simulaiones on los modelos inétios dependientes del tiempo, puestoque la informaión que del bow shok nos proporiona GORGON no es su�iente omopara poder realizar una interpolaión de las ondiiones de densidad y temperatura de



190 Análisis de experimentos.los puntos de la onda de hoque entre los 300 y 400 ns. Los modelos empleados seránentones el de ETL y el NTLE en estado estaionario (EE), aunque para este últimomodelo ontemplaremos dos situaiones: inluir, en el álulo de las poblaiones, un ampode radiaión externo emitido por el jet, o no inluirlo. De este modo, podremos analizar lain�uenia de la radiaión emitida por el jet sobre las propiedades del bow shok. El estudiose sigue ontemplando en la direión axial del jet (direión en la ual la simulaión deGORGON proporiona los datos) y por tanto la radiaión del jet será la que denominamosomo longitudinal en la seión anterior. Comenzamos este estudio, por tanto, analizandola intensidad longitudinal.5.3.2.1. Estudio de la intensidad espeí�a longitudinal de la radiaión emitida por el jet.Dado que es el bow shok quien va a absorber la radiaión proveniente del jet, hemosalulado previamente las opaidades monoromátias del mismo para los dos instantesde tiempo onsiderados (�guras 5.44). Esto nos permitirá onoer en que región espetralse va a produir una mayor absorión de la radiaión. Hemos representado la propiedadpara dos puntos del bow shok. Uno de ellos (el de menor valor de la oordenada z) seorresponde on un punto de la zona de enfriamiento de la onda de hoque y el otro, onun punto del frente del hoque. El álulo de las mismas se ha realizado on el modeloCR en estado estaionario (EE) suponiendo el plasma omo óptiamente delgado para elálulo de las poblaiones.

(a) (b)Figura 5.44: Opaidad monoromátia para dos puntos del bow shok y para los instantes 300y 400 ns.



Análisis de jets supersónios radiativos y de su interaión on un gas ambiente. 191Para el instante de 300 ns observamos, en la �gura 5.44(a), que las estruturas delespetro son bastante similares en ambas posiiones. Como las temperaturas en ellas noson muy diferentes (13 y 14.5 eV) las ionizaiones medias tampoo lo serán (6.4 y 6.7,respetivamente) on lo que los iones más relevantes en ambos asos serán los mismos, lo quejusti�a la similitud de las estruturas observadas en el espetro absorión. Sin embargo, ladiferenia de altura en los pios del espetro nos india que, aunque los iones involuradossean aproximadamente los mismos, las poblaiones de las on�guraiones atómias di�erenentre las dos posiiones. Por otra parte, detetamos que el plasma, tanto en el frente omoen la región de enfriamiento, absorbe la radiaión de forma más signi�ativa en dos regionesde energía de los fotones: la primera, entre los 20 y los 150 eV (región XUV del espetro) yla segunda, entre 300 y 600 eV, aproximadamente (región de rayos X del espetro). Para elotro instante de tiempo, t = 400 ns, hemos esogido, al igual que a 300 ns, dos puntos, deoordenadas z ∼22.125 mm y z ∼23 mm, que se orresponden on un punto de la regiónde enfriamiento y on un punto del frente, respetivamente. Las ondiiones de densidady temperatura para ambos puntos son Te = 11 eV y ρ = 2× 10−6 gm−3 para el primeroy Te = 11.5 eV y ρ = 2 × 10−5 gm−3 para el segundo. En este aso, las temperaturasson muy similares en ambos puntos (ionizaiones medias 5.7 y 6.1) y por tanto, al igualque en 5.44(a), se observan estruturas muy similares en el espetro de absorión, aunquetambién se detetan diferenias en las alturas de los pios (ver �gura 5.44(b)) . Sí se observauna mayor diferenia en el rango de energías del fotón 1 - 7 eV (visible y UV erano delespetro) que se debe a la disrepania que existe en la ontribuión libre-libre en ambasposiiones z que, omo sabemos, es proporional a la densidad eletrónia al uadrado(euaión 2.38). El fator 10 que hay entre ambas densidades de materia, es quien onduea las diferenias observadas. Para este instante de tiempo, las regiones de energías del fotónen donde la absorión es más 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 están desplazadashaia energías más bajas que en el aso de t = 300 ns, ya que las temperaturas ahora sonmenores y por tanto también lo son las ionizaiones medias.Hemos araterizado así en qué regiones espetrales absorberá una radiaión externaon más intensidad el plasma de argón en puntos de la región de enfriamiento y en puntosdel frente del bow shok. Proederemos ahora a analizar esta radiaión externa. Como yaomentamos anteriormente, el bow shok es una estrutura que se origina en la punta deljet supersónio uando este interaiona on el argón. Que el jet se enfríe radiativamentesigni�a que está emitiendo radiaión y es esta la que inide sobre el bow shok a modode radiaión externa. En partiular, omo estamos analizando el problema suponiéndolo1D en la direión del eje Z, la radiaión inidente será la que hemos denominado omolongitudinal al analizar el jet. En el apartado anterior analizamos la intensidad espeí�ade la radiaión que emitía ada elda en que dividimos el jet en la direión transversaluando este se propagaba en argón. Este estudio nos permitió onluir qué modelo inétiopara el álulo de poblaiones podía ser empleado para el álulo de esta propiedad. Aquí



192 Análisis de experimentos.vamos a haer uso de esos resultados para analizar la intensidad espeí�a de la radiaiónen la direión longitudinal y la ontribuión que ada elda a la misma.La intensidad longitudinal total la alulamos on la euaión (5.7), donde se transportala intensidad de ada elda a través de todas las eldas situadas por enima de ellas en el jet,hasta alanzar el �nal del mismo (ver euaión 5.9). En la �gura 5.45 hemos representadola ontribuión de las eldas a la intensidad espeí�a de la radiaión emitida por el jeten la direión longitudinal así omo la intensidad total para t = 300 ns, �gura 5.45(a),y t = 400 ns, �gura 5.45(b). Las intensidades han sido aluladas on el modelo CR enestado estaionario suponiendo al plasma óptiamente delgado.

(a) (b)Figura 5.45: Intensidad espeí�a de la radiaión del jet en la direión longitudinal. Contribu-iones de las eldas y total a 300 y 400 ns.Para el primer instante de tiempo, hemos agrupado las intensidades de las eldas porolores atendiendo a su omportamiento, ver �gura 5.45(a). En el grupo de olor amarilloestán inluidas eldas internas del jet y las primeras intermedias. Las representadas onel olor azul inluyen las intensidades de las eldas intermedias y por último las de olorverde se orresponden on las eldas externas del jet (el �nal del mismo está en z ∼14.50mm). Lo primero que se observa es que las eldas que más ontribuyen a la intensidadtotal son las representadas on el olor azul, esto es, las eldas intermedias más externas(uyas temperaturas están entre 13 y 16 eV y on densidades de 10−4 − 10−5 gm−3). Laabsorión de la radiaión emitida por estas eldas se debe básiamente a ellas mismas yaque las eldas que se enuentran por enima (las de olor verde) tienen densidades un ordende magnitud menor y por tanto absorben menos (tal y omo demuestra el heho de que lasintensidades de las eldas externas no sufren prátiamente reabsorión). Por otra parte, laontribuión de estas últimas es bastante menor en las dos regiones de mayor absorión por



Análisis de jets supersónios radiativos y de su interaión on un gas ambiente. 193parte del bow shok, esto es 20 - 150 y 300 - 600 eV. En uanto a la ontribuión de las eldasrepresentadas en amarillo, se deteta que las más internas son fuertemente absorbidas en lasregiones 1 - 10 eV y 100 - 300 eV aunque su ontribuión no es despreiable en las regionesde mayor absorión del bow shok. La absorión de la radiaión de estas eldas es debidafundamentalmente a las eldas que perteneen al grupo de su propio olor que tienen todasellas temperaturas (entre 6.5 y 7 eV) y densidades (∼10−4 gm−3) muy similares, on loque los espetros de emisión y de absorión serán pareidos. Las eldas representadas onolor azul, de más altas temperaturas, también podrían ontribuir a aumentar la absoriónde la radiaión de las eldas más internas en las regiones del espetro on energías del fotónun poo mayores (las absoriones que se detetan entre los 100 y los 200 eV).Para el instante de tiempo de 400 ns también hemos agrupado en olores las intensida-des espeí�as en funión de su omportamiento similar, ver �gura 5.45(b). La longitud deljet es obviamente mayor en este instante que en 300 ns (su punta está en z ∼21.75 mm)y por tanto también el número de eldas. En este aso se obtiene un grupo muy grandede eldas on el mismo omportamiento (representadas on el olor violeta) que inluyetodas las eldas internas y la mayoría de las intermedias. Este grupo se arateriza porquelas temperaturas son muy similares en la mayoría de las eldas (3 - 5 eV) al igual que lasdensidades de materia (∼10−4 gm−3). La absorión de la radiaión emitida por las eldasde este grupo es grande en todo el rango de energías del fotón salvo en la región de energíasmás altas, y es tanto mayor uanto más interna es la elda. En negro hemos representa-do la intensidad proveniente de una sola de las eldas puesto que su omportamiento esdiferente al de las demás (tal y omo se puede observar en la �gura). Esto se debe a quesu temperatura es apreiablemente superior a las eldas anteriores (7.5 eV) pero bastanteinferior a las eldas que se enuentran por enima de ella (11 - 13 eV) y por ello su espetroes diferente. La radiaión emitida por esta elda solo presenta absorión apreiable en laregión de energías del fotón entre 100 - 200 eV que se orresponde on la absorión de laseldas que están por enima, on temperaturas superiores. Por último, están representadasen azul las ontribuiones a la intensidad total de las eldas intermedias más externas yde las propias eldas externas. Observamos que, en general, la absorión de la radiaiónde estas eldas se produe en el rango 100 - 200 eV de energías del fotón, aunque esta ab-sorión no es demasiado intensa, debido a la baja densidad de las eldas externas (∼10−6gm−3). Observamos en la �gura que la intensidad total es prátiamente la obtenida parala ontribuión de una sola de las eldas, la loalizada en z ∼17.5 mm, esto es, la másinterna del último grupo (que podría onsiderarse por su ubiaión omo intermedia). Laontribuión a la intensidad total en el grupo azul va disminuyendo a medida que la eldaes más externa puesto que la densidad de materia disminuye (hasta dos órdenes de mag-nitud entre la primera y la última de ese grupo) on lo que disminuye también el númerode emisores.Por tanto, del análisis se tiene que para el primer instante de tiempo (300 ns) las eldasque ontribuyen fundamentalmente a la intensidad longitudinal del jet son las internas e



194 Análisis de experimentos.intermedias, mientras que a los 400 ns vemos que la ontribuión es la debida fundamen-talmente a una elda intermedia. En el apartado anterior onluimos que para la situaióndel jet propagándose en argón, las intensidades espeí�as de las eldas internas e inter-medias podían ser aluladas on el modelo CR en situaión estaionaria asumiendo alplasma omo óptiamente delgado en el álulo de las poblaiones. Por otra parte, on-luimos que para la eldas externas, que vamos a onsiderar en torno a las uatro eldassuperiores, en prinipio se debe emplear un modelo dependiente del tiempo. Sin embargo,aabamos de ver que estas últimas eldas no ontribuyen a la intensidad longitudinal totalde forma apreiable en ninguno de los dos instantes. Es ierto que hemos llegado a estaonlusión alulando las intensidades espeí�as de las eldas externas on el modelo enestado estaionario. Sin embargo, si observamos la �gura 5.43(b), aunque hay difereniasentre la simulaión EE y la DT de la intensidad, ambas son del mismo orden de magnitud,por lo que se espera que las intensidades de las eldas externas aluladas on el modeloDT también veri�quen lo obtenido usando el modelo EE. Todo ello nos lleva a onluirque podemos emplear el modelo EE para simular la intensidad espeí�a de la radiaiónemitida por el jet en la direión longitudinal, y es este modelo el que emplearemos paraanalizar su efeto sobre el bow shok.Por otra parte, reordar que, uando analizamos las regiones de energías del fotóndonde se produía la absorión por parte del bow shok, obtuvimos que básiamente erandos, tanto en 300 omo en 400 ns: 10 - 150 eV y 200 - 600 eV. Sin embargo, de la �gura5.45 observamos que la intensidad de la radiaión del jet es onsiderablemente mayor enla primera región de energías de fotón que en la segunda (hay diferenias de inluso tresórdenes de magnitud). Por tanto, será en esta región de energías de transiión en donde elampo de radiaión afetará más, introduiendo ambios en las propiedades del plasma enel bow shok on respeto a la situaión sin ampo externo.Se omentó en el apartado anterior, que en los primeros instantes de la formaión deljet de aluminio, parte de argón podía quedar atrapado en el uerpo del jet. Se analizóentones la in�uenia de esta mezla (50% Al+ 50% Ar) en las propiedades medias y seobtuvo que el efeto es que estas aumentaban en la situaión de mezla on respeto alplasma monoomponente. Aquí analizamos ahora el efeto de la mezla sobre la intensidadlongitudinal total, que ha sido alulada on el modelo EE y se representa en la �gura 5.46.Se observa que, en general, la intensidad espeí�a aumenta en el aso de la mezla,lo ual era esperable puesto que la emisión también aumentaba al introduir el argón(ver, por ejemplo, el resultado que se obtuvo para el RPL uando se analizó el jet, �gura5.36). Observamos también que el argón introdue estruturas nuevas en el espetro que noapareían en el aso del aluminio puro, omo por ejemplo las que se observan en los rangosde energía del fotón 10 - 30 eV y 60 - 90 eV o los pios de absorión entre 300 - 500 eV.Por tanto, en nuestro estudio de la in�uenia de la radiaión en el bow shok analizaremostanto el ampo de radiaión debido al jet de aluminio puro omo al debido a la mezla.
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Figura 5.46: Comparaión entre las intensidades longitudinales totales del jet aluladas supo-niendo este formado por una mezla Al - Ar o por Al puro.Finalmente, nos gustaría reordar que las tasas de los fenómenos radiativos induidospor un ampo de radiaión externo inluidas en nuestro modelo CR, son aluladas asu-miendo que el ampo externo es plankiano, lo ual es algo omún en los modelos inétiosdebido a que el álulo de las mismas on la intensidad espeí�a real sería un problemaque impliaría un tiempo omputaional asi prohibitivo. Nosotros hemos obtenido que lasintensidades longitudinales las podemos aproximar razonablemente on dos funiones dePlank on diferentes temperaturas de radiaión. En la �gura 5.47 presentamos tres ejem-plos de ajustes por plankianas para la intensidad longitudinal tanto del jet de aluminiopuro (a 300 y 400 ns) omo de la mezla (a 300 ns). De las �guras se observa que estasfuniones permiten realizar un ajuste bastante aeptable en la región donde omentamosanteriormente que el efeto de la radiaión iba a ser más importante (10 - 200 eV). Vemosque las dos plankianas tienen dos temperaturas bastante diferentes para así poder ajustarbien las partes baja y alta del espetro de intensidad.5.3.2.2. Análisis de las propiedades mirosópias del bow shok: in�uenia del ampo deradiaión del jet.Una vez araterizada la radiaión que proviene del jet en la direión longitudinal yque afetará al bow shok, analizaremos a ontinuaión las propiedades mirosópias delplasma en los distintos puntos de esta estrutura y on tres modelos inétios: ETL, EEsin ampo de radiaión y EE inluyendo los proesos induidos por la radiaión del jet



196 Análisis de experimentos.

(a) (b) ()Figura 5.47: Ejemplos de ajustes de la intensidad longitudinal mediante dos funiones de Plank.(supuesto este formado úniamente por aluminio o por la mezla on argón) uyo ampoes modelado on funiones de Plank omo se mostró anteriormente.También hemos añadido una simulaión EE sin ampo de radiaión externo inluyendoun 5% de aluminio en el bow shok (mezla 95% Ar - 5% Al) para analizar la posiblein�uenia de la inorporaión de este elemento. Las magnitudes analizadas han sido laionizaión media, la opaidad media de Plank y el RPL [72℄. El estudio se ha heho tantoa los 300 omo a los 400 ns.Para el primer instante de tiempo, hemos representado el omportamiento de esas trespropiedades en funión de la oordenada z para los diferentes modelos inétios en la �gura5.48. De la simulaión hidrodinámia (ver �gura 5.30) hemos extraído que el frente de laonda de hoque está loalizada en z ∼15.5 mm y el prinipio de la región de enfriamientoen z ∼15.0 mm. En la �gura 5.48(a) podemos observar el omportamiento de la ionizaiónmedia. Lo primero que se deteta es que los valores proporionados por el modelo ETLson más altos que los suministrados por los otros modelos, lo ual es esperable ya quelas euaiones de Saha-Boltzmann sobrestiman la ionizaión en los asos en los que elplasma no se enuentra en ETL. Los menores valores de ionizaión los proporionan lasdos simulaiones EE suponiendo al plasma óptiamente delgado. Observamos que suponerque algo de aluminio es inorporado al bow shok produe una disminuión de la ionizaiónmedia on respeto a la simulaión de argón puro, lo que era esperable ya que, omo sevio en el Capítulo 4, para el rango de ondiiones de plasma de interés en este trabajo,la ionizaión del aluminio es menor que la del argón. Con respeto a la simulaión EEinluyendo el ampo de radiaión, hemos onsiderado que este último está generado tantosuponiendo el jet onstituido úniamente por aluminio omo inluyendo argón en igualproporión. Los valores de ionizaión media son superiores al aso óptiamente delgadosin inluir radiaión externa, lo que implia que en este rango de ondiiones de densidady temperatura, los proesos radiativos son apreiables y favoreen la ionizaión (omoourre en los plasmas fotoionizados). Observamos también que tanto en el modelo ETL



Análisis de jets supersónios radiativos y de su interaión on un gas ambiente. 197omo los EE inluyendo radiaión, la ionizaión media es prátiamente onstante en todoslos puntos del bow shok. A 300 ns la temperatura aumenta on z ligeramente desde 13a 14.75 eV, aproximadamente y la densidad de materia de 5 × 10−6 a 1.5 × 10−5 gm−3,aproximadamente. Estos ambios de las ondiiones pareen no afetar a los resultados enesos modelos en los uales se podría asignar una ionizaión media promedio para todos lospuntos. No ourre así en el aso de los modelos EE en donde la ionizaión media aumentaon z, lo que implia que el aumento de la temperatura que favoree la ionizaión ompensael aumento de la densidad que favoree la reombinaión.En las �guras 5.48(b) y 5.48() se presentan los resultados para la opaidad media dePlank y el RPL, respetivamente. Para ambas propiedades se obtiene un omportamien-to inverso que en la ionizaión media, esto es, los valores mayores son ahora los de losmodelos EE óptiamente delgados y los menores los del modelo ETL. Esto, en este aso,está asoiado a que la opaidad media de Plank es mayor uando es menor el valor de laionizaión media. Esto lo orrobora también el heho de que la opaidad media aluladaon los modelos EE óptiamente delgados disminuyan al aumentar z ya que en ese aso,de auerdo on la �gura 5.48(a), aumenta la ionizaión media obtenida on esos mode-los. Por otra parte, tal y omo ourría on la ionizaión media, vemos que la opaidadmedia para los modelos ETL y EE inluyendo radiaión son prátiamente onstantes entodos los puntos. Y también se observa que los valores de esta propiedad obtenidos onel modelo EE suponiendo al bow shok ompuesto solo de argón o inluyendo un 5% dealuminio, dan prátiamente resultados iguales lo ual nos india que la opaidad mediaen este aso está ompletamente gobernada por el argón. El RPL obtenido on todos losmodelos, sin embargo, varía on la oordenada z y los valores de todos aumentan on ella.Podemos onluir, en primer lugar, que a 300 ns el modelo ETL no es preiso. En segundolugar, onsiderar el bow shok omo argón puro o omo mezla on una ligera antidad dealuminio que proviene del jet (5%) afeta ligeramente a la ionizaión media pero no asíal RPL o a la opaidad media. Y, �nalmente, inluir proesos induidos por el ampo deradiaión debido al jet, produe diferenias en las propiedades medias on respeto a lasimulaión EE óptiamente delgada. Se observa, sin embargo, que los efetos son prátia-mente independientes de que supongamos que la radiaión del jet sea generada siendo estede aluminio puro o de aluminio y argón.Los omportamientos a 400 ns están presentados en la �gura 5.49. Hemos eliminado losvalores de las propiedades analizadas obtenidas mediante la simulaión EE on ampo deradiaión externo suponiendo el jet omo mezla atendiendo al resultado que obtuvimos enel análisis a 300 ns. En este aso, hemos estimado a partir de la simulaión de GORGONque el frente de la onda de hoque se enuentra en ∼23 mm y el prinipio de la región deenfriamiento en ∼22 mm, on lo que su anhura es el doble que a los 300 ns.En la ionizaión media, ver �gura 5.49(a), se observa que todos los modelos presentanla misma pauta. Se produe un aumento de la ionizaión media hasta z ∼22.375 mm para,
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(a) (b) ()Figura 5.48: Comparaión de la ionizaión media, la opaidad media de Plank y el RPL delplasma en el bow shok alulados on diferentes modelos inétios a los 300 ns.a ontinuaión, disminuir, lo que está asoiado a que entre los ∼22 mm y ∼22.38 mm, latemperatura aumente para a ontinuaión disminuir.En este punto, queremos haer un breve iniso. Se observa que para t = 400 ns, latemperatura de puntos que se enuentran detrás del frente de la onda de hoque (que estáen ∼23 mm a partir de lo que observamos de la simulaión de GORGON y que está deauerdo on la referenia [72℄) poseen temperaturas mayores que la del frente. En prinipio,esto paree ontraditorio, ya que esos puntos se orresponderían on loalizaiones dentrode la región de enfriamiento y que por tanto deberían tener menor temperatura que elfrente de la onda. Pudiera ourrir, por tanto, que en la simulaión hidrodinámia se hayaproduido un desfase en las posiiones de los máximos de la densidad de materia y dela temperatura que de�nen el frente de la onda de hoque o bien, que en la simulaión,ourra que el ampo de radiaión que proviene del jet esté aumentando la temperatura deesta región. En ualquier aso, nuestro interés aquí es la araterizaión de las propiedadesmirosópias mediante un post-proesado de la simulaión hidrodinámia y nos hemoslimitado a ello.El omportamiento de la opaidad media de Plank, �gura 5.49(b), es similar al de laionizaión media pero invertido. Observamos que para los puntos on valores de z mayoresexiste un buen auerdo en esta propiedad entre la simulaión ETL y la EE inluyendoel ampo de radiaión del jet, mayor que en el aso de la ionizaión media. Notamos,tanto en la ionizaión media omo en la opaidad media, que los resultados aluladoson el modelo EE suponiendo el bow shok solo onstituido on argón o on una pequeñaantidad de aluminio son muy similares. Respeto al RPL (�gura 5.49()), advertimosque todos los modelos EE proporionan valores muy similares de esta propiedad y que,para los puntos de oordenada z mayores, el modelo ETL se aera a los demás modelos.La mayor similitud del modelo ETL observada en las tres magnitudes para las regiones



Análisis de jets supersónios radiativos y de su interaión on un gas ambiente. 199de mayor z (por enima de ∼22.6 mm) se explia por el heho de que en esa región ladensidad es mayor y la temperatura va disminuyendo, fatores ambos que provoan quelos proesos olisionales vayan obrando más importania y por tanto el sistema se aerquemás a la termalizaión. Esto lo on�rma también que los resultados de lo modelos EEon o sin radiaión presenten una mayor similitud en esa región ya que empiezan a perderimportania los proesos induidos por el ampo externo de radiaión. Por tanto, podemosonluir que, al igual que a los 300 ns, el modelo ETL no paree apropiado y que suponer elbow shok ompuesto sólo de argón o de aluminio afeta ligeramente a la ionizaión mediay no a la opaidad media de Plank ni al RPL (lo que india que las propiedades radiativasestán gobernadas por el argón).

(a) (b) ()Figura 5.49: Comparaión de la ionizaión media, la opaidad media de Plank y el RPL delplasma en el bow shok alulados on diferentes modelos inétios a los 400 ns.Por último, observamos nuevamente que el ampo de radiaión externo debido al jetintrodue ambios en las propiedades medias del plasma, y por tanto, una simulaióndebería inluir, en prinipio, los proesos induidos por el ampo de radiaión del jet,siendo estos más notables a los 300 ns que a los 400 ns. Como las ondiiones de densidadde materia y de temperatura en los puntos del bow shok son muy similares en ambosinstantes de tiempo, esta diferenia se deberá al ampo de radiaión que proviene del jet.Cuando ajustamos la radiaión del jet en esos dos instantes de tiempo on dos funionesde Plank, obtuvimos que para t = 300 ns los parámetros de las funiones de Plank erantemperaturas de radiaión 3 y 14 eV y fatores de diluión de 2 y 0.20, respetivamente.Sin embargo, para t = 400 ns, las temperaturas de radiaión fueron 3 y 12 eV, on fatoresde diluión de 8 y 0.077, respetivamente. Los fatores de diluión en este aso no tienenningún sentido geométrio o físio, sino que son parámetros que se obtienen del ajuste onlas funiones de Plank de la intensidad espeí�a. Vemos por tanto que, en la región debajas energías del fotón, en ambos instantes de tiempo, se tiene aproximadamente la mismatemperatura de radiaión aunque para el instante de 400 ns la funión está ampli�ada



200 Análisis de experimentos.on respeto a los 300 ns. Para el rango de energías del fotón 10 - 100 eV la funión dePlank que más ontribuye es la de temperatura de radiaión más alta. En ese aso, laontribuión es bastante mayor en los 300 ns (tanto en temperatura de radiaión omoen fator de diluión). Teniendo en uenta que, tal y omo omentamos anteriormente, laregión donde la absorión es más importante en el bow shok es en el rango de energíasdel fotón entre 10 - 200 eV, queda laro entones por qué el efeto del ampo de radiaiónexterno es más importante a los 300 ns que a los 400 ns.5.3.2.3. Análisis de las inestabilidades térmias en el bow shok.Para �nalizar el estudio del experimento, abordamos aquí brevemente la posibilidad deapariión de inestabilidades térmias detrás del frente de la onda de hoque. Comentamoson anterioridad que una onda de hoque radiativa podía generar inestabilidades térmiasen el medio que queda detrás del frente de la onda de hoque al igual que se pueden generarinestabilidades osilatorias en la región de enfriamiento y en el frente de la onda de hoquedebido al enfriamiento radiativo. En este apartado estudiaremos si, para las ondiiones dedensidad y temperatura del experimento analizado, ambos tipos de inestabilidades puedeno no ourrir y ómo in�uye el modelo inétio empleado en su posibilidad de apariión.Para eso, en primer lugar hemos analizado si efetivamente el bow shok es una onda dehoque radiativa. El método omúnmente empleado para ello es omparar el tiempo deenfriamiento radiativo de la región de enfriamiento situada detrás del frente del hoque,on un tiempo hidrodinámio araterístio (tal y omo hiimos al analizar el aráterradiativo del blast wave del experimento de remanente de supernova en el apartado anterior(ver 5.2.3.2)). El tiempo de enfriamiento radiativo lo alulamos on la euaión (4.4) enla aproximaión de plasma óptiamente delgado, en la que el �ujo radiativo es igual alRPL. Que es óptiamente delgado se puede omprobar omparando el amino libre mediode Plank, ver �gura 4.20 on la anhura a la mitad de la máxima altura, FWHM, del bowshok. Este último, en el aso de menor espesor (a 300 ns) tiene una anhura de 0.1 mmientras que el amino libre medio óptio de Plank en la situaión más desfavorable (estoes, en la de mayor densidad del intervalo, ∼10−3 gm−3) es siempre mayor a diho valor,on lo que el fotón puede esapar sin ser absorbido. El tiempo hidrodinámio (o onvetivo)lo hemos alulado dividiendo el FWHM del bow shok por la veloidad del sonido en esemedio (para su álulo, hemos tomado la temperatura omo la de la región situada detrásdel frente de onda ya que de la simulaión hidrodinámia no podemos extraer temperaturasde regiones justo delante). Los tiempos así alulados para los instantes 300 y 400 ns sondel orden de 10−7 y 10−6 s, respetivamente. Por otra parte, los tiempos de enfriamientoobtenidos on todos los modelos son del mismo orden, 10−9 s, que son onsiderablementemenores que los onvetivos, on�rmando así el aráter radiativo del bow shok.Comenzaremos entones, analizando las inestabilidades térmias que introdujimos en laseión 4.8.1. En la �gura 5.50, hemos representado el exponente β de la temperatura en la



Análisis de jets supersónios radiativos y de su interaión on un gas ambiente. 201ley de potenias del RPL en funión de la temperatura y los riterios de las inestabilidades,alulados on los modelos EE, ETL y EE inluyendo los efetos del ampo de radiaióndel jet a 300 y 400 ns. Hemos esogido para la representaión una densidad intermedia delrango de interés puesto que hemos omprobado que tanto los riterios omo β no varíanmuho on diha magnitud. Observamos que on el modelo ETL, �gura 5.50(b), los trestipos de inestabilidades pueden presentarse en todo el rango de temperaturas onsiderado.En los otros modelos, �guras 5.50(a), 5.50() y 5.50(d), existe una entorno pequeño (8 -9 eV), donde la inestabilidad adiabátia no puede darse, pero en general, prátiamenteen todo el intervalo y todos los modelos inétios, predien la posibilidad de la apariiónde inestabilidades térmias en el medio material que queda detrás del frente de onda.Experimentalmente fueron observadas inestabilidades térmias en el argón detrás del frentedel bow shok [72℄. Sin embargo, no se ha podido estableer de forma rigurosa la longitudde onda de la inestabilidad para así poder lari�arla.En lo que se re�ere a las inestabilidades osilatorias por enfriamiento radiativo en elfrente de la onda de hoque y en la región de enfriamiento radiativo, hemos empleadopara la lasi�aión de los modos osilatorios (fundamental, primer y segundo tonos) omoinestables, los riterios estableidos en el trabajo de Chevalier e Imamura [45℄ (y ya desritosen la seión 4.8.2) y que son que el modo fundamental es inestable si β ≤ 0.4 y los tonosprimero y segundo uando β ≤ 0.8. Estos riterios son obtenidos suponiendo una ley depotenias para el RPL del tipo Cρ2T β y por lo tanto hemos ajustado nuestro RPL haiendouso de PARPRA a esta nueva ley de potenias. De auerdo on esto, presentamos en la�gura 5.51 un estudio de las regiones de densidad y temperatura en las uales son posiblesestas inestabilidades de auerdo on tres modelos inétios de álulo de poblaiones: elETL, el EE sin ampo de radiaión del jet y el EE inluyendo el ampo de radiaión del jeta 300 ns (no hemos inluido el aso del ampo de radiaión a 400 ns porque ya hemos vistoen el análisis anterior que el exponente de la temperatura en la ley de potenias no ambiasigni�ativamente on el ambio del ampo de radiaión de ambos instantes de tiempo).De auerdo on la simulaión EE sin ampo de radiaión, ver �gura 5.51(a), se tieneque el aumento de la densidad favoree que los modos osilatorios se vuelvan inestablespara valores más pequeños de la temperatura. Así, para la densidad ρ =10−6 gm−3 elmodo fundamental es inestable para temperaturas superiores a 12 eV y los tonos primeroy segundo para temperaturas superiores a 10 eV, mientras que para la densidad ρ =10−5gm−3 los modos se vuelven inestables a temperaturas superiores a 10 eV (fundamental) y 9eV (primero y segundo). Por el ontrario, en el modelo ETL observamos un omportamientoinvertido en el valor de β on respeto al modelo anterior. Ahora el valor del oe�iente
β deree on la disminuión de la densidad de materia, tal y omo se puede ver en la�gura 5.51(b). Esto está relaionado on la pendiente del RPL on la temperatura, yaque β = ∂(logRPL)/∂(log T ). En este rango de temperaturas para el modelo EE sinampo de radiaión, la pendiente del RPL on la temperatura pasa de ser positiva parael aso de menor densidad a ser negativa para el mayor valor de la densidad onsiderado,
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(a) (b)

() (d)Figura 5.50: Representaión de β en funión de la temperatura y riterios de inestabilidad tér-mia alulados on varios modelos inétios.
mientras que en el aso ETL pasa prátiamente lo ontrario. De la �gura observamos queen el modelo ETL los modos son inestables en todo el rango de temperaturas representado(exepto en un pequeño intervalo en torno a los 8 eV). Finalmente presentamos en la�gura 5.51() la simulaión empleando el modelo EE inluyendo el ampo de radiaiónproveniente del jet. De auerdo on él, para la densidad de materia menor los tres modosde osilaión son inestables en todo el rango de temperaturas bajo onsideraión. En loque respeta a las otras dos densidades, los tonos primero y segundo son inestables para
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(a) (b) ()Figura 5.51: Regiones de densidad y temperatura en las uales es posible una inestabilidadosilatoria por enfriamiento radiativo según varios modelos inétios de poblaiones.todo el rango y el fundamental para temperaturas superiores a 10 eV. Se observa queel heho de inluir el ampo de radiaión en la simulaión inétia de las poblaionesmodi�a el parámetro β on respeto a la situaión sin ampo. Este efeto es más notablepara el aso de menor densidad omo se puede observar ya que, al aumentar la densidadde materia (para una temperatura dada) se aumenta la tasa de los proesos olisionales,lo que puede produir una rebaja de la importania de los proesos radiativos. Podemosonluir, tanto por lo que hemos obtenido aquí omo por lo detetado en el estudio delas otras propiedades mirosópias, que resulta neesario inluir el ampo de radiaión enlas simulaiones inétias de poblaiones, sobretodo en las densidades inferiores del rangoonsiderado.En el experimento que hemos estado analizando [72℄, no se estudió la apariión deeste tipo de inestabilidades. Sin embargo, podemos orroborar nuestro resultado on loobtenido en la referenia [195℄ en donde se realiza un estudio experimental de las inestabi-lidades osilatorias por enfriamiento radiativo de la veloidad del frente del bow shok enun experimento similar al estudiado aquí de un jet de aluminio generado en MAGPIE ypropagándose en argón. En ese trabajo, los autores enontraron que para la densidad de
1.5 × 10−6 gm−3 de argón y una temperatura de 6 eV no se observaban estas inestabili-dades. En la �gura 5.51 se representa hasta 8 eV omo límite inferior de la temperatura(rango limitado por la simulaión hidrodinámia), pero podemos inferir el omportamientoa 6 eV a partir de la tendenia en las urva de β para el aso EE sin ampo de radiaión(desonoemos uál es el ampo de radiaión del jet de aluminio en ese experimento) parael menor valor de la densidad de materia (10−6 gm−3). Observamos que nuestro modeloteório también predie que para esas ondiiones las inestabilidades osilatorias no debenser observadas.
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6 Conlusiones y líneas futuras.
6.1 Conlusiones.Las prinipales onlusiones de este trabajo son las que a ontinuaión se enumeran:1. Se ha extendido el modelo olisional-radiativo para plasmas en estado estaionario asituaiones no estaionarias y se ha omprobado la bondad de nuestro modelo om-parando on álulos realizados en Workshops de omparaión de modelos inétios.2. Se ha extendido el modelo olisional-radiativo para simular plasmas estaionariosmultiomponentes. El método propuesto, que tiene en uenta el baño de eletroneslibres omún para todas las espeies presentes en el plasma, es termodinámiamenteonsistente.3. Se ha desarrollado una herramienta omputaional denominada PARPRA uyo prin-ipal objetivo es la parametrizaión biparamétria (en funión de las ondiiones dedensidad y temperatura del plasmas) de propiedades radiativas medias de plasmasmono y multiomponentes, lo ual es muy interesante puesto que evita la realizaiónde álulos muy ostosos omputaionalmente en simulaiones hidrodinámias in-line. Hay que resaltar el heho de que la parametrizaión sea en términos de densidady temperatura ya que, hasta la atualidad, la prátia mayoría de las parametriza-iones existentes en la bibliografía son uniparamétrias (en funión de la densidad).Para la parametrizaión se han empleado funiones polinómias uyos oe�ientesson determinados empleando un método de ajuste por mínimos uadrados. Con el�n de optimizar el proeso de división del espaio de ondiiones de plasma parala búsqueda de los polinomios de ajuste, se ha implementado en la herramienta unmétodo QuadTree. Además, para failitar el empleo de PARPRA, se ha integrado enuna interfaz de usuario.4. Se han generalizado los riterios para las inestabilidades térmias para funiones deenfriamiento que dependan tanto de la densidad omo de la temperatura, puesto quehasta ahora, el estudio de las mismas se había heho para funiones de enfriamientoque úniamente dependían de la temperatura.



206 Conlusiones y líneas futuras.5. Se han araterizado los plasmas de gases nobles y de aluminio en el rango de tem-peraturas y densidades de interés en los experimentos de Astrofísia de Laboratorioanalizados en esta Tesis Dotoral. En partiular, el estudio se ha heho suponiendo elplasma óptiamente delgado y en estado estaionario. Se han analizado la ionizaiónmedia, los regímenes termodinámios, las distribuiones iónias de arga, las emisivi-dades y opaidades monoromátias, las opaidades medias de Rosseland y Plank,la pérdida de potenia radiativa, el tiempo de enfriamiento, el amino libre mediodel fotón y los regímenes de inestabilidades térmias. Esta informaión es muy útiltanto para analizar los experimentos realizados omo para el diseño de otros futuros.6. Se han apliado los desarrollos omentados en el análisis de dos experimentos de As-trofísia de Laboratorio. El primero de ellos onsistía en la simulaión de un blast waveen el remanente de una supernova y que se había rereado en laboratorio haiendoinidir un láser (THOR laser, Universidad de Texas, Estados Unidos) sobre un lusterde xenón. En el segundo experimento, se simulaban los jets suspersónios generadosen estrellas jóvenes, onoidos omo objetos Herbig-Haro, y su interaión on elmedio interestelar, y esto se realizó utilizando un dispositivo de potenia pulsada(MAGPIE, Imperial College, Reino Unido) haiendo uso de una lámina de alumi-nio en disposiión radial que estaba rodeado, en dos disposiiones experimentales,tanto de vaío omo de argón. Para ambos experimentos se realizó una arateriza-ión mirosópia, simulando mediante diferentes modelos inétios sus propiedadesy analizando los resultados obtenidos y sus posibles impliaiones en la interpretaiónde los resultados experimentales y en el diseño de futuros experimentos.6.2 Líneas futurasEn lo que se re�ere a las líneas futuras, podemos distinguir entre dos tipos: las que sere�eren a aspetos omputaionales y las que se re�eren a la apliaión de simulaión deexperimentos.Nuevos desarrollos omputaionales.1. Una pieza fundamental en las simulaiones de propiedades mirosópias es elmodelo atómio que subyae en las mismas y por ello la Físia Atómia dePlasmas sigue siendo una línea de espeial relevania. En partiular, existe unrenovado interés en el estudio de la in�uenia del plasma en las propiedadesatómias [127, 129℄ debido a la posibilidad atual de disponer de experimentosque permiten observar el efeto de la depresión del ontinuo en estas propie-dades [221℄. Por ello, es nuestro propósito el implementar poteniales atómiosanalítios desarrollados en el seno de este grupo de investigaión y que ubren



Líneas futuras 207plasmas on parámetro de aoplamiento bajo, medio y alto, en el ódigo FACpara obtener datos atómios que ontengan efetos de plasma.2. Debido a la relaión estableida on el grupo liderado por la Dra. Chantal Sthe-le en el Observatorio de París, se proederá el próximo año al aoplamiento denuestras parametrizaiones de propiedades radiativas generadas usando PAR-PRA en el ódigo de transferenia radiativa 3D IRIS [222℄.3. Extender el método de parametrizaión que se ha desarrollado para el ajustede las propiedades termodinámias del plasma, generando las bases de datos delas mismas empleando euaiones de estado de ierta omplejidad y generali-dad. Esta es una tarea muy interesante puesto que también son un omponentefundamental en las euaiones hidrodinámias.4. En la atualidad hemos ya desarrollado expresiones de ajustes (en funión de lasondiiones de densidad y temperatura) de las tasas de los proesos olisionalesque intervienen en nuestro modelo olisional alulados meano-uántiamentemediante el ódigo FAC. Es nuestro propósito futuro sustituir las tasas analí-tias del modelo olisional-radiativo por estos ajustes, para así ir mejorando elmodelo, herramienta fundamental para la simulaión de las propiedades miros-ópias del plasma.5. En los experimentos en que vamos a partiipar en el año 2015, uno de nuestrosobjetivos es la realizaión de la diagnosis espetrosópia de las ondiiones delplasma. Para ello, generaremos on nuestros modelos, espetros sintétios queserán omparados on los obtenidos experimentalmente, lo que nos permitiríaestimar la densidad y temperatura del plasma, en prinipio on resoluión tantotemporal omo espaial. Debido a que los elementos que se van a emplear, enprinipio kriptón y xenón, tienen una estrutura atómia ompleja, estamosdesarrollando una herramienta que nos permita introduir el detalle atómiomás �no para aquella parte del espetro que lo requiera y una resoluión másgruesa para el resto (esto es, un modelo atómio híbrido), permitiendo así quelos álulos olisional-radiativos sean viables.Simulaión de nuevos experimentos.En 2015 se realizarán dos experimentos de Astrofísia de Laboratorio en los quepartiiparemos omo grupo teório. En el primero de ellos, liderado por los Drs.Franiso Suzuki-Vidal (Imperial College, Reino Unido) y Chantal Sthele (Obser-vatoire de Paris, Frania) que se realizará en el láser ASTERIX (PALS, RepúbliaChea), se estudiarán aspetos espetrosópios de ondas de hoque radiativas quese propagan en gases nobles a veloidades en torno a los 60 Km/s. En el segundo,liderado por el Dr. Franiso Suzuki-Vidal y que se realizará en el láser ORION(Rutherford Appleton Laboratory, Reino Unido), se produirá y se estudiará por pri-



208 Conlusiones y líneas futuras.mera vez la interaión entre dos ondas de hoque radiativas en un ambiente gaseosoontrolado. Ambos experimentos son muy útiles tanto para la físia de las ondas dehoque, la astrofísia o la hidrodinámia radiativa, omo para la validaión de mode-los y ódigos de la físia de plasmas. En ambos experimentos emplearemos todos losdesarrollos realizados en esta Tesis Dotoral y los que se hayan desarrollado hasta elmomento para la araterizaión mirosópia de los plasmas experimentales y parala diagnosis espetrosópia de los mismos.
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