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Introduccion

Los clmulos estelares compactos han sido objeto de estudio intensivo en la astrofisica debido
a su importancia en la comprension de la dinamica estelar y la evolucion de sistemas
ligados gravitacionalmente. Estos cimulos, que contienen cientos de miles de estrellas en un
volumen relativamente pequefio (alrededor de 10 pc), son laboratorios ideales para estudiar
fenomenos como la evolucion estelar, incluyendo la colision estelar, asi como la disipacion

de energia.

En particular, la presencia de agujeros negros de masa intermedia (IMBH, por sus siglas
en ingles) en el centro de estos cimulos ha sido propuesta como una posible explicacion
de ciertos fenomenos observados, como las altas velocidades estelares y las emisiones de rayos
X ultra luminosos (Miller and Hamilton, 2002). Los IMBH, con masas entre 100 - 10°
masas solares, representan una clase intermedia entre los agujeros negros estelares y los
agujeros negros supermasivos, cuya existencia es ain objeto de debate, pero que podrian
tener un rol clave en la evolucion de los cimulos y la formacion de agujeros negros

supermasivos en galaxias.

En este contexto, las simulaciones de N-cuerpos se han convertido en una herramienta fun-
damental para investigar la dinamica de estos cUmulos en presencia de un IMBH. Estas
simulaciones permiten modelar las interacciones gravitacionales entre las estrellas y el aguje-
ro negro, asi como predecir la evolucion temporal del cimulo. Al comparar los resultados
de estas simulaciones con datos observacionales, es posible obtener informacion crucial sobre
la presencia y las caracteristicas de los IMBHs, y mejorar nuestra comprension de la

dinamica estelar en este tipo de entornos extremos.
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Objetivo

El objetivo de esta tesis es modelar la dinamica estelar de cimulos globulares, enfocandose
en la influencia de un agujero negro de masa intermedia situado en su centro. A través de
simulaciones de N-cuerpos, se estudia la evolucion dinamica de estos sistemas, los efectos
gravitacionales que un IMBH puede ejercer sobre su entorno estelar, para determinar posi-
bles rastros observacionales que permitan diferenciar cmulos globulares con agujeros negros

centrales de aquellos que no los poseen.

Para ello, se considera un modelo en el que los cimulos estelares son caracterizados por
perfiles de densidad esféricos, tomando en cuenta distribuciones de masa inicial basadas
en las funciones mas aceptadas, como la funcion de Salpeter y Kroupa. Las
simulaciones permitiran explorar como las interacciones gravitacionales entre las estrellas y el
agujero negro central afectan la dinamica global del cimulo, incluyendo parametros como la

dispersion de velocidades estelares, la distribucion de masa y la estabilidad del cimulo.

Mediante este enfoque, se espera arrojar luz sobre los posibles efectos observables que un
IMBH podria generar en un cimulo globular, como alteraciones en su estructura cinematica
o en su densidad estelar central. Ademas, se busca contribuir al desarrollo de herramientas
para interpretar datos astronomicos, facilitando la identificacion de cimulos que alberguen

agujeros negros en su nicleo.

Estructura de la tesis

En el Capitulo 1, se introducira la dinamica estelar en un cimulo, presentando las
ecuaciones fundamentales que rigen el movimiento de las estrellas. Este capitulo
proporcionara los con-ceptos necesarios para comprender la investigacion realizada. En el
Capitulo 2, se estudiaran los cimulos globulares, describiendo sus propiedades principales y
explorando los diferentes modelos teoricos de densidad (Plummer, Schuster y King) que se
utilizaran en este traba-jo, asi como sus diferencias clave. EI Capitulo 3 examinara la
posible existencia de agujeros negros de masa intermedia en cimulos globulares, revisando
la literatura que explora las implicaciones dinamicas de su presencia en dichos cimulos. En

el Capitulo 4, se modelan las
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caracteristicas de las estrellas de los cimulos en base a los modelos teoricos presentados en el
Capitulo 2, obteniendo asi sus masa posiciones y velocidades. En el Capitulo 5, se describira
el codigo de simulacion de N-cuerpos GADGET-4. Se describe como se modela y calcula
la dinamica estelar, y se definen valores de parametros clave. En el Capitulo 6, se
presentaran los resultados de la tesis. En el Capitulo 7, se presentaran las conclusiones de

la tesis, asi como sus aportaciones y posibles futuras perspectivas.

En el Apéndice A, se presentan los pasos para instalar GADGET-4. En el Apéndice B,
se muestra como ejecutar un ejemplo de GADGET-4. En el Apéndice C, se muestra un
ejemplo del archivo de parametros. En el Apéndice D, se indican comandos relevantes del
archivo de configuraciones de GADGET-4, utilizados en esta investigacion. En el
Apéndice E, se muestran comandos relevantes del archivo de parametros de GADGET-4,

utilizados en esta investigacion.
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Capitulo 1

Conceptos Previos

Este capitulo introduce los conceptos fundamentales en los que se basa este trabajo, que son
las simulaciones de N-cuerpos de la dinamica de las estrellas que forman cimulos de estrellas
densos y esfericos, como los cimulos globulares y cimulos estelares nucleares. Se introduce
la funcion de distribucion, que es fundamental para el modelado de N-cuerpos y permite
determinar las coordenadas y las velocidades de las particulas que representan a las estrellas
del cimulo. Se obtiene la formula general para calcular la funcion de distribucion en sistemas

esfericos.

1.1. Simulaciones de N-cuerpos

En este trabajo, se realizaron simulaciones para estudiar los efectos gravitacionales de un
agujero negro de masa intermedia (102 < M/Mg < 10°) localizado en el centro de un cimulo
de estrellas masivo, de simetria esférica y con diversos perfiles de densidad estelar. Para

llevar a cabo las simulaciones, se utilizo la tecnica de N-cuerpos.

El problema de N-cuerpos implica la interaccion gravitacional, eléctrica, magnética,
entre otros, de N cuerpos discretos, generando un total de N(N-1)/2 interacciones. La
complejidad del problema aumenta drasticamente al pasar de miles a millones de cuerpos,
lo que hace necesarias diversas aproximaciones para reducir el costo computacional. Un
método comin para simplificar el nUmero de interacciones es el algoritmo de Barnes-Hut,

que reduce las

13



14 CAPITULO 1. CONCEPTOS PREVIOS

interacciones a N log N (Barnes and Hut, 1986).

Existen dos enfoques principales para los caculos de N-cuerpos, cada uno con su propia
metodologia y problemas especificos. Los codigos colisionales simulan la evolucion de
sistemas estelares con N. estrellas, utilizando un integrador numeérico para resolver las
ecuaciones de movimiento de N = N, particulas. Por otro lado, los cédigos no
colisionales simulan la evolucion de N. estrellas siguiendo el movimiento de N <« N,

particulas (Brandt, 2022).

Ambos enfoques (colisional y no colisional) presentan ventajas y desventajas en la simula-
cion de sistemas estelares. En los codigos colisionales, es necesario seguir con precision los
encuentros cercanos entre estrellas y la formacion y evolucion de sistemas binarios. Esto se

rige por las ecuaciones de Newton. Para una particula a, la fuerza neta que experimenta

dada por:
esta X rg—r
Fo = Gmgmeg—r— . (1.1)
5« Ire = ral®

Esto implica el cdculo de N - 1 distancias |rq = rg|. Cada una de estas distancias puede ser
usada dos veces, una para la contribucion de B a a y viceversa. Si las fuerzas son calculadas
por suma directa, se tendran %N(N - 1) distancias a evaluar, lo cual aumenta el tiempo

computacional por paso de tiempo como N?2.

En contraste, un codigo no colisional imita un sistema con un nimero “infinito” de
particulas, lo que implica que el sistema tiene una densidad de distribucion continua p(x, t).
Las posicio-nes reales de las particulas modeladas en estos sistemas deben considerarse
como muestras de Monte Carlo de la distribucion de densidad. A diferencia de los cadigos
colisionales, los no colisionales no necesitan calcular cada interaccion individual, sino que el
tiempo de cédculo se escala como N logN en lugar de N2, lo cual resulta més eficiente
cuando el nimero de particulas es grande. Esto se logra notar con la grafica de complejidad
gue se encuentra en la Figura 1.1. Usualmente, estos métodos aproximan las fuerzas que
actlan y dividen el espacio en regiones, como los algoritmos de arbol (dividen el espacio en
cubos, y estos a su vez en cubos mas pequefios, hasta encontrar una particula) y los
algoritmos de malla (que dividen en pequefias mallas realizando un promedio de la masa en

cada region) (Binney and Tremaine, 2008).
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Figura 1.1: NUmero de operaciones en funcion del nimero de particulas en una simulacion
de N-cuerpos. La curva que requiere menos operaciones es la correspondiente a N,
representada por la curva negra. Sin embargo, para el estudio de interacciones
gravitacionales, N log N re-quiere menos operaciones que N2, como se muestra en las curvas
azul y roja respectivamente.

En este estudio, se considera un sistema sin colisiones y en equilibrio dinamico. Esta aproxi-
macion describe de manera adecuada las orbitas de las estrellas simuladas, asumiendo que las
masas estan distribuidas suavemente en el espacio. Aunque en sistemas pequefios, con unos
pocos miles de estrellas, las orbitas pueden desviarse significativamente, esto no es relevante
para cimulos globulares, donde el nimero de estrellas es mucho mayor (N = 10°). En estos
sistemas, el tiempo de cruce (teruce, que es el tiempo que tarda una estrella tipica en atravesar
el sistema) es de aproximadamente 10° afios, mientras que su vida total se extiende por unos
10 Gyr. Las desviaciones orbitales son insignificantes en escalas de tiempo menores al tiempo
de relajacion (trelajacion, que es el tiempo necesario para que el sistema alcance el

equilibrio dinamico a traves de interacciones gravitacionales). Esto de acuerdo a la relacion:

t =0INt
relajacion In N cruce (12)

donde N es el nimero de estrellas. Si sustituimos N = 10°, podemos ver que este calculo es
de al menos 3 ordenes de magnitud de diferencia, lo que nos permite asumir que el tiempo

de relajacion es mucho mayor al tiempo de cruce, la deducion de la ecuacion anterior se
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encuentra en Binney and Tremaine (2008).

1.2. La Funcion de Distribucion (DF)

En la modelacion de un sistema estelar sin colisiones, seguir la orbita individual de cada
una de las miles o millones de estrellas es impractico. En su lugar, las predicciones resultan
de la probabilidad de encontrar una estrella en un espacio de seis dimensiones,
representado por dRdV, donde dR = dxdydz y dV = dv,dvydv, son los elementos
volumetricos de espacio y velocidad en el espacio tridimensional. Introducimos entonces la
funcion de distribucion (DF, de sus siglas en ingles) f(R,V,t), de manera que
f(R, V, t)dRdV representa la probabilidad de que una estrella aleatoria tenga coordenadas
espaciales y de velocidad en los intervalos [R, R+dR] y [V, V+dV] en el tiempo t.
Suponemos que todas las estrellas tienen la misma probabilidad (son equiprobables) de

ocupar un estado dado en el espacio fase, lo que implica que f esta normalizada. Entonces

v4
dRAVF(R,V,t) = 1, (1.3)

donde la integral se extiende sobre todo el espacio fase.

El equivalente de la ecuacion de continuidad en fluidos (que expresa la conservacion de

masa) para la conservacion de probabilidad en el espacio fase es:

df )
—+ —(fw) =0, 1.4

it dw( ) (1.4)
donde w = (R, V) y, por lo tanto, w = (R, V). El segundo término de la ecuacion se puede

descomponer en dos terminos:

o ... 0 . 3 .
S fw) = —(fR) + S(fV). (1.5)

Ademas, recordando de mécanica claica que:
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R=-— y V=- (1.6)

donde H es el hamiltoniano del sistema, que se define como la suma de la energia cinética K
’ . . 2 2 . .ope
y la energia potencial ®, es decir, H = K +®, y dado que 28 = 2 H_ podemos simplificar

el segundo termino de la Ecuacion (1.4) a:

R—+ V —. (1.7)

Sustituyendo los terminos de (1.7) en la Ec. (1.4), obtenemos la ecuacion de Boltzmann sin

colisiones, tambien conocida como la ecuacion de Vlasov:

of . of . of

Esta ecuacion puede reescribirse usando el corchete de Poisson [f, H] = 2faH _ Of oH '\ |5

derivada lagrangiana como:

df
—=0 1.9
el (1.9)

lo cual indica que el flujo a través del espacio fase de la probabilidad es incompresible; es
decir, la densidad f en el espacio fase alrededor de una estrella permanece constante, aln si

no lo es en todo el espacio fase.

Relacionando lo anterior con ciertas observables, para una posicion arbitraria R, definimos

la densidad de probabilidad v de encontrar una particula en la posicion R mediante:

4
v(R) = dVf(R, V). (1.10)

Si N es el nlmero total de estrellas, la densidad numeérica de estrellas en el espacio real es:
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n(R) = Nv(R), (1.12)

por lo que podemos relacionar v(R) con la densidad de luminosidad j(R) = Lv(R), donde

L es la luminosidad de la poblacion estelar.

Luego, definimos la velocidad media en una posicion R como:

z

L dVVf(R,V), (1.12)

v (R)

V(R) =

y el tensor de dispersion de velocidades, el cual posee simetria, como:

Z
of(R) = dV(vi- ¥)(v;- v;)f(R, V) = Vivj - V;y;. (1.13)

1.3. La Ecuacion de Jeans

Definimos la integral de movimiento | (R, V) como cualquier funcion del espacio fase que sea
constante a lo largo de una orbita. Una funcion del espacio fase es una integral de movimiento

si y solo si:

%I[R(t),V(t)] =0=>V d_l_ ﬂd—l= 0 (1.14)

a lo largo de una orbita.

Teorema de Jeans

Cualquier solucion en estado estacionario (es decir, f no depende del tiempo) de la ecuacion
de Boltzmann sin colisiones depende de las coordenadas del espacio fase solo a travées de
integrales de movimiento en el potencial dado, y cualquier funcion de las integrales produce

una solucion en estado estacionario de la ecuacion de Boltzmann sin colisiones.

Este teorema garantiza que la DF de cualquier estado estacionario debe ser una funcion de

integrales.
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Teorema fuerte de Jeans
Puede suponerse que la DF de un sistema estelar en estado estacionario, en el que casi todas
las orbitas son regulares con frecuencias no resonantes, es una funcion solo de tres integrales

de movimiento independientes, que pueden tomarse como las acciones.

En pocas palabras la DF depende de 3 integrales de movimiento f(l4, I, I3) independientes

entre si y conservadas (Binney and Tremaine, 2008).

Integrando la ecuacion de Boltzmann (1.8) sobre todas las velocidades, y después multipli-

cando por v;. Ademas recordando que V = - 22,
0 z z of 00 z of
— dVfv;j+ Vvi—vj- — d3V_—v; =0, 1.15
ot Vj VigxVi T ax FIT (1.15)

y utilizando el teorema de la divergencia podemos ver que la integral se reduce a

£ of ‘ o}
RN Nio s,
dVyv; m dvf v, ijv. (1.16)

Luego, recordando la definicion de velocidad media (1.12), podemos reescribirla como

a(vvi) = a(vvivj) 00
- 0, 1.17
ot T ox | Vax (1.17)

y usando la ecuacion de continuidad con la velocidad media, que conserva la probabilidad

como
v, o (1.18)
JEE— + = .
ot dXi ’
restando v; veces a la ecuacion (1.17)
dv’j _ a(vv.)  9(vwivy) (eJO)
VBT— Vj OXi + axi = =V BTJ_, (119)

y usando la definicion de dispersion de velocidades (1.13), la Ecuacion 1.19 se reescribe como

v  _ v 30 (vof)
Sk PV RA/ VA S AT 1.20
Yot T VWi T Vax, T Tax (1.20)

la cual es conocida como la ecuacion de Jeans (Binney and Tremaine, 2008).
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1.4. DF para Sistemas Esfericos

En este estudio se consideran solo potenciales esfericos ®O(r); a estos sistemas se les denomina
como autoconsistentes, ya que la densidad es determinada por el potencial con la ecuacion
de Poisson y el potencial es determinado por las ecuaciones de Boltzmann sin colision. Asi

presentamos la ecuacion de Poisson

V2W = -4nGp, (1.21)

donde W = -O® + @ es el potencial relativo con ®p como alguna constante; a lo largo de
este estudio, siempre tomaremos ®p = 0 salvo que se indique lo contrario. Derivaremos una
Unica DF ergadica (es decir, basta una trayectoria para obtener la informacion del sistema),

recordando que la densidad es la integral de f sobre todas las velocidades. Asi

p4 z

1 v P
v(r) = 4 dvv?f W(r) - \.42-2 = 4n. def(e) 2(Wr) - ), (1.22)
0
dondee= -E + ®g = W(r) - lzv2 es la energia relativa, y vdv = —-dg, € es elegido tal que

f = 0 con € £ 0. Suponemos que W es una funcion monotona por lo que podemos escribir a

v como funcion de W, tal que

1 Zw ¥
¥—v(W)=2 def(e) P —«. (1.23)
81 0

Derivando a ambos lados con respecto a W tenemos

z
LLodv TV f(e)

J dey . (1.24)
g dW 0 Y- €
Esta es una integral de Abel, por lo que recordamos la implicacion
Z . z
dtg(t sinma d ° dxf
f(x) = B(t) __, gy - SN xf (X (1.25)

o (x- 1) modt o (t- x)T-e
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Asi, nuestra ecuacion puede ser reescrita como

Z

1 d % d¥ dv
f = M -
(e) gi2de 5, e- Wdw

(1.26)

La Ec. (1.26) es conocida como la formula de Eddington, la cual no garantiza una
solucion

que satisfaga el tomar un valor positivo, pero si conlleva el hecho de que una densidad esférica

eydy dv

0 Yecw dw €S una

v(r) en un potencial ®(r) puede obtenerse una DF ergddica si y solo si

funcion creciente de €.

1.5. Diagrama de Hertzsprung-Russell (H-R)

El diagrama Hertzsprung-Russell es un grafico que relaciona el color de las estrellas con su
magnitud o brillo, cantidades que pueden traducirse a temperatura efectiva versus luminosi-
dad, entre otros parametros fisicos, como su tamafno, masa, etc. Este diagrama proporciona
informacion de las poblaciones de estrellas que conforman un cimulo, en el entendido de que
no todas las estrellas nacen con la misma masa y que su evolucion depende fuertemente de
ésta. Para una buena comprension, presentamos primero algunas relaciones, presentadas

en Choudhuri (2010):

TocM,
R

la cual describe como la temperatura de distintas estrellas es proporcional a su masa e
inversamente proporcional a su radio. Analogamente, haciendo ciertas suposiciones, podemos

deducir la relacion masa-luminosidad, que viene dada por:
L < M3, (1.27)

lo que implica que las estrellas mas masivas son las mas luminosas.

Sea Tefs la temperatura efectiva en la superficie de una estrella. Si la estrella es mucho mas
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caliente internamente da lugar a que T¢¢s y la temperatura de la estrella se relacionen. Aunado

a esto, si se considera que M « T2 1, y se asume que las temperaturas estan relacionadas,
2 .

M « T, obtenemos que:

L TS, (1.28)

lo cual indica que la luminosidad y la temperatura de las estrellas estan relacionadas entre
si. El diagrama de la luminosidad contra la temperatura superficial de una estrella se cono-
ce como diagrama de Hertzsprung-Russell (o diagrama HR), debido a que ellos fueron los

primeros en plasmar la relacion entre variables por medio de dichas grdicas.

Una estrella se mantiene estable mientras tenga combustible nuclear que quemar. Como la
cantidad de combustible nuclear es proporcional a la masa, y la velocidad a la que se quema

el combustible es proporcional a la luminosidad, la vida t de una estrella es proporcional a:

M
T (1.29)

Haciendo uso de la relacion masa-luminosidad, se obtiene que:
T M2, (1.30)

por lo que las estrellas mas masivas tienen un tiempo de vida mas corto. Esto a su
vez, implica que a pesar de tener mucho mas combustible nuclear, también lo consumen

mucho mas rapido que las estrellas de baja masa.

Cabe mencionar que, aunque son deducidas haciendo uso de varias suposiciones, estas ecua-

ciones son respaldadas por observaciones empiricas.

En el caso de las estrellas cercanas, podemos determinar las luminosidades y, a continuacitn,
trazar el gr&fico de las luminosidades frente a las temperaturas superficiales (obtenidas a

partir de los espectros).

De T x ',;"—, y de la generacion de energia nuclear que viene dada por L o T*R?, se deduce M o« T2



1.5. DIAGRAMA DE HERTZSPRUNG-RUSSELL (H-R) 23
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Figura 1.2: Diagrama HR de estrellas basado en las distancias del satélite astronamico Hip-
parcos. Tomado de (Perryman et al., 1995).

En el eje x de la Figura 1.2 observamos el indice de color B - V y la magnitud absoluta,
que es la magnitud visual a 10 pc de distancia. A partir del color se obtiene la temperatura
superficial de las estrellas y, de la magnitud, su luminosidad. Las estrellas que se encuentran
a la derecha del diagrama son de color rojizo (mas frias), mientras que las de la izquierda
son de color azul (mas calientes). Estos diagramas también son conocidos como diagramas
de color-magnitud. Si notamos en la grafica, la mayoria de las estrellas se encuentran
en una linea diagonal, conocida como la secuencia principal. Las estrellas que se encuentran
en la esquina superior derecha se denominan gigantes rojas y suelen ser mucho mas
luminosas que las estrellas rojas que se encuentran en la secuencia principal. Las de la
esquina inferior izquierda, de color blanco azulado, tienen luminosidades mas pequefias que
las azules de la secuencia principal y se les llama enanas blancas. Las estrellas pasan la

mayor parte de su vida en la secuencia principal.
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Diagrama H-R de Cimulos Globulares

Los cUmulos globulares (GCs) siguen una simetria esférica, estan fuertemente ligados
gra-vitacionalmente y contienen alrededor de 10> estrellas. Se encuentran alrededor de
nuestra galaxia. La principal caracteristica de estos sistemas es que todas sus estrellas

nacieron al mismo tiempo y se encuentran practicamente a la misma distancia de nosotros.

Como todas estan a una distancia fija, podemos trazar los diagramas H-R con magnitud
aparente (la magnitud del brillo que observamos) en lugar de magnitud absoluta, como en el

diagrama anterior.

12— T T T T T T T T T T T
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x 'f'; \:;'x'z ;
v ) g —
<t BRI 3
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20| ] ‘“-,5‘ .. .
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Figura 1.3: Diagrama HR del cimulo globular M3, de Johnson and Sandage (1956).

La Figura 1.3 muestra el diagrama H-R de un GC. Notamos que la diagonal principal esta
truncada en B -V = 0.3, a diferencia de la anterior que continla hasta B -V < 0. Sabemos
que valores mas bajos corresponden a estrellas mas masivas, por lo que los cimulos globulares
carecen de estrellas masivas en la secuencia principal. Como sabemos, las estrellas masivas
tienen vidas mas cortas, por lo que en un GC, las estrellas masivas ya habrian muerto. Los

cdculos teéricos sugieren que los cimulos tienen alrededor de 1.5 x 10 afios.



Capitulo 2

Propiedades de Cumulos Globulares

En este capitulo, se detallan las propiedades de los cimulos que se utilizaran en las
simulacio-nes: las poblaciones estelares del cmulo definidas por la funcion de masa inicial
asi como los diferentes perfiles de densidad de estrellas dentro del cimulo. Esto nos
permitira establecer un marco solido para las simulaciones, garantizando que los

resultados sean consistentes y representativos de los sistemas estelares modelados.

2.1. Cumulos Globulares

Los Cimulos Globulares son una coleccion esférica de estrellas que orbitan un nicleo galactico
como un satelite, ver Figura 2.1. Se conocen alrededor de 150-157 en la Via Lactea. Estan
unidos gravitacionalmente, lo que les otorga forma esférica y alta densidad en el nicleo; en
promedio, tienen una densidad de 0.4 estrellas por parsec clbico, que aumenta a 100 - 1000
estrellas por parsec clbico en el nicleo, con una distancia entre estrellas de 1 afio luz, y son
clasificados segiin el grado de concentracion de su nicleo, donde los mas concentrados
son la clase | (por ejemplo, M 75, vease Koch et al. (2018) ) hasta la clase XII (por

ejemplo, Palomar 12, vease Rosenberg et al. (1998)).

Generalmente, los GCs estan libres de gas y polvo, ademas de no tener una activa
formacion estelar. Suelen estar compuestos por estrellas viejas con bajos contenidos de
metales, formadas principalmente por hidrogeno y helio. Contienen algunas de las

estrellas mas viejas de la
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galaxia, con edades de 10-13 mil millones de afos, y abundancia de estrellas rojas de baja
masa y amarillas de masa intermedia, ademas de la falta de estrellas tipo O y B, lo que indica
su gran antigliedad. Muchas de sus estrellas se encuentran en una etapa similar de evolucion

estelar.

Los GCs contienen alrededor de 10° — 10° miembros, que se pueden simular mediante apro-
ximaciones de N-cuerpos. En la practica, las desviaciones de un verdadero equilibrio
ter-modinamico a menudo no son significativas. Las simulaciones de N-cuerpos muestran
un comportamiento suave de las aproximaciones de los parametros termodinamicos a lo

largo del tiempo, es decir, son sistemas practicamente en equilibrio.

Los GCs son considerados estructuras viejas, con edades comparables a la edad del Universo
mismo; los mas viejos tienen una edad de 13.5+ 2 Gyr, con una edad minima de 10.5 Gyr

(Marr, 2020).

Figura 2.1: Imagen obtenida del telescopio Hubble del cimulo globular Messier 80, Autor:
NASA, ESA, A. Sarajedini (University of Florida) y G. Piotto (University of Padua)
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2.2. Funcion de Masa Inicial (IMF)

Los modelos de evolucion estelar nos dicen que las estrellas de baja masa viven mas tiempo
que las mas masivas. La funcion inicial de masa o IMF denotada por €(m) especifica la
distribucion de masas de estrellas justo después de su formacion por lo que, después de
un estallido de formacion estelar en alguna region, el nimero de estrellas (dn) con masa

en el intervalo (m, m + dm) es dado por

dn « g(m)dm, (2.1)

donde la propuesta para la normalizacion de €(m) es arbitraria.

Hay dos maneras comunes para fijar el valor de normalizacion. La primera alternativa es

dn= nog(m)dm = Nstal, (2.2)

donde nyuta €s el nimero total de estrellas recien formadas que hay en el brote. Si normali-

zamos la integral

Z
g(m)dm = 1, (2.3)

por lo que la constante ng vale ng = nytal. La segunda alternativa es considerar que

me(m)dm = 1Mg, (2.4)

en este caso, la masa total del cmulo es:

Z
Miotal = No me(m)dm = 1Mg = No(1Mg), (2.5)

de tal modo que Ny = 1 es el nimero de masas solares en el brote.



28 CAPITULO 2. PROPIEDADES DE CUMULOS GLOBULARES

Por ejemplo, Edwin Salpeter propuso la IMF:

g(m) = m™23>, (2.6)

siendo una buena aproximacion para m 2 0.5Mg pero sobrestimando el nimero de
estrellas a masas inferiores. Si se considera que la IMF sigue una ley de potencias de

indice a, esta expresion se puede escribir como:

zZ .

Miotal = No m~®dm o« m2-@” b (2.7)

esta ecuacion diverge dependiendo del valor de a, si a > 2y m ——> 0 entonces m?™% - oo,
sia> 2y m-—> o= entonces m ——> 0. Esto implica que las estrellas menos masivas son las

gue mas contribuyen a la masa total.

En nuestras simulaciones usaremos la primera normalizacion, y fijaremos el nimero de

particulas
1
Mmax m_adm - nOI (2.8)
Mmin
por lo que n, = —&%-,_, . Posteriormente, determinamos la funcion de masa acumulativa
Mmax =M pin
usando a = 2.35:
1-2 35 Z m m1-2.35 - m1—2.35
— . -2.35 — min
F (m) - 1-2.35 1-2.35 m dm = 1-2.35 1-2.357 (29)
max min Mmin Mpyax ™~ min

como F es una funcion de probabilidad, ésta tendra un contradominio de [0, 1]. Asi,

tomemos un k en ese intervalo, despejando m se tiene que:

m = k(m1—2.35_ m1—2.35)+ m1—2.351_2&' (210)

max min min

Una aproximacion mas precisa fue propuesta por Pavel Kroupa, que considera diferentes
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indices para la ley de potencia de acuerdo a la masa de las estrellas. Basandonos en Binney

and Tremaine (2008) la IMF de Kroupa es:

m™3 i 0.01< m/Mg < 0.08
m—1.3
g(m) = si 0.08 < m/MQ < 0.5 511
m23 si05< m/Mg< 1 (2.11)
i m=27 sil< m/Mg,
por lo que la resolucion de las integrales es:
R
0.08 ,-0.3 = 0.08°7-0.01% _ 4 g
0.01 0.7
z 100 % Ros m-1.3 = 05203500803 - 3
e(m)dm = - (2.12)
0.01 fem23 = ¥— o 11D
Bho R

-2.7 _ 100 _-T%7
m 2.7 = 1.7%9.588

El resultado de la normalizacion dependera de las cotas de la masa minima y maxima. En

este caso np tendra un valor de 0.152, dando lugar a:

Z m
k = 0.152 g(m)dm. (2.13)

Mmin

Notemos que k € [0, 1], y a diferencia de Salpeter, k podra tener 4 valores, dependiendo del

rango de la masa minima, por lo que vamos a encontrar el valor de k para cada intervalo de

probabilidad:

01527 -Mxl sio< k< 0.284,

~0.3
0 m

B0.152-"_ e, i 0.284< k< 0.74,
k = (2.14)

0.152™ "M i 0.74< k< 0.91,

Bo.152m -7 5i091< k< 1.
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despejando m, tendremos una masa minima de mp,;, = 0.01. Utilizando k, podemos obtener
la distribucion de las masas con base en cada una de las funciones por lo que, de manera

anadoga, podemos generar las masas en base a esta distribucion.

En la Figura 2.2 podemos observar la diferencia entre ambas funciones de masa inicial.

10° i I —
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! 1 1
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Figura 2.2: Comparacion de las densidades de probabilidad. La curva de Salpeter sobrestima
la cantidad de estrellas de baja masa en comparacion con la curva de Kroupa.

2.3. Modelos Estaticos de GCs

Los modelos estaticos de cUmulos globulares consideran densidades de masa y potencial
gravitacional independientes del tiempo. A pesar de que los cimulos no son estrictamente
estaticos, estos presentan flujos de energia y evolucion dinamica en escalas de tiempo
muy largas, por lo que los consideraremos estaticos. Para hacer estos modelos, debemos
asumir que la granularidad del cimulo puede ser ignorada, de modo que la densidad de
estrellas se considera continua. Esta densidad esta relacionada con el potencial
gravitacional mediante la ecuacion de Poisson:

V20 = 4nGp(r), (2.15)

donde la densidad de masa esta dada por p(r) = m;n;(r) = Mn(r), donde M es la masa

total y n el nimero de estrellas.

Newton mostro dos teoremas que nos permiten calcular facilmente el potencial gravitatorio

de cualquier distribucion esferica.
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Primer teorema de Newton. Un cuerpo que esta dentro de un cascaron esferico de materia

no experimenta ninguna fuerza gravitatoria neta de ese cascaron.

Segundo teorema de Newton. La fuerza gravitatoria sobre un cuerpo situado fuera del cascaron
esferico de materia es la misma que si toda la materia del cascaron se concentrara en un

punto situado en su centro.

Estos teoremas encontrados en Newton (1687) nos permiten escribir potenciales gravitatorios

esfericos y construir las densidades que se modelaran.

2.3.1. Modelo de Densidad de Plummer

Supongamos una distribucion de velocidad isotropica (es decir, que no depende de la direccion
elegida) en el cimulo, este tipo de potencial decae a cero en radios muy grandes y la densidad

es constante cerca del centro. El potencial de este tipo seria proporcional a r? + constante a

1

radios pequenos y a r™* en radios grandes, se ve como

GM 1
0= - — g— . (2.16)
d 1+ r2
2

La escala lineal de este sistema, que genera este potencial, se fija con el radio de Plummer a,

con M como la masa total del sistema. De la Ecuacion (2.15), despejando obtenemos que:

2-5/2
ry= 3M- 1+ . 2.17
pir) = My 1+ 5 (2.17)
Definiendo pg como po = 2M y Op = - €M, si a - e, obtenemos una densidad constante

dada por po (Binney and Tremaine, 2008).

Generalmente, estos modelos son presentados mediante su DF, como lo hacen en DaviesProf.

(2013), donde se presenta su DF como una funcion de energia:

f < (-E)P con E < 0. (2.18)

La distancia radial de las particulas puede ser calculada introduciendo la distribucion
de
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masa acumulada: 7
;

m(r) = Antr?p(r)dr, (2.19)

la cual muestra la dependencia de la masa con respecto al radio. Es decir, supongamos que
colocamos una particula de prueba a una distancia r, la distribucion de masa acumulada nos

dira cuanta masa hay en el cimulo hasta ese radio. Asi se obtiene que:

3M T r2 73/ Mr3
m(r)y= "~ r’l+ dr = : (2.20)

a3 a2 (r2 + a?):

Notemos que si a = 0, la ecuacion se reduce a una recta con pendiente M, y cuando a tiende

a infinito m(r) tiende a 0.

La densidad superficial estara dada por

Zw
5(F) = ol FTFZ7)dz, (2.21)

— oo

y para Plummer el resultado de la integral es

2-2
I(F) = —Tlt\gz 1+ J;—Z . (2.22)
Su DF se calcula mediante la Ecuacion (1.26),
3. @2 ;
- _ /2
f(E) = -3 GSM“m( E)//-. (2.23)

A este tipo de modelos, donde f o (-E)P, se les denomina como politropos !, donde definimos
elindice politropico comon = p+ % Solo existen soluciones analiticas paran = 0, 1,5, siendo
una descripcion razonable para distintos GCs, descritos por una densidad que en su centro
es algo aplanada y disminuye a radios grandes, con n = 5 al llamado modelo de Plummer.
Usar el modelo de Plummer para un cimulo es muy atractivo ya que, debido a su naturaleza

analitica, muchas propiedades del cimulo tienen expresiones sencillas (vease 2.1).

— Mediante esta ecuacion es posible obtener una relacion entre la densidad y el potencial gravitacional dada
por p(r) « [-O(r)]P* 2.
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Modelo de Plummer

Cantidad Simbolo Expresion
Funcion de f By ; 7/
_ T2
distribucion o My apel—E) R
. 4ma3 rajz )
Densidad 2(F) M 14+ B
na? 1+ a?
Proyeccion de densidad -3/2
Y M) M1 e
Masa acumulada M (d) M 1+ 2 i
d_2—1/2
Masa proyectada [0) —GM g4 T,
2 a _1,(F
Potencial o (1) "
. ., . 2 3nMGM d2
Dispersion de velocidades o, 64 a 1+ 32
. . . 3nGMm?
Dispersion de velocidades w 32,3
proyectada T ‘WT
E
Energia potencial ; avz
Energia cinética ‘ 16
. Rv 3nd
Energia total

R a 2?2/3- 1= 1.305a
Radio del nicleo hf
Radio del Virial
Radio a media masa

Cuadro 2.1: Tabla de propiedades del modelo de Plummer. Obtenida de Heggie (2003).

2.3.2. Modelo de Densidad de King

El modelo de King estabasado en una esfera isoterma, donde la densidad dinamica del modelo

esta dada por una funcion de distribucion (King, 1966) que se describe como:

f(e) = po(2mo?)?(exp(e/o?) - 1), (2.24)

donde € es la energia relativa del sistema definida en terminos del potencial gravitacional

central, mientras que la energia total del sistema se define como € = -E + ® g, o0 su equivalente
2 . . ,
e = W- %, por unidad de masa; po es la densidad central, y esta dada por po = %0—. La

dispersion de velocidad asociada a este modelo se describe como:

4
o2 = %, (2.25)
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donde rq el factor de escala, también llamado el radio de King.

Partiendo de la definicion de densidad y la Ecuacion (1.10), se puede obtener:

z p4

f(e)d?y = __2TPo

(2no?)? vZ(exp(e/o?) - 1)dv. (2.26)

Resolviendo la integral en el espacio de todas las velocidades, se obtiene:

!
Z % v-g ZVw — Z % —
VBexp °°  -1Bdv = exp 2 exp-_ . vidv— vidv. (2.27)
0

R\I
La segunda integral es inmediata, ya que v2dy = (w)m. Notemos que —c 01 exp "’2_=
0 3 o 202
R v R_w
2 _v2 s _ 2 X _tZ 1] _ 2 ~ _t2
veexp S5 . Usando la funcion error erf(x) = V?Te—dt—teﬂemes—qﬂe—e#—T—-—wi o etdt
y al realizar el cambio de variable t = #ZM,G, podemos reescribir la integral como:
n | #
ZV vV oo
2Pwex - v? vidv= -00.: erf hi o (2.28)
0 P "0 - s o 2 ’
donde d,erf(z) = ’J%Te'zz, y aplicando la regla de la cadena se obtiene:
n I #
z v VA
2p ¥ 1 U] m (2w)3/2
fle)d®v =y "9 - 2Wo3+ _ex &t — —oor- T 2.2
( ) o 2 pO'2 o 20 3 ( 9)
Definiendo W = (%, tenemos que:
Z n \/ F #
awW— 2W
p(W) = f(e)d®v = p; erf( Wexp(W)- 1+ , (2.30)
Tt

lo cual muestra que ahora nuestra densidad depende de la variable W (relacionada con

W = -2jO, donde j es una constante). Ahora resolvemos la ecuacion de Poisson para este
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caso, partiendo de la Ecuacion (2.25), que podemos reescribir como:

VW = ‘jr\zN+ rz‘;TW= -8nGp. (2.31)

Si definimos R = L, la ecuacion se reescribe como:

le

d?w
dR2

(o

2 dW
+ E—R= _8T[Grc2j2p. (2'32)

Como se demuestra en King (1962), el valor central de V?W debe ser -9, lo cual implica que

8nGj2ripo = 9, y la ecuacitn resulta en:

2
+ = . 2.33
: (2.33)

Al realizar un cambio de variable con X = R2, tenemos que:

9p dx? 1d?wW dx °® 1 dw dX *4p
——— W = 4dRZ dW + 2RHR dW . (2.34)
Redefiniendoy = X, y = g'—x, obtenemos:
" 1 2 oP
y = 4—(v) 9—(y)+ 6 . (2.35)
y Po

Finalmente, implementamos el método de Runge-Kutta de cuarto orden para resolver:

h
Yi+1 = Y + E(Kl + 2K2 + 2K3 + K4), (236)

donde k se define como:
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K= f(xi,yi) = vy (xi,yi)

1 1 1 1
: Ky = f(x;+ ,h,yi+ ,kih) = y'(x;+ Jh,yi+ ,k;h)
ks = f(x+ Lh,yi+ 1kah) = y'(xi + Lh,yi + 1) (2.37)

Ks = f(xi+ LB yi+ ksh)= y'(xi+ ,hyi+ ksh)

asi obtenemos los perfiles de densidad mostrados en la Figura 2.3

10°
o . — Wa=15

Wo = 12

1071 N — Wy =9
\ — Wo=6

102 \\\ Wams

8103 1072 \ \ \

10--4 107
154
10-54 10 | \

= - ‘
107+ 10° 10! 10¢ 10 \\
107! 10° 10!
riro

Figura 2.3: Grafica de las densidades de King. Densidades calculadas para diferentes valores
del parametro de concentracion Wy = 15,12,9,6, 3, resueltas numéricamente mediante
el método RK4. El subgr&ico muestra un rango ampliado, mientras que la grafica
principal destaca el rango tipico de un cimulo.

2.3.3. Modelos de Densidad de Schuster

Como se ha visto, los sistemas esféricos, aunque son los modelos mas simples, logran describir
varios sistemas estelares. Este tipo de modelos, son (tiles para representar bulbos, halos
de galaxias, galaxias elipsoidales enanas, coronas oscuras de galaxias espirales y cimulos
estelares, entre otros. Aqui presentamos un conjunto de modelos conocidos como modelos de

Schuster, los cuales fueron propuestos en Ninkovic (1998) mediante la formula:

p(0)

L (fropper Tt B0 (2.38)

p(r) =



2.3. MODELOS ESTATICOS DE GCS 37

Esta ecuacion es conocida como la ley de Schuster generalizada, donde ro y p(0) son el radio
y la densidad del nicleo del sistema, respectivamente. El caso B = % corresponde a la ley de
Schuster clasica (también llamada Schuster-Plummer), propuesta originalmente por Schuster
para estudiar esferas de gas. Cuando 8 > %, esta expresion es valida hasta un radio infinito;

sin embargo, si B 3< ,, €s necesario imponer un limite o borde a la densidad. A

continuacion, presentamos los casos que usaremos en este estudio, ademas de algunas
propiedades de cada

densidad.

Caso B =32

En este caso la formula se convierte en:

0 .
_ PO gir<r,

3
p(r) = [1+(r/r0)?]Z (2.39)
0 sir> .

Las siguientes son algunas propiedades:

p .
1. Densidad Superficial Z(R) para un radio proyectado R = xZ + y2, donde retomando

la Ecuacion (2.21) se tiene que

v
;p(O)r0 K% - X2

2X) = 1+ k2 1 X2

) (2.40)

confk=R® k=",y r, como el radio de marea.

ro ro

2. Masa acumulada, usando la Ecuacion (2.19):

m(x) = 4np(0)ro In Vg4 x - o _X.

) (2.41)
x 71

donde x = . Notemos que si la densidad volumetrica fuera distinta de 0 parar > r
ro

tendriamos una masa total infinita.

Esta forma de densidad es conocida como la formula de Hubble-Reynolds, y se ha usado para

describir la distribucion de masa de los bulbos de galaxias espirales. Es interesante notar que

la distribucion de masa propuesta por King, en el caso limite cuando " - oo, toma la
r
forma
0
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de esta ecuacion de densidad; es decir, la formula de King aparece como un caso asintctico
de la ley generalizada de Schuster para B = %
Caso f=1

En este caso la formula se convierte en:

p(0)
p(r) = I"““O) sir<r,
0 sir>r, (2.42)

lo que implica que el sistema esta limitado espacialmente. Algunas propiedades de esta den-

sidad se mencionan a continuacion:

P .
1. Densidad Superficial Z(R) para un radio proyectado R = x2 + y2, donde retomando
la Ecuacion (2.21) se tiene que

2 2

2(X) = 2p(0)ry arctan = |, 2.43
(X) P{0dro KT (2.43)
conX= ", k=",y r, como el radio de marea.
ro ro
2. Masa acumulada, usando la Ecuacion (2.19):
m(x) = 4np(0)rd (x - arctan(x)), (2.44)

donde x = . Notemos que si la densidad volumeétrica fuera distinta de 0 para r > r,
ro

tendriamos una masa total infinita.
Esta forma de densidad ha sido usada frecuentemente para modelar la distribucion de masa
en los halos oscuros de galaxias.
Caso B =2

En este caso la formula se convierte en:

p(0)

p(r) = L+ ( Jro)2]? (2.45)
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Con las siguientes propiedades:

p .
1. Densidad Superficial Z(R) para un radio proyectado R = xZ + y2, donde retomando

la Ecuacion (2.21) se tiene que

Y(x) = 5‘ p(Olrgj_, (2.46)
con X = f—o, K = rr_('), y r, como el radio de marea.
2. Masa acumulada
m(x) = 4np(0)roarCtar;(X) - (2.47)

donde x = . Notemos que la densidad volumeétrica puede integrarse hasta infinito sin

ro

divergencia, ya que B > 3.

Esta forma de densidad describe cimulos globulares, ya que, por lo propuesto por Jeans,
estos deberian disminuir como un r%. Sin embargo, es el modelo de King el més usual para

modelarlos.

En la Figura 2.4 se presenta una comparacion entre los modelos de Schuster y la densidad de

Plummer. Los perfiles descritos en esta seccion, son los que se utilizaran en las simulaciones.

1.0 —— Densidad de Plummer
—— Densidad de Schuster 8 =3/2
—— Densidad de Schuster =1
0.8 Densidad de Schuster g =2
0.6
o
Q.
S~
Q
0.4
0.2
0.0
0 1 2 3 4 5 6

f/fo
Figura 2.4: Gréafica comparativa de los modelos de Schuster y Plummer. Notemos que la curva
con mayor densidad central es la curva de Plummer, y la de menor densidad central es la de
Schuster B = 1.



Capitulo 3

Relacion de Agujeros Negros de Masa
Intermedia (IMBH) y Cumulos

Globulares

En este capitulo exploramos la posible relacion entre los agujeros negros de masa
intermedia y los cimulos globulares (GCs). Hasta la fecha, no hay evidencia contundente de
la existencia de IMBHs, sin embargo, se ha propuesto que éstos podrian existir en el

centro de cimulos globulares.

En el articulo Latif and Ferrara (2016) se presenta una revision de la estructura de los BH
y sus procesos de formacion. Se han propuesto diversos mecanismos para la formacion de
agujeros negros BH, siendo el mas comprendido el colapso de una estrella masiva, lo que da
lugar a los agujeros negros de masa estelar (3 - 100 Mg). Existen otros escenarios como los
agujeros negros primordiales, que podrian haberse formado en las primeras etapas del Big
Bang, aunque aln no tenemos evidencia observacional de su existencia. Por otro lado, los
agujeros negros estelares pueden acumular masa de gas y estrellas cercanas a lo largo de su
vida, lo que les permite crecer hasta alcanzar masas de 10° - 10%° Mg, observadas en los
agujeros negros supermasivos (por sus siglas en ingles SMBH), los cuales se encuentran en el

centro de muchas galaxias. Estos Utimos han sido observados por Event Horizon Telescope

40
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Collaboration et al. (2022). En la Figura 3.1 podemos observar la foto de un SMBH, el cual

se encuentra ubicado en el centro de nuestra galaxia.

Sin embargo, un “eslabon perdido” son los IMBHs con masas que oscilan entre 100 y 10°
masas solares, los cuales podrian ser precursores en la formacion de los SMBHs. Latif
and Ferrara (2016) sugiere que los IMBHs podrian haber evolucionado en ambientes densos
como cimulos globulares o el centro de galaxias, acumulando masa a través de acrecion y
fusiones de estrellas, para eventualmente convertirse en SMBHs. Sin embargo, hasta ahora
no se ha encontrado evidencia observacional contundente de estos objetos intermedios, lo
que genera interrogantes sobre la transicion entre los agujeros negros estelares y los

supermasivos.

Los agujeros negros con masas en el rango de 102 - 10° M, deberian formarse y residir en
sistemas estelares densos. Por ello, durante decadas, los esfuerzos observacionales se han

centrado en buscar evidencias de su existencia en cimulos globulares (Kiziltan et al., 2017).

3.1. Escenarios de Formacion de IMBH

El trabajo de Mezcua (2017) explora los posibles mecanismos para la formacion de IMBHs.
Por ejemplo, considerando un BH con una masa 100Mg < Mgy < 10°Mg y con una tasa
de acrecion correspondiente a su Limite de Eddington (dado por Lgqq = 1.3x1038m M
erg/s), se
necesitarian aproximadamente 0.5 Gyr para alcanzar 10°Mg (asumiendo una eficiencia
radiativa tipica del 10%). Estas estimaciones estan basadas en un modelo de acrecion de

Bondi.

La existencia de SMBHs con masas superiores a 10°Mg cuando el Universo tenia aproxima-
damente 1 Gyr de edad implica que los IMBHs se formaron en z > 10 (z es conocido como el
corrimiento al rojo cosmoldgico). En este universo temprano, los IMBHs pudieron formarse

mediante los siguientes mecanismos:

= Estrellas de Poblacion IIl: Si el enfriamiento del gas era dominado por H,,
este podria haberse enfriado hasta temperaturas de ~ 100K y colapsado en
protoestrellas de cientos de M@. Solo las estrellas con mas de 260 M colapsarian en

BHs con masa Mg > 100 Mg .
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= Colapso directo: Los IMBHs tambien podrian haberse formado a partir del
colapso de gas en las primeras protogalaxias pobres en metales. Este proceso podria
dar lugar a estrellas supermasivas de ~ 10° Mg, que posteriormente colapsaron en

BHs de ~ 10% - 10° Mg.

= Colisiones en cUmulos estelares densos: Las colisiones frecuentes de estrellas en
clmulos estelares densos podrian dar lugar a una estrella supermasiva que colapsaria

en un BH con una masa de ~ 102 - 10* M.

Figura 3.1: Imagen del agujero negro supermasivo Sagitario A*. Mediante luz polarizada
(polarizacion lineal), se revelo la direccion del campo magnético alrededor del agujero
negro. Las lineas blancas representan esta direccion, mientras que el centro oscuro
corresponde a la sombra del agujero negro. La luz emitida proviene del gas caliente en el
disco de acrecion que rodea al agujero negro. Creditos: EHT Collaboration.

3.2. Panorama Observacional

Uno de los casos mas estudiados es el cimulo globular 47 Tucanae, donde se ha sugerido la
posible presencia de un IMBH en su nicleo. Los trabajos de Grindlay et al. (2001) y de Rijcke
et al. (2006) colocan limites superiores a la masa de este objeto de 2060M¢p y 470 Mg a

partir
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de observaciones en radio y rayos X, respectivamente. Sin embargo, investigaciones recientes

como las de Kiziltan et al. (2017) han propuesto una masa estimada de 2300 Mg 1509 Estos
-850

trabajos sugieren que el agujero negro se encuentra en el centro del cimulo y que carece de
gas detectable, lo que refuerza la hipttesis de que podria ser una semilla para la

formacion de agujeros negros supermasivos en galaxias.

Otro ejemplo relevante es el de G1, discutido en el articulo de Gebhardt et al. (2005), donde
se establece un limite superior a la masa de un agujero negro central. Utilizando observacio-
nes del telescopio Keck y el Hubble, logran analizar las velocidades estelares, encontrando
una masa para el agujero negro en el centro de 1.8 + 0.5 x 10*°Mg. La comparacion
entre dindmicas con y sin agujero negro revela una diferencia estadistica significativa (Ax?
= 5). Esto refuerza la idea de que G1 es uno de los mejores candidatos para estudiar
agujeros negros de masa intermedia en clmulos globulares. Ademas, se especula que G1
podria no ser un cimulo globular tipico, sino el nicleo desnudo de una galaxia enana
desgarrada, dada su alta velocidad de rotacion y dispersion de velocidades. Esto se vincula
con observaciones de otros sistemas similares como NGC 4395 y POX 52, que también

podrian albergan agujeros negros intermedios.

Finalmente, en Gebhardt et al. (2005) concluyen que es necesario ampliar el nimero de
muestras de galaxias y cUmulos estudiados. Este tipo de estudios complementa de manera
directa las simulaciones de N-particulas, ya que éstas permiten explorar dinamicas

similares en sistemas con posible presencia de agujeros negros intermedios.

La presencia de un IMBH en un GC afectaria significativamente la distribucion espacial de
las estrellas. Las estrellas mas masivas tienden a migrar hacia el centro del cimulo debido a
la relajacion dinamica, un fenomeno conocido como segregacion de masas. Sin embargo, cerca
del IMBH, estas estrellas serian dispersadas, lo que provocaria un calentamiento del nicleo
del cimulo. Este proceso interrumpiria parcialmente la segregacion de masas y dejaria una

huella dinamica que puede ser detectada en las propiedades estructurales del cimulo.

Un ejemplo que intenta probar esta hipdtesis es el trabajo de Kiziltan et al. (2017), que

mediante el uso de 25 pllsares de milisegundos en 47 Tucanae, determinaron las aceleraciones
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causadas por el potencial gravitacional del cimulo. Las mediciones de aceleracion, combinadas
con simulaciones de N-cuerpos, han permitido establecer restricciones mas precisas sobre la
posible presencia de un IMBH en el centro del cimulo. La Figura 3.2 muestra los dos cimulos

globulares los cuales se discuten en esta seccion.

Figura 3.2: Imagenes en el optico (espectro de luz visible) de dos cimulos globulares:

a) En la izquierda tenemos al Cimulo Globular Tucanae 47. Creditos: Cambridge Astrono-
mical Survey Unit.

b) En la derecha tenemos al Cimulo Globular Mayall || o G1. Créditos: Columbia Univer-
sity,Carnegie Observatories and NASA.

En ambos casos se aprecia una mayor concentracion de estrellas en el centro.

3.3. Panorama Teoérico

En el contexto tedrico, varios estudios han explorado la posibilidad de tener agujeros negros de
masa intermedia en los cimulos globulares, buscando métodos alternativos para detectarlos
y establecer limites en ciertos parametros fisicos. Por ejemplo, en Abbate et al. (2019)

se utilizan pulsares de milisegundo como sondas para este proposito.

El estudio analiza como las derivadas de las aceleraciones, conocidas como jerks (primera
derivada de la aceleracion respecto al tiempo) y jounces (segunda derivada de la aceleracion
respecto al tiempo), pueden proporcionar evidencia indirecta de la presencia de un IMBH
central en un cimulo globular. Para ello, se simulan cimulos estelares tanto con y sin un
IMBH central, comparando las distribuciones de jerks y jounces en ambos escenarios. Poste-

riormente, se aplican estas simulaciones a los datos observacionales de pulsares de milisegundo
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en 47 Tucanae. Aunque el analisis no cuenta con suficientes datos para una deteccion defini-
tiva, establece un limite superior para la masa del IMBH en < 7000 Mg. El articulo
tambiéen resalta que la deteccion de IMBHs de menor masa es considerablemente mas dificil

debido a su influencia gravitatoria limitada al nicleo del cimulo.

En el estudio de Di Cintio et al. (2023) se analiza la relacion entre los cmulos globulares y
los agujeros negros de masa intermedia mediante simulaciones hibridas, usando un método de
particulas en celda combinado con un esquema de colision multi-particula (MPCDSS).
Este enfoque permite estudiar sistemas con un nimero realista de particulas estelares,
brindando una representacion mas precisa de los efectos dinamicos de los IMBH en los
cimulos. En el trabajo, se empled una funcion de masa inicial de Salpeter y se ubico el
IMBH en el centro del clmulo. A partir de ahi, se analizo la evolucion de parametros como
los radios de Lagrange, que contienen un porcentaje especifico de la masa del sistema, la
densidad central y la dispersion de velocidades. Los resultados muestran que los cmulos con
un IMBH central experimentan un colapso del nicleo en tiempos mas cortos que los cimulos
sin IMBH. Durante este proceso, la densidad central se mantiene casi constante, lo que implica
que la presencia de un IMBH contribuye a un colapso menos profundo al redistribuir energia
y expulsar estrellas del nicleo, es decir, el IMBH funciona como un regulador de energia.
Adicionalmente, se observo que la dispersion de velocidades en el centro del cimulo
disminuye debido al IMBH, lo cual sugiere que la presencia del agujero negro reduce la
agitacion de las particulas en la region central. Ademas, se reporta que los IMBH tienden a
desplazarse del centro con mayor frecuencia de lo que se habia anticipado en estudios

anteriores, lo que puede ser indicativo de una dinamica mas compleja dentro del cimulo.

Sin embargo, el enfoque del estudio se centro principalmente en el comportamiento del IMBH,
dejando en segundo plano el andisis de las propiedades estructurales y dinamicas de las
estrellas del cimulo, como las densidades radiales, los histogramas de masa y velocidad, y
la densidad superficial. Estos aspectos son fundamentales para entender de manera integral

como las estrellas interactian y evolucionan en presencia de un IMBH.

En este sentido, el presente trabajo contrasta con la literatura reportada ya que, aunque se

realiza un estudio similar, presenta un enfoque complementario centrado en las propiedades
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de las estrellas a lo largo del tiempo. Este andlisis incluira los elementos mencionados en
el parrafo anterior, para obtener una vision mas completa del impacto del IMBH sobre el
cimulo globular. De esta manera, se espera que este enfoque proporcione informacitn sobre

la interaccion entre el IMBH vy las estrellas circundantes.

Mas aln, el estudio de los agujeros negros de masa intermedia es un campo de investigacion
joven y prometedor. Si los IMBHs existen, podrian explicar el rapido crecimiento de
los agujeros negros supermasivos, ya que actuarian como las semillas en las etapas
tempranas de la formacion de galaxias. Ademas, es posible que muchos IMBHs estén
presentes en el centro de los cimulos globulares (GCs) actuales. Sin embargo, los resultados

en este ambito son controversiales, y la cuestion de su existencia sigue sin resolverse.

Trabajos como el de Noyola and Baumgardt (2011) han encontrado que los IMBHs muestran
cispides centrales débiles en sus perfiles de densidad, en contraste con los cimulos en colapso
central, que presentan perfiles muy pronunciados, y con los cmulos en estados de precolapso,
qgue no tienen cispides. Sin embargo, este estudio no es concluyente respecto a la existencia
de los IMBHSs. Por su parte, Lutzgendorf et al. (2014) estudio 10 GCs galacticos y concluyo

qgue un tercio de estos presentan indicios de un IMBH en su centro.

A su vez, el estudio de los IMBHs enfrenta diversos inconvenientes. Por ejemplo, el bajo
contenido de gas en los GCs dificulta la deteccion de signos de acrecion, y las emisiones de
rayos X o radio, asociadas a bajas tasas de acrecion, aln no se comprenden completamente.
Por otro lado, las firmas cinematicas presentan desafios significativos debido al ruido
generado por el bajo nimero de estrellas brillantes y la contaminacion de fondo. Por estas
razones, es crucial desarrollar nuevos avances en IMBHs desde todas las perspectivas
posibles. En este sentido, las simulaciones de GCs y las técnicas de observacion representan
herramientas complementarias para verificar las observaciones y comprender los procesos

internos de estos sistemas.



Capitulo 4

Modelado de las Distribuciones

Estelares

En este capitulo explicaremos como se generan las condiciones iniciales para las simulaciones
de N-cuerpos. En particular, derivaremos las ecuaciones que describen las posiciones y velo-
cidades de las estrellas de los modelos mencionados en el Capitulo 2. Nos basaremos en el
trabajo de Hut and Makino (2007), donde se realiza una modelacion detallada de la densidad
de Plummer. Usaremos esta misma metodologia para generar las posiciones y velocidades de
las particulas, pero implementando un algoritmo para generar la distribucion de las
masas de las estrellas. Ademas, realizaremos un andisis detallado de estos modelos y

revisaremos las condiciones iniciales para verificar que representen las densidades descritas.

4.1. EI|l Modelado de |la Densidad de Plummer

Con el fin de mantener el perfil de densidad de Plummer, Ecuacion (2.17), es necesario
obtener una funcion del radio en funcion de las masas. Para ello, retomaremos las ecuaciones

de masa acumulada presentadas en el Capitulo 2. Partiendo de la Ecuacion (2.20), al despejar

47
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rim)/a
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M/m

Figura 4.1: Gréfica de la funcion de generacion de radios. Podemos ver que el radio es
decre-ciente a medida que nos acercamos a la masa total del cimulo, es importante recalcar
que la mayor parte de la masa se encuentra en los radios cercanos al centro del cimulo.

r, podemos obtener una relacion entre la masa y el radio de las particulas:

-2/3 !1/2

M -1 (4.1)

r(m)=a
con a como el radio de Plummer. Asi, si tenemos una estrella a un radio r, esa estrella vera
una cantidad de masa m(r) con respecto al centro del cmulo. Con esta funcion podemos
caracterizar un codigo con %, un nlmero aleatorio entre 0 y 1. Esta funcion genera particulas
que obedecen la distribucion de densidad de Plummer. En la Figura 4.1 se puede observar el
comportamiento de esta funcion.
Para calcular la distribucion de velocidades, usaremos la funcion de distribucion (DF) de

Plummer, Ecuacion (2.23), la cual tiene la relacion proporcional:
f(r,v)drdv o (-E)7/?r?v2 dr dv. (4.2)
Si tomamos una distancia r fija desde el centro, obtenemos:

g(v)dv o« (-E)7/2v2 dv, (4.3)
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L

donde E = O(r)+ ‘% y la velocidad de escapeve = =20 = *@% Asi, podemos reescribir
la energia como E = - % + % de manera que
2 27/2
g(v)dv o _vz _Vv vZdv. (4.4)
2— 2—
Sea q = X, entonces E(q) « 1- g2, y obtenemos:
Ve
g(v)dv = (1- q2)"%g% dv. (4.5)

Este téermino sera (til para generar las velocidades de las particulas, recordando que la
funcion g(v) nos proporciona la probabilidad asociada a las velocidades. El codigo para
generar las particulas se basa en el algoritmo presentado en Hut and Makino (2007),

originalmente en Fortran, pero que en nuestro caso sera implementado en Python.

En este contexto, la Figura 4.2 es una pieza clave en la factibilidad de nuestras simulaciones,
ya que permite realizar un andisis de la distribucion de velocidades, lo que a su vez nos
conduce a obtener restricciones para nuestros parametros de g(v), y de esta manera, aminorar

el tiempo computacional para generar las condiciones iniciales.

4.2. El Modelado de |la Densidad de King

Retomando la Ecuacion (2.19), donde p es la densidad del modelo de King, para poder
realizar una comparacion con respecto al modelo Plummer, se fija la densidad inicial como
Po = j—r'[vr'o—. Usando la libreria de scipy, es posible realizar una interpolacion para generar
una funcion r(m) que nos permitira determinar los radios correspondientes a la densidad de
King; considerando una densidad numeérica como ya se establecio y, por lo tanto, toda la

modelacion sera numeérica para este caso.

La funcion de distribucion del modelo de King esta dada por:
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Figura 4.2: Gr&ica de la funcion g(p) de Plummer. Esta gr&fica es la funcion de
generacion de velocidades para el modelo de Plummer (cf,lrva azul). Esta alcanza un maximo
de 0.092 lo que nos define una constriccion para nuestro modelo, para después usar el
método de Monte Carlo, y aminorar el tiempo de computo de nuestras condiciones
iniciales. Cabe mencionar que esta curva es muy similar a una curva gaussiana de
velocidades (curva verde).

Elo sie< 0,
f(e) = (4.6)
@k e¥/o> = 1  siex2 0,

2 , . , . .
donde € = W - % es la energia total del sistema. Aqui, W es el potencial relativo, v es la
velocidad, og es la dispersion de velocidades caracteristica, y k es una constante de normali-
zacion de la DF, recordando que esta funcion toma valores entre 0 y 1, tal y como sucede en

el caso anterior.

El modelo de King representa un potencial gravitacional truncado. Esto implica que las
velocidades generadas a partir de la DF tendran un limite superior, determinado por la

velocidad de escape. Este limite se traduce en un radio de marea para las particulas simuladas.

Siguiendo una metodologia analoga al caso de Plummer, se implementara un algoritmo de

rechazo para la funcion de distribucion, con el objetivo de generar la distribucion de proba-
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bilidad de las particulas:

Fe)v? oc W™ 2 %% 12 (4.7)

donde el termino v2 aparece debido al elemento de volumen en el espacio de velocidades. El
algoritmo de rechazo genera velocidades aleatorias en el intervalo [0, Vesc], siendo aceptadas
o rechazadas segln la probabilidad dada por la funcion de distribucion normalizada. La
velocidad de escape esta dada por:

Vesc= 29, (4.8)

resultando en una distribucion de velocidades que sigue la funcion de distribucion de King.

4.3. Modelado de |la Densidad de Schuster.

Evocando la ecuacion de Poisson para un potencial esféerico (2.15), podemos reescribir
esta

ecuacion como: 7 7
O = 4nG iz r’pdr dr, (4.9)
r
renombrado a x como . A su vez, esta ecuacion puede reescribirse como
ro
27 z
® = 4nGp(0)r,

L

x2 x2 1+ 2]de dx. (4.10)

Los modelos de Schuster y Plummer son modelos con sus ventajas y desventajas, por ejemplo,
Plummer, es el modelo mas estudiado y sencillo, pero describe cierto tipo de cimulos obser-
vados (Tatekawa and Okamura, 2020), Schuster puede ser mucho mas denso que Plummer,
dependiendo del valor de B, lo que ayuda a tener sistemas con un gran nimero de estrellas
en el centro, en este trabajo lo tomaremos como una alternativa para caracterizar cimulos
compactos. Fijaremos el radio y la densidad central similar a la de Plummer, es decir, ro = a
y p(0) = 4_1"\[/:'3' por lo que la ecuacion anterior se transforma en
am? 1° 1
o= Z—X_

o X 2]de dx (4.11)
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43.1. CasoB= 3

Para la primera integral, se tiene:

Z
x2pdx = sinh 1(x)x - ¥— . . (4.12)
X2+ 1
Al realizar la segunda integral, obtenemos:
z Z sinh™(x
1 x?pdxdx = - ( ). (4.13)
x2 X
De esta forma, el potencial queda como:
GM sinh™ }(x
o= - ( ). (4.14)

lo X

Ahora utilizando la ecuacion de Eddington (1.26) para calcular la funcion de distribucion en
funcion de la densidad y el potencial de Schuster, notamos que necesitamos una funcion de
densidad dependiente del potencial, p(®). Sin embargo, debido a la presencia de sinh™*(x), no
es sencillo obtener una expresion analitica de ®(x) para sustituir en p. Por lo tanto, asumimos
X <« 1, es decir, r < r. (no valida para r > r.), lo que nos permite aproximar sinh™*(x)
mediante una serie de Taylor:

3

sinh™(x) = x - % (4.15)

Por lo tanto, el potencial se aproxima como:

GM 2

O~ - 1- (4.16)
. n
r 6

donde definimos @ = G—r';" . Despejando x, obtenemos:

Xx= —+ 1 (4.17)
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Sustituyendo esta expresion en la ecuacion de densidad (2.38), obtenemos:

p(0) = hp—(oiw. (4.18)

2 3
o,

®o

La derivada de la densidad con respecto al potencial es:

o 3p(0
a_ch = = p( ) 3/’4. (4.19)
20 2+ 2
0 ®o

De acuerdo con la ecuacion de Eddington (1.26):

ZS
da do 1
f(E) ¥ -
( ) de 0 € mg-l@025

(4.20)

La solucion de esta integral es:

Vv
d Do e(e+ 600)
fE) o¢ — =¥ . .
( ) x de 3 2(82 + 4Qpc + 4@%) (4 21)

Derivando con respecto a la energia, obtenemos la funcion de distribucion final:

(Do (EZ + 12@08 - 12@02)

/ 4.22
f(E) « 3- 2372 £ (e + 200)° ( )
Ignorando las constantes, el termino dominante es:
1 -3/2
f(E) o st — oxxg™2/°, (4.23)
€€

Esta aproximacion es valida cuando la energia total es € > 0, lo cual predomina en las

regiones centrales de los cimulos.
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De manera anadloga al modelo de Plummer, y notando que € = —E, podemos escribir:
g(E)dv o (-E)73/2v2 dv. (4.24)
: . ¥ T e
Dado que E = O(r) + ¥y la velocidad de escape es Vo = =20 = % =X, podemos
reescribir la energia como:
2 2
v v
E=-_e4+ 2, 4.25
5t 3 (4.25)
Sustituyendo, obtenemos: 5 5-3/2
g(v)dv « e v vZdv. (4.26)
Sea q = Y, la distribucion se transforma en:
Ve
g(a)dq o< (1 - ¢*)7*?¢° dg. (4.27)

Notamos que esta funcion tiene un maximo en q = 0.655, ver Figura 4.3 . Las curvas presentan
diferencias significativas debido a la truncacion de la serie de Taylor, lo que limita la
precision de la aproximacin. Incluir mas téerminos en la serie mejoraria la exactitud,
pero también aumentaria la complejidad de la solucion. Nuestras simulaciones de prueba
muestran que este modelo sobreestima las velocidades de estrellas lejanas, lo que lleva al
colapso del sistema. Por lo tanto, aqui suponemos un modelo politropico donde p «
|D|P*2, el cual alczanza el equilibrio en p = 12, Esto nos permite disefiar un algoritmo de
Monte Carlo que genere las velocidades con base en la distribucion de probabilidad dada

por la curva y la velocidad de escape.

Esto puede analizarse reescribiendo Io'gﬁ((g)” - % & p, lo cual permite comparar el indice po-

litropico con las posiciones x = = y estudiar su comportamiento con respecto al modelo de
ro

Schuster B = 52, ver Figura 4.4. El valor p = 15/2 resulta en un ajuste promedio adecua-

do para x < 1, lo cual podria explicar por qué se alcanzo el equilibrio con este valor.
En

consecuencia, nuestro algoritmo de velocidad toma la forma:
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Figura 4.3: Grafica de la funcion g(gq). En la cual se observa que g(q) presenta un
maximo. Esto es (til para restringir el modelo. La curva azul corresponde a la aproximacion
por serie de Taylor, mientras que la curva roja muestra la distribucion aproximada para un
politropozcon p = 1, que fue el utilizado para modelar la simulacion.

g(a)dv = (1 - ¢%)**'?gdv, (4.28)

A continuacion, se muestra el algoritmo para la generacion de radios. Retomando la integral

(2.19) y resolviendola, tenemos:

v

m(x)= M In “x*+t+ x - ¥ =X. (4.29)

X ¥ 1

Sea k = %, con este parametro, podemos usar el método de Monte Carlo para modelar x:

Vv
k'l=In xZ+ I+ x - ¥ Z—X-l, (4.30)
x2 +

seguido de implementar un método de rechazo para resolver x y asi obtener el valor de r.
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Figura 4.4: Comportamiento del indice politropico.

Para caracterizar los cmulos, tomamos ciertos parametros como referencia. Por ejemplo, el
radio de masa media, definido como el radio en el cual se concentra la mitad de la masa del

cimulo, este se calcula como:

1= +
Xhr

m(x -—
(xnr) In X, 214 Xpr=-p  —— = %, (4.31)

donde xp, = rrh—of, siendo r,, el radio de masa media del modelo de Schuster con B = 3/2.

Numericamente, se obtiene:

Xhr = 1.84 == ry,, = 1.84rg. (4.32)

Del mismo modo, definimos el radio del nicleo (radio del core, r.), de acuerdo con Dejonghe

(1987), como el radio donde la densidad superficial decae a la mitad de su valor central:

2p(0)ro p _zﬁ

2(x) = ) , - (4.33)
L 2
1+
donde x = - yu= ", siendor, el radio de mareay s = M. Usando x = ¢, definimos
Fo ro : 0 1+k2 ¢ ro

el radio del nicleo como:
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S(xe) = 5 == Pt - 4.34
(Xe) = 50== " KI5 (= 3 (4.34)
:
Resolviendo, obtenemos: &
I —
re=rg 2 K2+ 2- 3. (4.35)
4.3.2. Caso pB=2
Usando la Ecuacion (4.11), tenemos que:
GM arctan (x
0= - ( )_ (4.36)
r 2X

Utilizando la expansion en serie de Taylor para arctan(x), arctan(x) = x - "3—3 obtenemos la
siguiente aproximacion del potencial para x < 1:

r_F(D'_ )
X~ — + 3. (4.37)
®o
Asi, obtenemos que:
p(0) .
p(r) = h——i. (4.38)
60
o 4
Notemos que:
dp —12py
= - 3 4.39
Siguiendo el procedimiento del caso anterior, se llega a:
+ V_s (e2- ¢)
f(E) x (e3/2 + g1/2)" x g73/2, (4.40)
et¢+e3 + &2+ ¢

La Figura 4.5 presenta la comparacion de las diferentes aproximaciones.

De forma similar al modelo de Plummer, notando que € = —E, podemos escribir:

g(E)dv « (-E)~3/2v2dyv, (4.41)
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Figura 4.5: Comparacion de las curvas de energia para la aproximacion. Podemos notar que,
para € > 2, las curvas se mantienen similares. La curva azul representa la aproximacion

¥~ vV
£+ e(ez—s) . 3/2 1/21-1 . . ., -3/2
—rrr laroja (e¥/2 + €/2)71, y finalmente, la verde describe la funcion £73/2.

v r— .
donde E = O(r) + % Comove= =20 = % M , siendo v, la velocidad de escape,
reescribimos la energia como E = - % + % Asi, obtenemos:
2 2-3/2
g(v)dv x 2V_g Vo vidv. (4.42)

Definiendo q = -, encontramos que E(q) « g2 - 1, y podemos escribir:

Ve

g(q)dv = (1 - ¢2)73/2¢2dv. (4.43)

Por lo tanto, podemos realizar un andlisis anadlogo al modelo de Plummer. Notemos que
esta funcion tiene una cota superior en g = 0.655, ver Figura 4.6. La curva azul indica la
aproximacion dada por la serie de Taylor mencionada, mientras que la curva roja corresponde
a un politropo con p = ZZ (ver Figura 4.7). Sin embargo, nuevamente nuestra simulacion

sobreestima los valores de velocidad de las particulas; por consiguiente, se utilizo un valor de

NN

p:
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Figura 4.6: Grafica de la funcion g(q), donde observamos que g(q) tiene un maximo. Esto

servira para restringir el modelo y generar el algoritmo de Monte Carlo.
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x

Figura 4.7: Comportamiento del indice politropico. La linea punteada indica el valor de p = 21,

utilizado en este caso para modelar la distribucion de estrellas de Schuster con B = 2.

Para calcular los radios, usamos la ecuacion de masa acumulada (2.19):

arctan (x)
m(x) = M - X -
2x2 £ 2
2
De forma andoga a los demas casos:
_; arctan(x) X 2
k - 2x2 + 2
Calculando el radio de masa media, obtenemos:
m(xn:)  arctan (Xnr) Xhr 1M

(4.44)

(4.45)

(4.46)
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Resolviendo numeéricamente:

Xnr = 3.3=2 rpr = 3.3rg, (4.47)
Finalmente, definimos el radio del nicleo:

2
X(xe) = 2, (4.48)
donde x = r—ro YK = rr_(.) siendo ry el radio de mareay 2o = Zp(0)ro. Usando x. = }Oﬁ, definimos

el radio del nicleo como:

1 1 2 2/3
T = Co=x2= 2231, 4.49
L+ 2Pz 27 e (4.49)
Resolviendo:
P
rc=rg 223-1. (4.50)

4.4. Validacion de Condiciones Iniciales

Para la generacion del codigo utilizamos diversas librerias de Python, tales como:

= Numpy: Para realizar caculos numeéricos, vectorizar operaciones y usar funciones es-

tadisticas.
s Matplotlib: Para la generacion de gr&icas.
» Scipy: Para realizar integrales numericas y otras herramientas cientificas.

= h5py: Para manejar archivos en formato HDF5, utilizado por GADGET-4. Este for-
mato es ideal para gestionar grandes volimenes de datos y permite estructurarlos de

manera eficiente. Hablaremos mas sobre esto en el capitulo dedicado a GADGET-4.

Estas librerias son fundamentales para generar las particulas virtuales a partir de las ecua-

ciones descritas anteriormente.

Una vez caracterizadas las diferentes densidades, generamos posiciones y velocidades de acuer-

do con los modelos, asegurandonos que éstas se encuentren en equilibrio. Aunque ya contamos
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con un codigo que produce particulas virtuales siguiendo las distintas distribuciones, es ne-
cesario verificar las condiciones iniciales generadas. A continuacion, se presentan las gr&icas

utilizadas en este andlisis.

4.4.1. Distribuciéon Espacial de las Particulas (estrellas)

El primer andlisis es cualitativo e inspecciona la forma tridimensional del cimulo para verificar
su simetria esferica. En la Figura 4.8 se presentan visualizaciones tridimensionales de
los cmulos para diferentes modelos de densidad, considerando un total de 1000 estrellas
en cada grdica. El modelo de King parece ser el menos denso, sin embargo, esto se debe a
que el modelo de King depende del parametro Wy, que regula la concentracion. Podemos ver

que el modelo mas denso de los tres es el modelo de Schuster.

4.4.2. Perfiles Radiales de |la Densidad de Particulas

Para analizar los perfiles radiales, se calculo la densidad de estrellas en cascarones esferi-
cos. Esto se obtuvo dividiendo el nimero de estrellas sobre el volumen del cascaron. En

la Figura 4.9 se comparan las densidades obtenidas con los modelos teoricos.

Previamente se menciono que el modelo de Plummer es mas denso que el de Schuster para
B = 2, esto se debe al comportamiento asinttatico de la funcion de masa inicial del modelo
de Schuster, que restringe la generacion de estrellas a una region acotada. En contraste, el
modelo de Plummer, al carecer de un corte en la densidad, genera estrellas mas lejanas que

las permitidas en el modelo de Schuster.

4.4.3. Distribuciones de Masa Inicial

Se consideraron funciones de masa inicial de Salpeter (Ver Ecuacion 2.6) o Kroupa (Ver
Ecuacion 2.11). Estas funciones son observacionales y describen la distribucion de masas
estelares en un clmulo. En la Figura 4.10 se muestra un par de histogramas de las masas
generadas. La diferencia principal entre ambos modelos es la estimacion de estrellas de baja
masa, Salpeter sobrestima la probabilidad de estrellas de baja masa (0.01 - 0.08 Mp). Se

observa que las estrellas de baja masa dominan la poblacion y aportan la mayor parte de
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la masa total del cimulo, mientras que las estrellas de alta masa, aunque menos numerosas,

contribuyen significativamente a la luminosidad del cimulo (Binney and Tremaine, 2008).

4.4.4. Distribuciones de Velocidad y Velocidades de Escape

En esta seccion se compara la velocidad de escape a diferentes radios para cada modelo con
las velocidades generadas numeéricamente. En la Figura 4.11 se observa que el modelo de King
es el que presenta menor dispersion de velocidades. Cabe mencionar que tanto la distribucion
de probabilidad de velocidades como la curva de velocidad de escape dependen del nimero

de estrellas generadas.

Para evaluar la dispersion de velocidades, generamos un histograma de velocidades en los

tres ejes cartesianos. La Figura 4.12 muestra la frecuencia de las velocidades.

Las gré&icas presentadas validan que los modelos generados producen condiciones iniciales
nimericas que representan adecuadamente el fenomeno fisico en cuestion. Las
posiciones, velocidades y masas estan en concordancia con las distribuciones tetricas, lo
que garantiza que las simulaciones sean confiables. Los datos generados se almacenan en un
archivo HDF5 %, junto con un archivo de parametros y configuraciones para ser utilizado en

GADGET-4.

1HDF5 es un formato de archivo disefiado para almacenar y organizar grandes volimenes de datos de
forma eficiente. Utiliza una estructura jerarquica y admite diversos tipos de objetos, como tablas e
imagenes (The HDF Group, 2025).
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Figura 4.8: Distribuciotn espacial de estrellas para tres modelos. Podemos observar en el inciso
(a) la distribucion del modelo de Plummer con un radio de masa media de 5 pc, en el inciso
(b) el modelo de Schuster para el valor de B = 2 con un radio de masa media de 5 pc, y en
el inciso (c) el modelo de King con Wy = 6 y radio de masa media de 5 pc.
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Figura 4.9: Densidades generadas y tedricas. (a) Plummer con radio de masa media 5 pc,
(b) Schuster (B = 2) con radio de masa media 5 pc, y (c) King (Wg = 6) con radio de masa
media 5 pc. La curva roja representa el modelo teorico, mientras que los puntos corresponden
a la densidad promedio de las estrellas generadas. Notamos que el modelo de Schuster es el
mas concentrado, seguido por Plummer y King. Estas grdicas confirman que las particulas
generadas siguen la densidad esperada.
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Figura 4.10: Distribucion de masa de las estrellas usando las funciones de probabilidad. (a)
El histograma de masa de la funcion de Salpeter, en (b) el histograma de la funcion de masa
de Kroupa.
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Figura 4.11: Velocidad de escape vs velocidades generadas numeéricamente. En el inciso (a)
se presentan las velocidades generadas con el modelo de Plummer y un radio de masa media
de 5 pc, en el inciso (b) las velocidades generadas con el modelo de Schuster para f = 2 y un
radio de masa media de 5 pc, y en el inciso (c) las velocidades generadas con el modelo de
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Figura 4.12: Histograma de velocidades. (a) Componente de la velocidad en la direccion x,
(b) componente de la velocidad en la direccion y, y (c) componente de la velocidad en la
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Capitulo 5

GADGET

En este capitulo hablaremos acerca del programa de codigo abierto llamado GADGET-
4 ', proporcionando una breve explicacion de su funcionamiento y detallando los

parametros utilizados en nuestra simulacion para facilitar su replicacion.

GADGET: (GAlaxies with Dark matter and Gas intEracT) es un cadigo de simulacion que
resuelve numéricamente las ecuaciones de movimiento de Newton mediante el método
de Runge-Kutta, lo que permite abordar eficientemente el problema de N-cuerpos.
Ademas, emplea hidrodinamica de particulas suavizadas en combinacion con el méetodo de

malla de particulas para modelar las interacciones entre particulas en entornos astrofisicos.

La estructura del codigo de GADGET se fundamenta en un TreeSPH (la gravedad se calcula
con un cbdigo Tree-PM vy la hidrodinamica con SPH).2 En GADGET, las interacciones gra-
vitacionales se calculan mediante una expansitn jerarquica multipolar, mientras que el gas se
modela con SPH (recordemos que en el capitulo 2 se menciono que los GCs practicamente no
contienen gas, por lo que no usaremos SPH en este trabajo.) y la materia oscura se representa

como particulas sin colision (tampoco se utiliza en este trabajo).

1En el texto se utilizara indistintamente GADGET-4 0o GADGET

2Un codigo Tree-PM combina el algoritmo de Barnes-Hut y el método de malla, fusionando las
condiciones periodicas automaticas del Particle Mesh (PM por sus siglas en inglés) con la alta resolucion de
los algoritmos de arbol. Para mas informacion, consulte Bagla (2002). Por otro lado, Smoothed Particle
Hydrodynamics (SPH por sus siglas en inglés) es un enfoque hidrodinamico utilizado frecuentemente para
simular fluidos, incluyendo estructuras estelares y sistemas magneéticos (para una descripcion detallada,
vea Gingold and Monaghan (1977).)

66
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En sintesis, GADGET se puede utilizar para simular la dinamica de componentes sin
colision, como materia oscura o estrellas en galaxias, ofreciendo una herramienta versatil y

precisa para estudiar la formacion y evolucion de estructuras en el Universo.

5.1. Dinamica Sin Colision

Para describir la dinamica sin colision, GADGET emplea un enfoque basado en las ecuaciones
de Boltzmann y Poisson. Estas se integran mediante un Hamiltoniano descrito por la siguiente

ecuacim:

X p? 11X mim;d(xi - x;)
H = , 2mia(t)2+ 2 . a(t) ’ (5.1)

donde x; son las coordenadas comoviles y el momento canénico esta dado por p; = a?mix;,
a(t) es el factor de escala dado por el modelo de Friedmann-Lemaitre. Sin embargo, como
trabajaremos en un espacio Newtoniano, a(t) = 1 (ya que no realizaremos simulaciones

cosmoldgicas).

Si se asumen condiciones periodicas para un cubo de tamafio L3, el potencial de interaccitn

es:
n #
1 X
V0= 4nG - S+ 6(x-nL) , (5.2)
L n
donde n = (ng,ny, n3),~ y 6 es la funcion delta de Dirac convolucionada con una

normalizacion del suavizado gravitacional de la escala cosmica. Sin embargo, como
trabajamos en un espacio Newtoniano, esto se reduce a la interaccion usual de Newton

modificada con un parametro de suavizado:

®=_|x+ K (5.3)

siendo € el parametro de softening (suavizado).

Independientemente del tipo de condicion en la frontera utilizada, el caculo de fuerzas gravi-

tacionales implica una suma doble. Esto da lugar a una complejidad computacional de orden
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N2, lo que hace que las simulaciones sean costosas en términos de tiempo de computo.

La gravedad es una fuerza impulsora en la formacion de estructuras, lo que la convierte en el
nicleo de cualquier codigo cosmologico. Sin embargo, debido a su largo alcance, calcular
con precision las fuerzas gravitacionales en sistemas complejos presenta un desafio
considerable. Para abordar este problema, se implementan algoritmos de adaptabilidad
espacial, como el algoritmo de arbol (Tree). Este algoritmo agrupa las particulas distantes en
celdas de tamano progresivamente mayor, lo que permite reducir el nimero de

interacciones a calcular a un orden de logN.

Este algoritmo divide el espacio en pequefios nodos jerarquicos, hasta llegar a los nodos hoja,
que contienen particulas individuales. La fuerza gravitacional se calcula recorriendo el
arbol, comenzando desde el nodo raiz. En cada nivel del recorrido, se decide si la fuerza
resultante es lo suficientemente precisa al aproximar un grupo de particulas mediante su
centro de masa. Si la respuesta es afirmativa, se utiliza esta aproximacion y se termina el
recorrido; en caso contrario, el algoritmo desciende al siguiente nivel del arbol para
calcular la interaccion de forma mas detallada. Este procedimiento proporciona una

aproximacion eficiente de la fuerza gravitacional real (Ver Figura 5.1).

GADGET incorpora técnicas adicionales para optimizar el rendimiento computacional. Por
ejemplo, reduce el nimero de nodos internos generados, adaptando los caculos a la densidad
local de la simulacion. Ademas, el algoritmo de arbol se combina con una curva de Peano-
Hilbert, que permite un llenado eficiente del espacio y facilita la paralelizacion en simulaciones

distribuidas mediante MPI| (Message Passing Interface).

El meétodo hibrido Tree-PM (Particle-Mesh) implementado en GADGET divide el
potencial gravitacional en dos componentes: un termino de corto alcance y otro de largo
alcance (Ewald, 1921). Las fuerzas de corto alcance se calculan mediante el método de arbol,
mientras que las interacciones de largo alcance se evaltan utilizando un método de Fourier
basado en mallas. Este enfoque transforma los datos espaciales en el espacio de frecuencias,
donde el calculo es mas eficiente. Posteriormente, las frecuencias se multiplican por una
funcion de Green para obtener el potencial en condiciones periodicas. Este procedimiento
permite dividir la malla de simulacion en celdas pequefas, optimizando los calculos en

simulaciones cosmoldgicas o
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Figura 5.1: Las lineas punteadas representan el algoritmo PM, este divide el espacio en
celdas para calcular la gravedad a largo alcance. Los recuadros rojos representan el algoritmo
Barnes-Hut, que refina la gravedad a corto alcance dividiendo el espacio en nodos cada vez
mas pequefios.

de gran escala (Springel et al., 2005).

El algoritmo de Barnes-Hut, utilizado en GADGET, organiza el espacio en una estructura
de arbol jerarquico tipo octree, dividiendolo en 8 octantes en cada nivel. Las particulas
se distribuyen a lo largo de una curva de Peano-Hilbert, una curva fractal que cubre el
volumen completo de la simulacion. Esto facilita la creacion de cubos anidados y permite
distribuir las ramas del arbol entre diferentes procesos MPI sin alterar la geometria ni las

interacciones, mejorando la eficiencia y escalabilidad del cadigo.

Ademas, GADGET incluye el método de Fast Multipole Method (FMM) introducido por
Greengard and Rokhlin (1987), que mejora significativamente la precision y eficiencia en
la evaluacion de interacciones gravitacionales de largo alcance. En los Apéndice A y B,

se encuentran las indicaciones de instalaciln 'y ejecucion de GADGET-4.
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5.2. EIl Archivo de Condiciones Iniciales (I1C)

Cuando realizamos una simulacion en GADGET, el programa genera un archivo llamado
Snapshot (del inglés, “instantanea”). Este archivo contiene el estado del sistema en momen-
tos determinados y puede ser procesado en paralelo, lo que permite reducir significativamente
el tiempo de computo. En lugar de manejar un Unico archivo de varios gigabytes, es posi-
ble trabajar con varios archivos mas pequefios. Estas salidas tienen un formato denominado
snapshot xxx.y, donde xxx representa el nimero del estado, y y indica el indice del ar-
chivo dentro de este estado. Por ejemplo, los archivos snapshot 007.0 a snapshot 007.15

corresponden a un estado con un total de 16 archivos.

El formato predeterminado de GADGET (cuando SnapFormat=1) corresponde al formato
jeraquico HDF53. Este formato organiza la informacion en bloques (Ver Tabla 5.1), aunque
no todos los bloques estan necesariamente presentes en una simulacion. Por ejemplo, los
blo-ques que describen propiedades del gas, como energia interna o densidad, solo son
relevantes en simulaciones hidrodinamicas y, por lo tanto, no se utilizan en nuestro caso.
Asimismo, la presencia del bloque de masa depende de si la masa de un tipo especifico de
particula es constante o no: si todas las particulas de un tipo tienen la misma masa, este

bloque puede omitirse.

3Los archivos HDF5 permiten organizar datos en secciones, lo que facilita almacenar grandes volimenes
de informacion de forma estructurada.
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Bloques disponibles en los archivos HDF5

Nr 1D del Formado Identif. del HDF5 Contenido del Bloque

1 HEAD Header Archivo de cabecera.

2 POS Coordinates Posicion de las particulas.

3 VEL Velocities Velocidades de las particulas.

4 ID ParticlesIDs Identificadores de las particulas.

5 MASS Masses Masas (para particulas con masas variables).
6 U InternalEnergy Energia termica por unidad de masa (SPH).

7 RHO Density Densidad de las particulas (SPH).

8 HSML SmoothinglLength Longitud de suavizado (h) para SPH.

9 POT Potential Potenciales gravitacionales de las particulas.
10 ACCE Acceleration Aceleraciones de las particulas.

11 ENDT RateOfChangeOfEn Tasa de cambio de la entropia (SPH).

12 TSTP TimeStep Paso de tiempo de las particulas.

Cuadro 5.1: Descripcion de los bloques en los archivos HDF5 generados por GADGET-4.

Dentro de cada bloque, las particulas se ordenan por tipo. Por ejemplo, las particulas de gas
(tipo 0) se ubican primero, seguidas de otros tipos. El bloque de identificadores (ID) juega
un papel crucial para identificar cada particula, ya que el paralelizado de los caculos puede

hacer que una particula se “mueva” de un procesador a otro.

El blogue de cabecera (Header) (Ver Tabla 5.2) es especialmente importante, ya que con-
tiene informacion global sobre el conjunto de particulas. Por ejemplo, incluye el nimero de

particulas de cada tipo.

Cabeceras disponibles en los archivos HDF5

Cabecera Tipo Nombre de HDF5 Comentario
Npart[6] uint NumPart—FhisFile NdUmero de particulas por tipo de particulas.
Nall[6] uint64 NumPart Total Ndmero total de particulas.
Massasr[6] double MassTable Masa de cada tipo de particulas.
Time double Time Tiempo de salida.
Redshift  double Redshift z= 1/(a- 1) (integracion cosmoldgica).
BoxSize  double BoxSize Tamano de la caja con condiciones periadicas.
NumFiles int NumFilesPerSnapshot Ndmero de archivos por cada snapshot.

Cuadro 5.2: Parametros de cabecera en los archivos HDF5.
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Es necesario incluir estas caracteristicas en el archivo que genera las condiciones iniciales,
ya que GADGET utiliza esta informacion para identificar y gestionar los distintos tipos
de particulas durante la simulacion. De este modo, se garantiza que cada componente del
sistema, como el gas, las estrellas o la materia oscura, esté correctamente inicializado con sus

respectivas propiedades fisicas.

GADGET incluye un ejemplo funcional que puede servir como base para construir nuestras
propias condiciones iniciales. Este ejemplo, denominado gassesphere, esta disponible en los
archivos del codigo. Dicho ejemplo proporciona una estructura baica para inicializar un
sistema esferico de gas y puede ser modificado para adaptarse a sistemas mas

complejos, como aquellos que incluyen estrellas, discos galacticos, o incluso agujeros negros.

5.3. Configuracion de Simulaciones

Como se menciono previamente, para ejecutar una simulacion en GADGET-4 se
requieren tres archivos principales: Config.sh, Param.txt y el archivo de condiciones
iniciales. Este Ultimo descrito en la seccion anterior, por lo que aqui nos concentraremos

en explicar los otros dos archivos.

5.3.1. EIl Archivo de Configuracion (Config.sh)

Este archivo define las configuraciones principales relacionadas con el tipo de ejecucion vy las

aproximaciones fisicas que utilizaraGADGET-4 para resolver la simulacion.

En nuestro caso, utilizamos un formato basico enfocado en calcular los efectos gravitatorios

de las particulas. A continuacion, se detallan las configuraciones empleadas:
= SELFGRAVITY: Activa la interaccion gravitacional entre las particulas.

= NTYPES=4: Define el nimero de tipos de particulas en la simulacion, donde el tipo 4

corresponde a estrellas.

= HIERARCHICAL GRAVITY: Habilita el algoritmo Tree-PM, previamente descrito, para cal-

cular la gravedad de forma eficiente.
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s EVALPOTENTIAL: Calcula el potencial gravitacional en cada paso de la simulacion.

= OUTPUT _POTENTIAL: Guarda los valores del potencial gravitacional en los archivos de

salida.
= DOUBLEPRECISION=1: Utiliza precision doble para mejorar la exactitud de los calculos.

= GADGET2 _HEADER: Especifica el uso del formato de salida compatible con versiones pre-

vias de GADGET.

Estas configuraciones permiten realizar simulaciones enfocadas exclusivamente en la dinamica
gravitacional, lo cual es adecuado para modelar GCs sin gas. Para revisar mas configuraciones

del archivo de configuraciones, ver el Apendice D.

5.3.2. EIl Archivo de Parametros (Param.txt)

Muchas de las configuraciones de GADGET-4 se establecen en el archivo de parametros.
Estas configuraciones estan organizadas en palabras clave seguidas de un valor
numeérico. Cada parametro solo puede aparecer una vez en el archivo, y si no se
proporciona un valor, se interpretara como un archivo arbitrario o wun wvalor
predeterminado. A continuacion, se muestran los parametros mas importantes utilizados

en nuestras simulaciones junto con una breve descripcion:

%---- Caracteristicas de la simulacion

TimeBegin 0 % Tiempo inicial de la simulacion (en Gyr)
TimeMax 13 % Tiempo maximo de simulacién (en Gyr)

%---- Frecuencia y parametros de salida

OutputListOn 0 % Activar lista personalizada de salidas
TimeBetSnapshot 0.05 % Intervalo entre instantaneas
TimeOfFirstSnapshot 0 % Tiempo de la primera instantanea
TimeBetStatistics 0.005 % Intervalo para calculos estadisticos
NumFilesPerSnapshot 1 % Numero de archivos por instantanea
MaxFilesWithConcurrentlO 0O % Maximo de archivos abiertos

simultaneamente
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%---- Algoritmo del arbol y precisién de fuerzas

TypeOfOpeningCriterion 1 % Criterio de apertura de celdas para el arbol
ErrTolTheta 0.5 % Angulo de apertura del algoritmo del arbol
CourantFac 0.15 % Factor de Courant

ErrTolThetaMax 0.9 % Angulo de apertura maxima permitido
ErrTolForceAcc 0.005 % Precision relativa del calculo de fuerzas
TopNodeFactor 2.5 % Resolucion de la descomposicion de dominio

ActivePartFracForNewDomainDecomp 0.01 % Frecuencia de reconstruccién del dominio

%---- Longitud de suavizado gravitacional

SofteningMaxPhysClass4 0.0001 ; pc % Suavizado fisico maximo

% Asignacion por tipo de particula

SofteningClassOfPartType4d 4

El ejemplo completo del archivo de parametros se encuentra en el Apéndice C. Esta
confi-guracion incluye parametros clave para realizar simulaciones de cimulos globulares
sin gas, utilizando (nicamente particulas estelares y evitando parametros cosmologicos
irrelevantes. Por esta razon, algunas configuraciones no son utilizadas en nuestras
simulaciones, aunque GADGET-4 las requiere para completar su archivo de parametros.
Otras configuraciones son generadas automaicamente segin el formato del archivo de
condiciones iniciales definido previamente. Para revisar mas configuraciones del archivo de

parametros, ver el Apéndice E

5.4. Justificacion del Parametro 6

Las simulaciones de N-cuerpos son sensibles al parametro de suavizado gravitacional € y
al angulo de apertura 6. En esta seccion justificamos el uso de los valores € = 0.0001 pc
y 6 = 0.5, suavizado gravitacional (SofteningMaxPhysClass4 ) y al angulo de apertura
(ErrTolTheta), respectivamente. Mostramos que estos parametros son adecuados en terminos

de eficiencia Y precision para nuestras simulaciones.
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Para ello, analizamos la densidad utilizando el meétodo de cascarones esfericos
mencionado en el capitulo anterior, usaremos 15 cascarones para la region de r < 15pc.
Ademas, exami-namos las velocidades radiales, tangenciales y la raiz cuadratica media
(RMS, por sus siglas en inglées). En particular, calculamos la densidad promedio para
diferentes valores de 6, gene-rando resultados a partir de 20 snapshots, correspondientes a un
intervalo temporal de 1Gyr. Por lo tanto, las densidades mostradas son promedios

temporales a lo largo de este intervalo.

En la Figura 5.2, se puede ver que la densidad promedio en la zona central del cimulo es
sensible al parametro 8. Esto se debe a que el IMBH introduce fluctuaciones cerca de su
zona de influencia; fuera de esta, la densidad se estabiliza independientemente del valor de
8. En edades tempranas (a), no se observan diferencias significativas entre las simulaciones
con distintos valores de 8. Sin embargo, en (b), correspondiente a la mitad de la simulacitn,
se observa una mayor variacion en los valores promedios, aunque 8 = 0.5 sigue siendo un
ajuste razonablemente cercano a 6 = 0.1, que representa el algoritmo con mayor precision.
Finalmente, en (c), hacia el final de la simulacion, las diferencias entre los valores de 6
se vuelven mas significativas. Es importante destacar que, aunque un 6 menor aumenta
la precision, también incrementa considerablemente el tiempo de computo. Por esta
razon, elegimos 6 = 0.5 como un valor adecuado entre eficiencia y precision para todas

nuestras simulaciones.

Estas simulaciones se generaron con 10, 000 estrellas y un IMBH de 10,000Mg, utilizando el
modelo de Plummer mencionado anteriormente y con una funcion inicial de masa de Salpeter.
Se realizoun andlisis similar para las velocidades radiales, tangenciales y RMS para diferentes

valores de 0.

Si vemos la Figura 5.3, en las graficas (a), observamos que no hay diferencias significativas
entre las curvas para los distintos valores de 8, aunque las barras de error en la velocidad
tangencial son notoriamente grandes, especialmente cerca del centro (r < 2pc). Esto se debe
a la influencia gravitacional del IMBH central, que introduce inestabilidades en la dinamica de
las particulas. En las graficas (b), correspondiente a 7 Gyr, comenzamos a notar que
algunas curvas para 6 se desvian de la curva roja, que representa el valor mas preciso (8
= 0.1). Sin embargo, este comportamiento nuevamente ocurre en las regiones cercanas al

IMBH,
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Figura 5.2: Graficas de densidad promedio temporal para distintos valores de 8. (a) densidad

promedio a 1Gyr, (b) a 7Gyr y (c) a 13 Gyr. Las barras son los errores calculados mediante
desviacion estandar.

donde su potencial gravitacional domina. A pesar de estas variaciones, 8 = 0.5 sigue siendo
cercana a la curva mas precisa. Finalmente, en las gré&icas (c), hacia el final de la
simulacion (13 Gyr), las diferencias entre las curvas para distintos valores de 6 se vuelven
mas evidentes. En particular, todas las curvas muestran cierto desfase en las tres
velocidades analizadas (RMS, radial y tangencial). No obstante, es importante destacar que
la curva azul (6 = 0.5), aunque presenta un desfase respecto a la curva roja, mantiene la

misma tendencia general, lo que reafirma su idoneidad.
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Figura 5.3: Perfiles de velocidad promedio temporal para distintos valores de 6. Las graficas
muestran las velocidades RMS, radiales y tangenciales en tres momentos de la simulacin:
La fila (a) 1Gyr, la fila (b) 7Gyr y la fila (c) 13 Gyr. Las barras son los errores calculados
mediante desviacion estandar.
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5.5. Justificacion del Parametro ¢

Notemos que, a diferencia de las gr&icas de 6, en la Figura 5.4, no hay una variacion signi-
ficativa al cambiar el valor maximo del suavizado €. Esto se debe a que GADGET-4 utiliza
un suavizado gravitacional variable, y nosotros solo imponemos un valor maximo. En este

trabajo utilizamos el valor mas pequefo para evitar una sobreestimacion del suavizado.

Las graficas de velocidad (Ver Figura 5.5) no muestran cambios significativos al variar el valor
de €, excepto en el caso de € = 0.01. Es importante reconocer que la eleccion de € depende
considerablemente de las distancias entre las particulas que se simulan y de la resolucion

deseada en la simulacion.

Diversos estudios, como el de Zhan (2006), que introduce el algoritmo MISE para calcular
el suavizado optimo, y Zhang et al. (2019), que sugiere que el uso de valores menores de €
mejora la resolucion espacial y permite obtener resultados convergentes tanto en perfiles de
densidad como en velocidad circular, indican que el suavizado sigue siendo un tema de debate
y optimizacion. La eleccion de € es crucial y debe ser cuidadosamente ajustada para obtener

resultados precisos y confiables en las simulaciones de N-cuerpos.
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Figura 5.4: Gré&ficas de densidad promedio temporal para distintos valores de €. (a) Densidad
promedio a 1Gyr, (b) a 7Gyr y (c) a 13 Gyr. Las barras representan los errores calculados
mediante la desviacion estandar.



80 CAPITULO 5. GADGET
200 Velocidad Total RMS 200 Velocidad Radial 20.0 Velocidad Tangencial
17.5 e £ = 0.01 17.5 w001 | 175 v £ =0.01
e = 0.001 = 0.001 = 0.001
15.0 - 15.0 ~ | 15.0 - |
i £ = 0.0001 s £ = 0.0001 s ¢ = 0.0001

(a)
2 4 6 8 10 12 14 2 4 6 8 10 12 14 2 4 6 8 10 12 14
r{pc) r{pc) r{pc)
Velocidad Total RMS Velocidad Radial Velocidad Tangencial
20.0 20.0 20.0 9
175 e £=0.01 175 =001 17.5 e £ 0,01
- e = 0.001 = 0,001 i e = 0.001
15.0 15.0 | 15.0 - |
£ =0.0001 s £ = 0.0001 mmimm £ =0.0001
12.5 12.5 12,5
a a g
_5' 10.0 § 10.0 § 10.0
= = > (b)
75 75 75
5.0 5.0 | 5.0
25 25 \ | 25
0.0 0.0 4 0.0 ’
2 4 6 8 10 12 14 2 4 6 8 10 12 14 2 4 6 8 10 12 14
r(pc) r(pc) r{pc)
Velocidad Total RMS Velocidad Radial Velocidad Tangencial
20.0 : 20.0 20.0 9
17.5 o £ =0.01 175 o £ = 0.01 175 i £ =0.01
e = 0.001 - e = 0.001 = 0,001
15.0 15.0 - | 15.0 f
£ =0.0001 = £ =0.0001 s £ =0.0001
12.5 12.5 125
g @ g
§ 10.0 g 10.0 g 10.0
> > > (C)
75 75 75
5.0 5.0 5.0
25 = 25 J \ | 25
0.0 0.0 ) 0.0
2 4 6 8 10 12 14 2 4 6 8 10 12 14 2 4 6 8 10 12 14

Figura 5.5: Perfiles de velocidad promedio temporal para distintos valores de 8. Las graficas
muestran las velocidades RMS, radiales y tangenciales en tres momentos de la simulacion:
La fila (a) 1Gyr, la fila (b) 7Gyr y la fila (c) 13 Gyr. Las barras son los errores calculados
mediante desviacitn estandar.
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Resultados

En las simulaciones realizadas en esta tesis se emplearon parametros fisicos basados en las
observaciones de Baumgardt and Hilker (2018), donde se estudiaron cimulos globulares en
la Via Lactea. En la Tabla 6.1 se presentan los parametros utilizados, incluyendo
diferentes radios de masa media, masa total del cimulo y la masa de agujeros negros
centrales. Estos parametros fueron seleccionados para explorar el comportamiento de
diferentes configuracio-nes y su impacto en la dinamica del clmulo. Algunos de los

parametros fundamentales son los siguientes:

1. Masa total del cimulo (Mgc): Controla el nUmero total de estrellas en la simulacion

de acuerdo a la funcion de masa inicial.

2. Funcion de densidad de estrellas (p) : Describe como se distribuyen las estrellas en el

volumen.

3. Radio de masa media (rnf): Representa el radio dentro del cual se encuentra la mitad de
la masa total del cimulo. Este parametro esta directamente relacionado con la funcion
de densidad del cimulo; valores pequeiios de rns corresponden a cimulos con mayor

densidad central.

4. Masa del agujero negro central (Mzy): Se incluye un agujero negro de masa intermedia
en el centro del clmulo para estudiar su influencia en la dinamica estelar y la estructura

del cimulo, y se compara con casos sin IMBH.

81
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Para este estudio se utilizan los modelos de densidad de Plummer, ver Ecuacion (2.17), de
Schuster, ver Ecuacion (2.38) con distintos valores de B y los modelos de King, ver Ecuacion
(2.30). Variamos Mg para estudiar diversos tamanos de GC, variamos Mgy para incluir
diversas masas de IMBH en los rangos observacionales, no variamos el Mgc al ser el caso;
para mantener el enfoque y claridad, optamos por analizar en profundidad la densidad de
Plummer. En la Figura 6.1 se puede observar el comportamiento de los perfiles de densidad
promedio en el primer giga afio sin un IMBH para distintos valores de rns. Estos perfiles no
cambian con el tiempo, esto implica que tenemos un equilibrio dinamico. Se puede observar
que la densidad de King (Figura 6.1 c) presenta barras de error mas amplias debido a una
correlacion entre rps vy el parametro Wy ,ya que, si rns es pequeiio, las barras de error crecen;

pudiendo controlar este efecto con el parametro Wy, que es el parametro de concentracion.

P [Molpc?]
P [Molpc?]

P [Malpc?]

Figura 6.1: Comparacion entre los modelos de densidad con una funcion inicial de masa de
Salpeter: (a) Plummer, (b) Schuster y (c) King. Las barras de error representan la desviacion
estandar de las densidades promedio en intervalos de 1 Gyr. Las curvas corresponden a
diferentes Mhf.
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6.1. Visualizacion del Espacio Fase.

Para analizar la evolucion dinamica de los cimulos, se realizaron visualizaciones del espacio
fase en momentos clave de la simulacion. Para tener claridad en las visualizaciones, solo se

representa el 50 % de las estrellas simuladas para 10° Mg vy el 0.5% para 10° Mg.

En los gr&ficos de la Figura 6.2, se presenta la estructura y dispersion de velocidades de un
ctmulo con perfil de Plummer con un IMBH central (caso b en Tabla 6.1) a tres tiempos (0,
0.5 y 3.5 Gyr). Inicialmente el cimulo esta centrado en (x,y,z) = (0,0,0), a 0.05 Gyr, se
observa la expulsion de estrellas del nicleo (las que tienen la mayor dispersion de velocidades)
hacia las regiones externas, reduciendo la densidad central. Esta migracion constante de
entrada y salida calienta el nicleo del cimulo, incrementando la dispersion de velocidades
de las estrellas que entran, después de 3.5 Gyr presenta un desplazamiento en los tres ejes
espaciales, debido a un desbalance inicial en el momento lineal. Este movimiento, combinado
con la evolucion dinamica interna del sistema, es impulsado principalmente por la interaccion
entre la diversidad de masas de las estrellas y el IMBH central. Las asimetrias dinamicas
resultantes de esta interaccion generan una redistribucion de energia entre las estrellas,
lo que influye en el comportamiento global del cimulo. Aunque el IMBH ejerce una
influencia gravitacional dominante en las regiones centrales, la diversidad de masas juega
un papel fundamental en la generacion de las asimetrias. En una simulacion de prueba
con perfil de Plummer, distribucion uniforme de masa de las estrellas y un IMBH, no se
observa este desplazamiento. Por lo tanto, aunque la funcion de masa inicial juega un
papel relevante, pero su efecto es dificil de observar debido a la presencia de otros efectos,

como el campo gravitacional de la Galaxia.

En la Figura 6.3 se muestra la solucion a diferentes tiempos para un cimulo con
caracteristicas similares al caso anterior, pero, con un IMBH 10 veces mas masivo. Se observa
que el aumentar la masa del IMBH aumenta la dispersion de velocidades de las estrellas y
un gran nimero de estas se escapan, lo cual indicaria que debe haber un limite en la
masa del IMBH para que pueda coexistir en el centro de un cimulo sin que este pierda la
estabilidad. Cuando esta relacion excede el limite critico, la mayor parte de las estrellas del
cUmulo son expulsadas. Esto sugiere que el proceso de evolucion y estabilidad del cimulo

esta estrechamente relacionado
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con dicha proporcion. En este caso particular, la masa del IMBH esta practicamente en
el limite de clasificarse como un agujero negro supermasivo. El cUmulo, no tiene la
suficiente fuerza gravitatoria para contrarrestar la aceleracion generada por el potencial
gravitatorio del IMBH, pierde todas las estrellas que se encuentran dentro de su nicleo y
en el radio de masa media desde 0.05 Gyr. Ademas, para 1 Gyr, parece perder todas las
estrellas incluso dentro de su radio virial, quedando (nicamente aquellas en el radio
externo. Finalmente, observamos que para 3 Gyr, el cimulo practicamente se convierte en

un cimulo abierto, lo que indica una péerdida progresiva de su estructura gravitacional.

En el siguiente caso presentamos los resultados con un IMBH 10° Mg (como en el caso
anterior) pero con un cimulo 10 veces mas masivo (ver Figura 6.4), es decir, recuperamos
la proporcion del primer caso, y observamos que el cimulo se mantiene estable. Con esto
confirmamos la relevancia de la proporcion entre la masa del cimulo y la masa del IMBH. Si
el IMBH es mas de un orden de magnitud mas masivo que el clmulo, el sistema
evoluciona hacia un estado no ligado, asemejandose a un cimulo abierto. Lo que sugiere que
los IMBH mas masivos no pueden observarse en cimulos estables y los de baja masa no
tienen un efecto significativo en la estructura del cimulo, y por lo tanto son dificiles de

observar, al menos analizando su espacio fase.

6.2. Analisis de |la Distribucion de Masa

Caso sin IMBH

En esta seccion analizamos como se distribuyen las estrellas de diferente masa en el
volumen del cimulo. Para esto separamos las particulas en cuatro poblaciones: enanas
rojas (0 - 0.8)Mg, estrellas tipo Sol (0.8 - 1.5)Mg, estrellas de neutrones (1.5 - 3)Mg,
y agujeros negros estelares (1.5 — 3)Mg. Estas dos Ultimas poblaciones resultan de la
evolucion de las estrellas masivas (> 10 M) después de 40 Myr. Dado el tiempo simulado
(13 Gyr), podemos asumir que nuestros cimulos inician con esta edad. En la Figura 6.5
podemos observar la distribucion de masa para cimulo sin IMBH central (con parametros
del Caso a). Se observa que la distribucion de masa en los diferentes cascarones se

mantiene, sin embargo, existe
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un incremento en el nimero de agujeros negros estelares hacia las regiones centrales. Este
fenomeno ocurre debido a la diferencia de masas originada por la funcion de masa inicial de
Salpeter, y se conoce como segregacion de masa, i.e., las particulas mas masivas migran hacia

el centro. Resulta interesante que la distribucion de masa sigue una distribucion Gamma:

z .

k=14-%/0
x4 , con T tk-le td (6.1)

Fok8) = g
0

donde
= k (parametro de forma): Controla la curva de la distribucion.
= O (parametro de escala): Controla el “ancho”de la distribucim.
= Factor de escala: Representa una normalizacion.

En la Figura 6.6 podemos observar la evolucion de estos parametros en el tiempo. Estos
son practicamente constantes, lo cual indica que el cimulo esta en equilibrio. Aunque crece
lentamente, se mantiene cerca de 1, lo que también sugiere una minima variacion en el
tiempo. Finalmente, la curva roja representa el factor de escala, que tampoco muestra
dependencia significativa del tiempo, manteniéendose alrededor de 30,000 salvo por pequefias

fluctuaciones iniciales.



86 CAPITULO 6. RESULTADOS

Caso con IMBH

En la Figura 6.7 se muestra el efecto de la presencia de un IMBH en la distribucion de masas
del cimulo. Estas masas se calcularon en cascarones concéntricos alrededor del IMBH, en
los primeros 0.05 Gyr se observa un aumento en la segregacion de masa, donde los objetos
mas masivos tienden rapidamente hacia el centro del cimulo. Sin embargo, tras 0.2 Gyr,
los objetos praximos al IMBH incrementan su velocidad de dispersion, provocando que se
muevan hacia afuera, y algunas logren escapar del cimulo. Cabe mencionar que el IMBH
no es el centro de masa pero, si se quisiera demostrar observacionalmente la presencia de un
IMBH, las estrellas a su alrededor deberian seguir distribuciones similares a las mostradas

en este trabajo, dependiendo del tiempo de evolucion.

En la Figura 6.8 se muestran tiempos posteriores a los 0.6 Gyr se registra un descenso en el
pico observado a los 0.2 Gyr. Posteriormente, la masa acumulada vuelve a aumentar hasta
alcanzar un segundo pico, mas pequefio, a los 0.95 Gyr. A partir de este punto, la tendencia
es descendente, como se evidencia en 5 Gyr. Este comportamiento sugiere que el cimulo
experimenta un fenomeno que denominamos como “rebote”, el cual es caracterizado por
una pérdida de masa en la region central, seguida de un ligero aumento en esta zona, para
luego continuar con la disminucion de masa. Esto puede deberse a una etapa transitoria
en la solucion numerica. Como consecuencia, los parametros de la distribucion Gamma
se modifican en el tiempo; es importante notar que la distribucion Gamma brinda un

buen ajuste en cualquier tiempo.

En la Figura 6.9 se muestra el efecto de la presencia de un IMBH en la evolucion de los
parametros de la distribucion Gamma. Se observa que el parametro de forma k y el
parametro de escala 6 se mantienen practicamente constantes a lo largo del tiempo,
indicando que la estructura de la distribucicn Gamma se mantiene igual. Finalmente, la
evolucion del factor de escala muestra una tendencia decreciente, lo que indica una
perdida gradual de masa en el cimulo; sin embargo, vemos un pico, lo que indica que
tenemos un “rebote” de la masa del cimulo, para después continuar decreciendo.
Finalmente, los parametros tienden a aproximarse a una constante, lo que sugiere que el

cUmulo alcanzara el equilibrio.
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6.3. Busqueda de Observables

Densidad volumetrica.

Como primer paso calculamos la densidad del cimulo considerando cascarones esfericos,
aunque este parametro no es un observable, nos permite caracterizar la distribucion de las
diferentes poblaciones estelares, y analizar el efecto del IMBH en las distribuciones. Para

facilitar el andisis, realizamos promedios temporales a diferentes tiempos de la simulacion.

Densidad superficial y luminosidad.

Para determinar parametros observables como la luminosidad y la densidad superficial, en el
primer caso utilizamos la relacion entre la masa y la luminosidad, ver Ecuacion (1.27); en el
segundo caso, se consideraron anillos concéntricos fijando uno de los ejes espaciales, es decir,

analizamos la proyeccion del cimulo en un plano, tal y como lo veria un observador.

En la Figura 6.10, adoptamos el IMBH como marco de referencia para analizar la densidad
volumetrica, la densidad superficial y la luminosidad superficial en tres tiempos. La densidad
volumeétrica a T = 0.1 Gyr se muestra en la primera columna. La densidad superficial se
muestra en la segunda columna y la luminosidad superficial en la tercera columna. Se puede
notar en la fila superior que, en etapas tempranas, los casos con IMBH muestran un pico
a diferencia del caso sin IMBH en r < 1 pc; también se puede observar que en el dominio
graficado se observa mayor densidad en el caso con IMBH, pero estos perfiles decaen a radios
mayores (no graficados) debido al modelo de Plummer. En las filas intermedia e inferior, la
diferencia mas notable es el aplanamiento de los perfiles (p, 2 y L) cuando se considera el
IMBH mas masivo (10° Mg). En la seccion anterior, identificamos que este caso resultd en
un clmulo inestable, asemejandose a la dinamica de un clmulo abierto. Tambiéen se
puede observar que los perfiles para los casos con 10° Mg y sin IMBH, convergen, a
medida que avanzan con el tiempo. Este resultado es relevante porque indica que es dificil

diferenciar un caso con IMBH de hasta 10°Mg a uno sin IMBH.

Dadas las dificultades mencionadas anteriormente, se propone utilizar el centro de masa

del cimulo como marco de referencia. Este cambio de perspectiva proporciona un méetodo
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novedoso para diferenciar cimulos con IMBH de cimulos sin IMBH.

En la Figura 6.11, fila superior, se observa que desde edades tempranas se tiene un leve
aplanamiento de la densidad central del cimulo con IMBH de 10° M. Sin embargo, las tres
curvas son muy similares. En la fila intermedia, se observa que la curva del IMBH de 10° Mg,
disminuye cada vez mas lento respecto a la distancia radial provocando un aplanamiento. Esto
indica que el aplanamiento depende de la masa del IMBH. Sin embargo, aunque la densidad
sea baja, la luminosidad permanece constante, tal como se ve en la fila inferior. En el panel
izquierdo de la Utima fila, la densidad central de la curva roja tiene un aplanamiento similar
a la que tuvo la curva verde, lo cual indica que es un comportamiento general de cimulos con
IMBH. La curva verde no aparece graficada debido a que las estrellas estan muy diluidas en
el espacio, de tal forma que los cascarones apenas encuentran estrellas. Sin embargo, sigue

observandose una tenue luminosidad.
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6.4. Analisis de Velocidad RMS, Radial y Tangencial

Siguiendo el analisis de observables, se calculola dispersion de velocidades (RMS), velocidades

radiales y tangenciales.

Dispersion de velocidades

La velocidad RMS se determina con la siguiente expresion:

.S_
T X
V= — |v?l, (6.2)
N i
donde i es la i-esima estrella en el cascaron.
Velocidad Radial
La velocidad radial se calcula como
Vi T
Vradial = —l?l—, (6.3)
I
Velocidad tangencial
La velocidad tangencial se determina como
q__
Vtangencial = |Vi|2‘ V?adia“ (6.4)

donde todas las velocidades fueron promediadas por cascaron.

En la Figura 6.12, tomamos como marco de referencia el IMBH para analizar la distribucion
de velocidades del sistema. En la fila superior, se observa que la velocidad radial y la velocidad
RMS siguen una tendencia similar. En los casos con un IMBH (curvas roja y verde), ambas
presentan un punto de inflexion alrededor de 2 pc, incrementandose tanto hacia el interior
como hacia el exterior. Por otro lado, la velocidad tangencial exhibe un pico en las regiones
cercanas al IMBH, en contraste con el caso sin IMBH (curva azul). En la fila intermedia,

se aprecia que la velocidad RMS vy la radial muestran un comportamiento analogo, con un
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aplanamiento de la velocidad en la region central. Ademas, se observa un incremento en la
velocidad tangencial en las proximidades del IMBH, en particular para el caso con un IMBH
de 10% M. Esto sugiere que la masa del IMBH tiene un impacto significativo en la velocidad
tangencial del cimulo. Especificamente, el IMBH provoca un aumento generalizado de las
velocidades RMS y radial en todo el volumen del cimulo, mientras que en la componente
tangencial el efecto se restringe al radio de media masa. En general, el comportamiento de la
distribucitn de velocidades de un cimulo con IMBH de 10° Mg, es mas parecido a un IMBH

de 10° Mg que al cimulo sin IMBH.

Cabe destacar que parece haber una tendencia en la evolucion del cmulo, ya que las curvas
sugieren una transicion progresiva hacia configuraciones con IMBH de mayor masa. Se observa
que la curva verde presenta diferencias con respecto a las demas; sin embargo, esto podria
deberse a una fase transitoria en la dinamica del sistema. Si fuera posible medir la velocidad
tangencial en un cimulo globular, podria inferirse la presencia de un IMBH mediante el

andisis de las estrellas contenidas dentro del radio de media masa.

En la Figura 6.13, tomamos como referencia el centro de masa del cimulo para evaluar la
evolucion de las velocidades en diferentes configuraciones. En la fila (a), se observa que la
velocidad tangencial mantiene una forma similar en los casos con IMBH durante los primeros
0.1 Gyr, diferenciandose (nicamente en una constante de normalizacion. En contraste, la
velocidad radial presenta un aumento en radios externos, efecto atribuible a la presencia
del IMBH, el cual acelera y expulsa estrellas del sistema. La velocidad RMS exhibe un
comportamiento similar al de la velocidad radial. En la fila (b), se observa que el caso sin
IMBH permanece estable, lo que sugiere que la presencia del IMBH introduce perturbaciones
adicionales en la dinamica del cimulo. Finalmente, en la fila (c), la velocidad tangencial
presenta regiones donde la curva roja se anula, lo que indica la ausencia de estrellas en esas
zonas. En general, la Gnica forma de distinguir entre un cimulo con IMBH y uno sin IMBH es
a partir de las desviaciones respecto al perfil descrito por la curva azul. Sin embargo, debido
a la naturaleza oscilatoria de las curvas, resulta complejo identificar una tendencia clara. En
algunos casos, utilizar el centro de masa como marco de referencia es una alternativa viable

para diferenciar entre configuraciones con y sin IMBH.
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6.5. Analisis Comparativo de Diferentes
Configuracio-

nes de Densidad.

En esta seccion revisaremos si el modificar el modelo de densidad tiene algin impacto en la
dinamica de un cimulo con un IMBH central. Presentaremos como marco de referencia al
IMBH. Para esta seccion usaremos la curva azul para el modelo de Plummer, ver Tabla 6.1
caso b, la curva roja para el modelo de Schuster B = 1.5, ver Tabla 6.1 caso w, la curva

verde para el modelo de King, ver Tabla 6.1 caso aa.

En la Figura 6.14, observamos que los modelos de Schuster con B = 1.5 y Plummer no presen-
tan diferencias significativas a lo largo de la evolucion del cimulo, salvo por el hecho de que
el modelo de Plummer exhibe una mayor densidad en las regiones externas del cimulo. Sin
embargo, esto no ocurre con el modelo de King, ya que este perfil presenta un radio de marea
bien definido. Si observamos la fila superior de la figura, este comportamiento es evidente. No
obstante, conforme el cimulo evoluciona, el IMBH induce la expulsion de algunas estrellas
hacia el exterior, lo que en la fila intermedia se manifiesta como una disminucion en la densi-
dad y la péerdida del radio de marea caracteristico del modelo de King, sin embargo,
veamos que no es una perdida pronunciada de estrellas, lo que dificultaria su observacion.
Finalmen-te, se observa una tendencia en las densidades cuando se incluye un IMBH,

destacandose un pico caracteristico en cada una de ellas.

En la Figura 6.15, no se observa una diferencia clara entre las curvas. Sin embargo, en la fila
superior, el modelo de King muestra un incremento en la velocidad de las estrellas cercanas al
IMBH alrededor de 4 pc, lo que podria deberse al radio de marea de King. Con el transcurso
del tiempo, la evolucion de las velocidades sigue una tendencia similar en todos los casos, lo
que sugiere que, independientemente del perfil de densidad inicial, no se espera una diferencia
significativa en la evolucion de las velocidades en un modelo con un IMBH. Consideramos
que el desfase en la distribucion de las velocidades se debe a las diferentes dispersiones de

velocidad inicial de cada modelo.
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Parametros de las simulaciones de cimulos globulares

Modelos Radio de masa media (pc) Mqgc(10°Mp Mg (10°Mg)
a) Plummer 2 ) 0
b) Plummer 2 1 1
c) Plummer 2 1 10
d) Plummer 5 1 0
e) Plummer 5 1 1
f) Plummer 5 1 10
g) Plummer 5 1 0
h) Plummer 5 10 1
i) Plummer 5 10 10
j) Plummer 7 10 0
k) Plummer 7 1 1
1) Plummer 7 1 10
m) Plummer 7 1 10
n) Plummer 10 10 0
o) Plummer 10 1 1
p) Plummer 10 1 10
q) Plummer 10 1 10
r) Schuster = 1.5 2 10 0
s) Schuster B = 1.5 2 1 1
t) Schuster B = 1.5 5 1 0
u) Schuster B = 1.5 5 1 1
v) Schuster B = 1.5 7 1 0
w) Schuster B = 1.5 7 1 1
x) Schuster B = 1.5 10 1 0
y) Schuster B = 1.5 10 1 1
z) King 2 1 0
aa) King 2 1 1
ab) King 5 1 0
ac) King 5 1 1
ad) King 7 1 0
ae) King 7 1 1
af) King 10 1 0
ag) King 10 1 1

[ §

Cuadro 6.1: Configuraciones de parametros considerados en las simulaciones.
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Figura 6.2: Evolucion de un cimulo (Usando caso b de la Tabla 6.1.) con estrellas distribuidas
segln una funcion inicial de Salpeter. Las estrellas dentro del radio del nicleo (ver Tabla 2.1)
se muestran en color rojo, las que estan dentro del radio de masa media en amarillo, dentro
del radio virial en celeste y fuera de estos en negro.
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Figura 6.3: Evolucion de un clmulo (Utilizando el caso c de la Tabla 6.1.) con estrellas
distribuidas seglin una funcion inicial de Salpeter. Las estrellas se clasifican en: nicleo (rojas),
radio de masa media (amarillas), radio virial (celestes) y externas (negras).
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(celestes) y
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Figura 6.5: Histograma de distribucion de masas de diferentes poblaciones, usando caso a
de la Tabla 6.1. Enanas rojas (0 - 0.8Mg) , estrellas tipo sol (0.8 - 1.5Mg) , estrellas

de

neutrones

(1.5

3Mop)

y

agujeros

negros

estelares (>

3Mp).
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Figura 6.6: Parametros Gamma contra el tiempo, utilizando caso a de la Tabla 6.1. Notemos
que la curva azul corresponde al parametro k de forma. Este parametro permanece
alrededor de 2.4, mostrando una ligera tendencia decreciente, lo que sugiere una dependencia
temporal nula o muy baja. La curva verde corresponde al parametro 6 de escala.
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Figura 6.7: Histograma de distribucion de masas, haciendo uso del caso b de la Tabla 6.1. Las
imagenes muestran la evolucion de un cimulo con estrellas distribuidas segin una funcitn
inicial de Salpeter. Las estrellas se clasifican en: enanas rojas (0 - 0.8)M, estrellas tipo Sol
(0.8 - 1.5)Mg, estrellas de neutrones (1.5 - 3)Mg y agujeros negros estelares (> 3)Mg.
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Figura 6.8: Histograma de distribucion de masas, utilizando caso b de la Tabla 6.1. Las
imagenes muestran la evolucion de un clmulo con estrellas distribuidas segin una funcion
inicial de Salpeter. Las estrellas se clasifican en: enanas rojas (0 - 0.8)Mg, estrellas tipo Sol
(0.8 - 1.5)Mg, estrellas de neutrones (1.5 - 3)Mg y agujeros negros estelares (> 3)Mg.
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Figura 6.9: Parametros Gamma contra el tiempo, simulando caso b de la Tabla 6.1.La curva
azul representa el parametro de forma k. Por otro lado, la curva verde muestra la
evolucion del parametro de escala 6. Finalmente, la curva roja representa el factor de
escala.
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Figura 6.10: Distribucion de densidad y luminosidad. Columna izquierda - densidad vo-
lumétrica, columna intermedia - densidad superficial, columna derecha - luminosidad su-
perficial. Cada fila representa una época en la evolucion del cmulo (Usando los casos a, b
y c de la Tabla 6.1.). En la fila (a) se muestra el promedio temporal de 0 a 0.1 Gyr, en la
fila (b) de 0.5 a 0.75 Gyr y en la fila (c) de 2.5 a 3 Gyr. La curva azul representa un cimulo
sin IMBH, la curva roja representa un cimulo con un IMBH de 10° Mg, la curva verde,
un

corresponde a

IMBH

de

106 Mo.
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Figura 6.11: Gréfica de densidad-luminosidad. Cada gr&ica representa una época en la
evo-lucion del cmulo (Utilizando los casos a, b y c de la Tabla 6.1). En el inciso (a) se
muestra el promedio temporal de 0 a 0.1 Gyr, en el inciso (b) de 0.5 a 0.75 Gyr y en el
inciso (c) de 2.5 a 3 Gyr.
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Figura 6.12: Representacion grafica de velocidades en diferentes épocas de la evolucion
del cimulo, ver los casos a, b y ¢ de la Tabla 6.1. En el fila (a) se muestra el promedio
temporal de 0 a 0.1 Gyr, en la fila (b) de 0.5 a 0.75 Gyr y en la fila (c) de 2.5 a 3 Gyr.
La curva azul representa un cimulo sin IMBH. La curva roja representa un cimulo con un
IMBH de 10° Mg. La curva verde, corresponde a un IMBH de 10° Mg.



104

CAPITULO 6. RESULTADOS

10° Velocidad Total RMS

€
E
X
>
. sl Sin IMBH
10
wm [MBH = 100, 000M,
i [MBH = 100, 000M,,
10714
2 4 6 8 10 12 14
r{pc)
10? Velocidad Total RMS
g 10!
>
b =i Sin IMBH
10 ‘
s |MBH = 100, 000M,
i |MBH = 100, 000M,
107!
2 4 6 B8 10 12 14
r{pc)
10 Velocidad Total RMS

e Sin IMBH

10° | | |

e | IMBH = 1¢o, 000M,,

s IMBH = 100, 000M,

107114 J

2 4 6 8 10 12 14
r{pc)

v (km/s)

v (km/s)

10°

Velocidad Radial

10?

Velocidad Tangencial

3 1142 A o
1 i 2 £
. =1 =
m )
= Sin | e Sin IMBH
10° 10° =
s (MBH = 100, 000M wwimm IMBH = 100, 000M
wiwe |MBH = 100, 000M wwies |MBH = 100, 000M,
107! 107!
2 4 6 8 10 12 14 2 4 6 8 10 12 14
ripc) r(pc)
10 Velocidad Radial 10° Velocidad Tangencial
10° 107 I == =z
' g 10 a
\W' )
i Sin IMB s Sin IMBH
10° 10° -
wim (MBH = 100, 000M, wwism |IMBH = 100, 000M
sl |MBH = 100, 000M,, wejes IMBH = 100, 000M,
1077 10°* T
2 4 6 8 10 12 14 2 4 6 8 10 12 14
ripc) r(pc)
10! Velocidad Radial 10° Velocidad Tangencial
10? 107
(c)
g
10! g 10!
>
. mmimm Sin IMBH™ » e Sin IMBH
10 { 1 |
i IMBH = 100, 000M,, swjmm IMBH = 100, 000M;
s | [MBH = 100, 000M,, s IMBH = 100, 000M,
107! v 10! v
2 4 6 8 10 12 14 2 4 6 8 100 12 14
ripc) ripc)

Figura 6.13: Distribucion de las velocidades tomando como sistema de referencia el centro
de masa del cimulo, usando los casos a, b y c de la Tabla 6.1. En el fila (a) se muestra el
promedio temporal de 0 a 0.1 Gyr, en la fila (b) de 0.5 a 0.75 Gyr y en la fila (c) de 2.5 a 3
Gyr. La curva azul representa un cimulo sin IMBH. La curva roja representa un cimulo con

un IMBH de 10°

Mg.

La

curva verde,

corresponde a un

IMBH de 10° Mp.



6.5. ANALISIS COMPARATIVO DE DIFERENTES CONFIGURACIONES
DE DENSIDAD. 105

Densidad Volumétrica Densidad Superficial . Densidad de Luminosidad Superficial

R p—

—3— Schuster §=13
4~ King

-3 Pumewr
- Schuster =13
3~ King

~5— PAummer
35— Schuster 4=13
- K

U U :U-
£ £ = &
: : S| |8
= 1 E 104 ?\‘:;:'\ 5
RS b T B |

10 "
|
|
1073 e — 10 — — 10 — —
° 2 4 6 a i) 1P 14 o 2 4 6 & 0 2 A 0 7 4 6 B 10 n "
ripel ¢ Ipcl gt
i Densidad Volumétrica i Densidad Superficial i Luminosidad Superficial
5~ Aummer 5 Pumener —F— Prmmer
| ~3— Schuster 8=13 ! ~3— Schuster §=13 ~3— Schuster =135
m‘l c =] w0 = N =1L
m']‘~ 10 (b)
=N b .
) | " ~ ~
(] ! 2 X & 193
S. m-| \ g W N ) =
A { N [o} =y
E £ | = — {3 ~—L
T !0“ g ' ~ ——— g 5 e
s | I e = ~—
m‘i 1wy - W =
| |
10 'i ~— 10! 10!
1
|
1044 — 10 10 —
o 2 4 6 a 1 2 14 0 2 4 6 8 0 12 12} 0 7 4 6 L] 10 n 1“4
rlpel lpel gt
Densidad Volumétrica £ Densidad Superficial i Luminosidad Superficial
~3— Aummer 3= Pumensr 3= Prmmer
—3— Schuster =13 —3— Schuster §=13 —3— Schuster §=13
3= Km w044 3= King 4~ King
(c)
= T & =
9 v \
-3 & 101K g
9 g [N |3
5 z ¥ T T 0 o \{-“_‘_ —
[-% = = L =
wy —— 10 R S
el
10 If P 107! 10
{ =
|
1073 $mee — 107 ey ——————— — 107 e —
o 2 4 L) a i 2 " o 2 4 6 8 10 1”2 A 0 7 4 6 B 10 n 1“4
pel gt [

Figura 6.14: Cada gré&ica representa una época en la evolucion del cimulo (Utilizando los
casos b, w y aa de la Tabla 6.1.). En el inciso (a) se muestra el promedio temporal de 0 a 0.1
Gyr, en el inciso (b) de 0.5 a 0.75 Gyr y en el inciso (c) de 2.5 a 3 Gyr.
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Figura 6.15: Cada grafica representa una época en la evolucion del cimulo (Ver los casos
b, w y aa de la Tabla 6.1.). En el fila (a) se muestra el promedio temporal de 0 a 0.1 Gyr, en
la fila (b) de 0.5 a 0.75 Gyr y en la fila (c) de 2.5 a 3 Gyr. La curva azul representa un
cimulo sin IMBH. La curva roja representa un cimulo con un IMBH de 10° Mg. La
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Capitulo 7

Conclusiones

Esta tesis estudia la posibilidad de detectar las anomalias que un IMBH podria generar en
la dinamica de las estrellas en cUmulos estelares compactos, asemejandose a los cimulos
globulares. Especificamente, se analiza la dispersion de velocidades estelares, el perfil de
densidad estelar, la densidad superficial y la luminosidad superficial, siendo esta Utima una

variable observable.

Para tal proposito, se realizaron simulaciones de N-cuerpos con el codigo GADGET-4, utili-
zando los perfiles de densidad mas comunes para describir estos sistemas estelares: Plummer,
King y Schuster. Se consideraron cimulos con N particulas y una masa total entre 10° y
10° Mg, con y sin un agujero negro central de 10° y 10° M. Para comparar entre los
mode-los, se fija la masa y el parametro de radio de masa media, en un rango de 2 a 10 pc.
Tambiéen se considerd una funcion de masa inicial de Salpeter, lo que implica que las
particulas (es-trellas) no tienen la misma masa. En total, se analizaron tres modelos
(Plummer, King y Schuster con B = 1.5). Las simulaciones abarcan un intervalo de 13 Gyr,

que corresponde a la edad estimada de los cimulos globulares.

7.1. Hallazgos principales

Las contribuciones originales de esta tesis se enuncian a continuacitn:
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= Se observa que los cmulos con un IMBH en su centro experimentan un desplazamiento

del origen del sistema de coordenadas en las tres direcciones, alcanzando valores de hasta
10 pc. Si bien este desplazamiento es significativo, resulta imposible de observar debido
a las escalas de tiempo en las que ocurre y a la atraccion gravitatoria de la galaxia

anfitriona. Los casos sin IMBH permanecen centrados en el origen.

Mediante histogramas de las distintas poblaciones estelares, separadas por intervalos
de masa, se observa la segregacion de masa, es decir, las estrellas mas masivas tienden
hacia el nicleo del cmulo. Sin embargo, la presencia del IMBH hace que este efecto sea
transitorio, ya que su potencial gravitatorio aumenta significativamente la dispersion
de velocidades de las estrellas cercanas (dentro del radio de masa media), lo que even-
tualmente provoca su escape. Esto podria dar lugar a la formacion de agujeros negros

desnudos o errantes, dificultando su deteccion.

Se encuentra una relacion en la que, a medida que la masa del IMBH aumenta, la
pérdida de estrellas (masa) se incrementa y el cimulo se vuelve inestable. En particular,
un IMBH de 10° Mg hace que un cimulo de 10° Mg se vuelva inestable. Este
resultado sugiere que es poco probable que un cimulo globular de determinada
masa pueda albergar en su centro un IMBH con una masa superior en un orden de

magnitud.

Se concluye que los cimulos con un IMBH central son inestables si la masa del agujero
negro es mayor que la del cmulo. En este contexto, tomando como referencia la posicion
del IMBH, se encontro que la distribucion de densidad, la densidad superficial y la
luminosidad superficial presentan diferencias marginales con respecto a sus contrapartes
sin IMBH. Esto sugiere que la presencia de un IMBH es dificil de detectar; en nuestro

caso, no es posible distinguir IMBHs de hasta 10° Mg.

El andisis de las velocidades (RMS, radial y tangencial) indica que es posible dife-
renciar los cimulos sin IMBH de aquellos con IMBH, incluso distinguiendo casos con
diferentes masas del IMBH. Se observa un incremento en la velocidad a medida que la
masa del IMBH aumenta, alcanzando valores superiores en aproximadamente un orden
de magnitud en la zona central y hasta dos ordenes de magnitud en la periferia del

cimulo, lo que indica que las estrellas se estan escapando. Sin embargo, para la veloci-
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dad tangencial, las estrellas en la periferia presentan valores similares entre los distintos

Casos.

= Se propuso analizar la distribucion de densidad, la densidad superficial y la luminosidad
superficial tomando como referencia el centro de masa del sistema. En este caso, si se
observan diferencias entre un cimulo sin IMBH y uno con IMBH de hasta 10° M. No
obstante, para confirmar este efecto observacionalmente, seria necesario conocer a priori
la posicion y la masa del IMBH. Los perfiles de velocidad (RMS, radial y tangencial)
muestran un comportamiento similar al descrito anteriormente, pero solo en etapas
tempranas (< 0.1 Gyr). A tiempos mayores, los perfiles con IMBH se aplanan, lo que
sugiere que el campo de velocidades se vuelve isotrgpico, comportamiento que no difiere

significativamente del caso sin IMBH.

= Se encontro que la interaccion entre el IMBH y el cimulo es independiente del
modelo de densidad del cUmulo, ya que todas las densidades estudiadas exhiben
tendencias similares. Este resultado sugiere que los clmulos con un IMBH
evolucionan hacia un perfil de densidad caracteristico, lo que implica que explorar

otros perfiles de densidad seria redundante.

7.2. Trabajos a Futuro

= Estudiar el crecimiento del agujero negro de masa intermedia y el entorno circundante
sobre las estrellas de su vecindad ofrece una oportunidad para comprender mejor la
dinamica de los cimulos con un IMBH central. Para realizar este analisis, se pueden
emplear cadigos como Ketju (Mannerkoski et al., 2023), que permiten simular de manera

precisa los procesos de acrecion en la proximidad de un IMBH.

= Como un trabajo a futuro, seria crucial incorporar codigos colisionales que capturen de
manera mas precisa las interacciones estelares, especialmente en regiones cercanas al
centro de un cimulo, donde las colisiones juegan un papel fundamental en la dinamica
del agujero negro de masa intermedia. No obstante, la implementacion de estos codigos

colisionales implica un alto costo computacional, lo que hace mas complejo el estudio
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de la interaccion estelar en tales zonas.

= El estudio de cimulos con presencia de gas permitiria modelar cimulos nucleares con
alta densidad central, y proporcionaria una comparacion mas directa con observaciones

como la de Sagitario A™.

= Estudiar la hipotesis de que el IMBH se trate de una estrella masiva o un ensamble de

agujeros negros con menor masa.

= El perfil de densidad obtenido en nuestras simulaciones muestra una notable concor-
dancia con estudios observacionales previos, como el de Lanzoni et al. (2007), donde se
analiza la densidad superficial de NGC 6388 con un modelo con IMBH. Sorprenden-
temente, nuestros resultados reflejan una estructura similar a la reportada para este
cimulo globular denso, lo que sugiere que los modelos numéricos capturan de manera
realista su configuracion dinamica. Sin embargo, como trabajo a futuro es necesario

hacer una comparacion detallada con casos particulares.

= Si bien, en este trabajo no se realizo una comparacion directa entre la dinamica de un
cmulo con una IMF de Kroupa y una de Salpeter, ambos casos se implementaron.
Esto representa una oportunidad para trabajo a futuro. Que permitirian explorar el

papel del las IMF en la dinamica estelar y la estabilidad de los cimulos.

7.3. Perspectivas

Este trabajo representa un avance significativo en la comprension de la dinamica de cimulos
globulares con IMBH, estableciendo bases para estudios futuros, en particular su aplicacion
a casos especificos. El estudio mostrado es de caracter exploratorio, y si bien, el nimero de
posibilidades es amplio, aqui se sientan las bases para abordar cualquier distribucion
estelar; por ejemplo, se podria explorar el efecto del parametro de concentracion de la
distribucion de Schuster, el efecto de los diferentes parametros como: el radio del nicleo, el
radio de marea, etc. Ademas, este estudio puede ser un punto de partida para explorar casos
que permitan la colision de estrellas y agujeros negros, lo cual es mas probable que ocurra

en la zona central del cimulo.
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Con el objetivo de fomentar la reproducibilidad y el analisis comparativo en futuras inves-
tigaciones, los datos y codigos generados en este trabajo estan disponibles a peticion.
Los interesados en acceder a ellos pueden contactar al correo electronico

pmarin950@gmail.com.



Apendice A

Instalacion de GADGET-4

Para instalar GADGET-4, es necesario descargar el coadigo fuente desde el repositorio oficial

en https://gitlab.mpcdf.mpg.de/vrs/GADGETA4.

Antes de compilar y ejecutar GADGET-4, es necesario instalar ciertas librerias adicionales.
Estas instrucciones estan enfocadas en sistemas operativos Unix. Los pasos generales de

instalacion para cualquier libreria de forma manual desde una terminal son los siguientes:

tar -xzf nombre_paquete.tar.gz

cd nombre_directorio

.Jconfigure --prefix=/ruta/de/instalacion
make

make install
Las librerias necesarias son las siguientes:
1. MPI. Biblioteca para la ejecucion en paralelo.

sudo apt-get install mpich

Pagina oficial: https://www.mpich.org.

2. GSL. Biblioteca para calculos numéricos y andisis de datos.
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sudo apt-get install libgsl-dev

Pagina oficial: http://www.gnu.org/software/gsl.
3. FFTW. Biblioteca para transformadas rapidas de Fourier.

sudo apt-get install libfftw3-dev

Pagina oficial: http://www.fftw.org.
4. HDF5. Biblioteca para leer y escribir archivos en formato HDF5.

sudo apt-get install libhdf5-dev

Pagina oficial: http://hdf.ncsa.uiuc.edu/HDF5.
5. HWLOC. Herramienta para asignar procesos a nicleos especificos del procesador.

sudo apt-get install libhwloc-dev

Pagina oficial: https://www.open-mpi.org/projects/hwloc.

6. VECTORCLASS. Biblioteca que optimiza los calculos SPH mediante
vectorizacion. Esta normalmente viene incluida en los compiladores modernos de

C++.

Ahora es necesario configurar las rutas de las librerias en el codigo de GADGET-4. Para
ello, se modifica el archivo Makefile.systype, donde se especifica el tipo de dispositivo y

las rutas de las dependencias necesarias. Este archivo se encuentra en la carpeta:
GADGET4/buildsystem
A continuacion, se siguen los siguientes pasos para realizar la configuracion:

1. Seleccionar el sistema base: En el archivo Makefile.systype, buscar la linea que define

el sistema y descomenta SYSTYPE="Generic-gcc".
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2. ldentificar las rutas de las librerias: GADGET-4 requiere las ubicaciones de las librerias

instaladas, que tipicamente incluyen dos carpetas principales:
= Include. Contiene los archivos de cabecera necesarios para la compilacion (.h).
= Libs. Contiene los archivos binarios (.so 0 .a) que se vinculan durante la ejecucion.

Si las dependencias se instalaron usando los comandos de Unix descritos anteriormente,

puedes usar las siguientes rutas predeterminadas.

3. Configura las variables en el archivo: Modifica las siguientes lineas en el archivo de
rutas correspondientes. Si utilizaste los comandos de instalacion predeterminados, sim-

plemente copia y pega el siguiente cadigo:

GSL_INCL = -IS(LIB_DIR)/usr/include/gsl/

GSL_LIBS = -L$(LIB_DIR)/usr/lib/x86_64-linux-gnu/

FFTW_INCL = -IS(LIB_DIR)/usr/include/

FFTW_LIBS = -LS(LIB_DIR)/usr/lib/x86_64-linux-gnu/

HDF5 INCL = -IS(LIB_DIR)/usr/include/hdf5/serial/

HDF5_LIBS = -LS(LIB_DIR)/usr/lib/x86_64-linux-gnu/hdf5/serial/
HWLOC_INCL = -1S(LIB_DIR)/usr/include/

HWLOC_LIBS = -LS(LIB_DIR)/usr/lib/x86_64-linux-gnu/

4. Verificar las rutas personalizadas (opcional): Reemplazar S(LIB _DIR) con la ubicacion
de cada dependencia. Por ejemplo, si instalaste GSL en /home/usuario/librerias, la

configuracion seria:

GSL_INCL

-I/home/usuario/librerias/include/

GSL_LIBS -L/home/usuario/librerias/lib/

Nota. Antes de realizar cualquier modificacion, se recomienda hacer una copia de seguridad
del archivo original para evitar problemas si algo no funciona como se espera. Ademas, se

puede comprobar si las rutas configuradas son correctas con los comandos:
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Is /usr/include/gsl/
Is /usr/lib/x86_64-linux-gnu/



Apendice B

Ejecucion de una simulacion

de ejemplo

Este software incluye varios ejemplos de simulaciones, descargar los archivos de ejemplo
desde el siguiente enlace: https://wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/GADGET4/10 examples/.
Una vez descargados los ejemplos, identificar los siguientes archivos clave a editar (estos se

encuentran en la carpeta base):
= Param.txt: Archivo que contiene los parametros de configuracion para la simulacitn.

s Config.sh: Archivo de configuracion para la ejecucion del ejemplo.

Cambios requeridos:

1. Editar InitCondFile en Param.txt. Localizar la linea que comienza con InitCondFile
y modificar la ruta para que apunte al archivo de condiciones iniciales de la simulacitn.

Por ejemplo:

InitCondFile = /ruta/a/archivo/condiciones_iniciales

Se recomienda crear una carpeta separada para cada ejemplo de simulacion. Por ejemplo,

crear una carpeta llamada examples dentro del directorio principal de GADGET-4, y dentro
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de ella crear subcarpetas para cada simulacion. Esto facilitara mantener todo organizado y

reproducible. Copia y pega Param.txt y Config.sh; cada carpeta debe tener ambos archivos.

A continuacin, se muestran los comandos necesarios para compilar y ejecutar un ejemplo, su-
poniendo que se tiene una carpeta llamada examples y se ejecuta desde el directorio principal

de GADGET-4:

make -j 8 DIR=examples/Tu-ejemplo
cd examples/Tu-ejemplo
mpirun -np 32 ./GADGET4 param.txt

#./GADGET4 param.txt si no necesitas paralelizar
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Ejemplo de archivo de parametros

%---- Archivos relevantes
InitCondFile /Direccion/de/tus/condiciones/iniciales/
OutputDir .Joutput % Direccion de los archivos de salida
SnapshotFileBase snapshot % Nombre base de los archivos de salida
OutputListFilename empty.txt % Archivo para lista personalizada de salidas
%---- Formato de archivos
ICFormat 3 % Formato de los archivos de entrada (HDF5)
SnapFormat 3 % Formato de los archivos de salida (HDF5)

%---- Limite de tiempo del CPU

TimeLimitCPU 100000000 % Tiempo limite de simulacién en segundos

CpuTimeBetRestartFile 1000 % Intervalo para archivos de reinicio
%---- Tamafio de memoria

MaxMemSize 3000 % Tamafio maximo de memoria asignada (en MB)

%---- Caracteristicas de la simulacion

TimeBegin 0 % Tiempo inicial de la simulacion (en Gyr)
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TimeMax 13 % Tiempo maximo de simulacion (en Gyr)

%---- Opciones basicas del codigo

ComovinglntegrationOn 0 % Integracion comovil

%---- Parametros cosmologicos (no utilizados en estas simulaciones)
Omegal 0 % Parametro de densidad de materia oscura
Omegalambda 0 % Parametro de densidad de energia
OmegaBaryon oscura 0 % Parametro de densidad baridénica
HubbleParam 1 % Normalizacion del parametro de Hubble

Hubble 0 % Constante de Hubble

BoxSize 0 % Tamafio de la caja

%---- Frecuencia y parametros de salida

OutputListOn 0 % Activar lista personalizada de salidas
TimeBetSnapshot 0.05 % Intervalo entre instantaneas
TimeOfFirstSnapshot 0 % Tiempo de la primera instantanea
TimeBetStatistics 0.005 % Intervalo para calculos estadisticos
NumFilesPerSnapshot 1 % Numero de archivos por instantanea
MaxFilesWithConcurrentlO 0O % Maximo de archivos abiertos

simultaneamente

%---- Precision de integracién temporal

ErrTollntAccuracy 0.012 % Precision de los pasos de tiempo
MaxSizeTimestep 0.01 % Tamafio maximo de paso de tiempo
MinSizeTimestep 0.0 % Tamafio minimo de paso de tiempo

%---- Algoritmo del arbol y precisién de fuerzas

TypeOfOpeningCriterion 1 % Criterio de apertura de celdas para el arbol
ErrTolTheta 0.5 % Angulo de apertura del algoritmo del arbol

CourantFac 0.15 % Factor de Courant para particulas SPH
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ErrTolThetaMax 0.9 % Angulo de apertura maximo permitido
ErrTolForceAcc 0.0005% Precisiéon relativa del calculo de fuerzas
TopNodeFactor 2.5 % Resolucion de la descomposicion de dominio

ActivePartFracForNewDomainDecomp 0.01 % Frecuencia de reconstrucciéon del dominio

%---- Estimacion inicial de densidad
DesNumNgb 64 % Nimero de vecinos para suavizado SPH

MaxNumNgbDeviation 2 % Desviaciéon maxima permitida

%---- Sistema de unidades

UnitLength_in_cm 3.085678e18 ; 1.0 pc

UnitMass_in_g 1.989e33 ; 1.0e10 masas solares
UnitVelocity _in_cm_per_s 1e5 ;1 km/s
GravityConstantinternal 0 ; Calculada automaticamente
%---- Longitud de suavizado gravitacional

SofteningComovingClassO 0.0

SofteningComovingClassl 0.0

SofteningComovingClass2 0.0

SofteningComovingClass3 0.0

SofteningComovingClass4 0.0001 ; pc % No usado para integracion comovil
SofteningMaxPhysClass0O 0.0

SofteningMaxPhysClass1 0.0

SofteningMaxPhysClass2 0.0

SofteningMaxPhysClass3 0.0

SofteningMaxPhysClass4 0.0001 ; pc % Suavizado fisico maximo

% Asignacion por tipo de particula

SofteningClassOfPartTypeO 0
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SofteningClassOfPartTypel
SofteningClassOfPartType2
SofteningClassOfPartType3

A W N

SofteningClassOfPartType4d

%---- Parametros SPH
ArtBulkViscConst 1 % Constante de viscosidad artificial
MinEgySpec 0 % Temperatura minima del gas (no usada)

InitGasTemp 0 % Temperatura inicial del gas
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Apendice D

Comandos del archivo de

configuraciones

Palabra clave

Descripcion

SELFGRAVITY

PERIODIC

NTYPES

NSOFTCLASSES

Debe ser activado si la autogravedad sera calculada por el cadigo. Si
esta desactivado, aln se puede tener hidrodinamica y, opcionalmente,
un campo gravitacional externo.

Esta opcion es necesaria si se buscan condiciones pericdicas en las
fronteras; en este caso, el BoxSize en el archivo param.txt se vuelve
relevante.

Nlmero de particulas que usarael codigo. Si no se configura, se usara
un valor de 6 por defecto. Esto sirve para organizar las particulas
en la simulacion; por ejemplo, 0 son particulas de gas y el SPH es
aplicado. Cada uno de los otros tipos de particulas es tratado sin
colision. Para cada tipo de particula es necesario especificar la clase
de ablandamiento gravitacional.

Nimero de diferentes valores de ablandamiento. Tradicionalmente,
este nimero es igual al de tipos de particulas, pero también
puede elegirse de manera diferente. El mapeo de un tipo de particula
a una clase de ablandamiento normalmente se realiza a traves del
parametro SofteningClassOfPartTypeX especificado en el archivo
param.txt. Se pueden mapear varios tipos de particulas a la misma
clase de ablan-damiento, y no todas las clases tienen que ser usadas.
Con el comando INDIVIDUAL _GRAVITY _SOFTENING, el mapeo se puede
basar en la ma-sa de la particula; es decir, particulas del mismo
tipo con diferentes masas pueden estar asociadas a distintas clases

de abtandamiento.

Cuadro D.1: Descripcion de palabras clave utilizadas en el codigo de Gadget-4.
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Palabra clave

Descripcion

PM ZOOM OPTIMIZED

PMGRID

ASMTH

RCUT

INDIVIDUAL-GRAVITY SOFTENING

Usa esta opcion si la distribucion de particulas
es extremadamente inhomogénea, como en una
simulacion de zoom. En este caso, el algoritmo
FFT usa diferentes estrategias de comunicacion
para mejorar el manejo de estas inhomogenei-
dades y mantener un trabajo balanceado.
Habilita el método TreePM; es decir, la fuerza
de largo alcance se calcula con el algoritmo PM
y la fuerza de corto alcance con el arbol (tree)
o con el FMM. El parametro debe establecerse
al tamaiio de la malla utilizada, por ejemplo,
64, 96, 128, etc. La dimension de la malla no
necesita ser una potencia de dos, pero el FFT
es mas rapido en ese caso.

Permite invalidar el valor por defecto de la es-
cala que define la division de fuerza de corto y
largo alcance en el algoritmo TreePM. EIl valor
predeterminado es 1.25 (en unidades de celdas
de malla). Un valor mayor mejora la transicion
resuelta por la malla, aumentando la precision
y reduciendo el residuo de dispersion en la re-
gion de coincidencia de fuerzas. Sin embargo,
una mayor escala tambiéen incrementa la
region cubierta por el arbol/FMM, lo que
aumenta el costo computacional.

Permite modificar el radio maximo hasta el cual
se evalla la fuerza del arbol de corto alcance en
el algoritmo TreePM/FMM-PM. El valor pre-
determinado es 7.0 (en celdas de malla). Au-
mentar este valor no mejora el manejo de la
region de coincidencia de fuerzas. Reducirlo a
4.5 puede aumentar el rendimiento.

Si esta opcion esta activada, los tipos de
particulas  seleccionados  calcularan un
ablanda-miento basado en un escalado clbico
con la ma-sa de cada particula. Como
referencia, el codigo toma la clase de
ablandamiento asignada al ti-po de particula
1 y el promedio de las masas de esas

partfcutas.

Cuadro D.2: Descripcion de palabras clave para la configuracion del codigo.
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Palabra clave

Descripcion

EVALPOTENTIAL

DOUBLEPRECISION_FFTW

GADGET2 _HEADER

PRESSURE_ENTROPY _SPH

EXTERNALGRAVITY

Si esta activado, el codigo calcula el potencial
gravita-cional. Sin embargo, esto aumenta el uso de
memoria y tiempo de CPU.

Si esta configurado, el codigo utilizara la version de do-
ble precision de FFTW y almacenarael correspondiente
campo de valores (reales o complejos) en formato de doble
precision. De lo contrario, se usara solo precision simple.
Este parametro se configura si el archivo de snapshot tie-
ne un formato de encabezado de Gadget-2/3. Aplica solo
para archivos con formato 1 y 2. Puede ser (til para ar-
chivos de condiciones iniciales con un formato antiguo;
sin embargo, solo permite simular hasta 23! particulas.
Permite usar la formulacion SPH de presion-entropia
(Hopkins, 2013). Si no se activa, se utiliza la formulacion
por defecto de densidad-entropia (Springel y Hernquist,
2002).

Si esta activado, se puede afadir un campo gravitacional
externo a la dinamica. Es necesario definir interruptores
y parametros especificos para el campo externo.

Cuadro D.3: Descripcion de palabras clave adicionales para la configuracion del cadigo.
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Apendice E

Comandos del archivo de parametros

Palabra clave

Descripcion

OutputDir

SnapshotFileBase

SnapFormat

ICFormat

InitCondFile

NumFilePerSnapshot

TimeLimitCPU

CpuTimeBetRestartFile

MaxMemSize

TimeBegin

Directorio donde se guardan los archivos de salida generados por
la simulacion.

Nombre base de los snapshots. Se deriva agregando un guion
bajo y el nimero del snapshot correspondiente, con el formato
HDF5, por ejemplo, snapshot 000.hdf5.

Especifica el formato utilizado para escribir los archivos de
snapshot. Un valor de 1 selecciona un archivo binario de GAD-
GET 1/2/3, 2 selecciona una variante de este tipo de binarios y
3 selecciona el uso de HDF5.

Especifica el formato utilizado para leer el archivo de condicio-
nes iniciales (IC). Es posible utilizar el mismo formato que los
snapshots o uno distinto (preferiblemente HDF5).

Especifica el nombre y la ruta del(los) archivo(s) de condiciones
iniciales. En caso de usar varios, se debe indicar solo el nombre
base, omitiendo el nimero y el sufijo (por ejemplo, .hdf5).
Permite distribuir cada snapshot en varios archivos, lo que facili-
ta el manejo de simulaciones grandes. EI nUmero de procesadores
puede ser igual a este valor.

Tiempo limite de ejecucion del codigo en segundos para un solo
procesador. El tiempo total de CPU se calcula multiplicando
este valor por el nUmero de nicleos utilizados.

Tiempo maximo (en segundos) antes de que el codigo genere
un nuevo conjunto de archivos de reinicio (checkpoints). Esto
protege contra posibles fallas de hardware o software.

Valor maximo de memoria (en MB) que el codigo permite usar
por proceso de MPI. Lo ideal es configurarlo cercano al maximo
de memoria fisica disponible para cada rango de MPI en los
nodos de caculo.

Tiempo inicial de la simulacion. En caso de integrar en coorde-
nadas comoviles, este valor corresponde al factor de escala inicial
(Toegin = @ = 1/(1+ Zinicio))- De lo contrario, se trata del tiempo
fisico.

Cuadro E.1: Descripcitn de palabras clave relacionadas con los parametros.
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Palabra clave

Descripcion

TimeMax

BoxSize

ComovinglntegrationOn

Omegal

Omegalambda

OmegaBaryon

HubbleParam

Hubble

UnitlLength in_cm (3.085678 x 10%1)

UnitMass_in-g—(1.989 x 10%3)

UnitVelocity in_cm per-s—(1.0 x 10°)

GravityConstantinternal (0)

TypeOfOpeningCriterion (0)

ErrTolTheta (0.7)

Tiempo final de la simulacion. Al llegar a este pun-
to, el codigo generara un archivo de reinicio y
el snapshot correspondiente.

Tamano de la caja pericdica que delimita la simu-
lacion.

Habilita o desactiva la integracion comovil para un
Universo en expansion. Si es 0, se usa fisica newto-
niana simple con condiciones de vacio o de frontera
periodicas. Si es 1, se emplea un Universo en
expan-sion basado en el modelo cosmologico
estandar. Valor del parametro de densidad de
materia en uni-dades de la densidad critica a z =

0.

Valor del parametro de densidad de energia oscura
en unidades de la densidad critica a z = 0. Para
simulaciones newtonianas, todos los parametros de
densidad deben ser 0.

Valor del parametro de densidad de radiacion
en unidades de la densidad critica a z = 0.
Parametro adimensional que elimina la dependencia
explicita del valor de la constante de Hubble (h),
tradicionalmente utilizada en cosmologia.

Valor de la constante de Hubble en unidades inter-
nas. Este parametro puede definirse explicitamente
o calcularse con base en el valor de HubbleParam.
Define la unidad de longitud interna en cm/h. Es
Gtil en cosmologia, ya que establece la unidad de
longitud como 1kpc/h.

Establece la unidad de masa interna en g/h, defi-
niendo la unidad de masa como 10° Mg/h.

Define la unidad de velocidad interna en cm/s. Este
valor establece la unidad de velocidad como km/s.
Las definiciones anteriores dependen del parametro
HubbleParam, tomando cominmente un valor de 0.1
en unidades internas para ejemplos numericos.
Valor numeérico de la constante gravitacional G en
unidades internas. Si es 0, el codigo calcula au-
tomaicamente el valor interno correspondiente al
valor fisico de G.

Selecciona el tipo de criterio de apertura para el
cdculo de la fuerza gravitacional. Un valor de 0
aplica un criterio geometrico basado en el angulo de
apertura (6). Un valor de 1 trunca el error de la ex-
pansion multipolar para cada interaccion particula-
celda (consume mas tiempo de computo).
Parametro que define la precision del criterio

A 1 " [ | L (A | 1
SCEUITICLTIICU Ut dpceriturd €T €1 algUritmnu uc droul.



Cuadro E.2: Descripcion de palabras clave relacionadas con los parametros.
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Palabra clave

Descripcion

ErrTolForceAcc (0.005)

ErrTolThetaMax (1.0)

MaxSizeTimestep (0.1)

MinSizeTimestep (0)

ErrTolIntAccuracy (0.025)

ActivePartFracForPMinsteadOfEwald

ActivePartFracForNewDomainDecomp

OutputListOn

Controla la precision del criterio de apertura re-
lativa de las celdas. Esto protege contra posibles
errores grandes en las fuerzas calculadas para ca-
da particula.
Cuando se usa el criterio de apertura relativa, la
apertura efectiva del angulo permite un
pequefic nodo cuya masa puede crecer
significativamente. Establece el paso de tiempo
maximo que puede tomar una particula. Este
valor es (til para pro-teger particulas con largos
tiempos de evolucion pero baja aceleracion. En
simulaciones cosmoldgi-cas, suele usarse en
terminos de In(a), ya que el logaritmo natural
discretiza bien el tiempo en es-te caso.
Si una particula requiere un paso de tiempo me-
nor a este valor, la simulacion terminara,
evitando caculos con valores no razonables.
Este parametro adimensional controla la preci-
sion del criterio cinematico utilizado para de-
terminar los pasos de tiempo en simulaciones
osmoldgicas. La ecuacion asociada es dt =
2ne/|al, donde n = ErrTollntAccuracy, € es la
longitud de suavizado gravitacional y a la acele-
racion de la particula.
Este parametro es necesario cuando el esquema
esta combinado con TREEPM _NOTIMESPLIT.
En este caso, el tiempo de integracion no distin-
gue entre fuerzas de largo o corto alcance; la fuer-
za total se integra como una Unica variable. El
método TreePM se utiliza para acelerar el
calcu-lo de la fuerza gravitacional total.
No requiere necesariamente una nueva descompo-
sicion del dominio en cada paso de tiempo. Por
ejemplo, si este parametro tiene un valor de 0.01,
significa que cada 0.01 N particulas se activan
durante la sincronizacion, donde N es el nUmero
total de particulas.
Si el valor es 1, los tiempos de salida se especifi-
can mediante un archivo definido por el siguiente
comando. Si es 0, los snapshots se generan au-
tomaticamente hasta completar el ciclo de pasos
de tiempo.

Cuadro E.3: Descripcitn de palabras clave relacionadas con los parametros.
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Palabra clave

Descripcion

OutputListFilename (output_times.txt)

TimeOfFirstSnapshot (0.047619048)

TimeBetSnapshot (1.0627825)

TimeBetStatistics (0.7)

SofteningClassOfPartType0 (0)

SofteningComovingClass0 (0.5)

SofteningMaxPhysClass0

DesNumNgb

ArtBulkViscConst (1)

Nombre del archivo que contiene una lista de
tiempos de salida. Este parametro se utiliza
solo si OutputListOn es 1, y puede contener
como maximo 1100 valores.

Define el tiempo del primer snapshot en la in-
tegracion comovil. En este caso, el valor co-
rresponde a z = 20.

Si OutputListOn = 1, este parametro sera ig-
norado. De lo contrario, después de escribir un
snapshot, el siguiente tiempo se calcula mul-
tiplicando o sumando TimeBetSnapshot a Ti-
meOfFirstSnapshot. En la integracion comovil,
esto genera salidas espaciadas como In(a).
Determina el intervalo de tiempo entre ca-
da calculo del potencial de energia del siste-
ma. Estos valores se escriben en el archivo
energy.txt, que contiene la energia para cada
tipo de particula.

Especifica la clase de suavizado asignada a las
particulas de tipo 0. Dependiendo de la
confi-guracion de NTYPES, se requieren
parametros adicionales para cada tipo de
particula. En es-te caso, el valor numeérico 0
se asigna de tal manera que x =
NTYPES-1, asegurando que este en el
intervalo [0, NSOFTCLASSES - 1]. Define la
longitud de suavizado comovil para las
particulas, dependiendo de NSOFTCLAS-
SES. Por ejemplo, SofteningComovingTypeX,
donde x = NSOFTCLASSES - 1. El sua-
vizado, €, representa la longitud equivalen-
te de Plummer; la fuerza sera newtoniana si
r = 2.8e.

En simulaciones cosmolcgicas, a veces se re-
quiere fijar un valor maximo para el suavizado
fisico, €5, donde €5 = a€com. Este parametro
define dicho valor, siempre que la integracion
comovil esté habilitada.

Es el nUmero deseado de vecinos para el suavi-
zado SPH. Si en algin momento el nimero de
vecinos cae fuera del rango esperado, el
codigo ajustara automaticamente la longitud
de sua-vizado para corregirlo.

Define el valor del parametro de viscosidad ar-

P > 1 ol l oA Do T A
tricrat, Oyisc, uttizado por GADGET-4-

Cuadro E.4: Descripcion de palabras clave relacionadas con los parametros.
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Palabra clave

Descripcion

InitGasTemp

NSample (128)

GridSize (128)

PowerSpectrumType (2)

PowerSpectrumFile (spectrum.txt)

InputSpectrum_UnitLength-in-em

ShapeGamma (0.21)

Primordiallndex (1.0)

Sigma8 (0.86)

SphereMode (0)

Seed (123456)

Define la temperatura inicial del gas en Kelvin al
leer las condiciones iniciales, siempre que la tempe-
ratura del gas en el archivo sea 0. Si este valor es
menor a 10* K, se asume un peso molecular fijo pa-
ra el gas.

Es el valor maximo del nimero de onda k usado
en el codigo, lo que determina la frecuencia como
k = 2m/BoxSize - NSample/2. Normalmente se elige
tal que Nior = NSample®.

Define el tamafio de la rejilla cartesiana inicial en
terminos del ndmero de particulas. EI nimero
total de particulas esta dado por Niotpart =
GridSize®>. Normalmente se toma Nsample =
GridSize. Si CREATE -GRID no esta activo, este
parametro no debe estar presente, y las particulas
seran leidas del archivo de condiciones iniciales
(1C).

Especifica el método de parametrizacion para el es-
pectro de potencia. Un valor de 1 selecciona la fun-
cion de Eisenstein y Hu, un valor de 2 permite usar
una tabla externa para el espectro de potencia (in-
dicada por PowerSpectrumFile), y un valor de 3 uti-
liza la parametrizacion de Efstathiou.

Archivo que contiene un espectro de potencia ta-
bulado, generalmente calculado con codigos como
Boltzmann o CAMB. Este archivo en formato AS-
Cll incluye dos columnas: log(k) y log(A?).

Define la unidad de longitud utilizada en el espec-
tro de entrada tabulado, especificada en cm/h. Esto
permite usar tablas de espectros basadas en uni-
dades de Mpc/h mientras la simulacion trabaja en
kpc/h.

Este parametro es relevante cuando PowerSpec-
trumType=3, y debe ajustarse a un valor cercano
a Qoh

Permite especificar una inclinacion en el indice
pri-mordial, si no se ha considerado ya en el
espectro tabulado. Multiplica el espectro por un
factor adi-cional k(Prime dialindex-1.0) " gj no  se

desea usar esta opcion, puede fijarse a 1.
Normalizacion del espectro de potencia lineal, ex-
trapolado a z = 0.

Si el valor es 1, el codigo usa Unicamente una esfera
en el espacio k definido por NSample. Si es 0, se
utiliza un cubo en este espacio.

Ndmero entero utilizado como semilla para el gene-
rador de nimeros aleatorios que emplea el codigo

€



Cuadro E.5: Descripcion de palabras clave relacionadas con los parametros.
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