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Intro ducción 
 
 
 
 
 

Los cúmulos estelares compactos han sido objeto de estudio intensivo en la astrof́ısica debido 

a su importancia en la comprensión de la dinámica estelar y la evolución de sistemas 

ligados gravitacionalmente. Estos cúmulos, que contienen cientos de miles de estrellas en un 

volumen relativamente pequeño (alrededor de 10 pc), son laboratorios ideales para estudiar 

fenómenos como la evolución estelar, incluyendo la colisión estelar, ası́ como la disipación 

de enerǵıa. 

 
 

En particular, la presencia de agujeros negros de masa intermedia (IMBH, por sus siglas 

en inglés) en el centro de estos cúmulos ha sido propuesta como una posible explicación 

de ciertos fenómenos observados, como las altas velocidades estelares y las emisiones de rayos 

X  ultra luminosos (Miller and Hamilton, 2002). Los IMBH, con masas entre 100 −  106 

masas solares, representan una clase intermedia entre los agujeros negros estelares y los 

agujeros negros supermasivos, cuya existencia es aún objeto de debate, pero que podŕıan 

tener un rol clave en la evolución de los cúmulos y la formación 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 dinámica de estos cúmulos en presencia de un IMBH. Estas 

simulaciones permiten modelar las interacciones gravitacionales entre las estrellas y el aguje-

ro negro, ası́ como predecir la evolución temporal del cúmulo. Al comparar los resultados 

de estas simulaciones con datos observacionales, es posible obtener información crucial sobre 

la presencia y las caracteŕısticas de los IMBHs, y mejorar nuestra comprensión de la 

dinámica estelar en este tipo de entornos extremos. 
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8 Siglas 
 
 

Ob jet ivo 
 
 

El objetivo de esta tesis es modelar la dinámica estelar de cúmulos globulares, enfocándose 

en la influencia de un agujero negro de masa intermedia situado en su centro. A  través de 

simulaciones de N-cuerpos, se estudia la evolución dinámica de estos sistemas, los efectos 

gravitacionales que un IMBH puede ejercer sobre su entorno estelar, para determinar posi-

bles rastros observacionales que permitan diferenciar cúmulos globulares con agujeros negros 

centrales de aquellos que no los poseen. 

 

Para ello, se considera un modelo en el que los cúmulos estelares son caracterizados por 

perfiles de densidad esféricos, tomando en cuenta distribuciones de masa inicial basadas 

en las funciones más aceptadas, como la función de Salpeter y Kroupa. Las 

simulaciones permitirán explorar cómo las interacciones gravitacionales entre las estrellas y el 

agujero negro central afectan la dinámica global del cúmulo, incluyendo parámetros como la 

dispersión de velocidades estelares, la distribución de masa y la estabilidad del cúmulo. 

 

Mediante este enfoque, se espera arrojar luz sobre los posibles efectos observables que un 

IMBH podŕıa generar en un cúmulo globular, como alteraciones en su estructura cinemática 

o en su densidad estelar central. Además, se busca contribuir al desarrollo de herramientas 

para interpretar datos astronómicos, facilitando la identificación de cúmulos que alberguen 

agujeros negros en su núcleo. 

 
 

Estructura de la tesis 
 
 

En el Capı́tulo 1, se introducirá la dinámica estelar en un cúmulo, presentando las 

ecuaciones fundamentales que rigen el movimiento de las estrellas. Este caṕıtulo 

proporcionará los con-ceptos necesarios para comprender la investigación realizada. En el 

Capı́tulo 2, se estudiarán los cúmulos globulares, describiendo sus propiedades principales y 

explorando los diferentes modelos teóricos de densidad (Plummer, Schuster y King) que se 

utilizarán en este traba-jo, ası́ como sus diferencias clave. El  Capı́tulo 3 examinará la 

posible existencia de agujeros negros de masa intermedia en cúmulos globulares, revisando 

la literatura que explora las implicaciones dinámicas de su presencia en dichos cúmulos. En 

el Capı́tulo 4, se modelan las
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carácteristicas de las estrellas de los cúmulos en base a los modelos teóricos presentados en el 

Capı́tulo 2, obteniendo ası́ sus masa posiciones y velocidades. En el Capı́tulo 5, se describirá 

el código de simulación de N-cuerpos GAD GET-4 .  Se describe cómo se modela y calcula 

la dinámica estelar, y se definen valores de parámetros clave. En el Capı́tulo 6, se 

presentarán los resultados de la tesis. En el Capı́tulo 7, se presentarán las conclusiones de 

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

 

En el Apéndice A, se presentan los pasos para instalar GAD GET- 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 parámetros. En el Apéndice D, se indican comandos relevantes del 

archivo de configuraciones de GADGET- 4,  utilizados en esta investigación. En el 

Apéndice E,  se muestran comandos relevantes del archivo de parámetros de GADGET- 4,  

utilizados en esta investigación.
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2.3. Modelos Estáticos de GCs  . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30 

2.3.1. Modelo de Densidad de Plummer . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31 

2.3.2. Modelo de Densidad de King     . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 33 

2.3.3. Modelos de Densidad de Schuster . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 36 

 
3. Relación de Agujeros Negros de Masa Intermedia ( I M B H )  y  Cúmulos Glo-
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Capı́ t u lo  1 
 
 
 
 

Conceptos Previos 
 
 
 
 

Este capı́tulo introduce los conceptos fundamentales en los que se basa este trabajo, que son 

las simulaciones de N-cuerpos de la dinámica de las estrellas que forman cúmulos de estrellas 

densos y esféricos, como los cúmulos globulares y cúmulos estelares nucleares. Se introduce 

la función de distribución, que es fundamental para el modelado de N-cuerpos y permite 

determinar las coordenadas y las velocidades de las part́ıculas que representan a las estrellas 

del cúmulo. Se obtiene la fórmula general para calcular la función de distribución en sistemas 

esféricos. 

 
 

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/M⊙ <  106) localizado en el centro de un cúmulo 

de estrellas masivo, de simetŕıa esférica y con diversos perfiles de densidad estelar. Para 

llevar a cabo las simulaciones, se utilizó la técnica de N-cuerpos. 

 

El problema de N-cuerpos implica la interacción gravitacional, eléctrica, magnética, 

entre otros, de N  cuerpos discretos, generando un total de N (N −1)/2  interacciones. La  

complejidad del problema aumenta drásticamente al pasar de miles a millones de cuerpos, 

lo que hace necesarias diversas aproximaciones para reducir el costo computacional. Un 

método común para simplificar el número de interacciones es el algoritmo de Barnes-Hut, 

que reduce las 
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14 C A P I T U L O  1. C O N C E P T O S  P R E V I O S  
 
 
interacciones a N  log N (Barnes and Hut, 1986). 
 

Existen dos enfoques principales para los cálculos de N-cuerpos, cada uno con su propia 

metodoloǵıa y problemas espećıficos. Los códigos colisionales simulan la evolución de 

sistemas estelares con N∗  estrellas, utilizando un integrador numérico para resolver las 

ecuaciones de movimiento de N  =  N∗  part́ıculas. Por otro lado, los códigos no 

colisionales simulan la evolución de N∗  estrellas siguiendo el movimiento de N  ≪ N∗  

part́ıculas (Brandt, 2022). 

 

Ambos enfoques (colisional y no colisional) presentan ventajas y desventajas en la simula-

ción de sistemas estelares. En los códigos colisionales, es necesario seguir con precisión los 

encuentros cercanos entre estrellas y la formación y evolución de sistemas binarios. Esto se 

rige por las ecuaciones de Newton. Para una part́ıcula α, la fuerza neta que experimenta 

está 
dada por: 

Fα  =  
X

β = α  

Gmβ mα 
|rβ −  rα|3 

. (1.1) 

 Esto implica el cálculo de N  −  1 distancias |rα −  rβ|. Cada una de estas distancias puede ser 

usada dos veces, una para la contribución de β a α y viceversa. Si las fuerzas son calculadas 

por suma directa, se tendrán 2 N (N −  1) distancias a evaluar, lo cual aumenta el tiempo 

computacional por paso de tiempo como N 2 . 

 

En contraste, un código no colisional imita un sistema con un número “infinito” de 

part́ıculas, lo que implica que el sistema tiene una densidad de distribución continua ρ(x, t). 

Las posicio-nes reales de las part́ıculas modeladas en estos sistemas deben considerarse 

como muestras de Monte Carlo de la distribución de densidad. A  diferencia de los códigos 

colisionales, los no colisionales no necesitan calcular cada interacción individual, sino que el 

tiempo de cálculo se escala como N  log N en lugar de N 2, lo cual resulta más eficiente 

cuando el número de part́ıculas es grande. Esto se logra notar con la gráfica de complejidad 

que se encuentra en la Figura 1.1. Usualmente, estos métodos aproximan las fuerzas que 

actúan y dividen el espacio en regiones, como los algoritmos de árbol (dividen el espacio en 

cubos, y estos a su vez en cubos más pequeños, hasta encontrar una part́ıcula) y los 

algoritmos de malla (que dividen en pequeñas mallas realizando un promedio de la masa en 

cada región) (Binney and Tremaine, 2008).



t ≃  
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Figura 1.1: Número de operaciones en función del número de part́ıculas en una simulación 
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 N 2, como se muestra en las curvas 
azul y roja respectivamente. 

 
 
 
En este estudio, se considera un sistema sin colisiones y en equilibrio dinámico. Esta aproxi-

mación describe de manera adecuada las órbitas de las estrellas simuladas, asumiendo que las 

masas están distribuidas suavemente en el espacio. Aunque en sistemas pequeños, con unos 

pocos miles de estrellas, las órbitas pueden desviarse significativamente, esto no es relevante 

para cúmulos globulares, donde el número de estrellas es mucho mayor (N  ≈  105). En estos 

sistemas, el tiempo de cruce (tcruce, que es el tiempo que tarda una estrella t́ıpica en atravesar 

el sistema) es de aproximadamente 105 años, mientras que su vida total se extiende por unos 

10 Gyr. Las desviaciones orbitales son insignificantes en escalas de tiempo menores al tiempo 

de relajación (trelajación, que es el tiempo necesario para que el sistema alcance el 

equilibrio dinámico a través de interacciones gravitacionales). Esto de acuerdo a la relación: 

 
 

0.1N 
rela jación ln N cruce 

 

(1.2) 

 

donde N  es el número de estrellas. Si sustituimos N  =  105, podemos ver que este cálculo es 

de al menos 3 órdenes de magnitud de diferencia, lo que nos permite asumir que el tiempo 

de relajación es mucho mayor al tiempo de cruce, la dedución de la ecuación anterior se
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encuentra en Binney and Tremaine (2008). 
 
 
 

1.2. L a  Fu nc i ón  de Distr ibuci ón  ( D F )  
 
 

En la modelación de un sistema estelar sin colisiones, seguir la órbita individual de cada 

una de las miles o millones de estrellas es impráctico. En su lugar, las predicciones resultan 

de la probabilidad de encontrar una estrella en un espacio de seis dimensiones, 

representado por d Rd V,  donde d R  =  dxdydz y d V  =  dvxdvydvz son los elementos 

volumétricos de espacio y velocidad en el espacio tridimensional. Introducimos entonces la 

función de distribución (DF,  de sus siglas en inglés) f (R, V, t ) ,  de manera que 

f ( R , V , t ) d R d V  representa la probabilidad de que una estrella aleatoria tenga coordenadas 

espaciales y de velocidad en los intervalos [R,  R + d R ]  y [ V , V + d V ]  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 está normalizada. Entonces 

 

Z 

d R d V f ( R , V , t )  =  1, (1.3) 
 
 

donde la integral se extiende sobre todo el espacio fase. 
 

El  equivalente de la ecuación de continuidad en fluidos (que expresa la conservación de 

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

 
 
 

dt 
+  

∂w
(f w) =  0, (1.4) 

 

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

descomponer en dos términos: 

 
 
 

∂ w
(f w) =  

∂ R
( f R )  +  

∂ V
( f V ) .  (1.5) 

 

Además, recordando de mécanica clásica que:



´  ´  

˙ ∂ H ˙ ∂ H 

2  H  2  H  

˙ ˙ f  f  

∂ f  ˙ ˙ f  f  

f  f  H  H  

df 
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R  =  
∂ V  

y V  =  −
∂ X

,  (1.6) 

 
 

donde H  es el hamiltoniano del sistema, que se define como la suma de la enerǵıa cinética K  
 

y la enerǵıa potencial Φ, es decir, H  =  K  + Φ ,  y dado que ∂ R ∂ V  =  ∂ V ∂ R ,  podemos simplificar 

el segundo término de la Ecuación (1.4) a: 

 
 
 

R
∂ R  

+  V
∂ V

.  (1.7) 

 
 

Sustituyendo los términos de (1.7) en la Ec. (1.4), obtenemos la ecuación de Boltzmann sin 

colisiones, también conocida como la ecuación de Vlasov: 

 
 
 

∂t 
+  R

∂ R  
+  V

∂ V  
=  0. (1.8) 

 
 

Esta ecuación puede reescribirse usando el corchete de Poisson [f , H ] =  ∂ R  ∂ V  −  ∂ V  ∂ V  y la 

derivada lagrangiana como: 

 
 
 

dt 
=  0, (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, aún si 

no lo es en todo el espacio fase. 

 

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

la densidad de probabilidad ν de encontrar una part́ıcula en la posición R  mediante: 

 

Z 

ν (R )  ≡  d V f ( R , V ) .  (1.10) 
 
 

Si N  es el número total de estrellas, la densidad numérica de estrellas en el espacio real es:
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n(R)  ≡  N ν (R) ,  (1.11) 
 
 
por lo que podemos relacionar ν (R)  con la densidad de luminosidad j ( R )  =  Lν ( R ) ,  donde 

L  es la luminosidad de la población estelar. 

 

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

Z 

V ( R )  =  
ν (R)  

d V V f ( R , V ) ,  (1.12) 

 

y el tensor de dispersión de velocidades, el cual posee simetŕıa, como: 
 
 

Z 

σ i j (R)  ≡  dV (v i  −  v̄ )(v j  −  v̄ j ) f ( R , V )  =  v iv j  −  v̄ v̄j . (1.13) 
 
 
 

1.3. L a  Ecuación de Jeans 
 

Definimos la integral de movimiento I ( R , V )  como cualquier función del espacio fase que sea 

constante a lo largo de una órbita. Una función del espacio fase es una integral de movimiento 

si y sólo si: 

 
 

dt
I [R(t), V(t)]  =  0 =⇒  V

∂ R  
−  

∂ R  ∂ V  
=  0 (1.14) 

 

a lo largo de una órbita. 
 

Teorema de Jeans 
 

Cualquier solución en estado estacionario (es decir, f  no depende del tiempo) de la ecuación 

de Boltzmann sin colisiones depende de las coordenadas del espacio fase solo a través de 

integrales de movimiento en el potencial dado, y cualquier función de las integrales produce 

una solución en estado estacionario de la ecuación de Boltzmann sin colisiones. 

 

Este teorema garantiza que la D F  de cualquier estado estacionario debe ser una función de 

integrales.
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˙ ∂Φ 

∂ f  ∂Φ ∂ f  
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j  
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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 órbitas son regulares con frecuencias no resonantes, es una función solo de tres integrales 

de movimiento independientes, que pueden tomarse como las acciones. 

 

En pocas palabras la D F  depende de 3 integrales de movimiento f (I1 , I2 , I3 ) independientes 

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

 

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

cando por vj . Además recordando que V  =  − ∂ R ,  

∂ 
Z 

∂t 

Z Z 

d Vf v j  +  V v i  
∂ x i  

v j  −  
∂ x i  

d3 V
∂ v i  

v j  =  0, (1.15) 

 

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

Z Z 

dVv j  
∂vi 

=  −  d V f  
∂vi 

=  −δ i j ν .  (1.16) 

 

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

∂ (ν v̄ )       ∂(νv iv j )          ∂Φ 

∂t               ∂ x i                      ∂ x j  

 

(1.17) 

 

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

como 
∂ν ∂ (ν v̄ ) 

∂t ∂ x i  

 
 

(1.18) 

 

restando v j  veces a la ecuación (1.17) 
 

∂ v̄            ∂(ν v̄ )       ∂ (νv iv j )              ∂Φ 

∂t         j       ∂ x i                      ∂ x i                           ∂ x j  

 

(1.19) 

 

y usando la definición de dispersión de velocidades (1.13), la Ecuación 1.19 se reescribe como 
 

ν 
∂t 

+  ν v̄  
∂ x i  

=  −ν
∂ x j  

−  
(

∂ x i  

)
, (1.20) 

 

la cual es conocida como la ecuación de Jeans (Binney and Tremaine, 2008).



           

    

´  

1 

  

√                            √    
 −  

dtg(t) n π d dxf (x 
−  

20 C A P I T U L O  1. C O N C E P T O S  P R E V I O S  
 
 

1.4. D F  para Sistemas Esféricos 
 
 

En este estudio se consideran solo potenciales esféricos Φ(r); a estos sistemas se les denomina 

como autoconsistentes, ya que la densidad es determinada por el potencial con la ecuación 

de Poisson y el potencial es determinado por las ecuaciones de Boltzmann sin colisión. Ası́  

presentamos la ecuación de Poisson 

 
 
 

∇2Ψ =  −4πGρ, (1.21) 
 
 

donde Ψ ≡  − Φ  +  Φ0 es el potencial relativo con Φ0 como alguna constante; a lo largo de 

este estudio, siempre tomaremos Φ0 =  0 salvo que se indique lo contrario. Derivaremos una 

única D F  ergódica (es decir, basta una trayectoria para obtener la información del sistema), 

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

 

Z 

ν (r) =  4π dvv2f Ψ(r) −  
1

v2

 

=  4π 

Z Ψ 

dε f (ε)
p

2(Ψ(r )
 
−  ε), (1.22) 

0 

 

donde ε ≡  − E  +  Φ0 ≡  Ψ(r) −  2 v2 es la energia relativa, y vdv =  −dε, ε es elegido tal que 

f  =  0 con ε ≤  0. Suponemos que Ψ es una función monótona por lo que podemos escribir a 

ν como función de Ψ, tal que 
 
 

√
8π

ν (Ψ) =  2

Z

0

Ψ 

dεf (ε)
√

Ψ
 
−

 
ε. (1.23) 

 

Derivando a ambos lados con respecto a Ψ tenemos 
 
 

1

π 

dν 
=  

Z

0

Ψ 

dε 
f (ε)

 
ε

. (1.24) 

Esta es una integral de Abel, por lo que recordamos la implicación 

 

f (x )  =  

Z

0

x 

(x  −  t)α 
=⇒  g(t) =  

si 

π 

α 

dt 

Z

0

t 

(t −  x)1

)
α  

. (1.25)



  
d dΨ dν 

ε   dν  

M 
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Ası́, nuestra ecuación puede ser reescrita como 

 

f (ε)  =  √
1

π 2  dε 

Z

0

ε 

ε −  Ψ

 

dΨ 
(1.26) 

 
 

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

 

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

ν (r) en un potencial Φ(r) puede obtenerse una D F  ergódica si y solo si 
R

0 
√

ε − Ψ  dΨ es una 

función creciente de ε. 

 
 
 
 
 

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

El diagrama Hertzsprung-Russell es un gráfico que relaciona el color de las estrellas con su 

magnitud o brillo, cantidades que pueden traducirse a temperatura efectiva versus luminosi-

dad, entre otros parámetros f́ısicos, como su tamaño, masa, etc. Este diagrama proporciona 

información de las poblaciones de estrellas que conforman un cúmulo, en el entendido de que 

no todas las estrellas nacen con la misma masa y que su evolución depende fuertemente de 

ésta. Para una buena comprensión, presentamos primero algunas relaciones, presentadas 

en Choudhuri (2010): 

 
 
 

T ∝ 
R

 
, 

 

la cual describe cómo la temperatura de distintas estrellas es proporcional a su masa e 

inversamente proporcional a su radio. Análogamente, haciendo ciertas suposiciones, podemos 

deducir la relación masa-luminosidad, que viene dada por: 

 

L  ∝ M 3, (1.27) 
 
 
lo que implica que las estrellas más masivas son las más luminosas. 

 

Sea Tef f  la temperatura efectiva en la superficie de una estrella. Si la estrella es mucho más
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caliente internamente da lugar a que Tef f  y la temperatura de la estrella se relacionen. Aunado 

a esto, si se considera que M ∝ T 2 1, y se asume que las temperaturas están relacionadas, 

M ∝ Tef f , obtenemos que: 

L  ∝ Tef f , (1.28) 
 

lo cual indica que la luminosidad y la temperatura de las estrellas están relacionadas entre 

sı́. 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 relación entre variables por medio de dichas gráficas. 

 
 

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 τ de una estrella es proporcional a: 

 

τ ∝ 
L  

. (1.29) 

 

Haciendo uso de la relación masa-luminosidad, se obtiene que: 
 
 

τ ∝ M −2 , (1.30) 
 
 
por lo que las estrellas más masivas tienen un tiempo de vida más corto. Esto a su 

vez, implica que a pesar de tener mucho más combustible nuclear, también lo consumen 

mucho más rápido que las estrellas de baja masa. 

 
 

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

ciones son respaldadas por observaciones emṕıricas. 

 
 

En el caso de las estrellas cercanas, podemos determinar las luminosidades y, a continuación, 

trazar el gráfico de las luminosidades frente a las temperaturas superficiales (obtenidas a 

partir de los espectros). 

 
 

1De T ∝ R  , y de la generación de energı́a nuclear que viene dada por L  ∝ T 4 R2 , se deduce M ∝ T 2
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Figura 1.2: Diagrama HR de estrellas basado en las distancias del satélite astronómico Hip-
parcos. Tomado de (Perryman et al., 1995). 

 
 
 
 
 
 
 
 
 

En el eje x  de la Figura 1.2 observamos el ı́ndice 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 (más fŕıas), mientras que las de la izquierda 

son de color azul (más calientes). Estos diagramas también son conocidos como diagramas 

de color-magnitud. Si notamos en la gráfica, la mayoŕıa de las estrellas se encuentran 

en una ĺınea diagonal, conocida como la secuencia principal. Las estrellas que se encuentran 

en la esquina superior derecha se denominan gigantes rojas y suelen ser mucho más 

luminosas que las estrellas rojas que se encuentran en la secuencia principal. Las de la 

esquina inferior izquierda, de color blanco azulado, tienen luminosidades más pequeñas 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 C úmu l o s  Globulares 
 

Los cúmulos globulares (GCs) siguen una simetŕıa esférica, están fuertemente ligados 

gra-vitacionalmente y contienen alrededor de 105 estrellas. Se encuentran alrededor de 

nuestra galaxia. La  principal caracteŕıstica de estos sistemas es que todas sus estrellas 

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

 

Como todas están 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. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Figura 1.3: Diagrama HR del cúmulo globular M3, de Johnson and Sandage (1956). 
 
 
 

La Figura 1.3 muestra el diagrama H-R de un GC.  Notamos que la diagonal principal está 

truncada en B  − V  =  0.3, a diferencia de la anterior que continúa hasta B  − V  <  0. Sabemos 

que valores más bajos corresponden a estrellas más masivas, por lo que los cúmulos globulares 

carecen de estrellas masivas en la secuencia principal. Como sabemos, las estrellas masivas 

tienen vidas más cortas, por lo que en un GC,  las estrellas masivas ya habŕıan muerto. Los 

cálculos teóricos sugieren que los cúmulos tienen alrededor de 1.5 ×  1010 años.



 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Capı́ t u lo  2 
 
 
 
 

Propiedades de C úmulos  Globulares 
 
 
 
 

En este caṕıtulo, se detallan las propiedades de los cúmulos que se utilizarán en las 

simulacio-nes: las poblaciones estelares del cúmulo definidas por la función de masa inicial 

ası́ como los diferentes perfiles de densidad de estrellas dentro del cúmulo. Esto nos 

permitirá establecer un marco sólido para las simulaciones, garantizando que los 

resultados sean consistentes y representativos de los sistemas estelares modelados. 

 
 

2.1. C úmulos  Globulares 
 

Los Cúmulos Globulares son una colección esférica de estrellas que orbitan un núcleo galáctico 

como un satélite, ver Figura 2.1. Se conocen alrededor de 150-157 en la Vı́a Láctea. Están 

unidos gravitacionalmente, lo que les otorga forma esférica y alta densidad en el núcleo; en 

promedio, tienen una densidad de 0.4 estrellas por parsec cúbico, que aumenta a 100 −  1000 

estrellas por parsec cúbico en el núcleo, con una distancia entre estrellas de 1 año luz, y son 

clasificados según el grado de concentración de su núcleo, donde los más concentrados 

son la clase I  (por ejemplo, M 75, véase Koch et al. (2018) ) hasta la clase X I I  (por 

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

 

Generalmente, los GCs  están libres de gas y polvo, además de no tener una activa 

formación estelar. Suelen estar compuestos por estrellas viejas con bajos contenidos de 

metales, formadas principalmente por hidrógeno y helio. Contienen algunas de las 

estrellas más viejas de la 
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galaxia, con edades de 10-13 mil millones de años, y abundancia de estrellas rojas de baja 

masa y amarillas de masa intermedia, además de la falta de estrellas tipo O y B ,  lo que indica 

su gran antigüedad. Muchas de sus estrellas se encuentran en una etapa similar de evolución 

estelar. 
 

Los GCs  contienen alrededor de 105 −  106 miembros, que se pueden simular mediante apro-

ximaciones de N-cuerpos. En la práctica, las desviaciones de un verdadero equilibrio 

ter-modinámico a menudo no son significativas. Las simulaciones de N-cuerpos muestran 

un comportamiento suave de las aproximaciones de los parámetros termodinámicos a lo 

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

 

Los GCs  son considerados estructuras viejas, con edades comparables a la edad del Universo 

mismo; los más viejos tienen una edad de 13.5 ±  2 Gyr, con una edad mı́nima de 10.5 Gyr 

(Marr, 2020). 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Figura 2.1: Imagen obtenida del telescopio Hubble del cúmulo globular Messier 80, Autor: 
NASA, ESA, A. Sarajedini (University of Florida) y G. Piotto (University of Padua)
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2.2. Fu nc i ón  de Masa Inicial ( I M F )  
 
 

Los modelos de evolución estelar nos dicen que las estrellas de baja masa viven más tiempo 

que las más masivas. La  función inicial de masa o IMF denotada por ε(m) especifica la 

distribución de masas de estrellas justo después de su formación por lo que, después de 

un estallido de formación estelar en alguna región, el número de estrellas (dn) con masa 

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

 
 
 

dn ∝ ε(m)dm, (2.1) 
 
 

donde la propuesta para la normalización de ε(m) es arbitraria. 
 

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

Z Z 

dn =  n0ε(m)dm =  ntotal, (2.2) 
 
 
donde ntotal es el número total de estrellas recién formadas que hay en el brote. Si normali-

zamos la integral 

 

Z 

ε(m)dm =  1, (2.3) 
 
 

por lo que la constante n0 vale n0 =  ntotal. La  segunda alternativa es considerar que 
 
 

Z 

mε(m)dm =  1M⊙, (2.4) 
 
 
en este caso, la masa total del cúmulo es: 

 
 

Z 

mtotal =  N0 mε(m)dm =  1M⊙ =  N0(1M⊙), (2.5) 
 
 
de tal modo que N0 =  1 es el número de masas solares en el brote.
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Por ejemplo, Edwin Salpeter propuso la IMF: 
 
 
 

ε(m) =  m−2.35, (2.6) 
 
 
siendo una buena aproximación para m ≥  0.5M⊙ pero sobrestimando el número de 

estrellas a masas inferiores. Si se considera que la IMF sigue una ley de potencias de 

ı́ndice α, esta expresión se puede escribir como: 

 

mtotal =  N0 

Z ∞  

m1−αdm ∝ m2−α ∞  
, (2.7) 

0 

 

esta ecuación diverge dependiendo del valor de α, si α >  2 y m −→  0 entonces m2−α  −→  ∞, 

si α >  2 y m −→  ∞ entonces m −→  0. Esto implica que las estrellas menos masivas son las 

que más contribuyen a la masa total. 

 

En nuestras simulaciones usaremos la primera normalización, y fijaremos el número de 

part́ıculas 

 
 

R m
m

m

i n

a x
 
m−αdm 

=  n0, (2.8) 

 
por lo que n =       

1 − α
− α  

1 − α  . Posteriormente, determinamos la función de masa acumulativa 
m a x  m i n  

usando α =  2.35: 
 
 

F (m) =  
1−2.35     

2.3

 1−2.35 

Z m      

m−2.35dm =  
m

1−2.35 

−  m
1−2.35 , (2.9) 

m i n  

 

como F  es una función de probabilidad, ésta tendrá un contradominio de [0, 1]. Ası́, 

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

 
 

m =  k(m1−2.35 −  m1−2.35) +  m1−2.35 1− 2. 35  . (2.10) 
 
 
Una aproximación más precisa fue propuesta por Pavel Kroupa, que considera diferentes
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ı́ndices para la ley de potencia de acuerdo a la masa de las estrellas. Basándonos en Binney 

and Tremaine (2008) la IMF de Kroupa es: 

 
 

m−0.3 

 −1.3 

ε(m) =  
m−2.3 

 m−2.7 

 

si 0.01 <  m/M⊙ <  0.08 
 

si 0.08 <  m/M⊙ <  0.5 
(2.11) 

si 0.5 <  m/M⊙ <  1 
 

si 1 <  m/M⊙, 
 
 

por lo que la resolución de las integrales es: 
 
 

 R 0.08 m−0.3 =  0.080.7 −0.010.7 

=  1.87 

Z 100  R 0.5 −1.3 0.5− 0. 3 −0.08− 0. 3  

ε(m)dm =  0.08 −0.3 . 

0.01  
0.5 m

−2.3 =  1−0.5 
3 =  1.12      

100 m−2.7 =  100 
1.7

−1 =  0.588 

 
 
 
 

(2.12) 

 
 

El resultado de la normalización dependerá de las cotas de la masa mı́nima y máxima. En 

este caso n0 tendrá un valor de 0.152, dando lugar a: 

 

Z m 

k =  0.152  ε(m)dm. (2.13) 
mm i n 

 

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

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

probabilidad: 

 

 

0.152       
0.7

0.7
 

0. 7 

, 

 

0.152       
− 0

− 0 .3
 
− 0 . 3  

, 

k =  

0.152       
− 1

−1 .3
 
− 1 . 3  

, 

 

0.152 m
−1.7 

1 , 

 
 

si 0 ≤  k ≤  0.284, 
 
 

si 0.284 <  k ≤  0.74, 
(2.14) 

si 0.74 <  k ≤  0.91, 
 
 

si 0.91 <  k ≤  1.
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despejando m, tendremos una masa mı́nima de mmin =  0.01. Utilizando k, podemos obtener 

la distribución de las masas con base en cada una de las funciones por lo que, de manera 

análoga, podemos generar las masas en base a esta distribución. 

 

En la Figura 2.2 podemos observar la diferencia entre ambas funciones de masa inicial. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
Figura 2.2: Comparación de las densidades de probabilidad. La  curva de Salpeter sobrestima 
la cantidad de estrellas de baja masa en comparación con la curva de Kroupa. 
 
 
 

2.3. Modelos Estáticos de G C s  
 

Los modelos estáticos de cúmulos globulares consideran densidades de masa y potencial 

gravitacional independientes del tiempo. A  pesar de que los cúmulos no son estrictamente 

estáticos, éstos presentan flujos de enerǵıa y evolución dinámica en escalas de tiempo 

muy largas, por lo que los consideraremos estáticos. Para hacer estos modelos, debemos 

asumir que la granularidad del cúmulo puede ser ignorada, de modo que la densidad de 

estrellas se considera continua. Esta densidad está relacionada con el potencial 

gravitacional mediante la ecuación de Poisson: 

∇2Φ =  4πGρ(r), (2.15) 
 

donde la densidad de masa está dada por ρ(r) =  
P

i  m in i (r) =  M n(r), donde M es la masa 

total y n el número de estrellas. 
 

Newton mostró dos teoremas que nos permiten calcular fácilmente el potencial gravitatorio 

de cualquier distribución esférica.
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Primer teorema de Newton. Un cuerpo que está dentro de un cascarón esférico de materia 

no experimenta ninguna fuerza gravitatoria neta de ese cascarón. 

 

Segundo teorema de Newton. La  fuerza gravitatoria sobre un cuerpo situado fuera del cascarón 

esférico de materia es la misma que si toda la materia del cascarón se concentrara en un 

punto situado en su centro. 

 

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

esféricos y construir las densidades que se modelarán. 

 
 

2.3.1. Modelo de Densidad de P l u m m e r  
 

Supongamos una distribución de velocidad isotrópica (es decir, que no depende de la dirección 

elegida) en el cúmulo, este tipo de potencial decae a cero en radios muy grandes y la densidad 

es constante cerca del centro. El  potencial de este tipo seŕıa proporcional a r2 +  constante a 

radios pequeños y a r − 1  en radios grandes, se ve como 

 
 

Φ =  −
G M  

q   . (2.16) 
1 +  a2 

 

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 Ecuación (2.15), despejando obtenemos que: 

 2 −5 / 2 

ρ(r) =  
4πa3 

1 +  
a2 

. (2.17) 

 

Definiendo ρ0 como ρ0 =  4πa
  y Φ0 =  −  a , si a → ∞, obtenemos una densidad constante 

dada por ρ0 (Binney and Tremaine, 2008). 

 

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

(2013), donde se presenta su D F  como una función de enerǵıa: 

 

f  ∝ ( − E ) p  con E  <  0. (2.18) 
 
 
La  distancia radial de las part́ıculas puede ser calculada introduciendo la distribución 
de
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masa acumulada: Z r  

m(r) =   4πr2ρ(r)dr, (2.19) 
0 

 

la cual muestra la dependencia de la masa con respecto al radio. Es  decir, supongamos que 

colocamos una part́ıcula de prueba a una distancia r, la distribución de masa acumulada nos 

dirá cuánta masa hay en el cúmulo hasta ese radio. Ası́  se obtiene que: 

m(r) =  
3M 

Z r  

r2 1 +  
r2 −5 / 2  

dr =  
M r3 

. 

0 (r2 +  a2) 2 

 

(2.20) 

 

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

a infinito m(r) tiende a 0. 

 

La  densidad superficial estará dada por 
 

Σ( r̃ )  =  

Z ∞  

ρ(
√

r̃ 2
 
+

 
z2)dz, (2.21) 

− ∞  

 

y para Plummer el resultado de la integral es 
 

 2 − 2  

Σ( r̃ )  =  
πa2 

1 +  
a2 

. (2.22) 

 

Su D F  se calcula mediante la Ecuación (1.26), 
 

f ( E )  =  
3

7

π
3

2 

G5 M 4 m
(−E )7/2 . (2.23) 

 

A  este tipo de modelos, donde f  ∝ (−E ) p ,  se les denomina como politropos 1, donde definimos 
 

el ı́ndice politrópico como n =  p +  2 . Solo existen soluciones anaĺıticas para n =  0, 1, 5, siendo 

una descripción 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 cúmulo es muy atractivo ya que, debido a su naturaleza 

anaĺıtica, muchas propiedades del cúmulo tienen expresiones sencillas (véase 2.1). 

 
 

1Mediante esta ecuación es posible obtener una relación entre la densidad y el potencial gravitacional dada 
por ρ(r ) ∝ [−Φ (r ) ]p + 2  .
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Modelo de Plummer 

Cantidad 

Función de 

distribución 

Densidad 
 

Proyección de densidad 
 

Masa acumulada 
 

Masa proyectada 
 

Potencial 

Dispersión de velocidades 

Dispersión de velocidades 
proyectada 

Energı́a potencial 
Energı́a cinética 

Energı́a total 
Radio del núcleo 
Radio del Virial 

Radio a media masa 

Simbolo 

f  

ρ 

Σ( r̃ )  
 

M (r) 
 

M (d) 
 

Φ 

σ2 

σ2 

W 
T 
E  
rc 

R v  

R h f  

Expresión 
 

2·7π 
 

 

G 5 M 4 m (−E )
/

2

2  

4πa3     

 a2  

πa2 1 +  a2 

M 1 +  a2       −3 / 2 

M 1 +  a2       − 1  

− G M  1 +  r
2  

−1 / 2  

− 1 ϕ(r )  

3π GM d2       −1 / 2  

64     a a2 

3π GM 2  

32 
W

a 

2 

a
√

2  
16 

 3π  

a 22/3 −  1 ≈  1.305a 

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

 
 
 

2.3.2. Modelo de Densidad de K i n g  
 

El  modelo de King está basado en una esfera isoterma, donde la densidad dinámica del modelo 

está dada por una función de distribución (King, 1966) que se describe como: 

 
 

f (ε)  =  ρ0(2πσ2)−3/2(exp(ε/σ2) −  1), (2.24) 
 
 
donde ε es la enerǵıa relativa del sistema definida en términos del potencial gravitacional 

central, mientras que la enerǵıa total del sistema se define como ε =  − E + Φ 0 ,  o su equivalente 

ε =  Ψ −  2 , por unidad de masa; ρ0 es la densidad central, y está dada por ρ0 =  4πr
 . La  

dispersión de velocidad asociada a este modelo se describe como: 

 
 

σ2 =  
4πρ0r0 , (2.25)
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donde r0 el factor de escala, también llamado el radio de King. 
 

Partiendo de la definición de densidad y la Ecuación (1.10), se puede obtener: 
 
 

Z Z 

f (ε)d3v =  
(2πσ2)3/2 

v2(exp(ε/σ2) −  1)dv. (2.26) 

 

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

Z √
2 Ψ  

 

v2 exp 
0 

Ψ −

σ  

v 2  
!  

−1 dv =  exp
σ2 

Z

0

√
2Ψ 

exp −
2σ

2

2 
v2dv −  

Z

0

√
2Ψ  

v2dv. (2.27) 

 
 

La segunda integral es inmediata, ya que 
R √2 Ψ  v2dv =  (2Ψ)3/2 

. Notemos que −σ ∂ 1  exp −v2  
 
=  

   σ   √       

v2 exp − v 2        

. Usando la función error erf(x) =  2  x  e−t2
dt, tenemos que erf  Ψ =  2      

0 
σ       e−t2

dt 

y al realizar el cambio de variable t =  √
2 σ  

, podemos reescribir la integral como: 

 

Z √
2 Ψ   2  "  

0 

exp −
2σ 2  

v2dv =  −σ ∂
σ  

erf 

!  # 
Ψ πσ 

σ              2 

 
 

(2.28) 

 
 

donde ∂z erf(z) =  √
π  e

−z 2
, y aplicando la regla de la cadena se obtiene: 

 
 
 

Z 

f (ε)d3v =  

√
2ρ

3  

"

−
√

2 Ψ σ
 

+  
1 

exp
σ2 

erf 

!  # 
Ψ π 5/2 (2Ψ)3/2 

σ 2                    3 

 
 

(2.29) 

 
 

Definiendo W =  σ2 , tenemos que: 

 

Z 

ρ(W ) =  f (ε)d3v =  ρ1 

"

erf (
√

W ) exp(W ) −  

r
4 W  

1 +  
2W 

#

, (2.30) 
 
 

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

W =  −2j Φ ,  donde j  es una constante). Ahora resolvemos la ecuación de Poisson para este
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caso, partiendo de la Ecuación (2.25), que podemos reescribir como: 

 
 
 

∇2W =  
d

2

r2     
+  

r  dr 
=  −8πGρ . (2.31) 

 
 

Si definimos R  =   r  , la ecuación se reescribe como: 
c  

 
 
 

d

2

R2 
+  

R  d R 
=  −8πGrc j 2 ρ. (2.32) 

 
 

Como se demuestra en King (1962), el valor central de ∇2W debe ser −9,  lo cual implica que 

8πGj 2r2ρ0 =  9, y la ecuación resulta en: 

 
 

2 

dR2 
+  

R  dR 
=  −9

ρ0 
. (2.33) 

 
 

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

9 ρ 
 
d X  3 1 d2W 

 
d X  3 1 dW 

 
d X  3 4 ρ0

 dW 4 dR2 dW            2R dR  dW 

 

(2.34) 

 
 

Redefiniendo y =  X ,  y ′ =  dW , obtenemos: 

 
 

  

y ′′ =  
4y

(y ′)2     9
ρ0 

(y
′
) +  6 . (2.35) 

 
 

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

y i +1  =  y i  +  
6

(κ1 +  2κ2 +  2κ3 +  κ4), (2.36) 

 
 

donde κ  se define como:
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κ1 =  f (x i , y i ) =  y ′ (x i , y i ) 

 κ2 =  f ( x i

 
+  

2
h, yi +  

2
κ1h) =  y ′ (x i  +  

2
h, yi +  

2
κ1h) 

(2.37) κ3 =  f ( x i  +  2 h, yi +  2 κ2h) =  y ′ (x i  +  2 h, yi +  2 κ2h) 

 κ3 =
 
f ( x i

 

+  2 h, yi +  κ3h)
 
=

 
y ′ (x i  +  2 h, yi +  κ3h) 

 
 
ası́ obtenemos los perfiles de densidad mostrados en la Figura 2.3 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Figura 2.3: Gráfica de las densidades de King. Densidades calculadas para diferentes valores 
del parámetro de concentración W0 =  15, 12, 9, 6, 3, resueltas numéricamente mediante 
el método RK 4 .  El  subgráfico muestra un rango ampliado, mientras que la gráfica 
principal destaca el rango t́ıpico de un cúmulo. 
 
 
 
 

2.3.3. Modelos de Densidad de Schuster 
 

Como se ha visto, los sistemas esféricos, aunque son los modelos más simples, logran describir 

varios sistemas estelares. Este tipo de modelos, son útiles para representar bulbos, halos 

de galaxias, galaxias elipsoidales enanas, coronas oscuras de galaxias espirales y cúmulos 

estelares, entre otros. Aquı́  presentamos un conjunto de modelos conocidos como modelos de 

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

 

ρ(r) =  
[1 +  (

r

/r0)2 ]β
 , r0 =  const, β ≥  0, (2.38)



        

´  

5 

3 

3 

3 

 

3 

√  
 +  κ   x

r  r  l  

 √    
     

x  

r  l  

r  

2.3. M O D E L O S  E S T A T I C O S  D E  G C S  37 
 
 
Esta ecuación es conocida como la ley de Schuster generalizada, donde r0 y ρ(0) son el radio 

 

y la densidad del núcleo del sistema, respectivamente. El  caso β =  2 , corresponde a la ley de 

Schuster clásica (también llamada Schuster-Plummer), propuesta originalmente por Schuster 

para estudiar esferas de gas. Cuando β >  2 , esta expresión es válida hasta un radio infinito; 

sin embargo, si β ≤  2 , es necesario imponer un ĺımite o borde a la densidad. A  

continuación, presentamos los casos que usaremos en este estudio, además de algunas 

propiedades de cada 

densidad. 
 
 
 

Caso β =  2 

 
En este caso la fórmula se convierte en: 

 
 ρ(0) 

ρ(r) =         [1+(r /r 0 )2 ] 2  

0 

 
 
 

si r  ≤  r l , 
(2.39) 

si r  >  r l . 
 
 

Las siguientes son algunas propiedades: 
 

1. Densidad Superficial Σ ( R )  para un radio proyectado R  =  
p

x 2
 
+

 
y2, donde retomando 

la Ecuación (2.21) se tiene que 

Σ( x̃ )  =  
2ρ(0)r 

2 

√
κ + −

 

x̃2 

, (2.40) 

 

con x̃  =  R  , κ  =  r l  , y r  como el radio de marea. 
0 0 

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

 
    

m(x) =  4πρ(0)r0     ln  x2 +  1 +  x  −  √
x

 
+

 
1 

, (2.41) 

 

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

tendŕıamos una masa total infinita. 
 

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

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

la distribución de masa propuesta por King, en el caso ĺımite cuando r l      → ∞, toma la 
forma 

0
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de esta ecuación de densidad; es decir, la fórmula de King aparece como un caso asintótico 

de la ley generalizada de Schuster para β =  2 . 

 
 

Caso β =  1 
 

En este caso la fórmula se convierte en: 

 
 ρ(0) 

ρ(r) =  1 + ( r / r
0

) 2  

0 

 
 
 

si r  ≤  r l , 
(2.42) 

si r  >  r l , 
 
 

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

sidad se mencionan a continuación: 

1. Densidad Superficial Σ ( R )  para un radio proyectado R  =  
p

x 2
 
+

 
y2, donde retomando 

la Ecuación (2.21) se tiene que 
 2 2  

Σ( x̃ )  =  
1 +  x̃2 

arctan 
1 +  x̃2 

, (2.43) 

 

con x̃  =  R  , κ  =  r l  , y r  como el radio de marea. 
0 0 

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

 
 

m(x) =  4πρ(0)r0 (x  −  arctan(x)) , (2.44) 
 
 

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

tendŕıamos una masa total infinita. 
 

Esta forma de densidad ha sido usada frecuentemente para modelar la distribución de masa 

en los halos oscuros de galaxias. 

 
 

Caso β =  2 
 

En este caso la fórmula se convierte en: 
 
 

ρ(r) =  
[1 +  (

r

/r0 )2 ]2 
(2.45)



        

´  

( )r 
3 

r  r  l  

x  

r  
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Con las siguientes propiedades: 

1. Densidad Superficial Σ ( R )  para un radio proyectado R  =  
p

x 2
 
+

 
y2, donde retomando 

 

la Ecuación (2.21) se tiene que 
 

Σ ( x )  =  
π

 

[1 +  x̃2 ] 2 

, (2.46) 

 

con x̃  =  R  , κ  =  r l  , y r  como el radio de marea. 
0 0 

 

2. Masa acumulada 

m(x) =  4πρ(0)r0 
arctan (x) 

−  
2x2 +  2

, (2.47) 

 

donde x  =   r  . Notemos que la densidad volumétrica puede integrarse hasta infinito sin 
0 

divergencia, ya que β >  2 . 
 
Esta forma de densidad describe cúmulos globulares, ya que, por lo propuesto por Jeans, 

estos debeŕıan disminuir como un r4 . Sin embargo, es el modelo de King el más usual para 

modelarlos. 

 

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

Plummer. Los perfiles descritos en esta sección, son los que se utilizarán en las simulaciones. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Figura 2.4: Gráfica 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 β =  1.



 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Capı́ t u lo  3 
 
 
 
 

Relación  de Agujeros Negros de Masa 

Intermedia ( I M B H )  y  C úmulos  

Globulares 

 
 
 

En este capı́tulo exploramos la posible relación entre los agujeros negros de masa 

intermedia y los cúmulos globulares (GCs). Hasta la fecha, no hay evidencia contundente de 

la existencia de IMBHs, sin embargo, se ha propuesto que éstos podŕıan existir en el 

centro de cúmulos globulares. 

 

En el art́ıculo Latif and Ferrara (2016) se presenta una revisión de la estructura de los BH 

y sus procesos de formación. Se han propuesto diversos mecanismos para la formación de 

agujeros negros BH, siendo el más comprendido el colapso de una estrella masiva, lo que da 

lugar a los agujeros negros de masa estelar (3 −  100 M⊙). Existen otros escenarios como los 

agujeros negros primordiales, que podŕıan haberse formado en las primeras etapas del Big 

Bang, aunque aún 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 106 −  1010 M⊙, observadas en los 

agujeros negros supermasivos (por sus siglas en inglés SMBH), los cuales se encuentran en el 

centro de muchas galaxias. Estos últimos han sido observados por Event Horizon Telescope 
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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 “eslabón perdido” son los IMBHs con masas que oscilan entre 100 y 106 

masas solares, los cuales podŕıan ser precursores en la formación de los SMBHs. Latif 

and Ferrara (2016) sugiere que los IMBHs podŕıan haber evolucionado en ambientes densos 

como cúmulos globulares o el centro de galaxias, acumulando masa a través de acreción 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 transición entre los agujeros negros estelares y los 

supermasivos. 

 

Los agujeros negros con masas en el rango de 102 −  106 M⊙ debeŕıan formarse y residir en 

sistemas estelares densos. Por ello, durante décadas, los esfuerzos observacionales se han 

centrado en buscar evidencias de su existencia en cúmulos globulares (Kızıltan et al., 2017). 

 
 

3.1. Escenarios de Formación de I M B H  
 
 

El trabajo de Mezcua (2017) explora los posibles mecanismos para la formación de IMBHs. 

Por ejemplo, considerando un BH con una masa 100M⊙ <  MBH  <  106M⊙ y con una tasa 

de acreción correspondiente a su Lı́mite de Eddington (dado por L E d d  ≈  1.3×1038 M B H

 erg/s), se 

necesitaŕıan aproximadamente 0.5 Gyr para alcanzar 109M⊙ (asumiendo una eficiencia 

radiativa t́ıpica del 10 %). Estas estimaciones están basadas en un modelo de acreción de 

Bondi. 

 

La existencia de SMBHs con masas superiores a 109M⊙ cuando el Universo tenı́a aproxima-

damente 1 Gyr de edad implica que los IMBHs se formaron en z ≥  10 (z es conocido como el 

corrimiento al rojo cosmológico). En este universo temprano, los IMBHs pudieron formarse 

mediante los siguientes mecanismos: 

 

Estrellas de Población I I I :  Si el enfriamiento del gas era dominado por H2 , 

este podŕıa haberse enfriado hasta temperaturas de ∼ 100 K y colapsado en 

protoestrellas de cientos de M⊙. Solo las estrellas con más de 260 M⊙ colapsaŕıan en 

BHs con masa MBH  ≥  100 M⊙.
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Colapso directo: Los IMBHs también podŕıan haberse formado a partir del 

colapso de gas en las primeras protogalaxias pobres en metales. Este proceso podŕıa 

dar lugar a estrellas supermasivas de ∼ 105 M⊙, que posteriormente colapsaron en 

BHs de ∼ 104 −  105 M⊙. 

 

Colisiones en cúmulos estelares densos: Las colisiones frecuentes de estrellas en 

cúmulos estelares densos podŕıan dar lugar a una estrella supermasiva que colapsaŕıa 

en un BH con una masa de ∼ 102 −  104 M⊙. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Figura 3.1: Imagen del agujero negro supermasivo Sagitario A∗ . Mediante luz polarizada 
(polarización lineal), se reveló la dirección del campo magnético alrededor del agujero 
negro. Las ĺıneas blancas representan esta dirección, mientras que el centro oscuro 
corresponde a la sombra del agujero negro. La  luz emitida proviene del gas caliente en el 
disco de acreción que rodea al agujero negro. Créditos: E H T  Collaboration. 
 
 
 

3.2. Panorama Observacional 
 
 

Uno de los casos más estudiados es el cúmulo globular 47 Tucanae, donde se ha sugerido la 

posible presencia de un IMBH en su núcleo. Los trabajos de Grindlay et al. (2001) y de Rijcke 

et al. (2006) colocan ĺımites superiores a la masa de este objeto de 2060 M⊙ y 470 M⊙ a 

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

 

como las de Kızıltan et al. (2017) han propuesto una masa estimada de 2300 M⊙ 
+1500 . Estos 
−850 

trabajos sugieren que el agujero negro se encuentra en el centro del cúmulo y que carece de 

gas detectable, lo que refuerza la hipótesis de que podŕıa ser una semilla para la 

formación de agujeros negros supermasivos en galaxias. 

 
Otro ejemplo relevante es el de G1, discutido en el art́ıculo de Gebhardt et al. (2005), donde 

se establece un ĺımite 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 ×  104M⊙. La  comparación 

entre dinámicas con y sin agujero negro revela una diferencia estadı́stica significativa ( ∆ χ 2  

=  5). Esto refuerza la idea de que G1 es uno de los mejores candidatos para estudiar 

agujeros negros de masa intermedia en cúmulos globulares. Además, se especula que G1 

podŕıa no ser un cúmulo globular t́ıpico, sino el núcleo desnudo de una galaxia enana 

desgarrada, dada su alta velocidad de rotación y dispersión de velocidades. Esto se vincula 

con observaciones de otros sistemas similares como NGC 4395 y P OX  52, que también 

podŕıan albergan agujeros negros intermedios. 

 
Finalmente, en Gebhardt et al. (2005) concluyen que es necesario ampliar el número de 

muestras de galaxias y cúmulos estudiados. Este tipo de estudios complementa de manera 

directa las simulaciones de N-part́ıculas, ya que éstas permiten explorar dinámicas 

similares en sistemas con posible presencia de agujeros negros intermedios. 

 
La  presencia de un IMBH en un G C  afectaŕıa significativamente la distribución espacial de 

las estrellas. Las estrellas más masivas tienden a migrar hacia el centro del cúmulo debido a 

la relajación dinámica, un fenómeno conocido como segregación de masas. Sin embargo, cerca 

del IMBH, estas estrellas seŕıan dispersadas, lo que provocaŕıa un calentamiento del núcleo 

del cúmulo. Este proceso interrumpiŕıa parcialmente la segregación de masas y dejaŕıa una 

huella dinámica que puede ser detectada en las propiedades estructurales del cúmulo. 

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

mediante el uso de 25 púlsares de milisegundos en 47 Tucanae, determinaron las aceleraciones
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causadas por el potencial gravitacional del cúmulo. Las mediciones de aceleración, combinadas 

con simulaciones de N-cuerpos, han permitido establecer restricciones más precisas sobre la 

posible presencia de un IMBH en el centro del cúmulo. La  Figura 3.2 muestra los dos cúmulos 

globulares los cuales se discuten en esta sección. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
Figura 3.2: Imagenes en el óptico (espectro de luz visible) de dos cúmulos globulares: 
a) En la izquierda tenemos al Cúmulo Globular Tucanae 47. Créditos: Cambridge Astrono-
mical Survey Unit. 
b) En la derecha tenemos al Cúmulo Globular Mayall I I  o G1. Créditos: Columbia Univer-
sity,Carnegie Observatories and NASA. 
En ambos casos se aprecia una mayor concentración de estrellas en el centro. 
 
 
 
 

3.3. Panorama Teór ico 
 
 

En el contexto teórico, varios estudios han explorado la posibilidad de tener agujeros negros de 

masa intermedia en los cúmulos globulares, buscando métodos alternativos para detectarlos 

y establecer ĺımites en ciertos parámetros f́ısicos. Por ejemplo, en Abbate et al. (2019) 

se utilizan pulsares de milisegundo como sondas para este propósito. 

 

El estudio analiza cómo las derivadas de las aceleraciones, conocidas como jerks (primera 

derivada de la aceleración respecto al tiempo) y jounces (segunda derivada de la aceleración 

respecto al tiempo), pueden proporcionar evidencia indirecta de la presencia de un IMBH 

central en un cúmulo globular. Para ello, se simulan cúmulos 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 análisis no cuenta con suficientes datos para una detección defini-

tiva, establece un ĺımite superior para la masa del IMBH en <  7000 M⊙. El  art́ıculo 

también resalta que la detección de IMBHs de menor masa es considerablemente más dif́ıcil 

debido a su influencia gravitatoria limitada al núcleo del cúmulo. 

 
En el estudio de Di Cintio et al. (2023) se analiza la relación entre los cúmulos globulares y 

los agujeros negros de masa intermedia mediante simulaciones hı́bridas, usando un método de 

part́ıculas en celda combinado con un esquema de colisión multi-part́ıcula (MPCDSS). 

Este enfoque permite estudiar sistemas con un número realista de part́ıculas estelares, 

brindando una representación más precisa de los efectos dinámicos de los IMBH en los 

cúmulos. En el trabajo, se empleó una función de masa inicial de Salpeter y se ubicó el 

IMBH en el centro del cúmulo. A  partir de ahı́, se analizó la evolución de parámetros como 

los radios de Lagrange, que contienen un porcentaje espećıfico de la masa del sistema, la 

densidad central y la dispersión de velocidades. Los resultados muestran que los cúmulos con 

un IMBH central experimentan un colapso del núcleo en tiempos más cortos que los cúmulos 

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 enerǵıa 

y expulsar estrellas del núcleo, es decir, el IMBH funciona como un regulador de enerǵıa. 

Adicionalmente, se observó que la dispersión de velocidades en el centro del cúmulo 

disminuye debido al IMBH, lo cual sugiere que la presencia del agujero negro reduce la 

agitación de las part́ıculas en la región central. Además, se reporta que los IMBH tienden a 

desplazarse del centro con mayor frecuencia de lo que se habı́a anticipado en estudios 

anteriores, lo que puede ser indicativo de una dinámica más compleja dentro del cúmulo. 

 
Sin embargo, el enfoque del estudio se centró principalmente en el comportamiento del IMBH, 

dejando en segundo plano el análisis de las propiedades estructurales y dinámicas de las 

estrellas del cúmulo, como las densidades radiales, los histogramas de masa y velocidad, y 

la densidad superficial. Estos aspectos son fundamentales para entender de manera integral 

cómo las estrellas interactúan 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 análisis incluirá los elementos mencionados en 

el parrafo anterior, para obtener una visión más completa del impacto del IMBH sobre el 

cúmulo globular. De esta manera, se espera que este enfoque proporcione información sobre 

la interacción entre el IMBH y las estrellas circundantes. 

 

Más aún, el estudio de los agujeros negros de masa intermedia es un campo de investigación 

joven y prometedor. Si los IMBHs existen, podŕıan explicar el rápido crecimiento de 

los agujeros negros supermasivos, ya que actuaŕıan como las semillas en las etapas 

tempranas de la formación de galaxias. Además, es posible que muchos IMBHs estén 

presentes en el centro de los cúmulos globulares (GCs) actuales. Sin embargo, los resultados 

en este ámbito son controversiales, y la cuestión de su existencia sigue sin resolverse. 

 

Trabajos como el de Noyola and Baumgardt (2011) han encontrado que los IMBHs muestran 

cúspides centrales débiles en sus perfiles de densidad, en contraste con los cúmulos en colapso 

central, que presentan perfiles muy pronunciados, y con los cúmulos en estados de precolapso, 

que no tienen cúspides. Sin embargo, este estudio no es concluyente respecto a la existencia 

de los IMBHs. Por su parte, Lützgendorf et al. (2014) estudió 10 GCs  galácticos y concluyó 

que 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 detección de signos de acreción, y las emisiones de 

rayos X  o radio, asociadas a bajas tasas de acreción, aún no se comprenden completamente. 

Por otro lado, las firmas cinemáticas presentan desaf́ıos significativos debido al ruido 

generado por el bajo número de estrellas brillantes y la contaminación 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 observación representan 

herramientas complementarias para verificar las observaciones y comprender los procesos 

internos de estos sistemas.



 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Capı́ t u lo  4 
 
 
 
 
 

Modelado de las Distribuciones 

Estelares 

 
 
 
 
En este capı́tulo explicaremos cómo 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 Capı́tulo 2. Nos basaremos en el 

trabajo de Hut and Makino (2007), donde se realiza una modelación detallada de la densidad 

de Plummer. Usaremos esta misma metodoloǵıa para generar las posiciones y velocidades de 

las part́ıculas, pero implementando un algoritmo para generar la distribución de las 

masas de las estrellas. Además, realizaremos un análisis detallado de estos modelos y 

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

 
 
 
 
 

4.1. E l  Modelado de la Densidad de Plummer 
 
 

Con el fin de mantener el perfil de densidad de Plummer, Ecuación (2.17), es necesario 

obtener una función del radio en función de las masas. Para ello, retomaremos las ecuaciones 

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

47



´  

M 

M 

48 C A P I T U L O  4. M O D E L A D O  D E  L A S  D I S T R I B U C I O N E S  E S T E L A R E S  
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Figura 4.1: Gráfica de la función de generación de radios. Podemos ver que el radio es 
decre-ciente a medida que nos acercamos a la masa total del cúmulo, es importante recalcar 
que la mayor parte de la masa se encuentra en los radios cercanos al centro del cúmulo. 
 
 
 
 
 
 
r, podemos obtener una relación entre la masa y el radio de las part́ıculas: 
 

 −2 / 3 
! 1 / 2  

r(m) =  a 
m 

−  1 , (4.1) 

 
 

con a como el radio de Plummer. Ası́, si tenemos una estrella a un radio r, esa estrella verá 

una cantidad de masa m(r) con respecto al centro del cúmulo. Con esta función podemos 

caracterizar un código con m , un número aleatorio entre 0 y 1. Esta función genera part́ıculas 

que obedecen la distribución de densidad de Plummer. En la Figura 4.1 se puede observar el 

comportamiento de esta función. 
 

Para calcular la distribución de velocidades, usaremos la función de distribución (D F)  de 

Plummer, Ecuación (2.23), la cual tiene la relación proporcional: 

 

f (r, v) dr dv ∝ (−E )7 / 2 r 2 v 2  dr dv. (4.2) 
 
 
Si tomamos una distancia r  fija desde el centro, obtenemos: 
 
 

g(v) dv ∝ (−E )7 / 2 v 2  dv, (4.3)



    
√  

r  +2 2 

2 2 

v 

v 

 3M 
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donde E  =  Φ(r ) + v 2  

y la velocidad de escape ve =  
√

− 2 Φ  =  
q  

2GM     . Ası́, podemos reescribir 

la enerǵıa como E  =  −  2 +  2 , de manera que 

g(v) dv ∝ 

 

2

2 

−  
2

2 7/2 

v2 dv. (4.4) 

 

Sea q =   v , entonces E ( q )  ∝ 1 −  q2, y obtenemos: 
e 

 
 

g(v) dv =  (1 −  q2)7/2q2 dv. (4.5) 
 
 
Este término será útil para generar las velocidades de las part́ıculas, recordando que la 

función g(v) nos proporciona la probabilidad asociada a las velocidades. El  código para 

generar las part́ıculas se basa en el algoritmo presentado en Hut and Makino (2007), 

originalmente en Fortran, pero que en nuestro caso será 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 análisis de la distribución de velocidades, lo que a su vez nos 

conduce a obtener restricciones para nuestros parámetros de g(v), y de esta manera, aminorar 

el tiempo computacional para generar las condiciones iniciales. 

 
 
 
 
 

4.2. E l  Modelado de la Densidad de K i n g  
 
 
Retomando la Ecuación (2.19), donde ρ es la densidad del modelo de King, para poder 

realizar una comparación con respecto al modelo Plummer, se fija la densidad inicial como 

ρ0 =  4πr
 . Usando la libreŕıa de scipy, es posible realizar una interpolación para generar 

una función r(m) que nos permitirá determinar los radios correspondientes a la densidad de 

King; considerando una densidad numérica como ya se estableció y, por lo tanto, toda la 

modelación será numérica para este caso. 

 
 

La función de distribución del modelo de King está dada por:
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Figura 4.2: Gráfica de la función g(p) de Plummer. Esta gráfica es la función de 
generación de velocidades para el modelo de Plummer (curva azul). Esta alcanza un máximo 
de 0.092 lo que nos define una constricción para nuestro modelo, para después usar el 
método de Monte Carlo, y aminorar el tiempo de cómputo de nuestras condiciones 
iniciales. Cabe mencionar que esta curva es muy similar a una curva gaussiana de 
velocidades (curva verde). 
 
 

 
0 

f (ϵ) =    
k eϵ/σ2 

−  1 

 

si ϵ <  0, 
(4.6) 

si ϵ ≥  0, 
 
 

donde ϵ =  Ψ −  2     es la enerǵıa total del sistema. Aquı́, Ψ es el potencial relativo, v es la 

velocidad, σ0 es la dispersión de velocidades caracteŕıstica, y k es una constante de normali- 

zación de la DF,  recordando que esta función 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 D F  tendrán un ĺımite superior, determinado por la 

velocidad de escape. Este ĺımite se traduce en un radio de marea para las part́ıculas simuladas. 

 

Siguiendo una metodoloǵıa análoga al caso de Plummer, se implementará un algoritmo de 

rechazo para la función de distribución, con el objetivo de generar la distribución de proba-
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bilidad de las part́ıculas: 

f (ϵ)v2 ∝ e (Ψ−  2 )/σ 2  

−  1v2, (4.7) 

 donde el término 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 según la probabilidad dada por la función de distribución normalizada. La  

velocidad de escape está dada por: 

Vesc =  
√

2
 

Ψ
 

, (4.8) 

 
resultando en una distribución de velocidades que sigue la función de distribución de King. 

 
 
 
 
 
 

4.3. Modelado de la Densidad de Schuster. 
 
 

Evocando la ecuación de Poisson para un potencial esférico (2.15), podemos reescribir 
esta 

 

ecuación como:  Z 

Φ =  4πG 

 

1 
Z 

r2 

 

 

r2ρdr dr, (4.9) 

 

renombrado a x  como  r  . A  su vez, esta ecuación puede reescribirse como 
0 

 

Z 

Φ =  4πGρ(0)r0 

1 
Z 

x2 

 

x2 

[1 +  

x
2]β

 dx dx. (4.10) 

 

Los modelos de Schuster y Plummer son modelos con sus ventajas y desventajas, por ejemplo, 

Plummer, es el modelo más estudiado y sencillo, pero describe cierto tipo de cúmulos obser-

vados (Tatekawa and Okamura, 2020), Schuster puede ser mucho más denso que Plummer, 

dependiendo del valor de β, lo que ayuda a tener sistemas con un gran número de estrellas 

en el centro, en este trabajo lo tomaremos como una alternativa para caracterizar cúmulos 

compactos. Fijaremos el radio y la densidad central similar a la de Plummer, es decir, r0 =  a 

y ρ(0) =  4πr0 
, por lo que la ecuación anterior se transforma en 

Φ =  
GM 

Z 

0 

1 
Z 

x2 

 

x2 

[1 +  

x
2]β

 dx dx (4.11)
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4.3.1. Caso β =  2 

 
Para la primera integral, se tiene: 
 

Z   

x2ρ dx =  sinh−1 (x)x −  √
x 2

 
+

 
1 

. (4.12) 

 
 
 
Al realizar la segunda integral, obtenemos: 
 

Z     
1 

Z 

x2 

x2ρ dxdx =  −
sinh−1 (x)

. (4.13) 

 
 
 

De esta forma, el potencial queda como: 
 

Φ =  −  
r0     

sinh

x

1(x)
. (4.14) 

 
 
 

Ahora utilizando la ecuación de Eddington (1.26) para calcular la función de distribución en 

función de la densidad y el potencial de Schuster, notamos que necesitamos una función de 

densidad dependiente del potencial, ρ(Φ). Sin embargo, debido a la presencia de sinh−1(x), no 

es sencillo obtener una expresión anaĺıtica de Φ(x) para sustituir en ρ. Por lo tanto, asumimos 

x  ≪ 1, es decir, r  ≪ rc (no válida para r >  rc), lo que nos permite aproximar sinh−1 (x) 

mediante una serie de Taylor: 

sinh−1 (x) ≈  x  −  
6

3 

. (4.15) 

 
 

Por lo tanto, el potencial se aproxima como: 
 

Φ ≈  −
G M  

1 −  
x2 

, (4.16) 
0 

 

donde definimos Φ =  GM
0      

. Despejando x, obtenemos: 
 

x  ≈  

r  
Φ

 

+

 

1. (4.17) 
0



  

+  2 

0 Φ 

  =  −  

d 

Φ 

   
  

f ( E )  ∝ √   . 

f ( E )  ∝ √  
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Sustituyendo esta expresión en la ecuación de densidad (2.38), obtenemos: 

 

ρ(Φ) =  h
 Φ 

ρ(0

)
i3/2 

. (4.18) 

Φ0 

 
 
 

La derivada de la densidad con respecto al potencial es: 
 

∂ρ 3ρ(0) 
∂Φ 

2Φ  Φ  +  2 
5/2 

0 

 
 
 

De acuerdo con la ecuación de Eddington (1.26): 
 

  
Z ε 

f ( E )  ∝ 
dε 

 
0     

√
ε  

− 
Φ  Φ  +  2

5
/
2 

. 
0 

 
 
 

La solución de esta integral es: 
 

d 
 

Φ0

√
ε (ε  +  6Φ0) 

 

dε 3 2 (ε2 +  4Φ0ε +  4Φ0) 

 

(4.19) 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

(4.20) 
 
 
 
 
 
 
 
 

(4.21) 

 
 

Derivando con respecto a la enerǵıa, obtenemos la función de distribución final: 
 

Φ0 (ε2 +  12Φ0ε −  12Φ2) 

3 · 23/2     
 ε (ε +  2Φ0)3 

 

(4.22) 

 
 
 

Ignorando las constantes, el término dominante es: 
 
 

f ( E )  ∝ √
ε ε  

∝ ε−3/2 . (4.23) 

 
 
 

Esta aproximación es válida cuando la enerǵıa total es ε ≫ 0, lo cual predomina en las 

regiones centrales de los cúmulos.
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De manera análoga al modelo de Plummer, y notando que ε =  − E ,  podemos escribir: 
 
 

g(E ) dv ∝ (−E ) − 3 / 2 v 2  dv. (4.24) 
 
 

Dado que E  =  Φ(r) +  v2     

y la velocidad de escape es Ve =  
√

− 2 Φ  =  
q

2 G M  sinh
x

1 (x) , podemos 

reescribir la enerǵıa como: 
 
 
 
 

Sustituyendo, obtenemos: 

 
2 2 

E  =  −  
2 

+  
2 

. (4.25) 

 
 
 

g(v) dv ∝ 

 

2

2 

−  
2

2 −3 / 2  

v2 dv. (4.26) 

 
 

Sea q =   v , la distribución se transforma en: 
e 

 
 

g(q) dq ∝ (1 −  q 2)−3/2q 2 dq. (4.27) 
 
 
 

Notamos que esta función tiene un máximo en q =  0.655, ver Figura 4.3 . Las curvas presentan 

diferencias significativas debido a la truncación de la serie de Taylor, lo que limita la 

precisión de la aproximación. Incluir más términos en la serie mejoraŕıa la exactitud, 

pero también aumentaŕıa la complejidad de la solución. Nuestras simulaciones de prueba 

muestran que este modelo sobreestima las velocidades de estrellas lejanas, lo que lleva al 

colapso del sistema. Por lo tanto, aquı́ suponemos un modelo politrópico donde ρ ∝ 

|Φ|p+ 2 , el cual alcanza el equilibrio en p =  15 . Esto nos permite diseñar un algoritmo de 

Monte Carlo que genere las velocidades con base en la distribución de probabilidad dada 

por la curva y la velocidad de escape. 

 

Esto puede analizarse reescribiendo log(|Φ|) −  2 ∝ p, lo cual permite comparar el ı́ndice po- 

litrópico con las posiciones x  =   r   y estudiar su comportamiento con respecto al modelo de 
0 

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

do para x  <  1, lo cual podŕıa explicar por qué se alcanzó el equilibrio con este valor. 

En 

consecuencia, nuestro algoritmo de velocidad toma la forma:
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Figura 4.3: Gráfica de la función g(q). En  la cual se observa que g(q) presenta un 
máximo. Esto es útil para restringir el modelo. La  curva azul corresponde a la aproximación 
por serie de Taylor, mientras que la curva roja muestra la distribución aproximada para un 
poĺıtropo con p =  15 , que fue el utilizado para modelar la simulación. 

 
 
 
 

g(q)dv =  (1 −  q2)15/2q2dv, (4.28) 
 
 

A  continuación, se muestra el algoritmo para la generación de radios. Retomando la integral 

(2.19) y resolviéndola, tenemos: 

 
    

m(x) =  M ln  x2 +  1 +  x  −  √
x

 
+

 
1 

. (4.29) 

 

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

 
 

  
k −1 =  ln  x2 +  1 +  x  −  √

x 2
 
+

 
1

, (4.30) 

 

seguido de implementar un método de rechazo para resolver x  y ası́ obtener el valor de r.
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Figura 4.4: Comportamiento del ı́ndice politrópico. 
 
 

Para caracterizar los cúmulos, tomamos ciertos parámetros como referencia. Por ejemplo, el 

radio de masa media, definido como el radio en el cual se concentra la mitad de la masa del 

cúmulo, este se calcula como: 

 
 

m(xhr ) 
=  ln

q
x h r

 +  
1 +  xhr

 

−  p  
xhr 

1 
=  

2
, (4.31) 

 
 
donde xhr =  r h r  , siendo rhr el radio de masa media del modelo de Schuster con β =  3/2. 

Numéricamente, se obtiene: 

 
 
 

xhr ≈  1.84 =⇒  rhr ≈  1.84r0. (4.32) 
 

Del mismo modo, definimos el radio del núcleo (radio del core, rc), de acuerdo con Dejonghe 

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

 
 

Σ ( x )  =  
2ρ(0)r0

2 1 +

 
x

 
x2 

, (4.33) 

 
 
donde x  =   r   y µ =  r l  , siendo r  el radio de marea y Σ  =  2ρ(0)r0 . Usando x  =  r c  , definimos 

0 0 0 

el radio del núcleo como:
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Σ(x c )  =  
2 

=⇒  
1 +

 

x

 
x2 

=  
2

. (4.34) 

 
 

Resolviendo, obtenemos: 

rc =  r 0

q

2
√

κ 2

 

+

 

2

 

−  3. (4.35) 

 
 
 
4.3.2. Caso β =  2 

 

Usando la Ecuación (4.11), tenemos que: 
 

Φ =  −
G M  arctan (x)

. (4.36) 
0 

 
 

Utilizando la expansión en serie de Taylor para arctan(x), arctan(x) ≈  x  −  3 , obtenemos la 

siguiente aproximación del potencial para x  ≪ 1: 

x  ≈  

r
6 Φ

 

+

 

3. (4.37) 
0 

 

Ası́, obtenemos que: 
 
 
 
 
Notemos que: 

 

ρ(r) =  h 
ρ(0) 

i  . (4.38) 
6Φ

0 
+  4 

 
 

dρ 
=  −  

12ρ0 
 . (4.39) 

Φ 6Φ
0 

+  4 
 

Siguiendo el procedimiento del caso anterior, se llega a: 
 

f ( E )  ∝ 
εε

 +

ε3  

ε (ε
2

 −  ε) 
∝ (ε3/2 +  ε1/2 )−1 ∝ ε−3/2 . (4.40) 

 
 

La  Figura 4.5 presenta la comparación de las diferentes aproximaciones. 
 
 

De forma similar al modelo de Plummer, notando que ε =  − E ,  podemos escribir: 
 
 

g(E )dv ∝ (−E )−3/ 2 v 2 dv, (4.41)
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Figura 4.5: Comparación de las curvas de enerǵıa para la aproximación. Podemos notar que, 
para ε >  2, las curvas se mantienen similares. La  curva azul representa la aproximación 

ε 4 +ε 3 +ε 2 +ε

)
,  la roja (ε3/2 +  ε1/2)−1 , y finalmente, la verde describe la función ε−3/2 . 

 
 
 

r  h i  

donde E  =  Φ (r ) +  2 . Como ve =  −2Φ  =  r 0  

arctan(x) , siendo ve la velocidad de escape, 

reescribimos la enerǵıa como E  =  −  2 +  2 . Ası́, obtenemos: 

g(v)dv ∝ 

 

2

2 

−  
2

2 −3/ 2  

v2dv. (4.42) 

 

Definiendo q =   v , encontramos que E (q )  ∝ q2 −  1, y podemos escribir: 
e 

 
 

g(q)dv =  (1 −  q2)−3/2q2dv. (4.43) 
 
 
 
 
 

Por lo tanto, podemos realizar un análisis análogo al modelo de Plummer. Notemos que 

esta función tiene una cota superior en q =  0.655, ver Figura 4.6. La  curva azul indica la 

aproximación dada por la serie de Taylor mencionada, mientras que la curva roja corresponde 

a un poĺıtropo con p =  2 (ver Figura 4.7). Sin embargo, nuevamente nuestra simulación 

sobreestima los valores de velocidad de las part́ıculas; por consiguiente, se utilizó un valor de 

p =  2 .
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Figura 4.6: Gráfica de la función g(q), donde observamos que g(q) tiene un máximo. Esto 
servirá para restringir el modelo y generar el algoritmo de Monte Carlo. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Figura 4.7: Comportamiento del ı́ndice politrópico. La  ĺınea punteada indica el valor de p =  7 , 
utilizado en este caso para modelar la distribución de estrellas de Schuster con β =  2. 

 
 
 

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

m(x) =  M 
arctan (x) 

−  
2x2 +  2

. 

 
De forma análoga a los demás casos: 

 

− 1  arctan (x) x  
 
2               

2x2 +  2 
 

Calculando el radio de masa media, obtenemos: 
 

m(xhr )       arctan (xhr )            xhr         

       
1 M                        

2                 2xhr +  2          2 

 
 
 

(4.44) 
 
 
 
 
 

(4.45) 
 
 
 
 
 

(4.46)
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Resolviendo numéricamente: 
 

xhr ≈  3.3 =⇒  rhr ≈  3.3r0, (4.47) 
 

Finalmente, definimos el radio del núcleo: 
 
 

Σ(x c )  =  
2 

, (4.48) 

 

donde x  =  r 0  
y κ  =  r 0  

, siendo r l  el radio de marea y Σ 0  =  2 ρ(0)r0 . Usando xc =  r 0  
, definimos 

el radio del núcleo como: 

 
 

[1 +  x2 ]3/2 
=  

2 
=⇒  xc =  22/3 −  1. (4.49) 

 

Resolviendo: 
p   

rc =  r0 22/3 −  1. (4.50) 
 
 
 

4.4. Val idación de Condiciones Iniciales 
 
 

Para la generación del código utilizamos diversas libreŕıas de Python, tales como: 
 

Numpy: Para realizar cálculos numéricos, vectorizar operaciones y usar funciones es-

tad́ısticas. 

 

Matplotlib: Para la generación de gráficas. 
 

Scipy: Para realizar integrales numéricas y otras herramientas cient́ıficas. 
 

h5py: Para manejar archivos en formato HDF5, utilizado por GADGET-4 .  Este for-

mato es ideal para gestionar grandes volúmenes de datos y permite estructurarlos de 

manera eficiente. Hablaremos más sobre esto en el capı́tulo dedicado a GADGET- 4 .  

 

Estas libreŕıas son fundamentales para generar las part́ıculas 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, asegurándonos que éstas se encuentren en equilibrio. Aunque ya contamos
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con un código que produce part́ıculas virtuales siguiendo las distintas distribuciones, es ne-

cesario verificar las condiciones iniciales generadas. A  continuación, se presentan las gráficas 

utilizadas en este análisis. 

 
 

4.4.1. D is t r ib u c i ón  Espacial  de las Partı́ cu las  (estrellas) 
 

El primer análisis es cualitativo e inspecciona la forma tridimensional del cúmulo para verificar 

su simetŕıa esférica. En la Figura 4.8 se presentan visualizaciones tridimensionales de 

los cúmulos para diferentes modelos de densidad, considerando un total de 1000 estrellas 

en cada gráfica. El  modelo de King parece ser el menos denso, sin embargo, esto se debe a 

que el modelo de King depende del parámetro W0, que regula la concentración. Podemos ver 

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

 
 

4.4.2. Perfiles Radiales de la Densidad de Partı́ cu las 
 

Para analizar los perfiles radiales, se calculó la densidad de estrellas en cascarones esféri-

cos. Esto se obtuvo dividiendo el número de estrellas sobre el volumen del cascarón. En 

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

 

Previamente se mencionó que el modelo de Plummer es más denso que el de Schuster para 

β =  2, esto se debe al comportamiento asintótico de la función de masa inicial del modelo 

de Schuster, que restringe la generación de estrellas a una región acotada. En contraste, el 

modelo de Plummer, al carecer de un corte en la densidad, genera estrellas más lejanas que 

las permitidas en el modelo de Schuster. 

 
 

4.4.3. Distribuciones de Masa In icial  
 

Se consideraron funciones de masa inicial de Salpeter (Ver Ecuación 2.6) o Kroupa (Ver 

Ecuación 2.11). Estas funciones son observacionales y describen la distribución de masas 

estelares en un cúmulo. En la Figura 4.10 se muestra un par de histogramas de las masas 

generadas. La  diferencia principal entre ambos modelos es la estimación de estrellas de baja 

masa, Salpeter sobrestima la probabilidad de estrellas de baja masa (0.01 −  0.08 M⊙). Se 

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

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

 
 

4.4.4. Distribuciones de Velo cidad y  Velocidades de Escap e 
 

En esta sección se compara la velocidad de escape a diferentes radios para cada modelo con 

las velocidades generadas numéricamente. En la Figura 4.11 se observa que el modelo de King 

es el que presenta menor dispersión de velocidades. Cabe mencionar que tanto la distribución 

de probabilidad de velocidades como la curva de velocidad de escape dependen del número 

de estrellas generadas. 

 

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

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

 

Las gráficas presentadas validan que los modelos generados producen condiciones iniciales 

númericas que representan adecuadamente el fenómeno f́ısico en cuestión. Las 

posiciones, velocidades y masas están en concordancia con las distribuciones teóricas, lo 

que garantiza que las simulaciones sean confiables. Los datos generados se almacenan en un 

archivo HDF5 1, junto con un archivo de parámetros y configuraciones para ser utilizado en 

GADGET- 4.  

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1HDF5 es un formato de archivo diseñado para almacenar y organizar grandes volúmenes de datos de 
forma eficiente. Utiliza una estructura jerárquica y admite diversos tipos de objetos, como tablas e 
imágenes (The HDF  Group, 2025).
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Figura 4.8: Distribución espacial de estrellas para tres modelos. Podemos observar en el inciso 
(a) la distribución 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 β =  2 con un radio de masa media de 5 pc, y en 
el inciso (c) el modelo de King con W0 =  6 y radio de masa media de 5 pc.
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Figura 4.9: Densidades generadas y teóricas. (a) Plummer con radio de masa media 5 pc, 
(b) Schuster (β =  2) con radio de masa media 5 pc, y (c) King (W0 =  6) con radio de masa 
media 5 pc. La  curva roja representa el modelo teórico, mientras que los puntos corresponden 
a la densidad promedio de las estrellas generadas. Notamos que el modelo de Schuster es el 
más concentrado, seguido por Plummer y King. Estas gráficas confirman que las part́ıculas 
generadas siguen la densidad esperada. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Figura 4.10: Distribución de masa de las estrellas usando las funciones de probabilidad. (a) 
El  histograma de masa de la función de Salpeter, en (b) el histograma de la función de masa 
de Kroupa.
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Figura 4.11: Velocidad de escape vs velocidades generadas numéricamente. 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 β =  2 y un 
radio de masa media de 5 pc, y en el inciso (c) las velocidades generadas con el modelo de 
King con W0 =  6 y un radio de masa media de 5 pc. La  curva roja representa la velocidad 
de escape, dada por 2Φ, mientras que los puntos corresponden a las velocidades generadas 
siguiendo las distribuciones de probabilidad de cada modelo. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Figura 4.12: Histograma de velocidades. (a) Componente de la velocidad en la dirección x, 
(b) componente de la velocidad en la dirección y, y (c) componente de la velocidad en la 
dirección z. Se observa que las velocidades cercanas a 0 son las más frecuentes, indicando que 
la mayoŕıa de las estrellas tienen bajas velocidades.



 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Capı́ t u lo  5 
 
 
 
 

G A D G E T  
 
 
 
 

En este capı́tulo hablaremos acerca del programa de código abierto llamado G A D G E T -

4  1, proporcionando una breve explicación de su funcionamiento y detallando los 

parámetros utilizados en nuestra simulación para facilitar su replicación. 

 

G A D G E T :  (GAlaxies with Dark matter and Gas intEracT) es un código de simulación 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. 

Además, emplea hidrodinámica de part́ıculas suavizadas en combinación con el método de 

malla de part́ıculas para modelar las interacciones entre part́ıculas en entornos astrof́ısicos. 

 

La estructura del código de G A D G E T  se fundamenta en un TreeSPH (la gravedad se calcula 

con un código Tree-PM y la hidrodinámica con SPH).2 En G A D G E T ,  las interacciones gra-

vitacionales se calculan mediante una expansión jerárquica multipolar, mientras que el gas se 

modela con SPH (recordemos que en el capı́tulo 2 se mencionó que los GCs  prácticamente no 

contienen gas, por lo que no usaremos SPH en este trabajo.) y la materia oscura se representa 

como part́ıculas sin colisión (tampoco se utiliza en este trabajo). 

1 En el texto se utilizará indistintamente G A D G E T - 4  o G A D G E T  
2Un código Tree-PM combina el algoritmo de Barnes-Hut y el método de malla, fusionando las 

condiciones periódicas automáticas del Particle Mesh (PM por sus siglas en inglés) con la alta resolución de 
los algoritmos de árbol. Para más información, consulte Bagla (2002). Por otro lado, Smoothed Particle 
Hydrodynamics (SPH por sus siglas en inglés) es un enfoque hidrodinámico utilizado frecuentemente para 
simular fluidos, incluyendo estructuras estelares y sistemas magnéticos (para una descripción detallada, 
vea Gingold and Monaghan (1977).) 
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En śıntesis, G A D G E T  se puede utilizar para simular la dinámica de componentes sin 

colisión, como materia oscura o estrellas en galaxias, ofreciendo una herramienta versátil y 

precisa para estudiar la formación y evolución de estructuras en el Universo. 

 
 

5.1. Dinámica S i n  Col is i ón  
 
 

Para describir la dinámica sin colisión, G A D G E T  emplea un enfoque basado en las ecuaciones 

de Boltzmann y Poisson. Estas se integran mediante un Hamiltoniano descrito por la siguiente 

ecuación: 

 
 

X  pi  1 X  m im j ψ (x i  −  x j )  

i      

 2mia(t)2 2 
i j  

a(t) 

 

(5.1) 

 

donde x i  son las coordenadas cómoviles y el momento canónico está dado por pi  =  a2mi ẋ i, 

a(t) es el factor de escala dado por el modelo de Friedmann-Lemâıtre. Sin embargo, como 

trabajaremos en un espacio Newtoniano, a(t) =  1 (ya que no realizaremos simulaciones 

cosmológicas). 

 

Si se asumen condiciones periódicas para un cubo de tamaño L3 ,  el potencial de interacción 

es: 

 

∇2Φ =  4 π G

"

−  
3 

+  
X

δ ( x  −  nL)

#

, (5.2) 
n  

 

donde n =  (n1, n2, n3), y δ es la función delta de Dirac convolucionada con una 

normalización del suavizado gravitacional de la escala cósmica. Sin embargo, como 

trabajamos en un espacio Newtoniano, esto se reduce a la interacción usual de Newton 

modificada con un parámetro de suavizado: 

Φ =  −
|x +  

ε

|
, (5.3) 

 

siendo ε el parámetro de softening (suavizado). 
 

Independientemente del tipo de condición en la frontera utilizada, el cálculo de fuerzas gravi-

tacionales implica una suma doble. Esto da lugar a una complejidad computacional de orden
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N 2, lo que hace que las simulaciones sean costosas en términos de tiempo de cómputo. 
 

La  gravedad es una fuerza impulsora en la formación de estructuras, lo que la convierte en el 

núcleo de cualquier código cosmológico. Sin embargo, debido a su largo alcance, calcular 

con precisión las fuerzas gravitacionales en sistemas complejos presenta un desaf́ıo 

considerable. Para abordar este problema, se implementan algoritmos de adaptabilidad 

espacial, como el algoritmo de árbol (Tree). Este algoritmo agrupa las part́ıculas distantes en 

celdas de tamaño progresivamente mayor, lo que permite reducir el número de 

interacciones a calcular a un orden de log N . 

 

Este algoritmo divide el espacio en pequeños nodos jerárquicos, hasta llegar a los nodos hoja, 

que contienen part́ıculas individuales. La  fuerza gravitacional se calcula recorriendo el 

árbol, comenzando desde el nodo raı́z. En cada nivel del recorrido, se decide si la fuerza 

resultante es lo suficientemente precisa al aproximar un grupo de part́ıculas mediante su 

centro de masa. Si la respuesta es afirmativa, se utiliza esta aproximación y se termina el 

recorrido; en caso contrario, el algoritmo desciende al siguiente nivel del árbol para 

calcular la interacción de forma más detallada. Este procedimiento proporciona una 

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

 

G A D G E T  incorpora técnicas adicionales para optimizar el rendimiento computacional. Por 

ejemplo, reduce el número de nodos internos generados, adaptando los cálculos a la densidad 

local de la simulación. Además, el algoritmo de árbol se combina con una curva de Peano-

Hilbert, que permite un llenado eficiente del espacio y facilita la paralelización en simulaciones 

distribuidas mediante MPI (Message Passing Interface). 

 

El método hı́brido Tree-PM (Particle-Mesh) implementado en G A D G E T  divide el 

potencial gravitacional en dos componentes: un término de corto alcance y otro de largo 

alcance (Ewald, 1921). Las fuerzas de corto alcance se calculan mediante el método de árbol, 

mientras que las interacciones de largo alcance se evalúan utilizando un método de Fourier 

basado en mallas. Este enfoque transforma los datos espaciales en el espacio de frecuencias, 

donde el cálculo es más eficiente. Posteriormente, las frecuencias se multiplican por una 

función de Green para obtener el potencial en condiciones periódicas. Este procedimiento 

permite dividir la malla de simulación en celdas pequeñas, optimizando los cálculos en 

simulaciones cosmológicas o
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Figura 5.1: Las ĺıneas 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 
más pequeños. 

 
 
 
 

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

El algoritmo de Barnes-Hut, utilizado en G A D G E T ,  organiza el espacio en una estructura 

de árbol jerárquico tipo octree, dividiéndolo en 8 octantes en cada nivel. Las part́ıculas 

se distribuyen a lo largo de una curva de Peano-Hilbert, una curva fractal que cubre el 

volumen completo de la simulación. Esto facilita la creación de cubos anidados y permite 

distribuir las ramas del árbol entre diferentes procesos MPI sin alterar la geometŕıa ni las 

interacciones, mejorando la eficiencia y escalabilidad del código. 

 
 
 

Además, G A D G E T  incluye el método de Fast Multipole Method (FMM) introducido por 

Greengard and Rokhlin (1987), que mejora significativamente la precisión y eficiencia en 

la evaluación de interacciones gravitacionales de largo alcance. En los Apéndice A  y B, 

se encuentran las indicaciones de instalación y ejecución de GADGET- 4 .
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5.2. E l  Archivo  de Condiciones Iniciales ( I C )  
 
 
 
 

Cuando realizamos una simulación en G A D G E T ,  el programa genera un archivo llamado 

Snapshot (del inglés, “instantánea”). 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 cómputo. En lugar de manejar un único archivo de varios gigabytes, es posi-

ble trabajar con varios archivos más pequeños. Estas salidas tienen un formato denominado 

snapshot  xxx.y, donde xxx representa el número del estado, y y indica el ı́ndice 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 G A D G E T  (cuando SnapFormat=1) corresponde al formato 

jerárquico HDF53 . Este formato organiza la información en bloques (Ver Tabla 5.1), aunque 

no todos los bloques están necesariamente presentes en una simulación. Por ejemplo, los 

blo-ques que describen propiedades del gas, como enerǵıa interna o densidad, solo son 

relevantes en simulaciones hidrodinámicas 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 espećıfico de 

part́ıcula es constante o no: si todas las part́ıculas de un tipo tienen la misma masa, este 

bloque puede omitirse. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

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

Nr ID  del Formado 

1 HE A D  
2                 POS 
3                 V E L  
4                   ID  
5 MASS 
6                    U 
7 RHO 
8               HSML 
9 P OT  

10 A C C E  
11 E N D T  
12 T S T P  

Identif. del HDF5 

Header 
Coordinates 

Velocities 
ParticlesIDs 

Masses 
InternalEnergy 

Density 
SmoothingLength 

Potential 
Acceleration 

RateOfChangeOfEn 
TimeStep 

Contenido del Bloque 

Archivo de cabecera. 
Posición de las part́ıculas. 

Velocidades de las part́ıculas. 
Identificadores de las part́ıculas. 

Masas (para part́ıculas con masas variables). 
Energı́a térmica por unidad de masa (SPH). 

Densidad de las part́ıculas (SPH). 
Longitud de suavizado (h) para SPH. 

Potenciales gravitacionales de las part́ıculas. 
Aceleraciones de las part́ıculas. 

Tasa de cambio de la entropı́a (SPH). 
Paso de tiempo de las part́ıculas. 

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

 
 
 
 

Dentro de cada bloque, las part́ıculas se ordenan por tipo. Por ejemplo, las part́ıculas de gas 

(tipo 0) se ubican primero, seguidas de otros tipos. El  bloque de identificadores ( ID )  juega 

un papel crucial para identificar cada part́ıcula, ya que el paralelizado de los cálculos puede 

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

 
El  bloque de cabecera (Header ) (Ver Tabla 5.2) es especialmente importante, ya que con-

tiene información global sobre el conjunto de part́ıculas. Por ejemplo, incluye el número de 

part́ıculas de cada tipo. 

 
 

Cabeceras disponibles en los archivos HDF5 

Cabecera 

Npart[6] 
Nall[6] 

Massasr[6] 
Time 

Redshift 
BoxSize 

NumFiles 

Tipo Nombre de HDF5 

uint NumPart ThisFile 
uint64            NumPart Total 
double                MassTable 
double                     Time 
double                  Redshift 
double                   BoxSize 

int NumFilesPerSnapshot 

Comentario 

Número de part́ıculas por tipo de part́ıculas. 
Número total de part́ıculas. 

Masa de cada tipo de part́ıculas. 
Tiempo de salida. 

z =  1/(a −  1) (integración cosmológica). 
Tamaño de la caja con condiciones periódicas. 

Número de archivos por cada snapshot. 
 

Cuadro 5.2: Parámetros de cabecera en los archivos HDF5.
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Es necesario incluir estas caracteŕısticas en el archivo que genera las condiciones iniciales, 

ya que G A D G E T  utiliza esta información para identificar y gestionar los distintos tipos 

de part́ıculas durante la simulación. 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 f́ısicas. 

 

G A D G E T  incluye un ejemplo funcional que puede servir como base para construir nuestras 

propias condiciones iniciales. Este ejemplo, denominado gassesphere, está disponible en los 

archivos del código. Dicho ejemplo proporciona una estructura básica para inicializar un 

sistema esférico de gas y puede ser modificado para adaptarse a sistemas más 

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

 
 

5.3. Configuración de Simulaciones 
 
 

Como se mencionó previamente, para ejecutar una simulación en G AD G ET - 4  se 

requieren tres archivos principales: Conf ig.sh, Param.txt y el archivo de condiciones 

iniciales. Este último descrito en la sección anterior, por lo que aquı́ nos concentraremos 

en explicar los otros dos archivos. 

 
 

5.3.1. E l  A r ch i vo  de Conf igurac i ón  ( Conf ig . sh )  
 

Este archivo define las configuraciones principales relacionadas con el tipo de ejecución y las 

aproximaciones f́ısicas que utilizará G A D GE T - 4  para resolver la simulación. 

 

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

de las part́ıculas. A  continuación, se detallan las configuraciones empleadas: 

 

SELFGRAVITY: Activa la interacción gravitacional entre las part́ıculas. 
 

NTYPES=4: Define el número de tipos de part́ıculas en la simulación, 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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EVALPOTENTIAL: Calcula el potencial gravitacional en cada paso de la simulación. 
 

OUTPUT POTENTIAL: Guarda los valores del potencial gravitacional en los archivos de 

salida. 

 

DOUBLEPRECISION=1: Utiliza precisión doble para mejorar la exactitud de los cálculos. 
 

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

vias de G A D G E T .  

 

Estas configuraciones permiten realizar simulaciones enfocadas exclusivamente en la dinámica 

gravitacional, lo cual es adecuado para modelar GCs  sin gas. Para revisar más configuraciones 

del archivo de configuraciones, ver el Apéndice D. 

 
 

5.3.2. E l  A r ch i vo  de Parámetros (Param.txt)  
 

Muchas de las configuraciones de G A D GE T - 4  se establecen en el archivo de parámetros. 

Estas configuraciones están organizadas en palabras clave seguidas de un valor 

numérico. Cada parámetro solo puede aparecer una vez en el archivo, y si no se 

proporciona un valor, se interpretará como un archivo arbitrario o un valor 

predeterminado. A  continuación, se muestran los parámetros más importantes utilizados 

en nuestras simulaciones junto con una breve descripción: 

 

% - - - -  C a r a c t e r ı́ s t i c a s  de l a  s imulaci ón  
 

TimeBegin 
 

TimeMax 

0 % Tiempo i n i c i a l  de l a  s imulaci ón  (en Gyr)  
 

13 % Tiempo máximo de simulaci ón  (en Gyr)  
 
 

% - - - -  Frecuencia y parámetros de sa l id a  
 

OutputListOn 

TimeBetSnapshot 

TimeOfFirstSnapshot 

TimeBetStat ist ics  

NumFilesPerSnapshot 

MaxFilesWithConcurrentIO 

0 % Act ivar  l i s t a  personalizada de sa l i d as  

0.05 % Intervalo  entre instantáneas 

0 % Tiempo de l a  primera instantánea 

0.005 % Intervalo  para c á l c u l o s  e s t a d ı́ s t i c o s  

1 % Número de archivos por instantánea 

0 % Máximo de archivos ab iertos 
simultáneamente
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% - - - -  Algoritmo del  á r b o l  y p r e c i s i ón  de fuerzas 
 

TypeOfOpeningCriterion 

ErrTolTheta 

CourantFac 
 

ErrTolThetaMax 

1 % C r i t e r i o  de apertura de celdas para e l  ár b o l  

0.5 % Angulo de apertura del  algoritmo del  árb o l  

0.15 % Factor de Courant 

0.9 % Angulo de apertura máxima permitido 
 

ErrTolForceAcc 0.005 % P r e c i s i ó n  re l a t iv a  del  c á l c u l o  de fuerzas 

TopNodeFactor 2.5 % Resoluci ón  de l a  descomposición de dominio 

ActivePartFracForNewDomainDecomp 0.01 % Frecuencia de reconstrucci ón del  dominio 

 
 

% - - - -  Longitud de suavizado gravitacional  
 

SofteningMaxPhysClass4 0.0001 ;  pc % Suavizado f ı́ s i c o  máximo 
 
 

% Asignaci ón por t ip o  de p a r t ı́ c u l a  

SofteningClassOfPartType4 4 

 

El ejemplo completo del archivo de parámetros se encuentra en el Apéndice C. Esta 

confi-guración incluye parámetros clave para realizar simulaciones de cúmulos globulares 

sin gas, utilizando únicamente part́ıculas estelares y evitando parámetros cosmológicos 

irrelevantes. Por esta razón, algunas configuraciones no son utilizadas en nuestras 

simulaciones, aunque G AD G ET - 4  las requiere para completar su archivo de parámetros. 

Otras configuraciones son generadas automáticamente según el formato del archivo de 

condiciones iniciales definido previamente. Para revisar más configuraciones del archivo de 

parámetros, ver el Apéndice E  

 
 

5.4. Justificación del Parámetro θ 
 
 

Las simulaciones de N-cuerpos son sensibles al parámetro de suavizado gravitacional ϵ y 

al ángulo de apertura θ. En esta sección justificamos el uso de los valores ε =  0.0001 pc 

y θ =  0.5, suavizado gravitacional (SofteningMaxPhysClass4 ) y al ángulo de apertura 

(ErrTolTheta), respectivamente. Mostramos que estos parámetros son adecuados en términos 

de eficiencia y precisión para nuestras simulaciones.
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Para ello, analizamos la densidad utilizando el método de cascarones esféricos 

mencionado en el capı́tulo anterior, usaremos 15 cascarones para la región de r  <  15pc. 

Además, exami-namos las velocidades radiales, tangenciales y la raı́z cuadrática media 

(RMS, por sus siglas en inglés). En particular, calculamos la densidad promedio para 

diferentes valores de θ, gene-rando resultados a partir de 20 snapshots, correspondientes a un 

intervalo temporal de 1 Gyr. 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 cúmulo es 

sensible al parámetro θ. 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 

θ. En edades tempranas (a), no se observan diferencias significativas entre las simulaciones 

con distintos valores de θ. Sin embargo, en (b), correspondiente a la mitad de la simulación, 

se observa una mayor variación en los valores promedios, aunque θ =  0.5 sigue siendo un 

ajuste razonablemente cercano a θ =  0.1, que representa el algoritmo con mayor precisión. 

Finalmente, en (c), hacia el final de la simulación, las diferencias entre los valores de θ 

se vuelven más significativas. Es  importante destacar que, aunque un θ menor aumenta 

la precisión, también incrementa considerablemente el tiempo de cómputo. Por esta 

razón, elegimos θ =  0.5 como un valor adecuado entre eficiencia y precisión para todas 

nuestras simulaciones. 

 
Estas simulaciones se generaron con 10, 000 estrellas y un IMBH de 10, 000M⊙, utilizando el 

modelo de Plummer mencionado anteriormente y con una función inicial de masa de Salpeter. 

Se realizó un análisis similar para las velocidades radiales, tangenciales y RMS para diferentes 

valores de θ. 

 
Si vemos la Figura 5.3, en las gráficas (a), observamos que no hay diferencias significativas 

entre las curvas para los distintos valores de θ, aunque las barras de error en la velocidad 

tangencial son notoriamente grandes, especialmente cerca del centro (r <  2 pc). Esto se debe 

a la influencia gravitacional del IMBH central, que introduce inestabilidades en la dinámica de 

las part́ıculas. En las gráficas (b), correspondiente a 7 Gyr, comenzamos a notar que 

algunas curvas para θ se desv́ıan de la curva roja, que representa el valor más preciso (θ 

=  0.1). Sin embargo, este comportamiento nuevamente ocurre en las regiones cercanas al 

IMBH,
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Figura 5.2: Gráficas de densidad promedio temporal para distintos valores de θ. (a) densidad 
promedio a 1 Gyr, (b) a 7 Gyr y (c) a 13 Gyr. Las barras son los errores calculados mediante 
desviación estándar. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

donde su potencial gravitacional domina. A  pesar de estas variaciones, θ =  0.5 sigue siendo 

cercana a la curva más precisa. Finalmente, en las gráficas (c), hacia el final de la 

simulación (13 Gyr), las diferencias entre las curvas para distintos valores de θ se vuelven 

más 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 (θ =  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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(a) 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

(b) 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

(c) 

 
 
 
 
 
 
 
 

Figura 5.3: Perfiles de velocidad promedio temporal para distintos valores de θ. Las gráficas 
muestran las velocidades RMS, radiales y tangenciales en tres momentos de la simulación: 
La  fila (a) 1 Gyr, la fila (b) 7 Gyr y la fila (c) 13 Gyr. Las barras son los errores calculados 
mediante desviación estándar.
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5.5. Justificación del Parámetro ε 
 

Notemos que, a diferencia de las gráficas de θ, en la Figura 5.4, no hay una variación signi-

ficativa al cambiar el valor máximo del suavizado ε. Esto se debe a que G A D GE T - 4  utiliza 

un suavizado gravitacional variable, y nosotros solo imponemos un valor máximo. En este 

trabajo utilizamos el valor más pequeño para evitar una sobreestimación del suavizado. 

 

Las gráficas de velocidad (Ver Figura 5.5) no muestran cambios significativos al variar el valor 

de ε, excepto en el caso de ε =  0.01. Es  importante reconocer que la elección de ε depende 

considerablemente de las distancias entre las part́ıculas que se simulan y de la resolución 

deseada en la simulación. 

 

Diversos estudios, como el de Zhan (2006), que introduce el algoritmo MISE para calcular 

el suavizado óptimo, y Zhang et al. (2019), que sugiere que el uso de valores menores de ε 

mejora la resolución 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 optimización. La  elección de ε 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: Gráficas de densidad promedio temporal para distintos valores de ε. (a) Densidad 
promedio a 1 Gyr, (b) a 7 Gyr y (c) a 13 Gyr. Las barras representan los errores calculados 
mediante la desviación estándar.
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Figura 5.5: Perfiles de velocidad promedio temporal para distintos valores de θ. Las gráficas 
muestran las velocidades RMS, radiales y tangenciales en tres momentos de la simulación: 
La  fila (a) 1 Gyr, la fila (b) 7 Gyr y la fila (c) 13 Gyr. Las barras son los errores calculados 
mediante desviación estándar.



 
 
 
 
 
 
 
 
 

Capı́ t u lo  6 
 
 
 
 

Resultados 
 
 
 
 

En las simulaciones realizadas en esta tesis se emplearon parámetros f́ısicos basados en las 

observaciones de Baumgardt and Hilker (2018), donde se estudiaron cúmulos globulares en 

la Vı́a Láctea. En la Tabla 6.1 se presentan los parámetros utilizados, incluyendo 

diferentes radios de masa media, masa total del cúmulo y la masa de agujeros negros 

centrales. Estos parámetros fueron seleccionados para explorar el comportamiento de 

diferentes configuracio-nes y su impacto en la dinámica del cúmulo. Algunos de los 

parámetros fundamentales son los siguientes: 

 

1. Masa total del cúmulo (MGC ): Controla el número total de estrellas en la simulación 

de acuerdo a la función de masa inicial. 

 

2. Función de densidad de estrellas (ρ) : Describe cómo se distribuyen las estrellas en el 

volumen. 

 

3. Radio de masa media (rhf ): Representa el radio dentro del cual se encuentra la mitad de 

la masa total del cúmulo. Este parámetro está directamente relacionado con la función 

de densidad del cúmulo; valores pequeños de rhf  corresponden a cúmulos con mayor 

densidad central. 

 

4. Masa del agujero negro central (MB H ):  Se incluye un agujero negro de masa intermedia 

en el centro del cúmulo para estudiar su influencia en la dinámica estelar y la estructura 

del cúmulo, y se compara con casos sin IMBH. 
 

81
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Para este estudio se utilizan los modelos de densidad de Plummer, ver Ecuación (2.17), de 

Schuster, ver Ecuación (2.38) con distintos valores de β y los modelos de King, ver Ecuación 

(2.30). Variamos MG C  para estudiar diversos tamaños de GC,  variamos M B H  para incluir 

diversas masas de IMBH en los rangos observacionales, no variamos el MG C  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 año sin un IMBH para distintos valores de rhf . Estos perfiles no 

cambian con el tiempo, esto implica que tenemos un equilibrio dinámico. Se puede observar 

que la densidad de King (Figura 6.1 c) presenta barras de error más amplias debido a una 

correlación entre rhf  y el parámetro W0 ,ya que, si rhf  es pequeño, las barras de error crecen; 

pudiendo controlar este efecto con el parámetro W0, que es el parámetro de concentración. 
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Figura 6.1: Comparación entre los modelos de densidad con una función inicial de masa de 
Salpeter: (a) Plummer, (b) Schuster y (c) King. Las barras de error representan la desviación 
estándar de las densidades promedio en intervalos de 1 Gyr. Las curvas corresponden a 
diferentes rhf .
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6.1. Visualización del Espacio Fase. 
 
 

Para analizar la evolución dinámica de los cúmulos, se realizaron visualizaciones del espacio 

fase en momentos clave de la simulación. Para tener claridad en las visualizaciones, solo se 

representa el 50 % de las estrellas simuladas para 105 M⊙ y el 0.5 % para 106 M⊙. 

 

En los gráficos de la Figura 6.2, se presenta la estructura y dispersión de velocidades de un 

cúmulo 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 cúmulo está centrado en (x, y, z) =  (0, 0, 0), a 0.05 Gyr, se 

observa la expulsión de estrellas del núcleo (las que tienen la mayor dispersión de velocidades) 

hacia las regiones externas, reduciendo la densidad central. Esta migración constante de 

entrada y salida calienta el núcleo del cúmulo, incrementando la dispersión 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 evolución dinámica interna del sistema, es impulsado principalmente por la interacción 

entre la diversidad de masas de las estrellas y el IMBH central. Las asimetŕıas dinámicas 

resultantes de esta interacción generan una redistribución de enerǵıa entre las estrellas, 

lo que influye en el comportamiento global del cúmulo. Aunque el IMBH ejerce una 

influencia gravitacional dominante en las regiones centrales, la diversidad de masas juega 

un papel fundamental en la generación de las asimetŕıas. En una simulación de prueba 

con perfil de Plummer, distribución uniforme de masa de las estrellas y un IMBH, no se 

observa este desplazamiento. Por lo tanto, aunque la función de masa inicial juega un 

papel relevante, pero su efecto es dif́ıcil de observar debido a la presencia de otros efectos, 

como el campo gravitacional de la Galaxia. 

 

En la Figura 6.3 se muestra la solución a diferentes tiempos para un cúmulo con 

caracteŕısticas similares al caso anterior, pero, con un IMBH 10 veces más másivo. Se observa 

que el aumentar la masa del IMBH aumenta la dispersión de velocidades de las estrellas y 

un gran número de estas se escapan, lo cual indicaŕıa que debe haber un ĺımite en la 

masa del IMBH para que pueda coexistir en el centro de un cúmulo sin que este pierda la 

estabilidad. Cuando esta relación excede el ĺımite cŕıtico, la mayor parte de las estrellas del 

cúmulo son expulsadas. Esto sugiere que el proceso de evolución y estabilidad del cúmulo 

está estrechamente relacionado
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con dicha proporción. En este caso particular, la masa del IMBH está prácticamente en 

el ĺımite de clasificarse como un agujero negro supermasivo. El  cúmulo, no tiene la 

suficiente fuerza gravitatoria para contrarrestar la aceleración generada por el potencial 

gravitatorio del IMBH, pierde todas las estrellas que se encuentran dentro de su núcleo y 

en el radio de masa media desde 0.05 Gyr. Además, para 1 Gyr, parece perder todas las 

estrellas incluso dentro de su radio virial, quedando únicamente aquellas en el radio 

externo. Finalmente, observamos que para 3 Gyr, el cúmulo prácticamente se convierte en 

un cúmulo abierto, lo que indica una pérdida progresiva de su estructura gravitacional. 

 

En el siguiente caso presentamos los resultados con un IMBH 106 M⊙ (como en el caso 

anterior) pero con un cúmulo 10 veces más másivo (ver Figura 6.4), es decir, recuperamos 

la proporción del primer caso, y observamos que el cúmulo se mantiene estable. Con esto 

confirmamos la relevancia de la proporción entre la masa del cúmulo y la masa del IMBH. Si 

el IMBH es más de un orden de magnitud más masivo que el cúmulo, el sistema 

evoluciona hacia un estado no ligado, asemejándose a un cúmulo abierto. Lo  que sugiere que 

los IMBH más masivos no pueden observarse en cúmulos estables y los de baja masa no 

tienen un efecto significativo en la estructura del cúmulo, y por lo tanto son dif́ıciles de 

observar, al menos analizando su espacio fase. 

 
 
 

6.2. Aná l is is  de la Distr ibuci ón  de Masa 
 
 

Caso sin I M B H  
 

En esta sección analizamos cómo se distribuyen las estrellas de diferente masa en el 

volumen del cúmulo. Para esto separamos las part́ıculas en cuatro poblaciones: enanas 

rojas (0 −  0.8)M⊙, estrellas tipo Sol (0.8 −  1.5)M⊙, estrellas de neutrones (1.5 −  3)M⊙, 

y agujeros negros estelares (1.5 −  3)M⊙. Estas dos últimas poblaciones resultan de la 

evolución de las estrellas masivas ( >  10 M⊙) después de 40 Myr. Dado el tiempo simulado 

(13 Gyr), podemos asumir que nuestros cúmulos inician con esta edad. En la Figura 6.5 

podemos observar la distribución de masa para cúmulo sin IMBH central (con parámetros 

del Caso a). Se observa que la distribución de masa en los diferentes cascarones se 

mantiene, sin embargo, existe
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un incremento en el número de agujeros negros estelares hacia las regiones centrales. Este 

fenómeno ocurre debido a la diferencia de masas originada por la función de masa inicial de 

Salpeter, y se conoce como segregación de masa, i.e., las part́ıculas más masivas migran hacia 

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

 

f (x; k, θ) =  
k

θ

−

k

1

Γ

(−

k

x)/ θ  

, con Γ

Z

0

∞  

tk−1 e−t d (6.1) 

donde 

 

k (parámetro de forma): Controla la curva de la distribución. 
 

θ (parámetro de escala): Controla el “ancho”de la distribución. 
 

Factor de escala: Representa una normalización. 
 

En la Figura 6.6 podemos observar la evolución de estos parámetros en el tiempo. Estos 

son prácticamente constantes, lo cual indica que el cúmulo está en equilibrio. Aunque crece 

lentamente, se mantiene cerca de 1, lo que también sugiere una mı́nima variación en el 

tiempo. Finalmente, la curva roja representa el factor de escala, que tampoco muestra 

dependencia significativa del tiempo, manteniéndose alrededor de 30,000 salvo por pequeñas 

fluctuaciones iniciales.
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Caso con I M B H  
 
 

En la Figura 6.7 se muestra el efecto de la presencia de un IMBH en la distribución de masas 

del cúmulo. Estas masas se calcularon en cascarones concéntricos alrededor del IMBH, en 

los primeros 0.05 Gyr se observa un aumento en la segregación de masa, donde los objetos 

más masivos tienden rápidamente hacia el centro del cúmulo. Sin embargo, tras 0.2 Gyr, 

los objetos próximos al IMBH incrementan su velocidad de dispersión, provocando que se 

muevan hacia afuera, y algunas logren escapar del cúmulo. Cabe mencionar que el IMBH 

no es el centro de masa pero, sı́ se quisiera demostrar observacionalmente la presencia de un 

IMBH, las estrellas a su alrededor debeŕıan seguir distribuciones similares a las mostradas 

en este trabajo, dependiendo del tiempo de evolución. 

 
 

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, más pequeño, a los 0.95 Gyr. A  partir de este punto, la tendencia 

es descendente, como se evidenćıa en 5 Gyr. Este comportamiento sugiere que el cúmulo 

experimenta un fenómeno que denominamos como “rebote”, el cual es caracterizado por 

una pérdida de masa en la región central, seguida de un ligero aumento en esta zona, para 

luego continuar con la disminución de masa. Esto puede deberse a una etapa transitoria 

en la solución numérica. Como consecuencia, los parámetros de la distribución Gamma 

se modifican en el tiempo; es importante notar que la distribución 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 evolución de los 

parámetros de la distribución Gamma. Se observa que el parámetro de forma k y el 

parámetro de escala θ se mantienen prácticamente constantes a lo largo del tiempo, 

indicando que la estructura de la distribución Gamma se mantiene igual. Finalmente, la 

evolución del factor de escala muestra una tendencia decreciente, lo que indica una 

pérdida gradual de masa en el cúmulo; sin embargo, vemos un pico, lo que indica que 

tenemos un “rebote” de la masa del cúmulo, para después continuar decreciendo. 

Finalmente, los parámetros tienden a aproximarse a una constante, lo que sugiere que el 

cúmulo alcanzará el equilibrio.
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6.3. Busqueda de Observables 
 
 

Densidad volumétrica. 
 

Como primer paso calculamos la densidad del cúmulo considerando cascarones esféricos, 

aunque este parámetro no es un observable, nos permite caracterizar la distribución de las 

diferentes poblaciones estelares, y analizar el efecto del IMBH en las distribuciones. Para 

facilitar el análisis, realizamos promedios temporales a diferentes tiempos de la simulación. 

 
 
Densidad superficial y  luminosidad. 

 

Para determinar parámetros observables como la luminosidad y la densidad superficial, en el 

primer caso utilizamos la relación entre la masa y la luminosidad, ver Ecuación (1.27); en el 

segundo caso, se consideraron anillos concéntricos fijando uno de los ejes espaciales, es decir, 

analizamos la proyección del cúmulo en un plano, tal y como lo veŕıa un observador. 

 

En la Figura 6.10, adoptamos el IMBH como marco de referencia para analizar la densidad 

volumétrica, la densidad superficial y la luminosidad superficial en tres tiempos. La  densidad 

volumétrica 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 más notable es el aplanamiento de los perfiles (ρ, Σ  y L )  cuando se considera el 

IMBH más masivo (106 M⊙). En la sección anterior, identificamos que este caso resultó en 

un cúmulo inestable, asemejándose a la dinámica de un cúmulo abierto. También se 

puede observar que los perfiles para los casos con 105 M⊙ y sin IMBH, convergen, a 

medida que avanzan con el tiempo. Este resultado es relevante porque indica que es dif́ıcil 

diferenciar un caso con IMBH de hasta 105M⊙ a uno sin IMBH. 

 

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

del cúmulo como marco de referencia. Este cambio de perspectiva proporciona un método
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novedoso para diferenciar cúmulos con IMBH de cúmulos 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 cúmulo con IMBH de 106 M⊙. Sin embargo, las tres 

curvas son muy similares. En la fila intermedia, se observa que la curva del IMBH de 106 M⊙ 

disminuye cada vez más 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 última 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 cúmulos con 

IMBH. La  curva verde no aparece graficada debido a que las estrellas están muy diluidas en 

el espacio, de tal forma que los cascarones apenas encuentran estrellas. Sin embargo, sigue 

observándose una tenue luminosidad.
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6.4. Aná l is is  de Velocidad R M S ,  Radial  y  Tangencial 
 
 

Siguiendo el análisis de observables, se calculó la dispersión de velocidades (RMS), velocidades 

radiales y tangenciales. 

 
 

Dispersión de velocidades 
 

La  velocidad RMS se determina con la siguiente expresión: 
 

v =  

s  
1

 
X

| v i  |, (6.2) 
i  

 

donde i  es la i-ésima estrella en el cascarón. 
 
 

Velocidad Radial 
 

La  velocidad radial se calcula como 
 

vi · r i  
radial |ri| 

 

(6.3) 

 
 

Velocidad tangencial 
 

La  velocidad tangencial se determina como 
 

q   
vtangencial =  |vi|2 −  vradial, (6.4) 

 
 

donde todas las velocidades fueron promediadas por cascarón. 
 

En la Figura 6.12, tomamos como marco de referencia el IMBH para analizar la distribución 

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 inflexión alrededor de 2 pc, incrementándose 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 y la radial muestran un comportamiento análogo, con un
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aplanamiento de la velocidad en la región central. Además, se observa un incremento en la 

velocidad tangencial en las proximidades del IMBH, en particular para el caso con un IMBH 

de 106 M⊙. Esto sugiere que la masa del IMBH tiene un impacto significativo en la velocidad 

tangencial del cúmulo. Espećıficamente, el IMBH provoca un aumento generalizado de las 

velocidades RMS y radial en todo el volumen del cúmulo, mientras que en la componente 

tangencial el efecto se restringe al radio de media masa. En general, el comportamiento de la 

distribución de velocidades de un cúmulo con IMBH de 105 M⊙, es más parecido a un IMBH 

de 105 M⊙ que al cúmulo sin IMBH. 

 

Cabe destacar que parece haber una tendencia en la evolución del cúmulo, ya que las curvas 

sugieren una transición progresiva hacia configuraciones con IMBH de mayor masa. Se observa 

que la curva verde presenta diferencias con respecto a las demás; sin embargo, esto podŕıa 

deberse a una fase transitoria en la dinámica del sistema. Si fuera posible medir la velocidad 

tangencial en un cúmulo globular, podŕıa inferirse la presencia de un IMBH mediante el 

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

 

En la Figura 6.13, tomamos como referencia el centro de masa del cúmulo para evaluar la 

evolución 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, diferenciándose únicamente en una constante de normalización. 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 dinámica del cúmulo. 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 única forma de distinguir entre un cúmulo 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. Aná l is is  Comparativo de Diferentes 
Configuracio- 

 

nes de Densidad. 
 

En esta sección revisaremos si el modificar el modelo de densidad tiene algún impacto en la 

dinámica de un cúmulo con un IMBH central. Presentaremos como marco de referencia al 

IMBH. Para esta sección usaremos la curva azul para el modelo de Plummer, ver Tabla 6.1 

caso b, la curva roja para el modelo de Schuster β =  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 β =  1.5 y Plummer no presen-

tan diferencias significativas a lo largo de la evolución del cúmulo, salvo por el hecho de que 

el modelo de Plummer exhibe una mayor densidad en las regiones externas del cúmulo. 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 cúmulo evoluciona, el IMBH induce la expulsión de algunas estrellas 

hacia el exterior, lo que en la fila intermedia se manifiesta como una disminución en la densi-

dad y la pérdida del radio de marea caracteŕıstico del modelo de King, sin embargo, 

veamos que no es una perdida pronunciada de estrellas, lo que dificultaŕıa su observación. 

Finalmen-te, se observa una tendencia en las densidades cuando se incluye un IMBH, 

destacándose un pico caracteŕıstico 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 podŕıa deberse al radio de marea de King. Con el transcurso 

del tiempo, la evolución 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 evolución de las velocidades en un modelo con un IMBH. Consideramos 

que el desfase en la distribución de las velocidades se debe a las diferentes dispersiones de 

velocidad inicial de cada modelo.



´  92 C A P I T U L O  6. R E S U L T A D O S  
 
 
 
 
 
 
 

Parámetros de las simulaciones de cúmulos globulares 

Modelos 

a) Plummer 
b) Plummer 
c) Plummer 
d) Plummer 
e) Plummer 
f ) Plummer 
g) Plummer 
h) Plummer 
i) Plummer 
j) Plummer 
k) Plummer 
l) Plummer 

m) Plummer 
n) Plummer 
o) Plummer 
p) Plummer 
q) Plummer 

r) Schuster β =  1.5 
s) Schuster β =  1.5 
t) Schuster β =  1.5 
u) Schuster β =  1.5 
v) Schuster β =  1.5 
w) Schuster β =  1.5 
x) Schuster β =  1.5 
y) Schuster β =  1.5 

z) King 
aa) King 
ab) King 
ac) King 
ad) King 
ae) King 
af) King 
ag) King 

 

Radio de masa media (pc) 

2 
2 
2 
5 
5 
5 
5 
5 
5 
7 
7 
7 
7 

10 
10 
10 
10 
2 
2 
5 
5 
7 
7 

10 
10 
2 
2 
5 
5 
7 
7 

10 
10 

MGC (105M⊙

) 

1 
1 
1 
1 
1 
1 

10 
10 
10 
1 
1 
1 

10 
1 
1 
1 

10 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 

MBH (105M⊙ ) 

0 
1 

10 
0 
1 

10 
0 
1 

10 
0 
1 

10 
10 
0 
1 

10 
10 
0 
1 
0 
1 
0 
1 
0 
1 
0 
1 
0 
1 
0 
1 
0 
1 

 
Cuadro 6.1: Configuraciones de parámetros considerados en las simulaciones.
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Figura 6.2: Evolución de un cúmulo (Usando caso b de la Tabla 6.1.) con estrellas distribuidas 
según una función inicial de Salpeter. Las estrellas dentro del radio del núcleo (ver Tabla 2.1) 
se muestran en color rojo, las que están 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: Evolución de un cúmulo (Utilizando el caso c de la Tabla 6.1.) con estrellas 
distribuidas según una función inicial de Salpeter. Las estrellas se clasifican en: núcleo (rojas), 
radio de masa media (amarillas), radio virial (celestes) y externas (negras).
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Figura 6.4: Evolución de un cúmulo (Ver caso i de la Tabla 6.1.) con estrellas distribuidas 
según una función inicial de Salpeter. Las estrellas se clasifican en: núcleo (rojas), radio de 
masa media (amarillas), radio virial (celestes) y externas (negras).
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Figura 6.5: Histograma de distribución de masas de diferentes poblaciones, usando caso a 
de la Tabla 6.1. Enanas rojas (0 −  0.8M⊙) , estrellas tipo sol (0.8 −  1.5M⊙) , estrellas 
de neutrones (1.5 −  3M⊙) y agujeros negros estelares ( >  3M⊙).
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Figura 6.6: Parámetros Gamma contra el tiempo, utilizando caso a de la Tabla 6.1. Notemos 
que la curva azul corresponde al parámetro k de forma. Este parámetro 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 parámetro θ de escala.
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Figura 6.7: Histograma de distribución de masas, haciendo uso del caso b de la Tabla 6.1. Las 
imágenes muestran la evolución de un cúmulo con estrellas distribuidas según una función 
inicial de Salpeter. Las estrellas se clasifican en: enanas rojas (0 −  0.8)M⊙, estrellas tipo Sol 
(0.8 −  1.5)M⊙, estrellas de neutrones (1.5 −  3)M⊙ y agujeros negros estelares ( >  3)M⊙.
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Figura 6.8: Histograma de distribución de masas, utilizando caso b de la Tabla 6.1. Las 
imágenes muestran la evolución de un cúmulo con estrellas distribuidas según una función 
inicial de Salpeter. Las estrellas se clasifican en: enanas rojas (0 −  0.8)M⊙, estrellas tipo Sol 
(0.8 −  1.5)M⊙, estrellas de neutrones (1.5 −  3)M⊙ y agujeros negros estelares ( >  3)M⊙.
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Figura 6.9: Parámetros Gamma contra el tiempo, simulando caso b de la Tabla 6.1.La curva 
azul representa el parámetro de forma k. Por otro lado, la curva verde muestra la 
evolución del parámetro de escala θ. Finalmente, la curva roja representa el factor de 
escala.
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Figura 6.10: Distribución 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 evolución del cúmulo (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 cúmulo 
sin IMBH, la curva roja representa un cúmulo con un IMBH de 105 M⊙, la curva verde, 
corresponde a un IMBH de 106 M⊙.
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Figura 6.11: Gráfica de densidad-luminosidad. Cada gráfica representa una época en la 
evo-lución del cúmulo (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: Representación gráfica de velocidades en diferentes épocas de la evolución 
del cúmulo, ver 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 cúmulo sin IMBH. La  curva roja representa un cúmulo con un 
IMBH de 105 M⊙. La  curva verde, corresponde a un IMBH de 106 M⊙.
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Figura 6.13: Distribución de las velocidades tomando como sistema de referencia el centro 
de masa del cúmulo, 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 cúmulo sin IMBH. La  curva roja representa un cúmulo con 
un IMBH de 105 M⊙. La  curva verde, corresponde a un IMBH de 106 M⊙.
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Figura 6.14: Cada gráfica representa una época en la evolución del cúmulo (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 gráfica representa una época en la evolución del cúmulo (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 
cúmulo sin IMBH. La  curva roja representa un cúmulo con un IMBH de 105 M⊙. La  
curva verde, corresponde a un IMBH de 106 M⊙.



 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Capı́ t u lo  7 
 
 
 
 

Conclusiones 
 
 
 
 
 

Esta tesis estudia la posibilidad de detectar las anomaĺıas que un IMBH podŕıa generar en 

la dinámica de las estrellas en cúmulos estelares compactos, asemejándose a los cúmulos 

globulares. Espećıficamente, se analiza la dispersión de velocidades estelares, el perfil de 

densidad estelar, la densidad superficial y la luminosidad superficial, siendo esta última una 

variable observable. 

 

Para tal propósito, se realizaron simulaciones de N-cuerpos con el código G A D G E T - 4 ,  utili-

zando los perfiles de densidad más comunes para describir estos sistemas estelares: Plummer, 

King y Schuster. Se consideraron cúmulos con N part́ıculas y una masa total entre 105 y 

106 M⊙, con y sin un agujero negro central de 105 y 106 M⊙. Para comparar entre los 

mode-los, se fija la masa y el parámetro de radio de masa media, en un rango de 2 a 10 pc. 

También se consideró una función de masa inicial de Salpeter, lo que implica que las 

part́ıculas (es-trellas) no tienen la misma masa. En total, se analizaron tres modelos 

(Plummer, King y Schuster con β =  1.5). Las simulaciones abarcan un intervalo de 13 Gyr, 

que corresponde a la edad estimada de los cúmulos globulares. 

 
 
 

7.1. Hallazgos principales 
 
 

Las contribuciones originales de esta tesis se enuncian a continuación: 
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Se observa que los cúmulos 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 atracción 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 segregación de masa, es decir, las estrellas más masivas tienden 

hacia el núcleo del cúmulo. Sin embargo, la presencia del IMBH hace que este efecto sea 

transitorio, ya que su potencial gravitatorio aumenta significativamente la dispersión 

de velocidades de las estrellas cercanas (dentro del radio de masa media), lo que even-

tualmente provoca su escape. Esto podŕıa dar lugar a la formación de agujeros negros 

desnudos o errantes, dificultando su detección. 

 

Se encuentra una relación en la que, a medida que la masa del IMBH aumenta, la 

pérdida de estrellas (masa) se incrementa y el cúmulo se vuelve inestable. En particular, 

un IMBH de 106 M⊙ hace que un cúmulo de 105 M⊙ se vuelva inestable. Este 

resultado sugiere que es poco probable que un cúmulo globular de determinada 

masa pueda albergar en su centro un IMBH con una masa superior en un orden de 

magnitud. 

 

Se concluye que los cúmulos con un IMBH central son inestables si la masa del agujero 

negro es mayor que la del cúmulo. En este contexto, tomando como referencia la posición 

del IMBH, se encontró que la distribución 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 dif́ıcil de detectar; en nuestro 

caso, no es posible distinguir IMBHs de hasta 105 M⊙. 

 

El análisis de las velocidades (RMS, radial y tangencial) indica que es posible dife-

renciar los cúmulos 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 órdenes de magnitud en la periferia del 

cúmulo, lo que indica que las estrellas se están 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 distribución de densidad, la densidad superficial y la luminosidad 

superficial tomando como referencia el centro de masa del sistema. En este caso, sı́ se 

observan diferencias entre un cúmulo sin IMBH y uno con IMBH de hasta 105 M⊙. No 

obstante, para confirmar este efecto observacionalmente, seŕıa necesario conocer a priori 

la posición 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 isotrópico, comportamiento que no difiere 

significativamente del caso sin IMBH. 

 

Se encontró que la interacción entre el IMBH y el cúmulo es independiente del 

modelo de densidad del cúmulo, ya que todas las densidades estudiadas exhiben 

tendencias similares. Este resultado sugiere que los cúmulos con un IMBH 

evolucionan hacia un perfil de densidad caracteŕıstico, lo que implica que explorar 

otros perfiles de densidad seŕıa redundante. 

 
 
 

7.2. Traba jos a Fu tu r o  
 
 

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 

dinámica de los cúmulos con un IMBH central. Para realizar este análisis, se pueden 

emplear códigos como Ketju (Mannerkoski et al., 2023), que permiten simular de manera 

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

 

Como un trabajo a futuro, seŕıa crucial incorporar códigos colisionales que capturen de 

manera más precisa las interacciones estelares, especialmente en regiones cercanas al 

centro de un cúmulo, donde las colisiones juegan un papel fundamental en la dinámica 

del agujero negro de masa intermedia. No obstante, la implementación de estos códigos 

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

El  estudio de cúmulos con presencia de gas permitiŕıa modelar cúmulos nucleares con 

alta densidad central, y proporcionaŕıa una comparación más directa con observaciones 

como la de Sagitario A∗ . 

 

Estudiar la hipótesis 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 

cúmulo globular denso, lo que sugiere que los modelos numéricos capturan de manera 

realista su configuración dinámica. Sin embargo, como trabajo a futuro es necesario 

hacer una comparación detallada con casos part́ıculares. 

 

Si bien, en este trabajo no se realizó una comparación directa entre la dinámica de un 

cúmulo con una IMF de Kroupa y una de Salpeter, ambos casos se implementaron. 

Esto representa una oportunidad para trabajo a futuro. Que permitiŕıan explorar el 

papel del las IMF en la dinámica estelar y la estabilidad de los cúmulos. 

 
 

7.3. Perspectivas 
 
 

Este trabajo representa un avance significativo en la comprensión de la dinámica de cúmulos 

globulares con IMBH, estableciendo bases para estudios futuros, en particular su aplicación 

a casos espećıficos. El  estudio mostrado es de carácter exploratorio, y si bien, el número de 

posibilidades es amplio, aquı́ se sientan las bases para abordar cualquier distribución 

estelar; por ejemplo, se podŕıa explorar el efecto del parámetro de concentración de la 

distribución de Schuster, el efecto de los diferentes parámetros como: el radio del núcleo, el 

radio de marea, etc. Además, este estudio puede ser un punto de partida para explorar casos 

que permitan la colisión de estrellas y agujeros negros, lo cual es más probable que ocurra 

en la zona central del cúmulo.
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Con el objetivo de fomentar la reproducibilidad y el análisis comparativo en futuras inves-

tigaciones, los datos y códigos generados en este trabajo están disponibles a petición. 

Los interesados en acceder a ellos pueden contactar al correo electrónico 

pmarin950@gmail.com.



 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Apéndice  A  
 
 
 
 

Instalación de G A D G E T - 4  
 
 
 
 

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

en https://gitlab.mpcdf.mpg.de/vrs/GADGET4.  

 

Antes de compilar y ejecutar GADGET- 4,  es necesario instalar ciertas libreŕıas adicionales. 

Estas instrucciones están enfocadas en sistemas operativos Unix. Los pasos generales de 

instalación para cualquier libreŕıa de forma manual desde una terminal son los siguientes: 

 

tar  - x z f  nombre_paquete.tar.gz 

cd nombre_directorio 

./conf igure  - -pref ix=/ruta/d e/ insta la cion  

make 

make i n s t a l l  
 

Las libreŕıas necesarias son las siguientes: 
 

1. MPI. Biblioteca para la ejecución en paralelo. 
 

sudo apt-get i n s t a l l  mpich 
 
 
 

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

2. GSL. Biblioteca para cálculos numéricos y análisis de datos. 
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sudo apt-get i n s t a l l  l ib g s l - d e v  
 
 
 

Página oficial: http://www.gnu.org/software/gsl.  
 

3. FFT W.  Biblioteca para transformadas rápidas de Fourier. 
 

sudo apt-get i n s t a l l  l ibf ftw3-dev 
 
 
 

Página oficial: http://www.fftw.org. 
 

4. HDF5. Biblioteca para leer y escribir archivos en formato HDF5. 
 

sudo apt-get i n s t a l l  l ibhdf5-dev 
 
 
 

Página oficial: http://hdf.ncsa.uiuc.edu/ HDF5.  
 

5. HWLOC. Herramienta para asignar procesos a núcleos espećıficos del procesador. 
 

sudo apt-get i n s t a l l  libhwloc-dev 
 
 
 

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

6. V E C T ORC L ASS .  Biblioteca que optimiza los cálculos SPH mediante 

vectorización. Esta normalmente viene incluida en los compiladores modernos de 

C + + .  

 

Ahora es necesario configurar las rutas de las libreŕıas en el código 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  continuación, se siguen los siguientes pasos para realizar la configuración: 
 

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

el sistema y descomenta SYSTYPE="Generic-gcc".

http://www.gnu.org/software/gsl
http://www.fftw.org/
http://hdf.ncsa.uiuc.edu/HDF5
https://www.open-mpi.org/projects/hwloc
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2. Identificar las rutas de las libreŕıas: G AD GET - 4  requiere las ubicaciones de las libreŕıas 

instaladas, que t́ıpicamente incluyen dos carpetas principales: 

 

Include. Contiene los archivos de cabecera necesarios para la compilación (.h).  
 

Libs. Contiene los archivos binarios ( . s o  o .a )  que se vinculan durante la ejecución. 
 

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 ĺıneas en el archivo de 

rutas correspondientes. Si utilizaste los comandos de instalación predeterminados, sim-

plemente copia y pega el siguiente código: 

 

GSL_INCL 

GSL_LIBS 

FFTW_INCL 

FFTW_LIBS 

HDF5_INCL 

HDF5_LIBS 

= - I$ ( L I B _ D I R ) / u s r / i n c l u d e/ g s l /  
 

= -L$(L IB_DIR)/usr/ l ib/x86_64- l inux-gnu/  

= - I$ (L I B_ D I R ) / u sr/ i n c lu d e/  

= -L$(L IB_DIR)/usr/ l ib/x86_64- l inux-gnu/  

= - I$ (L I B_ D I R )/ u sr/ i n c lu d e/ h d f 5/ s er i a l /  

= -L$(L IB_DIR )/usr/ l ib/x86_64- l inux-gnu/hdf5/ser ia l/  
 

HWLOC_INCL = - I$ (L I B _ D I R ) / u sr/ i n c lu d e/  
 

HWLOC_LIBS = -L$(L IB_DIR)/usr/ l ib/x86_64- l inux-gnu/ 
 
 
 

4. Verificar las rutas personalizadas (opcional): Reemplazar $ (L I B  D I R )  con la ubicación 

de cada dependencia. Por ejemplo, si instalaste GSL  en /home/usuario/librerias, la 

configuración seŕıa: 

 

GSL_INCL 
 

GSL_LIBS 

= - I/home/usuar io/ l ibrer ias/ include/ 
 

= -L/home/usu ar io/ l ibrer ias/ l ib/  
 
 
 

Nota. Antes de realizar cualquier modificación, se recomienda hacer una copia de seguridad 

del archivo original para evitar problemas si algo no funciona como se espera. Además, se 

puede comprobar si las rutas configuradas son correctas con los comandos:
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l s  / u sr/ in c lu d e/gs l /  

 

l s  /usr/l ib/x86_64-l inux-gnu/



 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Apéndice  B  
 
 
 
 

Ejecuci ón  de una simulación 

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 parámetros de configuración para la simulación. 
 

Conf ig.sh:  Archivo de configuración para la ejecución del ejemplo. 
 
 

Cambios requeridos: 
 

1. Editar In i t C o n d Fi le  en Param.txt. Localizar la ĺınea que comienza con In i t C ond Fi le  

y modificar la ruta para que apunte al archivo de condiciones iniciales de la simulación. 

Por ejemplo: 

 

In i t C on d Fi le  = /ruta/a/archivo/cond iciones_in ic ia les 
 
 
 

Se recomienda crear una carpeta separada para cada ejemplo de simulación. 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 simulación. Esto facilitará mantener todo organizado y 

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

 

A  continuación, 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 s i  no necesitas p a r a l e l i z a r



 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Apéndice  C  
 
 
 
 

Ejemplo de archivo de parámetros 
 
 
 
 

% - - - -  Archivos relevantes 
 

In i t C on d Fi le  / D i recci ón/ d e/ t u s/condic i o n es/ i n ic ia les/  
 

OutputDir 

SnapshotFileBase 

OutputListFilename 

./output  

snapshot 

empty.txt 

% D i rec c i ón  de l o s  archivos de sa l i d a  
 

% Nombre base de l o s  archivos de sa l i d a  
 

% Archivo para l i s t a  personalizada de sa l i d a s  
 
 

% - - - -  Formato de archivos 
 

ICFormat 
 

SnapFormat 

3 % Formato de l o s  archivos de entrada (HDF5) 
 

3 % Formato de l o s  archivos de sa l id a  (HDF5) 
 
 

% - - - -  L imite de tiempo del  CPU 
 

TimeLimitCPU 
 

CpuTimeBetRestartFile 

100000000 
 

1000 

% Tiempo l ı́ m i t e  de simulaci ón  en segundos 
 

% Intervalo  para archivos de r e i n i c i o  
 
 

% - - - -  Tama~no de memoria 
 

MaxMemSize 3000 % Tama~no máximo de memoria asignada (en MB) 
 
 

% - - - -  C a r a c t e r ı́ s t i c a s  de l a  s imulaci ón  
 

TimeBegin 0 % Tiempo i n i c i a l  de l a  s imulaci ón  (en Gyr)  
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TimeMax 13 % Tiempo máximo de simulaci ón  (en Gyr)  

 
 

% - - - -  Opciones b ás icas  del  código 

ComovingIntegrationOn 0 % Integraci ón  cómóvi l  

 
 

% - - - -  Parámetros cosmológicos (no u t i l i z a d o s  en estas simulaciones) 
 

Omega0 

OmegaLambda 

OmegaBaryon 

HubbleParam 

Hubble 

BoxSize 

0 % Parámetro de densidad de materia oscura 

0 % Parámetro de densidad de energ ı́ a 

oscura 0 % Parámetro de densidad bar i ón ica  

1 % Normalización del  parámetro de Hubble 

0 % Constante de Hubble 

0 % Tama~no de l a  caja 
 
 

% - - - -  Frecuencia y parámetros de sa l id a  
 

OutputListOn 

TimeBetSnapshot 

TimeOfFirstSnapshot 

TimeBetStat ist ics  

NumFilesPerSnapshot 

MaxFilesWithConcurrentIO 

0 % Act ivar  l i s t a  personalizada de sa l i d as  

0.05 % Intervalo  entre instantáneas 

0 % Tiempo de l a  primera instantánea 

0.005 % Intervalo  para c á l c u l o s  e s t a d ı́ s t i c o s  

1 % Número de archivos por instantánea 

0 % Máximo de archivos ab iertos 
simultáneamente 

 
 

% - - - -  P r e c i s i ó n  de integraci ón  temporal 
 

ErrTolIntAccuracy 

MaxSizeTimestep 

MinSizeTimestep 

0.012 % P r e c i s i ón  de l o s  pasos de tiempo 

0.01 % Taman~o máximo de paso de tiempo 

0.0 % Taman~o mı́nimo de paso de tiempo 
 
 

% - - - -  Algoritmo del  á r b o l  y p r e c i s i ón  de fuerzas 
 

TypeOfOpeningCriterion 

ErrTolTheta 

CourantFac 

1 % C r i t e r i o  de apertura de celdas para e l  ár b o l  

0.5 % Angulo de apertura del  algoritmo del  árb o l  

0.15 % Factor de Courant para p a r t ı́ c u l a s  SPH



´  ´  

´  

120 A P E N D I C E  C .  E J E M P L O  D E  A R C H I V O  D E  P A R A M E T R O S  
 
 
ErrTolThetaMax 0.9 % Angulo de apertura máximo permitido 

ErrTolForceAcc 0.0005% P r e c i s i ón  re l a t iv a  del  c ál c u l o  de fuerzas 

TopNodeFactor 2.5 % Resoluci ón  de l a  descomposición de dominio 

ActivePartFracForNewDomainDecomp 0.01 % Frecuencia de reconstrucci ón del  dominio 

 
 

% - - - -  Estimación i n i c i a l  de densidad 
 

DesNumNgb 64 % Número de vecinos para suavizado SPH 

MaxNumNgbDeviation     2 % Desviaci ón  máxima permitida 

 
 

% - - - -  Sistema de unidades 
 

UnitLength_in_cm 

UnitMass_in_g 

UnitVelocity_in_cm_per_s 

GravityConstantInternal 

3.085678e18 

1.989e33 

1e5 

0 

;  1.0 pc 
 

;  1.0e10 masas so lares  

;  1 km/s 

;  Calculada automáticamente 
 
 

% - - - -  Longitud de suavizado gravitacional  
 

SofteningComovingClass0 

SofteningComovingClass1 

SofteningComovingClass2 

SofteningComovingClass3 

SofteningComovingClass4 

 
 

SofteningMaxPhysClass0 

SofteningMaxPhysClass1 

SofteningMaxPhysClass2 

SofteningMaxPhysClass3 

SofteningMaxPhysClass4 

0.0 

0.0 

0.0 

0.0 

0.0001 ;  pc % No usado para integraci ón  cómóvi l  
 
 

0.0 

0.0 

0.0 

0.0 

0.0001 ;  pc % Suavizado f ı́ s i c o  máximo 
 
 

% Asignaci ón por t ip o  de p a r t ı́ c u l a  

SofteningClassOfPartType0 0
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SofteningClassOfPartType1 1 

SofteningClassOfPartType2 2 

SofteningClassOfPartType3 3 

SofteningClassOfPartType4 4 

 
 

% - - - -  Parámetros SPH 

ArtBulkViscConst  

MinEgySpec 

InitGasTemp 

 
 

1 % Constante de viscosidad a r t i f i c i a l  
 

0 % Temperatura mı́nima del  gas (no usada) 
 

0 % Temperatura i n i c i a l  de l  gas
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Apéndice  D  
 
 
 
 

Comandos del archivo de 

configuraciones 

 
 
 

Palabra clave 

S E L F G R AV I T Y  

 
 

PERIODIC  
 
 

N T Y P E S  
 
 
 
 
 
 

NSOFTCLASSES 

Descripción 

Debe ser activado si la autogravedad será calculada por el código. Si 
está desactivado, aún se puede tener hidrodinámica y, opcionalmente, 
un campo gravitacional externo. 
Esta opción es necesaria si se buscan condiciones periódicas en las 
fronteras; en este caso, el BoxSize en el archivo param.txt se vuelve 
relevante. 
Número de part́ıculas que usará el código. Si no se configura, se usará 
un valor de 6 por defecto. Esto sirve para organizar las part́ıculas 
en la simulación; por ejemplo, 0 son part́ıculas de gas y el SPH es 
aplicado. Cada uno de los otros tipos de part́ıculas es tratado sin 
colisión. Para cada tipo de part́ıcula es necesario especificar la clase 
de ablandamiento gravitacional. 
Número de diferentes valores de ablandamiento. Tradicionalmente, 
este número es igual al de tipos de part́ıculas, pero también 
puede elegirse de manera diferente. El  mapeo de un tipo de part́ıcula 
a una clase de ablandamiento normalmente se realiza a través del 
parámetro SofteningClassOfPartTypeX especificado en el archivo 
param.txt. Se pueden mapear varios tipos de part́ıculas 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 part́ıcula; es decir, part́ıculas del mismo 
tipo con diferentes masas pueden estar asociadas a distintas clases 
de ablandamiento. 

 
Cuadro D.1: Descripción de palabras clave utilizadas en el código de Gadget-4.
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Palabra clave 

C O M A N D O S  D E L  A R C H I V O  D E  C O N F I G U R A C I O N E S  
 
 

Descripción 
 

PM  ZOOM OPTIMIZED 
 
 
 
 
 
 

PMGRID 
 
 
 
 
 
 
 
 

ASMTH 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

RC U T  
 
 
 
 
 
 
 

INDIVIDUAL  G R AV I T Y  SOFTENING 

Usa esta opción si la distribución de part́ıculas 
es extremadamente inhomogénea, como en una 
simulación de zoom. En este caso, el algoritmo 
F F T  usa diferentes estrategias de comunicación 
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 árbol (tree) 
o con el FMM. El  parámetro debe establecerse 
al tamaño de la malla utilizada, por ejemplo, 
64, 96, 128, etc. La  dimensión de la malla no 
necesita ser una potencia de dos, pero el F F T  
es más rápido en ese caso. 
Permite invalidar el valor por defecto de la es-
cala que define la división de fuerza de corto y 
largo alcance en el algoritmo TreePM. El  valor 
predeterminado es 1.25 (en unidades de celdas 
de malla). Un valor mayor mejora la transición 
resuelta por la malla, aumentando la precisión 
y reduciendo el residuo de dispersión en la re-
gión de coincidencia de fuerzas. Sin embargo, 
una mayor escala también incrementa la 
región cubierta por el árbol/FMM, lo que 
aumenta el costo computacional. 
Permite modificar el radio máximo hasta el cual 
se evalúa la fuerza del árbol 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 
región de coincidencia de fuerzas. Reducirlo a 
4.5 puede aumentar el rendimiento. 
Si esta opción está activada, los tipos de 
part́ıculas seleccionados calcularán un 
ablanda-miento basado en un escalado cúbico 
con la ma-sa de cada part́ıcula. Como 
referencia, el código toma la clase de 
ablandamiento asignada al ti-po de part́ıcula 
1 y el promedio de las masas de esas 
part́ıculas. 

 
Cuadro D.2: Descripción de palabras clave para la configuración del código.
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Palabra clave 

E VA L P O T E N T I A L  

 
 

DOUBLEPRECISION  F F T W  
 
 
 
 

GADGET2  HEADER 
 
 
 
 
 

PRESSURE  E N T RO P Y  SPH 
 
 
 
 

E X T E R N A L G R AV I T Y  

Descripción 

Si está activado, el código calcula el potencial 
gravita-cional. Sin embargo, esto aumenta el uso de 
memoria y tiempo de CPU. 
Si está configurado, el código utilizará la versión de do-
ble precisión de F F T W  y almacenará el correspondiente 
campo de valores (reales o complejos) en formato de doble 
precisión. De lo contrario, se usará solo precisión simple. 
Este parámetro 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 útil para ar-
chivos de condiciones iniciales con un formato antiguo; 
sin embargo, solo permite simular hasta 231 part́ıculas. 
Permite usar la formulación SPH de presión-entropı́a 
(Hopkins, 2013). Si no se activa, se utiliza la formulación 
por defecto de densidad-entroṕıa (Springel y Hernquist, 
2002). 
Si está activado, se puede añadir un campo gravitacional 
externo a la dinámica. Es  necesario definir interruptores 
y parámetros espećıficos para el campo externo. 

 
Cuadro D.3: Descripción de palabras clave adicionales para la configuración del código.
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Apéndice  E  
 
 
 
 

Comandos del archivo de parámetros 
 
 
 
 
 

Palabra clave 

OutputDir 

 

SnapshotFileBase 
 
 

SnapFormat 
 
 
 
 

ICFormat 
 
 

InitCondFile 
 
 

NumFilePerSnapshot 
 
 

TimeLimitCPU 
 
 

CpuTimeBetRestartFile 
 
 

MaxMemSize 
 
 
 
 

TimeBegin 

Descripción 

Directorio donde se guardan los archivos de salida generados por 
la simulación. 
Nombre base de los snapshots. Se deriva agregando un guion 
bajo y el número 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 G A D -
G E T  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 número y el sufijo (por ejemplo, .hdf5). 
Permite distribuir cada snapshot en varios archivos, lo que facili-
ta el manejo de simulaciones grandes. El  número de procesadores 
puede ser igual a este valor. 
Tiempo ĺımite de ejecución del código en segundos para un solo 
procesador. El  tiempo total de CPU se calcula multiplicando 
este valor por el número de núcleos utilizados. 
Tiempo máximo (en segundos) antes de que el código genere 
un nuevo conjunto de archivos de reinicio (checkpoints). Esto 
protege contra posibles fallas de hardware o software. 
Valor máximo de memoria (en MB) que el código permite usar 
por proceso de MPI. Lo  ideal es configurarlo cercano al máximo 
de memoria f́ısica disponible para cada rango de MPI en los 
nodos de cálculo. 
Tiempo inicial de la simulación. En caso de integrar en coorde-
nadas comóviles, este valor corresponde al factor de escala inicial 
(Tbegin =  a =  1/(1 + z inicio)). De lo contrario, se trata del tiempo 
f́ısico. 

 

Cuadro E.1: Descripción de palabras clave relacionadas con los parámetros.
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Palabra clave 

TimeMax 

 
 

BoxSize 
 

ComovingIntegrationOn 
 
 
 
 
 

Omega0 
 

OmegaLambda 
 
 
 
 

OmegaBaryon 
 

HubbleParam 
 
 

Hubble 
 
 

UnitLength in  cm (3.085678 ×  1021) 
 
 

UnitMass in  g (1.989 ×  1043) 
 

UnitVelocity in  cm per s (1.0 ×  105) 
 
 
 
 
 

GravityConstantInternal (0) 
 
 
 
 

TypeOfOpeningCriterion (0) 
 
 
 
 
 
 

ErrTolTheta (0.7) 

Descripción 

Tiempo final de la simulación. Al llegar a este pun-
to, el código generará un archivo de reinicio y 
el snapshot correspondiente. 
Tamaño de la caja periódica que delimita la simu-
lación. 
Habilita o desactiva la integración cómovil para un 
Universo en expansión. Si es 0, se usa f́ısica newto-
niana simple con condiciones de vaćıo o de frontera 
periódicas. Si es 1, se emplea un Universo en 
expan-sión basado en el modelo cosmológico 
estándar. Valor del parámetro de densidad de 
materia en uni-dades de la densidad cŕıtica a z =  
0. 
Valor del parámetro de densidad de enerǵıa oscura 
en unidades de la densidad cŕıtica a z =  0. Para 
simulaciones newtonianas, todos los parámetros de 
densidad deben ser 0. 
Valor del parámetro de densidad de radiación 
en unidades de la densidad cŕıtica a z =  0. 
Parámetro adimensional que elimina la dependencia 
expĺıcita del valor de la constante de Hubble (h), 
tradicionalmente utilizada en cosmoloǵıa. 
Valor de la constante de Hubble en unidades inter-
nas. Este parámetro puede definirse expĺıcitamente 
o calcularse con base en el valor de HubbleParam. 
Define la unidad de longitud interna en cm/h. Es  
útil en cosmoloǵıa, ya que establece la unidad de 
longitud como 1 kpc/h. 
Establece la unidad de masa interna en g/h, defi-
niendo la unidad de masa como 1010 M⊙/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 parámetro 
HubbleParam, tomando comúnmente un valor de 0.1 
en unidades internas para ejemplos numéricos. 
Valor numérico de la constante gravitacional G  en 
unidades internas. Si es 0, el código calcula au-
tomáticamente el valor interno correspondiente al 
valor f́ısico de G. 
Selecciona el tipo de criterio de apertura para el 
cálculo de la fuerza gravitacional. Un valor de 0 
aplica un criterio geométrico basado en el ángulo de 
apertura (θ). Un valor de 1 trunca el error de la ex-
pansión multipolar para cada interacción part́ıcula-
celda (consume más tiempo de cómputo). 
Parámetro que define la precisión del criterio 
geométrico de apertura en el algoritmo de árbol. 

 



Cuadro E.2: Descripción de palabras clave relacionadas con los parámetros.



p  

129 
 
 

Palabra clave 

ErrTolForceAcc (0.005) 

 
 
 

ErrTolThetaMax (1.0) 
 
 

MaxSizeTimestep (0.1) 
 
 
 
 
 
 
 

MinSizeTimestep (0) 
 
 

ErrTolIntAccuracy (0.025) 
 
 
 
 
 
 
 

ActivePartFracForPMinsteadOfEwald 
 
 
 
 
 
 
 

ActivePartFracForNewDomainDecomp 
 
 
 
 
 
 

OutputListOn 

Descripción 

Controla la precisión del criterio de apertura re-
lativa de las celdas. Esto protege contra posibles 
errores grandes en las fuerzas calculadas para ca-
da part́ıcula. 
Cuando se usa el criterio de apertura relativa, la 
apertura efectiva del ángulo permite un 
pequeño nodo cuya masa puede crecer 
significativamente. Establece el paso de tiempo 
máximo que puede tomar una part́ıcula. Este 
valor es útil para pro-teger part́ıculas con largos 
tiempos de evolución pero baja aceleración. En 
simulaciones cosmológi-cas, suele usarse en 
términos de ln(a), ya que el logaritmo natural 
discretiza bien el tiempo en es-te caso. 
Si una part́ıcula requiere un paso de tiempo me-
nor a este valor, la simulación terminará, 
evitando cálculos con valores no razonables. 
Este parámetro adimensional controla la preci-
sión del criterio cinemático utilizado para de-
terminar los pasos de tiempo en simulaciones 
cosmológicas. La  ecuación asociada es dt =  

2ηϵ/|a|, donde η =  ErrTolIntAccuracy, ϵ es la 
longitud de suavizado gravitacional y a la acele- 
ración de la part́ıcula. 
Este parámetro es necesario cuando el esquema 
está combinado con T R E E P M  NOTIMESPLIT .  
En este caso, el tiempo de integración no distin-
gue entre fuerzas de largo o corto alcance; la fuer-
za total se integra como una única variable. El 
método TreePM se utiliza para acelerar el 
cálcu-lo de la fuerza gravitacional total. 
No requiere necesariamente una nueva descompo-
sición del dominio en cada paso de tiempo. Por 
ejemplo, si este parámetro tiene un valor de 0.01, 
significa que cada 0.01 N  part́ıculas se activan 
durante la sincronización, donde N  es el número 
total de part́ıculas. 
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-
tomáticamente hasta completar el ciclo de pasos 
de tiempo. 

 
Cuadro E.3: Descripción de palabras clave relacionadas con los parámetros.
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Palabra clave 

OutputListFilename (output  t imes.txt )  
 
 
 
 

TimeOfFirstSnapshot (0.047619048) 
 
 

TimeBetSnapshot (1.0627825) 
 
 
 
 
 
 

TimeBetStatistics (0.7) 
 
 
 
 
 

SofteningClassOfPartType0 (0) 
 
 
 
 
 
 
 

SofteningComovingClass0 (0.5) 
 
 
 
 
 
 
 

SofteningMaxPhysClass0 
 
 
 
 
 

DesNumNgb 
 
 
 
 
 

ArtBulkViscConst (1) 

Descripción 

Nombre del archivo que contiene una lista de 
tiempos de salida. Este parámetro se utiliza 
solo si OutputListOn es 1, y puede contener 
como máximo 1100 valores. 
Define el tiempo del primer snapshot en la in-
tegración cómovil. En este caso, el valor co-
rresponde a z =  20. 
Si OutputListOn =  1, este parámetro será 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 integración cómovil, 
esto genera salidas espaciadas como ln(a). 
Determina el intervalo de tiempo entre ca-
da cálculo del potencial de enerǵıa del siste-
ma. Estos valores se escriben en el archivo 
energy.txt, que contiene la enerǵıa para cada 
tipo de part́ıcula. 
Especifica la clase de suavizado asignada a las 
part́ıculas de tipo 0. Dependiendo de la 
confi-guración de NTYPES,  se requieren 
parámetros adicionales para cada tipo de 
part́ıcula. En es-te caso, el valor numérico 0 
se asigna de tal manera que x  =  
NTY PE S − 1 ,  asegurando que esté en el 
intervalo [0, NSOFTCLASSES −  1]. Define la 
longitud de suavizado cómovil para las 
part́ıculas, dependiendo de NSOFTCLAS-
SES. Por ejemplo, SofteningComovingTypeX, 
donde x  =  NSOFTCLASSES −  1. El  sua-
vizado, ϵ, representa la longitud equivalen-
te de Plummer; la fuerza será newtoniana si 
r  =  2.8ϵ. 
En simulaciones cosmológicas, a veces se re-
quiere fijar un valor máximo para el suavizado 
f́ısico, ϵfis, donde ϵfis =  aϵcom. Este parámetro 
define dicho valor, siempre que la integración 
cómovil esté habilitada. 
Es  el número deseado de vecinos para el suavi-
zado SPH. Si en algún momento el número de 
vecinos cae fuera del rango esperado, el 
código ajustará automáticamente la longitud 
de sua-vizado para corregirlo. 
Define el valor del parámetro de viscosidad ar-
tificial, αvisc, utilizado por GADGET- 4 .  

 
Cuadro E.4: Descripción de palabras clave relacionadas con los parámetros.
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Palabra clave 

InitGasTemp 

 
 
 
 

NSample (128) 
 
 
 
 

GridSize (128) 
 
 
 
 
 
 
 

PowerSpectrumType (2) 
 
 
 
 
 
 

PowerSpectrumFile (spectrum.txt) 
 
 
 
 

InputSpectrum UnitLength in  cm 
 
 
 
 
 

ShapeGamma (0.21) 
 
 

PrimordialIndex (1.0) 
 
 
 
 
 

Sigma8 (0.86) 
 

SphereMode (0) 
 
 

Seed (123456) 

Descripción 

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 104 K ,  se asume un peso molecular fijo pa-
ra el gas. 
Es  el valor máximo del número de onda k usado 
en el código, lo que determina la frecuencia como 
k =  2π/BoxSize · NSample/2. Normalmente se elige 

tal que Ntot =  NSample3. 
Define el tamaño de la rejilla cartesiana inicial en 
términos del número de part́ıculas. El  número 
total de part́ıculas está dado por Ntotpart =  

GridSize3. Normalmente se toma Nsample =  
GridSize. Si C R E AT E  GRID no está activo, este 
parámetro no debe estar presente, y las part́ıculas 
serán léıdas del archivo de condiciones iniciales 
(IC).  
Especifica el método de parametrización para el es-
pectro de potencia. Un valor de 1 selecciona la fun-
ción 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 parametrización de Efstathiou. 
Archivo que contiene un espectro de potencia ta-
bulado, generalmente calculado con códigos como 
Boltzmann o CAMB. Este archivo en formato AS-
CI I  incluye dos columnas: log(k) y log(∆2). 
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 simulación trabaja en 
kpc/h. 
Este parámetro es relevante cuando PowerSpec-
trumType=3, y debe ajustarse a un valor cercano 
a Ω0h. 
Permite especificar una inclinación en el ı́ndice 
pri-mordial, si no se ha considerado ya en el 
espectro tabulado. Multiplica el espectro por un 
factor adi-cional k (Primo

r
dialIndex−1.0). Si no se 

desea usar esta opción, puede fijarse a 1. 
Normalización del espectro de potencia lineal, ex-
trapolado a z =  0. 
Si el valor es 1, el código usa únicamente una esfera 
en el espacio k definido por NSample. Si es 0, se 
utiliza un cubo en este espacio. 
Número entero utilizado como semilla para el gene-
rador de números aleatorios que emplea el código 
IC.  

 



Cuadro E.5: Descripción de palabras clave relacionadas con los parámetros.
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