




Simulated ICM spectrum 

kT = 6 keV 
Z = Zsolar 





!   In	  CC	  there	  are	  very	  intense	  SB	  peaks	  

!   central	  regions	  provide	  the	  maximum	  
photon	  sta:s:cs	  

!   this	  allows	  us	  to	  explore	  systema:c	  errors	  
on	  derived	  elements	  in	  great	  details	  

!   0.5rcool	  is	  a	  good	  sampling	  of	  the	  core	  region	  

and	  is	  within	  EPIC	  fov	  



•  Several	  works	  (Rasia	  et	  al.+08,	  Simionescu+09,	  Gastaldello+10)	  found	  evidences	  of	  an	  

“Inverse”	  Fe-‐bias	  (i.e.	  ZFe	  too	  high)	  when	  mul:-‐T	  ICM,	  with	  mean	  kT~2-‐3	  keV,	  was	  fiXed	  

with	  single	  T	  models	  	  	  

•  This	  bias	  could	  affect	  studies	  of	  the	  global	  (or	  central)	  ZFe	  vs.	  kT	  rela:on	  from	  SUZAKU/
ASCA/XMM	  measurements	  (e.g.	  Baumgartner+05)	  or	  	  ZFe	  measurements	  in	  distant	  cool	  

core	  clusters	  (e.g.	  Balestra+08).	  

•  We	  use	  our	  sample	  (with	  strong	  kT	  grad!)	  to	  study	  Fe-‐biases	  in	  the	  kT	  range	  ~2-‐6	  keV	  

Small	  Fe-‐bias	  	  
at	  kT	  >	  5	  keV	  

“Inverse”	  Fe-‐Bias	  
2.5	  <	  kT	  <	  4.5	  keV	  
with	  1T	  mod	  
(Fe	  too	  high)	  

Fe-‐Bias:	  
kT	  <	  2	  keV	  
with	  1T	  mod	  	  	  
(Fe	  too	  low)	  

Buote+00
(galaxygroups)	  

Although	  Fe-‐biases	  
are	  present	  at	  any	  
kT>2keV,	  they	  are	  
modest	  effects,	  
i.e.	  <	  10%	  



–  Fe-‐biases	  arising	  when	  mul1-‐T	  ICM	  is	  modeled	  as	  1T	  plasma:	  evidence	  
for	  Fe-‐biases	  as	  a	  func:on	  of	  plasma	  mean	  kT,	  in	  the	  ~2	  –	  6	  keV	  range,	  	  	  	  
<	  5%	  -‐	  10%	  	  

–  Spectral	  model:	  different	  mul:-‐T	  models	  (2T,	  4T,	  mphase,..)	  	  give	  
systema:c	  errors	  on	  abundance	  measurements	  	  <	  2%	  -‐	  3%	  

–  EPIC	  (M1,M2,pn)	  cross-‐calibra1on:	  3%	  systema:c	  differences	  for	  Fe	  and	  
Si	  btw	  the	  3	  detectors	  (Ni	  is	  dominated	  by	  sta:s:cal	  errors)	  

–  Plasma	  code	  (mekal	  vs	  apec):	  	  measure	  EW	  from	  a	  line	  	  Zi	  



–  Fe-‐biases	  arising	  when	  mul1-‐T	  ICM	  is	  modeled	  as	  1T	  plasma:	  evidence	  
for	  Fe-‐biases	  as	  a	  func:on	  of	  plasma	  mean	  kT,	  in	  the	  ~2	  –	  6	  keV	  range,	  	  	  	  
<	  5%	  -‐	  10%	  	  

–  Spectral	  model:	  different	  mul:-‐T	  models	  (2T,	  4T,	  mphase,..)	  	  give	  
systema:c	  errors	  on	  abundance	  measurements	  	  <	  2%	  -‐	  3%	  

–  EPIC	  (M1,M2,pn)	  cross-‐calibra1on:	  3%	  systema:c	  differences	  for	  Fe	  and	  
Si	  btw	  the	  3	  detectors	  (Ni	  is	  dominated	  by	  sta:s:cal	  errors)	  

–  Plasma	  code	  (mekal	  vs	  apec):	  	  measure	  EW	  from	  a	  line	  	  Zi	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  
This	  is	  the	  largest	  source	  of	  systema:c	  errors,	  significant	  differences	  for	  
Fe	  (4%)	  and	  	  Si/Fe	  (6%),	  dominant	  source	  of	  indetermina:on	  for	  Si	  (10%),	  
Ni	  (15%),	  Ni/Fe	  (20%)	  	  	  

•  Conclusion:	  systema1c	  sources	  of	  errors	  in	  Fe	  and	  Si/Fe	  measurements	  
with	  XMM	  are	  well	  known	  and	  are	  ~	  5%	  and	  we	  are	  able	  to	  handle	  them.	  



Si 

Fe 

Ni 

0.75 ± 0.03  

0.51 ± 0.02  

1.28 ± 0.08  

	  σSi ~ 30%  

σFe ~ 20%  

σNi ~ 35%  



1.47 ± 0.05  

2.41 ± 0.13 

σSi/Fe ~ 20%  

σNi/Fe ~ 25%  







Fe  Ni O Ne Mg  Si  S   Ar  Ca Fig	  from	  Baumgartner+08	  







	  Finoguenov	  et	  al	  2000	  	   	  Rasmussen	  &	  Ponmann	  2007	  	  

 varia:on	  of	  Si/Fe	  with	  r	  can	  be	  interpreted	  as	  evidence	  for	  varia:on	  of	  the	  rela:ve	  
contribu:on	  of	  the	  two	  SN	  types.	  	  







Chandra	  (ACIS-‐I	  and	  S)	  

observa:on	  with	  total	  	  

exposure	  :me	  of	  	  370	  ks	  	  

Santos,	  Tozzi,	  Rosa:,	  Nonino,	  Giovannini,	  2012	  A&A	  539,105	  



NGC1275	  

Perseus	  cluster	   Leccardi	  &	  Molendi	  08	  Mohr	  et	  al.	  97	  



~1x1Mpc	  

Santos et al. 2012 



The	  analysis	  of	  370	  ks	  Chandra	  data	  

(ACIS-‐I	  and	  S)	  shows	  that	  WARPJ1415	  

has	  all	  the	  classical	  features	  that	  	  

characterize	  nearby	  cool	  core	  clusters.	  

Santos	  et	  al.	  2012	  
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Outer	  region	  
R	  >	  0.2R180	  	  	  	  Z	  ~	  0.24	  

Leccardi	  et	  al.	  2010	  

Cool	  Core	  region	  
R	  <	  0.1R180	  	  

Intermediate	  region	  
0.1R180<	  R	  <	  0.2R180	  

• 	  LEC	  Low	  Entropy	  Core	  (CC)	  
• 	  MEC	  Medium	  Entropy	  Core	  
• 	  HEC	  High	  Entropy	  Core	  (NCC)	  



€ 

MFe ≈ 0.5 ÷ 6 ×1010MFe	  Mass	  in	  the	  ICM	  of	  Local	  Clusters	  (@Δ=2500):	  	    

In	  local	  CC	  the	  Fe	  mass	  excess	  in	  CC	  is	  ~ 20%	  of	  the	  total	  ICM	  Fe	  mass	  within	  r2500	  	  
€ 

MFe
exc ≈1÷10 ×109MFe	  Mass	  Excess	  in	  CC	  Local	  Clusters:	  	    

SAX	  (black)	  +	  XMM	  (blue) 



SAX	  (black)	  +	  XMM	  (blue) 

€ 

MFe ≈ 0.5 ÷ 6 ×1010MFe	  Mass	  in	  the	  ICM	  of	  Local	  Clusters	  (@Δ=2500):	  	    

€ 

MFe ≈ (0.76 ± 0.13) ×1010M 

In	  local	  CC	  the	  Fe	  mass	  excess	  in	  CC	  is	  ~ 20% of	  the	  total	  ICM	  Fe	  mass	  within	  r2500	  	  

WARPJ1415:	  

€ 

≈ 0.22 ± 0.06€ 

MFe
exc ≈1÷10 ×109MFe	  Mass	  Excess	  in	  CC	  Local	  Clusters:	  	  

WARPJ1415:	  

€ 

MFe
exc ≈ (1.7 ± 0.4) ×109M

 

 



SAX	  squares,	  XMM	  circles 
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tenrich = M Fe
exc LB

BCG (SNR ×10−12LB ...
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tenrich = M Fe
exc LB

BCG (SNR ×10−12LB ...
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€ 

tenrich ≈16.2 Gyr >> tH (z=1) = 5.9 Gyr



 	  	  We	  can	  constrain	  the	  SN	  Rate	  required	  to	  reproduce	  the	  Fe	  abundance	  peak	  
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SNRSNIa =
M Fe
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SNRSNIa ≈ 2.2 − 3.4 SNu
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  How	  can	  we	  get	  such	  a	  high	  SN	  Rate	  ?	  	  

 We	  have	  observa:onal	  evidences	  that	  the	  Star	  Forma:on	  Rate	  (SFR)	  
during	  	  the	  period	  of	  the	  assembly	  of	  the	  BCG	  can	  be	  extremely	  high	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  
(e.g.	  Spiderweb	  galaxy	  at	  z=2	  with	  SFR=1390	  ±	  150	  M⊙	  yr−1,	  Seymour+12)	  



  How	  can	  we	  get	  such	  a	  high	  SN	  Rate	  ?	  	  

 We	  have	  observa:onal	  evidences	  that	  the	  Star	  Forma:on	  Rate	  (SFR)	  
during	  	  the	  period	  of	  the	  assembly	  of	  the	  BCG	  can	  be	  extremely	  high	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  
(e.g.	  Spiderweb	  galaxy	  at	  z=2	  with	  SFR=1390	  ±	  150	  M⊙	  yr−1,	  Seymour+12)	  

blue	  =	  VLT	  Lyα	  contours	  (gaseous	  nebula)	  
red	  	  	  =	  VLA	  8GHz	  contours	  (non-‐thermal	  emission)	  
grey	  =	  HST	  ACS	  image	  

This	  massive	  system	  is	  in	  a	  special	  phase	  	  
of	  rapid	  central	  BH	  and	  host	  galaxy	  growth,	  	  
likely	  caused	  by	  a	  gas-‐rich	  merger	  in	  a	  	  
dense	  environment.	  

The	  gaseous	  nebula	  extends	  for	  >	  200	  kpc	  	  
≈	  size	  of	  envelopes	  of	  local	  cD	  galaxies	  	  

 Expected	  SNR	  much	  higher	  that	  	  
the	  SNR	  observed	  up	  to	  z=1.5	  

Miley	  et	  al.	  2006	  



  How	  can	  we	  get	  such	  a	  high	  SN	  Rate	  ?	  	  

 We	  have	  observa:onal	  evidences	  that	  the	  Star	  Forma:on	  Rate	  (SFR)	  
during	  	  the	  period	  of	  the	  assembly	  of	  the	  BCG	  can	  be	  extremely	  high	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  
(e.g.	  Spiderweb	  galaxy	  at	  z=2	  with	  SFR=1390	  ±	  150	  M⊙	  yr−1,	  Seymour+12)	  

 We	  also	  know	  that	  the	  	  ~50-‐60%	  of	  the	  Iron	  released	  by	  SNIa	  explosions	  
occurs	  within	  ~	  1	  Gyr	  (e.g.	  Maoz	  et	  al.	  10/12	  and	  ref.	  therein)	  



  How	  can	  we	  get	  such	  a	  high	  SN	  Rate	  ?	  	  

 We	  have	  observa:onal	  evidences	  that	  the	  Star	  Forma:on	  Rate	  (SFR)	  
during	  	  the	  period	  of	  the	  assembly	  of	  the	  BCG	  can	  be	  extremely	  high	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  
(e.g.	  Spiderweb	  galaxy	  at	  z=2	  with	  SFR=1390	  ±	  150	  M⊙	  yr−1,	  Seymour+12)	  

 We	  also	  know	  that	  the	  	  ~50-‐60%	  of	  the	  Iron	  released	  by	  SNIa	  explosions	  
occurs	  within	  ~	  1	  Gyr	  (e.g.	  Maoz	  et	  al.	  10/12	  and	  ref.	  therein)	  

Delay	  Times	  Distribu:on	  from	  SDSSII	  	  	  
(Maoz,	  Mannucci	  &	  Brandt	  2012)	  



  How	  can	  we	  get	  such	  a	  high	  SN	  Rate	  ?	  	  

 We	  have	  observa:onal	  evidences	  that	  the	  Star	  Forma:on	  Rate	  (SFR)	  
during	  	  the	  period	  of	  the	  assembly	  of	  the	  BCG	  can	  be	  extremely	  high	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  
(e.g.	  Spiderweb	  galaxy	  at	  z=2	  with	  SFR=1390	  ±	  150	  M⊙	  yr−1,	  Seymour+12)	  

 We	  also	  know	  that	  the	  	  ~50-‐60%	  of	  the	  Iron	  released	  by	  SNIa	  explosions	  
occurs	  within	  ~	  1	  Gyr	  (e.g.	  Maoz	  et	  al.	  10/12	  and	  ref.	  therein)	  

	  	  	  	  	  	  	  We	  propose	  that	  the	  bulk	  of	  the	  Iron	  Excess	  in	  WARPJ1415	  was	  likely	  
produced	  by	  the	  prompt	  release	  of	  the	  SNIa	  just	  a{er	  the	  BCG	  assembly.	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  This	  is	  contrary	  to	  the	  “common”	  picture	  where	  the	  ZFe	  peak	  form	  slowly	  	  
	  	  	  	  	  	  	  	  	  a{er	  the	  BCG	  forma:on.	  



We	  compute	  the	  metal	  abundance	  excess	  profile	  “expected”	  when	  the	  metal	  excess	  
distribu:on	  traces	  the	  light	  distribu:on	  of	  BCG.	  

The	  projected	  abundance	  excess	  Zproj	  	  measured	  within	  a	  bin	  with	  bounding	  radii	  bmin	  	  
and	  bmax	  	  is	  related	  to	  the	  de-‐projected	  metal	  abundance-‐excess	  distribu:on	  Z(r)	  by	  the	  
following	  equa:on	  (see	  SD	  &	  Molendi	  01):	  



Radius [arcsec] (kpc)	


 SD & Molendi 2001 	


We	  repeated	  this	  exercise	  with	  new	  X-‐ray	  and	  op:cal	  data	  for	  WARPJ1415	  at	  z=1	  	  
and	  a	  small	  sample	  of	  local	  cool-‐core	  clusters. 
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WARPJ	  1415:	  
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WARPJ1415:	  

The	  Fe	  abundance	  excess	  profile	  of	  WARPJ1415	  is	  more	  similar	  to	  the	  BCG	  
op:cal	  light	  profile	  than	  in	  local	  cool-‐core	  clusters.	  
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  The	  observed	  ZFe	  excess	  profile	  in	  WARPJ1415	  is	  close	  to	  the	  predicted	  

  This	  differs	  significantly	  from	  what	  it	  is	  observed	  in	  local	  CC	  clusters,	  	  
	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  where	  the	  ZFe	  excess	  profiles	  are	  broader	  than	  the	  expected	  ones.	  	  
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  The	  heavy	  elements	  are	  distributed	  anisotropically	  and	  are	  aligned	  with	  the	  large-‐
scale	  radio	  and	  cavity	  axes.	  	  

  They	  are	  apparently	  being	  transported	  from	  the	  halo	  of	  the	  BCG	  into	  the	  ICM	  along	  
large-‐scale	  ou|lows	  driven	  by	  the	  radio	  jets.	  	  

  see	  also	  Simionescu+08,09;	  Gi~	  +11;	  Kirkpatrick+09;	  O’Sullivan+11	  

Kirkpatrick	  et	  al.	  2011:	  10	  clusters	  observed	  with	  Chandra.	  

The	  BCGs	  have	  experienced	  recent	  AGN	  ac:vity	  in	  the	  forms	  of	  bright	  radio	  emission,	  	  
cavi:es,	  and	  shock	  fronts	  embedded	  in	  the	  ICM.	  



Kirkpatrick	  et	  al.	  2011:	  10	  clusters	  observed	  with	  Chandra.	  

The	  BCGs	  have	  experienced	  recent	  AGN	  ac:vity	  in	  the	  forms	  of	  bright	  radio	  emission,	  	  
cavi:es,	  and	  shock	  fronts	  embedded	  in	  the	  ICM.	  



Ghizzardi,	  SD	  et	  al.	  2013:	  Abell	  496	  XMM	  data	  

(see	  also	  e.g.,	  Roediger+11,	  Simionescu+10)	  



Ghizzardi,	  SD	  et	  al.	  2013:	  Abell	  496	  XMM	  data	  



Ghizzardi,	  SD	  et	  al.	  2013	  



Ghizzardi,	  SD	  et	  al.	  2013	  




